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Introduction

L’expérience AMS-02 est un détecteur de physique des particules destiné a étre ins-
tallé sur la station spatiale internationale (ISS) pour une durée d’au moins trois ans a
partir du printemps 2008. Il sera capable d’identifier des rayons cosmiques tels que les
électrons, positons, protons, antiprotons, les noyaux et antinoyaux (He, He, C, 6,...) ainsi
que le rayonnement gamma. Les motivations physiques sont la recherche d’antimatiere
primordiale pour Z > 2, la recherche indirecte de la matiére noire, la mesure des spectres
de rayons cosmiques et I'étude des photons dans une gamme d’énergie allant du GeV au
TeV. La technologie a été validée avec un premier détecteur AMS-01 lors d’un vol sur la
navette américaine Discovery ot il fut embarqué du 2 au 11 juin 1998. Le succeés technique
fut complété par la collecte de 108 événements dans la plage de rigidité comprise entre
0.1 GeV et 200 GeV comprenant des protons, antiprotons, noyaux d’Hélium, positons,
électrons et des deutons. Ces mesures ont permis de donner une limite supérieure sur le
rapport % de 1.1.107%, de mesurer le flux de protons jusqu'a 200 GeV et la mesure du
flux de positons jusqu’a 3 GeV. Le détecteur AMS-02 fonctionnera dans le méme envi-
ronnement avec des performances accrues. La gamme en rigidité sera étendue grace a un
aimant supraconducteur produisant un champ de 0.85 T, et a l'utilisation d’un calori-
meétre électromagnétique capable de mesurer 1'énergie des particules électromagnétiques
jusqu'au TeV. Ces détecteurs sont complétés par un détecteur a transition de radiation
pour la séparation positons-protons, un trajectométre a l'intérieur du champ magnétique,
un détecteur Cerenkov & imagerie en anneaux séparant les noyaux jusqu‘a A=27.

Le spectre de positons cosmiques a été mesuré a plusieurs reprises par l'expérience
HEAT jusqu’a 30 GeV. Ces mesures montrent une distorsion possible de ce spectre
vers 8 GeV. Cette distorsion peut s’interpréter comme un signal de matiére noire pro-
venant par exemple de l'annihilation de neutralino dans le halo galactique. La mesure
du spectre de positons cosmiques nécessite une séparation positons/protons de 'ordre de
10°. Cette discrimination est obtenue en utilisant les informations combinées des différents
sous-détecteurs constituant AMS-02. Durant I’été 2002, le calorimétre électromagnétique
d’AMS a subi des tests en faisceaux ou plusieurs caractéristiques ont été mesurées comme
la gamme dynamique de l’électronique, la résolution en énergie et le pouvoir de sépa-
ration "électrons" protons. La séparation électron proton a été obtenue en utilisant des
variables discriminantes combinées dans un réseau de neurones. Cette technique mise au
point sur les données des tests en faisceaux a été utilisée pour déterminer I'acceptance
du détecteur AMS-02 aux positons en intégrant les critéres de sélection venant des autres
sous-détecteurs comme le détecteur a radiation de transition et le trajectometre. On peut
ainsi estimer le nombre de positons d’origine conventionnelle attendus dans AMS-02, et



2 Introduction

déterminer, dans le contexte cosmologique de matiére noire froide composée de particules
massives et interagissant faiblement, la capacité du détecteur & voir une distorsion du
spectre de positons. Les signaux exotiques étudiés proviennent de modéles supersymé-
triques ou le neutralino est un excellent candidat a la matiére noire. Cependant les flux
induits par son annihilation dans le halo galactique restent trop faibles pour étre détec-
tables. Ce signal, proportionnel a la densité de matiére noire, pourrait étre amplifié grace
a l'existence de grumeaux, surdensité locale, de matiére noire qui apparaissent naturel-
lement dans les modéles de formation de galaxie. Ces grumeaux ont été modélisés pour
estimer ’amplification réelle du signal de positons.



Premiére partie

Physique d’AMS-02
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6 Chapitre 1. Cosmologie

L’Univers est décrit par la relativité générale (RG) d’Einstein qui interpréte la gravi-
tation comme une courbure de 'espace-temps ([1], [2] et [3]). Friedmann montra en 1922
que les équations de la relativité générale n’autorisent pas de solutions statiques. Le mo-
déle standard de la cosmologie donne un Univers en expansion, se développant depuis une
explosion initiale : le Big-Bang. Cette vision de I’Univers sera vérifiée par les observations
de Hubble en 1929. Cette découverte sera complétée par deux autres observations. La pre-
miére est la mesure de ’abondance des éléments légers prédits par Gamow dans les années
40 dans le cadre du modele du Big-Bang standard, suivi en 1964 de la découverte d’un
fond cosmique micro-onde isotrope par Penzias et Wilson. Il s’interpréte comme 'image
de I’époque ou les photons se découplent du plasma primordial. Cette mesure montre
Iisotropie de notre Univers a une époque passée, faisant ainsi écho au point origine de
notre Univers : le Big-Bang. Les parties suivantes feront le point sur le formalisme de la
cosmologie moderne et sur les paramétres accessibles a la mesure.

1.1 Modéle standard de la Cosmologie

Le modéle standard de la cosmologie est basé sur la théorie de la relativité générale
d’Einstein qui propose une interpretation géométrique de la gravitation.

Interpretation géométrique de la gravitation
La dynamique de I’Univers est définie par les équations suivantes :

R, — %glwﬂ% =8rGNT, + Agy,  avec p,v =0,3. (1.1)
Elles lient la géométrie de 1'espace-temps (membre de gauche) au contenu en matiére et
énergie de 'Univers (membre de droite) ; 'indice 0 représente la coordonnée temporelle et
les indices 1 a 3 les coordonnées spatiales. Dans cette équation, i, et ¥ désignent le ten-
seur et le scalaire de Ricci, T, le tenseur énergie-impulsion de I’Univers considéré comme
un gaz parfait, Gy la constante de gravité de Newton et A la constante cosmologique!.

Géométrie de I’Univers

Dans le cadre de ces équations, la métrique de Robertson-Walker est capable de décrire
un univers isotrope et homogeéne ot I’élément invariant ds, liant deux événements, s’écrit
comme :

dr?
1 — kr?
ou a(t) représente le facteur d’échelle déterminant la taille de I'Univers et k décrit sa
géométrie au travers de la courbure R = % (k =-1,0,1).

ds® = dt* — a*(t) + 7r2df? + r*sin? d¢? | (1.2)

'L’introduction contemporaine de la constante cosmologique A vient de la présence d’énergie inter-
prétée comme 1’énergie du vide. Dans ces conditions A se comporte comme un fluide de densité positive
et de pression négative.
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Solution des équations de la relativité générale

Friedmann et Lemaitre (1922) font I'hypothése que la matiére et I’énergie peuvent étre
décrites par un gaz parfait, avec une densité d’énergie p(t) et une pression p(t) isotropes.
Ces hypothéses se confirment lorsque ’Univers est observé a grande échelle (> 100 Mpc).
Elles sont renforcées par la mesure du fond diffus cosmologique montrant la grande isotro-
pie de I'Univers. Ces hypothéses nous conduisent aux équations de Friedmann-Lemaitre

[1] :

N 2

a k 871G N A

— — T —_— 1.
(a) + AL (1.3)

et
i (a\® k
2—4—(—) + = = —8rGyp. (1.4)

a a a

L’équation 1.3 peut s’interpreter de maniére classique en négligeant la constante A. Si
I’on considére que le terme a% représente 1’énergie totale, cette relation montre alors que
I’Univers est régi par la compétition entre le terme cinétique (3)2 et le potentiel d’énergie

% p, entrainant que 1I’Univers se dilate ou se contracte. En soustrayant ces équations

I'une a lautre(A = 0), on obtient :
a _47TGN

C =5 (p+3p). (1.5)

Cette derniére équation comporte une singularité en a(t)=0 avec une trés forte densité
d’énergie : le Big-Bang est né. Ces modéles donnent une solution dynamique pour I’évo-
lution de I’Univers depuis sa formation lors d'une explosion initiale jusqu’a aujourd’hui
appelée expansion de I’Univers.

Expansion de I’Univers

En 1929, les mesures d’Hubble montrent expérimentalement 1’expansion de I’Univers
en mettant en évidence la proportionnalité entre la vitesse de récession des galaxies et la
distance qui nous en sépare, v = H (t)r. Ces premiers résultats sont présentés sur la figure
1.1.

Le coefficient de proportionnalité H est le parameétre de Hubble. On appelle sa valeur
actuelle ,Hy, la constante de Hubble et elle est égale & 72 km.s~!.Mpc~! [4].

Dans le contexte de la métrique de Robertson-Walker, le paramétre de Hubble est
directement défini comme le taux d’expansion du facteur d’échelle :

H@zg. (1.6)

En introduisant I'expression (1.6), I'équation de Friedman (1.3) se réecrit comme :

k
a’H?

Q-1 (1.7)
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Fig. 1.1 — Vitesses radiales d’étoiles appartenant a des galaxies en fonction de leurs
distances estimées [5].

ol ) est défini comme le rapport de la densité p a la densité critique p,. :

H2
Q= ,oﬁ avec p. = :WG' (1.8)

Dans lequation (1.7) H? > 0 ce qui entraine une correspondance entre la géométrie,
représentée par k, et le rapport de densité €. Ainsi selon les différentes valeurs de k, on
obtient :

e k = 1:Q > 1 entraine un Univers fermé ou ’expansion peut s’arréter et éventuel-
lement s’inverser,

e kb = 0:9Q =1 entraine un Univers plat toujours en expansion (a(t) > 0),

e k = —1:Q <1 entraine un Univers ouvert toujours en expansion (a(t) > 0).

Ces scénarios possibles sont modifiés quand A est supérieur a 0. Dans ’approximation
d’un Univers représenté par un fluide parfait, la constante cosmologique se comporte
comme un gaz avec une pression négative produisant un effet répulsif a la gravitation [1].
Ainsi pour déterminer la géométrie de I’Univers, il faut considérer la densité de matiére,
de radiation mais aussi la densité liée a A, attribuée a ’énergie du vide.

Depuis une quarantaine d’années de nombreuses expériences cherchent & déterminer
les principaux paramétres cosmologiques qui composent €2 :

o () lié a I'énergie du vide,

e (), lié au contenu en matiére,

e (), lié¢ au contenu en baryons,
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e (2, lié a la quantité de neutrinos,
e (2, li¢ a la radiation.

1.2 Deétermination des parameétres cosmologiques

L’Univers primordial peut s’interpréter comme un gaz relativiste a 1’équilibre ther-
mique constitué de différentes espéces de particules 7 qui se refroidissent. Quand les es-
péces sont en équilibre, leurs abondances sont maintenues par leurs propres réactions
d’annihilation compensées par les réactions inverses. Pendant ’expansion de 1’Univers
la température de ce plasma diminue, devenant ainsi plus faible que ’énergie de masse
de I'une des espéces. Les réactions inverses, compensant les réactions d’annihilation sont
alors interdites. L’espéce n’est plus en équilibre thermodynamique avec le plasma, et se
découple? du plasma a la temperature T} qui est reliée & une énergie.

Ces découplages déterminent les grandes étapes de I'histoire de 1’Univers :

e AT ~ 200 MeV, a lieu la baryogénése, mais les informations relatives a cette époque

sont inaccessibles expérimentalement.

e AT ~ 0.1-10 MeV, c’est I’époque de la nucléosynthése primordiale qui détermine

la densité des éléments légers.

e AT ~ 1 MeV, s’opére le découplage des neutrinos.

e AT ~ 04 eV, c’est finalement le découplage des photons donnant le fond diffus

cosmologique.

Ainsi I’étude de chaque découplage renseigne sur I’Univers a une époque donnée, et
par conséquent & une énergie donnée. Les parties suivantes seront consacrées aux phases
importantes permettant de déterminer les paramétres cosmologiques.

1.2.1 Nucléosynthése primordiale

La théorie de la nucléosynthése primordiale prédit les abondances des éléments légers
(D, H3, He?, He*, Be et Li") formés dans I'Univers primordial. Les éléments plus lourds
sont formés lors de réactions nucléaires au sein des étoiles. Les prédictions de cette théorie,
en accord avec les mesures, font d’elle un argument solide en faveur du modéle du Big-
Bang. Les abondances sont prédites en fonction du paramétre n = Z—z au moment de
la nucléosynthese, n;, représente la densité de baryons et n, la densité de photons. Ces
abondances doivent étre mesurées dans des lieux astrophysiques peu évolués pour réussir a
déduire les abondances primordiales. Elles ont été mesurées par exemple dans les planétes
gazeuses du systéme solaire et dans le gaz interstellaire. Les différentes mesures sont
présentées sur la figure 1.2. La contrainte la plus précise vient de la mesure du rapport
D/H ou (D/H) = (3.4 £ 0.3).107° [6]. Il permet d’estimer la densité de baryons dans
I'Univers Q,h? a 0.02040.002. Burles et al. [7] ont montré cependant que, en tenant
compte des erreurs systématiques sur la mesure de cette fraction, on obtient seulement
une limite supérieure Qh% = 0.032.

20n parle communément de "freeze-out"
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F1G. 1.2 — Abondances primordiales des éléments légers dans I'Univers en fonction de la
densité de baryons. Les mesures sont indiquées par des rectangles, les prédictions par les
courbes. La bande verticale représente la moyenne des mesures. [6].

1.2.2 Fond micro-onde cosmologique (CMB)

Le fond micro-onde cosmologique découvert par accident en 1964 par Penzias et Wilson
donne une information sur le découplage photon-matiére. En effet, une fois les atomes
formés, les photons se propagent librement. La mesure de l'isotropie de ce rayonnement
démontre 'homogénéité a grande échelle de L’Univers. L’expérience WMAP (2003) a
mesuré la température de ce fond avec une précision au milliéme : Ty p = 2.725 4 0.002
K [8].

Dés 1992, la mise en évidence d’anisotropies de ce fond par l'expérience COBE [9] a
permis de contraindre les paramétres de I'Univers comme €2, et €2,,,. L’expérience WMAP
a amélioré les mesures de COBE comme le montre la figure 1.3 ol est représentée la carte
du fond micro-onde mesurée par les deux expériences.

Les fluctuations de la température du fond cosmologique sont expliquées par des fluc-
tuations de densité au moment du découplage photon-matiére. Ces fluctuations sont a
I'origine de la formation des grandes structures telles que les amas de galaxies. L’origine
de ces fluctuations, avant le découplage vient de I'attraction gravitationnelle entre les ba-
ryons, qui perturbe la densité localement en produisant des surdensités. Ces surdensités
ont eu pour effet d’augmenter localement la température du plasma, entrainant une pres-
sion de radiation des photons plus importante qui s’oppose a la compression. Ces deux
phénomeénes ont créé dans le plasma des oscillations dites "acoustiques", trés similaires
aux ondes sonores. L’image de ces fluctuations a été gelée dans le fond diffus cosmolo-
gique au moment du découplage. Elles apparaissent désormais sous forme de fluctuations
de température. Ces anisotropies peuvent se décomposer en harmoniques sphériques dont
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Fic. 1.3 — Comparaison de la carte du fond cosmologique de COBE a 53 GHz (Bennett
et al. 1996) avec la bande W de WMAP [8]. La carte de WMAP a une résolution 30 fois
plus fine que la carte de COBE.

le spectre de puissance angulaire C; = f(l) renseigne sur les paramétres cosmologiques.
La figure 1.4 présente le spectre de puissance obtenu par 'expérience WMAP. [8].
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FiGg. 1.4 — Spectre de puissance angulaire des anisotropies de température obtenu par
WMAP [8]; les points sont ajustés par le modeéle standard de la cosmologie (A\CDM ).

Le premier pic donne une mesure de la densité totale €2 [10] par la relation [11] :

Ierpie ~ 220 Q1'% (1.9)
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L’expérience WMAP donne pour le premier pic lyerp,. = 220.1 + 0.8 [12], indiquant que
I’Univers doit étre plat.

1.2.3 La constante cosmologique A

En étudiant les courbes de lumiére caractéristiques des Supernovae de type Ia (SNla)
utilisées comme chandelles standards, et en postulant que la luminosité de ces supernovee
est un caractére intrinséque, les astronomes peuvent déterminer une relation entre la
distance (d;) et le décalage vers le rouge z. Cette relation lie I’évolution de I’expansion
de I’Univers avec les paramétres cosmologique €25 et 2,,. A la fin des années 90, deux
collaborations, Supernova Cosmology Project (SCP) et High Redshift Supernova Project
(HRSP), ont tout d’abord montré que I'Univers est en accélération. La figure 1.5 résume
les résultats de la collaboration SCP [13]. IIs montrent que, dans le cadre d’un Univers
plat, c’est a dire tel que Q4 + €, est égal & 1, un Univers dominé par la matiére (2, = 1)
n’est pas compatible avec les données. Ainsi, les résultats mettent en évidence ’existence
d’une constante cosmologique A appelée "énergie noire".

3 T T T T ‘ T ‘ T T T T
Knop et. al. (2003) |

SCP 2003

68%, 90%, 95%, 99%

Expands Forever o

" Recollapses Eventually - —
L o ]
@) Z %
L «O% -?1\4’@(7 ]
1 | o
(0] 1 . |

F1G. 1.5 — Mesures de Qp en fonction de Q. Les régions o 68%, 90%, 95% et 99% sont
indiquées. [13].



1.2. Détermination des paramétres cosmologiques 13

1.2.4 Conclusion

Les premiéres mesures du CMB indiquent que 1’Univers est plat, c’est-a-dire que
Qo est égal a 1. Les mesures du CMB et les observations des supernovae donnent des
contraintes compatibles et complémentaires sur la composition de 1'Univers comme le
montre la figure 1.6.

