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Résumé

Le but de cette thése est de poser de nouvelles contraintes sur les différents mécanismes
d’accélération de particules opérant au sein de la géométrie complexe de l’environnement d’une
étoile a neutrons, c’est & dire dans la magnétosphére du pulsar, dans le jet, dans le plan équatorial
ainsi qu’au choc terminal.

Proche de la surface ’accélération est produite par I’entrainement du trés fort champ
magnétique par la rotation de ’étoile. Au dela du cylindre de lumiére, les particules sont égale-
ment accélérées dans le plan équatorial par reconnexions magnétiques. Ces processus ont pour
principale signature observationnelle une émission pulsée pouvant étre observée dans tous les do-
maines de longueurs d’onde. Un des outils les plus puissants afin de contraindre ces mécanismes
est I’étude de la polarisation suivant la phase de rotation. C’est dans cet esprit que nous avons
utilisé le mode Compton d’IBIS & bord du satellite v+ INTEGRAL. En effet ce dernier permet
par la mesure de la distribution selon l’angle azimuthal de diffusion, des événements diffusés
entre les deux plans détecteurs d’IBIS, de remonter a la direction et & la fraction de polarisation
d’une source au dela de 200 keV. Une méthode d’analyse et de traitement de données a donc
été développée dans ce but. La sensibilité atteinte permet de mesurer la polarisation de sources
persistantes fortes ainsi que celle de sursauts . Cette méthode a été appliquée au pulsar du
Crabe ainsi qu’a sa nébuleuse. Pour la premiére fois la polarisation d’une source a été mesurée
dans le domaine v entre 0.2 et 0.8 MeV. L’évolution de cette derniére avec la phase de rotation
est en accord avec celle trouvée en optique dans les régions centrales, c’est & dire pour des régions
< 0.01 pc du pulsar. Dans le domaine non pulsé ’angle de polarisation semble aligné le long de
I’axe de rotation, ce qui suggére un rayonnement venant principalement du jet ou bien du point
brillant proche du pulsar. Le fait qu’aucune polarisation ne soit observée juste aprés les pics
en émission pourrait étre la signature d’effets caustiques sur de grandes distances le long de la
derniére ligne de champ ouverte dans la magnétosphére du pulsar. Dans ce cas le modéle du
slot gap pourrait étre responsable de ’émission pulsée et donc de la réaccélération de particules
proche du pulsar. Afin de mieux contraindre les processus d’accélération par la polarisation il est
alors nécéssaire d’utiliser une configuration de champ magnétique la plus réaliste possible. Ce
parameétre est en effet a la base de tous les modeéles d’accélération et d’émission hautes énergies.
Jusqu’a maintenant cette géométrie fut supposée dipolaire. C’est donc dans l'optique d’établir
une configuration du champ E et B plus réaliste que les équations d’Einstein et de Maxwell furent
résolues proche de la surface et dans le vide en utilisant la librairie LORENE. Cette librairie est
basée sur les décompositions spectrales, méthode bien adaptée & la résolution des équations de
type Poisson. La géométrie obtenue différe légérement de celle d’un dipole classique pour de
faibles rotations et les zones d’accélération sont elles localisées proche des calottes polaires. Il est
maintenant nécéssaire de poursuivre cette étude dans le cas d’une magnétosphére chargée.

Dans la magnétospheére lointaine et plus particuliérement proche du choc terminal, les
particules peuvent étre réaccélérées par absorption d’ondes cyclotrons émises par les ions ainsi
que par processus de Fermi relativiste. Des contraintes spectrales comme 1’énergie maximum ou
I'indice spectral de la distribution de particules permettent de contraindre de facon trés efficace
ces processus. Pour remonter & de telles informations et notamment & 1’énergie maximum qui
est en général de l'ordre de 10415 TeV, il est en général nécéssaire d’utiliser les émissions
synchrotron dans le domaine des X durs (>20 keV). Le champ magnétique doit dans ce cas étre
connu de maniére trés précise. C’est dans cet esprit que nous avons étudié les émissions au dela
de 20 keV de PSR B1509-58. Ce pulsar produit une longue traine observée en X et au TeV, traine
qui a été interpréte comme étant du a un jet. Dans le domaine non pulsée de son émission, ou
la contribution du pulsar par rapport au vent qu il crée est minimum, 'imageur IBIS détecta lui
aussi entre 20 et 200 keV une source s’étendant dans la direction de ce jet et ayant un spectre
coupé vers 160 keV. Le champ magnétique a été contraint & des valeurs comprises entre 2 et
3 nT en utilisant la variation de la longueur apparente du jet avec I’énergie entre 0.1 et 100
keV. Dans ce champ les particules y rayonnant & 160 keV possédent une énergie comprise entre
400 et 730 TeV. Pour des pulsars plus vieux, le vent relativiste est confiné par la pression du
au déplacement de ’étoile dans le milieu interstellaire. La morphologie de ce dernier est alors
modifiée et la simple hypothése de vent sphérique utilisée dans le modéle standard de Kennel
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et Corroniti ou bien de jet cylindrique, s’évanouit alors au profit de ’apparation d’un choc en
étrave. C’est pourquoi un simple modéle MHD analytique des émissions synchrotrons d’un vent
relativiste choqué de pulsar fut développé dans une telle géométrie. Ce modéle fut appliqué au
cas de Geminga récemment observé avec XMM et Chandra. Dans cette géométrie I’amplification
du champ magnétique le long de la discontinuité de contact permet d’expliquer les flux observés
alors que I’énergie maximum nécessaire pour reproduire les observations est incompatible avec
celle donnée par un processus de Fermi relativiste. L’énergie maximum de 1’ordre de 400 TeV
nécessite d’utiliser l'intégralité du potentiel dipolaire aux calottes polaires. Ce simple modéle
montre également combien 1’évaluation du champ magnétique est primordiale pour interpréter
les données.



Résumé A

Abstract

The context of this thesis is to gain new constraints on the different particle accele-
rators that occur in the complex environment of neutron stars : in the pulsar magnetosphere,
in the striped wind or wave zone outside the light cylinder, in the jets and equatorial wind,
and at the wind terminal shock. Near the star, the accelerator is powered by the rotation of
the intense magnetic field and can be probed by the pulsed radiation at all wavelengths. An
additional powerful tool to investigate the magnetic geometry in the radiative zones, therefore
the accelerator location, is polarimetry, especially at high photon energy. The shocked wind of
the Crab nebula and a handful of other wind nebulae are known to host 1014-15 eV particles,
but the energy estimates are always subject to the uncertain evaluation of the local magnetic
field strength. The famous spherical model of Kennel and Coroniti (1984) has been challenged by
high-resolution X-ray and TeV images that show a growing wealth of jets and equatorial flows,
confined by asymmetric pressure gradients in a supernova remnant or by interstellar bow shocks.
An important tool to constrain both the magnetic field and primary particle energies is to image
the synchrotron ageing of the population, but it requires a careful modelling of the magnetic field
evolution in the wind flow. The current models and understanding of these different accelerators,
the acceleration processes, and open questions have been reviewed in the first part of the thesis.

In this context, the thesis work is three-fold : instrumental, observational, and theoreti-
cal. On board INTEGRAL, the IBIS imager provides images with 12’ resolution from 17 keV to
MeV energies where the SPI spectrometer takes over up, to 10 MeV, but with a reduced 2° reso-
lution. The first part of the work provides a new method for using the double-layer IBIS imager
as a Compton telescope with coded mask aperture. Its performance has been measured. The new
concept takes advantage of the coded mask deconvolution for high resolution and background re-
jection to construct images with a 12’ resolution, over a 29°x29° field of view, at the 0.1-0.4 Crab
sensitivity level, in the 0.2-1 MeV range. The Compton scattering information and the achieved
sensitivity also open a new window for polarimetry in gamma rays. A method has been develo-
ped to extract the linear polarization properties and to check the instrument response for fake
polarimetric signals in the various backgrounds and projection effects. The achieved sensitivity of
0.3-1 Crab for polarized emission allows the study of bright sources and AGN flares, gamma-ray
bursts and solar flares for the first time at high energy. The INTEGRAL data recorded for the
Crab pulsar and nebula show good evidence for a high degree of polarization for both the pulsed
and the unpulsed emissions in the 0.2-0.8 MeV band. The measured polarization closely follows
the optical one from the central < 0.01 pc region around the pulsar. The polarization orientation
along the rotation axis is consistent with emission from the jet and bright knot, not with DC
emission from the pulsar beams. No polarization has been detected on the trailing sides of the
pulsed peaks. It could sign the caustic effects that characterize emission along a fair fraction of
the last open field lines on the trailing sides of the pulsar magnetosphere. A dipolar magnetic
field geometry is assumed in the magnetosphere and a split-monopole one outside, but they can
be questioned for very intense stellar fields or very compact magnetospheres. As a first step to
map this field in general relativity, Einstein and Maxwell equations have been solved near the
pulsar, in vacuum, using the LORENE library to find the rotating star metric together with the
associated magnetic and electric fields. This library is based on spectral methods well adapted
for Poisson type equations. The resulting field geometry differs slightly from a dipole and the
acceleration regions are closed to the polar caps. Studying the geometry in a charged magne-
tosphere with potential currents will be the next step. INTEGRAL synchrotron data above 30
keV is best suited to probe the most energetic wind particles and their ageing in the flow by
comparison with lower-energy images. The wind from PSR B1509-58 powers a long X-ray jet and
TeV tail. The unpulsed emission recorded by INTEGRAL-IBIS at 20-200 keV has been used to
detect a slightly extended source along the jet axis, with a power-law spectrum up to 160 keV.
The variation of the apparent jet length with energy from 0.1 to 100 keV has been interpreted
as synchrotron ageing in a simple cylindrical jet. This allows to constrain both the average jet
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magnetic field to 2 or 3 nT and the electron energies near the cut-off to 400-700 TeV. Many older
wind nebulae are confined into a bow shock geometry by the ram pressure of their motion into
the interstellar medium. This morphology modifies the MHD flow by providing an exit for the
kinetic and magnetic energy and stationary conditions. Very hard synchrotron X-ray tails have
been imaged around the nearby, 0.3 Myr-old, Geminga pulsar. A first attempt at modelling the
emission shows that Fermi acceleration at the wind terminal shock or at the bow shock cannot
produce the required particle energies. As for the Crab, the particles must somehow tap the
potential drop from the pulsar unipolar inductor. We also find that the particles are too few
and/or the magnetic field to low to account for the observed X rays. The prediction falls short
by 2 or 3 orders of magnitude. A simple analytical MHD model has been developed to show
that the magnetic field advection toward the bow-shock contact discontinuity and the resulting
amplification can explain the observed flux. Electron energies of 400 TeV are found. This 'toy
model’ proves the importance of a careful modelling of the magnetic flow to interpret the data.
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Des étoiles a neutrons aux nébuleuses
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1.1 Les étoiles & neutrons

1.1.1 Les étoiles a neutrons comme laboratoire pour la physique fondamen-
tale

Les étoiles & neutrons sont parmi les corps les plus denses de 'univers et sont géné-
ralement engendrées par des étoiles massives, de plus de 8 masses solaires. C’est en 1934 que
les physiciens Walter Baade et Fritz Zwicky prédirent pour la premiére fois 1’existence d’étoiles
constituées en partie de neutrons (Baade et Zwicky 1934). Ils firent de plus le rapprochement
entre la naissance de ces derniéres et I’explosion des supernovae. Quelques années plus tard en
1939, Oppenheimer et Volkoff développérent avec plus de rigueur cette théorie. (voir Figure 1.2).

De par la grande variété d’équations d’état de la matiére nucléaire a des densités égales
voire supérieures & celle d’un noyau atomique, ppue = 2.8 1017 kg/m3, une théorie quantitative
et précise de ces objets n’a pas encore été élaborée. Il n’est cependant pas inutile de rappeler
quelques propriétés essentielles de ces objets compacts.

Une densité gigantesque

Une telle étoile tire sa cohésion des effets antagonistes de la force d’attraction gravita-
tionnelle qui entraine les particules en son centre et de la pression de dégénérescence quantique
des neutrons qui évite alors ’effondrement de celle-ci sur elle-méme.

Le processus de formation des neutrons a l'intérieur de 1’étoile, appelé neutronisation,
est décrit de la facon suivante. Les électrons trés fortement dégénérés et trés énergétiques conver-
tissent en neutrons les protons des noyaux de I’étoile par capture électronique. Ceci se produit
lorsque la densité dépasse les 102 kg/m3, (processus URCA)

pt+e —n+r, (1.1)
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Baade Zwvicky “olkoffl Oppenheimet

Fi1G. 1.2: Les premiers physiciens a l'origine de la découverte des étoiles & neutrons.

Dans les conditions normales, les neutrons en surnombre se reconvertissent en protons
par désintégration [ suivant

n—e +p+u. (1.2)

car un neutron isolé ne posséde qu’une durée de vie trés courte, de 14.8 minutes. Néan-
moins, dans les conditions de dégénérescence compléte des électrons, il n’y a plus d’état libre que
les électrons issus de cette désintégration puissent occuper. Les neutrons ne peuvent donc pas se
désintégrer en protons.

Au sein de I’étoile lorsque la densité atteint 104 kg/m?3, certains noyaux libérent des
neutrons qui circulent librement. Un gaz & 3 composantes se forment donc (les noyaux riches en
neutrons, les neutrons dégénérés, libres et non relativistes et les électrons relativistes dégénéreés).
L’appariement entre deux neutrons libres forme des bosons qui ne sont pas soumis au principe
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d’exclusion de Pauli et de ce fait peuvent tous occuper le niveau fondamental. Les paires de
neutrons ne peuvent plus perdre d’énergie et le fluide se caractérise alors par une absence de
viscosité. Il devient donc superfluide.

Pour des densités proches de la densité des noyaux atomiques, la distinction entre
neutrons du noyau et neutrons libres devient insignifiante. Le fluide devient un mélange de
neutrons, de protons et d’électrons libres dominés par la pression de dégénérescence des neutrons.
Le fluide protonique n’oppose lui aucune résistance au passage du courant électrique. Les protons
deviennent alors superconducteurs.

A des densités encore plus élevées, sur 10 particules on aura 8 neutrons, 1 proton et
1 neutron. Cette proportion est déterminée par 1’équilibre entre la capture électronique et la
désintégration § inhibée par la présence des électrons dégénérés.

Un champ magnétique de I’ordre de 10° Tesla

Outre une densité trés importante, les étoiles & neutrons possédent également un fort
champ magnétique. Une premiére mesure directe de ce champ (1E1207.4-5209) fut réalisée en
aott 2002 par U'instrument EPIC (European Photon Imaging Camera) a bord du satellite XMM-
Newton de 'ESA (Agence Spatiale Européenne) (Mereghetti et al. 2002). A partir des 3 raies
d’absorption cyclotron observées dans le spectre X, un champ magnétique d’environ 80 milliards
de fois supérieur a celui du Soleil fut mesuré. Un tel champ s’explique par le fait que le produit
de I'intensité du champ magnétique par la surface de 1’étoile reste constant lors de ’effondrement
stellaire.

Etant donné sa petite taille et par conservation du moment cinétique, elle va se mettre
& tourner trés rapidement sur elle-méme donnant naissance & un intense champ magnétique.
L’étoile a neutrons devient un générateur de courant, comme la dynamo d’un vélo qui roule.

Intéréts pour la physique fondamentale

Ces objets établissent un véritable lien entre ’astrophysique et la physique fondamentale
et ce dans différents domaines :
— Relativité générale : le champ gravitationnel des étoiles & neutrons est si intense
qu’il ne peut étre décrit correctement que par la théorie relativiste de la gravitation,
la relativité générale. Pour ces objets le paramétre de relativité vaut

GM

=5~ 0.2 (1.3)
alors que pour une étoile sur la séquence principale(le soleil) il vaut a ~ 1075, Méme
pour les naines blanches, qui sont des astres trés denses, on a seulement o ~ 1073,
Les étoiles a neutrons sont ainsi les astres réguliers (c’est a dire pour lesquels l'es-
pace temps ne posséde pas de singularité comme un trou noir) les plus relativistes.
Elles ont notamment permis de tester la relativité en champ fort (Lyne et al. 2004).
Réciproquement, la théorie de la relativité générale a permis de mesurer des masses
d’étoiles & neutrons a mieux que 103 prés, ce qui constitue un record pour des objets
hors du systéme solaire.

— Physique des particules : la densité de matiére au coeur des étoiles & neutrons
dépasse la densité du noyau de ’atome, de sorte que la pression y est essentiellement
fournie par I'interaction nucléaire forte. Les étoiles & neutrons sont donc, a part dans
I'univers primordial, le lieu unique d’observation de la matiére dans un état ultra
dense qui n’est pas reproductible en laboratoire. Les retombées de 1’astrophysique sur
la physique hadronique, relativement mal connue, sont dans ce cas potentiellement
trés importantes.
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— MHD, physique des plasmas : les étoiles & neutrons possédent un champ magné-
tique important de I'ordre de 10® — 10''7T, et sont entourées d’une magnétosphére
constituée d’un plasma chargé. Le mécanisme d’émission des pulsars est encore un
probléme ouvert aujourd’hui.

— Mécanique quantique : les étoiles & neutrons sont le siége d’effets quantiques
macroscopiques comme la superfluidité et la superconductivité.

1.1.2 Modéles d’étoiles a neutrons

L’intérieur d’une étoile a neutrons doit étre décrit dans le cadre de la relativité générale.
Les modéles sont basés pour la plupart sur I’équation d’Oppenheimer-Volkoff qui exprime la loi
de I'équilibre hydrostatique sous la forme (Oppenheimer et Volkoff 1939) :

dP(r) _ Gp(rym(r) 1+ P(r)/(p(r)c?) ( 47r7"3P(7"))
dr r2 1—2GM(r)/(rc?) m(r)c?

(1.4)

ou P(r) représente la pression totale, p(r) la densité de masse totale et m(r) la masse
totale comprise dans la sphére de rayon r.

Ces auteurs ont été les premiers & calculer la structure interne d’une étoile & neutrons.
Ils ont utilisé pour cela I’équation d’état d’un gaz idéal de neutrons. La configuration de masse
maximale donne Mo, = 0.7Mg, R = 9.6km, p. = 5.108kg/m3. Les résultats obtenus en
utilisant une équation d’état plus réaliste d’un gaz idéal formé d’un mélange de protons, neutrons
et d’électrons en équilibre et non interagissants ne différent guére des résultats d’Oppenheimer
et Volkoff.

Or une masse maximale de ’ordre de 0.7M n’est pas acceptable puisque ’on mesure
des étoiles de masse ~ 1.4M,. Il est donc indispensable de trouver des équations d’état de la
matiére dense et froide beaucoup plus réalistes.

Les équations d’état

La difficulté théorique principale dans la détermination de ces équations, vient des in-
teractions entre les particules qui constituent 1’étoile. En effet ces derniéres sont dominées par
I'interaction nucléaire forte et doivent donc étre décrites par la chromodynamique quantique,
théorie bien plus complexe que l'électrodynamique quantique utilisée dans 1’étude des systémes
d’atomes. En particulier, I'interaction forte posséde des parties tensorielles et spin orbite impor-
tantes, contrairement aux interactions atomiques qui sont bien représentées par un potentiel ne
dépendant que de la séparation r entre les atomes. De plus, I'interaction forte comporte d’im-
portants termes & 3 corps et plus rendant impossible la description de 1’énergie comme somme
de termes d’interactions & 2 corps. En outre pour p > ppuc, les effets relativistes deviennent
importants et se traduisent par ’apparition dans le milieu de nouvelles particules, telles des
mésons et des baryons lourds (hypérons). Pour p > 2 — 3p,,uc, la composition elle-méme de la
matiére est mal connue : il pourrait soit s’agir d’'une matiére baryonique riche en hypérons, soit
d’états plus exotiques comme un condensat de bose de mésons 7 (pions) ou K (kaons), ou bien
un plasma de quarks déconfinés. Pour certains auteurs méme (Haensel et al. 1995; Prakash 1998)
I’état fondamental de la matiére serait formé uniquement de quarks s (quarks étranges). Lors de
la formation d’une étoile & neutrons, la matiére pourrait alors subir une transition de phase vers
cet état de moindre énergie, donnant naissance a celle qu’on appelle des étoiles étranges.

D’un point de vue expérimental, la matiére au sein des étoiles & neutrons est trés mal
connue car sa composition est différente de ce que ’on peut obtenir en laboratoire (accélérateur
de particules). Le rapport neutrons/protons N/Z est en effet bien plus élevé dans une étoile
& neutrons. Pour les noyaux riches en neutrons produits dans les accélérateurs de particules,
N/Z ~ 1.5 alors que dans les étoiles & neutrons ce rapport avoisine 10. De plus, les rares
échantillons de matiére ultra dense produits sur Terre, comme dans les collisions d’ions lourds
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effectuées au GANIL & Caen, sont portés & des températures bien plus élevées (dissipation de
I'énergie cinétique des projectiles) que la matiére & I'intérieur des étoiles (102K contre 10K ).
Ainsi les modéles semi-empiriques d’équation d’état ot de nombreux parameétres sont ajustés
& leurs valeurs expérimentales gardent une grande incertitude du fait de I’extrapolation de ces
parametres & des valeurs différentes de N/Z et T

Structure d’une étoile & neutrons

Depuis le début des années 70, de nombreux travaux ont été consacrés a 1’équation d’état
de la matiére dense en tentant de répondre a la question suivante : quel est [’état fondamental
de la matiére a une densité donnée ? Pour les densités dans la croiite, cet état fondamental est
assez bien connu. En revanche, il n’en est rien pour 'intérieur méme de 1’étoile pour lequel une
multitude d’équations d’état sont encore aujourd’hui proposées reflétant plus notre ignorance que
des situations astrophysiques différentes. On peut néanmoins admettre que 1’étoile & neutrons
est constituée d’une structure en couches, reflétant le changement de régime avec ’accroissement
de densité. On pourrait distinguer (Voir Figure 1.3) :

— La surface : ce serait une région ou ’équation d’état est fortement tributaire de la
température et du champ magnétique. Son épaisseur serait inférieure & 0.1 km et sa
densité inférieure & 109 kg/m3.

— La croiite externe : ce serait une région solide dans laquelle un réseau coulombien
de noyaux lourds et un gaz d’électrons relativistes coexistent. Dans cette zone on
aurait 10% kg/m3 < p < 4 10" kg/m? et une épaisseur voisine de 0.5 km.

— La crotte interne : elle serait constituée de noyaux riches en neutrons, d’un gaz
de neutrons superfluide et d'un gaz d’électrons. La densité serait comprise entre
4 10" kg/m? et 2 107 kg/m? et son épaisseur serait d’1 km.

— Le liquide superfluide : il serait formé essentiellement de neutrons superfluides avec
une faible concentration de protons superfluides et supraconducteurs et des électrons
normaux. On aurait ici 2 1017 kg/ m? < p < Peoeur €t Une épaisseur d’environ 10 km.

— Le coeur : son existence est pour le moment hautement spéculative, suivant s’il se
produit un condensat de pions ou bien une transition hadron-quark au dessus d'une
certaine valeur critique peoeyr

Tous les modéles actuels prédisent une masse maximale pour ces objets de 1’ordre de
3Mg. L'effet de la rotation de ’astre, qui n’a pas été envisagé ici, sera d’augmenter la masse
maximale admissible ainsi que la densité centrale. Ceci se comprend aisément puisque ’effondre-
ment gravitationnel est freiné par la force centrifuge permettant de maintenir un état stable plus
longtemps.

1.2 Les pulsars

1.2.1 Un peu d’histoire.

En juillet 1967 & I'université de Cambridge, A. Hewish et son étudiante J. Bell débutent
un programme d’observation sur la scintillation des radiosources extragalactiques. Cette scintilla-
tion est causée par la réflexion de signaux venant de la source par les électrons du vent solaire.
Mais au mois d’aolit 1967, ces derniers détectent des fluctuations significatives et périodiques
dans les données du radiotélescope (voir Figure 1.4). Ces fluctuations n’étant pas dues a de la
scintillation et le signal se répétant chaque nuit avec quatre minutes d’avance par rapport a la
veille nos deux astronomes ont vite conclu a une origine céleste. L’étrange stabilité de la périodi-
cité mesurée fit tout d’abord penser & une origine extraterrestre, mais en février 1968 lors de la
publication de leur article, Hewish émet I’hypothése d’une émission due & une étoile & neutrons
ou & une naine blanche (Hewish et al. 1968). Cette découverte lui valut le prix Nobel six ans plus
tard.
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F1G. 1.3: Structure en couche d’une étoile & neutrons.
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FiG. 1.4: Période mesurée par A. Hewish et son étudiante J. Bell.

Durant les années suivant cette découverte de nombreux autres signaux furent détec-
tés et les courtes périodes de certains (33 ms pour le Crabe et 89 ms pour Vela) éliminérent
définitivement I’hypothése d’une émission due & une naine blanche. Ces objets ne peuvent en
effet supporter de telles rotations car leur vitesse angulaire serait alors supérieure & la vitesse

képlerienne €, = 24/ %Gp (p est la densité moyenne de lobjet). Dans ce cas les forces gravita-
tionnelles deviennent trop faibles pour compenser la force centrifuge due & la rotation et aucune
configuration d’équilibre n’est possible. Dans le cas des naines blanches la densité moyenne étant
au maximum de p ~ 10" kg m™3 la période d’émission ne pourrait excéder une seconde ce qui
est bien au dela des différentes périodes mesurées sur certains objets.

Une fois cette ambiguité levée se succédérent de nombreuses autres découvertes telles
que la mesure de la dérivée de la période du Crabe en 1969 (Boynton et al. 1969), ou encore les
premiéres observations des pulsars X en 1971 (Brini et al. 1971). En 1974 fut également découvert
le premier systéme binaire composé de deux étoiles & neutrons en rotation 'une autour de ’autre



Chapitre 1: Des étoiles a neutrons auzr nébuleuses 11

(Hulse et Taylor 1975). L’observation sur une grande échelle de temps de ce systéme permit
& Hulse et Taylor de démontrer 'existence d’ondes gravitationnelles et d’obtenir par la méme
occasion un prix Nobel en 1993. Enfin en 1992, I'observation du pulsar PSR B1257+12 permit
de déceler la présence de trois planétes en orbite autour du pulsar(Bisnovatyi-Kogan 1993), ce
qui constitue aujourd’hui la premiére détection de planétes extrasolaires.

Enfin en 2004 fut détecté pour la premiére fois un systéme double de pulsars permettant
de tester trois prédictions majeures de la relativité générale (Lyne et al. 2004) : le décalage vers
le rouge du a la gravitation, l'effet Shapiro ainsi que la création d’ondes gravitationnelles.

Actuellement plus de 1200 pulsars sont connus dans notre Galaxie (5 seulement sont
extragalactiques et proviennent du nuage de Magellan) et parmi ceux-ci 73 appartiennent & un
systéme binaire et autant ont une période de pulsation inférieure & 10 ms. Cette derniére s’étend
généralement de 1.56 ms & 8.5 s et pique en moyenne autour de la seconde.

1.2.2 Données observationnelles
Domaine d’émission

La plupart des pulsars émettent une émission cohérente dans le domaine radio, mais
certains, comme celui du Crabe, présentent des émissions dans tous les domaines de longueurs
d’onde, de la radio aux 7 et ce avec la méme phase. Pour d’autres comme Geminga (PSR
J0633+1746) seule une émission en optique, X, et 7 est visible. Parmi les 1627 pulsars radio
découverts jusqu’a présent seuls 8 ont été détectés dans le domaine X, et v de trés haute énergie
(> MeV) par le satellite Compton-GRO. Cette derniére émission est principalement due au
rayonnement de courbure et rayonnement synchrotron. A cela s’ajoute dans le domaine des
rayons X, une émission thermique de la surface de ’étoile.

Période et dérivée premiére

Comme le montre la Figure 1.5 les périodes de rotation des pulsars observées sont
comprises entre P = 1.56ms (PSR B1937+21) et P = 8.5s (PSR J1951+11). Mais du fait des
pertes d’énergie par rayonnement électromagnétique leurs périodes augmentent généralement
avec le temps. C’est pour cette raison qu’en général les pulsars les plus jeunes possédent les plus
petites périodes. Cette généralité ne s’applique cependant pas dans le cas de pulsars recyclés.
Ces pulsars, en général plus vieux, faisaient partis d’un systéme binaire et ont été réaccélérés par
accrétion de leur compagnon. P varie entre 10720 et 1012557 L.

Les pulsars sont donc des rotateurs ultrastables pouvant rivaliser pour certains avec les
meilleures horloges atomiques terrestres. On peut généralement définir un 4ge dynamique pour
chaque pulsar de la fagon suivante :

P

== (1.5)

Td

La donnée de P et P nous permet également de définir la quantité d’énergie perdue lors de la
rotation. Cette quantité est donnée par (variation du moment dynamique) :

. ds2
FEior = _IQE' (1.6)
Comme §) = 27” et O = 2;—5, on peut réécrire F de la sorte :
. IAm2P
Etot — T (17)

Ou I le moment d’inertie, a une valeur comprise entre 103" et 103®kg.m?. La puissance de rotation
est généralement comprise entre 10%° et 103! J.s~!. Du fait de la rotation du champ magnétique,
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la puissance de Larmor rayonnée est de la forme :
ZQ4

Eray ~ =22 (1 + ky sin2 @) (1.8)

3
avec ko une constante et p le moment magnétique (Spitkovsky 2006). L’égalité entre Emy et
Eror pour un pulsar isolé est souvent utilisée pour estimer l'intensité du champ magnétique,
ol démontrer 1’équation 1.5 dans I’hypothése ol la période initiale du pulsar est négligeable
devant sa valeur actuelle. L’observation de pulsars dans des restes de supernova montre que
cette estimation del’age est sujet & caution pour des objets jeunes.
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FiG. 1.5: Distribution des pulsars radio en fonction de leur P et P. Les pulsars ont pour la plupart
un champ magnétique de I'ordre de 10® T et une période comprise entre 0.1 et 10 s. En haut du
schéma en rouge se trouvent les AXP ayant un champ magnétique trés important (magnétars).
An bas se trouvent les pulsars ms recyclés, c’est & dire des pulsars vieux anciennement dans un
systéme binaire et ayant été réaccélérés par accrétion du compagnon (conservation du moment
cinétique)

Champ magnétique

Dans les spectres de certains pulsars X, on observe des raies trés prononcées entre 10 et
100 keV. Celles-ci sont interprétées comme des raies cyclotrons d’énergie he B/m.. En mesurant
I’énergie exacte de ces derniéres il est possible de remonter & I’intensité caractéristique du champ
magnétique qui est de 'ordre de 10%7T'. Par exemple, pour Herculis X-1 on a enregistré une raie
4 50 keV correspondant & un champ magnétique de 5 1087. Certains objets appelés Magnétars
possédent eux un champ magnétique de I'ordre de 10'° — 10''7. Pour de telles étoiles, certains
phénomeénes quantiques comme la séparation de photons (Photon Splitting en anglais ) s’opérent
et le champ magnétique n’est plus du tout négligeable dans la résolution des équations d’Einstein
pour trouver la configuration d’équilibre de 1’étoile.
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Forme des pics d’émission

Les pics en émission peuvent prendre des formes variables suivant la longueur d’onde
comme nous le montre la Figure 1.6. Dans le domaine radio uniquement une classification trés
précise de ces derniers fut effectuées. Cette classification comprend :

-Les pics principaux : Les courbes de lumiére observées ont généralement des formes
et amplitudes variables sur quelques périodes du fait de la trés grande turbulence de la magné-
tosphére. Mais en effectuant la moyenne sur un trés grand nombre de périodes il est possible de
trouver une forme caractéristique pour un pulsar donné.

Crab J11513-5208 Yela 11709-4426  11952+3252  Geminga  J1057-5226

l ? Radio

Optical

Soft
W-Ray

Hard
Horay

Yray
100 Mey

yray =
o Gev
: ! | i

Pulse Phase

Fi1G. 1.6: Courbes de lumiére pour différents pulsars a différentes longueurs d’ondes.

Ces pics manifestent une trés grande stabilité temporelle avec toutefois une énergie
moyenne par pic variable dans le temps. Le profil de ces pics est en général dominé par un unique
pic ou composante d’une largeur donnée. D’autres présentent 2 voire plusieurs composantes
partiellement superposées ou bien séparées. Signalons également que certains pulsars possédent
deux profils bien distincts et qu’ils peuvent basculer brutalement de 'un & ’autre pendant un
intervalle de temps plus ou moins long pour finalement revenir au premier.

-Sous-pics : Les sous pics présents dans les courbes de lumiére sont composés de pics
individuels de formes trés complexes et trés variables en intensité, en forme et en polarisation.
Leur variabilité sur de courtes échelles de temps montre que ce phénomeéne est trés certainement
associé a des processus d’émission plutoét qu’a une interaction avec le milieu interstellaire. L’étude
des sous-pics représente donc un aspect important de I’astronomie des pulsars. Chacun de ces sous
pics peut apparaitre, soit aléatoirement dans la fenétre d’émission principale définie par le pic
entier, soit montrer un phénoméne de dérive en phase suivant la date d’observation. Pour certains
pulsars méme les sous-pics peuvent dériver systématiquement & l’intérieur du profil moyen.

-Micro-pics : Pour certains pulsars, on observe des variations temporelles rapides
4 lintérieur de ces sous-pics connues sous le nom de micro-pics. Ceux-ci apparaissent a des
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longitudes aléatoires a l'intérieur des sous-pics tout comme ces derniers le font dans le profil
moyen. Ces micro-pics sont en général fortement polarisés linéairement.

La classification de Rankin pour I’émission radio

Dans la diversité des profils moyens observés pour le millier de pulsars connus, certaines
caractéristiques communes ont pu étre identifiées permettant différentes classifications.

Backer proposa tout d’abord une classification des courbes de lumiére en quatre types :
1 pic, 2 pics non résolus, 2 pics résolus, 3 pics. Il s’est basé pour cela sur le modeéle du cone creux,
avancé par Radhakristan et Cooke pour expliquer la forme des pics radio. Dans ce modéle, les
photons détectés proviennent d’un céne creux d’émission venant des calottes polaires. Dans ce
cOne l'émission vient du rayonnement de courbure des charges en mouvement curviligne le long
des lignes de champ magnétique issues des calottes polaires. Le rayonnement de courbure chutant
a l'intérieur du cone le long des lignes de champ quasi rectilignes, aucune émission n’était censée
étre observée au voisinage de 1’axe polaire. Néanmoins, pour expliquer la variété de pics observés,
Backer dut rajouter & ce modéle une composante centrale (Voir Figure 1.8).

Rankin poussa cette classification plus loin en tenant en compte de la polarisation
moyenne et de 1’évolution des profils en fonction de la fréquence. Elle reprit de plus 1’idée de
Backer et décomposa le faisceau d’émission en deux catégories :

— une composante de type cone creux ou l’émission provient de particules de haute
énergie se propageant le long de lignes de champs suffisamment incurvées pour créer
des photons de courbure. Il semble que cette émission ait lieu & une altitude de
quelques dizaines de rayons stellaires de la surface (voir Figure 1.7) (Kijak et Gil

2003).
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Fi1G. 1.7: Evolution de I’altitude radio avec la période de pulsation du pulsar

— une composante du type coeur correspondant & I’émission diffuse de particules de plus
faible énergie provenant des calottes polaires juste au dessus de la surface stellaire.
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La variété de profils observés peut alors s’expliquer par 'intensité relative de ces deux
composantes et par l'inclinaison de la ligne de visée par rapport au faisceau.

2 pics non résolus

F1G. 1.8: Modéle du cone creux agrémenté d’une composante centrale proposé par Backer. L’an-
neau & gauche correspond & une coupe du céne rassemblant ’ensemble des lignes de champ
ouvertes. Suivant 'intersection de la ligne de visée sur ce cone (les différents traits), le profil de
la courbe de lumiére sera différent comme nous le montre les représentations & droite.

La géométrie des faisceaux optiques, X et v sera quant & elle décrite dans le chapitre 3.

Distribution Galactique

Comme le montre la Figure 1.9 les pulsars se répartissent majoritairement le long du
plan Galactique. Ils se situent en effet pour plus de 90% d’entre eux & une altitude de moins de
680pc de ce méme plan, c’est a dire & une altitude plus importante que celles de leurs progéniteurs
a cause de leurs grande vitesses d’éjection a la naissance (< v >~ 700km.s~!).

On devrait en principe en trouver un au milieu de chaque reste de supernova. Or, ce
n’est souvent pas le cas. La plupart du temps, les centres de ces restes demeurent vides. Il arrive
que le pulsar soit décentré, soit dans la nébuleuse, soit & ’extérieur, voire méme vagabond.
L’écart entre le nombre de nébuleuses répertoriées et le nombre de pulsars est important et ceci
pour plusieurs raisons. Pour commencer, une étoile & neutrons ne donne pas forcément naissance
& un pulsar visible. Pour que le pulsar s’active, il faut que le champ magnétique de 1’étoile
et sa rotation dépasse un seuil critique afin de produire des faisceaux lumineux. Beaucoup de
supernovae renferment également un trou noir en leur sein. Ensuite, le cone d’émission d’un
pulsar & peu de chance de croiser ’orbite terrestre. En outre, la majorité des millions d’étoiles
& neutrons de la Voie Lactée sont trop lointaines pour que le signal radio ne nous parvienne,
quand bien méme le faisceau serait dirigé vers la Terre. Il reste les émissions X et gamma, mais le
manque de sensibilité de nos instruments actuels n’est pas encore favorable & des études précises.
Les pulsars ne sont pas non plus éternels méme si leur temps de vie semble trés long (t ~ 10°
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Reépartition des pulzars connus dans la Voie Lactée

FiG. 1.9: Distribution des pulsars sur le plan céleste.

ans pour les pulsars recyclés). Les raisons ne manquent donc pas pour expliquer les difficultés a
observer ces bizarreries cosmiques. On peut toutefois en conclure que I’étude des pulsars démontre
avec éloquence le fossé qui se creuse entre la théorie et la réalité. Le pulsar est un phénoméne
somme toute assez mal connu, et les modéles théoriques n’ont pas la prétention de répondre &
toutes les questions que soulévent les observations.

1.3 Les nébuleuse de pulsars

Comme nous le verrons dans la section suivante les pulsars sont de puissants accélé-
rateurs de particules. En arrachant des particules & la crotte ils produisent un puissant vent
relativiste qui dans de nombreux cas sera confiné et choqué par le milieu extérieur. Ce confi-
nement pourra venir des éjecta d’une supernova ou bien du milieu interstellaire et donnera lieu
a des structures complexes. Au sein de ces structures les particules émettront du rayonnement
synchrotron et Compton Inverse et produiront ce que I'on appelle en anglais un PWN (Pulsar
Wind Nebula) ou encore nébuleuse de pulsar. Dans ces nébuleuses le rayonnement synchrotron
domine et emporte entre 1073 et 1075 de la puissance perdue par I’étoile & neutrons. C’est grice
a lui que nous pouvons étudier ces objets tant dans leur géométrie que dans leur énergétique.

Ces nébuleuses peuvent prendre plusieurs formes suivant leur ge. Tout d’abord comme
nous le verrons en détail dans les prochains chapitres il est fort probable qu’elles comportent un
jet le long de ’axe magnétique et un tore de plasma dans le plan équatorial. Pour les plus jeunes
(T < 10* ans), la nébuleuse est confinée par la pression quasi uniforme des éjecta de la supernova
et cette structure jet+tore est clairement visible. Pour les plus vieux, cette structure se déforme
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de plus en plus. En effet dés sa naissance tout pulsar acquiert une vitesse de déplacement de
'ordre de quelques centaines de km.s™! et alignée avec I'axe de rotation (Ng et Romani 2004).
Au bout d’un certain temps donc, ces objets peuvent rencontrer le choc en retour dont la pression
n’est pas & symeétrie sphérique du fait que le pulsar n’est plus au centre du reste. A un stade plus
avancé, la nébuleuse prend une forme de choc en étrave, confinée par la pression dynamique du
milieu externe.

Il est également important de noter le lien étroit qu’entretiennent les nébuleuses avec
leur pulsar. En effet, ces nébuleuses tracent directement I’énergétique du vent émis par le pulsar
dans la magnétosphére proche, c’est & dire en deca du cylindre de lumiére. Plus particuliére-
ment, elles recélent d’importantes informations sur les processus d’accélération de particules et
permettent ainsi de nouvelles découvertes pour la physique fondamentale. De par leur proximité
il est enfin tres facile d’étudier de maniére trés précise leur géométrie (origine, évolution...) et de
transposer ces propriétés a d’autres objets plus lointains et possédant une morphologie similaire
comme les quasars.

De par leur géométrie complexe, leur lien étroit avec la magnétosphére du pulsar ainsi
que leurs observations grandissantes avec de nouveaux télescopes spatiaux et terrestres dans le
domaine des hautes énergies, I’étude des vents relativistes de pulsars est aujourd’hui primordiale
tant pour ’astrophysique que pour la physique fondamentale.

1.4 Questions ouvertes dans la physique des nébuleuses de pulsar

L’ensemble des phénomeénes physiques au sein des nébuleuses de pulsars sont encore

bien mal compris et soulévent de nombreuses questions :

— Quel champ E accélére les particules dans la magnétosphére proche des pulsars ?

— Quelle est la répartition d’équilibre des charges et des courants dans cette magnéto-
sphére 7

— Comment forme-t-on le vent équatorial et le jet ?

— L’énergie magnétique est censée étre transférée aux particules du vent. Quels sont les
mécanismes exacts responsables d’une telle dissipation ?

— Il est généralement admis que le vent relativiste du pulsar confiné & l'intérieur du
reste ou bien dans le milieu extérieur se termine par un choc, le choc terminal. Mais
quelles en sont les propriétés? Quelle est son efficacité dans la réaccélération des
particules 7 Quelles sont les instabilités MHD y prenant naissance responsables des
wisps observés en optique et X.

Dans cette thése je m’intéresserai principalement & contraindre les processus d’accélé-

ration de particules dans la magnétosphére proche ainsi qu’au choc terminal.
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2.1 La structure en couches des nébuleuses de pulsar

2.1.1 Le vent relativiste.
Création du vent

Comme nous 'avons vu précédemment l'intérieur d’une étoile & neutrons est supracon-
ducteur et de ce fait le champ magnétique peut étre considéré comme gelé dans 1’étoile. Mais du
fait de la rotation de cette derniére, un champ électromoteur est généré :

E=—(AT)AB (2.1)

ou {2, est la vitesse angulaire de ’étoile. A l'intérieur de 1’objet les champs électrique
et magnétique sont donc perpendiculaires et les lignes de champ magnétique sont des équipoten-
tielles pour le champ électrique. A 1’équilibre hydrostatique, I’ensemble des charges s’accumulent
4 sa surface et apparait alors un fort champ électrique dans le vide de l'ordre de

B, = Q,B,R, ~ 10" V/m3 (2.2)

Ce champ est colossal et permet ’extraction de charges de surface malgré la barriére
de potentiel imposée par ’attraction inter et intra moléculaire ainsi que par la gravité. Les
particules se répandent ainsi dans le voisinage du pulsar et remplissent une région de charge
d’espace appelée électrosphére a l'origine du vent relativiste de particules.

-Accélération de particules proche des calottes polaires : Une fois les particules
arrachées, elles peuvent étre accélérées le long des lignes de champ magnétique dans des zones

18
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F1G. 2.1: Structure en couche des nébuleuses .

ou la composante paralléle du champ électrique est non nulle. Ces zones s’étendent des calottes
polaires jusqu’au cylindre de lumiére et sont assez proches de la derniére ligne de champ ouverte.
Ce type d’accélération permet d’accélérer des particules jusqu’a quelques TeV et ce pour l'en-
semble des modéles développés a ce jour (polar cap, slot gap, outer gap). Or au sein des vents
des particules de plusieurs centaines de TeV ont été observées. Une réaccélération doit alors s’y
opérer. On pourrait alors comparer ce vent venant du pulsar & une fusée avec deux étages d’ac-
célération. Le premier & l'intérieur du cylindre de lumiére et proche des calottes polaires, et le
deuxiéme entre ce cylindre et le choc terminal. Ces deux étages sont aussi mals connus 1'un que
I'autre. C’est pour cette raison que nous avons essayé de les contraindre.

Propagation du vent dans la magnétosphére lointaine

La puissance totale perdue au sein d’une étoile & neutrons isolée en rotation est lar-
gement dominée par la génération du champ magnétique et peut étre estimée en utilisant la
formule classique d’un dipdle en rotation rapide dans le vide (Michel 1991). Cependant les pul-
sars émettent un plasma d’électrons-positons et d’ions formant un vent ultrarelativiste magnétisé.
Pour une rotation non alignée & ’axe magnétique, le flux de Poynting du pulsar sera constitué
d’une partie stationnaire et axisymétrique ainsi que d’une autre en oscillation avec la période
de T’étoile. 11 est instructif de comparer le systéme pulsar-nébuleuse & un systéme électrique. Le
pulsar peut étre considéré comme un aimant générant un puissant champ électromagnétique. Ce
champ crée des courants dans le plasma du vent, par lesquels 1’énergie est transférée et déposée
dans la nébuleuse.
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-L’état stationnaire du vent : Réaccélération MHD continue des particules.
Tout d’abord considérons 1’état stationnaire du vent MHD. Les lignes de champ prennent en
général du retard avec la distance par rapport a la rotation du pulsar. Loin du cylindre de
lumiére une spirale de Parker se forme (Parker 1958) avec une inversion de signe pour le champ
magnétique. La composante azimutale du champ magnétique devient prépondérante alors que le
vent lui devient principalement poloidal. Cette transition vers un champ magnétique azimuthal
et changeant de polarité a I’équateur est présenté sur la Figure 2.2 (Spitkovsky 2006).

TT T T[T T T T[T T T T TTTT 1.2
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FiG. 2.2: A droite : Configuration du champ magnétique proche de I’étoile. Le champ magnétique
change de signe au plan équatorial. A gauche : Enroulement des lignes de champ autour de ’étoile
4 neutrons. Le champ dipolaire devient alors toroidal.

Cette géométrie a également comme particularité d’avoir une trés grande anisotropie
pole-équateur, le champ magnétique étant proportionnel a sin 6 (Bogovalov 1999). Les particules
sont astreintes a se déplacer le long de ces lignes et peuvent en général étre accélérées. En effet
les équations MHD relativistes permettent en général une accélération des particules jusqu’a ce
qu’une partie significative du flux de Poynting soit converti en énergie cinétique (Contopoulos
et Kazanas 2002). Cette transformation ne peut s’appliquer que si le vent n’est pas radial et
actuellement la seule solution exacte des équations MHD relativistes décrivant la magnétospheére
d’une étoile & neutrons en rotation (Michel 1973) trouve une vitesse radiale de l'origine & l'infini.
Bien que ce modéle dépende de la structure du champ & l'origine, des études ultérieures ont
montré que, quelque soit la forme du champ proche de I’étoile, le plasma devenait radial au dela du
cylindre de lumiére. L’écart & cette direction étant proportionnel & log(r) ou r est la distance, au
pulsar, un transfert du flux de Poynting & I’énergie cinétique des particules ne pourrait s’effectuer
qu’a une distance trés grande (Beskin et al. 1998; Chiueh et al. 1998; Bogovalov 1999; Lyubarsky
et Kirk 2001; Heyvaerts et Norman 2003).

On pourrait alors définir un paramétre o défini comme étant :

2
o= B72 (2.3)
[1onymec

ol v représente le facteur de Lorentz du vent et n la densité volumique de particules.
Physiquement ce paramétre s’interpréte comme le facteur de Lorentz maximal que peuvent at-
teindre les particules si tout le flux de Poynting est converti en énergie cinétique du vent. Mathé-
matiquement il est le rapport entre le flux de Poynting et le flux d’énergie cinétique des particules.
Lors de I'accélération MHD vue précédemment, le flux de Poynting étant transmis aux particules,
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le paramétre o doit alors diminuer. Mais cette accélération est uniquement efficace sur de trés
grandes distances et les observations de ces objets contraignent généralement o & des valeurs trés
petites, sur de beaucoup plus petites distances. D’autres mécanismes d’accélération plus efficaces
sont nécessaires pour expliquer ces observations.

-L’état oscillant du vent : Réaccélération par reconnecxions magnétiques
dans le plan équatorial. Ces autres mécanismes peuvent venir de I’état oscillant du vent. En
effet de nombreuses ondes électromagnétiques se forment au cylindre de lumiére et se dissipent
au sein de la nébuleuse (Usov 1975; Michel 1982; Coroniti 1990; Melatos et Melrose 1996; Lyu-
barsky et Kirk 2001; Kirk et Skjaeraasen 2003). Les processus de dissipation sont en général
d’importants mécanismes de transfert d’énergie dans le vent relativiste du pulsar et peuvent
alors permettre ’accélération de particules. Coroniti fut le premier & reconnaitre l'importance
de ces phénomeénes dissipatifs. Il remarqua en effet que pour un rotateur oblique, la composante
azimutale du champ dans le vent change alternativement de polarité au voisinage du plan équa-
torial. Le vent se développe en une structure de bandes chargées alternativement positivement
et négativement et séparées par des surfaces neutres. Il montra que l'annihilation des lignes de
champ adjacentes de polarité opposée pouvait conduire d’une configuration initiale & grand o a
un vent faiblement magnétisé dominé par 1’énergie cinétique des particules. Cette accélération
par reconnexions magnétiques donc, forme un spectre en loi de puissance d’indice spectral proche
de 1 (Romanova et Lovelace 1992; Zenitani et Hoshino 2001; Larrabee et al. 2003) et ce dans tous
les domaines de longueurs d’onde. La distance ou ce transfert s’opére reste encore & définir. Il est
supposé se dérouler entre le cylindre de lumiére et le choc terminal. Ce transfert résultant géné-
ralement d’une accélération des particules, les lieux de dissipation tracent directement les zones
d’accélération. Mais de récentes études ont montré (Lyubarsky 2003a) que cette deuxiéme étape
dans l'accélération des particules pourrait s’effectuer de maniére plus efficace au choc terminal
méme ol le plasma est alors comprimé. Son efficacité dans cette région pourrait alors expliquer
la valeur de o observée au choc.

2.1.2 Le choc terminal

Le vent relativiste se termine généralement par un choc terminal pour lequel la pression
de confinement est égale a la pression dynamique du vent (sous ’hypothése d’un faible o bien
str). La forme de ce choc est bien complexe et anisotrope du fait de la dépendance globale de B
selon 6. En général ce choc sera plus proche du pole que de ’équateur. A ce choc, les particules
acquiérent des angles d’attaque importants par rapport & B et sont injectées dans la nébuleuse
ou elles rayonnent puissamment en synchrotron et Compton inverse (Kennel et Coroniti 1984b;
Amato et al. 2000). Les vents de pulsar émettent en général du rayonnement synchrotron du
domaine radio au domaine des rayons X, parfois . Le spectre radio observé est plat alors que
dans le domaine des rayons X un adoucissement du spectre intervient avec un changement de
pente de +1 pour les particules. Cette variation spectrale est due au refroidissement synchrotron
et donc au fait que les particules les plus énergétiques perdent bien plus d’énergie que celles de
moindre énergie. Il en résulte donc un adoucissement du spectre.

A partir du rayonnement, émis il est possible de remonter au spectre de particules
et donc aux mécanismes d’accélération. Cette accélération peut avoir plusieurs origines suivant
I’énergie des électrons :

- Electrons de basses énergies : Réaccélération par absorption d’ondes cy-
clotron.

Au choc terminal, une fraction significative du flux de Poynting a été transférée aux
particules. Elles acquiérent en général un facteur de Lorentz I',, compris entre 10* et 10° et donc
une énergie moyenne de l'ordre de E ~ I'ymec? ~ 1TeV pour un vent de paires. Un spectre
en loi de puissance se forme également pour des énergies supérieures & I'y,m.c?. La formation
d’une telle loi de puissance a été considérée par Hosanna et al. en 1992 (Hoshino et al. 1992).
Dans leur simulation ils ont supposé que le vent du pulsar était dominé par des ions et qu’au
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choc des ondes cyclotron étaient émises par ces ions. Les paires d’électrons-positons sont ensuite
accélérées par absorption de ces ondes. Ce modéle reproduit non seulement la forme du spectre
dans le domaine des rayons X mais permet également d’expliquer les arcs brillants de rayonnement
synchrotron proche du choc terminal dénommeés wisps (Scargle 1969; Hester et al. 2002) ou le
plasma d’électrons-positons est comprimé (Gallant et Arons 1994; Spitkovsky et Arons 2004).

Selon ce modéle la distribution de particules est maxwellienne en dessous de I'yymec?
et en loi de puissance au dela. L’énergie des particules émettant dans le domaine radio-IR étant
de I’ordre de 103 — 10° MeV, le spectre résultant devrait étre maxwellien, ce qui est en désaccord
avec les lois de puissance observées. En 1988, Arons contourna le probléme en supposant que les
particules émettant en radio, étaient accélérées dans les zones polaires de la magnétosphére. Les
particules de plus haute énergie venaient quant a elles de la zone équatoriale (Arons 1988). Mais
I’apparente continuité de l’ensemble du spectre du domaine radio au domaine  infirma cette
hypothese. L’ensemble de 1’émission semble venir d'une seule et méme population d’électrons.
Ce fait a été appuyé par de récentes observations en infrarouge (Gallant et Tuffs 2002) montrant
que l'indice spectral proche du pulsar était le méme que celui obtenu en radio et décroissait
ensuite avec la distance. L’analyse du spectre radio donne donc des contraintes sévéres sur les
parameétres du vent du pulsar ainsi que sur les mécanismes d’accélération au choc terminal. Ce
modéle souffre donc de nombreuses difficultés. C’est pourquoi on lui préfére en général un autre
modéle développé récemment ne comportant qu’une étape, ol le flux de Poynting est directement
transféré aux paires pour les accélérer (Lyubarsky 2003b). Ce type de transfert présenté dans la
précédente section, se fait par reconnexions magnétique.

-Electrons de hautes énergies : Réaccélération par processus de Fermi rela-
tiviste. Pour les plus hautes énergies, les particules peuvent étre accélérées par des processus
de Fermi relativistes aprés avoir été pré-accélérées. Cette pré-accélération peut avoir lieu proche
des calottes polaires en decd du cylindre de lumiére, ou bien au choc terminal avec ’absorption
d’ondes cyclotrons ou des reconnexions magnétiques. En théorie les processus de Fermi au pre-
mier ordre ne peuvent avoir lieu pour un champ magnétique perpendiculaire & la vitesse du fluide
car les particules sont alors incapables de diffuser en arriére. Cependant, ’annihilation du champ
au choc terminal crée une région turbulente juste aprés le choc ou les processus de diffusion et
ainsi 1’accélération de Fermi peuvent opérer. Pour un choc relativiste le spectre de particules
résultant suit une loi de puissance proche de N(E) oc E~2? (Bednarz et Ostrowski 1998; Gallant
et Achterberg 1999; Kirk et al. 2000; Achterberg et al. 2001).

2.1.3 Le vent choqué au sein de la nébuleuse

Le Crabe ainsi que d’autres nébuleuses ont longtemps été considérées comme de simples
bulles en inflation dans le milieu ambiant ol le plasma relativiste est responsable de 1’émission
observée du domaine radio aux gammas. Les premiers modéles MHD de ces nébuleuses se sont
donc tout naturellement placés en coordonnées sphériques (Rees et Gunn 1974; Kennel et Co-
roniti 1984a). Ces derniers sont encore aujourd’hui souvent utilisés pour déduire les paramétres
principaux des nébuleuses de pulsar.