3 | T T T T
| Mo Big Bang |
> = _
L Supernovae .
1 =
€2, \
= cnB .
6] ;
|l Clusters \ 4
\\ c;,;{;{_q =
,9_ o 3
1+ = E
- L -
j:%:’J \\ ]
111 I | N T . | I | I T | I 1111 I | T | I | | 5
0 1 2 3
L3ag

F1G. 1.6 — Confrontations des contraintes expérimentales des collaborations SCP, WMAP
et des contraintes venant de ’étude des amas de galaxies, pour les parameétres 2y et 2y
[14].

Les résultats de WMAP combinés avec les autres mesures cosmologiques donnent pour
les paramétres cosmologiques principaux les valeurs suivantes [8] :

e densité totale : Qe = 1.024+0.02,
e densité énergie noire : 2y = 0.73 £ 0.04,
e densité matiére : Q. = 0.27+£0.04,
e densité baryonique : Q, = 0.044 + 0.004.

Ces résultats montrent tout d’abord que les 3/4 de I’Univers se trouve étre sous forme
d’énergie noire dont la nature reste a découvrir. L’autre fait marquant est que la matiére
baryonique ne représente que 15% de la matiére de I'Univers, et implique 'existence d’une
contribution inconnue a ce jour.
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1.3 Contenu en matiére

1.3.1 Preuve de la présence de matiére noire

De nombreuses mesures astrophysiques montrent qu’il existe plus de matiére que celle
déduite des parties lumineuses des galaxies. Cette idée naquit dans I’esprit d’'un astronome
excentrique, Fritz Zwicky, qui mesura dans les années 30 les vitesses de déplacement des
galaxies dans ’amas de Coma qui en contient des milliers. En utilisant la vitesse de ces
galaxies, il fut capable de déduire un potentiel de gravitation indiquant que prés de 99% de
la matiére était invisible [15]. Pendant longtemps ces résultats furent ignorés jusqu’aux
premiéres mesures de la vitesse de rotation des galaxies spirales par Vera Rubin dans
les années 70. Au fil des années, elle acquit la conviction de 'existence de matiére non-
lumineuse [16]. En se basant sur la matiére visible, la vitesse orbitale des galaxies devait
décroitre avec la distance au coeur de la galaxie comme v ~ r=2 alors que les mesures
montrent plutdt que v ~ cst. Comme le présente la figure 1.7, la nécessité d’introduire
un halo de matiére noire pour expliquer la plupart des courbes de rotation des galaxies
apparait.

Ainsi, la matiére lumineuse dans les galaxies ne représente que €2, ~ 0.01 tandis que
la matiére sombre du halo est au moins dix fois supérieure Qp4, ~ 0.1 — 0.3. Dans ce
contexte il faut de nouveaux objets massifs. Les conclusions sont cependant dépendantes
du modele, et ne sont qu'une interpretation des observations. En effet, un autre modéle
donne des ajustements tout aussi corrects que le modéle de halo noir, c’est le modele de
MOND (MOdified Newtonian Dynamic) proposé par M. Milgrom [18] qui brise la méca-
nique Newtonienne aux échelles des galaxies spirales. Ce modéle introduit une distance
ao définissant le changement de régime entre le régime Newtonien et celui de faible ac-
célération. Ainsi les courbes de rotations des galaxies peuvent aussi étre ajustées avec ce
modéle comme le montre la figure 1.8.

Dans la suite de ce document, seul le modéle avec un halo de matiére noire sera consi-
déré. Il apparait rapidement que la quantité de matiére noire nécessaire pour expliquer
les courbes de rotation dépasse la quantité de matiére baryonique mesurée; la densité
Q, = 0.044, est a comparer a la densité de matiére, €, = 0.27. 84% de la matiére se
trouve donc sous forme non baryonique a 1’échelle cosmologique. Ainsi, parmi les candi-
dats de matiére noire il faut aussi considérer des candidats non-baryoniques.

1.3.2 Formation de la galaxie

La matiére noire, présente au sein des galaxies, participe a leur formation selon I'un
ou l'autre des scénarii suivants :

e "top-down" : les grandes structures se forment en premier et se fragmentent,

e "bottom-up" : les petites structures se forment d’abord pour s’agréger en grandes

structures.

Si la matiére noire est composée de particules légeres (~ eV), elles sont par conséquent
relativiste au moment du découplage ; on parle de matiére noire chaude (HDM : Hot Dark
Matter). Ce type de matiére ne peut s’agréger qu’a grande distance privilégiant le scénario
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F1G. 1.7 — Ajustement a trois parametres (rapport masse-lumiére du disque, rayon de coeur
et vitesse circulaire asymptotique du halo) de la courbe de rotation de différentes galaxies
(courbe solide). Les différentes composantes de ces courbes de rotation sont la composante
visible de la galazie (courbe en pointillé), le gaz (courbe en tiret) et le halo noir (courbe
pointillé-tiret) [17].
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Fi1Gc. 1.8 — Ajustement des courbes de rotation avec le modeéle de MOND. La courbe en
pointillé présente 'ajustement avec le paramétre rapport masse-lumiére (M/L), et la courbe
solide l'ajustement a deux parameétres avec le rapport M/L et la distance de changement
de régime [17].
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"top-down" [19]. Dans le cas de matiére noire froide (CDM : Cold Dark Matter), pour
des particules lourdes, la formation est du type "bottom-up". Les scénarios "bottom-up"
semblent les plus favorisés a ’heure actuelle, limitant la matiére noire chaude a ~ 10%
de la matiére [20]. Ainsi, la grande partie de la matiére noire semble constituée d’objets
massifs.

1.3.3 Candidats baryoniques

De nombreuses observations ont établi la présence d’'une quantité importante de ma-
tiere noire dans notre Univers. Les candidats sont nombreux depuis les objets astrophy-
siques classiques, incluant les nuages de gaz et les objets massifs compacts (MACHOs :
massive compact halo objects), qui entrent dans la catégorie matiére noire baryonique.

Objets massifs compact (MACHOs)

En comparant les estimations de matiére lumineuse et la densité de baryons prédite
par la nucléosynthése primordiale, une partie de la masse du halo peut se trouver sous
forme de structures peu lumineuses. Ces objets massifs peuvent étre issus de la mort
d’¢toiles, comme les étoiles a neutrons ou les naines blanches, ou étre des objets trop
légers pour démarrer la combustion de I'Hydrogéne (< 1Mq) [21]. La recherche de tels
objets a été menée par plusieurs collaborations MACHO, EROS et OGLE qui utilisent
le principe de la lentille gravitationnelle pour les détecter. Selon la relativité générale, la
trajectoire des photons suit les courbures de I'espace-temps qui doit ses déformations aux
différents objets massifs composant I’Univers. Ainsi un MACHO déforme la géométrie
de 'espace-temps fléchissant la trajectoire des photons passant & proximité. L’objet agit
alors comme une lentille multipliant et/ou déformant 'image des étoiles placées derriére
lui. L’expérience EROS, en particulier, a montré que les MACHOS de masse comprise
entre 2.1077 Mg et 1 Mg contribuent, au plus & 25% de la masse du halo de maticre
noire [22]. Ce résultat est présenté sur la figure 1.9.

1.3.4 Candidats non-baryoniques

Par ailleurs, les mécanismes de formation classique de structures fonctionnent mal avec
seulement de la matiére baryonique. En réalité ces modéles fonctionnent trés bien avec des
particules interagissant faiblement comme matiére noire. On a distingué précédemment
deux types de matiére noire, chaude ou froide, suivant qu’elle se trouve en régime rela-
tiviste ou non au moment de la formation des galaxies. Des particules non-baryoniques
interagissant peu, classiquement appelées WIMP (Weakly Interacting Massive Particle),
font de merveilleux candidats pour la matiére noire. Les candidats non-baryoniques sont
le neutrino, I'axion, les particules stables de Kaluza-Klein et le neutralino dans lequel on
place beaucoup d’espoir.
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F1G. 1.9 — Limite a 95% de degré de confiance sur la composition du halo en fonction de
la masse des MACHOS. Les résultats combinés sont représentés par le trait plein [22].

Les neutrinos

L’unique particule connue interagissant seulement faiblement est le neutrino (v). La
contribution des neutrinos a la densité de I'Univers s’écrit de la fagon suivante [23]

O h = =

== (1.10)

La contribution des neutrinos devient significative si leur masse est de l'ordre de 100
eV, la limite supérieure étant la quantité totale de matiére. Les mesures de 1'oscillation
des neutrinos solaires par 'expérience SNO contraint la somme des masses des neutrinos
entre 0.05 ¢V et 8.4 ¢V [24]. Cela correspondant a une contrainte sur la contribution des
neutrinos a la densité critique de 0.001 a 0.18.

Les axions

L’axion est un boson de masse trés faible, prédit par des extensions du modéle standard
comme une solution a I’absence de la violation de la symétrie CP de la QCD [25]. Si ces
particules existent, elles furent produites trés tot dans I’'Univers primordial sous forme de
condensat de Bose sans jamais étre relativistes. Elles pourraient donc contribuer a une
part importante de la matiére noire si la masse de I’axion est de I'ordre de 107 eV. Les
modeéles prédisent que l'axion interagit si faiblement avec la matiére que les détecteurs
conventionnels ne peuvent étre utilisés pour y trouver un signal. Une détection pourrait
se produire via une conversion résonante en photons dans un champ magnétique intense.
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Les expériences, comme CAST [26] et AXION, ont balayé les masses potentielles pour
I'axion et excluent & 90% CL la gamme 2.9-3.3 peV [27] et la gamme 298-363 eV [28].

Les WIMPs : un exemple le neutralino

L’un des candidats les plus étudiés vient d’une extension du modéle standard, la
Super-Symétrie proposant une symétrie entre fermions et bosons, dans laquelle la parti-
cule supersymétrique la plus légére (LSP : Lightest Supersymetric Particle), le neutralino
noté x, est un bon candidat WIMP. Pour sa détection deux philosophies sont possibles.
La premiére est basée sur l'intéraction directe; le neutralino interagit avec la matiéere
ordinaire, et on parle alors de détection directe. La seconde, dans la mesure ou le neu-
tralino est capable de s’annihiler dans le halo galactique, consiste a mettre en évidence
les produits de ces annihilations comme les photons, les positons, les antiprotons ou les
antideutons.

Ces deux aspects de recherche de neutralinos impliquent des détecteurs différents. En
effet pour la recherche directe, les détecteurs utilisent I’énergie dissipée par un noyau d’un
réseau cristallin sorti de son puit de potentiel par une collision avec le neutralino. Et pour
la recherche indirecte, les détecteurs de physique des particules sont envoyés dans 1’espace
pour mesurer des déviations issues de I’annihilation des neutralinos dans les spectres des
particules ordinaires.

Les modeles supersymeétriques et le candidat neutralino seront développés plus en
détail dans le chapitre suivant.

Les WIMPS Kaluza-Klein

Bien que le candidat le plus étudié soit le neutralino dans les modéles supersymé-
triques, il existe des modéles proposant d’autres candidats a la matiére noire comme les
modéles de Kaluza-Klein. Ainsi ces modéles intégrant des dimensions supplémentaires
peuvent proposer une particule stable de type WIMP. Dans les modéles de Kaluza-Klein
Iespace a 4 dimensions classique est une structure nommeée "brane" contenue dans un
espace a 4+¢ dimensions appelé "bulk". Les dimensions supplémentaires sont supposées
étre compactifices sur des cercles (ou autres topologies) de taille r ou r? ~ 1/p? avec p
I'impulsion du champ se propageant dans le "bulk". Ces modeéles seront détaillés dans le
chapitre 8.

1.3.5 Distribution de matiére noire

La distribution de matiére noire au sein des galaxies doit reproduire les courbes de
rotation observées. Le profil isotherme s’aplatissant au centre est suffisant pour reproduire
les observations. Cependant les simulations de formation de galaxie (simulation & N-corps)
prédisent I'existence d’une forte densité de matiére au centre des galaxies proportionnelle
a r~7 [29]. Plusieurs groupes proposent un paramétrage de la distribution de matiére
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noire sous la forme suivante :

B=vy

o) = oo () <M> (111)

r/ A1+ ()

ou ry représente la distance entre le systéeme solaire et le centre de la galaxie et pg est la
densité de matiére noire au niveau du systéme solaire. ry est de l'ordre de 8 a 8.5 kpc et
po est de lordre de 0.2 4 0.8 GeV.cm™3. Les paramétres pour divers profils de halos sont
précisés dans le tableau 1.1. Ils sont représentés sur la figure 1.10.

Modéle de halo a | B Y a(kpc)
Isotherme[30] 2 |2 0 4
Krastov et al. [31] 2 130204 10
Navarro, Frenk and White [29] | 1 | 3 1 25
Moore [32] 1513 15 30

TAB. 1.1 — Exemples de profils de densité de matiere noire.

Un aspect un peu plus insolite prédit par les simulations de formation de galaxies, est
la possibilité que la matiére noire forme des surdensités locales. Cet aspect sera abordé
dans le chapitre 7 ol ces grumeaux sont la justification de 'amplification du signal indirect
de matiére noire, et dans le chapitre 8 ou ces structures seront modélisées et étudiées.
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Fi1G. 1.10 — Différents profils de densité de matiére noire en fonction de la distance au
centre de la galaxie.
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Les modéles supersymétriques constituent une classe de modéles qui proposent une
extension au modéle standard en introduisant une symétrie entre les bosons et les fermions.
Ce cadre théorique vaste offre en général un candidat satisfaisant aux critéres de la matiére
noire froide (CDM), le neutralino y. Ce chapitre introduit dans un premier paragraphe, la
supersymétrie comme extension au modéle standard et en présente un modéle contraint.
Dans ce cadre réduit, il présente ensuite la particule candidate a la matiére noire. L’état des
recherches expérimentales sont résumées dans un troisiéme paragraphe. Enfin, le chapitre
se conclut par une présentation plus phénoménologique des mécanismes d’annihilation de
neutralinos.

2.1 Extension du Modéle standard

2.1.1 Modéle standard (MS)

Le modele standard de la physique des particules décrit de fagon précise les propriétés
des particules élémentaires leptons et quarks, regroupées en trois familles, et de leurs
interactions. C’est une théorie de jauge incluant les interactions électromagnétique, faible
et forte. Ces interactions sont interprétées en terme d’échanges de bosons : le photon pour
I'interaction électromagnétique, les bosons W= et Z° pour 'intéraction faible, et les 8
gluons de I'intéraction forte. Le modéle standard est une théorie de jauge dont le groupe
de jauge est SU(3)c ® SU(2), ® U(1)y ou SU(3)¢ est celui de la chromodynamique
quantique et SU(2), ® U(1)y est celui de I'interaction électrofaible. Pour fournir une
masse aux fermions et aux bosons de la théorie électrofaible il faut briser la symétrie
SU(2), ® U(1)y par un mécanisme nommé mécanisme de Higgs. Un boson de spin 0 appelé
boson de Higgs H est nécessaire. Mais 1l n’a pas été mis en évidence expérimentalement.
De nombreuses expériences ont confirmé les prédictions du modéle standard comme les
découvertes des bosons W= et Z°.

2.1.2 Insuffisances du Modéle standard

Malgré de nombreuses confirmations expérimentales, le modéle standard semble étre
une théorie effective a basse énergie (E < 100 GeV). Les difficultés rencontrées sont :
e la nécessité de 26 parametres libres pour le décrire : les 9 masses des fermions, les
3 constantes de couplages, les 3 angles et la phase de la matrice CKM (Cabibbo-
Kobayashi-Maskawa), les 2 paramétres du potentiel de Higgs, 'angle de mélange
Ow, les masses des 3 neutrinos et les 4 paramétres de la matrice de mélange des
neutrinos MNS (Maki-Nakagawa-Sakata).
e la non inclusion de la gravitation,
e la difficulté de construire une extension (GUT Grand Unified Theory) ou les constantes
de couplages soient unifiées & grande échelle d’énergie.
Le veritable probléme du modeéle vient des corrections radiatives a la masse des sca-
laires, en particulier a la masse du Higgs, qui sont quadratiquement divergentes. La masse
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renormalisée du Higgs my s’écrit a partir de sa masse a nue my comme :

m3 = mg 4+ omy avec dmy ~ a’A? (2.1)
ou « représente le couplage et A I’échelle de "cut oftf". Ainsi my augmente avec A et si A
est pris grand (e.g a 'échelle de Planck) les corrections se trouvent étre plus grandes que la
valeur physique my ~ O(100 GeV). Une solution est possible mais nécessite un ajustement
de m? avec une précision déraisonnable. Par exemple, a ’échelle de GUT ou Mgyr(= A)
est de l'ordre de 10'°GeV, il faut une précision allant jusqu’a la 30°™¢ décimale. Avec
I’'extension supersymétrique au modeéle standard, ce probléme trouve naturellement une
solution. En ce qui concerne les autres aspects, cette extension peut permettre 'unification
des constantes de couplages a 1’échelle de grande unification, mais apporte de nombreux
parameétres libres.

2.1.3 Extensions supersymétriques du MS

Plusieurs extensions du MS ont été proposées mais cette partie ne traitera que des
théories supersymétriques. La SUperSYmétrie (SUSY) est une symétrie entre les fermions
et les bosons. Cette adjonction d'un fermion du modéle standard & un boson (et vice-versa)
a pour effet immédiat de régler le probléme de la divergence de la masse des scalaires car
pour chaque correction avec une boucle de fermions (ou de bosons) il existe une boucle
équivalente qui contribue avec un signe opposé, annulant ainsi les corrections a la masse
des scalaires. L’algebre de la SUSY est une extension de 'algébre de Poincaré faisant
intervenir N générateurs @), de spin % Ces spineurs de Majorana associent chaque boson
a un fermion (et vice-versa), Q,|/boson> = |fermion> et @, |fermion> = |boson>. Il
existe autant de modeéles supersymétriques qu’il peut y avoir de générateurs ();. Dans
la suite, il ne sera question que du modéle supersymétrique minimal (MSSM : Minimal
Supersymmetric Standard Model) ot le nombre de générateurs est réduit a un seul. Les
partenaires supersymétriques ont été recherchés initialement parmi les particules du MS.
Si cette symétrie existe, elle associe a 1’électron un boson de 511 keV, qui n’a pas été
observé. Il faut alors supposer que cette symétrie est brisée, et en conséquence il faut
doubler le nombre de particules existantes en associant & chaque particule du MS un
super-partenaire supersymétrique plus lourd. On note les super-partenaires de la fagon
suivante, par exemple pour le boson W+ on a le fermion super-partenaire W+.

Le Modéle SuperSymetrique Minimale : MSSM

Le modéle supersymétrique le plus simple (MSSM) contient un seul générateur Q [34].
On le construit de la fagon suivante :
e On associe a chaque boson de jauge un champ de spin
super-partenaires des gluons sont les gluinos g.
e Les super-partenaires des quarks et leptons sont de spin 0 et se nomment respecti-
vement les squarks et les sleptons. Il y a un super-partenaire pour chaque degré de
liberté, donc deux bosons sont nécessaires pour chaque fermion du MS.

1

5 appelé jaugino, et les
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e Deux doublets de Higgs sont nécessaires pour donner leur masse aux quarks et
leptons de type "up" et "down". Les partenaires des champs de Higgs s’appellent
les Higgsinos.

Le contenu en particules du MSSM est résumé dans le tableau 2.1 : en complément des
particules du modéle standard, sont ajoutés les cinq bosons de Higgs et tous les super-
partenaires.

Particules du MS Partenaires SuSy
Etats d’interaction Etats propres de masses
Symbole Nom Symbole Nom Symbole Nom
q=u,d,c,s,b,t quark qr,qr squark q1, G2 squark
l=e,u, 7 lepton l~L, Ir slepton l~1, 5 slepton
V= Ve, Vy, Vr neutrino 1 sneutrino 1 sneutrino
g gluon J gluino g gluino
W= boson W W= wino
H~ boson de Higgs H 1 higgsino sz chargino
H* boson de Higgs Hf higgsino
B champ B B bino
W3 champ W3 UE wino
HY boson de Higgs X3 234 neutralino
HY boson de Higgs {}{? {hz'ggsz'no
HY higgsino
HY boson de Higgs

TAB. 2.1 — Particules du MS et du MSSM.

Parmi les nouveaux paramétres introduits, comme les masses et les couplages des
super-partenaires, certains sont remarquables :

e les masses My, M, et M3 sont respectivement les masses des jauginos associés res-

pectivement aux groupes U(1), SU(2) et SU(3).

e 4 est le parameétre de masses des higgsinos.

e tanf est le rapport des valeurs moyennes dans le vide des deux doublets de Higgs.

Les jauginos électrofaibles neutres (B et W) et les higgsinos neutres (H? et HY) se
combinent pour donner quatre neutralinos (x?) états propres de la matrice de masses

présentée ci-dessous dans la base (B, W3, H?, HY) -

M, 0 —mygcos Fsinfy  mysin [ sin Oy,
0 My my cos FcosBy  —mysin 3 cos Oy
My = .
—mycos Bsinfy  my cos (3 cos by 0 —
mysin Bsinfy,  —my sin (3 cos Oy ! 0

(2.2)
ou M; et M, sont respectivement les masses des binos et des winos, et fy I'angle de
Wienberg. De fagon similaires, les jauginos chargés (WW*) se combinent avec les higgsinos
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chargés (H*) pour donner deux charginos (X}). Les expressions des neutralinos et des
charginos sont les suivantes :

X0 =aB+ bW +¢H +dH)  i=1,4 (2.3)
XE = aW#* + bH* i=1,2 (2.4)

Comme le neutralino est un mélange de Jauginos et de Higgsinos, on définit alors la
fraction de jaugino comme :

fr=a;+b;, (2.5)

et la fraction de higgsino comme :
fu= 4 (2:6)

Du fait de I'introduction de bosons de spin 0 additionnels, certains couplages pourraient
ne pas conserver les nombres leptonique (L) et baryonique (B). Pour préserver ces nombres
quantiques, un nouveau nombre quantique a été introduit pour chaque particule, la R-
parité :

Rp — (_1>3(BfL)+2S (2.7)

ou S est le spin de la particule. Ainsi les particules du MS sont caractérisées par une
R-parité égale a 1, et les super-partenaires par une R-parité égale a -1. Dans le cas ou
cette parité est conservée, certaines propriétés apparaissent :

e une particule SUSY se désintégre en un nombre impair de particule SUSY,

e la production de particules SUSY se fait par paire,

e la particule SUSY la plus légere (Lightest SUSY Particle : LSP) est donc stable.

La LSP étant massive et interagissant faiblement avec la matiére ordinaire, elle est un
candidat potentiel & la matiére noire.

Un modéle MSSM contraint : m-Sugra

Le nombre important de paramétres libres introduits dans le MSSM (plus de 100)
limite considérablement les capacités de prédictions. Il est alors utile de développer des
modeéles prédictifs par I'intermédiaire d’hypothéses simples. Les différents modéles se dis-
tinguent par le type de brisure de supersymétrie. Le scénario retenu pour cette thése est
le modéle de supergravité minimale (m-Sugra : minimal SUperGRAvity) contenant une
supersymétrie et les 4 dimensions d’espace-temps. Ce modéle brise la supersymétrie du
secteur caché vers le secteur visible par le biais gravitationnel. Dans m-Sugra, les masses
de scalaires myg, les masses jauginos my/, et les couplages trilinéaires des sleptons et des
squarks Ay sont unifiés & I’échelle de grande unification (GUT). Le secteur des Higgs
est décrit par un couplage bilinéaire (B) et le paramétre de masse p des Higgsinos; ces
parameétres se réduisent au signe de pu si la brisure électrofaible de la SUSY (EWSB :
ElectroWeak SUSY Breaking) est imposée. Le dernier parameétre nécessaire est le terme
tanf qui est le rapport des valeurs moyennes dans le vide des deux doublets de Higgs.
Ainsi, les modeéles m-Sugra sont complétement définis par cing parameétres : mg, mq /2, Ao,
tan/ et le signe de p. Les masses des jauginos et des scalaires a 1’échelle électrofaible sont
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obtenues a partir de leurs masses a 1’échelle d’énergie GUT que 'on fait évoluer jusqu’a
'échelle électrofaible grace aux équations du groupe de renormalisation (RGE) comme
le montre la figure 2.1. Les masses des jauginos (M;) évoluent de la méme fagon que les
constantes de couplages (a;) dans les équations de renormalisation. Il en résulte a I’échelle

électrofaible (Mz) que :
M; mys2

= , 2.8
Oéi(MZ) a(EGUT) ( )
et 5
M =3 tan® Oy Mo. (2.9)
600 - &
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F1G. 2.1 — Evolutions par le biais des équations du groupes de renormalsations des para-
metres de masses supersymétriques [35].

2.2 La particule supersymétrique la plus légére (LSP)

Dans le cadre de la conservation de la R-parité, la particule supersymétrique la plus
légére, LSP, est stable et, devient par conséquent un excellent candidat pour la matiére
noire. Lors de I'expansion de I'Univers, les LSP se découplent de la soupe primordiale et
peuvent alors former tout ou une partie de la matiére noire. On parle de densité relique.
Comme la particule candidate doit étre neutre de charge électrique et de couleur, les seules
super-particules répondant a ces critéres sont les sneutrinos et le neutralino le plus léger

X7
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Les mesures de LEP donne une limite inférieure a la masse du sneutrino de 43 GeV
[36]. La densité relique induite est trop faible. Le candidat restant est le plus léger des
neutralinos x¥ que 'on nommera par la suite le neutralino . Ainsi les neutralinos peuvent
constituer une partie ou la totalité de la matiére noire froide (Qcpar ~ 0.22), en étant
compatible avec les contraintes cosmologiques décrites dans la partie 1.2.4. Une analyse
dimensionnelle simple permet d’estimer la section efficace d’annihilation des neutralinos
et leur densité relique :

A (87
~ — 2.10
T (2.10)
—-27 3 o1 =27 3 o—1,,2
QB2 = M 3.10 " em®s™ 3.107" em®.s™ m;, (2.11)
X Pe < ov > a?

ol «v est la constante de structure fine, m, la masse du neutralino et n, sa densité.
Pour un neutralino de masse m, ~ 100 GeV-1 TeV, la densité relique aura la valeur
2, ~ 0.01 — 1 de l'ordre de Q2cpas. Le neutralino est par conséquent le candidat idéal
pour la matiére noire froide.

Les expériences au LEP, fournissent des contraintes sur les modeéles supersymétriques
contraints. Ainsi, pour un modéle SuSy contraint avec universalité des masses de jauginos
et des sfermions la limite inférieure de la masse de la LSP, obtenue avec les données
combinées des expériences LEP, est de 47 GeV/c? [37] [38].

2.3 Recherches de matiére noire sous forme de neutra-
lino

La chasse aux particules de type WIMPs peut se faire selon différentes techniques se
regroupant en deux catégories :
e la recherche directe ot 'on cherche & détecter l'interaction des WIMPs avec la
matiére ordinaire.
e la recherche indirecte ot I'on cherche & identifier les produits de ’annihilation de
ces particules dans le halo galactique.
La possibilité de détection des neutralinos () est directement reliée a leur nature, jaugino
ou higgsino. Elles conditionnent les sections efficaces d’annihilation et d’interaction avec
la matiere.

2.3.1 Détection directe

La détection directe de x repose sur la mise en évidence de l'interaction du neutralino
avec le noyau "détecteur". Ainsi le taux de détection est proportionnel a la section efficace
de collision élastique oy _poyauz €t @ la densité de neutralinos localement, c’est-a-dire au
voisinage du systéme solaire. La densité locale de matiére noire est estimée entre 0.2-0.8
GeV.cm™3. A cette fin, plusieurs principes de détection sont mis en oeuvre [39] comme

e l'ionisation dans des cristaux trés purs de Germanium,

e la scintillation du cristal Nal ou du Xenon liquide,
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e la détection de phonons issus de I’énergie déposée dans un cristal tres refroidi.

La figure 2.2 présente les limites sur les sections efficaces de collision indépendantes
du spin provenant des expériences :

e EDELWEISS-I [40] qui utilise la bolométrie et 'ionisation dans des détecteurs de

Ge,

e CDMS [41] et CRESST [42] qui utilisent la technique bolométrique,

e DAMA [43] qui utilise la scintillation de Nal.
Seuls les résultats de DAMA montrent un signal. Les autres expériences donnent des
limites sur la section efficace de collision, qui excluent désormais le signal vu par DAMA.

-
o

— EDELWEISS-I1 00-03, 62.0 kg.d ]
----- EDELWEISS-1 00-02, 13.6 kg.d |
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FI1G. 2.2 — Limites a 90% de degré de confiance sur la section efficace indépendante du
spin en fonction de la masse du neutralino obtenues par les expériences EDELWEISS [40],
CRESST [42], CDMS [41]. Le contour de ’expérience DAMA est aussi montré [43].

2.3.2 Détection indirecte

La détection indirecte cherche & identifier les produits produits de I'annihilation de
paires de neutralinos dans le halo galactique. Les produits de I’annihilation peuvent étre
e des quarks xx — qq,
des leptons yy — I,
des bosons de jauge yx — WHW =, Z°Z° Z%, ~~,
des bosons de Higgs xx — Z°HY, Z°HY, HYHY, HYHY,
et des gluons xx — gg.
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Ces produits donnent dans I’état final aprés désintégration et hadronisation, des particules
stables comme e~, e™, p, p, 7, et v. Ainsi, la détection indirecte cherche dans les spectres
cosmiques des particules précédentes des contributions que I'on peut attribuer a la matiere
noire. Les flux de particules d’origine conventionnelle étant notablement supérieurs aux
flux d’antiparticules, on cherchera naturellement un signal exotique dans les flux de e*, p,
v, et v. La contribution d’un signal exotique est directement reliée a la densité de matiére
noire p,. En effet, le flux issu de I'annihilation de neutralino ®X* ~ pi. La suite de ce
paragraphe donne un apercu des expériences et de I'état des mesures dans ces différents
canaux.

Neutrinos

Les neutralinos peuvent étre capturés dans des objets astrophysiques, tels que le Soleil
ou la Terre, de fagon gravitationnelle par une succession de collisions élastiques avec les
noyaux du corps astrophysique et s’accumuler au centre de ce dernier. Cette accumulation
favorise ’annihilation des neutralinos. Mais, seuls les neutrinos peuvent ensuite traverser
le Soleil ou la Terre et étre détectés dans un télescope a neutrinos. Ces télescopes sont
de grands réservoirs d’eau (liquide ou glacée) dans lesquels sont placés des photomulti-
plicateurs sensibles & la lumiére Cerenkov produite par le passage d’un muon résultant
de l'interaction du neutrino avec la matiére placée devant le détecteur. L’observation des
signaux venant du Soleil doit se faire quand ce dernier passe I'horizon. Ainsi, le détecteur
AMANDA [44] (Antartic Muon And Neutrino Detection Array) au pole sud utilise des
lignes de photomultiplicateurs enfouis dans la glace de la calotte polaire entre 1000 et
2000 meétres de profondeur dans un cylindre de rayon 100 m, soit un volume de ~ 0.03
km3. Les neutrinos reconstruits par AMANDA sont compatibles avec le flux de neutrinos
atmosphériques attendu [45], la figure 2.3 montre I'isotropie des événements reconstruits
1

Depuis 2000, la collaboration AMANDA construit un détecteur dont le volume effectif
sera de 1 km?® qui se nommera Ice-Cube. Dans, ’hémisphére nord l'expérience ANTARES
[47] utilise des lignes de photomultiplicateurs ? placés au large de Toulon, en Méditerranée.

Les antiprotons cosmiques

Les antiprotons d’origine conventionnelle ne représentent qu’une faible fraction des
rayons cosmiques au dela de ’atmosphére terrestre. Les antiprotons cosmiques sont des
particules dites secondaires issues des intéractions de protons sur le milieu interstellaire
composé essentiellement d’hydrogéne et d’hélium. Ce processus est nommé spallation :

pp—pX et pHe—pY (2.12)

ou X et Y représentent les produits de la réaction. Le calcul exact du flux des antiprotons
secondaires au niveau de la Terre est compliqué par les incertitudes sur les parameétres

'Les résultats récents de I’expérience AMANDA sont disponibles sur le site internet de la collaboration
[46].
2Des informations complémentaires se trouvent dans la theése de S. Karkar [48].
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F1Gg. 2.3 — Points sources issus de la recherche de sources ponctuelles en fonction des
coordonnées équatoriales [45].

de propagation et par la modulation solaire issu du vent solaire qui affecte les particules
chargées d’énergies inférieure a 10 GeV. D. Maurin a montré dans une étude [49] que les
incertitudes liées aux paramétres de propagation sont de I'ordre de 20%. Les expériences
de la fin des années 90 ont permis d’obtenir des mesures précises du spectre d’antiprotons
cosmiques grace a une bonne séparation du fond. Parmi elles, I'expérience BESS (Balloon-
borne Experiment with a Superconducting Spectrometer) qui effectua plusieurs vols en
ballon de 93 a 98 [50] [51] donne les mesures les plus précises en dessous de 10 GeV.
L’expérience ballon CAPRICE donne une mesure des antiprotons jusqu’a 50 GeV [52].
Ces mesures sont relativement en bon accord avec les prédictions théoriques du flux d’an-
tiprotons secondaires, pour 'essentiel issu des réactions de spallation, comme le montre
la figure 2.4. Dans ce contexte, une contribution exotique du type supersymétrique ne
semble pas nécessaire.

Les rayons cosmiques gammas

L’expérience sur satellite EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope) a
réalisé un balayage complet du ciel en rayons cosmiques gamma. Elle a vérifié I'isotropie
de I'emission galactique dont le flux est décrit par un spectre en loi de puissance E 26
dans la gamme d’énergie 30 MeV-30 GeV [54] tandis que le flux extragalactique est en
E~%1 |55]. Le flux galactique est montré sur la figure 2.5 de gauche. Au dela de 10
GeV, les modéles prédisent des flux plus faibles, ce qui laisse la place & un signal exotique
provenant par exemple de I'annihilation de neutralino au centre galactique. Cependant,
une nouvelle modélisation du fond diffus de gamma par les auteurs Moskalenko et Strong
[56] montre que les données peuvent étre reproduites sans contribution exotique. Cette
analyse est montrée sur la figure 2.5 de droite.
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Fi1G. 2.4 — Fluz d’antiprotons cosmiques en fonction de leur énergie. Les cercles pleins
représentent les mesures de BESS 1995-97, les carrés ouverts sont celles de BESS 98, les
étoiles sont celles d’AMS-01, et les cercles vides sont celles de CAPRICE. La courbe en
point-tiret représente le flux d’antiprotons secondaires TOA (Top Of Atmosphere) prédit
en fonction de leur énergie. Les autres courbes représentent les flux d’antiprotons primaires

issus de modeéles MSSM [53].
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Fic. 2.5 — Spectre des photons galactiques en fonction de l’énergie [54] (figure de
gauche). Spectre de photons avec le modéle de Moskalenko et Strong [56] avec toutes
les contributions (trait épais) (e~ primaires et e*) et celle des positons seulement (traits
fins) pour mettre en avant la contribution des e* secondaires. IC correspond a la contri-
bution Inverse Compton et BR au bremsstrahlung (figure de droite).
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Les positons cosmiques

Une présentation détaillée relative aux positons cosmiques fait I'objet du chapitre
suivant. Dans ce paragraphe, un historique et une compilation des mesures du flux de
positons sont présentés. La mesure du rapport des flux - f;, est utilisée de préférence car
elle permet d’éliminer en partie les erreurs systématiques expérimentales. Dés la fin des
années 60, les expériences capables de distinguer les électrons et les positons ont montré
que la fraction de positons est de l'ordre de 10% dans la région 1 & 10 GeV comme le

montre les figures 2.6.
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Fi1G. 2.6 — Fraction ef:e, en fonction de l’énergie des positons mesurée en 1969 par

Fanselow et al. [57] (figure de gauche), et en 1975 par Bullington et al. [58] (figure
de droite).