Mais quand pour la premiére fois les observations X de Chandra et de Hubble ont montré
les structures fines de la nébuleuse du Crabe et donc du plasma la vision de simple bulle s’est
évanouie (Weisskopf et al. 2000; Hester et al. 2002). Une structure de jet et de tore fut résolue
alors sur ces images (voir Figure 2.3), structure déja révélée par des observations antérieures
(Brinkmann et al. 1985; Hester et al. 1995). Cette morphologie fut par la suite observée sur
d’autres objets comme Vela ou PSR B1509 (Gaensler et al. 2001; Helfand et al. 2001; Pavlov
et al. 2001; Gaensler et al. 2002; Lu et al. 2002) et est aujourd’hui considérée comme “standard”
pour les nébuleuses de pulsar. Elle impliqua une remise & niveau des modéles théoriques. La
plus radicale des propositions est un arrét définitif de I’approche MHD au profit d’'un modéle
purement électromagnétique (Blandford 2002; Michel 2002). Ce tournant décisif est encore trés
débattu. En effet, il semble juste que la condition de symétrie sphérique semble trop restrictive
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FiG. 2.3: Image X et optique de la nébuleuse du Crabe.

pour expliquer les observations. De plus de récents modéles MHD ont montrés qu’en reldchant
cette condition et en supposant un champ magnétique anisotrope en decad du choc terminal,
l’ensemble de la géométrie pouvait étre reproduite (Komissarov et Lyubarsky 2004; Del Zanna
et al. 2004).

La morphologie observée indique une forte anisotropie du vent, une grande partie de
I’énergie étant transportée dans le plan équatorial du pulsar. Ce fait confirme le modéle simple
développé en 1973 par Michel pour un rotateur aligné & ’axe magnétique dans lequel le flux de
Poynting était proportionnel & sin?(#) ol @ est I’angle polaire. Mais cette propriété est moins claire
dans le cas d’un rotateur non aligné. Une étude récente (Bogovalov 1999) démontra cependant que
la distribution angulaire du flux de Poynting est la méme que le rotateur soit aligné ou non. La
distribution en énergie est dans tous les cas maximale dans le plan équatorial. Une conséquence
directe de cette anisotropie est la non sphéricité du choc terminal. En effet, ce dernier est plus
proche du pulsar aux poles qu’a l'équateur (Lyubarsky 2002; Bogovalov et Khangoulian 2002).

Le jet au sein du vent semble quant a lui venir directement du pulsar et se propage
le long de ’axe de rotation par pression du champ magnétique torroidal. Cependant, une telle
collimation est en général trés inefficace pour des fluides ultrarelativistes. De plus si le jet venait
directement du pulsar il aurait dans ce cas une vitesse ultrarelativiste ce qui est loin d’étre
observé pour le Crabe ou Vela par exemple, oil des vitesses comprises entre 0.3c et 0.7c ont
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Fi1aG. 2.5: Carte des émissions synchrotrons obtenues a partir des simulations MHD de Komissarov
et al. (2002).
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été mesurées (Hester et al. 2002; Pavlov 2002). Lyubarsky montra en 2002 que le processus de
collimation magnétique, bien qu’inefficace pour un vent ultrarelativiste devenait beaucoup plus
efficace aprés le choc terminal ou le fluide n’est plus relativiste. Le jet semble alors venir du pulsar
simplement & cause du manque de résolution angulaire de nos instruments. Le choc terminal est
en effet supposé bien plus prés du pulsar aux poles qu’a ’équateur.

Mais la création d’une telle structure nécessite d’autres anisotropies. En effet les récentes
simulations MHD relativistes effectuées pour modéliser cette géométrie prirent comme hypothése
de base une démagnétisation et donc un transfert d’énergie beaucoup plus important dans le plan
équatorial (Komissarov et Lyubarsky 2004; Del Zanna, Amato, et Bucciantini 2004). Le profil
de vitesse de ces simulations est présenté sur la Figure 2.4. On voit nettement que les particules
s’échappent principalement du plan équatorial de la nébuleuse , ol le o semble plus faible du
fait des processus dissipatifs importants dans cette région. La résistance du champ magnétique a
I’échappement du vent est donc petite. Les particules confinées a I'intérieur du reste font ensuite
demi tour et viennent comprimer le champ magnétique ainsi que les particules le long de 'axe.
Un jet collimaté magnétiquement se forme alors. Les cartes d’émission synchrotron obtenues sont
présentées sur la Figure 2.5. Elles reproduisent de maniére trés précise ’ensemble des structures
observées et notamment, le jet, le tore ainsi que les points brillants de '’environnement proche
du pulsar.

2.2 Evolution des nébuleuses

Nous allons maintenant considérer les phases d’évolutions d’une nébuleuse de pulsar,
phases qui gouvernent l'intégralité des propriétés observables de ces objets. Les détails théoriques
de cette évolution sont donnés dans (Reynolds et Chevalier 1984; Chevalier 1998; Blondin et al.
2001; Bucciantini et al. 2003; van der Swaluw et al. 2004).

2.2.1 Expansion au milieu des éjecta du reste de supernova

L’étoile et son vent sont au début entourés par un reste de supernova en expansion.
L’onde de choc de la supernovae avance librement avec une vitesse supérieure & 5000 km s~
alors que 'asymétrie due a 1’explosion propulse le pulsar & une vitesse de quelques centaines de
km s~!. Sur quelques siécles, le mouvement de I’étoile est négligeable et I’expansion du vent
lutte contre la pression isotrope des éjecta. Sa vitesse d’expansion est rapide et supersonique et
un choc se forme alors entre le vent et les éjecta. Dans le simple cas d’une expansion sphérique
dominée par les pertes adiabatiques, le rayon du vent évolue selon :

Ey 1/5 Esn 3/10 M,; —1/2 t e/
—_— 2.4
1038ergs 5*1) (105167“98) 10M®) 103cm5) (24)

Rpwn = 1.1 pec (

Dans cette équation Egy et M,; correspondent a ’énergie cinétique et & la masse éjectée
dans la supernova. E, renvoie a la perte d’énergie initiale du pulsar.

Durant cette phase, on observera un vent sphérique, centré au sein d’un reste de super-
nova, et en expansion rapide. C’est le cas du pulsar J1833-1034 qui produit une nébuleuse brillant
du domaine radio aux rayons X et qui est parfaitement centré sur le jeune reste de supernova
G21.5-0.9 comme nous le montre la Figure 2.6 (Camilo et al. 2006; Gupta et al. 2005; Matheson
et Safi-Harb 2005). L’age de ce systéme est estimé & 1000 ans.

2.2.2 Interaction avec le choc en retour

Quand le reste de supernova a balayé suffisamment de masse du milieu interstellaire pour
que ’énergie totale du reste soit conservée et partagée a parts égales entre 1’énergie cinétique et
I’énergie thermique, le reste rentre dans ce que I'on appelle la phase de Sedov-Taylor. L’interaction
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FiG. 2.6: Image X du vent relativiste autour de J1833-1034 a l'intérieur du reste de supernova
G21.5-0.9.

entre le reste et le milieu ambiant devient alors beaucoup plus complexe, avec un choc vers ’avant
ol le gaz ambiant est comprimé et chauffé ainsi qu’un choc en retour qui balaye les éjecta et
les chauffent. Ces deux chocs sont séparés par une discontinuité de contact le long de laquelle
des instabilités prennent naissance. En 1’absence de pulsar au centre du reste le choc en retour
évolue dans un milieu de densité proportionnelle & 1/7" et atteindra le centre de la nébuleuse au
bout d’'un temps tgeqon égal a :

tsedoy ~ TOO0 ans (13”]\;]@ )>/6 (mffef:gs)l/? (1) 8 (2.5)

avec ng la densité du milieu externe. A ce stade I'intérieur du reste de supernova est
entiérement rempli d’éjecta choqués et chauffés et le reste lui méme peut étre simplement décrit
par un jeu d’équation (Cox 1972). Le rayon du reste évolue alors selon Rrsy a t*/°. En présence
d’un jeune pulsar au centre du reste, le choc en retour rentrera en collision avec le vent relativiste
du pulsar aprés un temps ¢ < tgeqop, de lordre de quelques milliers d’années (van der Swaluw
et al. 2001; Blondin et al. 2001). Méme dans le cas d’un pulsar stationnaire, d'un vent isotrope
et d’un reste parfaitement sphérique I’évolution de ce systéme est complexe. En effet, le choc en
retour comprime le vent par un trés grand facteur et ce dernier y répond par une augmentation
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de pression et une expansion renforcée. Le systéme oscille donc entre compression et expansion
sur des durées de l'ordre de quelques milliers d’années. Le champ magnétique subit lui une
augmentation soudaine et “épuisera” donc les particules de trés hautes énergies par rayonnement
synchrotron (Bucciantini et al. 2003; Reynolds et Chevalier 1984; van der Swaluw et al. 2001).
Dans une situation plus réaliste le pulsar a eu suffisamment de temps pour se décaler par rapport
au centre du reste. De plus, si le reste s’étend vers ’extérieur de facon asymétrique le choc en
retour avance vers l’'intérieur plus rapidement dans certaines directions. L’interaction est donc
cette fois beaucoup plus compliquée et donne une morphologie trés complexe (Chevalier 1998;
van der Swaluw et al. 2004) et fortement asymétrique. Un exemple d’un tel systéme est le reste
de supernova de Vela comme le montre la Figure 2.7.

Fia. 2.7: Image du vent relativiste de Vela en X.

2.2.3 Nébuleuse durant la phase de Sedov

Apres avoir interagi avec le choc en retour le pulsar peut & nouveau produire une bulle en
expansion. Cette fois le vent évolue au milieu d’éjecta choqués et chauds & une vitesse subsonique.
A ce stade la distance parcourue par le pulsar depuis ’explosion peut devenir comparable ou
supérieure au rayon de la bulle initiale. Le pulsar s’échappe donc de sa bulle initiale laissant
derriére lui la relique de la nébuleuse initial et créant autour de sa nouvelle position une plus
petite nébuleuse. Cela se traduit observationnellement par une nébuleuse étendue et asymétrique
en radio avec une contrepartie X beaucoup plus petite et centrée sur la nouvelle position du pulsar.
Une telle morphologie est visible sur le vent du reste G327.1-1.1.

La vitesse du son étant plus faible au bord du reste qu’au centre, la vitesse du pulsar
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peut devenir supersonique au bout d’un certain temps et un choc en étrave peut alors se former
a lintérieur du reste (Chevalier 1998; Van Der Swaluw et al. 1998). La pression de confinement
due au mouvement du pulsar étant grande, la taille du vent est en général assez petite et de
I’ordre de 1pc. De plus le vent relativiste étant en équilibre de pression avec le milieu ambiant,
la structure de la nébuleuse devient stationnaire. Pour un reste en phase de Sedov le choc en
étrave se forme en général quand le pulsar s’est déplacé d’'une distance égale a 68% de la distance
séparant le centre du reste du choc vers ’avant (Van Der Swaluw et al. 1998; van der Swaluw
2003). Au dela de cette distance un cone de mach se formera et la nébuleuse aura une allure de
cométe en radio et en X. Un exemple de ce type de type de systéme est le pulsar PSR B1853+01
dans le reste W44.

Si le reste est encore dans la phase de Sedov, la traversée du pulsar réinjectera de
Iénergie dans la coquille durant son passage (Shull et al. 1989; van der Swaluw et al. 2002).
Cette traversée est illustrée sur la Figure 2.8 pour le pulsar a l'intérieur de IC 443.

FiG. 2.8: Image X et optique du pulsar traversant le reste 1C443.

2.2.4 Evolution de la nébuleuse dans le milieu interstellaire

Une fois sortie du reste, le pulsar a une vitesse bien supérieure a celle du son. Un choc
en étrave se forme avec un nombre de Mach largement supérieur & 1. Si la propagation de ’étoile
s’effectue au sein d’un nuage de gaz neutre, le choc en étrave sera visible en émission Ha. Le vent
choqué du pulsar perdra également de I’énergie par émission synchrotron. Cette émission créera
une structure cométaire visible du domaine radio aux rayons X. Un exemple de cette interaction
est le choc en étrave formé autour du pulsar PSR B1957+20 (voir Figure 2.9).

Au fur et & mesure que le pulsar se déplace a travers la galaxie, F diminue et les régions
traversées sont de moins en moins denses. Sa vitesse n’est alors plus supersonique et sa perte
d’énergie n’est plus suffisante pour produire une nébuleuse synchrotron. Durant cette phase finale
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Fi1G. 2.9: Image X du choc en étrave formé derriére PSR B19574-20.

de vie du pulsar, ce dernier est entouré par une bulle en expansion de rayon souvent supérieur
& 1pc et confiné par la pression thermique du milieu interstellaire. On appelle ces vents des
nébuleuses fantdmes.

Une alternative a ce schéma d’évolution existe pour de vieux pulsars dans des systémes
binaires. Ceux ci peuvent étre réaccélérés par accrétion et évaporation du compagnon. Leurs
périodes sont alors trés petites, et les pertes en luminosité sont suffisamment grandes (de I’ordre
de F ~ 103 — 10%ergs™!) pour produire une nébuleuse synchrotron en étrave pouvant étre
observée avec les télescopes actuels.
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3.1 Accélération en dega du cylindre de lumiére dans le magné-
tosphére proche des pulsars

Le premier site d’accélération de particules dans le voisinage des pulsars se situe en deca
du cylindre de lumiére dans la magnétosphére en corotation. Aujourd’hui trois type de modéles
différents ayant chacun leur propre site d’accélération tentent d’expliquer les diverses observa-
tions. La principale signature observationnelle est I’existence d’un signal pulsé. Mais il convient
tout d’abord d’étudier globalement la magnétosphére des pulsars décrite pour la premiére fois
par Goldreich et Julian en 1969 (Goldreich et Julian 1969).

3.1.1 Modéle simplifié de magnétosphére de Goldreich-Julian
Une magnétosphére chargée
Les différents mécanismes d’émission des pulsars nécessitent la présence de particules de

hautes énergies dans la magnétosphére. La structure de cette derniére fut établie dans le modéle

30
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axisymétrique de Goldreich-Julian ol le champ magnétique de 1’étoile & neutrons est supposé
entiérement dipolaire et le moment magnétique aligné avec ’axe de rotation. Malgré la simplicité
de ces hypothéses, le modéle rend bien compte de la structure globale de la magnétospheére. Le
champ magnétique est donné par

(Z(’I“, 9)
ro avec sin g €y ( )
pour un dipéle magnétique M = Me, et a(r,§) = /ﬁo/\;l;in%‘

A cause de la trés grande conductivité de 1’étoile & neutrons, le champ électrique interne
est nul dans le référentiel de I’étoile et, dans le référentiel galiléen 1ié au centre de I’étoile, il vaut :

E=-vAB=—-(2Ar)AB. (3.2)
E peut étre réécrit de la facon suivante :
E = —Qgrad(a). (3.3)
A T’intérieur de ’étoile le potentiel électrique vaut donc :

B,QR3sin? 0

+ Constante pour r < R (3.4)

En supposant l’extérieur de 1’étoile uniquement constitué de particules chargées, la solution
générale de ’équation de Laplace dans le cas axisymétrique est de la forme :

V(r,0) = E al% pour r > R (3.5)
r
=0

P, désigne ici le polynéme de Legendre d’ordre [. Le potentiel étant continu & la traversée de

la surface de I’étoile on peut raccorder les deux équations précédentes en utilisant le fait que
2[1— Py (cos 0] B,QR®
3

sin29 = . On trouve ainsi que pour [ =0et{ >3 oy =0et ag = — . La valeur
de g est déterminée par la charge totale @ de 'étoile et vaut oy = 0 si 1’étoile est neutre et

ay = — 478_:0 sinon. De maniére générale on obtient pour le potentiel a l'extérieur de 1’étoile :

1, R
V(r,0) = _EBPQT_3(3 cos?# — 1) pour 7 > R (3.6)

Pour obtenir le champ électrique il suffit de prendre le gradient de ce potentiel. Cela donne pour
les trois composantes :
E, = —%B,,Qg;j(3 cos?6 — 1)
Ey = —BI,QIE—4 sin # cos (3.7)
Ey=0

Quant au champ électrique & l'intérieur de I’étoile il est donné de la méme maniére en prenant
le gradient du potentiel intérieur a 1’étoile.

E, = 1B,Q% sin?¢
Ey = —BI,Q%3 sin # cos 6 (3.8)
Ey=0

Examinons maintenant ’argument de Goldreich-Julian sur I’existence d’une magnétosphére. Sup-
posons tout d’abord que le vide entoure ’étoile. Le champ électrique a alors une composante
paralléle au champ magnétique que I'on notera F. Cette composante prés du pole de 1'étoile est
donné par :

|E.B|

k=75

— B,QR (3.9)
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Une particule de masse m chargée au pole subit donc une force gravitationnelle et électromagné-
tique. Le rapport de ces deux forces est le suivant :

F eE B,QOR?
A L (3.10)
F, m GMm

r2

En faisant une application numérique avec les valeurs caractéristiques d’un pulsar, c’est & dire €2 =
10rads=t, R = 10km, M = 1.4Mg, et B, > 10®T, on trouve que ce rapport est compris entre 10%
et 10'2 suivant la particule considérée. La force électromagnétique est beaucoup plus importante
que 'attraction gravitationnelle et des particules vont pouvoir s’échapper. La magnétosphére de
I’étoile & neutrons n’est donc pas vide et contient des particules chargées arrachées de la surface.

Plasma d’électrons-positons et densité de Goldreich-Julian

La résolution des équations de Maxwell avec les relations de continuité de E et B & la
surface de l’étoile, couplées a ’équation de Poisson AV = p/ey donne une densité de charges

PGJ -

pay = €odiv(E) = —oQ.B (3.11)

_ lpayl
le]

107 et 10'® particules.m™3, c’est a dire des valeurs de charges trés différentes des plasmas
neutres habituellement rencontrés en astrophysique.

Dans les zones de la magnétosphére ol p vaut pgs, le champ E est perpendiculaire au
champ B et le plasma est libre. Ses mouvements possibles sont la corotation et le glissement le
long des lignes de champ magnétique. Dans les zones ou p différe de pg; apparait une composante
E, qui peut accélérer les charges a haute énergie. Elles rayonnent des photons v par rayonnement
de courbure, synchrotron ou Compton inverse sur les champs de photons mous de 1’étoile. Ces
photons peuvent étre absorbés par le champ magnétique ou s’absorber entre eux pour créer des
paires e*, e~. Ce plasma sera & 'origine de I’écrantage de la composante E) du champ électrique
en ramenant p a la valeur pg.

La densité de particules correspondantes, ng s est comprise généralement entre

Cylindre de lumiére et calottes polaires

L’endroit o les particules en corotation ont une vitesse linéaire égale a celle de la
lumiére définit le cylindre de lumiére. Le rayon de ce cylindre est égal & :

= —. 12
Ry R (3.12)

L’ensemble des lignes de champ tangentes au cylindre de lumiére délimite la magnéto-
sphére ouverte d’ou les particules chargées peuvent s’échapper. Leurs pieds a la surface de ’étoile
définissent Les calottes polaires. 11 est possible de calculer I’angle de la calotte polaire en utilisant
le fait que a(r,0) est constant le long des lignes de champ. En prenant la ligne & la limite de
cette calotte on a donc ’égalité suivante :

oM sin? 9, _ oM
4R 4T Ry,

(3.13)

et ainsi

QR
)

Du fait de la rotation des charges électriques, un courant électrique apparait : le courant
de corotation donné par :

NI

sin#, = ( (3.14)

Je = cpe =~ ceg€2.B (3.15)

Ces courants ont une trés grande influence sur ’allure du champ magnétique.
Il existe deux sortes de lignes de champ magnétique :
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— Les lignes fermées revenant sur ’étoile ot le plasma tourne en corotation.
— Les lignes ouvertes partant a 1’infini le long desquelles filent les charges.

Prés des calottes polaires, la densité n’atteint pas pgs & cause de la charge créée a la
surface de I'étoile. L’écrantage de la composante parallele £/, du champ électrique ne s’opere
plus et apparait un fort champ électrique, £ = —VV. La différence de potentiel peut atteindre
des valeurs de ’ordre de :

Vel ~ SR SRBy ~ 101 — 109V, 3.16
C

L’entrainement relativiste du référentiel localement inertiel d’un observateur dans un champ
gravitationnel tournant par rapport au référentiel inertiel global d’un observateur situé a l'infini
implique une composante de champ électrique £ = —0B/0t beaucoup plus importante que la
composante électrodynamique classique ((Muslimov et Harding 1997)) et qui s’avére essentielle
dans le cadre du modéle du polar cap et du slotgap.

Outer gap

Polar Caps

Fi1G. 3.1: Représentation de la magnétosphére d’un pulsar.

3.1.2 Les différentes zones d’accélération et d’émission hautes énergies

Nous avons vu au paragraphe précédent le modeéle de Goldreich Julian décrivant la
magnétosphére des pulsars alignés. L’accélération des particules et donc les émissions & haute
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énergie ne peuvent avoir lieu que dans des régions oil la composante paralléle de E est non nulle
et ol par conséquent la densité en particules différe de celle de Goldreich-Julian.

Il existe actuellement trois modéles principaux pour expliquer les accélérations de par-
ticules ainsi que les émissions non thermiques des pulsars. Dans le modeéle des polar caps les
premiéres particules sont accélérées prés de la surface de 1’étoile le long des lignes de champ
ouvertes. Les photons v émis par rayonnement de courbure, ou par effet Compton-inverse, sont
par leur interaction avec le champ magnétique (v + B — et + ¢~ ) a l'origine d'une trés grande
production de paires électrons-positons. Dans le modéle de 1’outer gap, les premiéres particules
sont accélérées prés du cylindre de lumiére. Dans cette zone les particules sortant de la zone ne
peuvent étre remplacées par des particules de méme signe et une densité différente de celle de
Goldreich-Julian apparait alors. Les cascades électromagnétiques sont ici amorcées par la créa-
tion de paires venant de la conversion d’'un photon de courbure avec un photon X mou. Dans
le modéle des slot gap 'accélération et les émissions & hautes énergies s’étendent le long de la
derniére ligne de champ fermée d’environ 0.1 & 0.8 Ryc. Ce modéle fait le lien entre les deux
précédents.

Les caractéristiques des émissions & haute énergie de ces trois modéles différent essentiel-
lement du fait que I’accélération et les émissions des particules se font dans des zones totalement
différentes tant dans leur localisation que dans leur environnement. De plus alors que les modéles
des polar caps et du slot gap tirent plus directement leur potentiel d’accélération du champ E
induit par la rotation de B, celui de outer gap est du simplement & un maintien du déséquilibre
entre p et pgy proche du cylindre de lumiére. Ce dernier est donc beaucoup moins bien connu
du fait de la grande incertitude sur la circulation globale des courants ainsi que leur rétroaction
sur B et E locaux.

3.1.3 Modéle théorique du polar cap
Présentation du modéle

Prés des calottes polaires les charges peuvent partir librement le long des lignes de
champ ouvertes (Voir (Zhang et Harding 2000) et (Daugherty et Harding 1996)). La densité de
charge s’y retrouve inférieure a la densité de Goldreich-Julian et une composante paralléle du
champ électrique apparait. L’accélération prés des calottes polaires est alors possible. Il existe
actuellement deux sous classes & ce modéle : celles des vacuum gap ainsi que celle celle des space
charge limited flow (SCLF). Dans la premiére les particules arrachées proche de la surface créent
une zone de vide ou la densité difféere de celle de Goldreich Julian. Dans le deuxiéme, la densité
proche de la surface est celle de Goldreich Julian mais une différence apparait le long des lignes de
champ ouvertes. En effet pour satisfaire les équations de continuité de charge le long de ces lignes
p décroit selon 73 alors que pgs diminue plus doucement. Si les premiéres particules accélérées
atteignent des facteurs de Lorentz v > 10° ces derniéres perdront principalement de 1’énergie par
rayonnement de courbure. Si v < 10° une diffusion Compton inverse s’opére entre les paires et les
photons X thermiques ou non. De maniére générale I’énergie perdue par un électron de v > 10*
et se déplacant parallélement au champ magnétique B ~ 1087 avec un rayon de courbure p,. est
supérieure & celle perdue dans une diffusion Compton-Inverse (o le photon cible est celui d’un
corps noir de température 7') quand :

Pe T
10°m 106K~
Cette condition est appelée condition d’allumage et sera étudiée plus en détail dans un prochain
paragraphe. Les particules accélérées vont donc émettre des photons ~ par rayonnement de

courbure et diffusion Compton inverse. Dans le fort champ magnétique ces photons vont ensuite
créer des paires suivant le processus :

> 2% 108

(3.17)

v+B —et+e (3.18)
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Leurs charges étant opposées, I'une de ces particules va étre propulsée loin de I’étoile alors que
I'autre va faire demi tour pour étre accélérée dans la direction opposée, vers 1’étoile, et va donc
chauffer sa surface. C’est ce retour de particules chargées le long des lignes de champ en direction
des calottes polaires qui sera & 'origine du chauffage de ces derniéres et donc d’une importante
partie de ’émission X thermique du pulsar. Au moment de leur création ces paires ont encore une
composante p; et un certain angle d’inclinaison par rapport au champ magnétique. Elles vont
donc pouvoir émettre des photons synchrotron sur des temps trés court. Ces photons pourront &
leur tour créer des paires... C’est pour cette raison que l'on parle de cascade radiative. L’énergie
des photons émis sera de plus en plus faible. L’efficacité maximale (Voir (Daugherty et Harding
1982)) de I’émission v dans ce modéle est donnée par :

s P
2

Ly ~12
= —=—<6x10""71
Ty B

ou T = % est ’dge apparent du pulsar. En supposant une géométrie dipolaire pour le champ

L. L. T . . ~ 36
magnétique, les émissions « prédites sont collimatées dans un cone d’angle au sommet 6., ~ ==

2
avec 0, = (RLCQ)% la moitié de I’angle de la calotte polaire, Ry le rayon de 1’étoile & neutrons et
Q la fréquence de rotation du pulsar. L’angle solide est donc :

0
Q, ~27[1 — cos(%)] = 1.5s1P,,} (3.20)

A cause de l'inefficacité du rayonnement de courbure prés du pole magnétique, ’intensité rayon-
née par la cascade est maximale sur les bords de la calotte polaire. Le faisceau correspond a un
cOne creux.

Etude des spectres et des courbes de lumiére

Le spectre et ’allure des pulses varient énormément suivant la valeur de deux angles :
— l'angle «, entre le champ magnétique et ’axe de rotation.
— l’angle (, entre la ligne de vue de ’observateur et ce méme axe de rotation.

De plus, suivant ’énergie des particules primaires les différents mécanismes d’émission différeront.

— pour «y supérieur & une certaine valeur limite ~;,,, |’énergie des particules expulsées
en surface est convertie en rayonnement dans la cascade courbure-synchrotron. La
diffusion Compton-inverse provoque une perte d’énergie dans la direction du mouve-
ment des paires d’électrons-positons, mais elle s’effectuera seulement aprés que ces
derniéres aient perdu leur énergie perpendiculairement & B par rayonnement syn-
chrotron. Le taux de perte d’énergie par rayonnement synchrotron est en effet trés
supérieur & celui par effet Compton inverse. Méme si les particules sont accélérées
de maniére uniforme, les caractéristiques de 1’émission - varient beaucoup sur la sur-
face des calottes polaires. Sur les bords, les lignes de champ ont un rayon de courbure
plus petit, le rayonnement de courbure est efficace et les photons émis ont une énergie
trés élevée. Au centre de la calotte, les lignes de champ ayant un rayon de courbure
trés grand, les particules perdront moins d’énergie et 1’énergie des photons sera plus
faible. C’est pour cette raison que ’allure du profil des pulses dépend fortement de (.
Quand la ligne de vue de ’observateur passe dans la direction du po6le magnétique on
voit les émissions & haute énergie d’un des bord de la calotte, puis une baisse notable
de ces émissions au passage de I’axe magnétique puis une nouvelle hausse de I’émis-
sion de l'autre bord de la calotte. Ainsi pour les profils en double pics nous pourrons
admettre que la ligne de visée est trés proche du péle du champ magnétique. Pour
des angles plus importants un seul pic est visible mais il est possible de rater toute
I’émission car le cone est étroit et rétrécit avec ’age.



36

Chapitre 3: Accélération de particules au sein des nébuleuses de pulsar

Photons synchrotrons emis lors de la creation de paire
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Fia. 3.2: Mécanisme d’émission aux calottes polaires.

Le spectre des pulsars dépend généralement de 'angle o et est un mélange entre un
spectre synchrotron d’indice spectral —2 et un spectre de courbure d’indice —%. Les
cascades s’arrétant a quelques rayons stellaires de la surface de 1’étoile, les émissions
synchrotron sont alors confinées & des trés petits angles des poles magnétiques alors
que le rayonnement de courbure peut lui s’étendre sur des distances beaucoup plus
grandes. Ainsi loin des poles on ne verra presque plus les émissions synchrotron et le
spectre sera purement celui d’un rayonnement de courbure. Le spectre d’une cascade
radiative prés des calottes polaires présente une cassure & quelques GeV. En effet
au dela de ces énergies le processus de création de paires avec le champ magnétique
dominera. La valeur de cette énergie limite de cassure en fonction de B fournit un
test critique du modéle.

— Si v < Yiim, les émissions Compton inverse seront & l'origine du spectre primaire et
les photons émis généreront la cascade radiative qui procédera de la méme fagon que
précédemment, c’est & dire par production de paires et émission synchrotron. L’éner-
gie requise pour que les particules primaires accélérées puissent émettre des photons
a des énergies supérieures au GeV par diffusion Compton inverse est beaucoup moins
importante que celle requise par rayonnement de courbure. Le spectre v peut avoir
alors un indice spectral compris entre s = 0 si aucune cascade radiative ne se produit
et s = —2 pour une contribution synchrotron 4 la cascade.
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La condition d’allumage pour le rayonnement de courbure

Proche de la surface, nous avons vu que la différence de potentiel est trés grande. Il
convient donc de définir une couche prés de 'étoile dans laquelle il existe un fort champ élec-
trique et ot le plasma n’atteint pas la densité de Goldreich-Julian. C’est dans cette couche que
I'on appelle accélérateur que les particules acquiérent suffisamment d’énergie pour rayonner des
photons de courbure capables de générer les premiéres paires d’électrons-positons.

Les photons de courbure différent des photons synchrotron par le fait que le rayon de

Larmor est ici remplacé par le rayon de courbure du champ magnétique. L’énergie du photon

émis augmente avec celle de la particule et est donnée par la formule suivante :
3 o 3

Eeyr = zmec Y
2 MeCP]

(3.21)

Ici v est le facteur de Lorentz de la particule émettrice et p; est le rayon de courbure de la ligne
de champ magnétique. p; étant de ’ordre de grandeur de 8 x 102 m, E.,, devient supérieure &
mec? et la production de paires peut se faire si v > 10% — 10”. Le potentiel proche de la surface
de I'ordre de 102 — 103V est donc trés important.
Il existe en fait une valeur limite du potentiel pour laquelle ce processus d’accélération peut se
faire (Voir (Beskin et al. 1993)). Il faut en effet que

Pcosa
B()C

MeC?
le]

ol ¢ est une constante sans dimension de l'ordre de grandeur de l'unité. On peut voir
facilement que prés des axes magnétiques au centre des polar caps, p; — oo et donc Vy — oo.
La génération de plasma dans cette zone est donc impossible. Dans la plupart des cas Vj est
compris entre 102 et 10'4V. Mais cette valeur de Vj est reliée & ’épaisseur de la couche dans
laquelle se produit 'accélération des particules. On peut écrire ’épaisseur de cette couche de la
facon suivante :

P1MeC

)T (EE)

V >V avec Vo = ¢ ( )% (3.22)

2
mec® 4, pymec. 2, Pc
)T ()T ()
|€|Bo h
La condition H < Ry avec Ry le rayon des polar caps donne la limite sur H pour pouvoir générer
un plasma d’électrons-positons & partir d’'un rayonnement de courbure. Au dela de cette limite

le potentiel ne sera plus une fonction croissante de la distance & 1’étoile et V ne pourra étre
supérieure a Vj. Cette condition est appelée condition d’allumage.

=W

H:cl(

(3.23)

COS ¢

3.1.4 Modéle théorique de I’outer gap

Des régions ou la densité de plasma différe de la densité de Goldreich-Julian peuvent
grandir prés des surfaces o1 £2.B = 0. Ces surfaces séparent deux zones ot la densité de Goldreich-
Julian change de signe et sont représentées par les traits en pointillés sur la Figure 3.1. On peut
définir 'outer gap par la région délimitée par ces surfaces, le cylindre de lumiére ainsi que par
la derniére ligne de champ fermée (Voir (Chiang et Romani 1994)). Cette zone est hachurée
sur la Figure 3.1. Dans ces régions les charges pouvant s’échapper le long des lignes de champ
ouvertes ne pourront étre remplacées que par des charges de méme signe venant d’une zone plus
proche de la surface. Ces lignes ouvertes prennent en effet naissance dans une zone proche des
calottes polaires ou la densité de charges a un signe opposé a celle dans I'outer gap. Un écart a la
densité de Goldreich-Julian existe et induit une composante F| pouvant accélérer les particules.
Contrairement au modéle de polar cap, le champ magnétique est trop faible pour créer des paires
avec les photons de courbure émis.

La création de paire se fait ici entre le rayonnement de courbure et des photons X venant
des calottes polaires et de 1’étoile. Dans le pulsar du Crabe, les émissions 7 sont essentiellement
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F1G. 3.3: Zones émissives du modéle des polar cap. Le rectangle fait un zoom sur la région des
calottes polaires.

dues au Processus Synchrotron Comptonisé des paires, dans lequel le rayonnement synchrotron
émis par les paires interagit avec ces mémes paires en leur prenant de ’énergie cinétique par
effet Compton. Le spectre est donc composé & basse énergie d’'une composante synchrotron et &
plus haute énergie d’'une composante Compton-inverse. Ce processus est particuliérement efficace
dans le modéle de [’outer gap car la création de paires et leur accélération dans des directions
opposées produit des faisceaux croisés et des interactions inverse-Compton téte-béche, alors que
dans le modeéle du polar cap, les paires et les photons de la cascade avancent de concert. Le
champ magnétique varie avec la distance a laquelle se situe l'outer gap. A grande distance, les
paires rayonnent peu de photons synchrotron. Le spectre est alors dominé par le rayonnement de
courbure. Dans ce modéle la différence de potentiel maximum dépend de plusieurs parameétres :la
taille de l’outer gap, a, et le rayon de courbure des lignes de champ, L. Avec a = 0.5p., p. = L = §
on a pour le maximum de différence de potentiel :

Upnaw ~ 8 x 1083V BP,2 (3.24)

et pour l'énergie limite des photons de courbure :
1 1
v~ 3 x 10"B1 Py (3.25)

Ainsi le modeéle de 'outer gap peut accélérer des particules & un peu plus haute énergie que le
modéle du polar cap. Le profil des pulses observés est décrit par une modélisation assez simple
supposant que les photons émis suivent les lignes de champ magnétique indépendamment de leur
énergie. Il est donc possible de reproduire grace & ce modéle les deux pics et l'interpulse observés
pour le pulsar du Crabe et celui de Vela dans les courbes de lumiére (Voir (Chiang et Romani
1992)).
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FiG. 3.4: Zones émissives du modéle de I’outer gap.

La modélisation de I’émission DC (continue) est en revanche bien plus dure & effectuer.
Pour cela il faudrait étendre la zone d’émission au dela de la surface nulle. Cette géométrie est
aujourd’hui & I’étude. Dans ses travaux Hirotani 2005 a supposé une largeur ainsi qu’une position
de cette zone accélératrice, dépendant du courant global qui traverse la région. Une fois cette
région étendue il est alors possible de reproduire ’ensemble des courbes de lumiére ainsi que
les profils de polarisation observés. Mais le courant global définissant la géométrie de ces zones
est encore trés mal connu. Une modélisation 3D de 1’électrodynamique globale est donc tres
importante et nécessaire pour mieux contraindre ce modéle.

3.1.5 Modéle théorique des slot gap

Le dernier modéle s’appuie sur le concept de slot gap développé quelques années plus tot
(Arons et Scharlemann 1979; Arons 1983; Muslimov et Harding 2003). Dans ce modéle hybride,
les particules sont accélérées & une plus grande distance de ’étoile. En effet le champ électrique
n’est pas écranté le long de la derniére ligne de champ ouverte, parfaitement conductrice. Les
cascades radiatives s’étendent donc sur de plus grandes distances le long de cette derniére ligne de
champ ouverte jusqu’a ce que le champ magnétique devienne trop faible. Le faisceau d’émission
se répartit donc sur un cone creux, d’ouverture bien plus grande que dans le modeéle du polar
cap, ce qui permet de conserver une intensité forte tout en balayant une grande surface dans
le ciel. Ce modéle est aujourd’hui un des plus prometteurs et des plus étudiés pour expliquer
I’accélération de particules et 1’émission pulsée des pulsars.

Discussion sur les modéles

Le modeéle du polar cap posséde une zone émissive étroite allant du radio aux rayons
v. Sa géométrie est relativement bien connue mais pose problémes pour expliquer ’ensemble des
pulsars observés. Le modéle de outer gap, lui & une zone émissive bien mal connue du fait de
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Fi1G. 3.5: Mécanisme d’émission du modéle de 1’outer gap.

la grande incertitude sur les courants globaux la contrélant. Le balayage du ciel de son faisceau
d’émission est donc incertain. De plus les cascades radiatives opérant dans ce modéle dépendent
fortement du chauffage de I’étoile, ce qui augmente encore son incertitude. Le modéle du slot gap
semble lui bien reproduire ’ensemble des propriétés observationnelles des émissions de pulsar.
De par 'étendue et 1’épaisseur de son faisceau d’émission il est en accord tant dans le flux
prédit que dans le nombre de pulsars observés. Mais ’ensemble des modéles présentées ci dessus
ne peuvent accélérer les particules que jusqu’a des énergies de l'ordre de 1-10 TeV. Devant les
énergies maximum observées au sein des nébuleuses de 'ordre de quelques centaines de TeV,
d’autres mécanismes d’accélération sont alors nécessaires. Ces phénoménes peuvent venir d’une
accélération continue MHD (Contopoulos et Kazanas 2002). Mais comme nous 'avons vu ce
type d’accélération semble condamnée du fait du faible écart du mouvement des particules par
rapport a la direction radiale proche du pulsar.

3.2 Accélération de particules par reconnexions magnétiques

En revanche dans le plan équatorial du pulsar entre le cylindre de lumiére et le choc
terminal des reconnexions magnétiques peuvent opérer pour accélérer des particules.
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F1G. 3.6: Zones émissives du modeéle du slot gap.

3.2.1 Accélération de particules et émissions hautes énergies dans le plan
équatorial de la nébuleuse

Loin du cylindre de lumiére, le champ magnétique advecté par le plasma en expansion
radiale forme une spirale de Parker. Si ce champ vient d’un dipéle en rotation oblique proche de
I’étoile & neutrons il existe alors une région le long du plan équatorial ou la direction du champ
s’inverse a la période de rotation de 1’étoile. De I’énergie magnétique est transférée aux particules
si des reconnexions magnétiques se produisent. Coroniti en 1990 proposa que la fréquence de ces
reconnexions était suffisamment grande pour maintenir constante 1’épaisseur de la zone dissipa-
tive, cette épaisseur étant égale au rayon de giration des particules chauffées (Coroniti 1990). Il
conclut également que le transfert d’énergie du flux de Pointing au flux de particules observé
bien au dela du cylindre de lumiére (pour le Crabe par exemple) pourrait étre di a ce type de
phénomeéne dissipatif. Mais au fur et & mesure que l'accélération s’opére, I'intensité du champ
magnétique diminue et l'efficacité de dissipation est alors moins grande. C’est pourquoi dans
certains objets comme le Crabe par exemple, le taux de dissipation devient insuffisant pour ex-
pliquer les observations. Mais de récentes études ont montrées que ce processus pouvait s’opérer
sur des temps beaucoup plus courts au choc terminal par exemple. En effet le champ magnétique
étant compressé, ce processus dissipatif peut alors devenir beaucoup plus efficace (Lyubarsky
2002). Cette dissipation localisée spatialement agit de plus de la méme fagon sur la distribution
de particules qu’'un processus continu.

Mais des reconnexions s’opérant sur des temps trés courts s’accompagnent en général
de pertes radiatives (Melatos 1998) donnant naissance alors & un signal pouvant étre observé.
Les émissions pulsées peuvent alors s’expliquer aussi par ce processus. L’étude de ce mécanisme
comme origine des émissions pulsées n’en est encore qu’a ces débuts et la physique méme des
reconnexions magnétiques souffre encore de nombreux problémes. Un exposé simple de son prin-
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Axe magnétique Axe de rotation

Fi1G. 3.7: Zones d’accélération du model de striped wind dans lequel 'accélération se fait dans le
plan équatorial par reconnexions magnétiques.

cipe sera néanmoins présenté dans le paragraphe suivant. Signalons un avantage non négligeable
de ce modéle qui est d’étre indépendant du champ magnétique proche de 1’étoile.

3.2.2 Principe des reconnexions magnétiques

Le concept de reconnexion & été introduit pour la premiére fois par Eugéne Parker
en 1957 a l’aide d’une géométrie simple qui a permis d’élucider les principales idées de base
conduisant & la reconnexion. Ce scénario, devenu standard, révéle aussi les difficultés inhérentes
a la théorie. Les éléments de base de la reconnexion sont résumés dans la Figure 3.8. Le processus
de reconnexions requiert une topologie des lignes de champs magnétiques ou deux tubes de flux
magnétiques ayant des polarités opposées se rencontrent. Ceci peut étre modélisé comme sur
la Figure 3.8 en prenant des lignes de champs magnétiques paralléles et anti-paralléles a la
direction Ox et dont le sens s’inverse lorsque ’'on passe des y positifs aux y négatifs. Dans cette
configuration, la loi d’Ampére nous dit qu’ il existe une ligne neutre entre les deux tubes de flux
ol un courant (paralléle a la direction Oz) existe et a pour expression

. VxB
7=
Ho

Si I’on suppose dans un premier temps que ’on se trouve en MHD idéale (conductivité
infinie), alors les tubes de flux sont gelés dans le plasma. Comme le plasma pousse les lignes
de champs magnétiques & une vitesse u vers la ligne neutre, une configuration topologique ol
les lignes de champs anti-paralléles se rencontrent apparait, appelée configuration de point X.
Au fur et & mesure que la distance entre les deux tubes de champs magnétique diminue, la
densité de courant j augmente jusqu’a dépasser la limite de courant que peut porter le plasma.
Dépassant un certain seuil, le courant devient alors instable déclenchant une instabilité de courant
de champ croisé qui va convertir ’énergie dirigée du courant en énergie thermique, aléatoire.
Cette instabilité entraine donc une dissipation ohmique produisant l’annihilation du champ B
au voisinage de la ligne neutre. Cette conductivité finie, et la diffusion des lignes de champs
qui lui est associée, sort du cadre de la MHD idéale rendant les calculs trés complexes. On peut
néanmoins se faire une idée des processus mis en cause par un raisonnement dimensionnel simple.

(3.26)
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Si ’on suppose que la matiére et les lignes de champs magnétiques se déplacent le long de Oy
a la vitesse u, afin de combler la disparition des lignes de champs & la ligne neutre, 1'équation
de continuité (conservation de la masse) entraine que la matiére doit s’évacuer par un processus
quelconque dans la direction perpendiculaire & Oy, suivant Ox, avec une certaine vitesse u,. On
suppose que la dimension caractéristique de ce processus suivant Ox est L. Afin de simplifier
le probléme, on fait I’hypothése supplémentaire (que l'on pourra d’ailleurs vérifier & posteriori)
que le mouvement se fait suffisamment lentement pour que le fluide puisse étre considéré comme
incompressible et que suivant la direction Oy on a I’équilibre des forces, ¢’ est & dire une pression
totale constante au cours du processus de reconnexion.

[\

B
P+ — =cst 3.27
S0 (3.27)
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Fi1a. 3.8: Mécanisme de reconnexion magnétique.

Du fait de cette équation, la pression doit étre la plus élevée 14 oul le champ magnétique
est le plus faible (B ~ 0) ¢’ est a dire dans le plan central. En supposant qu’ aprés une distance
caractéristique L, la pression retombe au niveau qu’ elle a en dehors de la zone de reconnexion
(le plasma retrouve ’équilibre avec le milieu ambiant qu’ il avait avant de pénétrer dans le plan
central), alors cette surpression pousse la matiére (le plasma) le long de I'axe Ox et l'on a la
relation

AP =— (3.28)

Ou B est le champ magnétique en dehors de la zone de reconnexion. En utilisant la
relation de Bernoulli, valable dans le cas d’un fluide non visqueux, on trouve que le flot le long
des lignes de champs magnétiques suivant la direction Ox est de la forme

1
5/)1)2 + P =cst (3.29)

ce qui implique dans le cas ou la vitesse en x = 0 est prise égale & zéro que la vitesse
finale & ’abscisse © = =L, est de la forme
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B2
Uy = | — =vA (3.30)
1i0p

ol v4 est la vitesse d’Alfvén. En fait, cette vitesse peut méme excéder la vitesse d’Alfvén
locale, formant des ondes de chocs s’éloignant de la zone de reconnexion. Ces ondes de choc et les
champs électriques qui leurs sont associés sont d’excellentes sources d’accélération des particules.
L’équation de conservation de la masse dans ’approximation de ’état d’équilibre entraine que le
flot de matiére arrivant le long de Oy (pour une longueur donnée Az suivant Oz) doit étre égal
au flot de matiére partant le long de Ox suivant cette méme longueur Az, ce que ’on peut écrire
sous la forme :

puzLyAz = pvaLyAz = puy LAz (3.31)

et ’équation qui permet d’obtenir une relation directe entre la vitesse d’approche des
lignes de champs u, (fixée) et la vitesse d’Alfven :
L,va
y
Uy = —— 3.32
Yy L:)3 ( )
Cette équation démontre que la vitesse de reconnexion, vitesse & laquelle les lignes de
champs magnétiques sont poussées les unes contre les autres, n’ est qu’ une fraction de la vitesse
d’Alfvén donnée par le rapport L,/L, . Dans le cas ou L, < L, , cette vitesse de reconnexion
est trés faible et ne permet donc pas une libération d’énergie importante. Dans le cas contraire
on a :

u2
M3=-2<1 (3.33)
A — vQ = .
A
qui exprime le fait qu’une grande partie de ’énergie magnétique apportée par le plasma
est convertie en énergie cinétique et donc en accélération. Le processus de reconnexion est donc un

bon mécanisme d’accélération, néanmoins, ce scénario nécessite de grandes couches de courants
(Ly > Ly).

3.3 Accélération de Fermi

Le modéle le plus abouti décrivant l'interaction entre une particule chargée et un champ
magnétique est basé sur un scénario proposé par Fermi en 1949. Dans ce modéle, un nuage possé-
dant un champ magnétique & grande échelle défléchit une particule chargée en lui communiquant
de D’énergie cinétique. Imaginons une telle particule arrivant sur ce nuage (ou perturbation ma-
gnétique) avec un angle d’incidence @ par rapport 4 la vitesse du nuage ug. Dans le référentiel de
la perturbation, la particule est défléchie en conservant la norme de sa quantité de mouvement
initiale. Dans le référentiel d’un observateur immobile, la transformation de Lorentz nous indique
que ’énergie cinétique de la particule incidente avant et aprés déflexion est :

€ =€ +up.p; et ¢ = e;- — uo.p; (3.34)

ce qui donne un gain d’énergie Ae = —2ugy.p;. Ainsi, si la particule arrive avec une
vitesse faisant un angle inférieure & 90°, elle sera accélérée. Deux catégories d’accélération de
Fermi émergent de cette considération. Dans la réalité, la particule ne subira pas qu’une seule
déflexion mais un grand nombre en rencontrant une distribution de perturbations cibles. Si ces
cibles sont distribuées de fagon anisotrope comme dans le cas d’un choc, le gain d’énergie moyen
sera non nul. Ce type de configuration est appelé processus d’accélération de Fermi du premier
ordre. Dans le cas ot les particules se propagent dans un milieu isotrope, le gain d’énergie moyen
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sera nul mais pas son écart quadratique < Ae® = 4pz2u3 >. La population de particules conservera
son énergie cinétique moyenne mais aura une fonction de distribution en énergie qui s’étalera
vers les hautes énergies. Ce type de phénoméne est appelé processus de Fermi du second ordre.

3.3.1 Les chocs diffusifs non relativistes

La théorie de ces chocs et des processus de Fermi du premier ordre associés ont été
développés dans la fin des années soixante dix par plusieurs auteurs, a peu prés au méme moment
(Krymskii 1977; Axford et al. 1978; Blandford et Ostriker 1978). Dans ces modeéles les chocs
pouvant émerger de la collision de restes de supernova ou bien de jets avec le milieu ambiant
peuvent interagir avec une population de particules pour donner un processus de Fermi du premier
ordre. Notre systéme est donc composé de deux milieux distincts : Le milieu amont devant ’onde
de choc et le milieu aval qui représente le milieu déja choqué (voir Figure 3.9).

PROCESSUS DE FERMI

AVAL AMONT

A

A

n2,u2,B2 nl,ul,Bl

REFERENTIEL DU CHOC

F1G. 3.9: Processus de Fermi non relativiste dans le référentiel du choc.

Ce dernier posséde une vitesse supérieure & celle du son alors que le milieu amont est
subsonique. On suppose en général le gaz parfait de part et d’autres du choc considéré comme
adiabatique. Les relations de Rankine Hugoniot sont donc applicables & la transition de ces deux
milieux et la conservation de la masse donne :

pP1Ul = pPu2 (335)

la conservation de I'impulsion :

plu% + P = pgu% + P (336)

et enfin le flux d’énergie :
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1 1
plul(gu% +hy) = p2u2(§u% + hy) (3.37)

avec p la densité du plasma, P la pression et h 1’enthalpie d’'un des milieux. Si I'on
définit r comme étant le rapport de compression entre les densités (donc vitesses) en amont et
en aval du choc (r = p1/p2) et en décrivant I’enthalpie du gaz parfait en fonction du rapport des
chaleurs spécifiques v = C,/C,, on obtient alors la relation suivante pour r :
v+1
— _ 3.38
T T2/ (3:38)
avec M le nombre de Mach. Dans le cas ou le choc est non relativiste (y = 5/3) et que
le choc est fort (M > 1) le rapport de compression devient égal & 4 alors que si le milieu aval
est relativiste (y = 4/3) il vaut 7.
Quel que soit le cycle suivi par une particule, le gain en énergie est le méme, c’est a
dire :

Ae = 2(u1 — UQ).pi > 0 (339)

pour le premier cycle et

Ae =2(ug —uq).p; >0 (3.40)

pour le deuxiéme. En considérant alors une population isotrope il est possible de calculer
le gain d’énergie moyen ainsi que le gain moyen en quantité de mouvement sur un cycle complet :

% _ 4(U1 — UQ)

p o (3.41)

Pour estimer le temps moyen de résidence d’une particule dans le choc diffusif, il faut
considérer le coefficient de diffusion caractérisant son mouvement. Si le mouvement est de nature
Markovienne, le coefficient de diffusion spatiale D = Axz?/2At est indépendant du temps. Ce
coefficient de diffusion spatiale représente la diffusion subie par les particules quand elles ren-
contrent des modifications locales de champ magnétique (ondes d’Alfvén). La particule pourra
donc & tout instant t, étre dans une coquille d’épaisseur v'< Az2 > = v/2Dt. Le choc se propage
au cours du temps et & une épaisseur X telle que X = wust a linstant t. Qualitativement la
particule s’échappera quand 1’épaisseur de sa coquille due & la diffusion sera plus grande que
I’épaisseur du choc méme, c’est & dire au bout d’un temps de résidence ¢, tel que

t, = (3.42)

w2

Plus le coefficient de diffusion spatiale est fort et plus la particule est piégée longtemps.
Ce coefficient de diffusion provient des multiples déflexions engendrées par les fluctuations du
champ magnétique. Suivant la topologie du champ magnétique par rapport au choc (transverse
ou parallele), ce coefficient n’aura pas la méme valeur, ce qui influencera directement le temps
de résidence moyen d’une particule. Si I'on veut estimer la probabilité d’échappement e = 4uy /v
d’une particule sur un cycle, il faut estimer le rapport entre le flux de particules en aval et le
flux de particules traversant du milieu amont vers le milieu aval. On montre que pour qu’une
partie significative des particules supra thermiques puisse s’échapper il faudra que ces derniéres
effectuent un grand nombre de cycles. Ayant cette probabilité il est alors possible d’obtenir la

forme du spectre en énergie des particules :

S(E) x E~r+2)/(r=1) (3.43)

Les spectre d’énergie des particules accélérées par un choc non relativiste donnera donc
un exposant égal a —2.
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Signalons juste que la présence en amont d’une forte turbulence et de rayons cosmiques
déja accélérés modifie la propagation des chocs. Ces chocs modifiés ont un facteur de compression
bien plus grand pouvant atteindre des valeurs de l'ordre de 10-50.

3.3.2 Les chocs relativistes

Dans le cas de vents relativistes de pulsar les particules arrivant au choc terminal sont
relativistes. Les effets relativistes apparaissent dans ’anisotropie des fonctions de distribution
due a la focalisation relativiste le long de I’écoulement. De plus, les changements de référentiels
doivent prendre en compte les effets de la transformation spéciale de Lorentz.

Considérons une perturbation magnétique se déplacant & la vitesse V4 le long d’un
axe 7z (direction de champ magnétique moyen). Dans le référentiel propre de cette perturbation
(référentiel R/), définissons 1’énergie réduite p = E//c et la quantité de mouvement p d’une
particule de haute énergie. Le passage dans le référentiel R d’un observateur immobile nous
donne les relations suivantes :

po = Y(ph + Bupl)
3.44
{pz — )+ Bl (3.44)

o 7. est le facteur de Lorentz de la perturbation et S, = Va./c. Dans le référentiel
R’ de la perturbation, la particule n’est soumise qu’a la force exercée par le champ magnétique.
L’énergie de cette particule sera donc conservée dans ce référentiel, au contraire de la composante
de la quantité de mouvement suivant z. En termes de variation des grandeurs, cela nous donne :

{Apo = 7(Ap) + BADL) = YBAD,
Ap. = %w(ApL+BApy) = 1AD,

Les particules relativistes conservant leur énergie totale dans le référentiel R, on peut
écrire la composante de la quantité de mouvement selon z comme p,, = p'p’ ou p/ = cos(a) («
étant I’angle entre le champ magnétique moyen et la quantité de mouvement ’). Le lien entre
le gain en énergie et la quantité de mouvement avant interaction est (p et p étant des grandeurs
initiales avant la perturbation)

(3.45)

20 _ VB (1 = Bep)Ap (3.46)

ou Ay désigne la variation de p aprés la perturbation. Si la diffusion angulaire est
supérieure & 1/v, et si 'angle d’arrivée sur la perturbation est plus grand que 1/7. alors le
gain en énergie sera d’un facteur 72. Ce gain est beaucoup plus important que dans les chocs
non relativistes. Mais le nombre de cycle ne suit malheureusement pas cette évolution. En effet
(Gallant et Achterberg 1999; Achterberg et al. 2001) ont montré que le nombre de cycle était
limité & cause de l'effet de la focalisation relativiste. En effet pour qu'une particule passée du
milieu amont au milieu aval retourne vers le milieu amont, il faut que son angle d’incidence
par rapport au champ magnétique soit inférieure & 1/~,. Ainsi lors du choc suivant le gain sera
seulement d’un facteur 2. Le gain en énergie des particules sera donc trés important lors de la
premiére moitié du cycle puis plus faible lors des suivants. Le seul moyen pour atteindre les plus
hautes énergies est d’avoir pour la particule un grand nombre de cycles. Le spectre résultant est
en général une loi de puissance d’indice spectral compris entre —2.2 et —2.3.

3.4 Accélération de particules par absorption d’onde cyclotrons

Au choc terminal, I’amplification du champ magnétique met en mouvement de giration
I'ensemble des particules quelles qu’elles soient (e™,e,p"). Cette giration s’accompagne en
général d’une émission cyclotron relativiste avec un spectre s’étendant pour chaque espéce de
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sa fréquence de Larmor jusqu’aux trés hautes harmoniques de cette fréquence. L’interaction des
paires en général n’intervient pas sur le comportement des protons car les fréquences des ondes
émises par ces paires sont trop hautes pour qu’une quelconque interaction s’opére. Les paires
elles, interagissent par émission et absorption d’ondes cyclotrons émises par les protons sur des
temps trés courts. En effet, si la puissance émise des protons & la fréquence de giration des paires
est suffisamment grande, les paires peuvent absorber les ondes. Elles gagnent alors en énergie
et peuvent absorber des harmoniques de la fréquence de giration des protons de rang de plus
en plus petit. Elles peuvent étre accélérées jusqu’a une énergie maximum de l'ordre de I’énergie
cinétique initiale des protons et forment alors un plasma thermalisé & une température proche
de celle correspondant & 1’énergie cinétique des protons avant le choc.