Les mesures les plus précises de la fraction de positons ont été obtenues par les ex-
périences CAPRICE [59] et HEAT [60] [61] comme le montre la figure 2.7 de gauche.
Les prédictions théoriques sont en bon accord avec les mesures et la fraction de positons
diminue au dela de 1 GeV. Cependant, I'expérience HEAT, lors de plusieurs campagnes,
a observé une distorsion aux alentours de 8 GeV comme montre la figure 2.7 de droite.
Cette déviation ne s’explique pas facilement avec les mécanismes de production des posi-
tons conventionnels. Elle suggére une source primaire de positons de hautes énergies. Cette
source primaire peut étre interprétée comme le résultat de ’annihilation de particules de
matiére noire telles que les WIMPs de SUSY ou de Kaluza-Klein.
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2.4 Phénoménologie dans m-Sugra

2.4.1 Annihilation de neutralinos au repos

Les principaux diagrammes de Feynman intervenant dans la section efficace d’annihi-

lation au repos a;?x sont représentés par la figure 2.8.
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F1G. 2.8 — Principaux canaux d’annihilation de neutralinos au repos [64].

La fagon dont les amplitudes associées a ces graphes dépendent des paramétres de
m-Sugra [64] est donnée ci-dessous.

_ ; 2
e a) le canal yx ER ff : L’amplitude A; 7 est proportionnelle a <%> . Ce canal existe
i
quelle que soit la composition du neutralino en jaugino et higgsino.
_ 2
e b) le canal yx 4, ff : L’amplitude A?f proportionnelle & % n"z—j) dépend
de la valeur de tan( ainsi que la masse du fermion et celle du pseudo-scalaire A,
e ¢) le canal Yy 2 ff : L’amplitude A? ; est proportionnelle a mgl—;z"
1
+(mx%/mx)2—(mw/mx)

+ +
e d)le canal xx XL wrw L’amplitude Aif‘jgrw, proportionnelle a ;

dépend de la masse du chargino échangé x;',

x9

i 1
YAVAS

T o /)= )

0
e ¢) le canal yy ~5 Z°Z° : L’amplitude A proportionnelle &

dépend du neutralino échangé.
Tous les canaux présentés, sauf le premier, dépendent directement de la fraction Higg-
sino du neutralino, qui détermine ses couplages.

2.4.2 Non-universalité a I’échelle GUT

Le modeéle m-Sugra impose I'universalité des masses de jauginos m /o et les masses de
scalaires mg a I’échelle de grande unification (GUT). Ces contraintes, en particulier celles
liées & la masse des jauginos peuvent étre relachées.
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Belanger et al. [65] ont relaché la contrainte sur M;, masse des binos, de fagon que
Mi|cur < mas. On obtient des neutralinos de masse plus faible [65]. Les contraintes
venant de LEP deviennent Mﬁ) > 12 — 18 GeV dans le cas ot M; est trés inférieur a M.

L’article propose I'étude de différentes configurations de non-universalité. Parmi les
non-universalités possibles, que I'on peut retrouver dans [66], la variation du paramétre
Ms|qur, masse des gluinos, semble étre la plus intéressante pour la détection indirecte.
Nezri et al. [67] ont montré que dans certains cas, on obtient des contributions phéno-
ménologiquement plus favorables & la détection indirecte dans le canal neutrinos. Une
diminution de Mj entraine, a travers les équations de renormalisation, une modification
de la fraction higgsino donc un changement de la nature du neutralino. Elle a pour effet
d’augmenter la section efficace des principaux canaux d’annihilation diminuant ainsi la
densité relique. Ce cas sera étudié pour les positons dans la partie 7.3.
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La propagation des positons dans la galaxie est un sujet central de I’étude des positons.
Sa connaissance est nécessaire pour contraindre les incertitudes sur le fond conventionnel
attendu et pour estimer les flux originaires de signaux exotiques au niveau des détecteurs.

Ce chapitre présentera briévement les rayons cosmiques pour introduire la propaga-
tion des positons dans le milieu interstellaire. Et il se terminera par la présentation de
I’équation de diffusion des positons.

3.1 Positons dans la galaxie

3.1.1 Caractéristiques et origine des rayons cosmiques

Les rayons cosmiques ont été découverts par Victor Hess en 1912 en accrochant & un
ballon un électroscope, enceinte en verre dans laquelle sont disposées deux feuilles d’or
préalablement chargées de sorte qu’elles se repoussent (photographies 3.1).

Fi1G. 3.1 — Les wvols en ballons de Victor Hess. Préparation de ['un des vols pendant la
période 1911-1912 (photo de gauche). Victor Hess aprés son vol en ballon de 1912 ot
il découvrit les rayons cosmiques (photo de droite).

V. Hess cherchait a identifier I'origine des radiations observées au sol qui ne pouvaient
étre expliquées par la radioactivité naturelle. Il montra I’existence d’un rayonnement io-
nisant venant de l'espace et augmentant avec ’altitude. Son étude a ouvert la voie a la
découverte de nouvelles particules, dés 1930, comme le positon [69] et les mésons K et 7.
Le spectre des rayons cosmiques couvre environ 13 décades en énergie, entre ~ 10% eV et
~ 10%! eV, et 32 décades en terme de flux, de quelques milliers de particules par m? et
par seconde pour les basses énergies jusqu’a une particule par km? et par siécle comme le
montre la figure 3.2.
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Ce flux se parameétre généralement par une simple loi de puissance

dN .

Tl E (3.1)
ou l'indice spectral v ne dépend que de la gamme d’énergie considérée. Dans la gamme
d’énergie comprise entre 0.1 GeV et 100 TeV, v est de I'ordre de 2.7. La composition du
rayonnement cosmique, complétement ionisé, est assez bien connue jusqu’au TeV, ou il
est constitué a 98% de noyaux et 2% d’électrons. Les noyaux sont composés de 87% de
protons, de 12% de He et 1% de noyaux plus lourds.

L’abondance des éléments lourds est similaire & ’abondance dans le systéme solaire [71]
comme le montre la figure 3.3.
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F1G. 3.3 — Abondances relatives des rayons cosmiques (He-Ni), par rapport au silicium,
mesurées au niveau au niveau de la Terre comparées aux abondances dans le systéme
solaire |71]. Les cercles sont les abondances au niveau de la Terre et les diamants repré-
sentent celles du systéme solaire [72].

La forme du spectre des rayons cosmiques laisse penser que les types de sources pou-
vant produire ce spectre sont réduits. Le scénario privilégié aujourd’hui est la production
de ce rayonnement par les supernovee. Elles représentent un moyen simple d’éjection de
particules relativistes dans le milieu interstellaire.

De cette fagon les abondances sont semblables des abondances stellaires [71]. Pour obtenir
le spectre observé a partir de cette source, il est nécessaire d’accélérer ces particules. En
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1949, Enrico Fermi propose un mécanisme [73], qui portera son nom [74] : les particules
diffusées de maniére stochastique sur les nuages de gaz peuvent étre accélérées comme
I'illustre la figure 3.4.

F1G. 3.4 — Illustration de la collision entre une particule de masse m et de vitesse v, avec
un nuage de masse M et de vitesse Vj.

Les particules chargées se réfléchissent sur des irrégularités magnétiques en mouvement
a une vitesse V, et elles gagnent statistiquement de ’énergie a chaque collision (méca-
nisme de Fermi du second ordre), proportionnellement & (%)2 Ce meécanisme conduit
naturellement & un spectre en loi de puissance. A la vue des vitesses des nuages et de leur
faible densité, 'efficacité de ce mécanisme est trop faible. Cependant, si ce mécanisme est
considéré dans des ondes de choc, le gain d’énergie devient proportionnel a ¥ ou v est
alors la vitesse de I'onde de choc (mécanisme de Fermi du premier ordre). Ce phénomeéne
donne une loi de puissance avec un indice spectral de -2. Ces ondes de choc apparaissent

lorsque la matiére éjectée d’'une supernova rencontre le gaz environnant.

3.1.2 Les positons dans le milieu galactique

Le milieu galactique est le théatre de nombreux processus physiques qui ne sont pas
forcément stationnaires. La composition du milieu interstellaire peut se résumer de la
facon suivante :

e [’Hydrogene neutre est cartographié grace a la raie a 21.1 cm et compose prés de

90% de la masse visible.

e [’Hydrogéne moléculaire se trouve dans les nuages treés denses et peut représenter

les % de ces derniers.

e Les poussiéres sont constituées de grains inférieurs & 10~ cm.

Enfin la Galaxie, comme de nombreuses autres, posséde un champ magnétique tourmenté
avec des anomalies locales qui le rendent trés difficile & modéliser. Ainsi, les positons de
haute énergie (E.+> 100 MeV) subissent de nombreuses pertes d’énergie en se propa-
geant a travers le milieu interstellaire depuis leur source jusqu’aux détecteurs. Ces pertes
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d’énergie déforment les spectres d’injection et par conséquent altérent les informations
concernant I’histoire de ces particules. Ces mécanismes de pertes sont liés aux interac-
tions avec la matiére interstellaire, avec le champ magnétique de la galaxie et avec les
radiations venant des étoiles ou du CMB.

Les paragraphes suivants dressent un résumé des pertes subies par les positons [73].

Perte d’énergie par ionisation

La perte d’énergie par ionisation du milieu interstellaire, dans le cas d’hydrogéne
atomique s’exprime comme :

1 (dE
S =7.64.10 " Ny(3Iny + 19.8) eV.s™! (3.2)
E dt 10nis

avec Ny représente la densité d’atome d’hydrogene et v le facteur de Lorentz ( v? =
E2

~5). Cette expression peut se récrire sous la forme suivante :
e

_ (%)n — K, In(E). (3.3)

Perte d’énergie par Bremsstrahlung

Selon Heitler (1954), la perte par Bremsstrahlung pour des positons ultra relativistes
qui traversent un plasma d’hydrogéne complétement ionisé s’écrit comme :

1 (dE

—— (= =7.0.10723(1 0.36)Ny s~ ! 3.4
E(dt)brems (n’y+ ) HS ( >

ou Ny est la densité d’atome d’hydrogéne et v est le facteur de Lorentz. Dans le cas, ot
les positons interagissent avec un nuage d’hydrogéene neutre, la perte par Bremsstrahlung
s’écrit :

—% (C;—f) =3.66.1072 Ny s~ . (3.5)
brems
Pour les positons dont 1’énergie est comprise dans la gamme entre 0.1 et 50 GeV,
les expressions 3.4 et 3.5 donne le méme résultat & un facteur deux prés. Ainsi en pre-
miére approximation, 'ionisation du milieu traversée n’est pas un parameétre de premier
ordre. Les pertes d’énergie par Bremsstrahlung peuvent se mettre sous la forme générique
suivante :

dE
- — = KyF 3.6
< dt >brems ’ ( >

ou l'on met en évidence qu’elles sont proportionnelles a I’énergie incidente.
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Pertes d’énergie par radiation synchrotron

Les pertes d’énergie par radiation synchroton, radiations émises par le positon dans
un champ magnétique, s’écrivent dans la limite ultrarelativiste comme :

BQ

T

dE
— (E) = KofyZUmag = 6.6.1047232 eV.s™t avec Unag =
synch
ou Upqeg représente la densité d’énergie du champ magnétique B. Cette expression
peut se réécrire de la fagon suivante :

E
- (d—) = K E°. (3.8)
dt synch

Perte par diffusion Compton inverse

Lors de la diffusion Compton inverse, le positon perd de I’énergie au profit d’un photon.
Cette perte s’écrit dans un champ de radiation de densité énergétique U,.,q comme :

dE
— | — = Kov?U, g 3.9
( dt )dci 07 ! ( )

La perte par effet Compton inverse est importante dans 1’Univers et les deux compo-
santes responsables sont :
e dans notre galaxie la radiation due a la lumiére de toutes les étoiles qui donne un
champ moyen U9 de ~ 6.10° eV.m ™3,
e dans I'Univers le rayonnement diffus cosmologique qui donne un champ USMZ de
~ 2.62.10° ¢V.m 3 pour une temperature Toyp de ~ 2.728 K.

La relation 3.9 peut se réécrire comme :

dE
— = = K- E>. 3.10
(dt )dcz’ ° ( )

La similarité des relations 3.7 et 3.9 s’explique par le fait que dans les deux cas la
particule est accélérée par un champ : lorigine du champ, que ce soit un champ d’ac-
célération constant issu d’un champ magnétique ou que ce soit la somme des champs
électriques des photons individuels, a peu d’influence. Pour terminer, les pertes d’énergie
peuvent étre comparées I'une par rapport a l'autre en prenant le rapport des relations 3.7
et 3.9 donne :

(dE/dt)dcz - Urad
(dE/dt)synch Umag

En prenant un champ magnétique B de 3.1071° T et un champ moyen U, q de ~ 6.10°
eV.m ™3, on obtient Uyuq = 3 X Uppyg- Les pertes d’énergie sont du méme ordre de grandeur
pour des positons de haute énergie. Ces deux effets possédant la méme dépendance suivant
I’énergie, comme le montrent les relations 3.8 et 3.10, seront & ’avenir combinés.

(3.11)
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Résumé

Les différentes pertes d’énergie subies par les positons peuvent étre regroupées suivant
leurs dépendances en énergie sous la forme suivante :

dE E
() a4 (m— ) AE 4 AE? 3.12
(dt)tot 1(nm662+19.8)+ 2 A (3:12)

ol Ay décrit les pertes d’énergie par ionisation, avec une dépendance faible sur 1’éner-
gie, Ay décrit les pertes d’énergie par Bremsstrahlung, et Az regroupe les pertes par effet
Compton inverse et par radiation synchroton. On peut montrer [73] que si le spectre
d’injection Q(E) est de la forme E~? il est possible de déterminer la loi de puissance du
flux résultant N(E) suivant la perte d’énergie dominante :

e si les pertes par ionisation dominent, alors N(E) devient proportionnel a £~®~1

le flux résultant est plus plat que le flux d’injection,

e si les pertes par Bremsstrahlung dominent, alors N(E) reste de la forme E7 : la
forme du spectre ne change pas.

e si les pertes par effet Compton inverse et les pertes par radiation synchroton do-
minent, N(E) devient proportionnel a E~®*1 : la pente du spectre est donc plus
raide.

En considérant que les supernovee produisent un flux d’injection avec un indice spectral
de -2, et que dans la gamme d’énergie du GeV a 100 TeV, I'indice spectral est de -2.7, les
pertes d’énergies sont donc dominées par les pertes par diffusion Compton inverse et par
radiation synchroton. Elles peuvent s’écrire sous la forme suivante :

dF E?
() .
a /.., T

ou 7 représente un temps de vie.

3.1.3 La modulation solaire

Le Soleil apporte quelques complications a la prédiction du spectre de positons au
niveau de la Terre [75]. En effet, le vent solaire, composé de particules éjectées de la
couronne solaire, interagit avec la magnétospheére terrestre et altére le spectre des rayons
cosmiques. On parle de modulation solaire. Ces effets sont négligeables & haute énergie,
mais en dessous de 5 GeV, ils deviennent importants. Dans ’approximation du "champ
de force" de Gleeson et Axford [76], pour une particule arrivant au niveau de la Terre
avec une énergie F, il faut qu’elle ait eu une énergie £’ > E pour compenser l'effet du
vent solaire. Ce modéle prédit que le flux modulé F(r,E;t) pour une distance radiale au
Soleil 7, & un temps t et pour un rayon cosmique d’énergie E, est relié au flux interstellaire
indépendant du temps F(oco, E) par la relation :

E? —m2ct

(E+ ®(t))? — m2c

F(r,B,t) = F(oo, B+ ®(t)) (3.14)
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ou ®(t) est un parameétre qui s’interpréte comme la perte d’énergie du positon s’appro-
chant depuis I'infini jusqu’a la Terre. Le paramétre ® s’exprime en fonction du paramétre
de modulation par I’expression :

® = |Zle¢p (Z=1 pour un positon). (3.15)

Le paramétre de modulation s’ajuste sur les données expérimentales. Le spectre mo-
dulé de Moskalenko et Strong [77] s’appuyant sur ’équation 3.14 s’ajuste aux données
combinées de HEAT94 [78] et CAPRICE94 [59] comme le montre la figure 3.5 avec
¢ =600 MV.
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Fi1G. 3.5 — Spectre de positons mesuré par les expériences CAPRICE9, et HEATY).
Les courbes supérieures représentent les prédictions des flux interstellaires, pour diffé-

rents types de propagation 77|, et celles du bas sont modulées. L’ajustement donne
¢ =600 MV.

Un moyen pour s’affranchir des incertitudes liées a cet effet est de considérer la fraction
de positon %, dans la mesure ou il n’existe pas de dépendance avec la charge [79],
plutét que de considérer le flux absolu.

3.2 Equation de la diffusion

La propagation d’une particule dans un champ magnétique tel que celui de notre
galaxie n’est pas une chose simple a modéliser. En effet, beaucoup d’éléments montrent
les irrégularités du milieu interstellaire ainsi que du champ magnétique. La trajectoire
chaotique des positons peut alors s’interpreter comme une marche aléatoire. Ainsi dans
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ce formalisme, Longair [73], décrit simplement la trajectoire des positons comme une
diffusion dans le milieu interstellaire.
L’équation "standard" [75] de la diffusion des positons s’écrit comme :

ddn = = dn 0 dn

—— =V. |K(6,7)V— — |b(e, @) — T 3.16

Ot de v [ (E’x)vde] + Oe [ (&%) de} Qe 7) (3.16)
ou Z—Z est la densité spatiale par unité d’énergie, ¢ = —Z— étant une variable sans

(1 GeV)
dimension, K est la constante de diffusion, b est le taux de pertes d’énergie de ’expression

3.13 et () est le terme source. En premiére approximation, la constante K ne dépend pas
de l'espace, et elle est prise constante dans la zone de diffusion, mais elle peut varier avec
I’énergie. Et pour des positons de quelques GeV la constante peut étre représentée par
[80] :

K(e) = Koe® ~ 3.107"0cm?s 7. (3.17)

Le terme b(e, ¥) est aussi indépendant de la position. Représentant les pertes d’énergie, il
peut se réduire, comme cela a été vu dans la partie 3.1.2, au terme de pertes par radiation
synchroton et effet Compton inverse donnant l’expression :

1
ble) = —€> =~ 107102 571, (3.18)
TE

Pour terminer la description de I’équation 3.16, le terme source () s’exprime en cm ™ 3s .

La zone de diffusion, la galaxie, est représentée par une galette d’épaisseur 2L, ou L ~ 3
kpc et de rayon R = 20 kpc, dans laquelle le disque lumineux se retrouve au milieu.

La résolution de 1’équation 3.16 se fait en considérant que le régime est permanent : dans
la mesure ot les sources des positons sont les supernovae il est raisonnable de penser que
la production est stationnaire. L’équation 3.16 devient alors :

o ] = K@a |7+ e (319

En faisant des changements de variables appropriées [75], ’équation se rameéne a la rela-
tion suivante :

OF . _ odn
e KoAF +q(Z,t) avec F =¢ - (3.20)

Cette relation n’est autre que I’équation de la chaleur inhomogéne que plusieurs méthodes
permettent de résoudre. Le chapitre 8 propose une méthode alternative pour résoudre
cette équation.

3.3 Parameétre de diffusion K(e)

La paramétre de diffusion K (€), ott K(¢) = Ky€’, est déterminé par I’étude des rap-
ports des flux cosmiques des noyaux secondaires sur les noyaux primaires. Les noyaux
primaires sont définis comme la production initiale des sources de la galaxie, et les se-
condaires sont les produits de ces primaires interagissant avec le milieu interstellaire. Les
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principaux noyaux primaires sont les noyaux d’hydrogéne, de carbone, d’oxygéne et de
fer. Les secondaires sont toujours plus légers que les primaires, ainsi les espéces situées
entre I’O et le Fe sont les secondaires du Fer nommés les "sub-Fe". L’étude de ces rapports
nous renseigne sur les différents processus de notre Galaxie, et par conséquent les modéles
peuvent étre ajustés pour des différentes valeurs de K(€). Le rapport B/C donne les ré-
sultats les plus contraignants car les sections efficaces impliquant le Bore ou le Carbone
sont les mieux connues. Les figures 3.6 montrent 1'ajustement du rapport des flux B/C,
effectués par deux groupes différents. La figure 3.7 montre les futures mesures d’AMS-02
du rapport des flux B/C.
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F1G. 3.6 — Figure de gauche : Ajustement du rapport B/C par Moskalenko et al. [T7] ot
les courbes en tirets correspondent a un modele de diffusion avec reacceleration et celles en
lignes pleines a un modele de diffusion avec convection. Figure de droite : Ajustement
du rapport B/C par Maurin et al. [49].

Le rapport des flux 1°Be/?Be est a 'heure actuelle moins mesuré mais peut apporter
des informations plus intéressantes sur la propagation des positons. En effet ce rapport
donne des indications de la propagation sur des distances plus courtes que le rapport
B/C car les désintégrations se font plus rapidement. L’amplitude des pertes d’énergie des
positons au cours de leur propagation rend les positons sensibles au milieu interstellaire
proche, de I'ordre du kpc. Les figures 3.8 rend compte des mesures actuelles de ce rapport
et des améliorations qu’apportera l’expérience AMS-02 en un an de prise de données.

Cependant une mesure précise de ces rapports n’est pas suffisante. En effet, une dégé-
nérescence existe sur le parameétre de diffusion. Maurin et al. [49] ont montré que 'indice
spectral du paramétre de diffusion ¢ dépend du rapport Kf o, comme on 'a déja défini,
L est la demi-épaisseur du halo galactique. La figure 3.9 montre I’espace des paramétres
permis par la mesure du rapport B/C pour l'indice spectral § en fonction de % Ainsi
I'indice spectral peut varier de 0.45 & 0.85 : il est nécessaire de fixer L et d pour en déduire
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au modele de Moskalenko et al. [82]. Figure de droite : Rapport °Be/” Be pour un an
de prise de données avec l'expérience AMS-02 [83].
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une valeur de K. Pour lever cette dégénérescence, il sera utile de mesurer les spectres
d’énergie de tous les noyaux, ce que 'expérience AMS-02 est capable de faire en partie.
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F1G. 3.9 — Iso-contour x* de lajustement du rapport B/C pour lindice spectral § en
fonction de 52 avec L=35kpc [49].
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Le détecteur AMS-02 [85] (Alpha Magnetic Spectrometer), présenté par la figure 4.1,
est un spectromeétre magnétique (3m x 3m) doté d’une acceptance géométrique de (0.5
m?.sr). Il a été congu pour identifier la nature des rayons cosmiques venant de I'espace
et pour mesurer leur flux avec précision. Ces mesures permettront d’aborder les sujets de
recherche suivants :
la mesure de flux de cosmiques primaires et secondaires,
I’étude de 'antimatiére du milieu interstellaire,
la recherche de matiére noire,
la recherche de matiére exotique (stranglets).

AMS 02
(Alpha Magnetic Spectrometer)

ACC

Magnet Coils | |

b & Structure

(

Calorimeter

F1G. 4.1 — Schéma du détecteur AMS-02.

Le parcours du rayon cosmique dans le détecteur AMS-02 commence par la traversée
du détecteur a radiation (TRD) sensible aux signaux de particules chargées ayant un
facteur v > 103. Le passage a travers les scintillateurs du temps de vol (TOF) détermine
son sens de parcours, et déclenche la prise de données dans le cas d’une particule chargée.
Il plonge ensuite dans le trajectométre baignant dans le champ magnétique de 'aimant
supraconducteur permettant de mesurer sa rigidité. Le rayon cosmique traverse ensuite
le détecteur Cerenkov distinguant les éléments jusqu’a Z ~ 26 et les isotopes jusqu’a
A ~ 27. 1l finit sa course dans le calorimétre électromagnétique ot son énergie peut étre
mesurée.

La combinaison TRD-Trajectomeétre-Calorimétre est trés performante pour séparer
les positons des protons, car chaque détecteur donne une information complémentaire sur
la distinction des particules électromagnétiques par rapport aux particules hadroniques.
Comme le montre la figure 4.2 le rapport du flux de protons sur positons varie de 10 a 10%.
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Ainsi, le but de la combinaison des détecteurs est d’atteindre un pouvoir de séparation de
1 positon pour 10° —10° protons, nécessaire a la mesure du spectre des positons cosmiques.
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F1G. 4.2 — Flux attendus des différentes composantes du rayonnement cosmiques dans la
gamme allant du GeV au TeV [86].

4.1 Détecteur & Radiation de Transition

Le détecteur & Radiation de transition [87] permet pour des particules chargées :

e de participer a la séparation positons-protons,

e de donner des points supplémentaires & la trace obtenue avec le trajectométre.
Le détecteur utilise la radiation de rayons X émis par une particule chargée traversant deux
milieux possédant des constantes diélectriques différentes. L’énergie de ce rayonnement
est directement reliée au facteur de Lorentz v, avec v = 1+ % ou T représente 'énergie
cinétique de la particule et m sa masse. Les particules chargées émettent des rayons X
visibles par le détecteur pour v > 103, les protons n’atteignant ce seuil qu’a partir de 300
GeV/c. Le détecteur [88] est formé de 20 couches empilées sur une hauteur de 60 cm.
Chacune est I'assemblage de plusieurs modules élémentaires constitués d’un radiateur de
21 mm d’épaisseur et de détecteur a pailles, constitué de 16 tubes placés sur un méme plan.
Le détecteur comporte 328 modules. Les tubes des quatre premiéres et derniéres couches
sont orientés paralléelement au champ magnétique, tandis qu’ils sont perpendiculaires au
champ dans les 12 couches centrales. Cette disposition permet de reconstruire la trace en
3 dimensions.

Comme le montre la figure 4.3 gauche, la radiation de transition se produit dans le

radiateur de chaque module, qui est constitué d'un assemblage de fibres de polypropyléne
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de 10pum, assurant ainsi 200 changements de milieu. A chaque changement de milieu la
probabilité d’émettre un rayon X est de 1% dans la gamme d’énergie utile 2-20 keV.
Par conséquent, 2 photons sont émis en moyenne dans chaque radiateur traversé. Les
photons X sont détectés par les tubes a paille d'un diameétre de 0.6 c¢m, remplis d’un
mélange Xe/CO, (80%/20%) avec un fil central sous une tension électrique de 1600 V : il
transforme 1’énergie du photon en impulsion électrique. Ce signal se superpose au signal
de perte d’énergie par ionisation. En comparant 1’énergie déposée dans les tubes pour
des électrons et des protons, on peut voir clairement dans le spectre des électrons sur
la figure 4.3 droite la contribution du rayonnement X au dela de 6 keV. Le pouvoir de
rejection obtenu est compris entre 10% et 10% jusqu’a 300 GeV [88], avec une efficacité
pour les électrons de 90%. Au dela de 300 GeV, le facteur de Lorentz des protons devient
comparable a celui des électrons, réduisant la séparation.

& 4
104653 A p+DATA O e DATA

—  p+MC — e MC

10um Fibre
Fleece
Radiator

A
TRY

Primary

Etube in keV

Fi1G. 4.3 — Principe du fonctionnement d’un module élémentaire du TRD (figure de
gauche). Spectre d’énergie en keV mesuré dans les tubes du TRD pour les électrons et
les protons. La simulation est comparée auz résultats des tests en faisceau (figure de
droite ).

4.2 Systéme de temps de vol (TOF)

Le systéme de temps de vol [89] a pour mission :
e de constituer le premier niveau de déclenchement de I'expérience pour les particules
chargées,
e de donner le sens de parcours de ces derniéres.
Ses caractéristiques lui permettent aussi :
e de séparer les e™ (e7) des p (P) jusqu’a 1.5 GeV par mesure de temps de vol,
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e de mesurer la charge absolue de la particule en complément de la mesure du trajec-

tomeétre en silicium et du détecteur a effet Cerenkov.

Le systéme est composé de 4 plans de scintillateurs situés de part et d’autre du tra-
jectomeétre par paire. Chaque plan est formé de 8 bandes de scintillateurs rectangulaires
(10 pour le troisiéme plan), d’'une largeur de 12 cm et d’'une longueur variable n’excé-
dant pas 134 cm, et de scintillateurs trapézoidaux sur les bords externes. Les plans sont
placés perpendiculairement entre eux permettant une lecture en trois dimensions. Une
particule chargée traversant une bande de scintillateur perd de ’énergie par ionisation,
cette derniére est transformée en lumiére qui se propage le long des bandes. La lumiére
est collectée aux deux extrémités par des photomultiplicateurs. Cette perte d’énergie par
ionisation est proportionnelle au carré de la charge.

La caractéristique centrale du compteur de temps de vol est la résolution sur la diffé-
rence de temps entre chaque paires de plans. Le temps de passage d'une particule chargée
est inversement proportionnel a la vitesse de ces derniéres. Cette résolution est de 130-140
picosecondes pour les protons. Comme le temps nécessaire a une particule pour voyager
d’une paire de plans a l'autre se compte en nanosecondes, le systéme permet ainsi a la
fois de distinguer le sens de parcours des particules et aussi de donner le premier niveau
de déclenchement. La résolution sur la vitesse des particules est de 'ordre de 3%.

4.3 Trajectomeétre et 'aimant supraconducteur

AMS-02 est la premiére expérience spatiale a utiliser un aimant supraconducteur de
grande dimension [90] [91] . Le role de cet aimant est de courber la trajectoire des
particules chargées et celui du trajectomeétre [92] [93] est de mesurer ces courbures. Ainsi,

le trajectomeétre et 'aimant ont pour vocation de :

[7l.c
|Z].e ?

e mesurer avec une grande précision la rigidité R des particules avec R =

e reconstruire la trajectoire d’'une particule chargée,

e ct de déterminer le signe ainsi que la valeur absolue de la charge de la particule
[94]. Cette derniére est complétée par la détermination de charge par le TOF et le
RICH.

Le trajectométre et 'aimant permettront la séparation noyaux-antinoyaux avec les sensi-
bilités suivantes :
He <1079 et Antinovaus - 1)=8 pour Z>2 pour trois ans de données.
Yyaux

L’aimant est un cylindre avec un diamétre intérieur de 1 m et une hauteur de 83 cm.
La figure 4.4 présente la structure principale qui est composée d’une paire de bobine de
Helmholtz (hauteur : 1081 mm, largeur : 681 mm) générant la majeure partie du champ
magnétique dipolaire dont les lignes de champ sont transverses a I’axe z du cylindre (axe z
d’AMS-02). Cet arrangement est complété par 12 bobines de retour de champ plus petites
d’une hauteur de 826 mm et de largeur de 306 mm, qui permettent de refermer les lignes
de champ autour du dipole, limitant I'interaction du champ des bobines avec I’extérieur.
Ce dispositif permet d’obtenir un pouvoir de courbure de B.L? = 0.86T.m? et un champ
résiduel & un rayon de 3 métres inférieur & 3.9 mT. Toutes les bobines supraconductrices
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sont placées au coeur d’un réservoir contenant 2500 litres d’hélium superfluide, de diamétre
externe de 2.7 m et de hauteur de 1.55 m, permettant par contact thermique de garder les
bobines & une température de 1.8 K. Ainsi les bobines supraconductrices sont parcourues
par un courant électrique non dissipatif créant le champ magnétique de I'aimant. Pour
finir 'aimant est complété, en prévision d’un temps de mission s’étalant de 3 a 5 ans, par
un systéme de refroidissement actif limitant ’évaporation de I’hélium.

+Zans
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F1G. 4.4 — Schéma de 'aimant d’AMS-02.

Le trajectométre, installé dans le cylindre intérieur de ’aimant, est composé de 6 plans
en silicium doubles encadrés par deux plans simples, soit 8 plans au total, donnant une
information en x et y. Les plans de silicium sont composés de 1 ou 2 disques de 1 métre
de diametre (1.4 m a l'extérieur), formant une surface de ~ 6 m?. Pour chaque disque
des lames de longueurs différentes sont assemblées ot chacune d’entre elles est constituée
de plaquettes de silicium (7.2 ecmx 4.1 cm x 300 pm). Les plaquettes de silicium sont
dopées p sur une face et dopée n sur I'autre, ce qui au passage d’une particule chargée
engendre un courant électrique dont les charges sont collectées sur les surfaces. Chaque
plaquette de silicium posséde des bandelettes sur les deux faces, de direction orthogonales
pour donner les deux coordonnées.

Chaque disque dispose ainsi de deux coordonnées orthogonales par rapport au plan
de courbure de I'aimant, avec une précision de 10 pym sur la face dopée p, située dans le
plan de courbure, et 30 um sur la face dopée n. La trajectoire peut étre reconstituée et
permet la détermination du rayon de courbure p qui est relié a la rigidité R par la relation
R = p.B.c. La précision de cette résolution spatiale entraine une résolution de 2% sur la
rigidité pour des protons de 1 GeV et 5% pour des protons de 100 GeV comme le montre
la figure 4.5.

La sens de déviation de la particule dans le champ magnétique donne le signe de la par-
ticule chargée. Et la mesure de 1’énergie déposée par ionisation % permet de déterminer
la charge absolue Z de la particule jusqu’a Z=26 (Fer).
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F1G. 4.5 — Résolution de la rigidité en fonction de cetle derniere pour des protons et des
noyauz d’hélium.

4.4 Compteurs Anti-Coincidence

Le compteur anti-coincidence oppose un veto pour les particules chargées qui ne se
trouvent pas dans 'acceptance du détecteur et élimine en partie les particules secondaires
crées par l'interaction des particules primaires avec l’environnement du détecteur.

Les compteurs sont constitués de bandes verticales scintillantes de 10 cm de largeur
tapissant la face interne du cylindre de 'aimant. La lumiére de scintillation est lue aux
extrémités des bandes par des photomultiplicateurs. En conclusion, les données ne sont
enregistrées que si les compteurs de Temps de vol donnent une réponse positive et que les
compteurs anti-coincidence donnent une réponse négative ou que de 1’énergie est déposée
dans le calorimeétre.

4.5 Détecteur Cerenkov a Imagerie en Anneaux (RICH)

Le détecteur Cerenkov [95] permet

e d’identifier les éléments jusqu’'a Z ~ 26 pour une énergie par nucléon [96] allant

jusqu’au TeV,

e de mesurer la vélocité (3,

e de séparer les électrons et les protons jusqu’a 15 GeV.