Les différentes simulations numériques ayant modélisées ce phénoméne ont montré que
ce mécanisme est trés efficace pour transférer de I’énergie des protons aux paires (dans le cas ou
les protons sont l’espéce dominante) (Hoshino 1991; Hoshino et al. 1992). Cependant, dans ces
simulations, le rapport de masse entre les protons et les paires étaient limitées & un facteur 20
alors que ce rapport avoisine plus les 2000.

Des simulation ultérieures pouvant aller jusqu’aux harmoniques de rang 100 montrérent
que cette accélération était toujours possible bien qu'un peu moins efficace. Extrapolé aux plus
hautes harmoniques, seulement une petite fraction des protons est alors nécessaire pour accélérer
les paires. Ce modéle permet donc une accélération des particules non négligeables au sein des
vents relativistes de pulsar.

3.4.1 Signature observationnelle de ’accélération par absorption d’ondes cy-
clotrons

Variabilité dans le domaine ~

L’accélération de particules par absorption d’ondes cyclotrons a quelques propriétés
observationnelles remarquables.

Ce type de mécanisme méne généralement & la formation de wisps, observés dans le
plan équatorial du pulsar du Crabe par exemple (voir Figure 3.10). Au cours de ce phénoméne
le champ magnétique est comprimé aux rayons de giration des protons. La distance séparant les
wisps ainsi que leur variabilité sur des périodes de l'ordre de grandeur du mois sont interprétés
comme étant dues a la giration des protons (Gallant et Arons 1994; Spitkovsky et Arons 1999)
en supposant un facteur de Lorentz du vent proche de 4 x 10%. De plus, pour cette valeur de
I', 'énergie maximum des paires accélérées est en accord avec celle observée pour le champ
magnétique local dans le spectre synchrotron (de Jager et al. 1996). En effet pour une énergie
maximum des paires égales & I’énergie cinétique initiale des protons E ~ 4 x 10'°eV, la giration
dans le champ magnétique aprés le choc By ~ 107%G donne une énergie synchrotron maximum
de 20 MeV totalement en accord avec la valeur observée.

Il serait alors trés intéressant d’étudier dans un avenir proche la variabilité du Crabe
entre 50 et 100 MeV. En effet les processus d’accélération dépendent de 1’énergie et une variabilité
de 10% est attendue pour le Crabe dans ce domaine d’énergie sur des temps de ’ordre de quelques
mois. Les nouveaux télescopes comme GLAST permettront une telle mesure.

Signature des protons

Une des particularités de ce modéle est la présence de protons pour générer les ondes
cyclotrons. On pourrait alors se demander comment détecter ces particules directement plutot
qu’a travers leur influence sur les électrons. Le premier mécanisme possible est la production de
pions. En effet, 'interaction de protons produite des pions chargés ou neutres qui eux mémes
émettent des électrons, des neutrinos et des photons gamma de trés hautes énergies (au TeV).

Dans les nébuleuses de pulsar, il y a deux cibles possibles sur lesquelles les protons
peuvent interagir pour former des pions, le rayonnement de la nébuleuse méme ainsi que la
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F1aG. 3.10: Résultat de simulation de Wisps (ne bas) en comparaison avec les observations optiques
du Crabe données par HST (en haut).

matiére thermique des éjecta de la supernova. La derniére interaction noyau-noyau est beaucoup
plus efficace et est de l'ordre de grandeur des autres processus de pertes d’énergie comme les
pertes adiabatiques. La production de pion dépend de deux quantités principales, I’énergie du
proton qui est lié au facteur de Lorentz du vent ainsi que la densité de matiére cible pour les
collisions dans la nébuleuse. Cette derniére quantité est particuliérement difficile & quantifier car
la matiére thermique & 'intérieur de la nébuleuse n’est pas trés uniforme.

Bien évidemment la détection la plus directe de protons au sein des nébuleuses serait
I'observation de neutrinos de hautes énergies. En effet alors que le rayonnement v au TeV pourrait
étre du a de ’émission Compton inverse, la présence de neutrinos n’est en revanche expliquée
que par une composante hadronique.
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Avant propos Le satellite INTEGRAL lancé en 2002 étudie le ciel dans le domaine des
rayons vy de basses énergies. Ses capacités tant au niveau spectral, qu’en imagerie ou bien pour
la mesure de la polarisation en font un instrument idéal pour contraindre les vents relativistes de
pulsars.

4.1 L’astronomie gamma spatiale

4.1.1 Des ballons aux satellites

Jusque dans les années 60, ’observation du ciel était limitée aux domaines radio et
optique. En effet ’atmosphére terrestre joue le réle d’'un véritable écran entre les source et nous,
et de ce fait, a empéché toute observation dans le domaine 7 et X. Nous avions alors a cette époque
qu’une image tronquée de 'univers, de ces sources et des processus physiques s’y déroulant. Pour
palier a ce manque, des expériences ballons ont été lancées dans le but de couvrir ces domaines
de longueur d’onde. Malheureusement ce type d’observation & 30-40 km d’altitude est limité dans
le temps et n’est donc pas la méthode la plus appropriée & 1’étude du ciel aux hautes énergies.
L’emploi de satellite est donc obligatoire. Mais il ne faut pas croire qu’une fois libéré de tous
phénomeénes perturbateurs liés a ’atmosphére, aucune autre contrainte ne s’applique une fois
dans l’espace. En effet que ce soit pour la masse, la télémétrie, la résistance a l'irradiation, la
thermique, la puissance électrique...il existe un grand nombre de contraintes liées & 1’astronomie
spatiale. De plus ’encombrement des instrument est assez limitée comparé a celle d’instruments
terrestres.

4.1.2 Les processus de détection du rayonnement pour ’astronomie gamma
spatiale et les méthodes d’imagerie associées

Afin de détecter des photons v par des satellites il est nécessaire de connaitre les dif-
férents mécanismes d’interaction du rayonnement avec la matiére. Il existe dans ce domaine
d’énergie trois processus principaux d’interaction :

53
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L’effet photoélectrique

-Principe : Découvert par A. Einstein en 1905, ce phénoméne fut la premiére manifes-
tation de la dualité onde-corpuscule de la lumiére. Dans ce processus, un photon céde la totalité
de son énergie & un électron du cortége atomique, préférentiellement sur les couches dont les
énergies de liaison sont les plus élevées. Un électron est alors éjecté avec une énergie égale a celle
du photon incident diminuée de I’énergie de liaison. Cet électron ionise par la suite les atomes se
trouvant sur son trajet.

-Méthode d’imagerie : Ce processus est surtout utilisé aux basses énergies dans ’astro-
nomie gamma c’est & dire pour des énergies de 'ordre du keV. Pour des énergies supérieures
la diffusion Compton 'emporte. Pour former ’image on ne peut utiliser les photons secondaires
comme dans les autres processus pour remonter a la direction des photons incidents. Il est donc
indispensable d’utiliser une technique de reconstruction annexe a celle de détection. Il y a actuel-
lement deux possibilités suivant le domaine d’énergie. Aux plus basses, c’est & dire en dessous
de 10 keV il est possible d’employer des miroirs pour focaliser le rayonnement. Ce principe fut
utilisé pour le satellite XMM par exemple (voir Figure 4.1). La limite en énergie est plus un
probléme technologique. En effet pour monter en énergie, la distance nécessaire entre le miroir
et le plan détecteur est telle qu’il est alors obligatoire d’utiliser le vol en formation de satellites.
Une telle technique sera utilisée avec le satellite Simbol-X & 1'horizon 2011. Au dela de 10 keV,
une autre technique est alors nécessaire : le masque codé. Cette technique est celle utilisée & bord
d’INTEGRAL et sera donc détaillée par la suite.

F1G. 4.1: Vue d’artiste du satellite XMM de I’ESA.

La diffusion Compton

-Principe : Lors de ce processus que nous discuterons plus en détail dans le chapitre

N

suivant, une partie de 1’énergie du photon incident est transférée & un électron. Le reste de
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I’énergie est gardé par le photon qui est alors diffusé. L’électron perdra son énergie par ionisation
du matériau. Ce processus domine pour des énergies supérieures & 200 keV par exemple pour un
matériau de Z supérieur a 20.

-Méthode d’imagerie : L’imagerie Compton a été utilisée dans certaines missions spa-
tiales comme Comptel & bord du satellite américain CGRO (voir Figure 4.2). Pour retrouver la
direction du photon incident, on utilise alors les différents dépots d’énergie ainsi que les positions
d’interaction des photons pour remonter & la direction des photons incidents.

F1G. 4.2: Vue d’artiste du satellite CGRO de la NASA.

Création de paires

-Principe : Ici un photon de haute énergie va interagir avec le champ électrique d’un
noyau lourd afin de créer une paire électron positon. L’énergie totale du photon incident se
partage alors entre ’énergie de masse (1.22 MeV) et ’énergie cinétique de la paire. L’électron et
le positon sont émis dans des directions opposées et perdent leur énergie dans le matériau par
ionisation, rayonnement de freinage et effet Tcherenkov. Pour des énergies supérieures au GeV
ce processus devient dominant.

-Méthode d’imagerie : Il est historiquement le premier a étre utilisé lors des missions
spatiales v au cours des années 70 tel que COSB (voir Figure 4.3). En étudiant la trajectoire des
paires crées, on peut alors remonter & la direction du photon incident.

Effet Tcherenkov

-Principe : Aux énergies supérieures les photons incidents interagissent avec 1’atmo-
sphére pour créer une gerbe de particules secondaires et relativistes. Ces particules émettent
alors un rayonnement Tcherenkov pouvant étre détecté au sol.
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F1G. 4.3: Vue d’artiste du satellite COSB de la NASA.

-Méthode d’imagerie : La détection de ce rayonnement permet de remonter & la direc-
tion du photon incident et une image du ciel peut étre reconstruite. Ce type de détection est
actuellement utilisé avec le télescope H.E.S.S (voir Figure 4.4).

4.1.3 Principe d’un masque codé

Comme nous ’avons vu, au dela de 10 keV, il devient trés dur de focaliser le rayonnement
incident & 1’aide de miroirs. L’utilisation des masques codés est donc la meilleure solution pour
observer le ciel entre 10 keV et 1 MeV.

Un peu d’histoire...

Les origines premiéres d’une telle technique remontent & 1’Antiquité avec le principe
du Sténopé, étudié par ailleurs & de nombreuses reprises au cours de la Renaissance. Déja au
quatriéme siécle avant notre ére, le philosophe grec Aristote décrivait le déroulement d’une éclipse
solaire qu’il avait étudiée a I’intérieur d’une piéce obscure dont un des murs comportait un petit
trou : les rayons du soleil pénétraient par le trou situé dans le mur et projetaient une image du
Soleil sur le mur d’en face. Au quinziéme siécle, Léonard de Vinci fut le premier & étudier en
détail le phénoméne de la camera obscura et & le comparer au mécanisme de la vision humaine.
Un trou dans un masque permet & une image d’une source quelconque de se former sur un
écran. Jusqu’a la limite de diffraction, la luminosité est d’autant plus faible que la résolution est
meilleure. Pour résoudre cette contradiction, il suffit de percer la paroi formant la pupille d’entrée
d’un grand nombre de trous. L’image résultante sera alors la superposition linéaire des images
individuelles données par chaque trou. Reste & trouver la disposition adéquate de ces derniers
pour reconstruire sans ambiguité la direction de la source observée. C’est ainsi que fut développé
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FiG. 4.4: Image du télescope H.E.S.S.

le concept de masque codé dont les prémices se trouvent dans les travaux du mathématicien
francgais Jacques Hadamard au début du vingtiéme siécle. Pour transposer le principe exposé
ci-dessus dans le domaine des hautes énergies il suffit d’utiliser un matériau apte a bloquer ce
rayonnement et donc & numéro atomique élevé comme le plomb ou le tungsténe, et de remplacer
I’émulsion photographique par une caméra 7, un détecteur permettant de mesurer la position
du point d’impact de chaque photon. Ainsi, un masque codé M, fait d’éléments transparents
(M=1) et opaques (M=0), module le flux d’une source S dans le champ de vue, le détecteur D
enregistrant alors I’ombre du masque projetée sur celui-ci, potentiellement décalée par rapport
& la position centrale d'une distance correspondante uniquement & la direction de la source.

Comme nous le montre la Figure 4.5, le masque codé est donc constitué d’une succes-
sion d’éléments transparents et opaques qui modulent le rayonnement incident sur un détecteur
sensible a la position. Pour obtenir une image de la région observée il est nécessaire d’utiliser des
algorithmes de déconvolution. Ce masque est généralement de type URA (Uniformly Redundant
Array) et tire parti des propriétés des tableaux & résidus quadratiques dont les deux dimensions
sont deux nombres premiers et dont la différence est égale a deux.

Les propriétés en imagerie

Dans un télescope & masque codé ’ensemble des paramétres d’imagerie ne dépendent
que de la géométrie du systéme. La résolution angulaire par exemple est donnée par :

df = arctan( (4.1)

il

ou C est la taille d'un élément du masque et H la distance entre le masque et le détecteur. Le
pouvoir séparateur est donc totalement déterminé par la donnée de la hauteur du télescope et la
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Fi1G. 4.5: Motif du masque codé d’'IBIS & bord du satellite INTEGRAL.

taille des éléments du masque codé. Le champ de vue se compose lui de deux zones totalement
distinctes(Figure 4.6) :
— Le champ totalement codé dont les sources projettent ’ensemble du motif sur le
détecteur.
— Le champ partiellement codé dont les sources cette fois ci ne projettent qu'une partie
du motif.

Déconvolution de I'image

Soit S, la matrice de distribution en intensité des différentes sources dans le champ de
vue, B celle du bruit de fond non modulée par le masque et M la matrice des éléments opaques
du masque. Sur le détecteur le signal regu s’écrit :

D=M=xS,+ B. (4.2)
Alors I'image reconstituée, W, a ’aide des logiciels de déconvolution se mettra sous la forme :
W=GxD=G+Mx*xS,+G*xB=5,+BxG, (4.3)

ou G est la matrice telle que G * M = §. Un des inconvénients majeurs de ce type d’'imagerie est
le fait que seulement 50% du flux de la source est transmis. De plus, du fait de la présence de
sources dans le champ partiellement codé, des fantémes apparaissent dans les images déconvoluées
et peuvent porter a confusion dans la recherche de nouvelles sources.
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Champ totalement code

Masque code

Champ partiellement
code

== = Detecteur

Fi1G. 4.6: Les différents champs de vue d’IBIS.

4.2 Le satellite INTEGRAL

4.2.1 Présentation de la mission

C’est dans le cadre de son programme Horizon 2000, que l'agence spatiale européenne
(ESA) sélectionna en juin 1993 la mission INTEGRAL. Cette mission de taille moyenne résulte
d’une collaboration entre I’Europe, la Russie et les Etats Unis et a pour objectif d’étudier le ciel
dans le domaine v entre 20 keV et 10 MeV et ainsi de continuer dans la lignée de ses prédécesseurs
SIGMA depuis 1989 et CGRO depuis 1991. 9 ans plus tard le 17 octobre 2002 INTEGRAL fut
lancé depuis la base de Baikonour au Kazakhstan & bord d’une fusée PROTON. Son orbite ac-
tuelle a un apogée de 15000 km, une inclinaison de 52.2° et un temps de révolution de 72 heures.
L’objectif de cette mission est comme nous ’avons vu 1’étude des phénoménes cosmiques dans le
domaine « de basse énergie. A ces énergies les principaux processus étudiés sont des processus
d’émission non thermique comme par exemple ’accélération de particules, la radioactivité oil
encore les désintégrations nucléaires. Les sources étudiées sont donc l’ensemble des objets com-
pacts (trous noirs, étoiles & neutrons...), les supernovae, les novae, les noyaux actifs de galaxie
ainsi que les sursauts gamma, les SGR, ou encore I’émission diffuse extragalactique. De par ses
capacités en spectroscopie fine et imagerie INTEGRAL est encore aujourd’hui incontournable
pour ’étude de ces sources dans le domaine des rayons gamma de basse énergie.

Le satellite INTEGRAL est un observatoire ouvert a I’ensemble de la communauté
mondiale. Le temps d’observation est lui divisé en deux. Le temps ouvert permet & tout scienti-
fique de proposer un programme d’observation sur une source donnée. Les données seront alors
privées pendant une année aprés 1’observation puis deviendront publiques au dela. Chaque pro-
position est étudiée par un comité d’allocation (TAC) qui évalue la faisabilité ainsi que l'impact



60 Chapitre 4: Le satellite Gamma INTEGRAL

F1G. 4.7: Vue d’artiste du satellite INTEGRAL de I’'ESA.

de chaque proposition. Le temps restant (appelé temps garanti) est partagé entre les labora-
toires partenaires de la construction du satellite. Il est pour 1’essentiel dévolu au balayage du
plan galactique (GPS) ainsi qu’a 1’étude du centre galactique (GCDE). Les données prises sont
alors échantillonnées en pauses d’observation appelées Science Window d’environ 2000 secondes
chacun.

4.2.2 Les instruments a bord ’INTEGRAL

Le satellite INTEGRAL se compose de 2 instruments principaux, le spectrométre SPI,
et 'imageur IBIS. A cela s’ajoute les moniteurs JEMX et OMC qui sont chargés d’étudier
les sources simultanément, respectivement dans les domaines X et optiques. L’ensemble des
instruments hormis ’'OMC utilisent la technique de masque codé présentée précédemment.

L’imageur IBIS (Ubertini et al. 2003) est composé d’un masque codé de type MURA
comportant 95 x 95 éléments de tungsténe de 11.2 mm de cdté et de 16 mm d’épaisseur ainsi que
de deux détecteurs superposés I'un au dessus de l'autre et séparé du masque de 3.2 métres. Le
premier détecteur ISGRI couvre la partie basse énergie du spectre y observable, c’est & dire entre
15 keV et 200 keV. Il a été réalisé au sein du Service d’Astrophysique du CEA Saclay et est consti-
tué de huit modules indépendants formés chacun de 64 x 32 cristaux détecteurs en tellurure de
cadmium (CdTe) de 4 x 4 x 2 mm?>. De par leur densité, ces semi-conducteurs sont trés efficaces
pour stopper les photons dans le domaine ~. Ils peuvent aussi mesurer avec précision leur énergie
et ce méme & température ambiante. Le second détecteur PICSIT se compose lui aussi de huit
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F1G. 4.8: Vue d’artiste des différents instruments & bord I’INTEGRAL.

modules mais chacun d’entre eux comprend cette fois ci seulement 32 x 16 barreaux scintillants
de Iodure de Césium (Csl) lus par des photodiodes. Ce détecteur réalisé sous la maitrise d’oeuvre
italienne arréte les photons + de plus haute énergie c’est & dire couvrant la bande 200 keV-10
MeV. Le fait que ces deux plans soient superposés permet & IBIS de travailler en mode Compton
c’est & dire en utilisant la coincidence temporelle d’événements détectés simultanément sur IS-
GRI et PICSIT. Ces événements sont supposés étre dus a une diffusion Compton d’un détecteur
vers 'autre. Il est alors possible dans ce mode de remonter & la direction du photon incident en
connaissant ’angle de diffusion Compton donné par les deux dépdts en énergie. Tout I'intérét de
ce mode réside dans la diminution du bruit de fond par une sélection de photons dont la direc-
tion d’incidence est proche de celle de la source. En combinant cette technique avec 'utilisation
d’un masque codé il est alors possible de garder une trés bonne résolution angulaire qui est dans
notre cas proche de 12 minutes (FWHM). Outre ces plans détecteurs, IBIS comporte également
une source de calibration radioactive de sodium 22 de 0.4 pCi, émettant deux photons de 511
keV pour un de 1285 keV, ainsi que d’un systéme actif d’anti-coincidence (VETO) formés de 16
modules indépendants en cristaux de BGO lus par des photo-multiplicateurs. Ce dernier tout
comme ’ensemble passif composé d’une structure en tungsténe proche des détecteurs hopper et
d’un mur de plomb s’élevant jusqu’au masque codé, a pour but de réduire le bruit de fond.

A partir de ’ensemble de ces caractéristiques physiques, on en déduit un champ en
limite de codage total de 8.3° x 8.5°, un champ & mi-sensibilité de 19.5° x 19.5°, et un champ de
codage nul (ou champ de vue global) d’environ 29° x 29°. La résolution angulaire du télescope est
de 12’ chaque image étant reconstruite avec un pas de 5’, correspondant 4 la taille des pixels de
ISGRI vus depuis le masque. En pratique, la résolution angulaire du systéme masque-détecteur
Wpss est donnée par la largeur a mi-hauteur de la PSF une fois ajustée par une gaussienne
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bidimensionnelle : elle équivaut, dans le champ totalement codé, & la somme quadratique des

tailles des éléments de masque w,, et des pixels détecteur wy : wpsr =~ /w2, + wfl, soit environ
13’

Masque code
([ B S 1

g Source d’etalonnage

Murs plombes

"Hopper" en tungstene

PICSIT / T

ISGRI

VETO S SS

F1G. 4.9: Composition de 'imageur IBIS & bord ’INTEGRAL.

Le spectrométre SPI (Vedrenne 2001) est lui aussi constitué d’un masque codé de
type HURA, placé au dessus d’un ensemble de 19 diodes de Germanium refroidies a 85K. Il
permet la détection de photon + dans une trés large bande c’est a dire entre 20 keV et 8 MeV
et ce avec une excellente résolution spectrale autour de 0.2% & 1 MeV. Quant & sa résolution
angulaire elle est beaucoup moins bonne et est de 'ordre de 2°. Un recuit des détecteurs est
nécessaire pour palier & la dégradation des performances du Germanium due & l'interaction des
protons et des neutrons du rayonnement cosmique. Comme pour IBIS, SPI est entouré d’un sys-
téme d’anti-coincidence (ACS) formé lui aussi de cristaux de BGO et d’un scintillateur plastique
placé juste en dessous du masque codé.
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Les moniteurs X, JEMX1 et JEMX2 (Lund et al. 2003) sont chargés de la basse
énergie entre 3 keV et 35 keV et ont pour but d’étudier la contrepartie X simultanée des sources
étudiées avec ISGRI et SPI. Mais leur champ de vue étant beaucoup plus restreint (~ 5°) que
ceux des deux principaux instruments, ils ne peuvent que partiellement remplir cette tache. Ils se
constituent de deux chambres a gaz (90% de Xénon et 10% de Méthane) identiques surmontées
d’un masque codé. Leur résolution spatiale est d’environ 3 minutes.

Le moniteur optique OMC (Hesse et al. 2003) est composé d’une caméra CCD de
2055 x 1056 pixels. Son champ de vue est comme JEMX de 5° x 5° et couvre une bande spectrale
comprise entre 500 et 850 nm. Il permet d’étudier des objets dont la magnitude est inférieure & 19.

Le moniteur IREM (Hajdas et al. 2003) est chargé de la mesure du taux de comptage
d’électrons et de protons durant ’orbite du satellite. Selon le flux mesuré par ce moniteur 1’en-
semble des instruments peut alors étre coupé pour éviter leur dégradation durant les éruptions
solaires.
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Avant propos : Afin de contraindre les processus d’accélération dans la magnétosphére
proche des pulsars, l’étude de la polarisation de l’émission pulsée est sdirement ['un des moyens
les plus puissants. Jusqu’a maintenant cette signature fut mesurée dans les domaines radio, op-
tigue, UV et X mous. Dans le domaine des rayons v de hautes énergies une mesure est également
possible en utilisant la diffusion Compton entre deur détecteurs. Le mode Compton d’IBIS a bord
du satellite v INTEGRAL permet une telle mesure. C’est dans cette optique que j’ai dans un
premier temps calibré cet instrument afin de quantifier précisément sa sensibilité en polarisation

Foreword : To constrain acceleration processes close to the pulsar, polarization study
could be one of the most powerful tools. Until now, such signature has only been obtained in the
radio, optical, UV and X-ray energy domains. In the gamma-ray range, such measurement is
possible thanks to the Compton scattering between two detectors layers. The IBIS Compton mode
onboard the INTEGRAL spacecraft, with its two plane detectors is nowadays the most promising
mission for this study. It is why I have first developed a method to turn IBIS into a Compton
telescope and achieve the best sensitivity with the apparatus. I have then calibrated and evaluated
its polarimetric sensitivity.
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5.1 Principe d’un télescope Compton a masque codé

Un rayonnement v de basse énergie est en général absorbé par ’atmosphére avant qu’il
ne puisse atteindre le sol. C’est pour cette raison que ’on a recourt a des télescopes spatiaux pour
étudier le ciel dans cette gamma d’énergie. 11 existe de trés nombreuses interactions possibles d’un
photon au MeV avec la matiére (production de paires, diffusion Compton, effet photoélectrique).
Parmi les trois effets cités précédemment, la section efficace de l'effet Compton est prépondé-
rante devant celle de l'effet photoélectrique et de D’effet de paires pour des énergies allant de
~ 100keV & quelques MeV. C’est pour cette raison que les instruments destinés a observer dans
cette gamme d’énergie utiliseront préférentiellement 1'effet Compton pour effectuer de I'imagerie.

Le développement des télescopes Compton débuta au début des années 70 au sein de
I'institut Max Planck en Allemenagne (Schonfelder et Lichti 1973), de l'université de Californie
(Zych et al. 1975) ainsi que dans l'université du New Hampshire (Lockwood et al. 1979). La
consécration finale fut le lancement de COMPTEL/GRO par la NASA qui ouvrit une porte
longtemps condamnée dans le domaine d’énergie allant 700 keV & 30 MeV. Ce type de télescope
se compose généralement de deux couches détecteurs (un plan diffuseur a faible numéro atomique
et un plan absorbeur & fort Z). Un photon incident subit tout d’abord une diffusion Compton
dans le premier détecteur puis une absorption photoélectrique dans le second.

La direction initiale du photon incident peut étre reconstruite en mesurant les positions
ainsi que les dépots d’énergie des deux sites d’interaction . Cette derniére se situe sur un anneau,
intersection de la sphére céleste et d'un cone d’axe, la direction de diffusion 0., et d’angle au
sommet, I’angle de cinématique Compton 6.,,,. Cet angle est donné par :

MeC? MeC?

+ .

Ey  Ev+ B

ol E; et F» désignent les deux dépots d’énergie dans les plans détecteurs. La densité

de distribution de I’ensemble des cones projetés sur la votite céleste permettra de localiser les
sources

co$(0com) =1 — (5.1)

Dans le cas d’IBIS il est possible d’utiliser I’ensemble des deux détecteurs comme un
télescope Compton traditionnel. Cette méthode permettra de détecter des sources hors axe pour
lesquelles aucune modulation par le masque n’est possible. Un exemple de détection d’un sursaut
~ a l’aide de cette technique est présentée sur la Figure 5.1 (Marcinkowski 2006).

Cette méthode est bien adaptée aux phénomeénes transitoires. Dans ce cas le fond est
trés facile a évaluer en reconstruisant la carte du ciel durant le méme pointé juste avant le
phénomeéne transitoire par exemple, comme 1'a été fait pour la Figure 5.1.

Mais pour I’étude de sources persistantes cette méthode est plus dure a employer. En
effet le fond doit étre évalué de maniére trés précise avant d’étre soustrait & chaque observation.

Un télescope Compton posséde de plus un lien trés fort entre sensibilité, résolution spa-
tiale et résolution spectrale. En effet, selon la résolution en énergie, la qualité de la reconstruction
du photon incident sera plus ou moins bonne.

Pour palier a I’ensemble de ces problémes, il est alors possible d’utiliser un masque codé
afin de déconvoluer le plan détecteur lieu du premier site d’interaction d’un photon Compton.
Gréce & cette technique le fond est automatiquement soustrait et la résolution angulaire ne dépend
alors plus de 1’énergie. Ce méme fond peut quant a lui étre réduit de maniére significative avant
sa soustraction par le masque en utilisant la cinématique Compton. Deux cas sont alors possibles.
Si I'on veut étudier une source donnée avec une inclinaison 6, par rapport & ’axe du télescope,
tout événement est rejeté si la différence entre ’angle au sommet du céne reconstruit & partir
des direction de diffusion 0,.. = arccos(/ﬁ.fl—d) et I'angle Compton 6., est supérieure aux
incertitudes de mesure propre & l'instrument. Pour imager de plus vastes régions, cette fois ci
tout événement est rejeté si ’ensemble des directions reconstruites du photon incident le long
du cone Compton, est en dehors du champ de vue (05cq — Ocom > 15°). Malgré ces nombreux
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FiG. 5.1: Principe de reconstruction standard d’un télescope Compton pour ’étude d’'un GRB
hors axe.

avantages les télescopes Compton & masque codé présentent d’autres problémes que nous verrons
en détail ultérieurement :
— Le champ de vue est comme nous I’avons vu limité & deux zones le champ totalement
codé et partiellement codé.
— Les événements dus & une coincidence fortuite entre un événement ISGRI et PICSIT
doivent étre soustrait de maniére trés précise des données Compton de maniére a
éviter une fausse détection de source.

5.2 1IBIS en mode Compton

Le fait qu’ISGRI et PICSIT soient superposés et puissent travailler en coincidence
temporelle, c’est & dire que des mesures trés proches temporellement dans les deux détecteurs
puissent étre corrélées & un événement unique dit Compton, permet & IBIS de travailler comme
un télescope Compton. Un photon v ayant une énergie suffisante dépose une partie de son énergie
dans ISGRI (resp. PICSIT) puis est diffusé par effet Compton vers le second détecteur, PICSIT
(resp. ISGRI), ou il déposera le reste de son énergie. Les deux dépots se feront dans un intervalle
de temps trés petit et inférieur a la fenétre de coincidence. Pour chaque événement double on
pourra alors mesurer I’énergie totale ainsi que les positions respectives des points d’impacts. Ce
principe est détaillé sur la Figure 5.2. Le point B serait le point d’impact du photon incident
sans diffusion. Quant au point C, il correspond & 'impact du photon diffusé dans PICSIT.

Type d’événements

On définit des événements ISGRI et PICSIT comme des événements détectés unique-
ment dans les plans détecteurs ISGRI et PICSIT et des événements Compton comme une détec-
tion simultanée d’un événement ISGRI et PICSIT durant une fenétre de coincidence temporelle.
Les événements marqués comme Compton peuvent étre de deux sortes :

— Ils peuvent correspondre & une diffusion Compton d’un photon incident entre les 2

plans détecteurs. Dans ce cas ’angle entre la direction de diffusion et la source (c’est
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F1G. 5.2: Principe de la diffusion Compton dans le cas d’une diffusion vers ’avant.

a dire I'angle au sommet reconstruit du cone de diffusion 6. = arccos(A—B).A—C)' ) ) est
le méme que ’angle Compton 6., calculé a partir des dépots d’énergie.
— Deux événements indépendants sont détectés sur ISGRI et PICSIT durant la fenétre
temporelle de coincidence. Ces événements seront appelés fortuits.
Aux plus basses énergies (E < 800keV') les photons sont principalement diffusés d’IS-
GRI vers PICSIT (événements forward). Pour les plus hautes énergies ils peuvent également étre
diffusés de PICSIT vers ISGRI. Dans ce cas ils sont appelés backward. Dans certains cas plusieurs
diffusions s’opérent entre les deux plans détecteurs. Notre étude portera principalement sur les
événements forward. Le plan détecteur ol a lieu la premiére interaction sera donc ISGRI.

Résolution spectrale et angulaire du mode Compton d’IBIS

Comme nous ’avons vu, grace au masque codé la résolution angulaire est constante sur
toute la gamme en énergie et ne dépend que de la taille des pixels de masque et de la distance
entre le plan détecteur et ce masque. Dans le cas d'IBIS elle est de 12’. Les champs totalement
codés (5°) et partiellement codés (15°) sont les mémes pour tous les modes d’IBIS.

Méme si contrairement aux télescopes Compton traditionnels la résolution en énergie
n’affecte pas directement la résolution spatiale, elle peut étre comme nous le verrons plus tard
déterminante pour améliorer la sélection en angle et donc rejeter une partie du fond. Elle a donc
une influence directe sur I’amélioration du signal sur bruit et donc de la sensibilité de I'instrument.
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La résolution en énergie du mode Compton étudiée a partir de la source de calibration & bord
est présentée dans la Table 5.1.

TAB. 5.1: Résolution en énergie du mode Compton d’IBIS en vol

Energie(keV) Resolution en energie (% FWHM)

511 20
1274 15

A 511 keV PICSIT a une résolution spectrale proche de 16% alors que celle d’ISGRI est
comprise entre 5% pour les temps de montée (voir dans une premiére ) courts et 20% pour les
plus longs. Dans le mode Compton d’IBIS 1’énergie du photon incident est donnée par la somme
des deux dépots d’énergie sur ISGRI et PICSIT. Elle doit donc étre théoriquement comprise
entre 15% et 20% ce qui est en accord avec les mesures faites avec la source de calibration.

5.3 Meéthode d’analyse en imagerie du télescope Compton & masque
codé IBIS

Dans cette section sera présentée la méthode d’'imagerie du ciel entre 200 keV et 1 MeV
grace au mode Compton. Cette méthode ne fut appliquée qu'uniquement aux événements forward
pour lesquels le premier plan d’interaction est ISGRI. Une analyse semblable sera effectuée sur
PICSIT pour étudier dans ’avenir les backward.

5.3.1 Sélection des événements

La premiére étape pour analyser les données du mode Compton est la sélection d’évé-
nements selon :

L’énergie entre 200 et 800 keV. Pour cela, en général, il est nécessaire d’évaluer les
énergies des interactions sur ISGRI et PICSIT. Pour ISGRI et plus généralement dans tout semi-
conducteur, les électrons de la bande de valence ont la possibilité d’étre injectés sur la bande
de conduction si ils regoivent par agitation thermique ou bien par rayonnement, une énergie
supérieure a la largeur de la bande interdite. Une fois dans la bande de conduction cet électron
pourra étre collecté sur une électrode sous 'effet d’un champ électrique extérieur appliqué. Le
trou laissé par 1’électron lui ce déplacera dans ’autre sens avec une vitesse différente. Mais étant
de charge opposée le courant induit par son déplacement sera sommé & celui créé par ’électron.
Si 'on définit par x la profondeur d’interaction, il existe alors une profondeur optimale zq telle
que les deux porteurs arrivent en méme temps sur les deux électrodes. On peut dans ce cas définir
un temps de montée comme étant le temps de transit le plus long pour I'un des deux types de
porteurs de charge : il s’agira des trous & x > xg et des électrons & = < xg.

A 20°C, il est compris entre 0,32 us (z = x¢) et 4,8 us (temps d’arrivée des trous), pour
une tension appliquée de 120 V. En général donc mesurer 1’énergie exacte du photon incident
ne requiert pas seulement la connaissance seule de ’amplitude mesurée. En effet cette derniére
est proportionnelle & 1’énergie si aucune pertes de charge ne s’effectuent, ce qui est loin d’étre
le cas pour ISGRI. Aux plus basses énergies, les photons interagissent proche de la surface
collectrice et ne seront que trés faiblement affectés par la perte de charge. En revanche pour des
énergies supérieures les photons déposeront leur énergie dans le fond du détecteur et induiront
un signal beaucoup plus long. L’énergie du photon mesuré avec ’amplitude sera donc plus basse
qu’elle ne ’est en réalité comme nous le montre la Figure 5.3. Pour ISGRI, en connaissant le
temps de montée ainsi que 'amplitude du signal il est alors possible de remonter a 1’énergie
du photon incident. Cette correction est appliquée en utilisant les tables de correction LUT1 et
LUT2 proposées dans le traitement standard pour ISGRI. Pour PICSIT seule la connaissance de
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F1G. 5.3: Spectre biparamétrique du temps de montée (o profondeur d’interaction) en fonction
de I’énergie pour ISGRI. La ligne noire correspond aux photons a 511 keV. On voit clairement
que les photons & haut temps de montée ont une amplitude plus faible du fait de la perte de
charge.

I'amplitude est nécessaire. J’ai donc pour chaque science window tracé le spectre PICSIT pour
la source de calibration & bord et au moyen des deus pics d’émission & 511 keV et 1275 keV,
j’ail déterminé le gain et l'offset de la relation canal-énergie. Un tel spectre est présenté sur la
Figure 5.4. Une fois ces deux corrections faites il est alors possible de remonter a ’énergie totale
du photon incident en sommant les deux dépots en énergie et d’appliquer une sélection sur cette
énergie.

Le temps de montée pour éliminer une partie de photons de fond a haut temps de
montée.

Le temps d’arrivée du photon afin d’effectuer de 'imagerie en phase par exemple.
Ceci sera surtout applicable aux pulsars ainsi qu’aux sursauts 7.

Une autre sélection pouvant étre opérée est la sélection en angle pour diminuer la quan-
tité de photons de fond. Cette sélection peur étre de deux sortes :

— La sélection en imagerie : Nous pouvons maximiser le signal sur bruit en éliminant
tous photons pour lesquels ’ensemble des directions possibles du photon incident
distribuées sur le cone de direction 6., et d’angle au sommet 6., €st supérieur au
champ de vue d’'IBIS c’est & dire 15°. En pratique cela se traduira par la condition
de réjection suivante :05.q4 — Ocom > 15°

— La sélection dédiée o une source : Si seule une source nous intéresse dans le champ
de vue une sélection beaucoup plus contraignante peut étre appliquée. En effet on
peut alors rejeter tout événement pour @)uel la différence entre ’angle reconstruit
du cone de diffusion 6,... = arccos(AB.AC) par rapport a la direction de la source
et I’angle de diffusion Compton est supérieure aux incertitudes dues & l'instrument.
Ces incertitudes sont liées & ’erreur faite sur la mesure des positions de détection des
photons ainsi que sur leurs dépots d’énergie. Il est bien sur possible d’évaluer cette
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F1a. 5.4: Spectre PICSIT de la source de calibration & bord.

incertitude mais pour maximiser le signal sur bruit il est nécessaire de prendre un
angle limite bien plus contraignant 6y;,,. La valeur de cet angle de sélection dépend
de I’énergie. En effet nous avons vu que la résolution en énergie du mode Compton
diminuait avec E. Le calcul de 0., est donc de plus en plus précis et la distribution
gaussienne de 0o, — Orec €st de plus en plus étroite. L’angle limite diminuera donc
avec ’énergie. Pour illustrer cette variation est tracée sur la Figure 5.5 la distribution
Ocom — Orec pour les événements Compton de trois source des calibrations prises au
sol (133Sn (392keV), 22Na (511keV), 37Cs (662keV)).

Une conséquence directe de ce genre de sélection est le gain en sensibilité. Sur la
Figure 5.6 est présenté le gain en signal sur bruit suivant ’angle de sélection et ce
pour une source de calibration de '?3Sn. La valeur idéale pour ’angle d’acceptance
limite est de 10° dans le cas de cette source. Cette valeur est en accord avec ce qui
fut trouvé pour le pulsar du Crabe.

Ces sélections ont aussi comme avantage de réduire grandement le nombre de fortuits.
Ces événements ont en effet une distribution de (0com — Orec) décalée vers des valeurs négatives
(~ —50°). Ainsi une sélection avec un angle d’acceptance petit rejettera une grande partie des
événements fortuits.

5.3.2 Soustraction des événements fortuits

La présence des événements fortuits est en général négligée dans les télescopes Compton
classiques. Leur signature dans la reconstruction du ciel grace aux cercles Compton n’induit
aucune fausse détection de source. Mais dans les télescopes Compton & masque codé, la situation
est loin d’étre la méme et ces événements doivent étre soustrait de maniére trés précise. En effet
dans le processus de déconvolution, des événements arrivant sur ISGRI et diffusés sur PICSIT
(Compton) ou totalement absorbés par ISGRI et associés & un événement PICSIT indépendant
(fortuits) sont vus de la méme maniére. Ils créeront dans I'image reconstruite un signal significatif
4 la position de la source. Pour soustraire cette composante une discrimination photon par photon
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FIG. 5.6: Evolution du gain en signal sur bruit suivant ’angle d’acceptance limite pour une source
de calibration de '33Sn sur 'axe

n’est malheureusement pas possible. Nous avons donc & appliquer une méthode statistique pour
évaluer et soustraire les événements fortuits.

— La premiére étape consiste & évaluer la proportion d’événement ISGRI marqués
Compton par erreur. Ces événements, pour étre considérés comme Compton, sont
associés a un événement PICSIT venant du ciel, du bruit de fond ou de la source
interne de calibration. Le nombre total d’événements fortuits est donné par :
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Ngp = (1 — e~ @ATe=0D)(Nesi+Noscv) Ny, (5.2)

avec AT, la demi fenétre de coincidence Compton, §T la résolution temporelle & bord
et Nopcu, Noare et Nosy les taux de comptage pour les événements PICSIT de la
source de calibration, ISGRI et PICSIT venant du ciel (simple (NZ7"')-tmultiple
(NG ultipley) respectivement. Mais malheureusement le taux de comptage ISGRI me-
suré n’est pas le vrai. En effet, dans le vrai taux de comptage les événements for-
tuits présents dans les données Compton sont présents. Nous avons donc Negre =

s+ Ngp ce qui donne Negre = Nt /(e 28T =0T (NeartNoscv)) et done un
taux de comptage fortuits :

Ns, = (e(QATe—5T)(Ncsz+NOBCU) — 1)NZss (5.3)

Le cas idéal serait de prendre en compte également la différence entre le taux de
comptage réel et mesuré pour les événements PICIST mais cette différence est suffi-
samment faible pour étre négligé. Le proportion o d’événements ISGRI et marqués
Compton simple est donc :

o = ﬁ(e(QATe—5T)NCSI+NOBCU -1) (5.4)
ou 3 est la proportion d’événement PICIST simple sur ’ensemble des événements
PICSIT.

Nsimple + N,
ﬁ Csl OBCU (55)

Néz:;ple +N&11}ltiple + NOBCU
avec Ngi:}p e et Ngl;}l”p ' les taux de comptage pour les événements PICSIT simple
et multiple respectivement. La proportion « est appelée facteur fortuit. Il varie entre
2.82 % au début de la mission o la fenétre de coincidence était de 10 us a 1.1 %
apres la révolution 102 ou la fenétre avait été réduite & 3.8 ps. L’évolution de « avec
le numéro de science window est présentée sur la Figure 5.7. « est constant pour une
révolution donnée mais augmente sur des temps beaucoup plus long. Ceci est di a
I’augmentation du bruit de fond, du fait du cycle solaire.

— Une fois ce facteur déterming, il faut créer un fichier artificiel de fortuits associant
au hasard ’ensemble des événements ISGRI & des événements PICSIT. Les mémes
sélections sont ensuite appliquées & ces événements qu’aux événements Compton et
une image du plan détecteur est construite & partir des événements sélectionnés.

— Cette image détecteur une fois multipliée par le facteur fortuit sera soustraite & celle
Compton.

5.3.3 Correction de 'uniformité

Pour le mode Compton d’IBIS les images détecteurs sur ISGRI ne sont en général pas
uniformes et présentent une modulation sphérique due a ’absence d’événements sur les bords du
détecteur. En effet beaucoup de photons détectés sur les régions externes d’ISGRI et diffusant
vers le bas ne sont pas détectés par PICSIT. Donc plus on s’approche des bords, moins on détecte
d’événements. Cette modulation induit dans le processus de déconvolution de trés fortes erreurs
systématiques dans 'image finale avec des fréquences spatiales proches de celles de la modulation
sur le plan détecteur. C’est pour cette raison qu'une correction en uniformité doit étre appliquée.
En général si I’on note par D le plan détecteur et par S et B la contribution de la source et du
fond on a la relation suivante :

D = SUg + BUp (5.6)
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FiG. 5.7: Evolution du facteur fortuits avec le numéro de science window pour une observation

du Crabe.

avec Ug et Up les uniformités de la source et du fond. La premiére étape est de voir
si Ug et Up sont identiques ou non. Pour cela les distributions sur le plan détecteur de sources
de calibrations au sol ainsi que du fond en vol ont été comparées. En général la distribution
des événements Compton sur le plan détecteur peut étre modélisée par une gaussienne 2D. Une
coupe de cette gaussienne est présentée sur la Figure 5.8
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FiG. 5.8: Distribution des événements Compton pour un champ vide selon la distance au centre

du détecteur.
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TAB. 5.2: Largeur o de la gaussienne

Source Energie(keV) o

H3gy 392 73+ 3
22Ng 511 74 +3
B7Cg 662 71+4
54\n 835 72+ 2
EVAY 1120 73+ 3

Background 200 — 5000 74 +3

Les valeurs trouvées pour la largeur o de cette gaussienne pour les différentes sources
de calibration ainsi que pour le fond en vol sont rassemblées dans la Table 5.2. Cette table
nous informe que Ug = Up et ce quelque soit le domaine d’énergie considérée. La correction
d’uniformité se réduit donc a résoudre D = (S + B)U. Aprés donc la soustraction de fortuits,
I'image détecteur résultante sera divisée par une uniformité moyenne U pour obtenir S + B.
Cette image sera renormalisée pour maintenir le nombre d’événements inchangé.

La prochaine étape serait maintenant de voir si aprés cette correction, des modulations
du fond persistent sur des plus petites échelles. Si c’est le cas, des cartes de fond doivent étre
construite et soustraite a l'image détecteur comme cela a été fait pour ISGRI (Terrier et al.
2003). Ce travail est en cours d’étude.

5.3.4 Déconvolution de I’image détecteur

Tout d’abord représentons le masque par une matrice M de valeur 1 et 0 respectivement
pour les éléments transparents et opaques, et par G la matrice de corrélation inverse. L’image
déconvoluée du plan détecteur D dans le champ totalement et partiellement codé est alors ob-
tenue par convolution de D par G (Goldwurm et al. 2003; Gros et al. 2003). Vu que le nombre
d’éléments (transparents+opaques) dans le champ partiellement codé n’est pas constant comme
dans le champ totalement codé, la variance et le flux pour chaque position dans le ciel doit étre
renormalisée. Le flux est donnée par :

(WD * G*) — (WD« G~ )W=Gh)

WxG—
F= (W % G+M) — (W * G—M;gg:g*)g 57
et la variance par :
y_ W2DxG™) + (W2D « G2 ((57ic5)° (5.8)
(W + GFM) = (W = G~ M) (F2E53 )2
Dans les formules précédentes, G* = G pour G >0, Gt =0 pour G < 0et G~ = -G

pour G < 0, G~ = 0 pour G > 0. La matrice W est ici la carte des pixels valides. Quant & la carte
D elle correspond & 'image détecteur observée et divisée par la carte en efficacité. Nous allons
détailler ici la méthode exacte de calcul de cette carte ainsi que de ses différentes composantes.

Calcul de ’efficacité temporelle Il y a plusieurs types de coupure & tenir en compte
dans le calcul de lefficacité temporelle : les coupures pixel (supérieures a 257 s), les coupures
module (entre 0.1 et 257 s) et celles liées & la télémeétrie (entre 0.02 et 0.1 s). Pour chacune d’entre
elles, un histogramme des temps d’arrivée des événements est calculé avec trois pas temporels
respectifs différents. Une image ISGRI 128 x 128 de chaque efficacité est ainsi créée, Vefficacité
totale étant donnée par le produit des trois. Cette efficacité prend donc en compte le fait que le
temps d’observation mesuré n’est pas le temps réel.
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Calcul de l'efficacité en énergie : chaque pixel composant ISGRI a son propre
seuil bas de détection, que nous notons Eg.,;;- Une carte de ces seuils est donnée pour chaque
révolution. La valeur moyenne est de I’ordre de 15 keV, et & chaque pixel est associée une fonction
en marche d’escalier (0 & E < Egeyi, 1 & E > Egey1). Ainsi dans une bande en énergie donnée,
suivant la valeur de ce seuil bas, la largeur réelle de la bande sélectionnée doit étre corrigée.

Calcul du temps mort : & partir des taux de comptage (CR;) et des fenétres de
coincidence (w;) enregistrés précédemment, le temps mort global tj; de chaque observation de
durée t,s, est tel que :

tyv
o 1 —exp —(Z@: CR; X w;) (5.9)

ou les indices i se référent aux temps morts liés & la source de calibration, au VETO
( = CRyETO+Na X 5 ps), au mode Compton (=CRpicsiT X WCompton), €t & celui di au temps
d’encodage (~ 110us) pendant lequel tout un module ISGRI ne peut comptabiliser d’événements.

Une carte en efficacité est alors construite en tenant compte de ces différentes pertes
(Voir Figure 5.10). Cette carte a une valeur moyenne proche de 0.75. Quant & W qui est la carte
des pixels valides elle tient en compte les pixels morts ainsi que les pixels bruyants. La méthode
de détection de ces derniers est détaillée ci dessous.

Recherche des pixels bruyants : tout comme la correction en énergie, la détection
des pixels bruyants sur ISGRI est primordiale et a nécessité un développement soigneux et
longuement testé. Elle repose sur une étude spectrale de chaque pixel relativement au spectre
moyen observé sur ’ensemble du plan de détection. Le plus délicat dans cette étude concerne le
comportement spectral proche des seuils bas des pixels.

Une image ISGRI 128 x 128 du x?, représentant la déviation de chaque pixel au spectre
moyen est créée suivant la formule classique :

3 = Z (Sij(E)— < 8 > xepij(E))? (5.10)

BB <S> X6E7Z‘j(E)

ol E;,4, représente la coupure sur le spectre en-dega de laquelle le calcul est mené. S;; et eg ;; sont
respectivement le spectre et la courbe de Defficacité en énergie du pixel (i,j), et <S> correspond
au spectre moyen des pixels actifs sur le plan de détection tel que :

> Sij
> €nij
Les pixels dits actifs sont ceux qui n’ont pas été coupés lors de I'observation. Aprés avoir ajusté
une gaussienne sur l’histogramme des valeurs de x? représentée sur la Figure 5.9, il suffit de
déterminer le nombre de déviations standard N;, par rapport a la moyenne au-dela duquel les

pixels seront considérés comme bruyants. Dans notre analyse cette valeur limite sera prise égale
a 3.

<S>= (5.11)

Finalement, la carte des pixels valides W est produite, dans laquelle la valeur 0 corres-
pond aux pixels bruyants ou inactifs pendant ’observation (la valeur 1 marque les pixels valides)
Cette carte est présentées sur la Figure 5.11.

De cette maniére, multiplier n'importe quelle image détecteur par cette image revient
& exclure lors de la déconvolution en imagerie les pixels bruyants et inactifs. La méme méthode
est employée lors de I’analyse spectrale des sources détectées dans les images.

La rapport signal sur bruit est alors donné par F/v/V ou F désigne le flux et V la
variance mesurés d’un pixel. Dans le champ totalement codé la variance est constante et est
égale au nombre total de coups dans le détecteur. Cette procédure de déconvolution est facilement
réalisable & ’aide des transformées de Fourrier. L’image résultante aprés déconvolution du plan
détecteur est présentée sur la Figure 5.12
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F1a. 5.9: Histogramme des pixels bruyants pour une observation du Crabe.

5.3.5 Les diagrammes 0., —0,.. comme test final de notre méthode d’analyse

Le principal probléme des télescopes Compton & masque codé vient de la soustraction
de fortuits. Pour vérifier si cette opération s’est correctement effectuée, on peut construire des
diagrammes .o, — Orec- Dans ces diagrammes les photons Compton et fortuits sont tout d’abord
sélectionnés dans des bins de valeurs .., — 0 pour aprés construire le shadowgram qui sera
déconvolué. Le taux de comptage de la source est alors évalué dans chacun de ces bins en prenant
la somme pondérée par la variance du flux dans I'image déconvoluée a la position de la source.
Grace au masque codé la contribution du fond est éliminée et seulement les événements Compton
et fortuits de la source sont visibles. Cette distribution est présentée sur la Figure 5.13 pour une
source de ''3Sn dans 1’axe. Les événements Compton dominent largement les fortuits.

Cette distribution est bien centrée autour de zéro et devient nulle pour [0com — Orec| >
19°. Celle des événements fortuits est elle décalée vers les valeurs négatives du diagramme. La
situation en vol est loin d’étre la méme. En effet du au faible flux des sources observées au
dela de 200 keV, les événements fortuits crées a partir des événements source de basse énergie,
dominent en général les événements Compton venant de la source et ce méme aprés une sélection
Compton. C’est pour cette raison que les évaluer et les soustraire doit étre fait avec une trés
grande précision. Sur la Figure 5.14 correspondant au diagramme 60.,,, — 6. pour le pulsar du
Crabe, la composante fortuite bien que toujours décalée vers les valeurs négatives n’est cette fois
plus du tout négligeable face & la composante Compton.

Un moyen rapide de voir si I’évaluation du nombre de fortuits est correcte est de com-
parer leur taux évalué dans les premiers bins de la distribution au taux réel de la distribution
totale des événements marqués comme Compton. En effet dans ces bins seulement les fortuits
sont présents et les deux distributions doivent alors se superposer. Une fois cette composante
soustraite une gaussienne apparait centrée autour de zéro. Cette gaussienne correspond aux vrais
événements Compton.
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FiG. 5.10: Efficacité de chaque pixels pour une observation du Crabe.

5.3.6 Sensibilité en imagerie du mode Compton d’IBIS

En suivant cette méthode d’analyse des événements Compton d’IBIS le signal sur bruit
du pulsar du Crabe a été évalué dans différentes bandes d’énergies afin de construire la courbe
de sensibilité. Cette courbe est présentée sur la Figure 5.15

La sensibilité atteinte par le mode Compton est suffisante pour étudier les sources
gamma persistantes fortes comme le Crabe ou Cygnus X-1 mais permet également 1’étude de
sursauts 7. La prochaine étape dans la mise au point de la méthode d’analyse du mode Compton
serait de prendre en compte les événements diffusant de PICSIT dur ISGRI, les multiples PICSIT
ainsi que de construire des cartes de correction de fond. Mais un des buts premiers du mode
Compton d’'IBIS est I’étude de la polarimétrie gamma. Cette étude est présentée dans la prochaine
section.

5.4 La polarimétrie gamma avec le mode Compton

5.4.1 Intérét de la polarisation gamma

Dans la plupart des cas ’analyse des sources compactes dans les domaines des rayons X
et gamma a été réduite aux propriétés spectrales et temporelles. Cependant cette analyse permet
en général a un ou plusieurs modéles théoriques d’expliquer les diverses observations. Dans le
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Fia. 5.11: Carte des pixels valides pendant une observation du Crabe de la révolution 102.

but de discriminer ces modéles, le nombre d’observables doit étre augmentée. Il est en général
possible d’augmenter ce nombre & travers la mesure de I'angle et de la fraction de polarisation
de la source astrophysique. Les mesures de polarisation dans d’autres domaines de longueurs
d’ondes ont été trés utiles pour déterminer les différents mécanismes et conditions physiques
responsables de I’émission. Par exemple I’émission du pulsar du Crabe dans le domaine d’énergie
allant du radio aux rayons X a été attribuée de fagon certaine au processus synchrotron et ce
grace a des mesures de polarisation (Velusamy 1985; Smith et al. 1988; Weisskopf et al. 1978).
La mesure de polarisation pour des énergies supérieures a 10 keV n’a encore jamais été observée.
Cette mesure est d’autant plus difficile que la lumiére perds son coété ondulatoire au profit de
son aspect corpusculaire dans ce domaine d’énergie.

Le degré de polarisation dans le domaine des rayons 7 a pour la premiére fois été
mesurée en 1950 par Metzger et Deustch alors qu’ils essayaient de mesurer l'asymétrie dans
la distribution azimutale des photons gammas aprés diffusion Compton. Plusieurs polarimétres
Compton ont été inclus dans des télescopes astrophysiques mais pour 1’heure aucun satellite
dédié a cet objectif scientifique n’a été lancé. Ainsi méme si leur concept n’était en rien optimal
pour I’étude de la polarimétrie, des missions comme COMPTEL (Schoenfelder et al. 1993) était
capable en principe d’une telle mesure. Faute de sensibilité cette derniére n’a malheureusement
pas été possible. Aujourd’hui avec le lancement d’'INTEGRAL 1’étude de la polarisation pour
des énergies supérieures a 200 keV est maintenant envisageable pour des sources fortes ainsi que
pour des GRB et des éruptions solaires.
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FiG. 5.12: Image déconvoluée du pulsar du Crabe entre 200keV et 500keV . Le temps d’exposition
est 300ks.