La figure 4.6 gauche illustre la géométrie du détecteur, placé entre le TOF et le calo-
rimétre. Il se présente comme un cone tronqué (diameétre inférieur de 1340 mm, diameétre
supérieur de 1200 mm, et hauteur de 468 mm) dont la surface intérieure est recouverte
d’un réflecteur pour augmenter acceptance. Ce compteur utilise Ueffet Cerenkov : une
particule chargée traversant un milieu d’indice n avec une vélocité 3, plus grande que la
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Fi1G. 4.6 — Vue 3D du RICH d’AMS-02 présentant, du haut vers le bas, le radiateur, le
réflecteur conique et le plan de photodétection (figure de gauche). Vue de profil du RICH
décrivant la structure porteuse des photomultiplicateurs (figure de droite).

vitesse de la lumiére dans ce milieu, provoque un cone de lumiére de demi-angle 6. Cet
effet est régi par la relation cos(f) = n—lﬁ Ainsi, une particule chargée d’énergie suffisante
traversant le radiateur, crée des photons dans 'ultra-violet qui seront collectés 46 cm plus
bas par un plan de 134 ¢m de diamétre contenant 680 photomultiplicateurs dont la dis-
position est représentée par la figure 4.6 droite. Il y a au centre de ce plan de détection,
un trou qui correspond aux dimensions du calorimeétre. Les photons forment un anneau
de lumiére Cerenkov qui permettra de déduire la vitesse de la particule. Le radiateur est
constitué d’aérogel de silice (n=1.05) avec un seuil en énergie de 3 GeV, et une piéce
centrale de NaF (n=1.33) qui posséde un seuil de 1 GeV pour augmenter la gamme en
énergie.

La précision sur la mesure du rayon de I'anneau donne une résolution de 0.1% sur la
valeur de la vélocité, pour une particule de charge unitaire. Le nombre de photons recu
permet de déterminer la norme de la charge électrique donnant l'identité de la particule
jusqu'a Z =~ 26. En combinant la mesure de I'impulsion du trajectométre, le détecteur
Cerenkov permet de séparer les isotopes jusqu’a A ~ 25 pour une énergie de ~ 10 GeV
par nucléon.

4.6 Calorimétre électromagnétique

Le calorimétre électromagnétique [97] [98] mesure I'énergie des particules électro-
magnétiques (photons, électrons et positons) du GeV au TeV [99], et permet aussi la
visualisation tridimensionnelle des gerbes. Ces caractéristiques permettent d’obtenir un
pouvoir de séparation des particules électromagnétiques face aux protons de l'ordre de
103. Le calorimétre dispose aussi d’un déclenchement dédié¢ aux v non convertis.

Le calorimétre est un assemblage de plomb et de fibres scintillantes, représenté sur la
figure 4.7 gauche. Sa surface active est de 648 x 648 mm?. Le calorimétre est formé de
9 supercouches, d’une épaisseur de 18.5 mm, constituées de fibres, de 1 mm de diamétre
intercalées avec 11 feuilles de plomb de 1.68 mm d’épaisseur comme le montre la figure
4.7 droite.
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F1G. 4.7 — Fibres scintillantes illuminées (figure de gauche). Structure fibre-plomb d’une
supercouche dont les dimensions sont en cm (figure de gauche).

Les supercouches sont disposées de fagon a orienter les fibres perpendiculairement
d’un plan a 'autre comme le montre la figure 4.8 gauche, ce qui permet d’avoir une
information alternativement en X et en Y.

F1G. 4.8 — Photographie de trois supercouches empilées perpendiculairement ['une par rap-
port a lautre (figure de gauche). Photographie d’un photomultiplicateur 4-anodes du
calorimétre (2.57 x 2.57 cm?) (figure de gauche).

Une particule électromagnétique interagit avec le plomb perdant son énergie dans le
calorimétre sous forme de gerbe étroite. En effet a proximité des noyaux de plomb, les
photons produisent des paires v — ete™. Les leptons obtenus produisent des photons par
rayonnement de freinage dans la matiére (Bremsstrahlung) : e — e7y. Ces réactions se
succédent dégradant ’énergie de la particule. Les fibres scintillantes, en polystiréne dopé,
excitées par la passage de la gerbe se désexcitent en émettant de la lumiére guidée le
long des fibres et collectée & un bout par des photomultiplicateurs 4-anodes, Hamamastu
R7600 00-M4, représenté sur la figure 4.8 droite.

Chaque supercouche est lue par 36 photomultiplicateurs situés de part et d’autre, soit
324 au total. Au final, la gerbe est segmentée longitudinalement en 18 mesures. D’autre
part, chaque anode représente latéralement environ un demi rayon de Moliére. Cette
configuration permet d’avoir une information tridimensionnelle de la trajectoire.

Le calorimétre représente longitudinalement 16 longueurs de radiation (Xo), et 0.75
longueur d’interaction hadronique. L’énergie est mesurée avec une résolution inférieure a
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5% de 10 GeV au TeV [100] [101]. La direction de la trajectoire est reconstruite avec
une résolution angulaire de l'ordre du degré. En s’appuyant sur les caractéristiques de
la gerbe on peut obtenir un facteur de séparation e/p de l'ordre de 103, et combiné
avec le trajectométre supérieur & 10*. L’étude du pouvoir de séparation entre hadrons et
particules électromagnétiques dans le calorimeétre fait ’objet du chapitre 5.
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5.1 Capacité de separation e/p du calorimétre

En mesurant I’énergie des particules électromagnétiques, dans la gamme d’énergie du
GeV au TeV, tout en visualisant la géométrie de la gerbe, le calorimétre est capable de
séparer les particules électromagnétiques des particules hadroniques, comme par exemple
les protons. Cette séparation s’appuie sur les comportements différents de ces particules
dans le calorimétre permettant de construire des variables caractéristiques qui seront
utilisées dans les analyses de séparation.

5.1.1 Comportement électromagnétique

Un photon ou un électron (positon) de haute énergie interagissant avec la matiére du
calorimeétre est soumis respectivement au processus de création de paire électron-positon
ou au Bremsstrahlung. Au dessus de 1 GeV ces processus ont des sections efficaces indé-
pendantes de I'énergie. La succession de ces mécanismes de perte d’énergie sont a 1’origine
d’une cascade d’électrons, positons, et de photons dans le détecteur. Le développement
de la gerbe atteint son maximum caractérisé par un nombre important de particules. A
partir de ce point, lorsque I’énergie moyenne par particule devient assez faible pour limi-
ter la création de particule, la gerbe décroit lentement perdant de 1’énergie par ionization
pour les électrons, et par diffusion Compton pour les photons. Ce changement de régime
survient quand I'énergie des secondaires approche ’énergie critique F¢ du matériau, dé-
fini comme ’énergie pour laquelle le taux de perte d’énergie par Bremsstrahlung est égal
a celui de perte d’énergie par ionisation. On utilise un paramétrage approximatif pour
I’énergie critique, valable pour les liquides et les solides, qui est Fo = 61Z()+1\143V, Z étant le
nombre atomique du matériau. Dans le cas du calorimeétre, Z ~ 82, on a alors E¢ ~ 7.33
MeV. Une étude rigoureuse décrivant le profil longitudinal du dépdt d’énergie dans une
cascade électromagnétique a été proposée par Rossi [102] avec les hypotheéses suivantes :

e la section efficace pour l'ionisation est indépendante de I’énergie, donc ‘fi—f = —%,

e la diffusion multiple et la diffusion Compton sont négligées,

e la gerbe est traitée dans une seule dimension.

Les calculs de Rossi ont été améliorés, controlés par des expériences avec différents maté-
riaux, reproduits en détail dans des simulations Monte-Carlo. Le profil longitudinal moyen

d’une gerbe électromagnétique est décrit par la formule analytique [103] :

dE b(a+1)

— = Fp—————t% " 5.1

it T+l © (5.1)
ol t = <= représente la profondeur en unité de longueur de radiation Xy, Eg est

Xo
I’énergie de la particule incidente, I' est la fonction gamma d’Euler, et le paramétre b ~ 0.5

dépend faiblement de Z. Le maximum t,,,, arrive a % et peut étre exprimé en fonction de

E¢ comme

E
tinaz = % = log(E—Z) +C; ou j=e,v (5.2)

avec C, = —0.5 pour une cascade induite par un électron et C., = 40.5 pour une cascade
provoquée par un photon [104]. La profondeur de matériau nécessaire pour contenir
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longitudinalement 98% de la gerbe est estimée a environ 2.5 t¢,,,, dans la gamme de 10
GeV a 1 TeV.

L’étalement latéral de la gerbe est dii d’'une part a ’angle d’ouverture de la production
de paire et au Bremsstrahlung, 0psire prem ~ mgc? (E est I'énergie du photon ou de I’élec-
tron), et d’autre part a la diffusion multiple des électrons (positons) dans 1’absorbeur. Le
deuxiéme processus devient dominant quand I’énergie de la cascade diminue, et élargie
la gerbe. Le développement transverse, dans différents matériaux, est caractérisé par le
rayon de Moliére défini comme :

Es
Ry = Xo— 5.3
u = Xop” (5.3)
avec Es ~ 21 MeV. Ainsi, en moyenne 90% de 1'énergie de la gerbe est contenu dans

un cylindre de rayon Ry, et 99% de I'énergie dans 3.5 Ry, [105].

5.1.2 Comportement hadronique

Contrairement aux gerbes électromagnétiques, il n’existe pas de description simple du
développement des gerbes hadroniques. Les gerbes hadroniques sont dominées par une
succession de collisions inélastiques entre les particules de la cascade et les nucléons du
matériau. Ces intéractions sont caractérisées par la production de particules multiples avec
un moment transverse qui prend la moitié de 1’énergie disponible lors de la collision. Les
secondaires sont principalement des pions et des nucléons. Comme une partie importante
des secondaires sont des pions se désintégrant a travers le processus 7 — 7, une partie
de I'énergie incidente E (~ 0.1 logE(GeV)) est converti en un coeur électromagnétique
contenu dans la gerbe hadronique [106]. La deuxiéme partie de la cascade de particules est
constituée de fragments de noyaux ou de désexcitation de ces mémes fragments donnant
des protons, neutrons ou des photons dans une gamme d’énergie de 1 & 10 MeV. La
derniére partie est constituée de réactions ne donnant pas de signaux observables comme
la perte d’énergie due aux neutrinos ou aux neutrons lents.

L’échelle spatiale de développement de la gerbe hadronique est donnée par la longueur
d’absorption nucléaire \. Pour les éléments lourds la valeur de A\ est trés supérieure a la
longueur de radiation Xg !, impliquant une grande quantité de matériau pour contenir la
gerbe hadronique par rapport a une gerbe électromagnétique de méme énergie. Le profil
longitudinal augmente rapidement sous l'effet de la composante électromagnétique, et
aprés le maximum la cascade est dominée par la composante hadronique faisant décroitre
lentement la gerbe. Le maximum de la gerbe %,,,, dans le plomb est paramétré selon la
formule :

traw = 0.6 E — 0.2 (5.4)

Ol Ly €St exprimé en unité de A et E est I’énergie incidente en GeV [107]. Ainsi, le
maximum de gerbe pour un protons de 10 GeV se situe alors & 21 c¢m, c’est a dire au dela
des dimensions du calorimétre.

'Pour le Pb : A = 18.5 cm et X = 0.56 cm.
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Dans I’hypothése ou la gerbe est contenue dans le calorimétre, 1’énergie vue par le

détecteur est proportionnelle au hadron primaire, mais se trouve étre plus petite que
I’énergie mesurée pour un électron de méme énergie incidente, car une partie de 1’énergie
du hadron primaire n’est pas détectée.
Ainsi dans le calorimétre, la discrimination entre une gerbe électromagnétique et hadro-
nique est basée sur la différence des profils de gerbe. L utilisation de matériau maximisant
le rapport entre I’absorption et la longueur de radiation Xio tel que le plomb permet une
grande discrimination e/h. La profondeur du calorimétre est équivalent a 16 X, et a envi-
rons 0.75 A. Elle permet de contenir les gerbes électromagnétiques, et les protons ont une
probabilité d’interagir de :

P=1-eTP~1-¢""=0s5. (5.5)

Dans les 50% des cas o les protons ne font pas d’interactions, ils ionisent de fagon
minimale le matériau; on parle alors de Particule au Minimum d’Tonisation (MIP). Ces
particules forment une trace droite sans étalement latéral.

5.1.3 Variables

La différence de comportement électromagnétique et hadronique dans le calorimétre
permet de construire des variables discriminantes. Une sélection de ces variables est pré-
sentée de la figure 5.1 a la figure 5.8 ou est illustré le pouvoir de séparation de chacune
d’entre elles. Ces variables sont regroupées en trois catégories qui sont les variables basées
sur le profil longitudinal de I’événement, sur le profil latéral et sur le comportement glo-
bal. Ces variables seront utilisées tout au long de ce travail dans 1’étude de la séparation
des électrons ou des positons face aux hadrons. Les variables sont présentées pour des
électrons de 50 GeV et des protons de 113 GeV, ces derniers étant les plus susceptibles de
déposer une énergie de 50 GeV dans le calorimétre.

Comportement longitudinal

La premiére variable est la position du maximum de la gerbe dans le calorimétre
obtenue en ajustant 1’équation 5.1 sur le développement longitudinal de chaque gerbe.
La position du maximum de la gerbe est obtenue grace a la relation 5.2, sa distribution
est représentée sur la figure 5.1 pour des électrons et des protons. D’autres variables
peuvent étre construites a partir de la fraction d’énergie déposée dans un certain nombre de
supercouches. Ainsi, quatre variables ont été construites sur la fraction d’énergie déposée
dans les 3 premiéres ou derniéres supercouches, et dans les 5 premiéres ou derniéres. La
figure 5.2 présente I'une d’entre elles : la fraction d’énergie déposée dans les 3 derniéres
supercouches.

Comportement latéral

Concernant le comportement latéral, les variables quantifient la répartition des cellules
touchées dans le plan perpendiculaire a I’axe principal de la gerbe, reconstruit a partir des
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barycentres de chaque couche. Ainsi, la figure 5.3 présente la fraction d’énergie déposée
2 cm autour de 'axe de la gerbe.

La figure 5.4 illustre la variable "Thrust" [108] qui représente la collimation de la
gerbe. Cette variable s’appuie sur le fait que la gerbe électromagnétique posséde une
symétrie axiale autour de son axe. Le "Thrust" est défini comme :

dellule |ﬁ[3;|

Z;ellule ‘ﬁ;’

ou le vecteur 7 est suivant l'axe de la gerbe et p; est le vecteur associé a chaque cellule ¢
depuis le point d’entrée de la gerbe et avec pour norme 1’énergie déposée dans la cellule.
Si les cellules touchées sont plutdt réparties le long de 'axe, le "Thrust" est égal a 1.
Dans le cas de particules électromagnétiques les gerbes sont trés collimées comme cela est
montré sur la figure 5.4.

La variable de la figure 5.5 est la variance de la position des cellules touchées sur tous
les plans du calorimétre que 1’on écrit :

Thrust = (5.6)

plan cellule

Variancecellules = Z Z (xl - xplanj>2Ei (57)
i )

ou : sl
cellute

cellule
k By

(5.8)

Lplang =
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des protons de 113 GeV (noir). de 118 GeV (noir).

La variance quantifie ’étalement de la gerbe dans chaque couche.

L’ellipsité caractérise la forme de la gerbe projetée dans le plan transverse a sa pro-
gression. Si on assimile cette projection & une ellipse, deux variables caractéristiques de
I’étalement suivant le petit et le grand axe peuvent étre calculés. La figure 5.6 représente
lellipsité suivant le petit axe. Dans le cas ot la gerbe est électromagnétique 'ellipse tend
a étre un cercle et 'ellipsité suivant le petit axe et le grand axe tendent tous deux vers 1.

Comportement global

L’énergie moyenne par pixel est représentée sur la figure 5.7. Dans le cas d’électrons
d’énergie donnée, le nombre de cellules touchées variant peu, la distribution est directe-
ment reliée a ’énergie déposée par cette derniére.

La variable appelée "pied de gerbe" représente 'aire couverte par la gerbe dans le
calorimeétre. Elle est obtenue par le déterminant de la matrice de covariance des centres
de gravité des cellules touchées. La matrice Mcpg est la somme de M, et M, qui sont
les matrices de covariances calculées suivant les deux vues orthogonales du calorimétre :

2
0, Oaz

2
Oaz O

M,, = ol a=1x,y. (5.9)

Les termes o2 et o, sont calculés de la fagon suivante :

cell — cell —
2 Z’L (Z’i B Z)QEi 2 ZZ Qa; — a)QEi (510)

o, = o, = a=2xy

z Zfe” Ez a dell Ez
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ol z et a représente les centres de gravité suivant ’axe considéré. Comme les gerbes
électromagnétiques sont moins étalées, la variable "pied de gerbe" est souvent plus petite
que pour les hadrons comme lillustre la figure 5.8.
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5.2 Analyse multi-variables

Pour I'é¢tude de la séparation des positons face aux hadrons, ’analyse utilisée sélec-
tionne plusieurs variables caractéristiques du comportement des gerbes. Ces variables
sont ensuite utilisées en entrée d’un réseau de neurones qui pour chaque combinaison des
valeurs des variables considérées donne une probabilité que I’événement soit ou non un
positon. Le choix préalable des variables s’effectue grace a une méthode d’analyse linéaire
discriminante qui donne le pouvoir discriminant et la corrélation des variables testées.

5.2.1 Analyse linéaire discriminante

Le choix des variables utilisées, dans 'analyse de séparation des protons face aux
électrons et aux positons, est déterminé par leur capacité a séparer les signatures. Ce
pouvoir de séparation peut s’obtenir par la méthode L.D.A (Linear Discriminant Analysis)
[109] qui donne une hiérarchie entre les variables. La méthode calcule la valeur moyenne
de chaque variable? séparément pour les deux types de populations ainsi que la valeur
moyenne pour tous les événements. La matrice de covariance T' peut se décomposer en
deux sous-matrices de covariance :

T=B+W (5.11)

ou W représente I’écart, pour une variable donnée, de la valeur de I’événement a la valeur
moyenne pour chaque type de particules, donnant accés a la largeur de la distribution de
cette variable. B représente 1’écart, pour une variable donnée, entre la valeur attendue
pour une particule et celle attendue pour tous les événements, donnant 1’écart entre les
distributions propres des particules d’une variable. Le but de la méthode est de minimiser
la contribution de W et de maximiser celle de B. En résumé, la méthode cherche les
distributions les plus distinctes et les plus étroites. La méthode maximise la valeur f(i)

nommeée pouvoir discriminant
B.:
i) = —. 5.12
£ = 7 (5.12)

Le résultat de cette méthode classe les variables de 0 & 1 selon leur pouvoir discriminant.