5.4.2 Théorie des polarimétres Compton

La section efficace différentielle do représente la probabilité qu'un photon d’énergie E
subisse une collision avec un électron dans un milieu oi la densité est d’1 e~cm™3. Si le photon
émergent a une énergie E/, est & l'intérieur d’un angle solide df2 et posséde un champ électrique
¢’ faisant un angle 1 avec la direction du champ électrique du photon incident alors la section
différentielle Compton peut s’exprimer de la sorte :

do 7“862 1

o~ 2 e

avec e = E'/JE = 1/(1+a(l —cos(9))),a = E/m.c?, rq le rayon classique de I’électron,

me la masse de ce dernier et # I'angle de diffusion. Cependant la connaissance du champ électrique

du photon diffusé n’est pas nécessaire pour connaitre la direction de polarisation du photon

incident. En effet aprés avoir moyenné sur ’ensemble des champs électriques possible, la section
différentielle Compton peut se réécrire de la fagon suivante :

+€—2+4cos(h)); (5.12)

d 22 1
d—g - TOTE( + € — 25in%(0)cos*(9)); (5.13)

avec ¢ ’angle azimutal entre la direction du champ électrique et celle du photon diffusé.
Pour un angle de diffusion polaire 6 donné, la section efficace différentielle sera maximum pour

€
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au sommet reconstruit du cone de diffusion pour une source de calibration de '3Sn a 392 keV
dans I’axe.
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FiG. 5.14: Distribution des événements selon la valeur de .., — 0rec pour le Crabe entre 200
keV et 500 keV. Le temps d’observation est de 300 ks

des photons diffusés perpendiculairement au champ électrique du photon incident (voir Figure
5.18). Et pour une source supposée polarisée linéairement par exemple, et donc pour un champ
électrique incident ayant une direction privilégiée, la distribution des photons diffusés sera asy-
métrique. C’est cette asymétrie qui servira & la détermination de 'angle et de la fraction de
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F1G. 5.15: Sensibilité du mode Compton en imagerie pour le mode Compton comparée a celle de
PICSIT et d’ISGRI

polarisation de sources astrophysiques. Pour une source polarisée on aura donc une distribution
Ngyde la forme :

N(¢) = Aocos(2(¢ — ¢o)) + No; (5.14)
L’angle P, et la fraction P; de polarisation sont donnés par :
_ p_ Y
Py, =¢oxm P = —— (5.15)
Q100

avec Q = Ag/Ny définit comme étant le facteur de modulation et Q100 est un facteur de
normalisation dépendant de I'instrument et donnant le facteur de modulation obtenue pour une
source 100% polarisée. Ce facteur dépend des dimensions physiques de I'instrument, sa géomeétrie,
le niveau de bruit, le seuil bas des détecteurs... Il est en général possible d’avoir une idée de 'ordre
de grandeur de ce paramétre en utilisant son expression analytique donnée par :

sin?(0)
el +e— sin?(0)

Q100 = (5.16)

L’évolution de ce parameétre avec ’angle de diffusion polaire 6 et ce pour différentes
bandes en énergies est présentée sur la Figure 5.16

Pour des énergies grandissantes allant de 100 keV & 5 MeV, le maximum de (190 est
atteint pour des valeurs de 6 de plus en plus faibles. La plus grande sensibilité atteinte pour un
télescope Compton serait autour de 100 keV et pour des angles de diffusion perpendiculaires &
la direction incidente. Le polarimétre idéal pour de futures mission spatiales observerait le ciel
autour de 100 keV et serait constitué de deux détecteurs faisant un angle droit 'un avec 1’autre.

5.4.3 Principe de ’analyse en polarimétrie avec le mode Compton d’IBIS

Pour étudier la distribution azimuthale avec le mode Compton d’IBIS il suffit d’ajouter
une sélection supplémentaire aux événements Compton avant déconvolution.
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FIG. 5.16: Evolution du paramétre Qg9 avec I'angle polaire de diffusion pour différentes bandes
en énergies.
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F1G. 5.17: Evolution du paramétre Q199 avec I’énergie du photon incident pour différents angles
polaires de diffusion.

Le flux et l'erreur pris a la position de la source dans les différentes cartes déconvoluées
pour chaque bin en angle azimuthal seront utilisées pour tracer la distribution. La sensibilité
en polarisation étant comme nous l’avons vu plus grande & basse énergie, seuls les événements
forward pour lesquels la diffusion s’opére d’ISGRI vers PICSIT seront utilisés. Dans ce domaine
d’énergie le facteur de modulation renormalisée Q1990 a son maximum pour une diffusion a 90°.
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Malheureusement la géométrie des détecteurs ainsi que leur distance respective implique un angle
polaire de diffusion n’excédant pas 40°. Dans ce domaine ()199 a une valeur proche de 0.25. Mais
la valeur finale de ce facteur dépend de la distribution des photons diffusés avec 1’énergie et
I’angle polaire. Pour ce, des simulations avec GEANT 3 ont été effectuées et présentées dans la
section suivante.

Photon incident

Champ électrigel  1gGRT

b7 PICSIT

Direction de diffusio

FiG. 5.18: Diffusion préférentielle d'un photon d’ISGRI sur PICSIT.

5.4.4 Performances et calibrations

Pour déterminer le parameétre Q190 des simulations ont été effectuées avec GEANT 3.
Sur la Figure 5.19 est présentée la distribution de photons diffusés selon ’angle azimutal de
diffusion et ce pour une source 100 % polarisée a 45° entre 200 keV et 500 keV.

La facteur de modulation trouvé est proche de 26.70 & 0.03 et ’angle de polarisation
définit comme étant le minimum de la courbe +7 est de 434+3°. En répétant cette opération dans
différentes bandes en énergies il est alors possible de tracer 1’évolution de Q19p avec I’énergie.

Sur la Figure 5.20 Q199 décroit comme nous I’avons vu précédemment avec I’énergie et
devient quasiment constant au dela de 500 keV. Grace & ces valeurs il est maintenant possible
d’évaluer la sensibilité du mode Compton pour la polarisation.
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Fi1a. 5.19: Simulation GEANTS3 de la distribution de photons selon I’angle azimutal de diffusion
pour une source 100 % polarisée avec un angle de polarisation de 45° entre 200 keV et 500 keV.
La distribution fut repliée entre 0 et 7, pour étre ensuite affichée entre 0 et 37/2. La courbe entre
7 et 37/2 est donc une réplique de celle prise entre 0 et 7/2
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F1G. 5.20: Evolution de Q199 avec 1’énergie pour le mode Compton d’IBIS obtenue avec des
simulations en GEANTS3.

5.4.5 Sensibilité en polarisation du mode Compton d’IBIS

La sensibilité d’un polarimeétre astrophysique a une source 100 % polarisée peut étre
déterminée selon :
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_ N | B
 eQ\V ATAE

(5.17)

Dans cette formule, S est le flux minimum d'une source polarisée & 100% (en ph s—1
em™2 kev™!) pouvant étre détectée avec une significativité de 7, et ce avec une efficacité en
détection de € et un niveau de fond B en coups s~ em™2 kev™!. A est la surface de détection
effective (em~2), T est le temps d’observation en secondes et AFE est la bande d’énergie considérée
en keV. La sensibilité résultante est présentée sur la Figure 5.21.

30 AE=E/2 10°s
-- Sensibilite en polarimetrie COMPTON

g,

Flux (photons/sec/cmzlkeV)

10° |— T

300 400 500 600 700
Energie (keV)

Fi1G. 5.21: Sensibilité du mode Compton en polarimétrie.

Pour des énergies supérieures a 200 keV le mode Compton d’IBIS est suffisamment sen-
sible pour mesurer la polarisation de sources persistantes fortes comme le crabe mais également
de sursauts ~.

5.4.6 Pseudo réponse en polarisation induite dans le mode Compton d’IBIS

Dans les polarimétres Compton, de nombreux effets peuvent déformer la distribution
de photons diffusée selon I'angle azimutal. Cette déformation peut méme parfois induire une
réponse proche de celle d’'une source polarisée, c’est a dire une sinusoide. C’est pour cette raison
que D’évaluation et la correction de ces déformations sont trés importantes pour éviter toute
fausse déclaration de détection de polarisation. Cette étude est effectuée grace aux sources de
calibrations au sol.

Distribution du fond et des fortuits

Comme cela a été mentionné précédemment, les événements marqués comme Compton
sont composés d’événements ayant subi une diffusion Compton venant du fond ou de la source
ainsi que des événements fortuits. La premiére étape est donc de vérifier si les événements du
fond et fortuits n’induisent pas de modulations dans la distribution de photon suivant ’angle
azimutal.
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Le fond

La distribution d’événements Compton venant du fond durant les tests d’étalonnage au
sol est présentée sur la Figure 5.22. Les axes AY et AZ correspondent & la différence de position
des deux photons en coincidence temporelle détectés sur ISGRI et PICSIT en unité de pixels
ISGRI. L’angle azimutal est donc déterminé par ¢ = arctan(AY/AZ). L’absence d’événements
au centre du diagramme pour AY et AZ proche de 0 est due aux seuils bas d’'TSGRI et PICSIT
(17 keV et 200 keV respectivement ) qui impliquent un angle de diffusion polaire minimum et
donc une distance au centre du diagramme minimum.
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F1G. 5.22: Distribution des événements du fond pendant les tests d’étalonnage selon AY et AZ.

La distribution est uniforme selon ’angle azimutal ¢. Le fond n’induit donc pas de
modulation de la distribution en ¢.

Les fortuits

La distribution de fortuits est elle loin d’étre uniforme dans le plan AY', AZ (5.23). Les
événements fortuits ont été construits en associant de facon aléatoire des événements ISGRI et
PICSIT pris dans les données de calibration pour une source & 392 keV. Le nombre d’événements
détectés semble plus prononcé le long des axes Y et Z et de ce fait une légére ondulation apparait
dans la distribution d’angle azimutal. Mais aprés une sélection Compton pour laquelle seuls les
photons dont la différence entre ’angle de diffusion et I’angle Compton est inférieure au champ
de vue, cette modulation disparait. On peut voir clairement cet effet sur la Figure 5.24. Avec
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Fi1G. 5.23: Distribution des événements fortuits dans le plan AY et AZ sans sélection Compton.

une simple sélection Compton, la distribution de ce type d’événements suivant ’angle azimuthal
devient alors plate et ne peut donc induire une fausse détection de polarisation.

5.4.7 Effets géométriques pouvant induire une modulation

Effets hors axes

Des instruments comme COMPTEL ou INTEGRAL ne sont pas dédiés a la polarisation
et doivent donc en général traiter des source hors axes. Cette incidence non nulle peut en général
induire une déformation de la réponse en polarisation comme nous le montre la Figure 5.25 pour
une source située a § = 30°¢ = —30° par rapport & ’axe Y. Il est alors nécessaire de transformer
tout point dans le plan AY, AZ sur un plan de déplacement perpendiculaire & la direction
incidente. Si l’on suppose que la direction incidente des photons est (6, ¢) alors la transformation
s’effectue selon :

AY' = (AYcos(¢) + AZsin(¢))cos(8) — Dysin(6) (5.18)

AZ = AZcos(¢p) — AY sin(¢) (5.19)

ou Dy est la distance entre ISGRI et PICSIT et (AY', AZ') sont les nouvelles coordon-
nées dans le plan de déplacement. Souvent cette correction n’est pas nécessaire car les sources
observées sont proches de I'axe (< 5°) et ce surtout pour des observations dédiées. De plus cette
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Fi1G. 5.24: Distribution des événements fortuits dans le plan AY et AZ avec la sélection Compton.

transformation dépend de la position d’une source et ne peut donc étre appliquée a une recherche
systématique de polarisation dans un champ de vue sans a priori. La distribution du fond trés
proche de celle d’'une source sur 1’axe sera de plus déformée durant cette opération. Une autre
solution doit donc étre trouvée.

Pour une source non polarisée, la distribution de photons selon l'angle azimutal de
diffusion déduite de la carte de déplacement suit une variation en cosinus 27 périodique selon
I'angle azimuthal ¢ = arctan(AZ/AY') avec un maximum dans la direction de la source et
ce quelque soit la direction incidente. Cette modulation peut donc étre corrigée en repliant la
distribution sur une période de w. La distribution résultante sera donc plate pour n’importe
quelle source non polarisée dans le champ de vue. Pour une source polarisée ’angle étant définie
+m la mesure de la polarisation en sera donc inchangée. Enfin il est grace & cette technique
possible d’améliorer la statistique dans chaque bin d’angle et d’améliorer le signal sur bruit par
un facteur v/2.

Effet induit par la géométrie méme des détecteurs.

Comme la distribution des événements sur la plan détecteur dépend de la géométrie
de ce dernier, des géométries non symétriques peuvent induire également une déformation de
la distribution du plan de déplacement et donc de la réponse en polarisation. Pour quantifier
cet effet il faut étudier la réponse de l'instrument & une source non polarisée. Nous avons donc
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FiG. 5.25: Distribution des événements Compton pour une source de calibration hors axe a 392
keV.

étudié la distribution en angle de 3 sources de calibration & 392, 511 et 662 keV. Les résultats
des modélisations obtenus de la distribution avec un cosinus II périodique sont présentés sur la

Table 5.3.

TAB. 5.3: Facteur de modulation pour 3 sources de calibration

Energie (keV) Facteur de modulation  x2

392. 0.0127 £ 0.0127 3.090
511. 0.0232 £ 0.0083 3.790
662. 0.0262 £ 0.0145 1.681

La modulation est trés faible et les yo réduits obtenus sont suffisamment grand pour

montrer qu’aucune modulation significative n’est visible.

Effet de la déconvolution du masque.

Dans la méthode d’analyse de polarimétrie du mode Compton chaque plan image dé-
tecteur obtenu aprés sélection des événements selon ’angle azimutal, est déconvolué pour obtenir
I'image du ciel et donc le flux de la source pour un bin d’angle. Dans cette derniére opération la
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géométrie du masque a donc un impact non négligeable. Pour quantifier cet impact il est pos-
sible de déconvoluer une image plan détecteur d’une source de calibration au sol, non polarisée.
la distribution directement selon ’angle azimutal est présenté sur la Figure 5.26.
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Fi1G. 5.26: Distribution des événements Compton pour une source de calibration hors axe & 392
keV apres déconvolution. La distribution fut repliée entre 0 et w, pour étre ensuite affichée entre
0 et 37/2. La courbe entre 7 et 37/2 est donc une réplique de celle prise entre 0 et m/2

La distribution est plate et aucune modulation significative apparait.

Application 4 Cygnus X-1

Le test final pour valider notre méthode est d’étudier la distribution des événements
suivant I’angle azimuthal de diffusion pour une source céleste observée en vol. Cygnus X-1 est
une des sources les plus brillantes du ciel au dela de 200 keV. C’est donc tout naturellement que
notre test se porta sur cette source. La distribution mesurée est présentée sur la Figure 5.27. Sur
cette derniére aucune modulation spécifique n’est visible malgré le faible niveau de significativité.
Notre méthode ne semble donc pas donner de pseudo réponse polarimétrique.

5.5 Conclusion

Le mode Compton d’IBIS est pour la premiére fois capable de combiner les avantages
d’un télescope Compton traditionnel avec ceux induits par 1’utilisation d’un masque codé. La
cinématique Compton permet en effet de réduire le bruit de fond et le masque dote I'instrument
d’une trés bonne résolution angulaire indépendante de ’énergie (dans notre cas de 12'). La
sensibilité atteinte permet 1’étude de sources persistantes fortes comme le Crabe et Cygnus X-
1 ainsi que des phénoménes transitoires comme les sursauts . Mais ’adjonction d’un masque
codé ameéne également de nouveaux problémes comme la nécessité d’évaluer et de soustraire de
fagon trés précise les événements taggés Compton et correspondant simplement & une détection
simultanée de photons indépendants sur les deux plans détecteurs. Le champ de vue est de plus
réduit et la surface collectrice est divisée par deux. Dans le domaine de la polarimétrie le mode
Compton d’IBIS est suffisamment sensible pour étudier des sources comme le Crabe. En repliant
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Fia. 5.27: Distribution des événements Compton pour Cygnus X-1 entre 200 et 800 keV. Le
temps d’observation est d’environ 500 ks. La distribution fut repliée entre 0 et m, pour étre
ensuite affichée entre 0 et 37/2. La courbe entre 7 et 37/2 est donc une réplique de celle prise
entre 0 et m/2

les différents angles de diffusion azimuthal sur une période de 7 I’ensemble des modulations non
désirées et produites par le détecteur sont alors éliminées.
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Article sur les calibrations du mode
Compton d’IBIS
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IMAGING WITH THE INTEGRAL/IBIS COMPTON MODE
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ABSTRACT

Compton telescopes provide a good sensitivity over a wide field of view in the difficult energy range
running from a few hundred keV to several MeV. Their angular resolution is, however, poor and
strongly energy dependent. We present a novel experimental design associating a coded mask and
a Compton detection unit to overcome these pitfalls. It maintains the Compton performance while
improving the angular resolution by at least an order of magnitude in the field of view subtended
by the mask. This improvement is obtained only at the expense of the efficiency that is reduced by
a factor two. In addition, the background corrections benefit from the coded mask technique, i.e.
a simultaneous measurement of the source and background. This design is implemented and tested
using the IBIS telescope on board the INTEGRAL satellite to construct images with a 12 resolution
over a 29x29 field of view in the energy range from 200 keV to a few MeV. The details of the analysis
method and the resulting telescope performance, particularly in terms of sensitivity, are presented.
Subject headings: gamma rays:observation — instrument:Compton — telescopes

1. INTRODUCTION

The development of Compton telescopes began in the
1970’s with balloon flights (Schoénfelder & Lichti 1973;
Herzo et al. 1975; Lockwood et al. 1979) and
culminated  with  the flight of COMPTEL
(Schonfelder et al. 1993) on  board the Compton
Gamma Ray Observatory (CGRO). COMPTEL has
shown for more than 9 years the capabilities of a
Compton telescope to image the sky between 1 and 30
MeV thanks to the Compton kinematics information
(Boggs & Jean 2000). The study of astrophysical sites
of nucleosynthesis, as illustrated by the first 26Al
skymap (Diehl et al. 1995), largely progressed with
the COMPTEL data. On the other hand, COMPTEL
barely achieved a 5 FWHM angular resolution at 1
MeV. Future Compton telescopes could benefit from
the very significant detector progress, particularly in
the semiconductor domain, to improve the spectral
resolution, thus the angular resolution (Limousin 2003).
The latter is, however, intrinsically limited by what is
referred to as the electron Doppler broadening which
results from the fact that the scattering electron in a
detector is bound. This limits the angular resolution to
about 5 at 511 keV in the best case.

One way to overcome this limitation is to adjoin a
coded aperture (mask) to a Compton telescope. This
design, which has never been used for gamma-ray space
telescopes, maintains the advantages of a Compton tele-
scope (high-energy response, low background, wide field
of view) over most of the wide field of view, but it adds
the coded mask imaging properties (angular resolution,
background subtraction) in the solid angle subtended by
the mask. Indeed, in a coded mask system, source and
background are measured simultaneously and the energy
independent angular resolution is more than one order of
magnitude better than in classical Compton telescopes.

I Service d’Astrophysique, CEA Saclay, 91191, GIF sur
YVETTE, France
Electronic address: mforot@cea.fr

With Coded Aperture Compton Telescopes (hereafter
CACT), we can obtain low background images in the
200 keV-10 MeV energy range, with an angular resolu-
tion better than a fraction of degree (e.g. 10 arcmin).
In this paper, we present the general principle of CACT,
their application to the INTEGRAL mission, the difficul-
ties inherent to the use of CACT, the analysis method of
the IBIS Compton Mode and the resulting performance.

durce photon

Fic. 1.— Forward scattering of a photon in the IBIS/Compton
mode. An incident photon in red is scattered in ISGRI and ab-
sorbed in PICSIT (in blue). The energy and position measurements
in A and C allow the derivation of the two angles: 0com and Oscq.

2. PRINCIPLE OF A CODED APERTURE COMPTON
TELESCOPE
In a Compton telescope, consisting of two detector lay-
ers, gamma-ray photons are Compton scattered in one
detector and absorbed in the second. The locations and
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energy deposits of each interaction are measured, as illus-
trated in Figure 1 for the IBIS detectors. The direction
of the scattered photon, .., is determined from the
interaction locations in the two detectors. The Comp-
ton scattering angle, 6.4, is measured from the energy
deposits, F1 and Es, recorded in the two detectors and
given by, for a forward scattering :

mec? Mec?

+7
Es Ei + E,

coSOpom =1 — (1)
where m.c? is the electron rest mass energy. In a Comp-
ton telescope, the direction of the incoming gamma-ray
photon lies on the edge of a cone, the Compton cone, with
axis U seq and aperture O.om,. The density distribution
of all the projected event circles, intersection of the cone
with the celestial sphere, allows to reconstruct sky maps
and to locate sources. Source polarization can also be
measured since the scattering azimuth is related to the
polarization direction. The angular resolution of the tele-
scope depends on the accuracy of the .., and U seq de-
terminations and thus depends on the energy resolution
and pixel sizes in each of the two detectors. Furthermore,
background is hard to subtract and, as in optical cam-
eras, several effects distort images. Using a coded mask
to reconstruct sky images effectively addresses most of
these difficulties.

In coded aperture telescopes, the source radiation is
spatially modulated by a mask of opaque and trans-
parent elements. The projection of the mask shadow
recorded with a position sensitive detector produces a
shadowgram. This allows simultaneous measurement of
source plus background flux (shadowgram area corre-
sponding to the mask holes), and background flux (shad-
owgram area corresponding to the opaque elements)
(Caroli et al. 1987). The background is removed in the
deconvolution of the shadowgram using the mask pat-
tern. Mask patterns are designed to allow each source in
the field of view to cast a unique shadow on the detector
in order to avoid ambiguities in the reconstruction of the
sky image. The energy-independent angular resolution
is given by da = arct(m(%), where C is the size of a
mask element and H is the distance between the coded
mask and the detector. In such a telescope the field of
view is limited and depends on the mask dimension, the
detector dimension and the mask-detector distance. The
total field of view is divided in two parts:

e FCFOV (Fully Coded Field Of View) for which the
source radiation is completely modulated by the
mask. This field exists only when the mask is larger
than the detector.

e PCFOV (Partially Coded Field Of View) for which
only a fraction of the source radiation is modulated
by the mask.

The principle of a CACT takes advantage of both tech-
niques. It is composed of a coded mask and two detector
planes between which photons are Compton scattered.
The flux on one detector is spatially modulated by the
mask pattern. The sky image is obtained by a simple de-
convolution of this shadowgram. Compton events that
are incompatible with a given source direction can be

discarded from the shadowgram, so CACT can be re-
garded as a coded mask telescope where the Compton
kinematics are used to reduce the background.

Then, two cases are possible: Either ones want to study
a given source with a known position T ., in the celestial
sphere or ones wish to make an image of a given field of
view. In the first case, we can select, using Compton
kinetics, events which fulfill the following condition:

730u-750a = Cos(ecom) (2)

within instrumental incertainties, as, by definition,
Ocom is the angle between the source and the scattered
directions. In the case of a isotropical background, Eq.
2 enable typically to remove more than 90% of the back-
ground, while keeping 90% of the source flux.

When we want to study sources over a given field
of view, the more conservative way of removing back-
ground events using the Compton kinetics, is to remove
all events whose Compton cones, within incertainties, do
not intersect the field of view. This condition can be
readily written in the plane containing the telescope axis
and the source direction (for a forward scattering). In-
deed, if we consider the case of a conical field of view
of semi-angle frpy, the selection condition means that
the angle between the source direction and the telescope
axis Wyel, called 040y, should be greater than the angle
Orov. Bson can be easily computed from the Compton
angle and the ones of the scattered photon (6., such as
€08(0sca) = Wsea-Wtet). The background rejection con-
dition become then:

asou = (Hsca - ecom) 2 QFOV (3)

A similar formula can be obtained in the backward
scattering case.

3. THE INTEGRAL IBIS/COMPTON MODE
3.1. The IBIS telescope as a CACT

The IBIS instrument (Ubertini et al. 2003) is one of
the two major coded aperture telescopes on board the
ESA INTEGRAL gamma-ray observatory launched on
October 17 2002. It consists of a dual detection layer
designed and optimized to operate in the energy range
between ~ 15 keV and 10 MeV. The upper detector
layer, ISGRI, covering the energy range from ~ 15 keV
to 1 MeV, is made of 128 x 128 Cadmium—Telluride
(CdTe) semiconductor detectors (Lebrun et al. 2003).
The lower detector layer, PICsIT, operating in the en-
ergy interval from ~ 190 keV to 10 MeV, is made
of 64 x 64 Cesium-Iodide (Csl) scintillating crystals
(Labanti et al. 2003). Events from these two detection
layers are time stamped and an on board Hardware Event
Processing Unit (HEPI) can associate the ISGRI and
PICSIT events if their arrival times differ by less than a
given time coincidence window (actually 3.8 us). In the
following, these events are referred to as tagged Comp-
ton events. The detector spectral drifts (gain changes)
can be monitored with a 22 Na On Board Calibration
Unit (OBCU). The detector layers are actively shielded,
encased on all but the sky side by bismuth germanate
(BGO) scintillator elements. It is also passively shielded
from the low energy celestial background with tungsten
and lead foils. The coded mask is made of 16 mm thick
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tungsten elements of 11.2 mm by side. This thickness
guarantees a 50% modulation at 1 MeV. Placed 3.2 m
above the CdTe detector plane, this mask ensures a 12
arcmin angular resolution over a 29 x 29 PCFOV. Com-
posed of two detector planes (ISGRI and PICSIT) able
to work in coincidence and covered with a coded mask,
the IBIS telescope is the first in flight CACT.

3.1.1. Event types

Tagged Compton events from the celestial source under
study can be of two kinds:

e true Compton events,

e or spurious events, where two independent ISGRI
and PICsIT events, one of them coming from the
source, fall by chance in the Compton coincidence
time window, and are recorded falsely as a true
Compton event.

Below 500 keV, the vast majority of Compton scatters
corresponds to forward scattered events (ISGRI — PIC-
SIT). With increasing energy, photons can pass through
ISGRI without any interaction, interact in PICSIT, and
scatter back onto the ISGRI detection layer. In some
cases, more than one scattering occurs. Multiple inter-
actions in ISGRI are, however, discarded on board. In
this paper we will use only the events that underwent a
forward scattering in ISGRI with a single energy deposit
in PICsIT.

3.1.2. spectral resolution

In standard Compton telescopes, the spectral resolu-
tions of each detector are key parameters since they di-
rectly affect the angular resolution which, in turn, gov-
erns the sensitivity. For CACT, the angular resolution is
driven by the mask geometrical properties (C and H), but
the sensitivity strongly depends on background rejection.
The latter is based on measuring Wgseq and Oeom. The
uncertainty on ..., due to the detector spectral resolu-
tion, is larger in IBIS than that on % 4., which relates to
pixel size.

We have used the Compton data tagged as calibration
events by the On Board Calibration Unit to measure the
on board spectral resolution of the IBIS Compton mode.
The FWHM of the two lines of the 22Na source (511 keV
and 1274 keV) and the resulting energy resolution are
presented in Table 1.

TABLE 1
IN FLIGHT IBIS COMPTON MODE ENERGY RESOLUTION

Energy(keV) Energy resolution (% FWHM)

511 20
1274 15

4. IMAGING THE SKY WITH THE IBIS CODED
APERTURE COMPTON TELESCOPE

In this section we focus on imaging analysis and per-
formance of the IBIS/Compton mode.

4.1. The IBIS Compton mode imaging analysis
4.1.1. FEwvents selection

The first step to analyze the IBIS Compton mode data
is to apply selections on the events: selection in energy
(generally between 200 keV and 1 MeV), and selection
of ISGRI events in rise time between 0.6 and 3.8 us (see
Lebrun et al., 2003, for a description of ISGRI data).

Then, we remove background events using the Comp-
ton kinetics, as described in paragraph 2. As discussed
there, depending on the purpose, there are two types of
selection.

o The field of view selection: The IBIS field of view
semi-angle being 0poy ~ 15°, only photons with
Osca — Ocom < 15° are kept.

e The dedicated source selection: for a source of
known direction W 0y, a more restrictive selection
given by Eq. 2 is applied. This condition can be
rewritten as: | W sou- U sca —C08(0com )| < d1im where
Orim is related to the instrumental error.

We compute values of §;;,, in order to maximize the
source signal to noise ratio, using ground calibration
measures. We have used the Compton events obtained
from three on-axis calibration sources, namely 23Sn
(392 keV), 22Na (511 keV), and '37Cs (662 keV). In fact,
for a on-axis source, the telescope axis and source direc-
tion coincide, so

ﬁsou = 7tel (4)

then, from Equation 2, we get

COS(ecom) - 730u~ﬂ>sca - 7tel~73ca - Cos(asca) (5)

by definition of 0,.,. Equation 2 then simplify to :

Al = Hcom - asca =0 (6)

Figure 2 shows the angular shift Af diagrams. This
distribution, centered on zero, is not a Dirac distribution
because of instrumental incertainties. Also, this distribu-
tion narrows with energy due to a better reconstruction
of Bcom, linked to a better Compton mode energy reso-
lution at high energy. Yet, this variation with energy is
small and the optimal choice of ¢, (related to the width
of the distribution shown in figure 2) has been checked
not to change much with energy between 200 keV and 1
MeV.

Figure 3 illustrates how the signal to noise ratio varies
with the allowed range of A8 € [0, O1im] for the 133Sn
calibration source. The best value of 0;;,, at 392 keV is
around 10 — 12°.

4.1.2. Spurious events subtraction

Spurious events are generally neglected in standard
Compton telescopes. Their uniform distribution does
not induce false source detection. But the situation for
CACT is different and their contribution must be re-
moved with high accuracy. Indeed, as spurious events
are composed by one source and one random event, they
keep the mask signature so they are not subtracted by
the deconvolution process.



96

Chapitre 5: Le mode Compton de l'imageur IBIS

Compton telescope with coded aperture mask 5

TABLE 2
RESPONSE MAPS GAUSSIAN FITS

Source Energy (keV) o
1138n 392 7343
22Na, 511 74+3
137Cs 662 T14+4
54Mn 835 7242
547n 1120 7343

Background 200 — 5000 74+3

D=SxRs+ BXxRpg (11)

The modulation from the mask pattern is weak com-
pared to the larger scale deformations we study here. To
compare Rg and Rp in the same conditions, we need in-
flight data from a source strong enough as well as back-
ground. Whereas we have used the in-flight background
distribution, there is no such source observed in-flight in
Compton mode, so we used data from on-ground calibra-
tion to determine Rg.

0.8

0.6

0.4

Uniformity correction factor

0.2

|
-60 -40 -20 0 20 40 60

ol v v vy

Distance from the detector center (ISGRI pixels)

Fic. 5.— Distribution of background events with distance from
the detector center. This distribution is well fitted by a 2D gaussian
shown in red.

Both the background and source response maps are
well fitted by a 2D gaussian function (see Figure 5).
The results are presented in Table 2 for the in-flight
background measurements and the on-ground calibra-
tion source data for on-axis sources. The background
and source response maps in several energy bands are
found to be consistent. Off-axis sources have also been
studied and display equivalent response maps.

Residual background deformations on smaller
scales, similar what is observed in ISGRI images
(Terrier et al. 2003), are still present; their correction is
under study.

The final step is therefore to deconvolve the corrected
shadowgram D/R, renormalized to the total number of
events, to reconstruct the source flux, using standard de-
convolution techniques.

4.1.4. Image deconvolution

Representing the mask with an array M of 1 (transpar-
ent) and 0 (opaque) element, the detector plane by an ar-
ray D, and denoting by Gt and G~ the decoding arrays
related to the coded mask (see (Goldwurm et al. 2003),

the image deconvolution in the fully coded field of view
(FCFOV) can be extended to the total (fully coded and
partially coded) by performing the correlation of D in a
non cyclic form with the G array extended and padded
with 0 elements outside the mask (Gros et al. 2003).
Since the number of correlated (transparent and opaque)
elements in the partially coded field of view is not con-
stant as in the FCFOV, the sum and subtractions for
each sky position must be balanced and renormalized.
The sky flux map is given by :

(WxG~—)

- i
(W G+ M) — (W G~ M) e

o (WD<GH) - (WD=G) (WGT)

(12)

and the variance map by:

— WGt
_ (W2DxG™2) + (WD +G 2) (a2 -
— WxG+
(W * G+M) = (W % G~ M) {22

In the previous formulae, the W matrix removes dead
or noisy pixels.

In the FCFOV, the variance is quite uniform and
equals the total number of detector counts. All this anal-
ysis procedure can be easily carried out by means of Fast
Fourier transforms. The result on a Crab pulsar obser-
vation is presented on Figure 6.

Dec (degrees)

82 84 86
Ra (degrees)

FiG. 6.— Deconvolved significance map for the Crab pulsar using
the Compton mode between 200 keV and 500 keV for an exposure
time of 300 ks.

4.1.5. Angular shift diagrams as a check for the analysis
method

Angular shift diagrams illustrate the effectiveness of
the spurious event subtraction. One can use Compton
tagged events from an on-axis calibration source and an-
alyze them in regularly spaced A6 bins. Then we select
them in energy and rise time as above. Their shadow-
gram are corrected for the spatial response and decon-
volved to get the total source count rate displayed in
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Fiag. 3.— Evolution of the signal to noise ratio gain with 60;;,,
for the 33Sn calibration source at 392 keV on axis.

The dedicated source selection has the strong advan-
tage of largely reducing the number of spurious events,
as most of them does not obey Equation 2, but their
remaining contribution is not negligible. A statistical
method must be applied to evaluate and subtract them.

To do so, we make use of the ISGRI and PICSIT single
events recorded in the same observation, to artificially
associate them and create a sample of spurious events,
called hereafter the “fake spurious events sample”. We
apply to this sample the same selections in energy, rise
time, and scattering angle as described above in order to
produce a fake shadowgram. The latter is scaled, by a
scaling factor called hereafter “spurious factor” or “a’,
to the number of spurious events recorded during the
observation and then subtracted from the Compton data
shadowgram.

The spurious count rate, Ng, scales with the width
the time coincidence window (~ 2AT,), the total num-
ber of PICSIT events (NPICSIT = Np + Nopcy from
PICSIT simple and multiple detections, and from cali-
bration events), and the total number of ISGRI events
(Nrsarr = Nr+ Ngp from ISGRI single events and spu-
rious events). The calibration events in ISGRI are tagged
and discarded on board. Using Poisson statistics in the
coincidence window, one obtains the number of spurious
events:

Ng, = (1 - 67(2AT675T)(NFICSIT))NISGRI (7)

where 07 is the on-board time resolution. Yet, one mea-
sures only Ny, so the scaling factor is

NSp/NI — (e(QATe*(sT)(NPIcsrT) _ 1) (8)

One has to further correct this factor for the multiple
PICSIT events in order to get the scaling factor for the
single spurious events only. For a proportion of PICSIT
single events of

simple
Np + Nopcu

= simple multiple
Np +Np + Noscu

B 9)

one gets the spurious factor
o= ﬂ(e(2ATE_6T)(NPICSIT) _ 1) (10)

Figure 4 shows the evolution of the spurious factor for
Crab observations through the mission lifetime. It varies
from 2.82 % early in the mission (revolution 39) when AT
was about 5.0 us, to around 1.1 % after revolution 102
when AT was decreased to 1.9 us. « is quite constant
for a given coincidence window during a short time, but
rises on longer periods (Rev. 102 — 103 — 170 — 239),
due to the increase of the background flux, following the
solar cycle.
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Fia. 4.— Evolution of the spurious factor for different values of

the time coincidence window as derived from Crab pulsar observa-
tions..

The next step is to correct the resulting shadowgram
(after subtraction of the spurious events) for its non-
uniformity and to deconvolve it.

4.1.3. Uniformity correction

Compton mode shadowgrams are not spatially flat.
The count rate falls near the edges because we lose the
events which scatter at the edge of ISGRI and miss PIC-
SIT. This non-uniformity is magnified by the decoding
process so, if not corrected, strong systematic structures
may result in the deconvolved images with spatial fre-
quencies similar to those originally present in the shado-
gram. The shadowgram, D, consists of a source compo-
nent, with count rate S and a spatial response map Rg,
and a background component, with count rate B and
response map Rp, thus
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red in Figure 7. The corresponding constructed spurious
event sample has been analyzed in the very same way
and its count rate per Af bin, scaled by the measured
« factor, is displayed in blue, showing that the spurious
factor is adequate. The angular shift Af distribution of
real Compton events (after subtraction of the spurious
ones) is well centered around zero and fall to zero for
|Af] > 19° whereas the spurious distribution is clearly
offset to negative values, as expected because most spu-
rious events have a low energy deposit in ISGRI.

For celestial y-ray sources above 200 keV, the spurious
rate dominates over the source one. Several Crab on-axis
observations have been used to construct a Af diagram,
using the variance weighted sum of the flux at the source
position in each sky image. Thanks to the coded mask
background subtraction capabilities, only the true Comp-
ton and spurious contributions as defined in Paragraph
3.1.1, are visible on Figure 8. The spurious component
severely dominates, its negative offset being well marked.
True Compton events are around zero, as foreseen, and
the small flux excess of events for Af ~ 20° — 40° is due
to backward scattered events.
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Fic. 7.— Angular shift distribution of events for a calibration
source of 38n at 392 keV during on ground calibration.

L e B e LA e e o e e L B e s e
L —— ]
C 3 -- Spurious events ]
r — -- All Events ]
0.15— -- Compton events —
@ r —a— —o 7
2 C 5 ]
2 L 4
3 01— ]
o L 5 4
E —o— ]
0.05— —— —
L —o B
L —5— 4
C —o 5 ]
of =] ]

T r—— T o L Ly P—— T
-80 -60 -40 -20 0 20 40 60 80

Bcom - Brec (degrees)

Fic. 8.— Crab count rate between 200 keV and 500 keV in
different A6 bins. The total observation time is about 700 ks.

4.2. The IBIS Compton mode sensitivity

The analysis method described above has been applied
to evaluate the signal to noise ratio of the Crab pulsar
in different energy bands. The sensitivity of the IBIS
Compton mode is presented on Figure 9. It is greater
than that of PICSIT for a similar angular resolution.
Anyway, we will improve this sensitivity by taking into
account in the next future backward scattered events
and PICSIT multiple events. Yet, unlike PICSIT, the
Compton mode has no major strong background prob-
lems, allows to study photons up to a few MeV in very
small energy bands, in particular around spectral lines,
with an angular resolution better than that of SPI. It
also allows to perform polarization studies and imaging
studies of compact objects with a good timing resolution
(~ 100us).

T

- ISGRI imaging sensitivity 30 AE=E/2 10°s

-- PICSIT imaging sensitivity
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Fia. 9.— Sensitivity of the IBIS Compton mode compared to
the ISGRI and PICSIT one.

The next step we foresee in our analysis is to incorpo-
rate backward scattered events, PICSIT multiple events,
and compute background Compton correction maps (first
order background shadowgram from empty field observa-
tions and second order summed sky images after source
subtraction) to reduce the residual structures in the re-
sponse maps.

An important goal of the IBIS Compton mode is also
polarimetry. The interest of the astrophysics community
to such detection is growing. It is in fact a powerful
and a direct tool to constrain theoretical model on GRB,
pulsars, solar flares, etc ...

The calibration and results of the IBIS Compton mode
polarimeter will be presented in a forecoming paper.

5. CONCLUSIONS

The IBIS Compton mode is functional and provides a
new efficient means to observe the sky at energies beyond
~ 190 keV up to a few MeV. With only forward scattered
events and thus thanks to the ISGRI shadowgram, we
can reconstruct images with high spatial resolution tak-
ing advantage of the coded mask aperture system. We
have devised a scheme for subtracting the large contribu-
tion from spurious coincidences between the two detector
planes. The resulting sensitivity, evaluated with in-flight
data from the Crab pulsar, opens new perspectives for
polarimetric and imaging studies in the 0.2-5 MeV en-
ergy band.
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Mesure de la polarisation v du Crabe
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Avant propos :L’étude de la polarisation des émissions d’un pulsar est un outil trés
puissant afin de contraindre les processus d’accélération et d’émission des particules proche du
pulsar et en degd du choc terminal. Les émissions pulsées peuvent en effet soit venir de la magné-
tosphére proche des pulsars (slot gap, outer gap, slot gap) soit d’une zone plus lointaine le long
du plan équatorial (striped wind). La polarisation dépendant fortement de la géométrie de la zone
émissive, en étudiant ’évolution de cette derniére avec la phase de pulsation il est alors possible
de contraindre trés fortement ces mécanismes d’accélération. Une telle mesure dans le domaine
gamma n’a encore jamais été effectuée. Mais avec le mode Compton d’IBIS une telle mesure est
maintenant possible. Dans cette partie j°ai donc appliqué l’ensemble de la chaine de traitement
de données présentées dans la partie précédente au pulsar du Crabe ainsi qu’d sa nébuleuse

Foreword : Polarization could put severe constraints on acceleration and high energy
emission processes. Such constraints are particularly important close to the pulsar where all the
current acceleration models (slot gap, outer gap, polar caps) have their own polarization signature.
The polarization evolution with phase seems thus to be the Graal to discriminate between these
models. Such study has only been performed in optical and UV energy domain for the Crab pulsar.
Thanks to the IBIS Compton mode, we can add gamma-ray polarization constraints that apply
to the first generations of particles in the cascades.

6.1 Emissions haute énergie polarisées

L’étude de la polarisation v d’un objet astrophysique est un des moyens les plus efficaces
d’étudier la géométrie des zones émissives. La plupart des mécanismes responsables des émissions
haute énergie de ces objets sont non thermiques et induisent un trés haut degré de polarisation
suivant la géométrie de 1'objet.

100
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6.1.1 Emission bremsstrahlung magnétique

Quand une particule se déplace a la vitesse ¥ dans un milieu ot le champ magnétique
_
B est constant et en absence d’un champ électrique une force F s’exerce sur la particule. Cette
force est donnée par :

Ze(V x B)
C

F= (6.1)
—
La force s’exercant donc sur la particule est perpendiculaire & v et B et si ces deux
vecteurs sont eux mémes perpendiculaires entre eux, alors la particule décrira un cercle autour
—
de la direction du champ magnétique. Dans le cas ot v et B font un angle quelconque 6 la
particule cette fois décrira une hélice autour de B avec une fréquence v, donné par :

ZeB
Vp= ———— (6.2)
2mymec
ol c est la vitesse de la lumiére, Z est la charge de la particule, e la charge élémentaire,
m. est la masse de la particule chargée et v son facteur de Lorentz. Cette particule aura une

accélération constante et émettra de la lumiére au taux :

dE o1 v
&~ i

ol or est la section efficace de Thompson.

Dans le cas général cette émission est connue sous le nom d’ émission bremsstrahlung
magnétique. Dans le cas non relativiste elle est plus communément dénommé émission cyclotron
alors que dans le cas ultrarelativiste elle est appelée radiation synchrotron. Le rayonnement
de courbure correspond & 1’émission d’une particule se déplacant le long d’une ligne de champ
magnétique courbe. Dans la plupart des cas les particules émettant de ’émission bremsstrahlung
magnétique sont les électrons. En effet & cause de leur faible masse ces derniers sont plus faciles a
accélérer que les protons, par exemple, beaucoup plus lourd. C’est pourquoi nous nous limiterons
dans cette partie & décrire seulement 1’émission des électrons.

2cv?B%sin?(0) (6.3)

Emission cyclotron

Dans le cas non relativiste ol v est bien inférieure & c, v = 1 et ’équation 6.3 devient
alors :

dE o

dt 4w

Les électrons émettent alors un rayonnement dipolaire. La puissance rayonnée par unité

d’angle solide varie comme sin?(#) par rapport au vecteur d’accélération @ . Le photon émis est
polarisé dans le plan contenant le vecteur accélération @ ainsi que la direction de la photon.

Pour un observateur extérieur, quand le champ magnétique est perpendiculaire a la

ligne de visée, le photon détecté sera vu comme polarisé linéairement. Dans le cas contraire, ol

le champ magnétique est cette fois paralléle & la ligne de visée, I’électron décrit une trajectoire

(%)%32 sin2(6) (6.4)

circulaire et 1’émission observée est alors polarisée circulairement & 100 %. Si I’angle entre B
et la ligne de visée est quelconque la polarisation observée est intermédiaire entre les deux cas
extrémes présentés précédemment. Elle est donc elliptique.

Pour de I’émission cyclotron la fréquence relativiste v, se simplifie en

_ eB
- 2mmec

Vg (6.5)

ol m. est la masse de ’électron. Cependant méme pour de faibles vitesses, I'intégralité
de I’émission cyclotron ne sera pas émis & la fréquence v,. En effet il existe de faibles effets
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relativistes qui écartent la distribution en intensité de sa distribution en sin?(¢). Le systéme peut
en effet étre décomposé de fagon équivalente & une somme de dipoles émettant un rayonnement
aux harmoniques 1 de v, avec une intensité I; :

Tia(=)*0~" (6.6)

ol [ =1 correspond a la premiére harmonique, | = 2 & la seconde...

L’énergie émise pour les harmoniques les plus hautes est petite quand la particule
n’est pas relativiste et devient non négligeable pour des vitesses supérieures & 0.1c. L’élargis-
sement Doppler devient lui aussi important pour ces fréquences et on peut alors détecter une
grande quantité de fréquences d’émission. La conséquence directe est un élargissement du spectre
d’émission pour les plus basses harmoniques et I'obtention d’un spectre quasi continu pour les
harmoniques les plus hautes.

Pour un champ magnétique typique d'une étoile & neutrons de I’ordre de 10°7, ’énergie
maximum de 1’émission cyclotron sera aux alentours de 100 keV. Le mode Compton d’INTE-
GRAL étant opérationnel qu’a partir de 200 keV cette émission ne sera pas observée.

Emission synchrotron

Le rayonnement synchrotron est collimaté dans la direction de propagation de 1’électron.
Une partie significative du rayonnement est alors contenu dans un céne d’axe la direction de la
particule et d’angle au sommet 1/v. L’observateur a donc de grandes chances de louper I’émission
synchrotron d’une particule si il ne se trouve pas le long de sa trajectoire.

L’émission synchrotron étant la version relativiste du rayonnement cyclotron le spectre
résultant est comme nous 'avons vu précédemment non plus discret mais continu. Ainsi pour
étudier les propriétés de ’émission synchrotron il est nécessaire de trouver une expression de la
distribution spectrale.

Il est possible d’exprimer la puissance synchrotron émise par un seul électron en la
décomposant en une partie paralléle et perpendiculaire & la direction du champ magnétique. La
composante perpendiculaire est donnée par :

V3e3Bsin(a)

PL(w)= AT mec?

(F(x) + G(x)) (6.7)
et la composante paralléle est donnée par :

e3 B sin(a
Piw) = LB () — o)) (68)

AT mec?

Dans ces équations F(z) = z [ K5 /3(2)dz et G(x) = xKy3(x) sont les fonctions de
Bessel modifiées et 2 = 2w,7/3cy3, w, est la fréquence de rotation relativiste et r est le rayon de
courbure pour ’électron donné par r = v/w, sin(«). Il est en général trés commode de définir un
fréquence critique w, définie par :

3cy?
= 6.9
We o (6.9)
De cette fagon = = wic et
3,¢. 3 .
we = 27V, = 5(—)7 wy sin(a) (6.10)
v

La puissance totale émise donc par unité de fréquence et ce pour une seule particule est
alors donnée par :

_ V3e3Bsin(a)

Plw) 2mmec?

F(x) (6.11)
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Cette puissance posséde un maximum pour une fréquence vy, = 0.29v..

En général le spectre d’électrons d’une source astrophysique peut souvent étre ap-
proximé par une loi de puissance

N(E)dE = kE~“dE (6.12)

ol k et « sont des constantes. En intégrant la puissance émise par un seul électron sur
la distribution précédente on obtient en général une puissance totale de la forme :

P(v)dv o p=(@=1/2 (6.13)

Le spectre synchrotron résultant est donc lui aussi une loi de puissance.

Une autre caractéristique importante du rayonnement synchrotron est sa polarisation.
Le photon est polarisé elliptiquement mais tend vers une polarisation linéaire au fur et & mesure
que son énergie augmente. Cela est du comme nous l'avons vu au fait qu’une partie significative
du flux est vu seulement dans le cas ou le céne d’émission est proche de la ligne de visée.
Ainsi si un électron arrive avec un angle d’incidence de 90° I’émission synchrotron observée sera
polarisée linéairement car la projection du vecteur accélération sera vu comme étant dans la méme
direction. Pour un angle d’incidence quelconque le vecteur accélération sera vu en rotation quand
le cone passera devant 1’observateur. Cela introduit donc une polarisation circulaire qui mélangée
avec la précédente donnera une polarisation totale elliptique. Mais quand 1’énergie de 1’électron
augmente le cone d’émission devient alors de plus en plus étroit et le vecteur accélération n’a
pas le temps de tourner durant le court lapse de temps pendant lequel le cone est visible. La
polarisation apparait donc linéaire. Pour une population d’électrons maintenant, la polarisation
résultante est trouvée en intégrant les différentes polarisations sur ’ensemble des particules se
trouvant dans le cone d’émission. Vu que les composantes elliptiques de chaque coté de la ligne
de visée s’annule la polarisation résultante est alors linéaire.

Pou un seul électron le degré de polarisation II est donné par :

_ Piw) - Rw)  F(z)
m= @@ o) (614

et pour une distribution de particules en loi de puissance :

_ I G(x)z @32 dy _ o+l (6.15)

1I
IS F(z)ze=32dz a+7/3

Pour des indices spectraux typiques de ’ordre de 1.5-5.0 le degré de polarisation atten-
due est alors compris entre 65% et 80%.

Rayonnement de courbure

Un électron se déplagant dans un milieu ou le champ magnétique n’est pas uniforme
aura tendance & suivre la direction des lignes de champ. Si le rayon de courbure est petit une
partie significative d’émission bremsstrahlung magnétique sera émis. Dans le cas relativiste les
équations relatives au rayonnement de courbure peuvent étre obtenues en remplacant le rayon
de giration par le rayon de courbure de la ligne de champ. Ce rayon ne dépendant pas du facteur
de Lorentz, la puissance émise par ce type de rayonnement sera alors supérieure & la puissance
synchrotron d'un facteur . Les caractéristiques en polarisation de ce rayonnement sont les mémes
que celles de I’émission synchrotron sauf bien sur le fait que le vecteur de polarisation est cette
fois ci paralléle au champ magnétique.
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6.1.2 Emission Bremsstrahlung

Ce type de rayonnement est associé a l’accélération d’une particule dans le champ
électrostatique d’un ion ou d’un proton. Il se produit généralement au sein de gaz trés chaud ou
la densité d’électrons libres est grande. Comme pour 1’émission Bremstrahlung magnétique, ce
rayonnement est beaucoup plus important pour les électrons que pour les particules plus lourdes.
Cependant durant certains types d’événements comme les éruptions solaires ce rayonnement pour
les ions plus lourd devient significatif.

L’énergie maximum d’un photon émis par une émission Bremstrahlung pour un en-
semble de deux particules chargées est donné par (Heristchi 1986) :

m2E1
mg +mq + E1 — M cos(0)

Ear = (6.16)

ou Ey, M et m; sont respectivement 1’énergie cinétique, le moment et la masse de la
particule incidente. ms est la masse de la particule cible et 6 est I’angle entre la direction du
photon émis et la particule incidente. Dans le domaine gamma ol le milieu est optiquement
mince & 1’émission, la puissance émise ne dépend que trés peu de la fréquence et produit un
spectre continu. Le degré de polarisation linéaire de 1’émission Bremstrahlung d’un systéme
proton-électron a été étudiée par (Gluckstern et al. 1953). Le vecteur de polarisation tend a étre
paralléle & la direction du vecteur accélération et les photons sont en général émis dans le plan
perpendiculaire au mouvement des électrons. Le degré de polarisation linéaire peu en général
atteindre de trés grandes valeurs de l'ordre de 80%.

6.1.3 Emission Compton

Une diffusion Compton se traduit par un transfert d’énergie et de moment entre un
photon et un électron. En astrophysique ce genre de diffusion a un double intérét. La premiére
correspond au cas général d’une diffusion entre un photon de haute énergie avec un électron libre.
L’énergie du photon est en général suffisamment grande pour que I’énergie de liaison de ’électron
soit négligée et qu’ainsi 1’électron soit considéré comme libre. Le deuxiéme cas implique un photon
de plus basse énergie avec un électron relativiste. Ce procédé est connu comme diffusion Compton
inverse. L’énergie moyenne du photon diffusé est alors donné par :

4 5

v
375

ou Ejy est ’énergie du photon incident. Il est donc possible pour des électrons de facteur
de Lorentz proche de 1000 par exemple de diffusé des photons optiques jusqu’aux rayons gamma
dans le domaine du MeV.

Pour une distribution en loi de puissance d’indice spectral « la puissance émise dans le
domaine de fréquence entre v et v + dv est donné par :

E(we = )2E0 (617)

P(v)dv o p~(@1/2 (6.18)

Le spectre a donc la méme allure que le spectre synchrotron. C’est pour cette raison
qu’il est des fois dur de trancher pour savoir quel mécanisme est responsable d’une émission.
Cependant le degré de polarisation linéaire attendu pour de l’émission synchrotron est bien
différent de celui du a une diffusion Compton. L’étude de la polarisation peut alors étre un outil
trés puissant pour discriminer I'un de ces deux mécanismes.

Pour étudier les propriétés de la polarisation de ce type de diffusion il est possible
d’étudier le phénoméne dans le cas d’une diffusion Compton simple, 'autre cas dérivant de ce
dernier par simple changement de référentiel.

Une étude détaillée de la polarisation attendue aprés une diffusion Compton est pré-
sentée dans (Fernandez et Molinari 1993) et (Matt et al. 1996). Pour résumer la probabilité



Chapitre 6: Mesure de la polarisation ~ du Crabe 105

qu’un photon diffuse avec un angle 6 est donné par la section différentielle de Klein-Nishina pour
un électron libre. Cette formule fut donné dans la paragraphe précédent dans le cas du mode
Compton d’INTEGRAL mais pour rappel :

do  r2e® 1

0= OT(E + € — 25in%(0)cos*(¢)); (6.19)

Dans cette équation € est la rapport entre ’énergie du photon diffusé et celle du photon

incident, rq est le rayon classique de I’électron et ¢ est I’angle azimutal de diffusion entre le plan

de diffusion et la direction de polarisation. Le degré de polarisation linéaire attendue est alors
de :

1 — sin?(0) cos?(¢)
€+ e~ 1 — 2sin(f) cos(n)

=2 (6.20)

Le taux de polarisation peut en général étre trés élevé mais aprés plusieurs diffusion
il est en général bien réduit. Pour une distribution isotrope de photons incidents le faisceau
émergeant sera composé de rayonnements polarisés dans toutes les directions créant ainsi une
polarisation résultante nulle.

6.1.4 Séparation magnétique de photons
Pour des champ magnétiques extrémes ou B approche le champ critique

mec®

B, = = 4413 x 103G 21
eh X (6.21)

la formation de deux photons & partir d’un seul photon commence. Ce phénoméne est
prédit par I’électrodynamique quantique et peut étre un mécanisme prépondérant d’émission de
photons v (Mitrofanov et al. 1986; Baring 1993) pour des objets comme les magnétars (étoile a
neutrons avec champ magnétique extréme) par exemple. Cette émission a le méme effet que la
création de paires sur la redistribution des photons «. Le rayonnement émergeant aprés un tel
processus est en général polarisé a 20-30% avec une inversion de polarisation au pic du spectre
d’émission. L’étude de la polarisation est donc la aussi trés importante pour discerner quel méca-
nisme est responsable de la redistribution des photons dans le spectre total. De plus le changement
de ’angle de polarisation avant et aprés le pic en émission, peut étre observationnellement un
indice trés fort de la présence d’un tel mécanisme au sein d’une source astrophysique.

6.2 Polarisation du Crabe

La polarisation du Crabe a été étudiée depuis plus de 30 ans dans le domaine radio
(Wilson 1972a; Velusamy 1985) optique (Hickson et van den Bergh 1990; Michel et al. 1991; Smith
et al. 1988; Kanbach et al. 2005), UV (Graham-Smith et al. 1996) et des rayons X mous (Weisskopf
et al. 1978; Silver et al. 1978). Les caractéristiques communes de ces domaines d’énergie dans
le domaine de la polarisation firent alors penser & ces auteurs que 1’émission synchrotron se
faisait sur des régions similaires et ce sur un trés grand domaine d’énergie allant des ondes radio
aux rayons X mous. Pour ’émission non pulsée ces régions semblent étre liées a la structure
de jet+tore observées alors que pour ’émission pulsée, il semblerait que les zones émissives
proviennent de la magnétospheére proche du pulsar a 'intérieur du cylindre de lumiére. Mais dans
cette région la plus proche différents mécanismes d’accélération peuvent expliquer et reproduire
les observations. En effet cette derniére peut s’opérer proche des calottes polaires, le long de la
derniére ligne de champ ouverte & des altitudes plus grandes , dans la magnétosphére ouverte
plus lointaine proche du cylindre de lumiére, ou bien au deld de ce dernier dans le plan équatorial
ou le champ magnétique s’inverse (voir (Grenier et Harding 2006)) pour références.
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F1G. 6.1: Polarisation du pulsar du Crabe en fonction de la phase de rotation observée en optique
(a gauche) et en UV (a droite).

6.2.1 Observation de la polarisation v du Crabe avec le mode Compton d’IN-
TEGRAL.

Comme nous ’avons vu, la distribution d’événements Compton selon ’angle azimutal
de diffusion est modulée pour une source polarisée. Cette distribution N(¢) est en effet de la
forme :

N(¢) = Aocos(2(¢ — ¢0)) + No (6.22)

avec ¢ 'angle azimutal de diffusion. L’angle de polarisation ainsi que la phase sont alors
données par :

{P“ = dot3 (6.23)

Py = Q/Quoo

ou @ = Ag/Ny est le facteur de modulation et Q100 un coefficient donnant ce méme
facteur pour une source 100% polarisée.

Le pulsar du Crabe a été observé pendant plus de 4 ans avec le télescope Compton a
maque codé & bord ’INTEGRAL. Le temps d’exposition est d’environ 700 ks réparti entre 2002
et 2006. Dans le but de faire une analyse en phase chaque temps d’arrivée des photons a été
converti comme nous le verrons plus en détail dans un prochain chapitre en temps barycentré en
utilisant la position du pulsar ainsi que celle du satellite. Ensuite grace aux éphémérides données
par les archives Jodrell Bank Observatory chaque temps barycentré est converti en phase de
rotation du pulsar, cette phase étant comprise bien évidemment entre 0 et 1. Les photons furent
par la suite sélectionnés suivant cette phase en 8 bandes (voir (Kuiper et al. 2001) pour la
définition de ces bandes) pour construire la courbe de lumiére. Cette derniére est réprésentée sur
la courbe 6.2
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F1G. 6.2: Courbe de lumiére Compton obtenue entre 200 et 800 kev dans les 8 bandes définies
par Kuiper et al. en 2001.

On peut déja remarquer que la réjection de fortuits a correctement été effectuée car le
rapport d’intensité entre les deux pics P2/P1 (P1 pour premier pic et P2 pour deuxiéme pic) est
supérieur a 1. En effet si le signal observé était dominé par les fortuits, on aurait alors la signature
dans la courbe de lumiére des événements ISGRI simples de basses énergies pour lesquels P2 est
beaucoup plus petit en amplitude que P1. Ce rapport s’inverse autour de 100 keV et P2 devient
prépondérant au dela de 200 keV.

Pour I’étude de la polarisation seules 6 bandes de phase ont été retenues. La définition
de ces bandes a été effectuée pour prendre en compte les inversements de polarisation aux pics
observés dans d’autres domaines de longueurs d’onde (Smith et al. 1988; Kanbach et al. 2005;
Graham-Smith et al. 1996). Ces bandes sont présentées dans le Tableau 6.1. Elles correspondent
aux phases non pulsées (OP), a Uinterpulse (B), aux phases pré-pics (L1 et L2) ainsi qu’aux
phases post-pics (T1 et T2).

TAB. 6.1: Bandes en phase utilisées

Bande Limites

OP (offpulse) 0.52 —0.88
L1 (Leading 1) 0.88 —1.0
T1 (Trailing 1) 0.0 — 0.14

B (Bridge) 0.14 — 0.25
L2 (Leading 2) 0.25—-0.4
T2 (Trailing 2) 0.4 — 0.52

D’autres sélections sont ensuite ajoutées comme des sélections en énergie entre 200 et
800 keV ainsi qu'une sélection Compton pour augmenter le signal sur bruit. La suite de la chaine
de traitement est la méme que celle présentée dans le chapitre précédent pour I’étude de la
polarisation de Cygnus X-1.

Les profils de distribution selon l’angle azimuthal obtenus dans certaines bandes de
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phase notamment OP, B, L1 et L2 montrent une modulation significative alors que ceux trouvés
en T1 et T2 sont consistants avec une distribution plate.

Dans un premier temps il est nécessaire d’évaluer la probabilité que la possible mo-
dulation observée soit due & des événements aléatoires. Pour cela on utilise la statistique de
Rayleigh.

Ce test évalue en général la significativité d’un signal périodique dans des données
temporelles. Mais la recherche de période n’est pas le seul intérét de ce genre de test. En effet
notre signal est lui méme périodique et son niveau de confiance peut lui aussi étre évalué grace
a ce test.

Si il existe un signal périodique dans notre distribution en angle, certaines valeurs de
I’angle azimutale reviendront plus souvent que d’autres si cet angl_e> est une variable aléatoire.
Pour quantifier ce phénoméne on peut alors construire un vecteur R de norme :

\ <Z cos(2mo; ) <Z sin(27m¢; ) (6.24)

ol N est le nombre d’événements total et ¢; est I’angle azimutal de diffusion du photon
i. Pour accéder a la significativité d'une quelconque périodicité, nous avons besoin d’avoir la
probabilité d’avoir un vecteur R dune longueur comparable avec des photons distribués de
maniére aléatoire suivant la phase. R? suit en général une distribution de y? et la probabilité
que notre observation puisse étre reproduite par des photons de phase aléatoire est donnée par :

R2
P=exp 2 (6.25)

Les différentes probabilités obtenues dans les 6 bandes en phase sont présentées sur la
Figure 6.3. Sur cette derniére on voit clairement que le signal obtenu dans les phases non pulsées
(OP-B) ainsi que pré-pulses (L1, L2) a de fortes chances de ne pas étre du & un arrangement
aléatoire statistique. En revanche dans les phases post-pulses cette probabilité est loin d’étre
nulle. Pour illustrer ces variations nous avons tracé les profils de distribution dans les bandes
(OP+B), (T1+4T2), et (L1+L2) respectivement sur les Figures 6.4, 6.5, 6.6.

La probabilité que la modulation obtenue soit due & des événements aléatoires est alors
de 2% dans la bande OP+B. La fraction de polarisation correspondante est de 62% =+ 22% avec
un facteur moyen Q1o avoisinant les 0.32 et I’angle de polarisation obtenu est de 116° +9°. Dans
la bande L1+L2, la probabilité de Rayleigh est proche de 3.5% avec une fraction de 62% +20% et
un angle de 68° +8°. Enfin dans la derniére bande (T1+T2), la probabilité est grande et avoisine
les 60%. Il n’y a donc pas de fortes indications d'un signal polarisé dans ce domaine en phase.
Cela donne une limite supérieure pour la fraction de 17.7%. Cette limite correspond & la limite
de sensibilité en polarisation du mode Compton d’IBIS.

La fraction et I’angle de polarisation ont par la suite été étudiés dans les 6 bandes en
phase présentées précédemment. Les résultats obtenus sont présentés sur les Figures 6.7 et 6.8.

Tout d’abord nous pouvons remarquer que les trés fortes limites inférieures obtenues
dans les phases autres que T1 et T2 suggérent que 1’émission synchrotron domine les émissions
X dures et ce sur de trés grands domaines de phases. Ces limites sont d’ailleurs trés proche de
la polarisation maximum obtenue pour un spectre du type E~227F0-013 3 ces énergies (Kuiper
et al. 2001). En effet cette limite est alors donnée par (v +1)/(y + 7/3) = 71%.

L’émission non pulsée est elle fortement polarisée avec une fraction supérieure a 38% et
un angle de 126.2°£9.0°. Cette valeur est totalement en accord avec I’angle de projection de ’axe
de rotation sur le plan du ciel ¥ = 124° +0.1° (Ng et Romani 2004). Ces caractéristiques sont
également totalement en accord avec les valeurs trouvées en optique (P4 = 119°, Py = 33%)
trés proche du pulsars & 0.01 pc du pulsar (Kanbach et al. 2005). Smith et al. (Smith et al.
1988) trouverent également des valeurs proches de celles observées par INTEGRAL avec une
polarisation de 47% + 10% et un angle de 130° et ce dans une zone trés proche du pulsar (<17).
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F1G. 6.4: Distribution des événements Compton diffusés selon ’angle de diffusion azimutal entre
200 et 800 keV dans les domaines OP+B de la phase de rotation du pulsar du Crabe. La distri-
bution fut repliée entre 0 et 7, pour étre ensuite affichée entre 0 et 37/2. La courbe entre 7 et
37 /2 est donc une réplique de celle prise entre 0 et 7/2. 6 bins d’angle azimuthal ont donc été

pris pour construire ce profil.

Des angles plus grands ainsi que de plus petites fractions furent trouvées loin du pulsar :
(8.1% £ 0.4%) a 152° £ 2° en optique & une distance de 0.02-0.04 pc (Smith et al. 1988; Kanbach
et al. 2005). Les valeurs de 12.4% et 146° trouvées & 0.06 pc dans la région sud-est (Hickson et van
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Fi1G. 6.5: Distribution des événements Compton diffusés selon I’angle de diffusion azimutal entre
200 et 800 keV dans les domaines T1+T2 de la phase de rotation du pulsar du Crabe. La
distribution fut repliée entre 0 et 7, pour étre ensuite affichée entre 0 et 37/2. La courbe entre
7 et 37/2 est donc une réplique de celle prise entre 0 et 7/2. 6 bins d’angle azimuthal ont donc
été pris pour construire ce profil.

den Bergh 1990) correspondent spatialement & la région des wisps ainsi qu’a la magnétosphére
lointaine du pulsar a des distances de 0.3-0.5 pc. Ces valeurs sont en accord avec ce qui fut trouvé
en radio dans la magnétospheére lointaine (Velusamy 1985). Sur encore de plus grandes distances,
I’émission radio et visible devient plus prononcée le long des bords de la nébuleuse. L’émission X
de I'ensemble de la nébuleuse est elle polarisée & 19.2% + 1.0% avec un angle de 156.4° +1.4° &
2.6 keV, et & 19.5% + 2.8% avec un angle de 152.60 +4.0° & 5.2 keV (Weisskopf et al. 1978). De
méme que pour ces mesures, la résolution angulaire d’IBIS ne permet pas de séparer les différentes
composantes. La polarisation mesurée est donc celle de ’ensemble pulsar+nébuleuse. Or nous
savons que le spectre de particules est censé s’adoucir avec la distance (vieillissement synchrotron)
et que les particules les plus énergétiques sont supposées se trouver dans la plan équatorial proche
du choc terminal (Del Zanna et al. 2006). Les particules responsables de 1’émission vue par IBIS
ont des énergies comprises entre 200 et 500 TeV dans le champ moyen de 16.2+1.8nT" (Aharonian
et al. 2004). Ces énergies extrémes ainsi que le bon accord entre les mesures de la polarisation
optique & une distance < 0.1pc et v, suggérent que les photons  polarisés proviennent pour
la plupart d’entre eux d’une région trés proche du pulsar, bien en deca de la surbrillance X
(supposée correspondre au choc terminal) et des wisps associés.

Du fait de la faible résolution angulaire de notre instrument (comparé aux instruments X
et optiques bien siir..) 'importance relative du rayonnement venant de la nébuleuse par rapport
& I’émission continue venant du pulsar est inconnue. Une émission polarisée peut donc venir
de régions trés proche du pulsar tout comme venir d’une région un peu plus lointaine mais
comprise dans la zone d’observation optique centrale (région < 0.1 pc, ou I'angle de polarisation
est proche de la projection de I’axe de rotation). Cette région inclus le point brillant découvert
par le télescope spatial Hubble le long du jet & 0.65” au sud est (Hester et al. 1995). Ce point
a été interprété comme étant du & de l’effet Doppler sur les émissions internes du choc en
arc le long du flot équatorial (Komissarov et Lyubarsky 2004). Le jet est lui aussi une source
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F1G. 6.6: Distribution des événements Compton diffusés selon ’angle de diffusion azimutal entre
200 et 800 keV dans les domaines L1+4L2 de la phase de rotation du pulsar du Crabe. La
distribution fut repliée entre 0 et m, pour étre ensuite affichée entre 0 et 37/2. La courbe entre
7 et 37/2 est donc une réplique de celle prise entre 0 et 7/2. 6 bins d’angle azimuthal ont donc
été pris pour construire ce profil.
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F1G. 6.7: Angle de polarisation évalué dans les 6 bandes en phase pour le Crabe entre 200 keV
et 800 keV. La courbe en grise représente une courbe de lumiére ISGRI entre 15 et 50 keV.

possible de rayonnement polarisé. Dans cet environnement complexe, la polarisation prédite par
les modéles MHD est maximale au niveau du pulsar méme ainsi qu’au niveau du jet. La direction
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Fi1G. 6.8: Fraction de polarisation évaluée dans les 6 bandes en phase pour le Crabe entre 200
keV et 800 keV. La courbe en grise représente une courbe de lumiére ISGRI entre 15 et 50 keV.
Les limites supérieures sont dessinées en bleu alors que celles inférieures sont affichées en rouge.
Ces limites sont données & un niveau de confiance de 1 o.

de polarisation est dans ce cas supposée étre paralléle & ’axe de rotation, ce qui est en accord
avec les mesures optiques et 7.

Les ordres de grandeurs trouvés dans le domaine pulsé par le mode Compton d’IBIS,
sont eux aussi en accord avec les mesures optiques (Smith et al. 1988; Kanbach et al. 2005). Nous
trouvons en effet un rayonnement trés fortement polarisé dans la région B (> 58% contre ~ 24%
en optique) a un angle comparable voir légérement en dessous de celui trouvé dans la zone OP.
Un contraste est également visible entre les zones juste avant (L1 et L2) et apres le pics (T1 et
T2). Ce contraste est également visible en optique.

6.2.2 Polarisation attendue pour les différents modéles d’émission des nébu-
leuses

L’origine des émissions hautes énergies et de ’accélération de particule proche des pul-
sars est encore aujourd’hui trés controversée. Jusqu’a maintenant cette émission a été expliqué
comme venant soit des calottes polaires polar cap soit le long de la derniére ligne de champ ou-
verte outer gap. Mais récemment une nouvelle variante de ces modéles fut proposée dans laquelle
la zone d’accélération s’étendrait des calottes polaires au cylindre de lumiére sur une épaisseur
fixe et ce le long de la derniére ligne de champ ouverte, le modéle de slot gap/two pole caustics.

Récemment comme nous I’avons vu un dernier modeéle proposant un autre site d’accélé-
ration et de production d’émission pulsée fut proposé (Kirk et al. 2002; Kirk et Lyubarsky 2001;
Pétri et Kirk 2005). Dans ce modéle les particules sont accélérées le long du plan équatorial dans
une fine couche ol le champ magnétique torroidal inverse son orientation. Dans la phase OP le
rayonnement est supposé polarisé entre 30 et 40 % a un angle constant donné par la projection de
I’axe de rotation sur le plan du ciel. Cette valeur est en accord avec les mesures faites en optique
ainsi que par celles obtenues avec le mode Compton d’IBIS. Un changement brutal d’angle ainsi
qu’une chute de la fraction de polarisation est attendue dans ce modeéle au sein des pics. Enfin de



Chapitre 6: Mesure de la polarisation ~ du Crabe 113

. . B ] [ )
OPTIMA fibers ‘on therCrab 7
: a0 '
. L]

-
-

FiG. 6.9: Zone d’observation de la polarisation optique.

par la géométrie bien définie de cette zone indépendante de la géométrie du champ magnétique
proche de la surface, ’évolution de la fraction et de ’angle avec la phase ne semble pas dépendre
du facteur de Lorentz, ni du spectre en émission. Ce modéle semble donc en accord global avec
les observations méme si la chute de la fraction s’opére au centre du pic et non pas derriére le
pic comme le suggére les observations.

Dans le modeéle du polar cap ou I'accélération s’effectue & quelques rayons stellaires au
dessus de la surface de I'étoile, ’émission est polarisée avec une fraction constante quelque soit
la phase et ’angle lui varie de maniére sinusoidale avec cette méme phase (Dyks et al. 2004).

Quant au modeéle traditionnel de ’outer gap (Cheng et al. 2000), il prédit pour les
angles (o, () du Crabe, qu’aucune émission non pulsée (OP) ne peut étre détectée. De plus la
fraction trouvée semble maximale dans les pics, diminue d’un facteur 2 par rapport & cette valeur
dans l'interpic (B).

Ces deux modeéle semblent en désaccord avec les observations faites en optique, UV et
maintenant . Cependant ces derniéres années le modéle traditionnel de 1’outer gap fut modifié
pour étendre les zones émissives & des altitudes plus faibles et sur des épaisseurs plus grandes.
Dans ce cas 'observateur doit voir le Crabe & un angle d’incidence beaucoup plus grand que
celui trouvé précédemment (¢ = 100°) pour avoir une composante suffisamment polarisée dans
la phase non pulsée (OP) et dans l'interpic (B). Les fractions respectives trouvées dans ces deux
domaines en phase sont de ~ 35% et ~ 15% et sont donc en accord avec les valeurs trouvées en
optique. Elles sont en revanche un peu en dessous de celles observées en . Mais malheureusement
le flux prédit par ce modéle est encore trés faible et ne permet pas d’expliquer la composante
continue observée. De plus aucune dissymétrie apparait entre les phases avant et aprés les pics.
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F1a. 6.10: Angle de polarisation obtenu dans les différentes zones d’observation.

Le seul modele proche de I’étoile permettant de reproduire une telle signature est donc
le modele du slot gap (Muslimov et Harding 2003). Dans ce modéle la polarisation est trouvée
constante loin des pics d’émission et ce pour une trés grande variété d’inclinaison du pulsar par
rapport a 'observateur (Dyks et al. 2004). La situation semble s’inverser au sein des pics o
aucune polarisation n’est prédite et ce plus particuliérement dans les zones juste aprés les pics a
cause d’aberrations relativistes. Dans la géométrie du Crabe la fraction et ’angle de polarisation
sont de plus supposés augmenter avec l'intervalle dans les régions OP et B. Malheureusement
IBIS n’est pas suffisamment sensible pour voir de telles variations. En accumulant du temps d
‘observation, une telle étude sera peut étre possible dans le futur. Enfin notons que les angles de
polarisation trouvés dans la phase constante de ce modéle varient entre 20° et 40° ce qui est loin
des valeurs mesurées en optique et en ~.

6.3 Conclusions

Grace au mode Compton d’IBIS et & sa sensibilité pour mesurer la polarisation de
sources célestes & des énergies supérieures & 200 keV, les mécanismes d’accélération proche de
I’étoile dans le cas du Crabe ont été contraints. En effet grace au mode Compton il a été possible
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Fi1G. 6.11: Polarisation radio de la nébuleuse du Crabe.

d’étudier I’évolution de ’angle et de la fraction de polarisation dans différentes bandes de phase.
Le profil global est en accord avec celui trouvé en optique. L’angle de polarisation trouvé dans
la phase non pulsée (OP) (126° £ 9.0°) est en accord avec la projection de 'axe de rotation
dans le plan du ciel (124° £ 0.1°) et avec celui trouvé en optique trés proche du pulsar a des
distances inférieures a 0.01 pc. Cette observation jointe au fait que les particules observées avec
IBIS au dela de 200 keV ont des énergies de I'ordre de plusieurs centaines de TeV, nous indique
stirement que les photons v polarisés dans la phase non pulsée (OP) ont de fortes chances de venir
d’une région trés proche du pulsar (jet, plan équatorial avec les reconnexions magnétiques...).
Une émission continue venant de l'intérieur du cylindre de lumiére est également possible mais
les modéles actuels les plus prometteurs (slot gap, extended outer gap) ne prévoient pas pour le
moment d’angle de polarisation aligné a ’axe de rotation. Un autre point marquant vient du fait
qu’aucune polarisation ne semble étre détectée dans les zones juste aprés le pic. Ceci est encore
cohérent avec les observations optiques et suggérent que des effets caustiques sur les régions
d’altitudes différentes le long de la derniére ligne de champ ouverte sont présents. Cet effet est
prédit par le modéle des slot gap.

De plus amples observations sont maintenant nécessaires pour augmenter la statistique
et ainsi établir plus précisément le lien entre la polarisation v et optique. Etudier la variation
spectrale de la signature en polarisation d’un pulsar peut en effet donner d’importantes infor-
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F1G. 6.13: Profil de polarisation attendu en fonction de la phase pour le modéle de 1'outer gap
étendu (& gauche) ainsi que dans outer gap standard. En haut : courbe de lumiére. Au milieu :
Angle de polarisation. En bas : Fraction de polarisation.

mations sur la structure du vent proche du pulsar, sur ’émission continue du pulsar et aussi les
effets caustiques dans la magnétosphere.
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ABSTRACT

Polarimetric measurements provide a unique insight into the magnetic configuration of the emission regions
in high-energy sources. The INTEGRAL-IBIS telescope has been used in its Compton mode to search for
linearly polarized emission at energies above 200 keV by measuring asymmetries in the azimuthal distribution
of the Compton scattered events. The method takes advantage of background rejection and uniform azimuthal
response by combining the coded mask aperture and the precise double-layer Compton detector. We present

the method, its calibration and the resulting performance.

The achieved sensitivity opens a new window for polarimetric studies at energies between 0.2 and 0.8 MeV.
Whereas, no polarization is found from Cygnus X-1, we obtain convincing evidence for a highly polarized
signal from the Crab pulsar and its nebula. Polarization fractions and angles are measured at different phases
of rotation. The results closely follow the optical measurements in the central region (< 0.1 pc) around the
pulsar, with a high degree of polarization parallel to the rotation axis for the off-pulse emission, and a lack of
polarization on the trailing sides of the peaks. Possible origins for the polarized emissions are discussed.

Subject headings: gamma rays:observation — instrument:polarimeters — pulsars: Crab pulsar and nebula

1. INTRODUCTION

The Crab nebula polarization has been detected at
different angular scales in the radio (Wilson 1972;
Velusamy 1985), optical (Hickson & van den Bergh 1990;
Michel et al. 1991; Smith et al. 1988; Kanbach et al. 2005;
Slowikowska et al. 2006), UV (Graham-Smith et al. 1996),
and in X rays up to several keV (Weisskopfetal. 1978;
Silver et al. 1978). Polarization from synchrotron radiation
provides extensive information about the magnetic field
geometry, the degree of disorder in the field, and particle
pitch angle distributions. In the central regions, the largely
toroidal structure of the jets and equatorial flow of the wind
implies high degrees of polarization along the rotation axis
for the unpulsed radiation at all energies. The rotation of the
magnetic dipole inside the light cylinder provides character-
istic polarization patterns when the pulsar emission beams
sweep by the Earth. Different acceleration sites are currently
explored to explain the pulsed beams. They are located
near the neutron star polar caps, in a slot gap extending to
higher altitudes along the last open field lines, far in the outer
open magnetosphere near the light cylinder, or outside the
latter in the striped wind (see (Grenier & Harding 2006) for
references). A powerful tool to constrain these models is to
measure the radiation polarimetry with the pulsar rotational
phase, but polarimetry is a great challenge when dealing with
y-ray photons.

Polarimetric measurements at high energy have become
possible with Compton telescopes since the 1970s. Comp-
ton scattered photons follow an azimuthal distribution about
the source direction that allows to quantify the degree and di-
rection of polarization. In practice, no dedicated instrument
has yet been launched and instrument designs were often not
optimized for polarimetry. Asymmetries in the detector re-
sponse induced a pseudo polarimetric response that hampered
measurements and required careful corrections. Large back-

Electronic address. mforot@cea.fr

ground rates and their non uniformity in the detector, as often
found in gamma-ray telescopes, also limit the sensitivity to
any polarization modulation.

Correcting these effects was a great challenge for
standard Compton telescopes such as COMPTEL
(Schoenfelder et al. 1993). The IBIS Compton mode
onboard the INTEGRAL telescope (Ubertini et al. 2003) is
better suited to measure polarization. It is a Compton Coded
Mask Telescope (Forot et al. 2006) for which the background
is automatically subtracted by deconvolution of the projected
coded-mask shadow on the primary detector. The angular
resolution is energy independent and the two detector planes
are close enough to each other to detect scattered events at
large angles, thus improve the polarimetric sensitivity. We
first describe the polarimetry method we have developed
for the IBIS Compton mode. We then check the level
of asymmetries in the detector response using calibration
sources, in-flight data from empty fields and files of spurious
Compton events, and in-flight data from Cygnus X-1. The
calibration and sensitivity are presented next, before applying
the method to the Crab pulsar and nebular emission in various
phase intervals. We present evidence for the first detection of
polarization from an astrophysical source at energies above
200 keV. We finally discuss possible origins for the pulsed
and unpulsed polarized emissions in the framework of the
current pulsar and wind models.

2. THEIBISCOMPTON MODE ASA GAMMA-RAY POLARIMETER
2.1. Compton polarimetry

The differential Compton scattering cross-section do gives
the probability that a photon of energy E is scattered to an
energy E', within a solid angle dQ, in a medium with electron
density 1 cm3 (?).

122
3—;— = %(l + € — 25iN? Beom COS? B); (1)
€

where € = E'/E = [1 + a(1 — c0s0com)] ™%, @ = E/meC?, 1
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isthe classical electron radius, me its mass, Ocom is the Comp-
ton angle between the incident and scattered photon direc-
tions, and ¢ is the azimuthal angle of the scattered photon
with respect to the electric vector of the incident one. The
cross-section is maximum for photons scattered at right an-
glesto the direction of the incident electric vector. Thisleads
to an asymmetry in the azimuthal profi le of scattered photons,
N(¢), that can be exploited to determine the direction and de-
gree of polarization. If N(¢) is given by

N(#) = Ao cos[2(¢ — ¢o)] + No @)

for a polarized source, the polarization angle, P,, and its
fraction, P+, can be evaluated according to

Pa = ¢o £ 7; szi (3)
Q100
where Q = Ag/Np is the modulation factor and Qoo is an
instrument dependent normalization factor which gives the
modulation factor for a 100% polarized source. This factor
Q100 depends on the physical dimensions of the scatterer and
detectors, the presence of passive materials, the low energy
thresholds of the detectors, and the background levels. In our
case, Qoo Will be evaluated using GEANT3 simulations on
the IBIS Mass Model.
Itisusually possibleto give an order of magnitude estimate
of this parameter. Using equation 1, Q100 Can be expressed as
((Lei etal. 1997):

Sin? Bcom
€1+ e— 9 Oeom

Qioo = 4

Theevolution of Q00 With the scattered angle Ocom in differ-
ent energy bands is presented in Figure 1. Similarly, its evo-
Iution with energy for different 6com is displayed in Figure 2.
Because of the telescope geometry, Compton deviations are
limited t0 O,om < 50°. The maximum Qigo value decreases
with energy and progressively shifts to lower 6.om angles. It
is why the polarimetric signature will be maximum at right
angles and low energies. Typical valuesof 30 % and 15 % are
found respectively at thelow and high ends of the IBIS energy
band. The ideal polarimeter for future missions will thus ob-
serve around 100 keV and consist of two detectors disposed
at right angles.

T
-- 100 keV

0.8 -1 MeV

-5 MeV

0.6

Q,, factor

0.4

0.2

LA L I L B B L |

| | | | | . 4
0 20 40 60 80 100 120 140 160
Scattered angle (degree)

sl b by by by 1

Fic. 1.— Q100 Vs scatter angle for various incident photon energies
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Fic. 2.— Q100 Vs energy for various scatter angles

2.2. Polarimetric analysis with the | Bl $Compton mode

The IBIS instrument launched on board the ESA INTE-
GRAL (Ubertini et a. 2003) observatory on October 17 2002
is a coded aperture telescope. It consists of a dual detection
layer designed and optimized to operate in the energy range
between ~ 15 keV and 10 MeV. The open end pixelized de-
tector plane, ISGRI, is composed of 128 by 128 Cadmium-—
Telluride (CdTe) semiconductor detectors covering the en-
ergy range from ~ 15 keV to 1 MeV (Lebrunet al. 2003).
Below this plane, there is a second detector, PiCsIT, com-
prising 64 by 64 Cesium—Ilodide (Csl) scintillation pixels op-
erating in the energy interval from ~ 190 keV to 10 MeV
(Labanti et al. 2003). Thetwo planescanwork in coincidence
to study Compton eventsthat have been detected within atime
window of 3.8 us. They are marked as Compton events by
the on board Hardware Event Processing Unit (HEPI). The
coded mask is placed 3.2 m above the CdTe detector plane.
A detailed description of the IBIS Compton mode and its per-
formanceis presented in (Forot et a. 2006). There exists two
kinds of Compton-tagged events:

e true Compton scattered events for which the source re-
constructed direction is compatible with the true source
inclination within the uncertainties.

e Spurious events for which two independent |SGRI and
PICSIT events fall by chance in the same coincidence
time window.

The Compton to spuriousratio is optimized by applying an-
gular cuts on the difference between the reconstructed source
direction and the true one. The remaining spurious eventsin-
duce a fal se source detection and must be removed with high
accuracy (Forot et al. 2006). After this subtraction, the ISGRI
shadowgram is deconvolved to get a sky image. The back-
ground is automatically subtracted in the deconvolution. The
Compton Imaging analysis method can be used for polarime-
try by selecting events according to their azimuthal scatter an-
gle ¢ before the spurious subtraction and deconvol ution.

To compute the azimuthal profi le, N(¢), we fi rst evaluate
the sourceflux and its associated error from sky imagesin reg-
ularly spaced binsin azimuth following the method described
above. The polarimetric signature being stronger at energies
below 500 keV, we only keep forward scattered events from
ISGRI to PICSIT (see Figure 3). We aso restrict the observa-
tions to those where the source is fully coded, i.e. the mask
shadow coverstheentire |SGRI detector. For apartially coded
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source, an intrinsic azimuthal asymmetry would appear be-
cause we missthe abundant eventsthat scattered near the edge
of ISGRI and missed PICSIT.

Incident photon

Electric field ISGRI
-

Scattered photon

Scattered direction\

PICSIT

Fic. 3.—Scattering geometry between ISGRI and PiCsIT. The photon is
preferably scattered in a plane perpendicular to the incident electric fi eld.

2.3. Calibration and performances
2.3.1. GEANT3 simulations of the instrumental response

The polarimetric sensitivity of the INTEGRAL/IBIS
Compton mode depends on the Q9o factor which, in turn,
depends on photon energy and the Comptom scattering an-
gle Ocom. To determine this factor, GEANT3 simulations
have been performed using the IBIS Mass Model. Polarized
sources were simulated. We show in Figure 4 the azimuthal
profi le obtained for a 100% polarized source, shining on-axis
between 200 keV and 400 keV, with a polarization angle of
45°. It yields a polarization angle of 43° + 3° in remarkable
agreement with the original one, and a polarization fraction
of 26.7 + 0.03 percent. The curve glitches that are seen every
45° or so are due to numerical artifacts.
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Azimuthal scattered angle (degrees)
Fic. 4—Azimuthal distribution of scattered photons given by GEANT3
simulation of a 100 percent polarized source with a polarization angle of
45°°,

Simulations have been run in small energy intervalsto eval-
uate Q00 as a function of energy, as displayed in Figure 5.
Q100(E) decreases from 33 % near 200 keV to ~ 21% above
600 keV.
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Fic. 5,—Simulated evolution of Q 100 with energy for various scatter angles
using Geant3.

2.3.2. Polarization sensitivity of the INTEGRAL/BIS
Compton mode

The sensitivity of a polarimeter to a 100% polarized source
isgiven by the formula:

N B
" eQ V ATAE ®
where S is the minimum flux that can be detected (in

phstecm2keV~1) for a 100% polarized source, 7, is the sig-
nifi cance level, e the photon to count detection efficiency, B
the background noise (in countsscm2keV-1), A the detec-
tion area(in cm2), T the observation timein seconds, and AE
isthe energy band in keV. The resulting sensitivity of the IN-
TEGRAL/IBIS Compton mode as a polarimeter is presented
in Figure 6.

30 AE=E/2 10°s

-- COMPTON polarimetric sensitivity

. _Ore %

Flux (photons/sec/cmzlkeV)
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. . . .
300 400 500 600 700
Energy (keV)

Fic. 6.—Polarimetric sensitivity of the IBIS Compton mode compared to
theimaging ones of ISGRI and PiCsIT.

For energies higher than 200 keV, the IBIS Compton mode
is sensitive enough to try to measure the polarization of strong
gamma-ray sources like the Crab, Cygnus X-1, gamma-ray
bursts, and solar flres.

3. PSEUDO POLARIMETRIC RESPONSE IN THE IBIS COMPTON
MODE

In Compton polarimetry severa effects can distort the az-
imuthal profi le of scattered angles and induce a false polari-
metric signature. It is why the evaluation and correction of
such effects are critical to avoid a false polarimetric claim.
The various causes of distorsion are explored in this section.
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To map the orientation of the scattered plane on the 2D
plane of PICSIT, we note the displacements AY and AZ of the
PICSIT eventswith respect to the footprint of the incident di-
rection onto PICSIT. Theazimuthal distribution N(¢) of equa-
tion 2 is simply the integral in azimuth (¢ = arctan(AY/AZ))
of the 2D map. We studied background and spurious Comp-
ton data obtained from empty fi eld observations, as well as
on-axis and off-axis calibration sources.

3.1. Background distribution

To construct the displacement map of in-fight background
events, as shown in Figure 7, we assumed an average inclina-
tion of zero because of their random incidences. The lack of
events for AY and AZ close to zero is due to the low-energy
thresholds of about 17 keV for ISGRI and 150 keV for PIC-
SIT which imply a minimum polar scatter angle. The distri-
bution is uniform with ¢ and no pseudo polarimetric response
isvisible.

60
40

20

AZ (ISGRI pixels)

-20 0 20
AY (ISGRI pixels)

Fic. 7.—Displacement map of in-fight background Compton events be-
tween 200 keV and 500 keV.

3.2. Spuriousdistribution

For spurious events (see Figure 8), the displacement map
displays clear asymmetries parallel to the detector sides due
to the segmentation of the ISGRI and PICSIT detectors. This
creates a small modulation (Q < 3%) of the azimuthal an-
gle distribution. This modulation disappears when apply-
ing the standard angular cut used in Compton imaging to
optimize the Compton to spurious ratio, i.e. events are re-
jected when they are reconstructed outside the fi eld of view
(Forot et al. 2006). Thiseffect isillustrated in Figure 9 where
the displacement distribution becomes much more uniform
with azimuth (within 1 %).

3.3. Off-axis source

Several geometrical effects, such as off-axis incidence, the
non-axisymmetric geometry of the detectors (grids and cor-
ners for instance), or the non-linear response of the various
parts of the detector, could distort the displacement map and
mask the polarimetric signature or create afake one. To study
the projection effect from an off-axis source, we have ana-
lyzed the datafrom a 392 keV sourceinclined at 30° from the
telescope axis during the calibration campaign.
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Fic. 8—Displacement map of in-fight spurious events recorded between
200 keV and 500 keV.
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Fic. 9.—Displacement map of the spurious events reconstructed within the
fi eld of view, for energies between 200 keV and 500 keV.

GiventhelBIS/Comptonfi eld of view and the dithering pat-
tern of the observation mode, sources are seen at inclinations
< 15°. For fully coded sources, inclinations are limited to
5°. Such incidence and the subsequent projection effects in-
troduce a distortion in the displacement map which is clearly
visible on Figure 10 if one assumes an on-axis source to con-
struct the map. We have checked that this asymmetry fades
away if we take the real footprint of the inclined source on
PICSIT or, dternatively, if werotate the (AY,AZ) planeto that
perpendicular to theincident direction. So, it is purely dueto
aprojection effect. Since the numerousbackground and spuri-
ous events can dominate over source ones and since they have
random inclinations, it is not recommended to blindly apply
thisrotation correction to all events.

The integrated azimuthal profi le N(¢) derived from Figure
10 follows a cosine function with period 2. So, folding this
profi le over = will yield a flat one, independent of the source
direction, It will preserve the polarization pattern which has
aperiod of 7. The exposure time in each bin being twice the
original one, the signal to noise ratio will increase by a factor

V2
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Fig. 10.—Displacement map of Compton events from an off-axis, unpo-
larized source with inclination 30° and azimuth —30° with respect to the Y
axis, for energies between 200 keV and 500 keV. The distribution pesaks at
¢ = arctan(4% = -30°).

TABLE1

MODULATION FACTOR Q FOR 3 UNPOLARIZED CALIBRATION SOURCES

Energy(keV) Q X2
392. 0.0127 + 0.0127 3.090
511. 0.0232 + 0.0083 3.790
662. 0.0262 + 0.0145 1.681

3.4. On-axis source

To study the intrinsic detector effects (geometry and non-
linear response), we have analyzed the data from on-axis un-
polarized sourcesobtained at 392, 511 and 662 keV during the
on-ground calibration campaigns. The source counts dom-
inate over background and spurious events. The integrated
azimuthal profi les have been folded over x, then fi tted with
the function given in equation 2. The results are presented in
Table 1. We fi nd very small Q factors < 2.5% at al energies
and rather large reduced y2, indicating that the azimuthal dis-
tortion due to the detector response is very low in the IBIS
case.

3.5. Effect of the mask deconvolution

One has also to check for the possible distorsion due to
the mask deconvolution. In the above sections, we used al
the photons without subtracting the spurious contribution and
without deconvolving the |ISGRI shadowgram. Thefi nal strat-
egy is to construct a Compton sky image to estimate the
source flx for events selected in specifi ¢ energy intervals and
azimuth bins (modulo 7 to erase potential projection effects).
The Compton imaging stepslargely suppressthe spuriousand
background flx. It is therefore important to check whether
the mask deconvolution induces asymmetries. The mask is
sguare and not spatially uniform, so deconvolution with the
mask pattern could depend on azimuth.

We have analyzed an on-axis, unpolarized, calibration
source at 392 keV and the resulting azimuthal profi le, folded
over mr, is given in Figure 11. The distribution is fat and no
specifi ¢ modulation due to the mask deconvolutionisvisible.

3.6. Cygnus X1 distribution

Azimuthal Angle (degrees)

Fig. 11.—Azimuthal profi le of scattered photons spawn by an unpolarized
calibration source at 392 keV after mask deconvolution.

The method has been applied to Cygnus X 1 observations (~
500 ks) between 200 and 800 keV. The resulting distribution
is presented in Figure 12. The azimuthal profi le is fit, no
modulationis visible. The error bars are large because of the
low statistics on this source. Under the assumption that it is
not or little polarized, the flt profi le shows that no pseudo-
polarimetric modulation has been created or remains after the
analysis.
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Fig. 12.—Azimuthal profi le of scattered photons from Cygnus X1 between
200 end 800 keV after mask deconvolution.
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4. APPLICATION TO THE CRAB PULSAR
4.1. Observation and Data analysis

The Crab pulsar was observed for more than 4 years with
the Compton Coded Mask Telescope onboard the INTE-
GRAL spacecraft. The exposure time consists of about 700
ks of dedicated observations on the Crab pulsar spanning
from 2002 to 2006. This long observation is divided into
more than 400 groups of about 30 mn each. In order to
study the Crab polarimetry with phase, arrival times are con-
verted to the solar system barycentre using the pulsar posi-
tion and to phase according to the Jodrell Bank ephemerides.
The resulting lightcurve in the 8 phase intervals defi ned by
(Kuiper et a. 2001) is given in Figure 13. It shows that the
spurious event rejection is efficient since the P2/P1 fux ra-
tio exceeds one, as expected at 0.2-0.8 MeV energies. Spu-
rious events have lower energies and would produce a pulsed
lightcurve with a P2/P1 ratio lower than 1.

For polarimetry, we have considered the 6 phase intervals
presented in Table 2. They were selected to preserve count
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TABLE 2
PHASE INTERVALS FOR POLARIMETRY

Name Phaseintervals

oP 0.52-0.88
L1 0.88-1.0
T1 0.0-0.14
B 0.14-0.25
L2 0.25-04
T2 0.4-052

statistics and the largest polarization swings observed at other
wavelengths.
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Fig. 13.—Lightcurve of the Crab pulsar and its nebula between 200 keV
and 800 keV, after background subtraction. One and ahalf periods are shown.
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4.2. Polarization with phase

The events recorded in each phase interval with energies
between 200 and 800 keV have been processed as described
above to produce azimuthal profi les. Those obtained in the
L1, L2, B, and OP phase intervals exhibit a signifi cant mod-
ulation whereas fit profi les are found on the trailing sides of
the peaks. A Rayleigh test has been applied to assess the con-
fi dence of detecting a periodic modulation in these profi les
with certain scattered angles occurring more frequently and
in theright order than they would if they were purely random
events. To quantify this signifi cance, the following vector can
be constructed using the data:

= % {[IZN; 009(27T¢i)] + [IZN; Sin(2”¢i)]2} (6)

where N is the number of events and ¢; their scattered angle.
Since R? follows a y? distribution with 2 degrees of freedom,
the probability P of getting avector R of the samelength from

alist of random numbersisgivenby P = exp—E

Figure 14 shows the chance probability obtal ned in each
phase interval. The chanceislow that the azimuthal modula-
tions seen in the bridge, off-pulse and leading peak intervals
have a random origin. Conversely, there is no indication of
a polarized signa in the trailing peak regions. For the total
pulsed and unpulsed data (OP+L1+T1+B+L2+T2), thereis
only a12 % chancethat the measured polarization (33%+13%
polarization at 84° + 12°) have arandom origin.

Figures 16 and 15 illustrate the contrast between the mod-
ulated azimuthal profi le obtained in the B and OP intervals
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Fic. 14.—Estimates of the chance probability that the observed azimuthal
modulation is due to statistical fluctuations from an unpolarized source.

versusthe fet trailing T1 and T2 ones. The combined chance
probability of arandom effect in the B+OP intervals amounts
to 2%. The corresponding modulation factor is 0.197 + 0.07
which gives a polarization fraction of 62% + 22% for amean
Qoo factor of 0.32. Theradiationispolarized at 116°+9°. For
the leading L1+L 2 regions, the random probability is 3.5%.
The radiation is 62% + 0.20% polarized at 68° + 8°. In the
T1+T2 region, no modulation is visible and the chance prob-
ability reaches 60%, so there is no indication of a polarized
signal coming from the Crab or its nebula at these phases. It
islessthan 17.7% polarized.
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Fig. 15.—Azimutha profi e of scattered photons for the Crab pulsar in the
off-pulse and bridge phase intervals, between 200 keV and 800 keV.
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The polarization angles and fractions have been analyzed
as afunction of phase and the results are presented in Figures
17 and 18, respectively. They were obtained by a y? fit to
the observed azimuthal profi les. Thelarge lower limits on the
polarized fraction obtained outside the trailing peak intervals
confi rm that synchrotron radiation dominates the hard X-ray
emission at nearly all phases. They are close to the maximum
of 71% = (y + 1)/ (y + 7/3) alowed for the E~2227=0.013 gpec-
trum recorded at these energies (Kuiper et al. 2001).

The off-pulse emission is highly polarized, with a fraction
> 38%, at an angle of 126.2° + 9.0° which is fully consistent
with the north-to-east angle ¥ = 124° + 0.1° of the projected
rotation axis on the plane of the sky (Ng & Romani 2004).
Any toroidal magnetic confi guration (jet, torus, Parker spi-
ral) would exhibit such an angle. These properties closely
match the values of 33% and 119° recorded in the optical
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Fic. 16.—Azimuthal profi le of scattered photons for the Crab pulsar in the
phase intervals trailing the two peaks, between 200 keV and 800 keV.

within 1.15" or 0.01 pc from the pulsar at the same phase
(Kanbach et al. 2005; Slowikowska et al. 2006). Smith et al.
(Smith et al. 1988) also found (47 + 10)% polarized radiation
at 130° within 1" from the pulsar after subtraction of the neb-
ular background just outside the central position.

Larger angles and somewhat lower fractions have been
measured further away from the pulsar. The degree falls
to (8.1 + 0.4)% and the orientation rotates to 152° + 2° in
the optical at a distance of 0.02-0.04 pc (Smith et al. 1988;
Slowikowska et al. 2006) from the pulsar. The optical values
of 12.4 % and 146° found at 0.06 pc toward the south-west
(Hickson & van den Bergh 1990) also apply to the wisps re-
gion and to the pulsar environment as far as 0.3-0.5 pc. They
correspond to the radio data (Velusamy 1985). At larger scale,
the visible and radio emissions become more polarized near
the edge of the nebula, with magnetic vectors generally paral-
lel to the rim (electric vectors pointing outward). X rays from
the whole nebula are (19.2 + 1.0)% polarized at 156.4° + 1.4°
at 2.6 keV, and (19.5 + 2.8)% polarized at 152.6° + 4.0° at
5.2 keV (Weisskopf et al. 1978). As for the X-ray measure-
ment, the IBIS angular resolution encompasses the entire pul-
sar and its nebula. Yet, the nebular spectrum is known to
soften with distance from the pulsar and the highest parti-
cle energies are predicted in the equatorial wind very near
the terminal shock (Del Zanna et al. 2006). The synchrotron
radiating particles traced by IBIS can have energies as high
as 200-500 TeV in the average 16.2 + 1.8 nT nebular field
(Aharonian et al. 2004). These extreme energies and the close
agreement that is found between the y-ray polarization and the
optical one within 0.01 pc of the pulsar suggests that the po-
larized y rays mostly come from the very inner regions, well
inside the X-ray ring (supposedly the wind terminal shock)
and its wisps.

Following this assumption, we can consider the different
sites that can spawn unpulsed polarized emission at high en-
ergy. Within the light cylinder, the slot-gap and extended
outer-gap models (Dyks et al. 2004; Takata et al. 2006) pre-
dict a small contribution of highly polarized DC emission for
the magnetic obliquity (@ ~ 60°) and observer inclination
(¢ = 61.3° £ 0.1°) of the Crab pulsar (Ng & Romani 2004).
But the predicted angles are at variance with the optical and
y-ray data. The estimates for the slot gap vary between 20°
and 40°, far from the present measurement. The outer-gap
estimates reflect the observer’s inclination instead of the ap-
parent angle of the rotation axis. These models are further
discussed below for their pulsed components.

The ratio of pulsar DC emission to wind radiation is un-
known. The central optical measurement also includes the
bright knot discovered by the Hubble Space Telescope 0.65"
south-east of the pulsar, along the jet axis (Hester et al. 1995).
It has been interpreted as Doppler boosted radiation from the
inner part of the arch shock that forms on the upper and
lower sides of the equatorial flow, near the pulsar, well in-
side the torus-like terminal shock that forms in the equato-
rial plane (Komissarov & Lyubarsky 2004). The polar jets are
also sources of polarized emission. In this complex environ-
ment, MHD models predict that polarization is strongest at
the pulsar and along the jets and that it should be parallel
to the rotation axis as we find in the optical and IBIS data
(Del Zanna et al. 2006).

The polarization pattern we find in y rays for the pulsed part
of the lightcurve is also consistent with the optical measure-
ments (Smith et al. 1988; Slowikowska et al. 2006), but with
large uncertainties. Namely, we find highly polarized radia-
tion in the bridge (> 58% versus ~ 24% in the optical), at an
angle comparable to or lower than the off-pulse one. We also
find some evidence in y rays for the contrast seen in the visible
between the leading and trailing sides of both peaks. The po-
larization degree in y rays is larger than 51 % in the combined
leading L1+L2 intervals and < 17.7% in the trailing T1+T2
sides.

In the striped wind model outside the light cylinder
(Kirk & Lyubarsky 2001; Pétri & Kirk 2005), particle accel-
eration and pulsed high-energy emission occur in a thin layer
along the equatorial plane where the toroidal magnetic field
from the oblique rotator reverses its orientation and dissipates.
Calculations yield 30-40% polarized emission at a constant
angle parallel to the rotation axis outside the peaks, in agree-
ment with the optical and IBIS data. A large angle swing and
fraction drop is expected within the peaks. Because of the ro-
bust geometry of the striped wind, the angle and fraction pro-
files with phase do not depend much on the wind Lorentz fac-
tor, radiation spectrum, or on the observer’s inclination. Yet,
the polarized fraction should drop at the center of the peaks,
not particularly on their trailing sides as seen in the optical
and probably in y rays.

For the polar-cap accelerator located at a few stellar radii
above the neutron-star surface, one expects a constant po-
larization with a smooth sine-like swing across all phases
(Dyks et al. 2004), at odds with the optical and y-ray data.

The traditional outer-gap model is located between the null
surface and the light cylinder (Cheng et al. 2000). For the
Crab obliquity and viewing angles, one gets no off-pulse
emission, a polarization fraction that sharply peaks in both
pulses and drops by a factor of 2 in the bridge, and a mono-
tonic swing about 40° across the whole pulsed phase interval
(Dyks et al. 2004). The optical and IBIS data do not support
these predictions. The model has been recently modified to
account for these discrepancies (1; Takata et al. 2006). The
gap has been extended both inward, with cascades reaching
lower altitudes along the field lines, below the null surface,
and in thickness with cascades produced at higher altitudes
perpendicular to the last open field line. In this case, the ob-
server should view the Crab at larger inclination (¢ ~ 100°) to
get substantially polarized DC and bridge emissions. The re-
spective fractions of ~ 35% and ~ 15% agree with the optical
data and are lower than the fractions seen in Figure 18. No
sharp contrast is predicted between the leading and trailing
sides of the peaks.

The only model that accounts for the latter signature is
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the dot-gap model where pair acceleration and cascades
occur along the last open fi eld lines from the inner po-
lar cap to high altitudes not far from the light cylinder
(Muslimov & Harding 2003). One gets high and constant po-
larization away from the main peaks for a large variety of
observer inclinations (Dyks et al. 2004). Emission is depo-
larized at the peak centers, and particularly on their trailing
side, because of the caustic effects (relativistic aberration and
retardation) that pile up photons born at different altitudes at
the same phase, thus mixing and nulling their electric vec-
tors. So, observing a polarization drop after the two peaksin
the optical, and probably in gamma rays, suggests that their
emission extends over alargefraction of thelight-cylinder ra-
dius, along the last open fi eld lines, on the trailing sides. For
the Crab geometry, the polarized fraction and angle should
increase across the bridge and the off-pulse intervals as the
high-altitude emissions aong the leading lines sweep in front
of the observer, but the IBIS data is too sparse to test this ef-
fect. No such swing is seen in the optical bridge data.
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Fic. 17.—Phase dependence of the polarization angle found between 200
keV and 800 keV. One and a half periods are shown.
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5. CONCLUSIONS

The polarimetric sensitivity of the IBIS telescope in the
Compton mode has been calibrated and potential anisotropies
in the azimuthal response have been investigated and tested
against unpolarized calibration sources and the in-fight data
from empty fi elds and Cygnus X-1. Reasonable evidence has
been found for linearly polarized emission between 0.2 and
0.8 MeV from the Crab pulsar and its nebula, with a chance
probability of 0.2 % of a random effect. The polarization
characteristics at different phases of rotation match the optical
ones. Two important properties are found. First, the electric
vector of the off-pulse emission (126.2° + 9.0°) is parallel to
the projection of therotation axisin the sky (124° +0.1°). The
off-pulse polarization nicely compares with the optical one
in the central region (< 0.01 pc) around the pulsar whereas
the optical polarization changes further out. Thisrelation, to-
gether with the extreme energy of the radiating particles seen
by IBIS, suggests that the off-pulse polarized y rays come
from the very inner wind regions (the striped wind, the jets,
and/or the equatorial wind near the bright knot). DC emission
from inside the light-cylinder is al'so possible, but the current
slot-gap and extended outer-gap modelsdo not predict el ectric
vectorsaligned with therotation axis. Second, no polarization
is detected on the trailing sides of the peaks. Thisis consis-
tent with the optical data and suggests the presence of caustic
effects that point to extended emission from low to high alti-
tudes along thetrailing last open fi eld lines.

Confi rming with more y-ray statistics the apparent relation
between the y-ray polarization and the high-resolution optical
data, in other words testing the frequency dependence of the
polarization pattern over awide range of energies, will be cru-
cia in the near future to explore the complex structure of the
inner wind region, the possible DC emission from the pulsar
itself, and to confi rm the caustic signaturein the pulsed beams
that is key to localizing them in the open magnetosphere.
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Chapitre 7

Vers un code GRMHD pour la
simulation de la magnétosphére proche.

Sommaire
7.1 La GRMHD, un véritable challenge .. ................. 119
7.2 Les décompositions spectrales a la base de LORENE . . . ... ... 120
7.2.1 Décomposition d’une fonction en symétrie sphérique . . . . ... .. .. 120
7.2.2 Décompositionde fselon¢ . . . .. ... oL oL 121
7.2.3 Décompositionde fselon 8 . . ... .. ... ... L. 121
7.2.4 Décompositionde fselonr . . ... .. .. ... L oL 123
7.2.5 Intérét des méthodes spectrales . . . . . . .. .. ... 123
7.2.6 Grille multi-domaines . . . . . ... ..o oo o 123
7.3 Le formalisme 3-+1 en relativité générale . ... ... ......... 124
7.3.1 Lapseetshift . . . . .. .. ... L 124
7.3.2 3J-métrique . . . . . ... e e e e e e 124
7.3.3 Application de ce formalisme . . . ... ... ... 0oL 124
7.4 Configuration d’équilibre de 1’étoile a neutrons en rotation ... .. 125
7.4.1 Equations d’Einstein en formalisme 3+1 . . . . . .. .. .. ... .. .. 126
7.4.2 Les équations d’hydrodynamiques en formalisme 3+1 . .. ... .. .. 126
7.4.3 Résolution numérique . . . . . . .. .. oL 127
7.5 Champ magnétique d’une étoile 4 neutrons en rotation . ... ... 128
7.5.1 Les équations de Maxwell en formalisme 3+1 . . ... ... ... .. .. 128
7.5.2 Configuration du champ magnétique autour de I’étoile . . . . . . . . .. 130
7.6 Conclusion . . . . . . . . . @ @ i i i i i i ittt et aeeeeeeean 131

Avant propos : Comme nous l’avons vu [’approximation dipolaire est aujourd’hui cou-
ramment utilisée comme base & l’ensemble des modéles d’accélération et d’émissions haute énergie
dans la magnétosphére proche des pulsars. Cette approximation n’est cependant pas réaliste et sui-
vant la géométrie du champ les caractéristiques des différents modéles, notamment la polarisation
changent radicalement. Des simulations GRMHD (Magnéto-Hydrodynamique en Relativité Gé-
nérale) sont alors nécessaires pour contraindre cette géométrie. C’est dans cet esprit que j'ai
dans un premier temps résolu numériguement les équations de Mazwell dans le vide dans la mé-
trique d’une étoile a neutrons en rotation et ce pour différentes équations d’état. L’ensemble de
ces simulations a €té réalisé grace a la librairie LORENE au Laboratoire de [’Univers et de ses
THéories (LUTH) & Meudon. Cette librairie n’ayant été développée initialement pour l’étude de
systéemes symétrique par rapport au plan équatorial, ma premiére contribution a cette librairie fut
de redévelopper l’ensemble des décompositions et opérateurs dans le cas général, c’est a dire sans
hypothése de symétrie par rapport a ce plan. Ce travail se poursuivra l’année prochaine avec cette
fois la résolution de équations GRMHD dans la magnétosphére chargée proche de létoile afin de
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voir la géométrie exacte des zones accélératrices proches de l’étoile.