En outre, la méthode fournit le niveau de corrélation des variables entre elles permettant
de restreindre le choix des variables aux moins corrélées.

5.2.2 Réseau de neurones

Les variables sélectionnées sont alors utilisées dans un réseau de neurones dont le
principe est rappelé dans le premier paragraphe. Son utilisation sera ensuite illustrée par
un exemple.

2S’appuyant sur des moyennes, la méthode se trouve mal appropriée pour des variables ou la valeur
moyenne est identique pour les deux types de particules. Cette difficulté peut étre contournée en prenant
par exemple avec la valeur absolue de la variable.
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Principe

Le principe du réseau de neurones est de séparer deux populations en utilisant plu-
sieurs variables discriminantes. Ces variables constituent ’entrée du réseau, et le résultat
constituant la sortie. Ces variables sont alors reliées a la structure du réseau. Le réseau est
constitué de noeuds, appelés neurones. Chaque neurone doit étre assimilé a une fonction
de transfert transmettant aux neurones connectés une certaine information. A chaque
lien entre les neurones est associé un poids w. Ainsi la fonction de transfert d’un neurone
dépend de I'état des neurones qui lui sont liés, des poids qui régissent leurs liens, et acces-
soirement du seuil du neurone. Les neurones qui font le lien entre les neurones d’entrées et
ceux de sorties font partie des couches internes. Ces couches internes rendent compte du
caractére non linéaire entre l’entrée et la sortie [110]. La figure 5.9 nous montre un réseau
qui ne posséde pas de couche interne. Ce réseau ne peut posséder qu'une seule condition
pour séparer les signaux au niveau du neurone de sortie. Il ne peut donc séparer que les
signaux linéairement indépendants. Ce type de réseau n’est pas exploitable lorsque les
distributions se superposent, 1'utilisation alors d’une couche interne devient nécessaire.

Neurones d’entrees

ol 2

Neurones de sortie

FIG. 5.9 — Réseau sans couche interne.

L’architecture choisit pour notre analyse est dite "feed-forward" c’est a dire que les ré-
seaux ne communiquent que vers ’avant et donc par conséquent cette structure n’utilise
pas de rétroaction comme le montre la figure 5.10. Cette architecture dispose de neurones
d’entrée ou seront placées les variables discriminantes, d’au moins une couche interne, et
d’un neurone de sortie donnant le résultat de la séparation.

L’utilisation d’un réseau de neurones se fait en deux phases, la premiére consiste a
entrainer le réseau et la deuxiéme concerne ’analyse & proprement parlé. La phase d’ap-
prentissage du réseau consiste a déterminer I’ensemble des poids associés aux deux types
de population pour les variables discriminantes désignées. Les populations utilisées pour
cette phase sont connues, et peuvent étre issues de simulation. Les poids sont déterminés
par une méthode de moindre carré, multidimensionnelle et non linéaire. Les poids sont
ajustés de maniére & minimiser 'erreur entre la réponse désirée et la réponse obtenue
[110]. Une fois que la valeur pour Ierreur est la plus basse, les poids sont gelés et préts a
étre utilisés pour 'analyse de données. L’apprentissage nécessite deux lots d’événements
différents en nombre suffisant. Pour I'analyse, les valeurs du jeu de variables sont placées
dans les neurones d’entrée et le résultat est donné au niveau du neurone de sortie.
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Neurones d’entree Couche interne Neurone de sortie

F1G. 5.10 — Réseau de neurones utilisé pour séparer un signal d’un bruit de fond.

Exemple

A titre d’exemple, un réseau de neurones a été entrainé avec des électrons de 50 GeV
et des protons de 113 GeV et les variables présentées précédemment.

La sortie du réseau donne idéalement la valeur +1 pour les électrons et -1 pour les
protons. Entre ces deux valeurs, on a les cas intermédiaires comme le montre la figure
5.11 ot le comportement des particules se rapprochent d’un électron ou d’un proton. On

Protons de 113 GeV Electrons de 50 GeV ,.
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5
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Sortie reseau de neurones

F1G. 5.11 — Réseau de neurones utilisé pour séparer un signal d’électrons d’un bruit de
fond de protons.
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place traditionnellement une coupure sur la sortie du réseau de neurones de fagon & garder
95% des électrons et on compte le pourcentage de protons qui satisfont cette coupure.

5.3 Tests en faisceaux 2002

En juillet 2002, le modéle d’ingénierie du calorimeétre électromagnétique a été installé
sur la ligne faisceau H6A du SPS au CERN. Le calorimeétre a été testé avec plusieurs
types de particules : des muons, des électrons dans la gamme d’énergie [3-180| GeV, des
protons avec une énergie de 120 GeV. Plusieurs objectifs étaient visés lors de ces tests :

e vérifier les performances de la chaine d’électronique,

e déterminer les performances du calorimétre en terme de résolution énergétique et

angulaire,

e évaluer le pouvoir de séparation des protons face aux électrons,

e valider I'utilisation des signaux analogiques de dynode des PMs pour le déclenche-

ment autonome du calorimeétre.
Les conditions des tests en faisceaux limitent les conclusions concernant la séparation
électron-proton. Il faut donc rappeler que, pour les tests, on ne disposait pas :

e d’identification externe pour les particules,

e de mesure précise du point d’entrée des particules.

D’autre part, le calorimétre était partiellement équipé avec 63 photomultiplicateurs
sur les 324 prévus, c’est a dire que la surface active du calorimétre était de 126 x 126 mm?
comme le montre la figure 5.12.
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F1G. 5.12 — Représentation du calorimeétre en vue de dessus avec ’emplacement des pho-
tomultiplicateurs et la zone active en gris. L’aze du faisceau est suivant l’axe z.
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5.3.1 Contexte et stratégie pour la séparation électron-proton

Pour étudier la séparation électrons protons (e/p)® ne disposant que d’une énergie
de protons a 120 GeV, I'étude s’est faite avec des électrons de 50 GeV et de 30 GeV.
La premiére configuration représente le cas le plus défavorable qui puisse se présenter.
En effet, pour une énergie donnée d’électron E., on observe que 1’énergie des protons les
plus contaminants, c’est a dire les protons les plus difficiles & séparer des électrons, est

__ 087 Epcalo
Ep - 0.82

au niveau du calorimeétre, les événements protons les plus génants sont ceux déposant la
meéme énergie que 1'électron considérée c’est a dire Epeq = E.. Comme les énergies des
électrons considérées pour cette étude sont 50 et 30 GeV, la relation se réduit a £, ~ 2x E,.

La stratégie retenue pour ces tests en faisceaux est de se placer dans la configuration
d’analyse la plus proche de celle qui peut étre utilisée pour les données d’AMS-02 : le
réseau de neurones est entrainé avec les données de simulation et appliqué sur les données
des tests en faisceaux [112]. Cette méthode a I’avantage de disposer d’une statistique suf-
fisante pour 'entrainement du réseau. En contre partie, un bon accord entre la simulation
Monte-Carlo et les données est souhaitable. Les désaccords doivent étre controlés [113]
et apparaitre dans les erreurs systématiques.

[111] ot Epeaso est énergie déposé dans le calorimétre par le proton. Ainsi

5.3.2 Simulation des tests en faisceaux

La simulation des tests en faisceaux utilise une simulation standard d’AMS-02 (mars
2002) basée sur la version de GEANT 3.21/14 ou les particules sont engendrées juste au
dessus du calorimétre. Elle tient compte en outre :
de la surface active du calorimétre (figure 5.12),
des canaux défectueux,
des coordonnées d’entrées du faisceau ainsi que de I'angle des particules,
de la taille du faisceau, qui sera étudiée dans le paragraphe 5.3.3.

5.3.3 Qualité et composition des faisceaux

Ne disposant pas d’identification externe de particules et de mesure du point d’impact
lors de ces tests, la compréhension de la qualité et de la composition des faisceaux est un
élément important de 1’analyse. Cette section s’intéresse :

e a l'influence de la taille du faisceau sur les distributions,

e & la compréhension de la contamination dans les faisceaux d’électrons : le fond est
composé en partie d’événements empilés qui se révélent étre plus délicats a supprimer
que les protons, les kaons et les pions pour lesquels une coupure en énergie est
utilisée.

3La séparation électrons protons est identique & la séparation positons protons du point de vue du
calorimétre.
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Taille du faisceau

Pendant les tests en faisceaux, la taille du faisceau était d’environ 1.8 cm suivant
I’axe horizontal X et 0.9 cm suivant Y. Ces valeurs n’étant que des estimations, deux
simulations ont été produites pour étudier l'effet de la taille du faisceau. Les simulations
sont :

e MC-1 : Les particules sont générées sur un point fixe, perpendiculairement au

calorimétre, correspondant a la position nominale du faisceau.

e MC-2 : Les particules sont générées sur un rectangle de dimension 1.8 cm en X et

0.9 cm en Y autour de la position nominale du faisceau.

Les figures 5.13 et 5.14 illustrent la sensibilité des distributions énergétiques longitu-

dinales aux différents types de simulation Monte-Carlo.
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Fi1c. 5.13 — Profil longitudinal d’élec- FiGc. 5.14 — Fraction d’énergie dépo-
trons de 50 GeV générés suivant les sée dans les trois premieres supercouches
simulations MC-1 (triangle)et MC-2 pour des électrons de 50 GeV et pour les
(croiz). deuz types de simulation.

Elles mettent en évidence une différence notable de comportement entre les deux
simulations. La seconde simulation donne un meilleur accord avec les données comme le
démontrent les figures 5.15 et 5.16. Elle sera donc utilisée par la suite.

L’origine des différences dans le profil longitudinal a été comprise grace a des études
plus détaillées sur des événements simulés. La figure 5.17 représente la dépendance de
la fraction d’énergie déposée dans les trois premiéres supercouches par rapport a la co-
ordonnée de génération Y de la simulation : la dépendance obtenue suit la position des
fibres comme le montre la figure 5.17. La figure 5.18 présente de maniére plus fine la
dépendance en montrant uniquement 1’énergie déposée dans la deuxiéme supercouche en
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fonction de la position Y de génération®. Dans cette figure la premiére et la deuxiéme
couche de fibres sont clairement visibles. En utilisant la simulation MC-2, 'effet sur le
comportement longitudinal est moyenné, tandis qu’il est maximisé en un point (ou mi-
nimisé) quand on utilise MC-1. C’est cet effet qui est visible sur la figure 5.14 ou la
simulation MC-1 maximise 1’énergie déposée dans les premiers plans par rapport a la
simulation MC-2 qui représente un comportement moyen.

Cette étude a montré que la simulation est sensible & la position des fibres; il serait
intéressant de retrouver cet aspect dans les données. Avant tout, il est nécessaire de recons-
truire dans les données, la direction de la gerbe pour en déduire les coordonnées du point
d’entrée de la particule. La direction de la gerbe est reconstruite en utilisant la méthode
des barycentres dans chaque plan séparément en X et Y. Ensuite a partir de cette direction
on ajuste la trajectoire de la gerbe et on extrapole la position dans le premier plan. Cette
reconstruction est naturellement biaisée et reconstruit préférentiellement les barycentres
au centre des cellules. Pour comprendre 'effet de ce biais, cette reconstruction est testée
dans les données simulées. On peut alors comparer les points d’entrée reconstruits avec les
points d’entrée réels. Cette comparaison est illustrée par la figure 5.19 montrant bien que
la reconstruction place les barycentres au centre des cellules. La dépendance en fonction
de Y reconstruit est alors fortement atténuée comme le montre la figure 5.20 dans le cas
de la simulation MC-2 °.

41énergie de la premiére super-couche n’est pas assez importante pour extraire ce comportement
suivant 'axe X.

5Ce biais apparait également en utilisant la direction de gerbe reconstruite fourni par la reconstruction
standard d’AMS.
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Pour palier au biais de reconstruction, une correction a été mise au point sur les
données simulées pour obtenir la coordonnée moyenne réelle Y a partir de la coordonnée
Y reconstruite. Cette correction s’appuie sur la corrélation illustrée sur la figure 5.19. La
résolution de cette correction est limitée comme le montre la figure 5.21 ol les vagues ne
sont pas toutes reproduites. Mais la premiére vague est visible et correspond en effet a la
région oil la correction a une meilleure résolution. Cette région correspond typiquement
aux événements qui ont un point d’impact entre deux cellules.
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FIG. 521 — Energie de la deuxiéme couche en fonction de la coordonnée Y
couche en fonction de la coordonnée Y corrigée dans les données des tests en
corrigée dans MC-2. faisceauz.

En appliquant cette méthode sur les données des tests en faisceau, la premiére vague
est aussi visible comme on peut le voir dans la figure 5.22. L’amplitude de la vague
est sensiblement réduite dans les données. Premiérement, la correction est limitée par la
génération qui débute pour Y=71.5 cm. Deuxiémement, la position relative du calorimétre
par rapport au faisceau n’est pas précisément connue. Le fait de retrouver les effets fins,
liés & la position des fibres dans les premiers plans dans les données est satisfaisant. Les
données simulées, nécessaires pour l'analyse, seront donc générées sur le modéle de la
simulation MC-2.
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Composition des faisceaux de protons

Le faisceau de protons d’énergie de 120 GeV de la ligne H6 est constitué de 39% de
protons, 56% de pions et 5% de kaons. Un détecteur Cerenkov, CEDAR (Cerenkov Dif-
ferential counter with Achromatic Ring focus) a été utilisé pour séparer les protons du
reste des particules. Malheureusement, les figures 5.23 illustrent que la sélection du CE-
DAR n’apporte pas d’information sur I'impureté du faisceau en positon. La fraction des
événements sélectionnées est constante suivant les valeurs des variables discriminantes,
comme par exemple la fraction d’énergie déposée dans les cing premiéres supercouches.
Ceci montre que la proportion des positons dans les faisceaux de protons doit étre négli-
geable.
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F1G. 5.23 — Fraction d’énergie déposée dans les 5 premiéres supercouches (figure haut),
et fraction des événements sélectionnés par le CEDAR suivant les valeurs de la fraction
d’énergie dans les 5 premicres supercouches (figure bas).

L’incapacité de séparer les protons des pions et des kaons ne pose pas de probléme
pour la séparation e/p : les variables discriminantes ont un comportement identique, tout
au moins dans la simulation dans le cas de pions ou de protons comme l'illustrent les
figures 5.24 et 5.25.

En conclusion dans la suite de analyse, les faisceaux seront assimilés a des faisceaux
de protons.

Contamination hadronique dans les runs électrons

La pureté annoncée pour les runs électrons de 50 GeV est de ~ 90%, et pour les
runs de 30 GeV ~ 30%. Les figures 5.26 et 5.27 présentent 1’énergie totale déposée dans
le calorimétre pour un faisceau de protons de 120 GeV et un faisceau d’électron de 50
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GeV. La figure 5.27 montre que les événements contaminant & basse énergie des runs
électrons peuvent avoir un comportement hadronique. En effet, dans un faisceau de 50
GeV les protons contaminant déposent au mieux 50 GeV, tandis que la composante a

haute énergie vient des événements empilés.
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L’énergie moyenne déposée pour les runs électrons de 50 GeV est de 46+1.3 GeV,
et 27.64+0.9 GeV pour ceux de 30 GeV. Une coupure sur I’énergie permet d’éliminer la
contamination hadronique et une partie des événements empilés. Le tableau 5.1 illustre
la fraction d’événements conservée en fonction de la coupure sur I’énergie déposée. Pour
les résultats finaux, la sélection énergétique utilisée a 50 GeV est [38-54] GeV et [23-32]
GeV a 30 GeV représentant une coupure a 5o autour de la valeur moyenne.

Run Sélection sur Fraction d’électrons
électron | I’énergie totale (GeV) conservée (%)

1026 aucune 100

1026 [30-62] (£100) 99

1026 [38-54] (£50) 98

1026 [42-50] (£30) 94

TAB. 5.1 — Fraction d’électrons suivant la sélection en énergie destinée a augmenter la
pureté des lots d’électrons.

Qualité des runs électrons

La qualité des données électrons fluctue d’un run a ’autre et limite ’analyse combinée
des runs. Les figures 5.28 et 5.29 illustrent ces fluctuations en comparant ’énergie déposée
de deux runs électrons de 50 GeV.
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FI1G. 5.29 — FEnergie déposée pour les
électrons de 50 GeV du run 1027.

FIG. 5.28 — Energie déposée pour les
électrons de 50 GeV du run 1026.

Quand on s’intéresse a la sortie du réseau de neurones il semble que le run 1027
soit moins pur que le 1026. La figure 5.30 illustre cette dégradation en montrant pour les
deux runs la sortie du réseau de neurones prés de la valeur -1, représentant les événements
identifiés comme des protons. Et dans ce cas, la figure 5.30 démontre que le run 1027
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posséde plus d’événements classés comme des protons. Cette identification par le réseau
ne signifie pas que les événements sont réellement des protons, en effet la contamination
a haute énergie ne peut pas venir de protons mais d’événements empilés.
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F1G. 5.30 — Sortie du réseau de neurones pour les runs électrons 1026 et 1027 au alentour
du pic des protons.