Foreword : All acceleration processes close to the pulsars are based on dipole (within
the light cylinder) and split monopole (outside) approrimation for the magnetic field. The real
magnetic geometry in the neutron star metric is not known. It could affect the frame-dragging
electric strength and the interpretation of the polarimetric data. GRMHD simulations near the
star surface are mecessary to better constrain this geometry. I have first resolved Finstein and
Mazwell equations around the rotating star to find the electrical and magnetic field geometry
solution in vacuum. This study has been performed thanks to the LORENE library based on
spectral methods. This is a first step to explore later the charged magnetosphere configuration.

7.1 La GRMHD, un véritable challenge

L’étude des objets astrophysiques nécessite en général de nombreuses connaissance et
ce dans de nombreux domaines de la physique tels que la Magnéto-hydrodynamique (MHD), la
chimie, la physique nucléaire, la physique statistique, la gravitation...Les physiciens ont en général
développé de nombreuses techniques numériques pour résoudre des problémes dans chacun de ces
domaines mais pour étudier des phénoménes complexes ol des techniques de différents domaines
interférent, une compatibilité entre ces techniques est généralement requise.

En relativité générale, les systémes d’équations aux dérivées partielles ont une struc-
ture en général plus compliquée qu’en physique newtonienne. En effet de nouveaux concepts
apparaissent alors tel que la topologie, l'isométrie, les dérivées de Lie, les vecteurs de Killing,
la courbure... Bien str I'ensemble de ces notions existent en relativité restreinte mais de facon
beaucoup plus simples (sauf la courbure bien évidemment).

Au plus proche d’une étoile & neutrons ou d’un trou noir, le potentiel gravitationnel n’est
en rien scalaire. Les 10 composantes indépendantes de la métrique g,3 remplacent en général ce
potentiel et ainsi les équations gravitationnelles peuvent s’écrire d’une forme simple et concise
des équations d’Einstein :

1 8t

ou R,3 = R, et R sont respectivement le tenseur de Ricci et la courbure R = RY
associée a la métrique g.g et T,g le tenseur énergie impulsion. Les équations du mouvement
s’écrivent elles

VaT§ =0 (7.2)

Si un champ électromagnétique est présent alors les équations de Maxwell s’ajoutent
aux derniéres

VoF§ = Js (7.3)

ou F 5‘ est le tenseur électromagnétique et Jg est le quadri-vecteur courant électrique.
La simplicité de ces équations n’est qu’apparente et derriére se cachent plus d’une centaine de
termes explicites. Résoudre ’ensemble de ces équations en relativité générale en géométrie 3D est
le graal dela relativité numérique et demeure encore actuellement un véritable challenge. Dans les
applications GRMHD en astrophysique, différentes méthodes numériques existent. La majorité
des modéles numériques est basée sur les méthodes de différences finies et d’éléments finis (ou
volumes finis). Dans la méthode des différences finies, les systémes physiques sont représentés
dans une grille spatio-temporelle discrétisée. Ainsi, les fonctions qui décrivent le systéme sont
connues localement en chaque point de la grille. Le calcul de la dérivée d’une fonction f est
alors donné par le développement en série de Taylor de la fonction sur la grille. Ces méthodes
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numériques de différences finies s’appliquent seulement dans le cas d’écoulement dépendant du
temps. En effet, dans le cas des écoulements stationnaires, la résolution des équations MHD est
rendue complexe avec ces méthodes a cause de ’existence de points critiques qui imposent des
conditions aux contours internes du fluide. En plus, les équations aux dérivées partielles changent
du régime elliptique au régime hyperbolique.

Pour ces raisons, nous avons opté pour 'utilisation de méthodes spectrales implémentées
dans la librairie LORENE. En effet cette méthode donne une description globale des grandeurs
physiques qui permet de traiter les surfaces critiques. De plus ces méthodes utilisent un schéma
itératif de relaxation pour résoudre les équations MHD stationnaires. Dans cette bibliothéque est
également implémentée une résolution multi-domaines ce qui permet d’intégrer les équation dans
des régions ou les conditions physiques sont différentes et indépendantes les unes des autres.

7.2 Les décompositions spectrales a la base de LORENE

La méthode est basée sur une description globale des fonctions du probléme physique
dans tout le domaine. Elle consiste & projeter une fonction f sur une base finie de fonctions
orthogonales aux propriétés connues. Dans le cas d’une fonction f & une seule variable radiale r
on a :

N
F0r) =" fu(r) (74)
k=0

ou fi sont des constantes indépendantes de r appelées coefficients de développement.
Elles représentent les composantes de la projection de la fonction f sur la base des fonctions Wy.
L’utilité de la fonction f sur cette base de fonctions Wy, est de simplifier le probléme numérique
de la dérivée et de l'intégrale. En effet, ce développement permet de transformer le probléme de
la dérivée de f et de son intégrale en dérivées et en intégrales des fonctions connues usuelles Wy,

) 3 gt (7.5)
k=0

ou \Ifk(r) sont les dérivées des fonctions de la base par rapport & r, ces fonctions étant
connues de facon exacte.

Dans notre cas nous nous intéressons principalement aux résolutions des équations
d’FEinstein et de Maxwell dans le vide et donc a la résolution des équations de type Poisson.
Jusqu’a maintenant ces équations furent résolues dans le cas axisymétrique mais malheureuse-
ment ce cas limite est difficilement applicable au calcul de la magnétosphére des pulsars. En effet
I’axe magnétique est en général non aligné a ’axe de rotation. C’est pour cette raison que j’ai
consacré dans un premier temps une partie de ma thése au développement des décompositions et
des différents opérateurs de LORENE dans le cas général et ce pour des solutions des équations
de Poisson. Cette partie trés analytique est présentée dans ce paragraphe.

7.2.1 Décomposition d’une fonction en symétrie sphérique

Le choix des bases sur lesquelles est projetée f est arbitraire. Par simplicité la base
angulaire de référence est celle de Fourrier en cos(¢f) ou sin(lf) pour laquelle un algorithme
rapide de décomposition existe (FFT). Cependant la base angulaire la plus intéressante pour la
résolution des équations de Poisson (et donc pour la détermination du champ magnétique dans la
magnétospheére de 1’étoile & neutrons) se trouve étre les polynémes de Legendre en cos(f). Hélas
4 notre connaissance il n’existe encore aucun algorithme rapide de passage sur cette base. C’est
pour cette raison que nous développerons f dans un premier temps sur la base de Fourrier puis
transformerons cette décomposition sur la base de Legendre par un simple changement de base.
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En ce qui concerne la base radiale, les polynomes de Tchebychev T, (x) = cos(n arccos(x)) sont
retenus en raison de l’existence d'un algorithme rapide de passage (FCT).

En toute rigueur les bases sont infinies, mais le traitement informatique impose de les
tronquer. Cette limitation est duale de celle sur la discrétisation spatiale : une fonction f sera
représentée aussi bien par la donnée de ces coefficients spectraux que par la valeur qu’elle prend
en ces points spatiaux.

En coordonnées cartésiennes une fonction quelconque peut se décomposer de la fagon

suivante :
.%' y Y, 2 Zauvwx y 2" (76)
en posant
¢ = z+iy = rsin(0)e
{ ( = z—iy = 7“sim(9)€_i(Zb (7.7)
Si f est polynomiale en (z,y, z) alors f sera polynomiale en (¢,(,2) et on aura
FC.C2) =D by 2" (7.8)

cela nous donne une expression de f en coordonnées sphériques (r, 60, ¢) de la forme :

F(r,0,0) =) bynpwr™ 20T sin™ 20 () cos® (0) e (7.9)

muvw

aveCc m = u — v.

7.2.2 Décomposition de f selon ¢

La fonctions f peut donc se mettre de fagon générale sous la forme :

fr,0,0) = cm(r,0)e™? (7.10)

m

avec Cp(1,0) = 3 by r™ 2T sin™ 2 (9) cos? (). Ces différents coefficients seront
trouvés a l'aide de transformées de Fourrier.

7.2.3 Décomposition de f selon ¢

Selon que m soit pair ou non nous pouvons distinguer 2 cas :
— Cas m pair alors m = 2p et on a alors :

sin”™ 2 (f) cos® () = sin®P+V)(9) cos®(6)
= (1 —cos?(0))P+? cos™(6) (7.11)
= SR oy cos(16)

et on peut alors décomposer la dépendance en 6 selon une base de cos(16).
— Cas m impair alors m = 2p + 1 et on a alors :



Chapitre 7: Vers un code GRMHD pour la simulation de la magnétosphére proche. 131

sin™*2v(9) cos® () = sin?(P+v)+ (6) cos™(0)

- sin(0) (sin?P+¥) (9) cos™ (6)
(7.12)
_ sin(0) (3P0 g cos(qf)

= PR A Gin((1 4+ 1)0) + sin((1 — 1)6))

et on peut alors décomposer cette fois ci la dépendance en 6 selon une base de sin(16)
En résumé f peut se mettre sous la forme suivante :

{ f = 35, dim(r)cos(10)e™®  pour m pair

= Zlm dim () Sin(le)eim¢ pour m impair (7.13)

Mais comme nous l’avons vu il serait préférable de décomposer f selon une base de
polynéme de Legendre pour simplifier la résolution d’équations de Poisson. On décompose pour
cela dans un premier temps notre fonction f selon la base de Fourrier puis par un changement
de base nous la développons sur la base de Legendre normalisée.

Fonctions de Legendre normalisées

Définissons tout d’abord la base des fonctions de Legendre normalisée comme étant
I’ensemble des

By (cos(8)) = P (c0s(6) (714
_— \/ (21 ;_(ll—)i—(lm_)!m)! 715)

et
A eos(0) = (1) (1 — cos? (@)L (716

Dans cette derniére équation P, est le polynome de Legendre et P/™ est la fonction
associée de Legendre.
Avec ces définitions on a donc

/Oﬂ P (cos(6))sin(0)df = 1 (7.17)

et

/Pl' cos(6)) P (cos(6)) sin(0)dd = 66y (7.18)

Matrice de passage de cos(jf) a ]Slm(cos(ﬂ)) pour m pair

on peut développer cos(j6) en général de la facon suivante :

cos(jb) = ZAJZ‘PZ cos(f)) (7.19)

avec le nombre de points de collocation entre [0, II]
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Les différents coefficients A?} s’expriment de la facon suivante :

AL = Iy cos(jO) P/ (cos(0)) sin(6)d6
(7.20)
= JLT@ @)
Comme le montre ’équation précédente il est également possible d’utiliser les polynémes
de Tchebychev.

Matrice de passage de P/"(cos(d)) & cos(j#) pour m pair

De la méme maniére on a

P™(cos(0)) = ‘ By cos(j0) (7.21)

lm

J
Mais cette fois ci ’ensemble des cos(j6) ne forment pas une base orthonormale de poids
1. 11 faut donc les normaliser. On a

™

/ COS(jG) COS(jla)dG 5 (1 + 50j)5j]' (7.22)
0

Les coefficients Bljm se calculent donc de la sorte :

™

Bf, = (5% [7 B (cos(60)) cos(j6)d6
(7.23)

= (5 [ @) Ty(a) g

Ici aussi il est possible d’utiliser les polynémes de Tchebychev pour calculer ces coef-
ficients. Pour le cas m impair, les matrices de passage seront calculées de la méme fagon. On a
donc une décomposition finale de f qui se mettra sous la forme :

=3 etn(r) B (cos(0) 6™ = 3 et (1)V/27 Vi (6, 0) (7.24)
Im im

ou Yy, (0, ¢) sont les harmoniques sphériques solutions de I’équation aux valeurs propres
AY;,(0,0) = EpnYim (0, ¢). Dans cette équation A est 'opérateur laplacien écrit en coordonnées
sphériques sur la sphére de rayon unité. Ainsi une équation de Poisson de type :

2f 20f 1 .0°f cos(0)df S
a2 Trar T _(W * sin()90  sin%(0)0p?

Sy ot ) = 50r,0,0) (7.25)

se mettra sous la forme :

2 2d 1(+1)
(W + ;% - T)elm(r) = Slm(r) (726)
Il reste a résoudre ’équation précédente en décomposant les ey, (r) sur une base adé-
quate.

7.2.4 Décomposition de f selon r

La fonction f sera décomposée selon r sur la base des polynémes de Tchebychev. Pour
j pair les ey, (r) seront fonction de polynoémes pairs et pour j impair ces coefficients dépendront
seulement de polynémes impairs. Cette décomposition radiale permet de transformer ’equation
différentielle précédente en un systéme linéaire sur les coefficients radiaux, prenant souvent sous la
forme d’une matrice a bandes (relations de récurrence initialisées par les conditions aux limites).
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7.2.5 Intérét des méthodes spectrales

Le premier avantage des décompositions spectrales tient dans leur économie de degré
de liberté. En effet pour un niveau de précision donné dans la solution trouvée, un nombre
moins grand de degré de liberté est requis que dans le cas de différences finies par exemple. Plus
précisément, nous pouvons dire qu’avec les méthodes spectrales le nombre de points sur la grille
est réduit d’un facteur 5 par unité d’espace. Cela veut dire que dans le cas d’un systéme 3D, le
nombre de points sur la grille est réduit d’un facteur 125. Le deuxiéme avantage réside dans le
choix des coordonnées les mieux adaptées & notre probléme pour éviter les singularités pouvant
étre présentes dans un systéme donné.

Les équations elliptiques et paraboliques sont adaptées & un traitement par méthodes
spectrales. Cependant de bons résultats sont également possibles pour des équations hyper-
boliques si aucune discontinuité n’est présente dans la solution. Dans le cas d’une solution non
continue, il est alors possible d’ajouter une viscosité spectrale artificielle pour obtenir une solution
plus lissée. D’autres méthodes numériques comme les solveurs de Riemann ont été développées
pour traiter ce genre de discontinuité. Dans le cas relativiste ot 'on doit résoudre simultané-
ment des équations elliptiques couplées a des équations hyperboliques, une bonne stratégie serait
d’utiliser les méthodes spectrales pour les équations elliptiques conjointement & des techniques
basées sur des solveurs de Riemann pour les équations hyperboliques ou des discontinuités dans
les solutions peuvent apparaitre. Cette technique est appelé Mariage des maillages.

7.2.6 Grille multi-domaines

Les méthodes spectrales ne résolvent cependant pas tous les problémes communs aux
différentes méthodes numériques. En particulier :

— Elles ne sont efficaces que lorsque les conditions aux limites sont bien connues. Or
ici, elles ne le sont qu’a I'infini. 11 faut donc avoir accés directement & r — 0o, non en
tant que limite, mais dans la grille elle méme.

— D’autre part, méme si nos développements étaient infinis, un effet parasite de non
convergence simple, dit phénoméne de Gibbs peu apparaitre en cas de discontinuité
dans les fonctions que ’on désire approcher. Ce phénoméne apparait souvent entre
I'intérieur et ’extérieur de 1’étoile & neutrons. En outre, alors que ’erreur dans 'ap-
proximation d'une fonction C> varie en e ott N est le cardinal de la base, elle
ne décroit plus qu’en N~®+1) dans le cas d’une fonction CP. On a donc intérét a se
débarrasser d’une maniére ou d’une autre de ces discontinuités.

L’introduction de plusieurs domaines permet de réduire 'impact de ces phénoménes.

La limite entre deux domaines de la grille peut étre placée le long du bord de ’étoile, ce qui
permet d’éviter les problémes de convergence. L’accessibilité & 'infini est ensuite assurée par un
changement de variable en 1/r dans la zone la plus externe. Plus précisément, on définit trois
zones radiales pour nos simulations.

— La premiére s’étend du centre de ’étoile & sa surface lorsqu’elle est suffisamment
proche de la sphére. Dans cette zone, la variable x des T, est reliée au rayon par
r = Rx avec 0 < x < 1 et ol ’on restreint 'intervalle en x pour des raisons de parité.

— La seconde s’étend de la surface & I’environnement proche de 1’étoile. Ici, la variable
x décrit tout l'intervalle [—1,1] et on a r = R(1 + x)/2.

— La derniére dite zone compactifiée, s’étend jusqu’a I’infini inclus grace au changement
de variable r = R/x avec 0 < z < 1.

Les équations sont donc résolues séparément sur ces trois domaines. Les conditions aux
limites sont propagées depuis l'infini par I’exigence de continuité des fonctions et de leur dérivées
radiales aux bornes des domaines ce qui garantit 1'unicité des solutions.

Le principe de LORENE étant présenté, il nous reste maintenant & décrire I’ensemble
des équations & la base de notre simulation. Dans une premiére partie, je présenterai de maniére
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général le formalisme 3-+1 & la base des équations. Ceci sera suivi par une description détaillée
des équations de GRMHD utilisée dans notre modéle.

7.3 Le formalisme 3-+1 en relativité générale

L’intérét du point de vue 3+1 de la physique relativiste est lié & la grande similitude avec
les équations de la physique classique. En effet, en formalisme 3-+1, le référentiel espace-temps
(t,r,0,¢) peut étre séparé en hyper surfaces de type espace & 3 dimensions (r, 6, ¢) auxquelles
I’axe d’évolution temporelle t est perpendiculaire. Les hyper surfaces sont caractérisées par t
constant. Sur ces hypersurfaces, les valeurs de toutes les grandeurs (densité,charge,vitesse,champs
électriques et magnétiques) sont définies. Tandis que ’axe temporel donne ’évolution de ces
grandeurs, la séparation entre la partie spatiale (I’espace absolue au sens galiléen) et la partie
temporelle permet 'introduction d’un référentiel spatial cartésien local appelé FIDO pour Fidu-
cial Observer. FIDO est défini comme 1’observateur local au repos dans le référentiel en chute
libre autour du trou noir de Schwarzschild ((Thorne 1968)). Il est défini en chaque point (r, 6, ¢)

par les vecteurs de base orthogonaux (Z, €0, E;) Le temps dans le référentiel FIDO est le temps
propre T mesuré par [’horloge locale du FIDO. Dans le FIDO, ’axe temporel est toujours perpen-
diculaire aux hypersurfaces spatiales. La relation entre le temps propre du FIDO, 7 et le temps
universel t est la suivante :

dr

pri N (7.27)
ot N est la fonction lapse. Cette notion sera présentée plus en détails dans le paragraphe

suivant. Le repére FIDO est ainsi déterminé complétement dans le formalisme 3 + 1 par les

vecteurs de base orthogonaux (e;€,, €g, €5). La relation 7.27 nous permet de déduire une autre

signification physique du facteur de courbure de ’espace N. Il est le temps propre qui s’écoule

dans FIDO lorsqu’il s’écoule une unité de temps du temps universel t.

7.3.1 Lapse et shift

Si on définit par 7 le champ de vecteurs normaux aux surfaces o, orientés vers les t
croissants. Ce sont les quadrivitesses d’observateurs dit eulériens . Entre o; er o4, 4+ ces obser-
vateurs mesurent :

— Une variation de leur temps propre d7. La fonction lapse N comme définit plus haut

est donc le lien entre le temps coordonnée t et le temps propre .

— Une variation de leurs coordonnées spatiales, les vecteurs 7 ne suivant pas forcément
les lignes iso-z* ot 2 désigne la coordonnée voulue & la position de I'observateur (en
sphérique 7, 0 ou ¢). Cela définit le vecteur shift N tel que 2(t + dt) = a7 (t) — N'dt.

Ensemble le lapse et le shift forment une décomposition orthogonale du vecteur e; =
N7 +Net 7.N =0

7.3.2 3-métrique

On peut alors définir un opérateur de projection hj, = d;; + n,n”. En particulier, la
métrique g, Se projette en une métrique spatiale v sur oy selon ~;; = h:h%g,,. Ce qui donne
6tri " jett 6tri tial 1 j = hi'h% g Ce qui d
sous forme développée :

(NN NN ((ZUNT NN
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FiG. 7.1: Représentation de la structure en couche du formalisme 3+-1.

Il reste encore & exprimer la maniere dont les différentes métriques spatiales v;; sont
reliées entre elles d'un o; a l'autre. Cela est le role du tenseur de courbure intrinseque K;; =
—%En%j ot £, désigne la dérivée de Lie selon le vecteur 7.

Dans toute cette partie, on notera D la dérivée par rapport & la métrique ~;; et D la
dérivée par rapport a la métrique plate de f;;.

7.3.3 Application de ce formalisme
Métrique adéquate

Pour pouvoir utiliser ce formalisme, il est nécessaire de se choisir un systéme de coor-
données sur chacun des feuillets ainsi qu’un feuilletage de ’espace temps.

Feuilletage

Le feuilletage adopté par la suite est connu sous le nom de feuilletage mazimal. C’est a
dire que le 3-volume de chacun des feuillets est maximal, ce qui revient & imposer KZ’ = 0. Son
principal avantage est de donner des espaces asymptotiquement euclidiens & l'infini, ainsi que
d’éviter les singularités lors des effondrements pour les simulations dynamiques.

Choix des coordonnées

La jauge choisie est ici quasi — isotrope, entre autres pour les raisons suivantes :

— FElle améne les équations du champ sous forme elliptique, ce qui garantit les théorémes
d’existence et d’unicité des solutions trouvées.

— Elles recouvrent tout ’espace, ce qui permet d’avoir accés aux conditions aux limites
a 'infini, les seules connues avec exactitude.
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Cela nous améne, en accord avec les conventions du formalisme 3+1, & considérer le
tenseur métrique pour l'espace temps de la forme :

Jopdr®dz’ = —N2dt? + B*r?sin®(0)(dp — N?dt)? + A*(dr? + r*df?) (7.29)

ott N,N? A et B sont des fonctions de (r,6) seulement grace aux hypothéses de sta-
tionnarité et de symétrie de révolution.

7.4 Configuration d’équilibre de 1’étoile & neutrons en rotation

I’ensemble des équations présentées ci aprés ont déja été implémentées dans LORENE.
Elles ne seront donc pas développées en détail mais juste présentées dans leur globalité. Elles
permettent de résoudre les équations de gravitation et d’hydrodynamique pour trouver la configu-
ration d’équilibre de 1’étoile et la métrique résultante. On rappellera dans une premiére étape les
expressions des équations de la gravitation ainsi que celles de I’hydrodynamique pour aprés pré-
senter simplement la méthode de résolution de la configuration d’équilibre de 1’étoile. Le champ
magnétique ne sera pas inclus dans la recherche de cette configuration d’équilibre. En effet son
effet commence & étre non négligeable pour des champs magnétiques trés élevés de 1'ordre de
10'0G. Ce cas extréme et assez rare sera traité dans de futurs travaux.

7.4.1 Equations d’Einstein en formalisme 341

Les équations d’Einstein Gy, = 87Ty, (ou G est le tenseur d’Einstein associé a la
métrique g.p et T est le tenseur énergie impulsion) peuvent étre projetées selon la direction
normale n® sur les couches spatiales 0. Cette projection méne & deux équations de contrainte.
La projection selon le vecteur normal méne également & une équation d’évolution qui décrit
comment le champ se propage d’une couche & l'autre. Cette équation contient en général des
dérivées temporelles de second ordre de la métrique spatiale.

La contrainte hamiltonienne s’écrit :

R+ K? - K;; KV = 167p (7.30)

et le contrainte impulsionnelle :
Dj(K'" — 4 K) = 8IIS" (7.31)
L’équation d’évolution elle se met sous la forme :
1
DtKij = —DZ’DjN + N(Rij — QKZ‘jKJk + KKZ']') — STFN(SU — 57@']’(5 — ,0)) -+ [:ﬁKij (732)

ici les champs 7Si et SZ sont les projections du tenseur énergie impulsion le lOIlg de
ps p J proj g p
na et sur o.

p = ngmT®
Si = —YiampT® (7.33)
Sii = YiavpT?

Nous pouvons remarquer déja que si les équations de contraintes sont satisfaites sur la
remiére couche d’espace, elles le seront sur les suivantes grace a 1’équation d’évolution.
p pace,
En résumé les projections de ’équation d’Einstein R* — %ng, = 871}, se composent
de :
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— Trois équation de contraintes impulsionnelles, dont une seule non triviale grace aux
symétries.
— Une équation de contrainte hamiltonienne.
— Six équations d’évolution de K, dont deux seules sont pertinentes ici. (celle sur Ky,
et celle sur la trace de K)
Ces quatre équations réarrangées, donnent un systéme d’équation de Poisson soluble
numériquement (Bonazzola et al. 1993)

7.4.2 Les équations d’hydrodynamiques en formalisme 3+1
Pour un fluide parfait, le tenseur énergie impulsion TJ?;;M 4 Se met sous la forme :
Thia = pohu®u’ + Pg (7.34)

ol po est la densité de masse pour un observateur en mouvement avec le fluide de vitesse
u®, P est la pression et h est ’enthalpie spécifique :

h=14¢+ P/pg (7.35)

avec € la densité d’énergie interne spécifique. En ’absence de champ magnétique les
équations de mouvement du fluide sont déduites de la conservation de 1’énergie, de la quantité
de mouvement :

VT fhia =0 (7.36)
ainsi que de la conservation du nombre baryonique :

Va(pou®) =0 (7.37)

En suivant les notations de (Wilson 1972b) qui posa D = pgW, E = poeW et S, =
pohWu, = (D+E+PW )u, avec W = Nu! = (1+*yijuiuj)1/2 on a pour ’équation de continuité :

8(v*2D) + 8;(v'/2Dv?) = 0 (7.38)
pour la conservation de 1’énergie :
O (Y'\2E) + 0;(v' /2 Ev?) = —P(8,(v'*W) + 9; (v *W ') (7.39)
et pour les équations d’Euler (Baumgarte et Shapiro 2003) :

SaSh
2N St

O (Y/28;) + 8;(v /2 Sjv7) = —NAV2 (89, P + d;g™) (7.40)

7.4.3 Résolution numérique

L’algorithme permettant d’établir la configuration d’équilibre d’une étoile & neutrons en
rotation existait déja avant le début de ma thése (Salgado et al. 1994; Bocquet et al. 1995; Novak
et Marcq 2003) et est maintenant une fonction de base dans Lorene. Pour décrire briévement le
principe :

— Dans une premiére étape ’ensemble des équations de Poisson gérant la gravité sont

inversées permettant ainsi l'actualisation des différents paramétres de la métrique.

— Par la suite les quantités hydrodynamiques ainsi que le tenseur énergie-impulsion est

mis & jour.

— L’intégrale premiére du mouvement est utilisée pour déduire le profile en enthalpie

de I'étoile.
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— L’équations d’état est alors utilisée pour déduire de I’enthalpie des densités baryo-
niques ainsi que I’énergie interne et la pression au sein du fluide.

— Les quantités hydrodynamiques sont une nouvelle fois réactualisées en tenant compte
des nouvelles valeurs de la densité, de I’énergie interne ainsi que de la pression.

— Enfin les quatre potentiels gravitationnels servant de source & la résolution des équa-
tions de Poisson sont recalculés pour démarrer une nouvelle itération.

FiG. 7.2: Carte 3D de la densité baryonique de ’étoile.

En utilisant ce schéma numérique et en posant comme équation d’état une équation de
type Akmal (Akmal et al. 1998) on a comme configuration d’équilibre la configuration présentée
dans le Tableau 7.1. Pour obtenir cet équilibre on a posé une vitesse de rotation de 30 Hz ainsi
qu’une densité baryonique de 1.6M.

TAB. 7.1: Configuration d’équilibre de 1’étoile & neutrons

Parameétre Valeur numérique
Enthalpie centrale 0.4 ¢?
Densité baryonique au centre 7.10692 x 0.1 fm ™3
Densité d’énergie au centre 8.24868 meCCZ
Pression centrale 2.3536 prucc?
Lapse au centre 0.471798
Vitesse équatoriale 0.007745 ¢
Rayon d’équilibre au centre 8.14405 km

Les deux paramétres importants qui vont servir a la résolution des équations de Maxwell
pour la détermination de E et B sont comme nous ’avons vu le lapse et le shift. La fonction lapse
varie avec la distance & I’étoile et est représentée sur la Figure 7.3. Elle est minimum au centre
de I'étoile et tend vers 1 loin de cette derniére, ce qui est en accord avec le fait que la métrique
est plate loin de ’étoile.

Quant & la métrique v;;, elle est diagonale et ces trois termes sont égaux traduisant Iiso-
tropie de notre systéme et la faible déformation de I'étoile sous l'effet de sa rotation. L’évolution
de cet unique paramétre avec la distance est présentée sur le Figure 7.4
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FiG. 7.3: Evolution du lapse avec la distance a 1’étoile.

phi=0: th=0, pi/4, pi/2, phi=pi/4: th=0, pi/4

comp. 22

metric

Fic. 7.4: Evolution du facteur 7,2 avec la distance a 1’étoile.

Une fois cette configuration établie, il nous reste maintenant a résoudre ’ensemble des
équations de Maxwell pour voir la structure du champ magnétique.
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7.5 Champ magnétique d’une étoile & neutrons en rotation

Cette partie correspond & la deuxiéme étape de mon investissement personnel dans la
librairie LORENE et présente la résolution des équations de Maxwell dans la métrique donnée
par la configuration d’équilibre de 1’étoile.

7.5.1 Les équations de Maxwell en formalisme 3+1

On peut généralement décomposer le tenseur de Faraday F? de la facon suivante :

F® = poEb — nPE® 4 %P, (7.41)

ol dans cette équation £ et B® sont respectivement le champ électrique et magnétique.
Ces tenseurs sont purement spatiaux et donc :

E*n, =0 etB*n, =0 (7.42)
Le tenseur 3D de Levi-Civita €4, est lui définit de la sorte :
etbe = eabedy (7.43)
Nous pouvons également décomposer le quatre vecteur courant de la fagon suivante :

T =n""pe+ J* (7.44)

avec pe et J? la densité spatiale de charge et de courant. Dans ces conditions les équa-
tions de Maxwell V,F® = 477% se mettent en formalisme 3+1 sous la forme (Thorne et Mac-
Donald 1982) :

DZEZ = 471',0@

WE' = €9*Dj(NBy) —4nNJ' + NKE' + LN E"

DB — 0 (7.45)
oB" = —€9%D;(NE) + NKB' + LN B?

A ceci s’ajoute ’équation de conservation de charge V, 7% = 0 qui devient en formalisme
3+1:

Oipe = —Di(NJ) + NKp. + Lype (7.46)

Les équations de Maxwell en relativité retreinte peuvent alors étre retrouvé facilement
a partir de ces équations en prenant comme métrique celle de Minkowski ~;; = f;;. Dans cette
espace temps N =1, K =0et N' = 0.

Il est souvent trés utile pour la résolution numérique des équations de Maxwell d’intro-
duire un quatre vecteur potentiel A, qui peut alors étre décomposé selon :

Ay = Bng + Aq (7.47)

le vecteur A, est ici purement spatial et est tel que A; = N'A;. Il est en général
possible et souvent trés utile de réécrire les équations de Maxwell en fonction de ces potentiels.
Avec lidentité B! = €% Ay, j le terme €%/ *D;(N By) dans la deuxiéme relation de Maxwell devient
alors :

¢*D;(NBy) = €iju€™ ™ NI Apy g

= (8!8, — 0L,8))D;(ND'A™) (7.48)
= D;(ND'A%) — D;j(NDJAY)
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Or si 'on dénote par D la dérivée par rapport a la métrique plate de Minkowski I’ex-
pression 7.48 peut alors se mettre sous la forme

¢i*D;(NBy) = Dj(N(lgf?j ;)Din)) (7.49)
_ (T |

avec T = N(D'A? — DJ A?). Ce tenseur étant antisymétrique sa divergence s’exprime
de la fagon suivante :
¢EDi(NBy) = Z5Di(V)N(D'A - DIAY)
v

= LDV Ny D T — DAY

avec v le déterminant de la métrique +;;. La derniére relation vient du fait que la

(7.50)

métrique v;; est diagonale et que po = y11 = 7y22. Ainsi :

DIAT —DIAY = fyikaAj — ’leDlAi
_ ’yiiDiAj—'ijDin car 'yij :05117&]
7*1/3(D"Aj — DI AY) car 4 = A ~1/3 Rk g (7.51)

L’équation 7.50 implique en utilisant la condition de jauge (DjAj =0):

i D’(ln(’Yl/6N)) i Ad i A ¢/*D;(NBy)
AA :jT(D A]—DJA)—jT (7.52)
Y
Le champ électrique lui s’exprime en fonction des potentiels de la sorte :
4 1 . 4 .
E' = —N(D’(NCD) +DA* — Ly AY) (7.53)

et ainsi avec I’équation 7.49 la deuxiéme équation de Maxwell en régime stationnaire
(D = 0) se met en fonction des potentiels sous la forme suivante :

(Ly + KN)(ZND 4 £l
N

D;(In(y /O N))

AAi = 7

(D'A} — DI AY) — —4rJ" (7.54)

De méme en remplacant 1’expression 7.53 dans la premiére équation de Maxwell on a
alors pour ® la relation :

A(N®) = —Dk(ln(§))(Dk(N¢) — LNAR) + DLy AF) — 47p N (7.55)

Ces deux équations sont a la base des résolutions de Maxwell en formalisme 341 avec
des méthodes spectrales en coordonnées sphériques. Elles seront utilisées par la suite, une fois la
configuration d’équilibre de 1’étoile obtenue, pour introduire une densité de courant a l'intérieur
de I’étoile afin de déterminer la forme du champ magnétique et électrique. Ce courant & l'intérieur
de 'étoile sera de la forme :

Jr = 0
Jy = f(r) cos(¢) sin(«) (7.56)
Jp = f(r)(sin(f) cos(a) — sin(¢) cos () sin(wv))

ou f(r) désigne I'évolution de la densité de courant avec le rayon de ’étoile. Cette
fonction pourra étre en 1/r? par exemple.
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7.5.2 Configuration du champ magnétique autour de I’étoile

Aprés avoir établie la configuration d’équilibre de 1’étoile, les équations de Maxwell dans
le vide furent résolues. Les lignes de champ magnétique obtenues sont présentées sur les Figure
7.5. Nous pouvons tout d’abord remarquer que le champ est approximativement dipolaire. La
densité de courant fut prise dans un premier temps uniforme a l’intérieur de 1’étoile & neutrons
puis localisée dans une couche proche de la croiite de 'étoile. Le champ magnétique résultant
varie légérement suivant la configuration prise. De plus de faibles écarts apparaissent également
suivant la métrique utilisée. Pour voir I'impact de cet écart sur les modeles d’accélération et
d’émission hautes énergies des pulsars, il est maintenant important de résoudre ces équations dans
une magnétosphére chargée. A la densité et au courant défini & 'intérieur de 1’étoile & neutrons,
doivent étre ajouter des termes liés a cette magnétosphére. Les zones ol la composante du champ
électrique paralléle au champ magnétique sera non nulle définiront les zones accélératrices. Dans
le vide ces zones sont représentées sur la Figure 7.8. Deux régions principales apparaissent et
correspondent & l'accélération proche des calottes polaires. La prolongation de cette zone le
long de la derniére ligne de champ fermée, sera le but de mon travail de modélisation de la
magnétosphére chargée. Ce travail se fera des I’année prochaine au sein du LUTH & Meudon.

Fi1G. 7.5: Lignes de champ magnétique en 3D obtenues aprés résolution des équations de Maxwell
pour une étoile & neutrons en rotation dans le vide.

7.6 Conclusion

Cette simple étude nous a tout d’abord montré que le champ magnétique pouvait étre
considéré comme dipolaire dans une premiére approximation mais qu’un écart & cette géométrie
existait et dépendait de la métrique ainsi que de la géométrie de la densité de courant & l'intérieur
de I’étoile. Les zones accélératrices dans le vide correspondent, elles, aux calottes polaires. Mais il
est maintenant nécessaire de se placer dans une magnétosphére chargée pour voir la prolongation
de ces zones accélératrices le long de la derniére ligne de champ ouverte. La détermination d’une
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F1a. 7.6: Coupe de la configuration des lignes de champ magnétique dans le plan x=0 avec une
densité et un courant situé dans une couche proche de la crotite de I'étoile.
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FiG. 7.7: Coupe de la configuration des lignes de champ magnétique dans le plan x=0 avec une
densité et un courant uniforme dans I’étoile.
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E parallele

Fig. 7.8: Carte 3D de la composante de E paralléle au champ magnétique.

telle structure est trés importante. Les modéles haute énergie dépendent en effet fortement de
la géométrie des lignes de champ et des signatures observationnelles comme la polarisation ne
peuvent étre interprétées qu’en connaissance de cette configuration.
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Avant propos :Pour contraindre les processus d’accélération dans la magnétosphére
lointaine au choc terminal, une des méthodes les plus directes est l’étude spectrale du rayonne-
ment émis par ses particules. Dans le domaine des X durs et v mous, ce rayonnement est du
a de l’émission synchrotron et dépend donc de la population des électrons ainsi que du champ
magnétique. Aux plus hautes énergies dans le domaine du TeV l’émission observée est due au
rayonnement Compton inverse des électrons sur le champ de photon local. Cette gamme en éner-
gie trace donc directement la population d’électrons sous l’hypothése d’un champ de photons
homogeéne. Ces deur rayonnements sont bien sur modulés par la géométrie du vent et des zones
émissives et peuvent par une mesure simultanée contraindre a la fois la population de particules
et le champ magnétique. C’est dans cette optique que nous avons étudié les caractéristiques spec-
trales du vent relativiste de PSR B1509-58 récemment observé avec HESS et INTEGRAL. Cet
objet posséde de plus une géométrie proche de celle du Crabe avec un jet et un tore. Sa géométrie
peut donc étre modélisée de maniére assez simple.

Foreword : To constrain particle acceleration processes at the terminal shock, the most
direct technique is spectral analysis. It gives useful constraints on the spectral index and mazimum
energy available after shock reacceleration. Such parameters have been studied in the case of PSR
B1509 using INTEGRAL observations and combining the results with ROSAT, BeppoSAX , and
HESS data to constrain the jet field and particle mazimum energy before the observed ageing.

8.1 Présentation de la région autour de PSR B1509-58

Les pulsars et les restes de supernova sont supposés étre formés en méme temps lors
de I’explosion de la supernova. Cependant encore aujourd’hui pas plus de 20 cas ont été recen-
sés d’association certaine entre un pulsar et un reste. Ces quelques cas recélent de précieuses
informations sur les propriétés du reste et du pulsar ainsi que sur les relations et interactions

147
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entre ces deux protagonistes. En particulier comme nous ’avons vu dans le chapitre introductif
la trés forte pression du milieu environnant peut confiner et choquer le vent relativiste émis par
le pulsar. Ce vent choqué génére alors de ’émission synchrotron pouvant servir a tracer les pertes
d’énergie du pulsar. Pendant plus de 15 ans la nébuleuse du Crabe ainsi que celle de Vela furent
les seuls restes & étre associé avec des pulsars. Une troisiéme association vit le jour a la découverte
d’un pulsar de 150 ms de période dans le domaine X, radio et v, PSR B1509-58 au sein du reste
MSH 15-52 (G320.4-1.2) (Seward et Harnden 1982; Manchester et al. 1982; Ulmer et al. 1993).
Les paramétres de rotation du pulsar donne un temps caractéristique de 1700 ans, une perte
d’énergie estimée a E =1.8x10% ergs.s~! et un champ magnétique B, =15 x 103G (Kaspi
et al. 1994) faisant de ce pulsar 'un des plus jeunes et surtout un des plus énergétiques avec un
champ magnétique trés élevé trés proche du champ critique de ’électrodynamique quantique ot
le phénoméne de séparation de photons débute.

—Ba'a0’

DEC {T2000)
E

m‘ o1 -
= .
—sa'ay -
1n8 1T L L 1o La
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FiG. 8.1: Image radio de la région autour de PSR B1509-58.

SNR G320.4-1.2 a une morphologie dans le domaine radio trés surprenante. En effet
deux zones émissives distinctes sont clairement visibles (Gaensler et al. 1999). Dans la zone au
sud, une partie de la coquille de la supernova est visible alors qu’on discerne au nord une zone
beaucoup plus brillante et centrée sur un point précis. Cette dissymétrie fit tout d’abord penser
& une région ou se superposent plusieurs restes mais aprés quelques années une équipe menée par
Gaensler (Gaensler et al. 1999) montra, en étudiant les raies d’absorption Ha, que 1’ensemble
de cette émission était due & un seul reste de supernova situé & une distance de 5.2+1.4 kpc.
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En supposant des paramétres standards pour le milieu interstellaire ainsi que pour ’explosion
de la supernova un Age caractéristique compris entre 6000 et 20000 ans fut estimé. Cet age est
bien supérieur aux 1700 ans calculés pour le pulsar et ce pour différentes raisons. Le pulsar
pourrait étre tout d’abord bien plus vieux que l'estimation faite (Blandford et Romani 1988;
Gvaramadze 2001). On pourrait également penser de maniére plus réaliste que le reste ait grandi
trés rapidement dans une cavité de faible densité (Seward et al. 1983). Son &ge serait alors bien
inférieur a celui mesuré. Ce modéle pourrait aussi expliquer son étrange morphologie ainsi que
le décalage du pulsar par rapport au centre du reste. Cet argument fut confirmé ultérieurement
par des observation dans le domaine Ha.

Les émissions X de ce systéme révélérent une structure différente mais tout aussi com-
plexe. Elles sont en effet composés d’une émission non thermique venant d’une structure allongée
selon une direction SE-NE centrée sur le pulsar ainsi que d’une partie thermique au nord de cette
zone. Cette derniére coincide avec I’émission ponctuelle de la nébuleuse RCW 89 observée en op-
tique (Seward et al. 1983; Trussoni et al. 1996).

L’émission non thermique observée en X a été interprété comme étant du au vent émis
par le pulsar. Comme il a été mentionné dans le paragraphe précédent, cette émission n’a pas été
détectée dans la domaine radio du fait de la faible densité dans lequel évolue le vent(Bhattacharya
1990; Gaensler et al. 1999). La collimation du rayonnement selon une direction précise a été
interprété comme étant due au jet du pulsar (Tamura et al. 1996; Brazier et Becker 1997).

Grace aux données ROSAT, la morphologie du vent trés proche du pulsar a pu étre
étudiée (Greiveldinger et al. 1995). Deux composantes de la nébuleuse sont alors visibles. La
premiére correspond & une émission étendue sur plusieurs minutes d’arc et I'autre & un disque
compact de rayon compris entre 30 et 45 secondes d’arc et centré sur le pulsar. Brazier et Becker
(1997) en utilisant les données de ROSAT HRI ne retrouvérent pas les deux composantes propo-
sées par Greiveldinger mais remarquérent que 1’émission autour du pulsar avait une structure en
arc semblable & celle observée en X pour le pulsar du Crabe (Aschenbach et Brinkmann 1975;
Hester et al. 1995). En 2002 grace a des observations Chandra, plusieurs arcs d’émission furent
découverts au sein de ce tore d’émission. Ces arcs furent attribués & des wisps dans un vent d’ions
relativistes (Gaensler et al. 2002).

La nature de la source thermique (RCW 89) située a 6 minutes d’arc au nord du pulsar
est encore peu claire. Il a longtemps été dit que cette zone était le lieu d’interaction entre le vent
collimaté du pulsar et la coquille du reste de supernova (Seward et al. 1983; Brazier et Becker
1997). En 1996 Tamura (Tamura et al. 1996) montra qu'une zone d’émission non thermique reliait
le pulsar & cette zone de rayonnement thermique. Il fit alors ’hypothése que cette structure était
la contrepartie du jet observée dans le sud. Dans ce cas en utilisant la différence de brillance
entre les deux poles, 'effet Doppler permit de contraindre le produit (et cos(fje¢) & une valeur
proche 0.28.

En 2005, 'observation de cette région par H.E.S.S entre 280 GeV et 40 TeV conforta les
résultats trouvés dans le domaine des rayons X (Aharonian et al. 2005). La nébuleuse observée
était allongée selon la méme direction qu’en X et son étendue était proche de 6 minutes d’arcs de
chaque coté du pulsar. Le spectre observé est une loi de puissance de la forme F—2-27+0.23+0.20
et peut étre expliqué par de 1’émission Compton inverse des électrons sur les photons du CMB
et du fond diffus infrarouge. En comparant directement cette émission & celle observée en X, une
valeur moyenne du champ magnétique de 17 uG fut trouvée.

Le systéme PSR B1509-58, SNR G320.4-1.2 fournit un bel exemple d’interaction d’un
pulsar avec son environnement.

8.2 Observation de PSR B1509-58 avec le satellite INTEGRAL

PSR B1509-58 a été observé avec le télescope IBIS/ISGRI du satellite INTEGRAL. Le
temps d’exposition fut de 1.3 Ms comprenant des données publiques du GPS (Galactic Plane Sur-
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vey) ainsi que des données privées (PI :W.Hermsen). L’ensemble de I’analyse fut effectuée avec la
version officielle de traitement d’image I’INTEGRAL auquel a été ajouté quelques modifications
notamment dans deux domaines : ’analyse en phase et ’étude de sources étendues.

8.2.1 Analyse en phase de PSR B1509

Dans le but d’étudier ’émission du vent relativiste de PSR B1509-58 et donc de réduire
I'influence du pulsar j’ai tout d’abord restreint mon étude & la phase non pulsée de la courbe
de lumiére, 14 ou le contamination du rayonnement du pulsar est théoriquement minimum. La
premiére étape de cette analyse est donc la conversion du temps UTC de chaque photon en temps
barycentré en utilisant la position du pulsar.

Corrections apportées aux données temporelles

Pour effectuer I'analyse des pulsations millisecondes d’une source comme PSR, B1509,
il est nécessaire de faire correspondre & chaque photon détecté par INTEGRAL dans la direction
de la source, une phase par rapport a la rotation du pulsar. A chaque temps d’arrivée d’un
photon v correspond une phase. Mais généralement les données temporelles d’un satellite comme
INTEGRAL sont exprimées en unités TT (Temps Terrestre). Il est donc nécessaire de barycentrer
ces données afin de retrouver la phase et corriger de la différence de marche pour chaque photon
selon la position du satellite sur son orbite et la position de la Terre par rapport au barycentre du
Systéme Solaire. Dans le référentiel inertiel du pulsar, on obtient la phase ¢(7") jusqu’au second
ordre car le troisiéme n’est observé que pour les trés jeunes pulsars.

HT) = 9(To) + FTO)(T ~To) + L fT)(T ~ Tl + fT)T - T’ (8.)

Du fait de l'accélération du satellite par rapport au pulsar le temps mesuré & bord ne peut
étre substitué directement dans les équations ci dessus. On va choisir le référentiel lié au SSB
ou Barycentre du systéme solaire. L’accélération de ce référentiel par rapport au pulsar est
suffisamment faible pour que le temps dynamique barycentré t; différe du temps propre 1" par un
simple facteur di & un décalage vers le rouge Doppler et gravitationnel. Le temps ¢ est exprimé
en fonction du temps mesuré & bord du satellite en unités TT selon :

t=trp+ A107"017 + AShapz'ro- (82)

Dans cette équation, trp est le temps d’arrivée au point SSB, A, est due & la différence de
marche entre les photons arrivant sur ISGRI et ceux qui arriveraient en SSB, et Agpapiro €st le
retard du 4 la dilatation du temps proche du Soleil causée par son champ gravitationnel.

- Transformation du temps terrestre en temps barycentré : La relation liant
le temps trp au temps tpp fut établie en 1989 par Brumberg et Kopejkin en utilisant des
approximations post-newtoniennes :

(Ve.rg — vg.ro) n O(C%) (8.3)

trr = trg — AEinstein + 62

Ici vg est la vitesse de la Terre dans le référentiel SSB. Les différents vecteurs sont donnés en
figure 2.1. Aginstein représente ’écart temporel dii & la dilatation du temps causée par la Terre
et autres corps massifs du systéme solaire. Ce retard est simplement fonction du temps t7p et
est obtenu en intégrant 1’équation suivante :

dAEinstein G"]\fZ 9 11629
dirs — Velrp = Ye)-Xei + 5 5 8.4
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Dans le second membre xg,; est le vecteur liant la Terre & la masse ¢ du systéme solaire. Aprés
intégration de cette équation on obtient pour la conversion Arp_7p :

Arr_rp = CoTT? + ..+ Y Aisin(waiTT + ®4) + TT Y _ Bisin(wyTT + )
% %

+TT2 Z Cisin(wciTT + (I)cz‘) + T3 Z Disin(wdiTT + (I)di) + VGZ.QXO . (85)

(2 (2

Pour cette équation le temps TT est exprimé en milliers d’années avec pour référence
J2000, Aprr_7p est en microsecondes et les divers coefficients utilisés sont tirés de la publication
de L.Fairhead et P.Bretagnon P.(Voir (Fairhead et Bretagnon 1990)). Ces derniers sont calculés
& partir des éphémérides DE200 du Jet Propulsion Laboratory. Le vecteur xg relie lui la Terre
au satellite INTEGRAL.

.. INTEGRAL

Mercure X(Mer) .

F1aG. 8.2: Vecteurs utilisés pour la barycentrisation des données temporelles.

-Retard de propagation Le retard da & la différence de marche entre la propagation
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d’un photon sur les trajets pulsar/SSB et pulsar/INTEGRAL peut étre calculé de la sorte :

Ar = rp—Toyp (8.6)
= Tp— (rﬁ —2rp.ro + 7“3)% (8.7)
N rp.To 1 (rpT)® 1. 4
~ rp—(rp— " T0+§[T_E)]r0+ ) (8.8)

M. (8.9)

12

Tp.ro —
p
2ry
Le vecteur r, = D relie le pulsar considéré au référentiel SSB, alors que Xxo_p est
le vecteur liant le satellite au pulsar. Une fois normalisé ces derniers s’écrivent respectivement
T, = 1 et To.Ainsi le retard A, peut s’écrire :

nro (nro)?—r2

Dprop = == =~ = (8.10)

Pour la majorité des pulsars on peut faire 'approximation que D > r, et ainsi le deuxiéme terme
devient négligeable :

~

n.ro
Aprop = c (811)
-Effet Shapiro Un photon en chute libre dans le champ gravitationnel du Soleil suit

un mouvement décrit par les équations des géodésiques sous leur forme lagrangienne :

d dx* 1 dzt dx¥

Ly = Zopgu 8.12
dp(gm dp) I (8.12)

Ici p est un paramétre affine le long de la trajectoire du photon différent du temps propre, ce
dernier étant nul pour les photons. On peut écrire cette équation successivement pour z* =
t,r,0,¢ (dans les coordonnées sphériques centrées sur le Soleil) en se rappelant que 1'une des
équations, par exemple 1’équation correspondant & la coordonnée r, peut étre remplacée par

I'intégrale de I’énergie. On a donc pour 6 :

d 2U . ,df 2U . 5 . do?
d—p{(l—*—?)’l" d_p = (1+c—2)7" SIDHCOSQ(% ), (813)
et pour l'énergie
2U . 2U
(1+ 6—2)[d7‘2 + r2(df? + dp*sin® )] = (1 — C—2)C2dt2. (8.14)
Au premier ordre en 26—({ on en déduit :
dr o 3 4U o
—)¥=01-=){1-—=(1 . 1
(== - F0+ =) (8.15)

Dans cette équation 7y est la distance minimale d’approche de ’onde du Soleil. En prenant un
potentiel de la forme U = GAT/IQ on peut intégrer cette derniére équation et trouver un retard
entre le temps que mettrait le photon pour venir jusqu’au satellite en ’absence de Soleil et en
sa présence. Cet effet est nommé effet Shapiro et fut découvert en 1964 (Voir (Shapiro 1964))en
constatant un retard anormal de l'instant de retour sur Terre d’un signal électromagnétique émis
depuis la Terre vers une planéte comme Mercure, et réfléchi par cette planéte. Ce retard est de
la forme :

2G My
=
C

AShapir@ = (]— + 005(0)) (816)

Mg est ici la masse du Soleil et cos(f) = rg.n est Pangle entre le vecteur unitaire ro, d’INTE-
GRAL au Soleil et n.
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Obtention d’une courbe de lumiére sans la contribution du fond

La phase de chaque photon incident est ensuite calculée en utilisant la période ainsi
que la dérivée premiére de cette méme période données par les éphémeérides radio de 'ATNF
(Australia Telescope National Facility). Dans chaque intervalle de phase les photons sont alors
sélectionnés puis une image est obtenue grace au logiciel de traitement standards ’INTEGRAL
(Version 5.1). Le flux et l'erreur sur le flux pour la source considéré sont alors obtenu en prenant
ces valeurs dans les cartes du ciel correspondantes et ce dans chaque intervalle de phase. Cette
méthode permet d’avoir une soustraction automatique du fond grace au masque codé et 1’émission
non pulsée peut alors étre observée facilement.

F}@qﬂ - %%1}4

F}:ﬁH %;H* g

0.02

01— v €
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(7] : %" ”%"
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5 -k b s b
° oo :— T +
i
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FiG. 8.3: Courbe de lumiére de PSR B1509-58 prise entre 20 et 50 keV

Dans le cas de PSR B1509-58 la courbe de lumiére entre 20 et 50 keV est présentée
sur la Figure 8.3. Une composante non pulsée significative est clairement visible sur cette courbe
entre la phase 0.77 et 1.07. C’est dans cet intervalle que sera effectuée ’analyse en imagerie et
spectrale de cette source.

8.2.2 Imagerie de sources étendues avec le télescope IBIS/ISGRI

Comme nous le montre la Figure 8.4 la source détecté a la position de PSR B1509-58
dans la partie non pulsée de la courbe de lumiére entre 17 et 40 keV semble légérement étendue.
Malheureusement pour le logiciel standard d’IBIS la flux d’une source ne peut étre donné que
par la hauteur du pic de la PSF ajusté sur la source (Gros et al. 2003). Cette estimation est
malheureusement incorrecte pour des sources étendues a cause de la dilution du flux sur une zone
plus grande que la largeur de la PSF théorique. Une méthode a été développée pour extraire le
flux d’une source étendue vue par IBIS et plus particuliérement par n’importe quel télescope
a masque codé (Renaud et al. 2006). Cette méthode convertit les images en flux standard en
images en intensité (flux par stéradian). Le flux total d’une source est alors estimé en sommant
les intensités sur toute I’étendue de la source. Le facteur de dilution est dans ce cas défini comme
étant la rapport entre le flux réel et celui donné par le logiciel standard, ce facteur dépendant
bien sur de I’étendue de la source.
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8.3 Observation d’une source étendue autour de PSR B1509-58

Deux cartes de 1’émission non pulsée ont été construites dans les bandes 17-40 keV et
40-100 keV. La carte en significativité dans la premiére bande est présentée sur la Figure 8.4.
Une source brillante est visible & la position du pulsar & une position de RA = 228.50° £ 0.03°,
DEC = —59.43° £0.03°.

-59.2

o
©
w

SR B1509

o)
©
N

+

Dec (degres)

o
©
o1

-59.6

-59.7

-59.8

228.2 228.4 228.6 228.8
Ra (degres)

FiG. 8.4: Image de ’émission non pulsée autour de PSR B1509-58 entre 17 keV et 40 keV. Les
coordonnées sont en J2000 et les contours en noir sont ceux de H.E.S.S

Le profil de cette carte selon la direction NO-SE est tracé sur la Figure 8.3. En rouge
pour référence est montré la courbe attendue pour une source ponctuelle. La source apparait
donc comme légérement étendue et son orientation coincide avec la morphologie connue dans
d’autres longueurs d’onde.

Mais en imagerie & masque codé 2 pixels adjacents ne sont pas indépendants statistique-
ment sauf dans le cas ol une distance supérieure a la taille de la PSF (opgp = 5.7') les séparent.
Aprés avoir soustraite la PSF centrée a la position du pulsar dans la carte en significativité (
voir Figure 8.6) il est alors possible de sommer les contributions d’un pixel au nord ouest du
pulsar et d’un autre au sud est pour évaluer la significativité de cette étendue. Des niveaux de
confiance de 4 et 2.3 o sont alors trouvés respectivement dans la premiére et seconde bande en
énergie. [’étendue et I'orientation exacte de la source sont évaluées en ajustant la carte en flux
par une gaussienne 2D de deux largeurs différentes et un angle de rotation libre. Pour comparer
avec une source ponctuelle le méme ajustement avec une source ponctuelle du champ de vue
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Fi1G. 8.5: Profil lissé de la carte en significativité selon la direction NO-SE entre 17 et 40 keV. La
courbe en rouge indique le profil attendu pour une source ponctuelle.

(XTE J1550-569) fut effectuée.

Cette source est trés bien modélisée par une gaussienne symétrique de taille ox7p =
5.85' +0.07’. Cette taille est en accord avec la taille de la PSF instrumentale de 5.75". Pour PSR
B1509-58 les meilleurs paramétres correspondent & un angle de rotation de 155° 4 4° en partant
du nord vers l’est, une largeur sur le grand axe le long de la direction NO-SE de ono_sp =
7.98° £ 0.07° et sur le petit axe de 5.90" & 0.08'. Cette derniére largeur est trés proche de celle
attendue pour une source ponctuelle. C’est pour cette raison que 'on considérera uniquement
I’extension selon le grand axe. Mais cette largeur apparente résulte de la convolution de la taille
réelle de la source avec la largeur de la PSF. L’étendue réelle de la source est donc donnée par :

0s = (0%0_sE — 0psr)? = 5.53 +0.07 (8.17)

Dans la deuxiéme bande en énergie la source semble plus petite avec une taille o, =
3.52'40.07' le long du grand axe et ce toujours dans la méme direction. Dans les différentes erreurs
sur la taille mentionnées sont inclues les erreurs statistiques ainsi qu’'une estimation grossiére de
I'impact de 1’échantillonnage de la carte ainsi que de l'interdépendance de pixels adjacents en
faisant bouger la gaussienne modélisée & 'intérieur du pixel central.

Le fait que 'extension et 'orientation de la source soit comparable avec la morpholo-
gie observée aux plus basses énergies nous indique que l’émission observée dans notre gamme
d’énergie est slirement due au vent relativiste du pulsar.

8.4 Une cassure spectrale autour de 150 keV

Les facteurs de dilution dus & I’étendue de la source sont respectivement de 1.36 et 1.19
dans la premiére et deuxiéme bande en énergie. Les valeurs pour des énergies intermédiaires ont
été interpolées entre ces deux valeurs. Le spectre dans la phase non pulsée a par la suite été mesuré
entre 17 et 200 keV en utilisant le logiciel standard de traitement des données d’'INTEGRAL
(Version 5.1). Chaque valeur dans les différents intervalles en énergie est alors renormalisée en
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FiG. 8.6: Excés dans la carte en significativité aprés avoir lissée et soustraite la PSF centrée sur
la source a la carte originale entre 17 et 40 keV.

divisant par la largeur de la bande en phase et corrigé du facteur de dilution. Ce spectre est
présenté sur la Figure 8.7. Il est accompagné du spectre BeppoSAX dans le méme intervalle de
phase (Mineo et al. 2001).

Le spectre INTEGRAL mesuré est une loi de puissance d’indice spectral o = —2.12 £
0.05 en accord avec les mesures BeppoSAX. Le flux total entre 17 keV et 200 keV est de 0.30 +
0.02keVem~2s71. La limite supérieure trouvée entre 130 et 200 keV indique ’existence d’une
cassure spectrale dans cet intervalle en énergie. Cette limite dévie & 2.90 de ’extrapolation de
la loi de puissance dans ce méme intervalle en phase. Cette cassure n’est pas visible dans le
spectre pulsé et ne peut donc pas étre attribué au pulsar. Il est de plus consistent avec les points
BeppoSAX mesuré & hautes énergies.

8.5 Des particules au TeV au sein du vent de PSR B1509-58 7

Comme nous l’avons vu l’extension et ’orientation de la source coincident bien avec
la morphologie du vent relativiste du pulsar observée dans le domaine des X avec des satellites
comme BeppoSAX, ROSAT, ou Chandra ainsi qu’avec des télescopes Tcherenkov comme H.E.S.S.
Cette étendue n’est en revanche pas compatible avec une émission continue du pulsar. De plus
I’accord entre les spectres INTEGRAL et BeppoSAX nous incite & penser que cette émission
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F1a. 8.7: Spectre en énergie d’'ISGRI et de BeppoSAX entre 2 et 200 keV. Toutes les erreurs et
limites supérieures sont données & un niveau de confiance de 1 o .

commune est du au jet méme du vent. La source apparait de plus légérement plus brillante au
sud qu’au nord et induit un rapport de brillance de 1.4. Ce rapport est légérement en dessous
de celui estimé en X (~ 5) ainsi qu’au TeV (~ 3.5). Cette différence s’explique par la faible
résolution angulaire d’ISGRI qui ne peut séparé 1’émission ponctuelle et continue venant du
pulsar de celle étendue de la nébuleuse venant du jet ou du tore. Nous allons maintenant étudier
les conséquences d’une origine commune des émissions X et au TeV observée dans le cas de PSR
B1509-58 et venant d’un jet.

Les flux relatifs observés en X et au TeV nous indique déja que les pertes synchrotrons
dominent totalement les pertes Compton inverses. La Figure 8.8 elle nous montre 1’évolution de
la longueur apparente du jet mesurée sur les observations de ROSAT (Trussoni et al. 1996), de
BeppoSAX (Mineo et al. 2001) ainsi que I’ INTEGRAL. Cette longueur décroit avec l’énergie ce
qui est en accord avec un plasma subissant un refroidissement synchrotron. Dans le simple cas
d’une vitesse constante & l'intérieur d’un jet de section efficace uniforme, le champ magnétique et
la densité sont constants (conservation du flux magnétique et de I’énergie). La distance maximum
alors atteinte par le plasma avant que les paires aient perdu toute leur énergie décroit inversement
proportionnel & la racine carré de I’énergie selon (Pacholczyk 1970) :

Ljet = (1.69 x 10%) ﬁjetsm(ejet)(lfG)3/2(156’YV)1/2 pe (8.18)

La Figure 8.8 montre que les données sont compatibles avec cette simple dépendance

et que le vieillissement des paires s’opére déja & des énergies proches du keV. En ajustant une
loi de puissance dont la pente est alors fixée & —1/2 il est alors possible avec la mesure de
I'ordonné a l'origine de contraindre le produit Bjetsin(ejet)B_g/ 2. Le jet d’un vent a en général
une vitesse proche de 0.5 c. Cette valeur est déduite d’observations d’autres nébuleuses comme le
Crabe (0.4c), Vela (0.3-0.7 ¢) ou encore G11.2-0.3 (0.8-1 ¢) mais également de simulations MHD
relativiste (0.5¢). (DeLaney et al. 2006) a de plus mesuré une vitesse apparente de 0.5 ¢ dans le
cas de PSR B1509-58. Une limite inférieure avait en 2002 (Gaensler et al. 2002) été découverte
en mesurant I'impact de ’effet Doppler sur le rapport de brillance d’une part et d’autre du jet,
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ce rapport permettant de contraindre le produit fje; cos(6je:) & 0.28. D’aprés 1'équation 8.18
pour des valeurs de 3;.; de 0.3 et 0.5 le champ magnétique mesuré est alors de 22 et 33 uG
respectivement. L’incertitude sur la distance exacte du systéme rajoute une erreur de 27% sur
cette mesure. En prenant en compte cet intervalle de valeur pour le champ magnétique la coupure
spectrale & 160 keV donne comme énergie maximum des électrons une énergie comprise entre 400
et 730 TeV. En effet avec la relation standard de I’énergie d’un photon synchrotron en fonction
de I'énergie de I’électron on a :

Ly B i
— T .
1l<:eV)(1,uG) v (8.19)

L’estimation de B ainsi que de 1’énergie maximum des électrons faite auparavant ne
s’applique pas si ’émission haute énergie observée avec INTEGRAL vient du tore et non pas du
jet comme il I’a été supposé. Mais cette hypothése est quand méme peut plausible vu ’orientation
de la source mesurée avec INTEGRAL.

En ajustant une distribution en loi de puissance d’électrons sur I’émission synchrotron
et Compton inverse, les données H.E.S.S. permirent de contraindre un champ magnétique a une
valeur de 17uG, ce qui est en accord avec 'intervalle dans lequel se situe B évalué a partir du
vieillissement synchrotron. Une valeur plus élevée de B impliquerait un nombre de particules 2 &4 3
fois plus faible mais I'incertitude sur le champ de photons local infra rouge pourrait s’accommoder
d’une telle baisse.
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F1G. 8.8: Estimation de la longueur apparente du jet Lje sin(fje:) en fonction de ’énergie.

8.6 Conclusion

En conclusion, la comparaison de la morphologie du vent au dela de 20 keV avec des
observations a plus basses énergies ainsi que la coupure spectrale observée vers 160 keV sont en
accord avec le fait que ’émission dans ce domaine d’énergie vient d'un jet ou le refroidissement
synchrotron des paires s’opérent dans un champ magnétique compris entre 22 et 33 uG et ce pour
des vitesses entre 0.3 et 0.5¢. Cette estimation de champ magnétique est de plus en accord avec
les mesures conjointes du télescope HESS et de BeppoSAX qui permirent de contraindre B & une
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valeur proche de 17 p G. Dans ce champ 1’énergie maximum des électrons fut estimée entre 400
et 730 TeV. Cette énergie maximum pose de sérieuses contraintes sur les modéles d’accélération
de particule au sein des jets. Une accélération de type Fermi pourrait permettre d’atteindre de
telles énergies. De plus I'indice spectral observé en X proche du pulsar est proche de 1.6 ce qui
est une caractéristique des processus de Fermi relativiste. Mais ’accélération au choc terminal
par ce genre de processus est encore trés contreversé.
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Article sur les émissions hautes
énergies de la nébuleuse de PSR

B1509-58



Chapitre 8: Etude des émission hautes énergies du vent de PSR B1509-58 161

ACCEPTED FOR PUBLICATION IN APJ
Preprint typeset using ITEX style emulateapj v. 11/26/04
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ABSTRACT

We present observations with the INTEGRAL/IBIS telescope of the wind nebula powered by the
young pulsar B1509-58 and we discuss the spatial and spectral properties of the unpulsed emission in
the 20 — 200 keV energy band. The source extension and orientation along the northwest-southeast
axis corresponds to the jet emission seen at keV and TeV energies. The hard X-ray spectrum is
consistent with the earlier Beppo-SAX measurements. It follows a power law with a photon index
a = —2.12 4 0.05 up to 160 keV. A possible break at this energy is found at the 2.90 confidence
level. The 0.1-100 keV data are consistent with synchrotron aging of pairs in the jet and yield a
magnetic field strength of 22-33 uG for a bulk velocity of 0.3-0.5c. The synchrotron cut-off energy
thus corresponds to a maximum electron energy of 400-730 TeV.

Subject headings: acceleration of particles — gamma rays: observations — shock waves — pulsars: indi-

vidual(PSR B1509)

1. INTRODUCTION

The young radio pulsar B1509-58 is associated
with the supernova remnant MSH 15-52 (G320.4-1.2)
(Seward & Harnden 1982; Manchester et al. 1982). Its
spin parameters (a period of 150 ms and period deriva-
tive of 1.5 x 10712 s s71) make it one of the youngest
and most energetic pulsars known, with a characteristic
age 7 ~ 1700 yr and a spin-down power of 1.8 x 1037
ergs s~!. It presents one of the largest magnetic field
strength (1.5 x 103 G) (Kaspi et al. 1994) recorded for
an isolated pulsar. Recent X-ray and y-ray images have
revealed a very complex pulsar environment where one
can study several manifestations of pulsar wind nebu-
lae: the shocked wind in an equatorial flow, a powerful
jet, and the interaction and confinement of these wind
features within the surrounding remnant.

ROSAT first detected the wind nebula in X
rays, showing its 17-long tail extending to the
southeast along a faint ridge of radio emission
(Greiveldinger & Ogelman 1993; Trussoni et al. 1996),
later confirmed by BeppoSAX. The tail length decreases
from 17’ to 8.5" (at 10 % level of the central nebula inten-
sity) between 1.6 keV and 10.0 keV (Mineo et al. 2001).
High-resolution Chandra images revealed further details
of the non-thermal structure (Gaensler et al. 2002); first,
the axis of the elongated nebula (with a position an-
gle of 150° + 5° north through east) which may corre-
spond to the pulsar spin axis; then two northern toroidal
arcs of emission, 17”7 and 30” away from the pulsar,
that may correspond to wisps in an ion-loaded equa-
torial flow as in the Crab nebula; and a 4’-long bright
collimated feature along the axis which is interpreted as
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a jet with a velocity vje; > 0.2¢ (Gaensler et al. 2002;
Tamura et al. 1996; Brazier & Becker 1997). The ap-
parent absence of a counterjet sets a lower limit of 5 to
the brightness ratio between the two sides (if two jets are
powered). Doppler boosting can account for this contrast
provided that the jet bulk velocity and its inclination to
the line of sight verify 3;¢;cos0;e; ~ 0.28. The wind car-
ries away at least 0.05% of the pulsar spin down power.

The emission found by H.E.S.S between 280 GeV
and 40 TeV presents a comparable morphology
(Aharonian et al. 2005). The elongated nebula extends
on both sides of the pulsar along the X-ray axis, over
6’ (1 o level) to the northwest and southeast direction.
The ~-ray spectrum is well fitted by an E—227%0.23+0.20
power law and can be explained by TeV electrons up-
scattering the cosmological microwave background and
the ambient interstellar radiation field. Fitting both the
TeV emission and the BeppoSAX one gives a mean mag-
netic field of 17 pG which is in agreement with lower
limits found for the jet in the equipartition assumption
(DeLaney et al. 2006). At a distance of 5.2 + 1.4 kpc
(Gaensler et al. 1999), the bright part of the X-ray jet,
the longer southeast X-ray tail, and the coincident TeV
one extend from 5 to 30 pc on the sky.

We present observations of the PSR B1509-58 region
obtained with the INTEGRAL/IBIS telescope operating
in the hard X-ray range, describing the morphology and
spectral properties of the emission and comparing them
with the X-ray and TeV data.

2. OBSERVATION AND DATA ANALYSIS

PSR B1509-58 was observed with the IBIS coded aper-
ture telescope onboard the INTEGRAL spacecraft. It
consists of a dual detection layer operating between
~ 15 keV and 10 MeV, and of a tungstene coded mask
located 3.2m above the detector. The first and pix-
elized detector plane, ISGRI, is composed of 128 by
128 Cadmium—Telluride (CdTe) semiconductor detectors
covering the energy range from ~ 15 keV to 1 MeV
(Lebrun et al. 2003). Sky images are obtained by de-
convolution of the ISGRI image by the mask pattern.
The resulting angular resolution is 5.7’ (10).
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The exposure time of about 1.3 Ms corresponds to ded-
icated observations centered on PSR B1509-58 in 2005,
and of Galactic Plane Scan (GPS) observations from
2003 to 2005. It consists of more than 700 science win-
dows of about 30 mn each. The analysis was done with
the standard INTEGRAL OSA software (version 5.1).

2.1. Phase resolved analysis

In order to study the pulsar wind from PSR B1509-
58 and to reduce contamination by pulsed emission from
within the light cylinder, we have analyzed the data from
the off-pulse phase interval. To extract the light curve,
the photon UTC arrival times were converted into the
solar system barycentre using the pulsar position. Pho-
tons were then folded into 20 phase bins using the ATNF
ephemerides 7. In each phase bin sky images were ob-
tained from standard deconvolution of ISGRI detector
maps. This method provides an automatically back-
ground subtraction and the unpulsed emission is thus
clearly visible.
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Fia. 1.— The B1509-58 pulsar light-curve between 20 and 50
keV.

The resulting light curve is presented in Figure 1. A
significant unpulsed component is clearly seen in the
0.77 — 1.07 phase interval similar to the ones found by
BeppoSAX (Cusumano et al. 2001) that will be used for
the following imaging and spectral analyzes. A detailed
study of the pulsed emission is deferred to another paper
(Hermsen et al., in preparation).

2.2. Imaging extended sources with the IBIS/ISGRI
telescope
As shown in Figure 2, the source detected with
IBIS/ISGRI in the off-pulse emission (17-40 keV) ap-
pears to be slightly extended. In the standard OSA
software, the flux of a point-source is given by the
peak height of the associated Point Spread Function

7 http : | Jwww.atnf.csiro.au/research/pulsar /archive

(Gros et al. 2003). This is, however, incorrect for an
extended source because of the flux dilution over a re-
gion larger than the PSF width. A method has been
developed for extracting the flux and its associated error
of an extended source seen by IBIS and more generally
by any coded mask telescope using the MURA pattern
(Renaud et al. 2006). This method converts standard
flux images into intensity images (ie flux per sky pixel or
per steradian). The total flux is estimated by summing
intensities over the whole source extent. The dilution
factor will be defined as the ratio between the real flux
and the one given by the standard INTEGRAL software.
This factor depends on the source size.

3. RESULTS

3.1. Imaging : an extended source around PSR
B1509-58

Maps of the off-pulse emission have been constructed
in two energy ranges, at 17 — 40 and 40 — 100 keV. The
significance map in the low-energy band is presented in
Figure 2. A bright source is clearly visible at the position
of PSR B1509-58. It is centered on RA= 228.50° £0.03°
and DEC= —59.43°4+0.03° and it is fully consistent with
the pulsar location. Figure 3 shows the source radial
profile along the NW-SE axis in the significance map,
together with the profile expected from a point source.
The source appears to be slightly extended and its ori-
entation coincides with the morphology known at other
wavelengths.

Dec (degrees)

228.2 228.4 228.6 228.8
Ra (degrees)

F1G. 2.— Significance image of the off-pulse emission in the 17-40
keV band around PSR B1509-58. The coordinates are in J2000.
The black contours outline the TeV emission as seen by H.E.S.S
(Aharonian et al. 2005).

With coded mask imaging, sky image pixels are not
statistically independent, but two pixels separated by
more than the PSF width (opsr = 5.7" ) can be consid-
ered as independent. After subtracting the PSF in the
significance map (see Figure 4) we obtain a confidence
level of 40 and 2.30 in the low and high-energy bands
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Fia. 3.— Smoothed profile of the significance map along the NW-
SE axis between 17 keV and 40 keV. The red curve corresponds to
the expected profile in a point source case.

from the two residuals measured along the NW-SE axis.
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FiG. 4.— Smoothed significance map excess after point source
contribution removal between 17 keV and 40 keV. The white con-
tours outline the TeV emission as seen by H.E.S.S. and the blue
ones correspond to Chandra observation. Two excesses visible in
the jet direction (NW-SE) are in global agreement with the H.E.S.S
contours baring in mind the smearing due to the PSF.

The source orientation and extension can be evaluated
by fitting the intensity images with a 2D Gaussian with
separate widths along each axis and a free rotation angle.
To compare with a true point-source the same fit has
been applied to the XTE J1550 source in the same field
of view.

In the low-energy band, XTE J1550 is well fitted by a
symmetrical Gaussian of width oxrg = 5.85" +£0.07'. It

is fully consistent with the instrument PSF opgsr = 5.7’.
For PSR B1509-58, the best fit yields an asymmet-
ric Gaussian with a rotation angle of 155° + 4° from
north through east. Perpendicular to this axis, the
source width of 5.90" & 0.08' is equivalent to that of a
point source. Along the NW-SE direction, the width
onw-se = 7.98 £ 0.07" suggests that the source ex-
tends over several arcminutes. The apparent source
width results from the convolution of the PSF and
the true source size. The latter is found to be o5 =
\/(U%VW_SE —0%gr) = 5.53 £ 0.07" along the major
axis. In the energy band from 40 to 100 keV, the source
is smaller with o5y = 3.52'40.07’ along the main axis. All
the quoted errors include the statistical uncertainty and
a crude estimate of the impact of the map binning and
correlation between adjacent pixels obtained by moving
the gaussian location in the fit.

The fact that the source extension and orientation
compare with the morphology seen in X rays and +y
rays, as well as the increased brightness to the southeast,
strongly suggest that the unpulsed emission is dominated
by the wind nebula.

3.2. Spectroscopy : a possible spectral break near 160
keV

The dilution correction factors due to the source extent
with respect to a point source flux are respectively 1.36
and 1.19 in the low and high energy bands. Values at
intermediate energies have been interpolated. The spec-
trum of the off-pulse emission has been measured from
17 keV to 200 keV using the standard spectral analysis,
then divided by the selected phase width, and corrected
for dilution as described above. It is presented in Fig-
ure 5 together with the former BeppoSAX measurements
(Mineo et al. 2001). The INTEGRAL spectrum is well
fitted by an E~212%0.05 power law in agreement with the
BeppoSAX and RXTE results (1). The total flux from
17 to 200 keV amounts to 0.30 £ 0.02 keV cm™2 s,
The upper limit found in the 130-200 keV bin suggests
a spectral break near 160 keV. This upper limit indeed
deviates at the 2.9 ¢ level from the extrapolation of the
power-law spectrum in this energy interval. The break
is not visible in the pulsed emission and so cannot be
attributed to the pulsar. It is consistent with the Beppo-
SAX measurements at high energy.

3.3. Discussion and conclusions

The extent and orientation of the unpulsed emission
seen by INTEGRAL/IBIS nicely match the morphology
of the wind nebula and jet seen at keV energies with
ROSAT, Chandra, and BeppoSAX, and at TeV energies
with H.E.S.S. The source width is not consistent with
pure DC emission from the pulsar itself, although a large
contribution cannot be ruled out. There is a close agree-
ment between BeppoSAX and INTEGRAL in spectra an
source elongation. All circumstantial evidence suggests
that the measured hard X-ray emission is dominated by
jet emission. The elongated source appears to be slightly
brighter to the south, with a flux ratio of ~ 1.4 between
the SE and NW sides. Larger contrasts are found in X
rays (~ 5) and in TeV v rays (~ 3.5), but the difference
may be due to the poorer angular resolution of ISGRI
which cannot separate the central wind components from



164 Chapitre 8: Etude des émission hautes énergies du vent de PSR B1509-58

4 Forot et al.

L ‘ |
- -- BeppoSax spectrum —
-- Integral/IBIS spectrum

10" -

< OF ]

§ T bt ]

o - w..,,'..,Jw,w.;*’.‘y’u‘\'WHW\ﬂN + ﬁJr;F — |

; L + ‘F ‘\“ B

g L |

o~

Ro2

x10° - =

=} r 3

LL L i

10 10
Energy (keV)

2

Fic. 5.— Energy flux spectrum of unpulsed emission from the
ISGRI and BeppoSAX data. All error bars and upper limits are
given at the 1 o confidence level.

the larger scale jet. In the following discussion we will
explore the consequences of a common origin of the 0.1-
160 keV and TeV emissions in the collimated wind flow
or jet along the NW-SE axis.

The relative energy fluxes recorded in X rays and TeV
v rays indicate that synchrotron losses dominate over
inverse Compton ones (Aharonian et al. 2005). Figure 6
also suggests possible decrease of the jet apparent length,
as seen by ROSAT (Trussoni et al. 1996), BeppoSAX
(Mineo et al. 2001), and now IBIS. In a simple scenario
with a linear jet with constant cross-section and velocity,
thus with uniform magnetic field and density to conserve
the magnetic and momentum fluxes, the maximum dis-
tance Lje; reached by the flow before the pairs burn off

their energy scales as Ljo; o< E, 1/2 (Pacholezyk 1970):

Ly

7)71/2
1keV

B __.
Ljer = (1.69x10%) /Bjetsm(ojet)(m—G =372
(1)
Figure 6 shows that the data are consistent with this
simple dependence and that radiative aging is effec-
tive above keV energies. This aging is also consistent
with the spectral turn-over seen in Figure 5. The best
Ljes o E;l/Z fit to the data in Figure 6 gives a measure
of the product Bjetsin(fje:)B~3/2. The jet outflow has
a typical velocity of 0.5¢ (DeLaney et al. 2006) equiva-
lent to the speed observed in several other wind nebu-
lae (Crab Nebula (0.4c), Vela (0.3¢-0.7c), G11.2-0.3 (0.8-
1.4c)). It is consistent with MHD simulations of rela-
tivistic jets (0.5¢). A lower limit of 0.3c is inferred from
the Doppler boosting constraint 3je;cos¢ ~ 0.28. For
Bjer values of 0.3 and 0.5, we find field strengths of 22
and 33 pG, respectively. The large uncertainty in the
pulsar distance implies an additional 27% uncertainty in
B. The spectral cut-off possibly seen at 160 keV then
yields maximum electron energies in the jet of 400 and
730 TeV, respectively.

pc

Ey B \_ip
ey g TV @)

Ee maz = 230 (
The field and maximum energy estimates given above
would not apply if the high-energy part of the INTE-
GRAL source is dominated by the toroidal part of the
wind instead of the jet as assumed above, because the
rapid increase of the field strength to equipartition val-
ues in the post-shock flow would cool the particles more
efficiently and the INTEGRAL data would not relate to
the larger scale ROSAT and HESS observations.
Following a leptonic scenario and fitting both syn-
chrotron and inverse Compton radiation, the HESS data
yield a mean field of 174G (Aharonian et al. 2005) in
reasonable agreement with the above range. Increasing
B to the above values would result in 2 or 3 times fewer
particles in the modelled flow, but the inverse Compton
TeV brightness could still be accomodated owing to the
large uncertainty in the actual infra-red radiation field in
the jet vicinity.

N
™,

10 BeppoSAX ™

Apparent jet length Ljetsin(ejet) (pc)

INTEGRAL

Ll |
-1 2

10 1 10 10
Photon energy (keV)

F1G. 6.— Estimates of the jet apparent length, Lje;sin(0jet), as
a function of energy.

In summary, the comparison of the morphology of
the wind nebula above 20 keV with lower-energy data,
and the observation of a possible cut-off near 160 keV
are consistent with a simple jet scenario with efficient
synchrotron cooling in a mean magnetic field of order
22 — 33pG and outflow velocities of 0.3-0.5c. The pres-
ence of electrons with still extreme energies of 400-730
TeV at several parsecs from the pulsar places a useful
constraint on the unknown jet acceleration process.

We gratefully thank the Australian Pulsar Timing
Archive for making all the pulsar epehemerides available
to us.
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Chapitre 9

Modélisation des émissions synchrotron
du vent choqué de Geminga
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Avant propos : Comme nous l’avons vu précédemment, l’étude des vents relativistes de
pulsars jeunes encore confinés dans le reste de supernova permet de poser de sévéres contraintes
sur les phénomeénes d’accélération en posant des hypothéses assez simple sur la géométrie du
systéeme. La pression confinant le pulsar est isotrope et de ce fait le vent conserve sa géométrie
propre (jet, tore...). Mais pour des pulsars plus vieuz, le confinement n’est alors plus isotrope et
une structure de choc en étrave apparait. Au sein de cette structure les différentes zones émissives
se déforment et une telle étude devient alors difficile. Les contraintes sur les spectres d’émission
peuvent néanmoins étre étudiées mais nécessitent en général de trés longues simulations MHD.
Une étude qualitative est donc difficilement envisageable. C’est pour cette raison que nous avons
développé un modéle analytiqgue permettant d’étudier les émissions synchrotron dans cette géo-
métrie de choc en étrave et ce, sous I’hypothése d’un fluide incompressible, irrotationnel et ou
les processus de convection dominent ceuzr de diffusion. Ce modéle o été appliqué dans le cas de
Geminga dont la géométrie a été récemment observé par XMM et Chandra.

Foreword : Spectra can help understanding acceleration mechanisms close to the termi-
nal shock. This work is nevertheless harder for older pulsars for which the pulsar wind components
(jet, tore...) trail behind the pulsar. I have developed a simple analytical model to map the velo-
city and magnetic field in the shocked wind confined by an interstellar bow shock. This model has
been applied to the Geminga pulsar observed by XMM and Chandra spacecrafts. It emphasizes
the importance of an accurate knowledge of the magnetic field geometry to explain the data

166
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9.1 Présentation de Geminga

Geminga est 'une des étoiles & neutrons les plus proches de notre systéme solaire. Sa
distance est en effet de seulement 160 pc. Elle posséde une période de 0.237 s (Halpern et Holt
1992; Bertsch et al. 1992) ainsi qu’un P ~1.1x107"5.57!, un champ magnétique B ~ 1.6x1012G
et un age caractéristique de 'ordre de 3.3 x 10° ans. Avec le Crabe, cette source est ’'une des plus
brillantes de notre galaxie au dela de 100 MeV. Son émission haute énergie fut pour la premiére
fois détectées par le satellite SAS2 en 1977 (Thompson et al. 1977). Dans les années qui suivirent,
elle fut également observée dans le domaine des rayons X mous (Bignami et al. 1983).
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F1G. 9.1: A gauche : Image XMM lissée par une gaussienne de 15" FWHM, d’une région de 4’ x 4’
autour de Geminga. A droite : Image CHANDRA d’une région de 1’ x 1’ autour de Geminga

Cette étoile a de plus un mouvement propre au sein du milieu interstellaire. Sa vitesse
est proche de 135 km.s~! et son nombre de Mach est compris entre 15 et 20 pour un milieu
ambiant pris avec une densité de (0.6-1.5) m~3 (Caraveo et al. 2003). De par sa proximité ainsi
que la bonne connaissance du milieu I’environnant, Geminga apparait vite comme un candidat
idéal pour étudier les chocs en étrave des vents de pulsar.

Récemment une étrange morphologie de la nébuleuse de cette étoile fut observée avec
le satellite XMM (Caraveo et al. 2003) puis avec Chandra (de Luca et al. 2006; Pavlov et al.
2006) (voir Figure 9.1). Dans un premier temps XMM détecta deux longues queues étendues
sur plus de 2’ selon la direction de propagation du pulsar et ayant une luminosité de ’ordre de
~ 10% ergs.s~! dans la bande en énergie 0.3-5 keV. L’analyse spectrale de ces queues montra
que des processus non thermique étaient a ’origine de ce rayonnement et que des particules de
trés hautes énergies de 'ordre de quelques centaines de TeV devaient s’y trouver. Cette émission
est du au rayonnement du vent relativiste choqué juste avant la discontinuité de contact. Avec
Chandra, une petite queue centrale et également orientée selon la direction de propagation du
pulsar fut détectée. Cette queue longue de 20” posséde une luminosité de 1.340.2 x 10%? ergs.s~!
dans la bande 0.5-8 keV. L’origine de cette queue est aujourd’hui trés controversée. Elle pourrait
étre due & un jet venant du pulsar comme dans le cas du Crabe ou de Vela ou bien pourrait étre
due au vent relativiste anisotrope choqué juste aprés le choc terminal. Mais dans tous les cas la
structure observée est trés anisotrope.

En ignorant dans un premier temps la structure observée avec Chandra, (cette compo-
sante due & un jet sera modélisée ultérieurement) nous avons étudié l'origine des queues vues
par XMM et contraint I’énergie maximum des particules y demeurant. L’interaction du vent
relativiste d’un pulsar avec le milieu interstellaire donne une géométrie globale de choc en étrave
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constituée comme nous le montre la Figure 9.2 de plusieurs sous systémes :

— Le vent relativiste et froid du pulsar

— Le vent relativiste chaud et choqué par le milieu extérieur

— Le milieu interstellaire choqué par le vent relativiste du pulsar

— Le milieu interstellaire non choqué

[’émission provenant de ces régions peut donc soit venir de I’émission synchrotron du
vent choqué soit de 1’émission Compton inverse des électrons du milieu interstellaire eux aussi
choqueés le long de la discontinuité de contact sur le champ de photon local. Aprés avoir écarté
I’hypothése d’une origine liée aux émissions des particules du MIS choqué, nous nous attacherons
a contraindre la répartition des particules ainsi que leur énergie maximum dans le vent du pulsar.
Cette étude permettra dans un second temps de comparer les énergies des particules accélérées
a celles prédites dans les mécanismes de Fermi relativiste. Mais pour cela il est trés important
de disposer d’'un modéle simple reproduisant les émissions synchrotron du vent choqué dans une
géométrie de choc en étrave, les simulations RMHD étant beaucoup trop longues pour une simple
étude phénomeénologique. C’est dans cet esprit que nous avons développé le modéle présenté dans
ce chapitre.

9.2 Le milieu interstellaire choqué a 'origine des émissions ob-
servées en X 7

Méme s’il est évident que ’accélération de Fermi non relativiste au choc en étrave ne
permettra pas d’atteindre des énergies trés grandes de l’ordre de quelques centaines de TeV
comme dans les restes de supernova, ce type d’accélération peut néanmoins permettre aux par-
ticules d’avoir des énergies suffisantes pour que leur émission Compton inverse soit visible aux
rayons X. Avec les conditions standards de saut de Rankine Hugoniot, et pour les propriétés
connues du milieu environnant Geminga (densité de particules n1;5, = 10°m ™3, une température
T1ism = 8000K, un champ magnétique moyen Bijs,, = 0.6 +0.2nT), le facteur de compression
Y au choc en étrave est proche de 3.1. Dans ces conditions I’indice spectral attendu durant ce
processus est o, = (Y +2)/(Y — 1) = 2.43, ce qui donne pour le rayonnement Compton inverse
un spectre différentiel d’indice a;c = (@ + 1)/2 = 1.71. Cet indice est en accord avec celui
trouvé dans le domaine des X de 1.6 = 0.2.
L’énergie maximum est elle limitée par la petite taille de la zone derriére le choc. Les
pertes radiatives ne sont pas le facteur limitant dans ce cas. Pour une diffusion de Bohm, et
pour une taille de ’ordre de grandeur de la taille des queues (~ 0.01pc), I’énergie maximum est
alors comprise entre 80 et 90 TeV. Dans la limite de Thompson, de telles énergies permettent
aux particules de rayonner par effet Compton inverse jusqu’au domaine des rayons X. Il est
maintenant indispensable de quantifier le flux Compton inverse venant de ce vent choqué.
Le champ local de photon est lui assez bien connu (Moskalenko et al. 2006) et se compose
de quatre composantes principales qui sont :
— la composante du fond diffus cosmologique avec un maximum pour une énergie de
6.6 x 10~* eV et une densité de 0.26 MeV.m™3.

— deux champ de photons dus au rayonnement de la poussiére & 0.006 et 0.007 eV avec
des densités d’énergie respectives de 0.33 et 0.17MeV.m 3.

— une derniére composante due a ’émission stellaire & 0.8 eV pour une densité de 0.75
MeV.m™3.

Pour calculer la densité des électrons dans le MIS choqué, il est nécessaire d’évaluer
Pefficacité € du choc. Cette efficacité est définie comme étant la fraction de I’énergie incidente
transmise aux particules choquées et accélérées. Elle est de ’ordre de 0.001 pour les électrons
dans les restes de supernova. On utilisera cette valeur traditionnelle pour le choc en étrave de
Geminga. La densité de particules est donc donnée par :
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dNe (2 —ae)e
dVdye — 2mec?

ot p1 désigne le poids d'un atome (2.3107%7 kg), vy, la vitesse du pulsar et (Yemin, Yemaz )
les facteurs de Lorentz minimum et maximum des particules. L’énergie minimum sera prise égale
a 1 MeV alors que I’énergie maximum correspond & celle donnée le processus de Fermi relativiste
(80-90 TeV). La densité résultante est d’environ 1.5 x 1072 m 3.

Quant au volume d’émission, nous allons prendre une limite supérieure égale & la
(tailledenotresystme)3, c’est & dire ~ (0.09pc)® ~ 1.23 x 10*m3. La puissance Compton in-
verse obéit donc a :

2 2—0e 2—ae\—1
nlism:uvpsr(r)/emgm - Wemzqn) (91)

Yemax dNe
dV dre

P < V/ Erc(ve)dre (9.2)
gt

en prenant une énergie totale des photons cibles égale a 1.51MeV.m ™3 (somme de
toutes le composantes présentées précédemment), on obtient comme limite supérieure une valeur
de 1.3 x 10'®> W. Cette valeur est de 6 ordres de grandeurs en dessous de la puissance observée
dans le domaine des X (6.2 x 102! W). Méme si I’on supposait une efficacité de 1 au choc, ce qui
est en général loin d’étre le cas, la valeur trouvée serait encore 3 ordres de grandeur en dessous.
Les émissions observées en X ne peuvent donc s’expliquer par de ’émission Compton inverse
venant des particules du milieu interstellaire choqué.

emin

9.3 Modéle analytique d’émission de la nébuleuse de vieux pul-
sars se propageant dans le milieu interstellaire

Si les émissions X observées ne viennent pas du rayonnement Compton inverse du
milieu interstellaire choqué le long de la discontinuité de contact, il y a de fortes chances que
ces derniéres proviennent du vent relativiste choqué du pulsar au deld du choc terminal. C’est
pourquoi nous avons modélisé les émissions synchrotrons du vent relativiste d’un pulsar, choqué
par le milieu interstellaire.

9.3.1 Fluide en amont du choc terminal

Le fluide en amont du choc est un plasma relativiste froid d’électrons-positons. Les
particules se déplacent le long des lignes de champ magnétique et n’émettent donc pas de rayon-
nement synchrotron. Comme nous ’avons vu dans les chapitres introductifs, loin du cylindre de
lumiére, les lignes de champ s’enroulent sur elles mémes et une structure en spirale apparait.
Cette structure est indépendante de la forme exacte du champ magnétique proche de 1’étoile
et ne varie que trés peu avec l'inclinaison de l’axe magnétique par rapport a l’axe de rotation
(Bogovalov 1999). Dans cette configuration on a comme relation pour le champ magnétique :

BT(T, 67 (b) BTO(TTO)2
By(r,0,¢) 0 (9.3)
By(r,0,¢) ~ By sin(h)

Dans ces équations et dans celles & venir, I'indice 0 renvoie aux valeurs des différentes
grandeurs au cylindre de lumiére. A une trés grande distance du cylindre de lumiére le champ
magnétique est donc totalement dominé par sa composante torroidale. Cette approximation est a
la base de notre modéle et a été couramment utilisé dans de nombreuses simulations antérieures
(Kennel et Coroniti 1984a; Begelman et Li 1992). La vitesse est elle supposée radiale et de valeur
constante égale a la vitesse de la lumiére. Quant & la densité elle est de la forme :

12

12

p po(%o)2 (9-4)
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Milieu interstellaire choqué

Milieu interstellaire

--- 2 Discontinuité de contact

Choc en étrave

Fi1G. 9.2: Interaction du milieu interstellaire avec le vent relativiste d’un pulsar en mouvement.
Les lignes en rouge et bleu représentent les lignes de champ magnétique déformées du pulsar.

L’axe de rotation est lui supposé aligné avec la direction du mouvement propre du
pulsar dans le milieu interstellaire (Spruit et Phinney 1998; Lai et al. 2001). Ainsi notre plasma
et donc ’ensemble de la géométrie de notre systéme peut étre supposé axisymétrique.

Cette description suppose un flux de Poynting dominant totalement le flux d’énergie
cinétique des particules , c’est & dire un o grand. Tout vent de pulsar peut étre caractérisé par
un paramétre ¢ défini comme étant :

B2
 popye?

ol 7y est le facteur de Lorentz du vent. Le plasma est donc dominé par le flux de Poynting
quand o > 1 et par I’énergie cinétique pour o < 1. Proche des calottes polaires, o ~ 1000 pour le
pulsar du Crabe par exemple. Mais dans la magnétosphére lointaine des observations ont montré
que pour le méme objet o devenait alors trés petit. Cette conclusion est basée sur ’hypothése
d’un plasma subsonique se terminant par un choc terminal entre le vent relativiste et le milieu
interstellaire. Ce plasma est de plus considéré comme idéal avec comme unique processus de
dissipation les pertes synchrotron. Sous ces hypothéses les émissions synchrotron et Compton
inverse au TeV du Crabe ne pouvaient s’expliquer que par un vent ou o serait proche de 3 x 1073
(Atoyan et Aharonian 1996) au choc terminal. Des processus de dissipation sont donc nécessaires
pour expliquer ce transfert d’énergie du flux de Poynting aux particules. Comme nous 'avons
vu les reconnexions magnétiques ol ’absorption d’onde cyclotron pourraient jouer ce role. Ces
processus pourraient s’opérer au choc terminal méme comme le suggére beaucoup de modéles et
c’est sous cette hypothése que nous allons présenté notre étude. Ainsi le vent aurait un o grand
avant le choc et un o petit a partir de ce dernier.

(9.5)

g
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9.3.2 Relation de Rankine-Hugoniot au choc terminal et processus dissipatifs
Dépendance selon 6 des différentes grandeurs

Comme nous 'avons vu au choc terminal des processus dissipatifs transférent de 1’éner-
gie du flux de Poynting aux particules. Les mécanismes de transfert et d’accélération sont encore
bien mal connus. Suivant I'importance de ce transfert et par conservation du flux d’énergie les
distributions du facteur de Lorentz et de la densité devraient varier selon 6. Nous pourrions écrire
de maniére générale que :

Y(0) = ype(n + (1 —n) sin*()) (9.6)

Dans cette équation le paramétre 7 contrdle la rapport entre le facteur de Lorentz au
pole et a I'équateur. L’indice 7%, définit la valeur de 7 juste avant le choc terminal. Si’on assume
un flux en masse isotrope la variation avec 6 de p est donnée par :

_ Prs
A0 = = msn?@) 0
ot encore ici 'indice 7'y renvoie & la valeur de la densité juste avant le choc. Le paramétre
o définit précédemment dépendra alors de sin(f) mais pas de 7. Sa définition dans notre modeéle
correspondra & sa valeur & ’équateur.

Le paramétre n dépend principalement du processus de transfert et d’accélération. Il
est tres difficile & évaluer et varie suivant les modeéles. De plus ce transfert ne s’effectue stirement
pas isotropiquement et une dépendance en 6 doit alors étre ajoutée. Par exemple dans le cas
d’une accélération par reconnexion magnétique ce paramétre sera proche de 0 dans une zone
d’épaisseur finie le long de I’équateur et aura une valeur de 1 aux pdles. Par raison de simplicité
donc nous fixerons ce parameétre & 1.

Quand au champ magnétique il gardera sa structure avant le choc et sera donc de la

forme :
By = Bl sin(0) (9.8)

Définition de p;'; et de B7%, au choc terminal

Comme le plasma est supposé isotherme, incompressible et de paramétre o petit aprés
le choc terminal, la pression & la discontinuité de contact est égale & celle au choc terminal, cette
derniére étant donnée par la pression des particules relativistes juste avant le choc terminal. On
a donc pour la densité au choc terminal :

up PISM U%:JS R
Prs ~ up 9 (99)
T1s¢
avec prsiy la densité du milieu interstellaire et vpggr la vitesse du pulsar. ’y%’; est lui

un parameétre libre que 'on fixera et qui correspondra au facteur de Lorentz juste avant le choc.
Avec ces définitions la distance au choc est donné par :

Epsr

Bl L (9.10)
ATyrepTsc

Rps ~

avec Epgp le taux de perte d’énergie du pulsar. Pour le champ magnétique, sa valeur
dépendra de o et sera donnée par :

By = (pooyiepisc®)? (9.11)

ol o tout comme ’y;% est un paramétre libre que nous fixerons.
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Relation de Rankine Hugoniot relativiste

Selon (Kennel et Coroniti 1984a) si le plasma est ultrarelativiste et si 'on considére
que l'indice adiabatique I" est proche de 4/3 alors les relations de Rankine-Hugoniot relativiste
meénent sous 'hypothése de faible o a la relation suivante

d d
X = BT?S' _ pT(?S' — U}I{% — 9+ 90 (912)
Brs  prs  vfy V1490

Dans cette équation les indices do et up correspondent aux valeurs des différentes gran-
deurs en amont et en aval du choc terminal. Le rapport X est connu sous le nom de facteur de
compression et dépend uniquement de la valeur de o sous ’hypothése d’un vent ultrarelativiste.
Pour des valeurs de o trés faibles, la valeur du facteur de compression approche celle de la limite
de choc fort c’est a dire 3. Cette limite est visible sur la Figure 9.3 montrant 1’évolution du
facteur de compression avec la valeur de o.

2.5

15

Facteur de compression X
N

1

10° 10" 102 1072 10" 1 10
Paramttre o

F1a. 9.3: Evolution du facteur de compression avec le paramétre o.

Distribution en particules

On suppose dans notre modéle que la distribution de particules au choc terminal est
une loi de puissance du type :

p(E) (&8 pTS((l, Emina Emaa:)Ei(2a+l) (913)

Le paramétre « est pris égale & 0.6 et donne ainsi un indice spectral de 2.2. Cette valeur
vient des résultats standards d’accélération au choc relativiste (Achterberg et al. 2001) donnant
un indice spectral compris entre 2.2 et 2.3 pour la distribution de particules accélérées au choc.
Cet indice est également en accord avec les diverses observations de spectre de vents relativistes
choqués juste aprés le choc terminal ainsi qu’aux basses énergies ol le vieillissement synchrotron
ne s’opére pas.
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15 (, Enin, Emaz) est un facteur de normalisation donnant le nombre de particules

pour une énergie comprise entre F,,;, et F,.q. Ce facteur dépend du paramétre a et des deux
rnes en énergie. Par conservation du nombr rticu n u rminal :
bornes en énergie. Par conservation du nombre de particules on a au choc terminal

Emax
L (9.14)
ce qui donne
p(E) = pFsK(a, Emin, Emag) E~ 22T (9.15)
avec
20(Epmin E 2a
K(a7 Emin, Emam) = (2amm mgz) (9.16)
Emaa: - Emin

Comme précédemment pour le choc en étrave, il est trés intéressant de voir si I’accélé-
ration de Fermi cette fois relativiste, permet aux particules d’avoir une énergie suffisante pour
expliquer les observations d’XMM. Pour avoir un simple ordre de grandeur, si l’on suppose que
I’énergie de coupure des photons observés en X est de 10 keV, et que les valeurs de B pour ¢ = 0.1
et 0 = 0.001 sont respectivement de 0.22 nT et 1.70 nT (en utilisant le simple modéle de (Kennel
et Coroniti 1984a)), alors I’énergie maximum des particules serait de I'ordre de 180 TeV dans le
premier cas et 400 TeV dans le second. L’accélération de Fermi relativiste limite elle les énergies
& des valeurs inférieures a 80 TeV pour ¢ = 0.1 et 10 TeV pour o = 0.001. Les limites radiatives
pour ’énergie maximum sont ainsi beaucoup plus élevées. Pour des valeurs de o assez élevées
~ 0.1 les énergies maximum observées semblent marginalement en accord avec celles prédites
par une accélération de Fermi relativiste. Pour de plus faible o, ce qui est généralement le cas il
est nécessaire de prendre une limite bien plus importante que celle donnée par Fermi. On pren-
dra donc dans ce cas 1’énergie maximum que peut fournir la différence de potentiel aux calottes
polaires. Cette derniére vaut :

B.OQ*R?

Epag = ——5— ~ 3.8 101 ev (9.17)

oil B, est le champ magnétique de 1’étoile (1.6 x 10'? G), R est le rayon du cylindre de
lumiére et (~ 11500 km) et €2 la vitesse angulaire de rotation de ’étoile (~ 26.3 rad/s). L’énergie
minimum est elle donnée par la relation de conservation de 1’énergie (Kennel et Coroniti 1984b)
et vaut :

3 2a—1
V18 2«

Epin = (vremec?) (9.18)

9.3.3 Fluide en aval du choc terminal
Approximations de notre modéle

La premiére approximation de notre modéle est I’hypothése adiabatique. Bien que le
vent relativiste perde de l’énergie par émission synchrotron et Compton inverse la luminosité
observée ne représente qu’entre 10 et 20 % de la perte d’énergie totale de 1’étoile (Kennel et
Coroniti 1984a). Cette hypothése est donc au premier ordre une bonne approximation.

La deuxiéme hypothése faite est celle d’un fluide incompressible. Cette approximation
vient du fait qu’en général une valeur de o trés petite est observée dans les régions au dela du
choc terminal. Cette valeur implique une densité constante dans le cas sphérique. Dans notre
géométrie de choc en étrave, les récentes simulations RMHD effectuées (Bucciantini et al. 2005)
ont montrées que sous cette hypothése de faible o le fluide pouvait également étre considéré
comme incompressible.
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Une des derniéres approximations effectuées est celle d’'un plasma ou la convection
domine sur la diffusion. En effet selon 1’équation de conservation du flux magnétique on a :

R
v x B

V x
( Y

) =0 (9.19)

Sous cette condition le champ magnétique au sein du vent relativiste est perpendicu-
lairement & la vitesse du plasma. Ainsi le temps caractéristique de diffusion sur une distance R
est donné par :

R2

Ty = —
Y

(9.20)

ol k est le coefficient de diffusion pour des électrons se déplacant perpendiculaire au
champ magnétique. Pour un fluide ayant une vitesse v ce coefficient a pour valeur :

kJ_ = é)\l?} (9.21)

ol A est le libre parcours moyen entre deux diffusions le long de la direction radiale,

perpendiculaire au champ magnétique. En 1998, Steenberg montra de maniére simple que ce

libre parcours moyen perpendiculaire au champ magnétique ne pouvait étre supérieur au rayon

de giration des particules que ce soit dans le régime de faible ou de forte diffusion (Steenberg
1998). On a ainsi :

AL <prL (9.22)

Si I’on prend comme valeur pour R le rayon de la nébuleuse, un temps caractéristique
d’advection serait alors ’dge du pulsar. Ainsi les processus diffusifs dominent les processus ad-
vectifs si et seulement si :

T 3R? 3R
— =<1 9.23
T 22, 0T 2\, — (9.23)

ce qui donne en utilisant la relation 9.22 :

pL = AL > o (9.24)

Pour une valeur de R de ~ 0.1pc le rayon de giration minimum pour négligé la diffusion
est de deux ordres de grandeurs supérieurs a le valeur correspondante pour une particule du TeV
dans un champ magnétique de l'ordre de 1.7nT (o = 0.001). Pour une valeur de o plus grande
o = 0.1 le rayon de giration trouvé se rapproche de la limite inférieure. Encore une fois le cas
faiblement magnétisé o = 0.1 ne peut étre rejeté totalement. Dans ce dernier cas les processus
de diffusion ne sont plus négligeables et des simulations plus complexes doivent étre effectuées.
De maniére générale, si nous nous contentons d’étudier les cas ot o petit (~ 0.001) les processus
de diffusion pourront étre négligés sur les processus de convection.

La derniére approximation faite est celle d’un fluide irrotationnel. Cette hypothése est
la plus dure a justifier. Notons juste que proche du choc terminal la vitesse du plasma est radiale
et que trés rapidement cette derniére s’aligne sur la direction de propagation du pulsar. Le fluide
est donc irrotationnel dans ces deux zones et sera approximé comme tel dans ’ensemble du
systéme.
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Expression du champ de vitesse

Si I'on assume le fluide incompressible et irrotationnel en aval du choc terminal alors le
champ de vitesse obéit a la relation suivante :

VU =0etVx v =0 (9.25)
Ce champ de vitesse dépend donc des conditions limites et si 'on pose p'/?v = —V®

on a alors :
AP =0 (9.26)

La solution la plus générale a cette équation se décompose sur la base des harmoniques
sphériques. On peut donc 1’écrire :

¢ = Zm,n((R;S )n(Am,nerL,n(ea ¢) + Bm,nerL,n(ea )
+ () Cnn Y5 (0, 0) + Dimnn Y550, 0)))

T

(9.27)

oun € [0,00] et m € [0,n]. Nous avons ici une géométrie axisymeétrique et les conditions
limites sont les suivantes. A l'infini :

lim V& = —pii2 vpsr(cos(0)e; +sin(0)eg) (9.28)
T—00
et prés du choc terminal qui est supposé sphérique :
lim V& = —p¥%vd%e; (9.29)
r—Rrg

Le potentiel résultant est donc :

R2 R2 do \1/2,.do
TS T )+ 75(07%) VT (9.30)

2r2 ' Rrg r

et le champ de vitesse correspondant peut se mettre sous la forme :

d = p}éQMUPSRRTS cos(0)(

_ do 2/3R 0 R%S _ 1 R%S 9.31
Uy —UTS(6 TS COS( )( 3 Rrs + r2 ) ( : )
et
o €3 Rrgsin(f)  R? r
o = oy (O T L) (9:32)

1/2 . ) e .
avec € = (p[/SMUPSR/ (p%os)l/ 2@%%)3/ 2. La pression exercée par le milieu interstellaire

étant égale a la pression dynamique juste avant le choc, ce paramétre € est donc égal au rapport
a la puissance 4/3 des pressions dynamiques en amont et en aval du choc. Ce rapport de pression
dans la limite de faible o étant approximativement de 1/3 (Kennel et Coroniti 1984a), € sera
alors pris proche de 0.44. La carte de ce champ de vitesse pour un facteur de Lorentz de 10° et
un paramétre o = 0.001 est présenté sur la Figure 9.4. Proche du choc terminal la vitesse sera
approximativement de c¢/3. Elle évoluera globalement selon 1/r loin de ce choc.

Expression du champ magnétique

Notre probléme ici est de trouver une solution du champ magnétique advecté par le
champ de vitesse en aval du choc. L’axe magnétique étant aligné a l'axe de rotation seule la
composante azimuthale de B sera considérée et ainsi I’équation d’induction sera :

B
V x (T x Byeg) = V x ( _¢9 )(rsin() T x &) =0 (9.33)
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F1G. 9.4: Carte de vitesse en m/s pour le vent choqué.

Avec la relation du triple produit vectoriel et I’hypothése d’incompressibilité on a :

By
U= .34
v(rsin(G))Xv 0 (9.34)
ou on a utilisé le fait que :
V x (rsin(0)v x eg) =0 (9.35)
pour faire la substitution
VU = (rsin(f) v x eg3) (9.36)

Cette substitution est trés utile car W est constant le long d’une ligne de champ. En

prenant alors le produit scalaire de €, avec (9.35) on a :
9 Bo 04 _ 90 Bs O
Or rsin(0)’ 00~ 06 rsin()’ or

(9.37)

Le Jacobien de (¥, By /rsin(f)) est donc égal a zéro et nous pouvons alors écrire que :

By
7 sin(0)

= f(¥,9) (9.38)

By étant indépendant de ¢, By /(rsin(6)) sera donc constant le long de chaque ligne de
champ. ¥ peut étre résolu explicitement en intégrant tout d’abord ¥ /9dr puis en différenciant
selon #. ¥ est ainsi déterminé de fagon unique et est donnée par :

- 2 6
U = 04 (R2.g cos(0) + %g/?»w(rs, — R3y)) (9.39)

Pour le champ magnétique on a donc la relation suivante :
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By _ Bfysin(frs) (9.40)
rsin(f)  Rpgsin(frg) ’
et ainsi :
B%rsin(6
By — Prsrsin(d) (9.41)
Rrs

Le champ magnétique dépend donc du rapport de la distance a 'axe de symétrie sur
le rayon du choc terminal. Le long de la discontinuité de contact le champ magnétique est donc
maximal. Une carte du champ magnétique pour une modélisation du de Geminga avec un vy = 10°
et un paramétre o = 0.001 est présentée sur la Figure 9.5.
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F1G. 9.5: Carte du champ magnétique en Tesla pour le vent choqué de facteur de Lorentz v = 106
et de paramétre o = 0.001.

Evolution de 1’énergie d’une particule advectée dans le plasma

En aval du choc, ’énergie des particules évolue du fait des pertes adiabatiques et radia-
tives. Pour étre en accord avec les précédentes équations MHD, nous allons approximer les pertes
adiabatiques par celles d’'un gaz idéal et relativiste en expansion avec un indice adiabatique de
4/3. Si l'on considére les pertes synchrotron bien plus importantes que les pertes Compton in-
verse, (ce qui est généralement le cas pour beaucoup de nébuleuses), ’énergie E d’une particule
évolue selon :

1 2 B?sin(6)?
AT T s )l
at 3 367 lor—

dans cette équation or est la section efficace de Thompson et § est I’angle d’incidence
des particules sur le champ magnétique. Avec une distribution isotrope de particules < sin(6)?> =
2/3. En régime stationnaire la dérivée convective dFE/dt sera égale & v.VE et le terme %EV.?
sera égale a4 0 du fait de ’hypothése incompressible. Sur une ligne de champ on a donc :

) (9.42)
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OE  4E’0rB?

Vs T 6uom?2ce? (543)

avec s I’abscisse curviligne le long de la ligne de champ et vy = /v2 + vg la vitesse des

particules. Quant au champ magnétique on aura B; = By. En divisant par E? et en intégrant
on a la relation suivante :

(9.44)

E ™ Brs Bw  Bw

Il nous reste maintenant & déterminer ds en fonction de dr. On a en général en coor-
données sphériques, pour un plan ou ¢ est constant ds? = dr? + (rdf)?. Or

1 1 1 1 / 4o B2ds
o 6Buom2ciug

~ —dcos(0)
dh = Sn(@)dr dr (9.45)

donc
2 (dcos(ﬁ)
sin(6)2*  dr

Il faut donc trouver pour un ¥ (c’est & dire pour une ligne de champ) donné et un r
donné la valeur de 6 et donc de cos(6) correspondante. Avec la définition de ¥ vu précédemment,
cos(#) est solution d’une équation polynomiale du deuxiéme ordre et vaut :

ds = (1+ Y)Y 24y (9.46)

L 1 Uy
cos(t) = gl s — (Rbsr® + 27 — R (360 — Fg) = TE)Y2] (047
Avec cette expression de cos(f) on a :
dcos() 1 B2
dr B33 — R‘E)( rs

(R2.42r + 662/37“2(%62/3(7“3 - R3) — \5—:) + 2€2/3(r3 — R?}S)(%EQ/B’I“Q - %))
2 % (Rf‘psﬁ + 2€2/3(r3 — R%S)(%@/?’(r?’ — R%S) — \5—:))

cos 0312
_ (9.48)

)

Et enfin avec ’ensemble de ces définitions on a

r 2 2
El / 4o B 1 r dcos(&))z)l/er (9.49)

- Rys Opomzcdug 1-— cos(9)2( dr

Distribution de particules dans la nébuleuse

Avec la relation de conservation du nombre de particules dans la nébuleuse on a :

frs(Ers)dErs = p¥K (a)Ep SV dErs = f(E, s,4)dE (9.50)

ou f(FE,s,) est la fonction de distribution de particules au sein de la nébuleuse. Or
1/Ers =1/FE —1/E4 donc

1 1 dE
(B, 5,9) = pfsK (o) (5 — ) =2 (9.51)
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et comme

dBrs 1 1 _,1

=(=——= 9.52
dFE (E EOO) E? (952)
on a au final pour la distribution de particules au sein de la nébuleuse :
1 1 1
_ ,d 2a—1
F(B,5,9) = prsK(a)(5 — Eoo) T (9.53)

Spectre d’émission synchrotron

Si I'on suppose que l'intégralité de ’émission synchrotron d’une particule d’énergie E
et d’angle d’incidence 6 = 7/2 est concentré dans un photon d’énergie critique

_ 3heBc*E?
 An(mec?)3p

alors la puissance émise par cette méme particule s’exprime de la facon suivante :

Es(E) (9.54)

B 4orcFB? _,
~ 3m2ct2ug

De plus comme on a j(Eg)dEs = 4nf(E,V, s)Psp(E)dE, 'émissivité j(FEg) peut s’ex-
primer de la facon suivante :

Psp(E) (9.55)

1 1 9q 1 1 4o7cf*B? 2. 9F

(E — 4 do K -
J(Es)) = dmpTs K (a)( I Eoo) E? 3m2c*2p0 — dEs

avec l'expression de Eg donnée a I’équation 9.54 on a finalement pour la puissance
perdue par unité de volume :

(9.56)

3heBc?

do 2 R2 —S=2s

. prsK () Es 12 1 \oa—1407¢B" BT Ix(mc®?B | (2a—1)/2
Esj(Eg)) = 4dr—=2——"(1— (——5—)"/“—

( )) 9 ( ( 47T3(}7;Le£§§36 ) Eoo) 3m2642’u0 ( ES )

Qo K E 1 )

_ 47_[_pTS 2(0[)]73(1 _ ( 65)1/2E )2a71(E;)(2a71)/2 Wom =3 (957)
S o
ou dans cette équation :
B dorcf? B? 3heBc?

Ps = 3m2c*2u0 oo = 47 (mec?)3 (9:58)

9.4 Résultats du modéle pour Geminga

9.4.1 Analyse des queues vues par XMM

Le modéle présenté précédemment a été appliqué pour reproduire les émissions synchro-
tron du pulsar de Geminga. Ce modéle est cohérent avec comme paramétre libre uniquement o et
7. Mais comme nous ’avons vu seules des valeurs de o petites permettent de valider I’approche
advective. Au niveau de la structure des zones émissives aprés intégration de la carte en émissivité
synchrotron sur la ligne de visée deux queues apparaissent le long de la discontinuité de contact
( voir Figure 9.6) . Ces queues sont principalement dues & ’anisotropie du champ magnétique
que nous avons prise au choc terminal avec une dépendance en sin(f). Grace a cette anisotropie
le champ magnétique est alors augmenté presque d’un facteur 3 le long de la discontinuité par
rapport a la valeur au choc terminal dans le plan équatorial du pulsar et I’émission synchro-
tron y est alors renforcée. C’est cette augmentation du rayonnement synchrotron le long de la
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discontinuité qui est a l'origine des queues observées en X. Notre modéle, en introduisant une
anisotropie du champ magnétique au choc terminal reproduit donc bien la structure de queues
observées en X. Notre modéle reproduit également bien le rapport attendu entre le rayon du
choc terminal et celui de la discontinuité de contact pour # = 0. En assimilant notre systéme a
un piston relativiste de Landau-Lifshitz le rapport de ces rayons vaut :

R X-1
B (9.59)
Rep X
ol X est le rapport de compression au choc. Dans la limite de choc fort c’est & dire pour
o trés faible ce facteur vaut environ 3 donnant ainsi un rapport de 0.66 trés proche du rapport

observé dans notre carte en émissivité.
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FiG. 9.6: Carte en émission intégrée sur la ligne de visée & une énergie de 4 keV pour un facteur
de Lorentz v = 10° et un paramétre o = 0.001.

Nous avons vu que l’anisotropie de B introduite au choc terminal ainsi que son amplifi-
cation le long de la discontinuité de contact est responsable des structures observées. Il est alors
concevable que d’autres anisotropies créant alors une dépendance selon 6 des différentes grandeurs
(p,v, B) puissent expliquer la traine derriére Geminga observée avec Chandra. Ces anisotropies
pourraient étre dues a la présence d’un jet, de reconnexions magnétiques localisées...

Mais il est pour I’instant bien dur de modéliser I’ensemble de ces phénoménes. Il faudra
donc dans de futurs travaux, essayer de rajouter une par une ces composantes. Pour ce qui est
des reconnexions magnétiques de récentes simulations RMHD (Komissarov et Lyubarsky 2003;
Del Zanna et al. 2004) ont déja inclus I'impact de ces phénomeénes sur la distribution en angle
de B. En effet B dépendait de 6 selon :

B(0) = By sin(6) tanh(b(7/2 — 0)) (9.60)

ol b est un facteur contrdlant I’épaisseur de la zone de reconnexion. L’impact de ce
parameétre sur la distribution est visible sur la Figure 9.7. Avec une telle distribution le champ
devient quasi nul proche de I’équateur.
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F1G. 9.7: Dépendance selon 6 du champ magnétique dans les modeéles de Komissarov (2003) et
Del Zanna (2004).

De future simulations prenant en compte cette dépendance seront donc effectuées dans
I’avenir.

9.4.2 Comparaison des spectres XMM

Le spectre XMM de ’ensemble de la nébuleuse est formé d’une partie thermique et
d’une autre non thermique que nous avons modélisée. C’est cette partie non thermique qui se
retrouve dans les deux queues observées derriére le pulsar. L’indice spectral de la distribution
de particules correspondantes est proche de 2.2, ce qui est un résultat classique pour des chocs
relativistes. C’est cet indice spectral que nous avons pris dans notre modéle. Comme nous le
montre la Figure 9.8 le spectre résultant du modéle est en accord avec celui observé pour un
facteur de Lorentz en amont du choc proche de 10° et un paramétre o voisin de 0.001. Ces
résultats sont en accord avec les paramétres trouvés pour d’autres nébuleuses. Pour le Crabe par
exemple Kennel et Coroniti trouvérent dans leur modéle o = 0.003 et vy ~ 10°. En revanche
I’énergie maximum imposée dans notre modeéle est stirement bien trop grande. Elle correspond
& I’énergie maximum que peut fournir le pulsar et n’est donc pas trés réaliste. Il faudrait alors
utiliser INTEGRAL pour contraindre a plus hautes énergies 1’énergie maximum des photons et
donc celle des électrons. Cette limite serait trés utile pour discriminer parmi les modéles existants
ceux pouvant accélérer les particules a de telles énergies.

9.5 Conclusion

Dans cette partie nous avons développé la premiére étape d’un modéle permettant
de reproduire directement les images et spectres observés en X. Ce modéle s’appuie sur une
hypothése d’incompressibilité et d’irrotationnalité du fluide o les processus de diffusion sont
dominés par les processus de convection.
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F1G. 9.8: Spectre synchrotron pour un facteur de Lorentz v = 10° et un paramétre o = 0.001.

Pour o = 0.001, I’énergie maximum des particules requise est de ’ordre de 320 TeV.
L’accélération de Fermi au choc terminal n’est pas suffisante pour produire ces particules, car
ce processus est limité par la taille du vent choqué. En effet dans une diffusion de Bohm & 380
TeV, le libre parcours moyen des particules est de I'ordre de 10 fois la largeur du vent. Un autre
type d’accélération est donc nécessaire. Quant a notre modeéle il semble en trés bon accord avec
les résultats obtenus avec XMM sur le pulsar Geminga. Il reproduit enfin les structures observés
avec XMM et notamment les deux queues s’étendant derriére le pulsar sur plus de 0.05-0.06 pc.
Pour de plus grandes valeur de o de l'ordre de 0.1, ’accélération de Fermi pourrait donner les
valeurs observées d’énergie maximum, et la diffusion de Bohm pourrait opérer. Dans ce cas notre
approche convective serait alors a revoir et des processus diffusifs devraient étre ajouter. Mais
pour de telles valeurs de o le champ magnétique serait beaucoup plus uniforme et le contraste
pour l'observation des queues moins grand.

Il nous reste maintenant & inclure d’autres anisotropies comme la présence d'un jet le
long de 'axe de rotation et étendre notre zone spectrale jusqu’au TeV en incluant les pertes
Compton inverse pour directement comparer avec les nombreuses observations H.E.S.S de né-
buleuses de pulsars. Il faudrait de plus dans un futur proche introduire les phénoménes diffusifs
pour voir 'impact sur le contraste de I'image.
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ABSTRACT

The very hard synchrotron X-ray tails that have been imaged around the nearby Geminga pulsar ?
reveal a relativistic wind from this middle-aged pulsar. Given its spin-down power, space velocity, and
the surrounding interstellar conditions, we can estimate the bow shock system geometry as a function
of the Lorentz factor and magnetization level (o) of the pulsar wind. We find that Fermi acceleration
at the interstellar bow shock and the subsequent inverse Compton radiation on the local interstellar
radiation field cannot explain the X-ray data, so the tails are produced by synchrotron radiation from
very energetic electrons.

For a weakly magnetized wind (o ~ 1073), a simple force-free model of the velocity and magnetic
fields downstream of the terminal shock shows that particle energies in excess of 320 TeV are required
by the X-ray data and that Fermi acceleration at the terminal shock cannot produce them. These
extreme energies are very close to the full electric potential that Geminga can power across its open
magnetosphere. The combination of the velocity structure and amplification of the magnetic field
advected near the contact discontinuity produce two synchrotron tails that match the shape and flux
recorded in X rays.

For a more strongly magnetized wind (¢ > 0.1), the observations require slightly less energetic
(~ 180 TeV) particles that can be marginally produced by diffusive acceleration at the terminal
shock. One expects a much lower contrast in the synchrotron image behind the pulsar in this case.
Further work is needed to check the level of synchrotron flux from rapidly diffusing particles behind

the pulsar.

Subject headings: Particle acceleration, PWN, Relativistic shocks

1. INTRODUCTION

Pulsars are born with high kick velocities of typically
200-500 km/s 7. At early stages, they have not moved far
from their birth place and their relativistic wind nebulae
are confined by the ambient pressure in the supernova
remnant. By the time they have travelled two thirds of
the remnant expanding size, the local sound speed has
dropped and they move at supersonic speed, driving a
bow shock in front of them. Several examples are known
that still cruise inside their remnant, such as G327.1-1.1
7, 1C443 7, and W44 ?. The high-energy particles form
a synchrotron X-ray tail that lags behind the pulsar as
behind a comet. It can turn into a longer TeV tail where
the ageing particles up scatter the ambient soft photon
field. This is the case behind PSR B1823-13 for instance
?7?7. After several tens of thousands of years, the pulsar
crosses the remnant shell and escapes at supersonic speed
into the interstellar medium, like the Mouse 7, the Black
Widow ?, and Geminga ?. The wind nebula is then con-
fined in a bow shock by the interstellar ram pressure. The
shock shows up in optical images as an Ha Mach cone
as we see behind the Mouse and the Black Widow. The
light is due to collisional excitation and charge exchange
at the bow shock. This cometary morphology strongly
modifies the MHD flow of the relativistic wind by pro-
viding an exit for the kinetic and magnetic energy, and
rather stationary conditions in the pulsar frame. Away
from the complexities of the medium inside a supernova
remnant, this stage can provide very useful constraints
on the wind properties from middle-aged pulsars, espe-
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cially on the origin of their acceleration which is still an
open issue.

As one of the closest pulsars known and still a powerful
~-ray emitter, therefore an active particle accelerator at
his age of ~ 0.34 Myr, Geminga appears as an excellent
example to study a bow-shock wind nebula. Two 0.1 pc
long X-ray tails have been found trailing the pulsar ?.
Its optical proper motion ? corresponds to a velocity of
126.5/cos(i) km/s for an inclination ¢ onto the plane of
the sky. The comparison of the tails image with a typical
bow shock geometry suggests an inclination i < 30° 7, so
we will adopt v,s» = 135 km/s as a characteristic speed.
At a short distance D = 157133 pc ?, Geminga dwells
in a reasonably well known gas and radiation environ-
ment. The tail image suggests motion at Mach 14 to 20
in a medium with a low atomic density of (0.6 — 1.5)10°
m™3 7. Indeed, Geminga is not crossing a major local
cloud and the hydrogen column-density of 1.1102° ¢m =2
measured in its direction is consistent with an ambient
density < 210% m™3 which is typical of the warm HI
medium. We will therefore adopt an interstellar environ-
ment with a temperature T4, = 8000 K, a mass density
Pism = 2.310722 kgm ™3 (for a mean atomic mass of 1.4),
and the average strength of the local, total magnetic field
Bism = 0.6 £0.2 nT ? around Geminga. The pulsar pe-
riod and period derivative (from the ATNF database)
yield a spin-down power E'psr = 3.310%” W, a magnetic
field strength B, = 3.310% T at the stellar poles, and an
angular velocity © = 26.5 rad/s. Whereas the pulsed v
rays steal 1 or 2 % of the spin-down power away, the very
hard E~1-6%0-2 photon spectrum recorded in the tails be-
tween 0.3 and 5 keV amounts to a tiny fraction of the
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rotational power (2107°, 7).

In the case of synchrotron emitting tails, particles with
energies higher than a few hundred TeV should flow down
the wind. Yet, particles accelerated at the bow shock
could up-scatter the ambient soft photon fields to the X-
ray domain. The motivation for this work is to validate
the synchrotron hypothesis and to study where the par-
ticles are with respect to the wind terminal shock (T'S)
and interstellar bow shock (BS) by modelling their radia-
tion in the different regions. We also look for constraints
on their maximum energy and their origin in terms of
Fermi acceleration.

2. CONSTRAINTS ON THE SYSTEM GEOMETRY

Shocked interstellar medium

Interstellar medium .

VAN
/0

Bow shock .
.

e .

Fia. 1.— Interaction of the relativistic wind from a supersonic
pulsar with the interstellar medium.

Several groups have carried out hydrodynamic simula-
tions to map the double structure of a bow-shock wind
nebula, with a reverse terminal shock moving into the
wind and a forward bow shock into the surrounding gas
?7??. The main features are outlined in Figure 1. In
the unshocked wind region located between the pulsar
light cylinder and the terminal shock, the relativistic
wind flows freely outwards and is often assumed to be
‘cold’, i.e. to have zero pitch angle and produce no sig-
nificant synchrotron radiation. This silent zone has been
observed inside the inner X-ray ring of the Crab nebula
?. The thermalized shocked wind that flows back from
head to tail can radiate profusely in the shocked field. Its
flow is bounded by a contact discontinuity (CD) which
separates it from the shocked interstellar medium. Pres-
sure balance across the two shocked media is verified in
the simulations. The terminal shock is elongated. It ex-
tends further behind the pulsar than it does in front be-
cause the shocked wind pressure at the back must balance
the quiet interstellar one instead of the much stronger
ram pressure of the front regions. For both shocks and
throughout the paper, we use the subscripts 1 and 2 for
the upstream and downstream media, respectively.

To constrain the system geometry, namely the stand-
off radii of BS, CD, and TS, one needs the compression
ratios of the two shocks which can be obtained from the
MHD jump conditions for a perpendicular shock near the
nose. For the bow shock, the classical jump conditions
in the shock frame (conservation of the mass flux p.v

and magnetic flux B.v, of the momentum flux p + pv? +
B2 /2, and of the energy flux (p+ B2/2u0).v + (p/ (v —
1) + pv?/2 + B2 /2p).v) yield the compression ratio, X,
as the solution of the following equation:

0=2pp1 (7 — 2)X* = X?[29p1 + (v = 1)(Pram1 + 4p5(])
+ 27X [pBl + p1 + praml] - (’Y + 1)pram1 (2)

where p1, pp1, and prem1 respectively note the thermal,
magnetic, and ram pressure in the upstream flow, i.e. in
the undisturbed interstellar medium. The gas ratio of
specific heats is v = 5/3. For the environment properties
and pulsar velocity given in the introduction, we find
X = 3.1 and downstream pressure terms very close to
equipartition in the BS reference frame.

For the terminal shock, the relativistic jump condi-
tions in the shock frame (conservation of the mass flux
I'fn* and magnetic flux '8B*, of the momentum flux
Fzﬂ[vp/gv — 1) + n*me? + B*Q/Noj, and of the energy
flux T232%[yp/(y — 1) +n*me? + B*%/ po] + p + B*2/240)
yield the compression ratio, Y, as the solution of the
following equation:

1

g1 2 3
0=T “Loar g 3
1[31+2F1+ 16101(2 7) (3)

FTUA(E — 1)1+ fron) Y — Doy + 2y (4)
¥ ¥ B

1 (Y2
v 6

The asterisk marks the proper wind reference frame, I'y
the upstream wind Lorentz factor, 3; = (1 — I'73)Y/2 its
velocity in ¢ units, and v = 4/3 the adiabatic ratio for
relativistic material (if TS is strong enough to thermalize
the flow, i.e. o1 < 1). We have also introduced the
magnetization parameter o1 of the upstream wind which

is defined as the ratio between the Poynting flux and the
particle energy flux:

Lo

1
—DY2 4 T00(= - 2).Y 5
+ )+ 101(7 2) (5)

B,
op=—"— 6
" hoprwBilic? (©)

p1w and Bi,, note the upstream wind mass density and
field strength at the shock. A o value of 10~2 has been
measured for the Crab using different estimators ?. Val-
ues closer to 0.1 have been found for Vela and PSR
B1706-44 ?. So for Geminga, we keep o1 and I'; as free
parameters. The TS compression ratio decreases from
Y =3 at very low 01 << 1toY =23 at 0y =0.1, and
Y = 1.6 at o4 = 0.5. It is not sensitive to the choice of
wind Lorentz factor as long as it is large. I'; values of
order 10576 are often quoted for pulsar winds.

The pressure balance between the shocked wind and
shocked gas on the front side, and between the shocked
wind and interstellar gas at the rear allows to compute
the TS radii:

_ 1 Bpsr 172

Rrsi = [47rcpz_] (7
where the subscript ¢ stands for the front and back. The
front pressure is dominated by the ram pressure pismvgw
and we find a stand-off distance Rrg to the shock of 0.015
pc. The back pressure is dominated by the local magnetic
one and we find TS at 0.077 pc behind the pulsar. It is
consistent with the observed tail length of 0.1 pc. The
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MHD model for PWN bow shocks 3

largest uncertainty on the stand-off distance comes from
the inclination of the proper motion since Rpg scales
inversely with space velocity. It would be 25 % smaller
for a 45° inclination instead of the 20° one we chose.
The stand-off distances to the contact discontinuity
Rcp and to the bow shock Rpg are then given by:

Rps X Rep Y (8)

Rep X -1 Rrs Y -1
As expected from the small excursion of X and Y in equa-
tions 2 and 5, the overall bow shock size and relative
thickness of the two shocked regions are well constrained
once we know Rpg. We select 01 = 0.001 and 0.1 as two
representative values of the potential wind magnetiza-
tion. We restrict ourselves to o1 < 1 to ensure a ”loud”
shocked wind, with large pitch angles downstream of a
strong enough shock. For 0.001 < o7 < 0.1, we find
0.022 < Recp < 0.026 pc and 0.032 < Rpg < 0.038 pc.
These radii are slightly smaller, but comparable to the
projected half separation of 0.045 pc seen between the
tails.

3. FERMI ACCELERATION AT THE BOW SHOCK

Given the slow pulsar speed compared to a supernova
shock wave, it is obvious that Fermi acceleration at the
bow shock will not reach very high energies, but it can
achieve high enough ones to produce inverse Compton
emission in X rays. The expected spectral index a. =
(X +2)/(X — 1) = 2.43 for the electrons, thus ajc =
(ae +1)/2 = 1.71 for the differential photon spectrum
of the inverse Compton emission, is fully consistent with
the X-ray index of 1.6 £ 0.2.

The maximum particle energy is limited by the small
size of the downstream region. Radiative losses are not
the limiting factor in this case. In the Bohm diffusion
limit, one can estimate the maximum energy by limit-
ing the downstream diffusion length to the typical size
available, Rps — Rcp, which yields:

EmazBS 3YBismUpsrRTS (9)
e S XD -1

The values obtained for the 0.001 < o; < 0.1 interval
range from 80 to 90 GeV. So, the particles accelerated
at the bow shock can easily up-scatter the interstellar
radiation field to X rays in the Thomson limit. The local
radiation field is reasonably well known ? and composed
of four main components which can be approximated as
the cosmological microwave background with an energy
density of 0.26 MeVm™3, two dust components for a
total of 0.5 MeVm ™3, and the stellar radiation with 0.75
MeVm™3.

The electron number density in the shock can be con-
strained by the amount of energy they can draw from
it. The efficiency is defined as the fraction of the incom-
ing energy flux that goes into shock-accelerated particles,
primarily protons. It is customary to quote 10 % efficien-
cies in supernova remnants because power estimates for
Galactic cosmic rays suggest that over 10% of the total
supernova energy must go into cosmic rays. Non-linear
acceleration in modified shocks can achieve much higher
efficiencies, but we do not expect strong modification at
the slow Geminga speed and low BS efficiency. We will
use the traditional 10 % value. The energy flux goes pri-
marily to protons and nuclei. We will use the cosmic-ray

electron to proton ratio ¢/p ~ 1% to scale the total elec-
tron budget to an overall e ~ 0.001 efficiency. Given the
power-law spectrum produced by first-order diffusive ac-
celeration with the electron spectral index quoted above,
the electron number density scales as:

dN, 2 — )€
e = o it =2 (0)
The maximum Lorentz factor is derived from equation
9 and we take a minimum energy of 1 MeV for the in-
jected electrons, so the resulting density is 1.51072 m~3
for ¢ = 0.001 and the selected interstellar and velocity
parameters.

The interstellar electrons flow into the shock and a frac-
tion gets trapped and diffuses up in energy. The charac-
teristic volume of the radiating electrons in this station-
ary shock is V = nR% $UpsrTace(Emaz) Where Toee(Emaz)
represents the acceleration time scale that is necessary
to reach the maximum energy:

EmazBS _ 2XEma.rBS

ce(Bmaz = — = 11
Ta c( ma BS) Eacc (X — 1)€Bismvgsr ( )
Using equations 8 and 9, one gets the simple form:
6XY
V=—o—— _7RL.R 12
(X —1)2(Y —1) 'BSHTS (12)

which yields volumes of (0.067 pc)® and (0.079 pc)® for
o1 = 0.001 and 0.1, respectively. Given the bow shock
cross section, these volumes extend over 0.1 pc along the
pulsar motion, in good agreement with the observed tail
length.

An upper limit to the inverse Compton flux can be
obtained by integrating the inverse Compton power of
the radiating electrons in the total energy density of 1.51
MeV m™3 of soft photons:

P < V/
Yemin

We obtain upper limits of 1.310'® W and 2.410'° W for
o1 = 0.001 and 0.1, respectively, which are both six
orders of magnitude below the observed X-ray power
of 6.210%" W. So, taking the real spectrum of the soft
photons and reasonable variations around the choice of
efficiencies and volume cannot explain the discrepancy.
Even though Fermi acceleration can produce the neces-
sary energies and spectrum, and that electrons trapped
downstream of the bow shock would produce the right
inverse Compton image, the emission faintness forces to
reject this possibility and to turn to a synchrotron origin
of the X-ray emission, thus to the presence of extremely
energetic particles.

Yemaz 4

N .
——°F 2 de 1
Vi, rc(Ve)de (13)

4. FERMI ACCELERATION AT THE TERMINAL SHOCK

To estimate how extreme these energies can be and
what diffusive acceleration can achieve at the terminal
shock, one needs an estimate of the wind magnetic field.
The fraction of the pulsar spin-down power left as elec-
tromagnetic energy flux at TS gives the upstream field
as:

01
1+o0,

2 _ HOEpsr
1+ oy ArR2. ¢

= po( )i (14)
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where p; refers to the confining front or back interstellar
pressure as in equation 7. Because higher fields are more
efficient, both at accelerating particles and radiatively,
we will focus on the higher front magnetic fields in this
section to discuss particle energies and relativistic shock
acceleration.

The hard spectrum recorded by XMM indicates that
the synchrotron emission peaks in energy beyond 5 keV.
Let us choose 10 keV as a potential cut-off energy. The
compressed field downstream of the T'S nose reaches 0.22
nT and 1.62 nT for o3 = 0.001 and 0.1, respectively.
Within Rep all around the pulsar, we can make use of
the Kennel and Coroniti ? solutions for a spherical wind
to give an order of magnitude estimate of the ambient
field in the shocked wind. We will develop a more ac-
curate MHD flow in the next sections. For o7 = 0.001,
the field increases downstream toward its equipartition
value, but the region is very compact (Rcp/Rrs = 1.5)
and the field would not increase by more than ~ 1.5. For
o1 = 0.1, the field is initially larger, but its downstream
profile is rather flat. This behaviour tends to reduce the
difference between the two o cases. Therefore, to explain
a synchrotron break above 10 keV, we need maximum
particle energies higher than 400 TeV for o1 = 0.001 and
above 180 TeV for o1 = 0.1.

Diffusive acceleration at an ultra-relativistic shock dif-
fers from the classical case by the large anisotropies in the
particle distributions. Upstream particles are confined
near the shock normal and only those in the downstream
frame moving back near the shock normal can outrun
it. The maximum energy attainable for a particle at the
terminal shock in the absence of losses is limited by the
acceleration time scale in the shock frame that should be
less than (Rep — Rrs)/c 77:

EmazTS < SBQ’LUCRTS (15)
e 2r(Y — 1)
which corresponds to only 10 TeV for o1 = 0.001 and to
80 TeV for o7 = 0.1. Radiative limits to the maximum
energy are much higher.

So, the terminal shock of a strongly magnetized wind,
with o1 close to 0.1 or higher, can produce energies in
marginal agreement with the observed ones. There is a
little more room to diffuse at the back of T'S than at the
front where we have calculated the field strength. Yet
the field should decrease there and reduce the accelera-
tion efficiency. In the case of a weakly magnetized wind
with o1 close to that found for the Crab wind, diffusive
acceleration cannot apparently account for the observed
particle energies. The shock would then only serve to
randomize the particles and turn on the synchrotron ra-
diation. Both the observed and predicted estimates de-
pending crucially on the true magnetic field strength in
the region, we will develop below a more accurate repre-
sentation of the wind MHD flow, even though admittedly
still very simple. But we hope it captures the essential
properties such as the advected flow and field pile-up
near the contact discontinuity.

5. MODELLING THE MHD FLOW OF THE SHOCKED
WIND

We aim at building a simple analytical MHD model of
the flow downstream of the terminal shock to better ac-
count for the magnetic field strength near the contact dis-
continuity and behind the pulsar in order to explore the

maximum particle energies that can account for the X-
ray emission and the synchrotron flux from the shocked
wind. We have developed a first set of simulations that
have indeed shown that it may be difficult to explain the
latter. These calculations used the field and mass density
at TS given above as a function of oy, spread this particle
flux into a power-law spectrum, and let the particles dif-
fuse downstream at the Bohm limit in the magnetic flow
drawn from the spherical solutions of Kennel & Coroniti.
This approximation was therefore restricted to distances
less than Rcp around the pulsar and did not account
for the velocity turn-over and magnetic compression in
the front regions. The resulting synchrotron flux was
found to be 2 to 3 orders of magnitude lower than the
recorded one, and changing the upstream wind magne-
tization and Lorentz factor did not improve the result.
So, the high-energy particles must be much more slowly
advected with the MHD flow and/or the magnetic field
be amplified. The fact that the highest-energy particle
gyro-radii are larger than the downstream flow size, as we
have seen in the previous section for o; < 0.05, strongly
indicates that advection should play an important role.
This is why we need a simple, but realistic model for the
velocity and magnetic fields behind TS in a bow shock
geometry.

5.1. Upstream wind

For this model, we use the pulsar centered spherical co-
ordinates (r, 0, ¢) aligned with the pulsar rotation axis.
Upstream of TS, the wind flows with approximately con-
stant radial speed. Its mass density decreases as =2 ?,
and the magnetic field is an Archimedian spiral with the
radial component B, falling as r~2 and the azimuthal
one By as sinf/r. The magnetic inclination to the ro-
tation axis hardly modifies this picture at the very large
distances of interest (Rpg is ~ 3107 times the pulsar
light-cylinder radius), so we use the asymptotic limit of
an azimuthal field far from the pulsar.

Energy conservation at TS implies that By, the mass
density, p, and the Lorentz factor depend on the polar
angle 6 7 as:

By(0) = By siné (16)

() = T1w(n + (1 — 1) sin®(9)) (17)

where 7 controls the ratio between the Lorentz factor at
the pole and at the equator, in other words o; varies
with latitude. For an isotropic mass flux, the latitude
dependence of p follows as:

_ Plw
) = A= @) (18)

The n parameter depends on the upstream acceleration
process and is not well understood. For simplicity, we
will use 7 = 1, so the wind density and Lorentz factor
are latitude independent, but not the magnetic field. The
free parameters are again the wind Lorentz factor I'y
and magnetization o1, with the requirement that it is
small compared to unity to ensure a strong enough MHD
shock.

For an incompressible and isothermal flow downstream
of the shock, the pressure at the contact discontinuity
equals that at the terminal shock, the last one being
given by the wind ram pressure just upstream of the




188 Chapitre 9: Modélisation des émissions synchrotron du vent choqué de Geminga

MHD model for PWN bow shocks 5

shock by momentum flux conservation across the shock.
The density is thus given by:

pismvzsr
F1w02
The stand-off distance to TS, the upstream field at the

shock, and the compression ratio are given in equations
5,7, and 14.

Plw ~ (19)

5.2. Downstream wind

To calculate the velocity and magnetic field profiles in
the downstream flow, we need several assumptions. For
low magnetization values, the wind particles carry away
most of the pulsar spin-down power and the shocked wind
radiates only 21075 of it in X rays. The tails are not
seen in the optical 7. The flow magnetic energy den-
sity is comparable to the CMB energy density for low
o1 and much larger for larger o1, so the inverse Comp-
ton losses should not dominate. For all these reasons,
we can assume that the radiative losses are small and
the shocked wind flow is adiabatic. The incompressibil-
ity assumption follows from the choice of low o. Recent
MHD simulations confirm this assumption 7. Finally,
we consider that the high-energy particles flow with the
shocked medium and do not diffuse. For a magnetic field
perpendicular to the flow velocity, the mean free path
across the field is less than the gyro-radius. The fastest
diffusion timescale corresponds to the Bohm limit, but
we have seen that the mean free paths of the highest
energy particles would exceed the region dimensions.

For an incompressible, irrotational, therefore non-
dissipative flow, the velocity field should follow V.v =0
and V x v = 0. It depends on the boundary conditions
and obeys to p/2v = —V® with A® = 0. For a spherical
terminal shock, the most general solution of this equation
is:

o= Z(RT

m,n

RTS

Am nYc (95 (b) + Bm,nYTfL,n(97 ¢I]20)

H (=) Crnn Y n(0,0) + Dinn Yo (0, 9)]X21)

with n € [07 oo] and m € [0,n]. In this axisymmetric
geometry, the boundary condition at infinity implies that

lim V@ = fplls/ivpm (cosbe, +sinfeg)  (22)

T—00
and close to the terminal shock:
lim V& = —poy,v2p€r (23)

r—Rrg
This leads to the following potential:

2 1/2
® = pi/2 v,e Rrs cos (=15 R S )4 RrspPow V2w
Rrs r
(24)
Using the definition of the compression ratio Y =
P2w/P1w = Viw/V2w ~ ¢/va, and the fact that the up-
stream ram pressure p1,,0%,, ~ PismU=,. N a low o1 case,

psT
one gets the velocity components:

3

v = %[Yl/2 cos@(h -1+ R—} (25)
csinf R3

v =7 [ TS +1] (26)

The resulting velocity field map is presented in Figure
2 for a Lorentz factor I'y = 10° and o, ~ 0.001. Close
to the terminal shock, the wind velocity is ~ ¢/3 since
the compression ratio Y reaches its maximum value 3
for low magnetization. It remains highly relativistic over
the whole region observed by XMM. The velocity field in
the tail region behind the pulsar is rather uniform and
cannot account for a sharp tail feature near the contact
discontinuity, nor a hollow region just behind the pulsar.
The velocity is maximum on the sides of TS, from co-
latitudes 6 = 70° to approximately 150°.

Distance from the pulsar (pc)

-0.08 -0.06 -0.04 -0.02 0 0.02 0.04
Distance from the pulsar (pc)

Fic. 2.— Map of the velocity field (in m/s) in the shocked
wind of Geminga for an upstream Lorentz factor I'y = 10% and a
magnetization parameter o1 = 0.001.

To solve for the downstream magnetic field, we use the
induction equation:

By . .
X (Tsine)(rsm% X ep) =0 (27)

with the triple vector product relation and the incom-
pressibility assumption :

V(

where we have used the fact that

VX(UXB¢€¢)=V

rsmG) X V=0 (28)

V x (rsinfv x ey) =0 (29)
to make the substitution
VU = (rsinfv x ey) (30)

This is a very useful substitution because V¥ is a stream-

line constant (v.V¥ = 0). Taking the scalar product of
ey with (29) gives :

8( By 8@_8( By )8

Or'rsinf’ 00 00 rsinf’ dr

The jacobian of (¥, By /7 sin ) is zero, so we can write:

By
rsinf

(31)

= f(¥,¢) (32)

Bg being independent of ® we can assume that
Bg/(rsinf) is constant along a streamline. ¥ can be
solved explicitly by writing out the components and
integrating ¥ /Jr. Differentiation with respect to 6
uniquely determines W as:

_ Cip2 . 112 27R3fs‘2
\I!—Y[RTSCObHJrQY (r . )sin“ 6] (33)
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By is thus given by
rsin 6
Rrs

The magnetic field therefore varies with the ratio be-
tween the lateral distance to the axis and the terminal
shock radius. It is maximum all along the contact discon-
tinuity. Its strength is displayed in Figure 3 for a Lorentz
factor I'; = 10% and o; = 0.001. One can see that the
advected field builds up within ~ 0.15 pc from the con-
tact discontinuity, preferably behind the pulsar. Values
as high as 0.5 nT are found in this region which corre-
sponds to the tail location. For a synchrotron break in
hard X rays above 10 keV, they imply maximum particle
energies higher than 320 TeV in the wind. The wound-
up field leaves a 0.01 pc wide region with low field along
the axis behind the pulsar.

Bs =Y By

(34)

Distance from the pulsar (pc)

-0.08 -0.06 -0.04 -0.02 0 0.02 0.04
Distance from the pulsar (pc)

Fic. 3.— Map of the magnetic field (in Tesla) in the shocked
wind for an upstream Lorentz factor T'; = 108 and a magnetization
parameter o1 = 0.001.

5.3. Downstream wind energy and synchrotron radiation

Adiabatic losses and synchrotron losses dominate in
the downstream wind. To be consistent with the above
MHD solution, we will approximate the adiabatic losses
as those of a three dimensional relativistic gas with an
adiabatic index 4/3. A more accurate description might
be to assume first invariant conservation with E2sin? §
proportional to B, where § is the local pitch angle.
Anisotropies can, however, be relaxed by wave turbu-
lent pitch-angle scattering on time scales shorter than
the flow time so that first invariant conservation overes-
timates the anisotropy. For an incompressible flow, the
evolution of a particle energy along a streamline ¥, av-
eraged over an isotropic distribution of pitch angles, is
governed by:

dE 1 4 E? B2

— =—-EV. VU — corc———

dt 3 377 m2ct 2p
for an isotropic distribution of pitch angles and with o
the Thompson cross-section. For a steady and incom-
pressible flow we obtain:

oF 2 E? B?

Vg—— = ——07C —=

* 0s 37 mzet g

In this equation s is the curvilinear coordinate and vs =
\/v2 + v3 is the velocity along the streamline. It can be

(35)

(36)

integrated to lead:

11 1 1 * 207 B2d
*—with—:/ Iros s
0

E Ers EBx VM EL (87)

3pom2ciug
E is the maximum possible energy at location (¥, s).

The particle spectrum at the terminal shock is assumed
to be a power law with a spectral index a, ~ 2.2. This
value is predicted from simulations of particle accelera-
tion at relativistic shocks 7?7 and it is consistent with ob-
served low-energy spectra, for which synchrotron cooling
has not altered the population energy distribution. The
power-law mass spectrum and total mass density are re-
lated by :

Emaz
Pow = K(ae» Emirm Emaw) / E~%dE (38)
Emin

where K (o, Epin, Emaz) is the normalization factor and
FEpin and Ep,q, are respectively the minimum and max-
imum particle energies.

As we have seen in section 4, it is unlikely that Fermi
acceleration at T'S can produce the highest energies re-
quired by the observations for o; << 0.1. Following ?,
we will use the total electric potential available across
the open magnetosphere of the pulsar as an upper limit:

B.O?R3
2c

One should note that this value is quite close to the max-
imum energies required by the observations! The mini-
mum energy is then given by energy conservation ?:
3 e —2
Emin = ——
From the conservation of the particle number flux and
equation 37, we can obtain the particle distribution func-
tion f(E,s, ) anywhere in the shocked wind:
prwk(ae) 1 1 -2
E V)= —F—(=— =) 41
£(B, 5, w) = P (- ) (1)
To get the volume energy density, we assume that all the
synchrotron radiation emitted by a particle of energy E
is concentrated at its critical energy Eg given by:

~38x 10" eV (39)

Eraz = eq)open =

Tipmec? (40)

3heBcE?
Es(E) = ————= 42
s(B) 4mr(mec?)3s (42)
The volume energy density follows as:

. Es 1/9 1 5,0 _ _
E<.i(E = ps 1—(=2 /2~ qae—2( 7S \(ae.—2)/2 g 3
3(Bs) = pall= (52 o () D/ Wan

(43)
with :
L 167p1w K (e )orc3? B2 and 5, — 3heBc?
12m2ctpo 4 (mec?)3p
(44)

After integration along the line of sight, we obtain the
synchrotron map which is displayed in Figure 7?7 for a
Lorentz factor I'; = 10% and o; = 0.001. Two tails ap-
pear from the sides of T'S and trail behind the pulsar with
little brightness variations along the tails after they have
left the TS vicinity. They result from the combination of
larger velocities on the sides of the terminal shock and of
larger field near the contact discontinuity. Their lateral
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width of ~ 0.015 pc is quite consistent with the observed
one of ~ 0.02 pc in X-rays. Their maximum brightness
at TS cannot be resolved by XMM from the pulsar emis-
sion. It is not visible in the Chandra image on the sides of
the inner jet because of the lack of statistics in the short
exposure 7. The total spectrum is shown in Figure ?77.
Given the limitations of the present model, it appears to
be consistent with the XMM data, so the field amplifi-
cation near the CD and residence times larger than the
diffusive ones are key to producing the right amount of
emission.

x10
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40
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20

Distance from the pulsar (pc)

10

-0.06 -0.04 -0.02 0

Distance from the pulsar (pc)

0.02 0.04

FIG. 4.— Synchrotron emission map (in Wm™2) integrated along
the line of sight at 4 keV for an upstream wind Lorentz factor
'y = 10% and magnetization parameter o1 = 0.001.

Ef(E) (eV.m-.s?)

1 10°

10
Energy (eV)

FIG. 5.— Synchrotron spectrum for a Lorentz factor v = 106
and a parameter o = 0.001.

6. CONCLUSIONS

15

These analyzes show that inverse Compton emission
from the particles accelerated at the bow shock cannot
account for the X ray flux, so the hard X-ray tails reveal
the presence of very energetic electrons.

For a weakly magnetized (¢ ~ 1073) wind, particles
with energies higher than 320 TeV are required to ex-
plain a synchrotron cut-off energy above 10 keV in the
average field of 0.5 nT that builds up within 0.01-0.02 pc
of the contact discontinuity. Fermi acceleration at the
terminal shock is not efficient enough to produce these
particles because it is limited by the size of the shocked
region. The Bohm mean free path at the highest ener-
gies is an order of magnitude larger than the wind radial
width. The highest energy particles would also diffuse
out too fast to substantially radiate. We do not expect
them to take advantage of the high turbulence at the
discontinuity to somehow cross it and reach the larger
magnetic field in the shocked interstellar gas because the
images of the Mouse and of the Black Widow do not show
X-ray emission in this part. Their cometary X-ray tails
are clearly confined well inside the bow shock bound-
aries. The lower limit we derive for the highest energies
is very close to the full electric potential available across
the pulsar open magnetosphere. The simple force-free
wind model that has been developed shows that advected
particles with this high-energy cut-off can reproduce the
observations both in flux, as illustrated in Figure 7?7, and
in shape (Figure ??). It predicts two tails 0.05-0.06 pc
apart, each with a lateral thickness of ~ 0.015 pc, that
trail on the sides and behind the pulsar. This morphol-
ogy is consistent with the apparent 0.09 pc separation
and 0.02 pc thickness of the X-ray tails.

For larger o values of order 0.1 or more, Fermi accel-
eration at the terminal shock and Bohm diffusion down-
stream remain marginally possible, although pushed to
their limit. The highest particles energies would be closer
to 180 TeV and the corresponding mean free path com-
parable to the shocked wind radial thickness. Particle
diffusion as well as a more uniform magnetic field dis-
tribution in the shocked flow at large o would certainly
reduce the contrast between the tails and the region be-
tween them. High-resolution Chandra images are needed
to confirm the tail sharpness. A detailed simulation of
the synchrotron radiation from diffusing charges in the
bow shock configuration is needed to test whether their
synchrotron radiation is bright enough or if they leave
the system too fast. The lack of detectable X-ray signal
between the tails could also serve to test this scenario.
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Chapitre 10

Conclusions et perspectives

10.1 Conclusions

Comme nous I’avons vu les vents relativistes de pulsars sont de puissants accélérateurs
de particules. Que ce soit proche des calottes polaires, ou bien dans la magnétosphére lointaine
ces processus amenent les électrons a des énergies proche de quelques centaines de TeV. L’étude
de ces objets a de plus des applications directes dans des domaines autres que 1’astrophysique
tel que la physique des plasmas, la physique des particules, ainsi que la physique nucléaire. Enfin
avec ’avénement de télescopes X et v de hautes résolutions leurs observations sont de plus en
plus nombreuses. Pour toute ces raisons ces vents relativistes suscitent aujourd’hui un intérét de
plus en plus grand au sein de la communauté scientifique.

Dans cette thése nous nous sommes intéressés & contraindre les modéles d’accéléra-
tion de particules au sein de ces objets par une étude tant théorique qu’observationnelle. La
complémentarité de ces deux types de travaux est essentielle pour la bonne compréhension des
nébuleuses de pulsars et des processus physiques s’y déroulant. Les nébuleuses présentent tout
d’abord une géométrie complexe formée d’un jet et d’un tore pouvant étre déformés suivant ’age
du pulsar si ce dernier rencontre le choc en retour, ou bien aprés avoir traversé la coquille du
reste évolue dans le milieu interstellaire. Suivant la région considérée les processus d’accélération
différent. Ces derniers peuvent méme opérer simultanément sur des régions similaires rendant
alors leur étude treés difficile. Nous pouvons distinguer 3 sites principaux d’accélération. Proche
du pulsar les particules peuvent étre accélérées aux calottes polaires ou le long de la derniére
ligne de champ ouverte. Entre le cylindre de lumiére et le choc terminal le flux de Poynting peut
étre transféré a ces derniéres par les reconnexions magnétiques dans le plan équatorial. Ces deux
sites ont comme signature observationnelle une signal pulsé pouvant étre contraint par une étude
en polarisation. Plus loin au choc terminal les particules peuvent subir une derniére accélération
par absorption des ondes cyclotrons émises par les ions ou bien encore par processus de Fermi
relativiste. Pour contraindre ces processus il convient donc de différentier les zones émissives.

Proche du pulsar il est possible de contraindre ces processus en étudiant les propriétés du
signal pulsé. Un des outils les plus puissants pour cela est ’étude de la variation de la polarisation
en phase. En raison de la difficulté d’une telle mesure, jusqu’a maintenant cette étude ne fut
appliquée sur le Crabe uniquement dans les domaines optique, ultra violet, radio et X mou. Dans
le domaine des rayons -y, la détection d’une source polarisée fut pendant longtemps impossible
pour des raisons principalement techniques. En effet au dela de 200 keV la lumiére devient
difficilement focalisable et d’autres techniques sont alors requises pour mesurer la polarisation
dans ce domaine d’énergie. Mais avec I'avénement de télescopes Compton comme celui & bord
d’INTEGRAL, cette étude est maintenant possible. Ces télescopes permettent en effet grace a
I’anisotropie azimuthale de la diffusion Compton entre deux plans détecteurs de remonter aux
propriétés du champ électrique incident et donc a la polarisation de l'objet. En effet lors de ce
processus les photons sont diffusés principalement dans la direction perpendiculaire a la direction
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de 'onde électrique incidente. Ainsi en mesurant la modulation de la distribution des photons
diffusés selon ’angle azimuthal il est alors possible de remonter & la fraction ainsi qu’a ’angle de
polarisation. C’est dans cette optique que j’ai dans un premier temps participé a la calibration du
mode Compton de 'imageur IBIS ’INTEGRAL. La sensibilité de ce mode permet & ce dernier
d’imager des sources persistantes fortes ainsi que des événements ponctuels tel que les GRB. La
méthode d’analyse des données venant de cet instrument est assez complexe. Pour résumer il faut
retenir qu’il est essentiel de soustraire de maniére trés précise ’ensemble des événements taggés
comme Compton mais ne I’étant pas. Quant & la polarisation, ce mode ne semble pas induire de
fausses réponses dans la distribution des événements diffusés. Il donne de plus pour une source
polarisée & 100% un facteur de modulation proche de 0.3.

En appliquant cette méthode au pulsar du Crabe, la polarisation fut étudiée dans 6
bandes en phase : les deux pré-pulses (L1 et L2), les deux post-pulses ainsi (T1 et T2) que la
zone off-pulse (OP) et linterpulse (B). En appliquant un test statistique de Rayleigh afin de
mesurer la probabilité d’une telle détection, une polarisation fut détectée dans les phases OP, B,
L1 et L2. En revanche dans les phases T1 et T2, la source ne semble pas étre polarisée. Cette
variation est en accord avec les études antérieures effectuées en optique ainsi qu’en ultraviolet.
Dans le domaine OP l’angle mesuré est proche de 126° ce qui confirme les mesures faites dans
d’autres domaines de longueurs d’ondes pour le pulsar méme. en revanche cette valeur est en
contradiction avec ’angle de polarisation mesuré sur des distances angulaires plus grandes pour
la nébuleuse d’environ 152°. Bien qu’ayant une résolution angulaire insuffisante pour séparer le
pulsar de sa nébuleuse, aux énergies auxquelles est observé ’objet c’est a dire entre 200 keV
et 800 keV, les particules ne peuvent se trouver & de grandes distances du pulsar & cause du
vieillissement synchrotron. On observe donc nous aussi des régions centrales aux hautes énergies
ce qui expliquerait la valeur de ’angle trouvée. Quant & la valeur de la fraction trouvée, elle est
légérement supérieure aux valeurs & des énergies plus basses, ce qui est aisément compréhensible
du fait que les processus d’émission & nos énergies sont principalement non thermiques et de
ce fait induisent une polarisation plus grande. La dissymétrie observée entre les régions L et T
nous indique peut étre que nous sommes en présence d’un effet caustique. Cet effet pourrait
étre expliqué uniquement dans le modéle d’accélération du slot gap le long de la derniére ligne
de champ ouverte. Mais ce modéle dépend fortement de la géométrie du champ magnétique
proche de I’étoile et ce dernier étant relativement mal connu, il est donc difficile d’en déduire des
propriétés observationnelles précises. C’est pour cette raison qu’un travail de modélisation de la
magnétosphére proche du pulsar en GRMHD a débuté.

Le but final de cette étude est comme nous ’avons vu la modélisation compléte de la
magnétospheére de I’étoile. C’est dans cette optique que dans un premier temps je me suis concen-
tré dans la résolution des équations de Maxwell en Formalisme 3+1 de la relativité générale et
ce dans le vide. Cette étude fut faite avec la librairie LORENE du LUTH de Meudon, basée sur
les méthodes spectrales. Mais cette librairie ayant été développée a la base pour une géomeétrie
axisymétrique, l'introduction d’un champ magnétique avec un axe différent de ’axe de rotation
nécessita d’étendre cette librairie au cas général non axisymétrique. Aprés ce travail, les équa-
tions de Maxwell furent résolues. Les zones accélératrices (ou la composante de E paralléle au
champ magnétique est non nulle) obtenues correspondent aux calottes polaires. Mais pour voir
I’extension de ces zones le long de la derniére ligne de champ fermée il est maintenant nécessaire
d’introduire une magnétospheére chargée. Ce travail est en cours et sera réalisée au cours de mon
année d’ATER au sein du LUTH de Meudon.

Pour contraindre les processus d’accélération plus loin au choc terminal par exemple, il
est possible d’étudier les propriétés spectrales des objets. En effet des paramétres comme 1’indice
spectral des particules, ou bien leur énergie maximum permet en général d’apporter d’importantes
informations sur ces processus. Une telle étude fut appliquée au vent relativiste de PSR B1509-
58 qui est un pulsar 4gé d’un peu moins de 1700 ans et présentant tout comme le Crabe une
structure de jet et de tore. Sous '’hypothése qu'un jet soit & 1’origine de ces émissions, I’évolution
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du vieillissement synchrotron des particules avec la distance permit de contraindre le champ
magnétique a des valeurs comprises entre 22 et 33 uGG. Dans ce champ magnétique, une cassure
spectrale observée proche de 160 keV nous indiqua que des particules ayant une énergie comprise
entre 400 et 730 TeV étaient présentes au sein du vent relativiste de cet objet. De plus l'indice
spectral observé de 2.12 4+ 0.05 nous indique que si le spectre subit la cassure d’indice spectral
standard de AT" = 0.5 a cause du refroidissement synchrotron, le spectre de photon non refroidi
aurait un indice proche de 1.6. Un tel indice est une signature d’une accélération de Fermi
relativiste. Cette accélération n’est pas contradictoire avec celle trouvée avec la polarisation.
Comme nous 'avons dit précédemment, les particules peuvent subir plusieurs accélérations. Au
choc terminal par exemple, il est maintenant de plus en plus admis que les particules subissent
une préaccélération pour apres étre réaccélérées avec un processus de Fermi relativiste.

Mais pour des pulsars plus vieux, cette simple étude devient alors beaucoup plus difficile
car la géométrie du systéme se déforme et les différentes zones potentiellement émettrices (jet,
tore...) se mélangent. Il convient donc d’utiliser la encore un modeéle numeérique simple permettant
de remonter a des propriétés globales du pulsar (facteur de Lorentz, spectre de particules...). C’est
dans ce but que nous avons développé un modéle analytique des émissions synchrotrons d’un vent
relativiste choqué du pulsar en mouvement et ce sous '’hypothése d’un fluide incompressible et
irrotationnel. Ce modéle fut comparé & de récentes observations de Geminga qui est 'un des
pulsars les plus proches de notre systéme. Un facteur de Lorentz de I’ordre de 10° ainsi qu'un
spectre en particules d’indice 2.2 reproduit trés bien I’ensemble des observations. Le paramétre
o représentant le rapport entre le flux de Poynting et le flux d’énergie cinétique fut lui déterminé
proche de 0.001 au choc terminal. Pour ce paramétre 1’accélération de Fermi relativiste ne peut
créer des particules avec I’énergie maximum observée. Il est alors nécessaire d’utiliser 'intégralité
de la différence de potentiel aux calottes polaires pour reproduire les énergies observées. Pour des
valeurs de o plus petites, cette énergie pourrait étre en accord avec celle prédite par le processus
de Fermi mais malheureusement, a de tels degrés de magnétisation les processus diffusifs ne sont
plus du tout négligeables et notre modéle atteint ses limites. Nous pouvons juste supposer qu’en
incorporant de tels effets la distribution du champ magnétique devrait étre plus uniforme et donc
moins apte a reproduire des structures comme les queues de Geminga.

En résumé, les particules au sein des vents relativistes de pulsars, peuvent subir plu-
sieurs accélérations. En général il est admis que ces derniéres subissent une préaccélération pour
aprés étre réaccélérées au choc terminal par processus de Fermi relativiste. Les processus de pré-
accélération peuvent s’opérer soit dans la magnétosphére proche des pulsars proche des calottes
polaires soit dans le plan équatorial avec des phénoménes tels que les reconnexions magnétiques.
Pour contraindre les zones accélératrices proches du pulsar on peut alors utiliser la mesure de la
polarisation en fonction de la phase de rotation. Cette derniére mesurée avec le mode Compton
d’IBIS indique que les accélérations par reconnexion magnétique ou bien le long de la derniére
ligne de champ ouverte (slot gap) sont les plus probables. Plus loin dans la magnétospheére, au
choc terminal le processus de Fermi peut lui étre contraint par des observations spectrales sur
de plus grandes échelles. L’indice spectral observé ainsi que les énergies maximum mises en jeu
dans la plupart des vents relativistes de pulsars sont en accord avec les prédictions d’une telle
accélération méme si dans certains cas comme Geminga elle semble insuffisante.

10.2 Perspectives

Le travail présenté dans cette thése pourrait se prolonger de plusieurs fagons. Tout
d’abord, il serait utile d’accumuler plus de temps d’observation sur le pulsar du Crabe par exemple
pour augmenter la statistique et ainsi pouvoir étudier la polarisation sur des bandes en phase plus
petites. On pourrait alors plus facilement comparer nos observations aux prédictions théoriques.
Mais avant de comparer nos observations aux modéles, il est dans un premier temps essentiel de
mieux définir la géométrie du champ magnétique ainsi que les zones accélératrices proches du
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pulsar. Cette étude sera effectuée plus en détail durant cette année au sein du LUTH de Meudon
avec la modélisation de la magnétosphére chargée proche du pulsar. Il serait également trés sage
de poursuivre I’étude multi longueur d’onde des nébuleuses de pulsars avec des observations
conjointes entre HESS et Integral par exemple. Comme nous ’avons vu une telle étude permet
de contraindre & la fois le champ magnétique et le spectre de particules et nous renseignent donc
grandement sur les processus d’accélération dans la magnétospheére lointaine. Cette étude est en
cours dans le cas du pulsar de Vela. Pour des pulsars plus vieux notre simple modéle devrait
étre étendu pour tenir en compte les pertes Compton inverses par exemple afin de prédire les
observations de HESS ou de GLAST dans un futur proche, ainsi que les phénoménes diffusifs
pour voir "impact du relachement de la condition o petit sur les contrastes obtenus dans les
images.. Enfin, des télescopes comme Simbol-X également permettront de grandes avancées dans
ce domaine. Ils permettront en effet avec une excellente résolution angulaire de contraindre
directement les sites accélérateurs.
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