Evénements empilés

La figure 5.31 montre que le comportement longitudinal moyen est similaire entre les
deux runs, et il semble que nous ayons a faire & un comportement électromagnétique.
Mais la figure 5.32 montre que les différences résident dans le comportement latéral. Si
une coupure est appliquée pour faire disparaitre la queue de cette distribution, le pouvoir
de séparation du réseau augmente. La contamination vient alors de ces événements ayant
un comportement longitudinal de type électromagnétique et un comportement latéral
anormal.

Les figures 5.33 et 5.34 illustrent la dispersion latérale dans un plan pour un seul
électron et un seul proton. Comme attendu, les protons montrent une plus grande disper-
sion.

Comme l'illustre la figure 5.35, certains événements sont composés de deux particules.
Ces deux particules dégradent les variables discriminantes associées au comportement la-
téral, mais affectent peu le comportement longitudinal : nous avons alors a faire a deux
¢électrons ou un couple électron-photon. Par conséquent, les coupures conventionnelles,
basées sur des coupures énergétiques et utilisées pour réduire la composante hadronique,
sont inadaptées pour cette configuration. Il est alors nécessaire d’utiliser un traitement
particulier pour réduire ce fond. En effet, ces événements ne sont pas des "événements
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empilés" complets car ils ne déposent pas forcément deux fois I’énergie nominale du fais-
ceau.
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FIG. 5.35 — Energie déposée dans les pizels pour une couche dans un cas contaminant.

Une sélection supplémentaire basée sur le nombre de pics locaux dans chaque couche
du calorimeétre est développée pour rejeter les événements empilés. Le nombre de pics
locaux attendus pour un seul électron dans une couche est de 1, soit 18 pics dans toutes
les couches. Ainsi pour les événements dits "empilés" le nombre de pics est supérieur a
18 comme le montre la figure 5.36.

La figure 5.37 montre la qualité accrue du run électron 1027 avec une coupure sur
le nombre de pics locaux. La fraction d’événements identifiés comme des protons par
le réseau est plus faible avec cette coupure que sans elle. L’amélioration de la qualité
du run donne un meilleur pouvoir de séparation comme le montre la table 5.2 quand
les événements avec un nombre de pics locaux > 20 sont coupés. Mais, cette coupure
introduit un biais non négligeable dans 'analyse que 'on peut voir dans le tableau 5.2
pour le run 1026.

Run électron | Coupure | Efficacité protons (%)
1027 - 11.3 £0.2
1027 <20 0.35 £0.03
1026 - 0.34 +£0.03
1026 <20 0.17 £0.02

TAB. 5.2 — Efficacité de sélection des protons avec et sans coupure sur le nombre de pics
locaux pour une efficacité de sélection des électrons de 95% : la coupure sur le nombre de
pics locaux introduit un biais non négligeable.
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F1G. 5.36 — Nombre de pics locaux pour
les runs électrons 1026 et 1027.

En conclusion, les résultats sur la séparation e/p seront donnés en utilisant seulement
le run 1026 sans utiliser de coupures sur le nombre de pics locaux. Toutefois les résultats
avec une grande statistique pour les électrons de 50 GeV seront donnés a titre indicatif.

5.3.4 Présélection

Les figures 5.38 et 5.39 présentent le bon accord entre les données et la simulation
pour le profil longitudinal des gerbes électromagnétiques, et pour leur profil latéral.

Coupure de I’énergie par pixel

En regardant plus précisément, des désaccords apparaissent entre les données et le MC.
Pour caractériser le comportement latéral de la gerbe, une variable "R2" a été développée.
Elle représente la fraction de ’énergie déposée dans un rayon de 2 cm autour de 'axe
principal de la gerbe. La figure 5.40 illustre le désaccord : les pics des distributions de R2
dans les données et le MC ne sont séparées cependant que de 1%. En comparant la forme
des distributions, on remarque que les données ont une queue pour les basses valeurs de
R2. Dans la figure 5.41 la queue disparait en augmentant le seuil de ’énergie par pixel de
4 MeV (figure 5.40) a 50 MeV. L’augmentation du seuil ne modifie ni n’améliore I’accord
entre les données et le MC.

Cette queue de distribution apparait pour des runs électrons situés a des positions
d’entrée différentes dans le calorimétre. Cela montre que cette queue ne provient pas de
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signaux de canaux bruyants. Par contre, elle peut étre reliée a la qualité des faisceaux
utilisés (événements empilés, contamination des protons). La figure 5.42 montre en outre
que pour les protons, 'augmentation du seuil par pixel ne détériore pas 'accord entre
données et MC. En effet, la distribution de I’énergie par pixel montre un désaccord entre
les deux jeux de données en dessous de 15 MeV par pixel.
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0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 50

Energy per pixel

FIG. 5.42 — Energie par pizel pour les protons de 120 GeV des données et du MC.

Coupure sur I’énergie totale

Plusieurs distributions ont été comparées pour tester ’accord entre le MC et les don-
nées pour les protons dans le calorimétre. La figure 5.43 présente le comportement longitu-
dinal pour les protons des données et de la simulation. Dans la figure 5.44 les événements
MIP ont été retirés, réduisant la différence entre les deux distributions. Un événement
MIP est défini comme un événement déposant moins de 300 MeV dans le calorimétre ©.

5.3.5 Analyse

Dans cette analyse, les résultats seront donnés avec une sélection en énergie a £50 et
pour une efficacité en électrons de 95%. Tout d’abord, pour sélectionner les variables, on
utilise 'analyse linéaire discriminante pour identifier les variables les plus discriminantes
et les moins corrélées comme cela a été décrit dans la partie 5.2.1. Les variables les plus
discriminantes, décrites dans le paragraphe 5.1.3, issues du L.D.A et présentées dans
I’annexe 9 sont alors :

e la fraction d’énergie 2 cm autour de I'axe de la gerbe,

6Le calorimétre est constitué de 9 supercouches, de cette facon le MIP est attendu vers 0.3 dans le
figure 5.43
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dans les 3 premieres supercouches pour dans les 3 premiéres supercouches pour
les protons. des protons interagissants.

la fraction d’énergie dans les 3 derniéres super-couches,

la position du maximum de la gerbe obtenue a partir d’un profil longitudinal,
I’énergie moyenne par pixel,

le "thrust" de la gerbe,

la variance de la position des cellules, c’est a dire la moyenne du carré de la distance
entre une cellule et le barycentre de la couche.

On entraine un réseau de neurones avec les variables précédentes, en utilisant 9000 événe-
ments Monte-Carlo pour chaque population. Ensuite, seuls les événements pour lesquels
I’ajustement longitudinal d’un profil électromagnétique converge ont considérés. Pour les
protons, les ajustements ne sont pas naturels et donc certains échouent. Les protons avec
un ajustement longitudinal représente 87% des protons des tests en faisceaux et 95% des
protons Monte-Carlo. Finalement, quelques variables (rapport d’énergie dans 2cm, va-
riance des cellules touchées, maximum de la gerbe et I’énergie moyenne par pixel) sont
décalées et redimensionnées sur les distributions Monte-Carlo, avec la formule suivante :

Var — Var —M
MC
Varredim - —— ¥ Oygr + Var
Ovar

C

Les figures 5.45 et 5.46 illustrent le décalage et le redimensionnement sur la fraction
d’énergie déposée 2 cm autour de la gerbe.

Résultats pour des électrons de 50 GeV

La sortie du réseau de neurones pour les électrons de 50 GeV et des protons de 120
GeV est illustrée par la figure 5.47 : la séparation est visible.
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F1G. 5.47 — Sortie du réseau de neurones pour les électrons de 50 GeV du run 1026 et des
protons de 120 GeV.
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Les résultats quantitatifs sont résumés dans le tableau 5.3 pour les électrons de 50
GeV en utilisant le run le plus riche en électrons (1026). Les résultats, dans le cas ou
une coupure en énergie préalable & £30 et +100 a été effectuée, sont présentés a titre
indicatif. L’étude des erreurs systématiques est abordée dans la partie 5.3.6.

Sélection Statistique | Statistique Efficacité proton
électron électron proton (%)
RN @ Esel. £50 9340 52020 0.26 £0.03(stat) +0.06 (syst)
RN @ Esel. £100 0410 52020 | 0.28 £0.03(stat) £0.06 (syst)
RN @ Esel. £30 8930 52020 0.22 £0.03(stat) +0.06 (syst)

TAB. 5.3 — Efficacité de sélection des protons pour le run "électron” le plus pur a 50 GeV
pour une efficacité de sélection des électron de 95%.

Le pouvoir de séparation, défini comme 'inverse de 'efficacité de sélection des protons,
atteint avec le calorimétre seul est 385 + 44 (stat) + 89 (syst) pour une efficacité de
sélection des électrons de 95%. Les courbes d’efficacité de sélection des électrons et des
protons en fonction de la coupure sur la sortie du réseau de neurones sont présentées
sur les figures 5.48 ot I'on retrouve que pour une efficacité de sélection des électrons de
95%, on obtient une efficacité de sélections des protons de 0.26%, et pour une efficacité
de sélection de 90% on obtient une efficacité de sélection de 0.14%.
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F1G. 5.48 — Courbe d’efficacité de selection pour les électrons de 50 GeV et les protons
de 120 GeV en fonction de la coupure sur la sortie du réseau de neurones (figure de
gauche), et agrandissement (figure de droite).

Le tableau 5.4 montre 'efficacité de sélection des protons pour une grande statistique
en électrons, la coupure sur le nombre de pics locaux inférieur & 20 est dans ce cas

appliquée.
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Sélection Stat. | Stat. | Efficacité proton
électron élec. | proton (%)
RN @& PL & Ecoup.£50 | 41620 | 52020 0.19+0.02(stat)

TAB. 5.4 — Efficacité de sélection des protons pour une grande statistique d’électrons de
50 GeV avec une efficacité de sélection des électrons de 95%.

Dans cette configuration, on obtient un pouvoir de séparation de 525 + 55 (stat), mais
comme cela a été montré dans la partie 5.3.3 ce résultat est biaisé favorablement.

Résultats pour des électrons de 30 GeV

Le tableau 5.5 présente les résultats pour les électrons de 30 GeV. Pour cette énergie
le faisceau est connu pour étre contaminé a 70% par des hadrons. Pour réduire le fond,
une coupure additionnelle est appliquée sur les électrons. Cette sélection est basée sur
I’énergie moyenne déposée par pixel ; elle ne garde que 33% des événements. Cette coupure
utilisée pour purifier le faisceau rend inefficace la coupure sur le nombre de pics locaux.
La présélection en énergie a (£50) est [23-32] GeV. .

Sélection Stat. Stat. | Efficacité proton
électron électron | proton (%)
RN @& Ecoup. b0 12080 52176 0.39 +0.04 (stat)

TAB. 5.5 — Efficacité de sélection des protons pour une efficacité de sélection des électrons
de 95%.

En conclusion, le pouvoir de séparation pour des électrons de 30 GeV face a des protons
de 120 GeV est 256 £ 26 (stat).

5.3.6 Etude des erreurs statistiques et systématiques

Cette partie décrit I’étude des erreurs systématiques et statistiques. Les erreurs sta-
tistiques proviennent de l'erreur sur la sélection des électrons et des protons. Et pour les
erreurs systématiques, on considéra l'influence de la calibration choisie, du redimension-
nement des variables, de la convergence de I'ajustement longitudinal des événements et
Ierreur venant de la statistique de ’échantillon utilisé pour 'entrainement du réseau de
neurones.

Erreur statistique sur la sélection des électrons

L’erreur sur la sélection des électrons vient essentiellement de la fluctuation statistique.
Quand on sélectionne 95% d’électrons parmi un lot important, 45000 événements, ’erreur
induite par la fluctuation est 0.1%. Et si on ne s’intéresse qu’a un seul run, 10000 électrons,
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Perreur devient 0.2%. Le tableau 5.6 montre ces erreurs induites uniquement avec la
fluctuation statistique des échantillons.

Statistique Efficacité Efficacité proton
électron | électron (%) (%)
45000 95.1 0.32 £0.03 (stat)
45000 94.9 0.31 £0.03 (stat)
10000 95.2 0.37 £0.03 (stat)
10000 94.8 0.32 +0.03 (stat)

TAB. 5.6 — Efficacité de sélection des protons en fonction de la sélection des électrons.

Ainsi, pour un grand échantillon d’électrons l’erreur absolue due a I'incertitude de la
sélection des électrons est 0.005%, et si on ne considére qu’un seul run électron 'erreur
est alors de 0.025%. A titre indicatif, I'erreur absolue pour la sélection des électrons de

30 GeV est 0.022%.

Sensibilité a la calibration

Jusqu’a présent, la calibration basée sur la réponse des électrons a été utilisée pour
égaliser les signaux des pixels [101]7, mais une autre solution est possible en utilisant la
réponses des protons au minimum ionisant. Cette calibration ne change pas radicalement
la forme des distributions des variables. Le tableau 5.7 donne le pouvoir de séparation
pour les deux méthodes de calibration appliquées sur le run 1026, et illustre la différence
systématique.

Calibration | Sélection énergie | Efficacité proton
dans le calo. (%)

MIP aucune 0.45 £0.03 (stat)

MIP Ecoup. +b0 0.37 £0.03 (stat)

Electron aucune 0.34 £0.02 (stat)

Electron Ecoup. £50 0.26 £0.02 (stat)

TAB. 5.7 — Efficacité de sélection des protons pour deux calibrations différentes avec une
efficacité de sélection des électrons de 95%.

L’efficacité de sélection des protons présente une dépendance a l'intercalibration uti-
lisée. L’erreur systématique absolue due au choix de la méthode de calibration est la
moitié¢ de la différence entre les valeurs obtenues, soit 0.06%. Cette erreur est 'erreur

"Pour cela les électrons de 50 GeV sont utilisés avec les signaux de pixels corrigés de I’atténuation
des fibres, permettant de trouver ’énergie moyenne déposée dans chaque couche. Et pour finir, toutes les
couches sont intercalibrées en utilisant un profil longitudinal sur la simulation. Cette calibration améliore
le profil longitudinal et la résolution du calorimétre, c’est pourquoi elle a été choisie dans cette étude.
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systématique dominante. Les différences entre les deux méthodes de calibration viennent
en partie de I'inhomogénéité du modeéle d’ingénierie du calorimétre, en particulier des
derniéres couches [101] a laquelle les protons au minimum ionisant sont plus sensibles.
Elles se réduiront avec le modéle de vol dont la qualité de conception est améliorée.

Redimensionnement des données

Pour cette analyse, des corrections ont été faites pour réduire le désaccord entre les
données MC et celles des tests en faisceaux. Une partie du désaccord vient de la différence
de la longueur de radiation (Xg), qui est de l'ordre de 10% [101], la partie suivante
développera ce point. Quatre variables ont été corrigées pour qu’elles soient similaires
avec celles de la simulation, les variables sont :

e la fraction d’énergie 2 cm autour de 'axe de la gerbe,

e la position du maximum de la gerbe,

e |’énergie moyenne par pixel,

e la variance de la position des cellules :

cellule et le barycentre de la couche.
Ces corrections sont appliquées sur les électrons et sur les protons dans les données des
tests en faisceaux, et les résultats sont regroupés dans le tableau 5.8 pour le run 1026.

moyenne au carré de la distance entre une

Rapp. éner. | Variance Max. | Ener. moy. Efficacité
ds 2cm cell. touch. | gerbe | par pixel | protons (%)
Corrigée Corrigée Corrigée Corrigée 0.26 4+0.02
aucune aucune aucune aucune 0.28 +0.02
aucune aucune aucune Corrigée 0.26 £+0.02
Corrigée aucune aucune aucune 0.29 £0.02

TAB. 5.8 — Efficacité de sélection des protons dans les données pour différents redimen-
sionnements avec une efficacité de sélection des électrons de 95% dans le run 1026.

Le cas ou aucune correction n’est faite, donne le pouvoir de séparation le moins bon,
et permet d’évaluer l'erreur systématique. Ce résultat démontre que les différences ré-
siduelles entre les données et le MC diminuent le pouvoir de séparation. Une erreur de
0.01% est prise en compte.

Pour illustrer deux comportements différents, deux des corrections présentées dans le
tableau 5.8 sont détaillées. Tout d’abord, la correction appliquée sur I’énergie moyenne
par pixel augmente le pouvoir de séparation des protons. En effet, pour cette variable
la distribution de protons est plate autour de la distribution des électrons, ainsi la cor-
rection n’augmente pas le nombre de protons avec des valeurs typiques d’électrons. De
cette fagon le réseau de neurones distingue mieux les électrons. Par contre, concernant
la correction sur la fraction d’énergie dans 2cm, cette correction seule n’améliore pas la
séparation. Pour cette variable, le fond de protons n’est pas constant autour du pic trés
étroit des électrons. En appliquant cette correction, le pic des électrons est décalé vers
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les valeurs caractérisant plutot les protons. Et dans le méme temp, la correction sur les
protons augmente le nombre de protons autour du pic des électrons. De cette facon, le
pouvoir de séparation diminue avec cette correction seule.

Convergence de ’ajustement longitudinal

Le probléme de la convergence de l'ajustement longitudinal a été mentionné dans
le paragraphe 5.3.5. L’ajustement longitudinal suivant I’équation 5.1 converge pour les
électrons, mais en ce qui concerne les protons cela n’est vrai que dans 87% des cas dans
les données, & comparer au 95% des cas obtenu avec les protons MC. Pour cette analyse,
ces événements n’ont pas été utilisés. Pour évaluer 'erreur systématique induite par ce
choix, on étudie deux scénarii alternatifs :

e on attribue a ces événements pour le maximum de gerbe un comportement carac-

téristique des électrons (a),
e on attribue a ces événements pour le maximum de gerbe un comportement carac-
téristique des protons (b),
Les deux points de vue donnent le méme résultat. Le tableau 5.9 regroupe les résultats.

Sélection énergie | Statistique | Stratégie | Efficacité protons
sur électrons protons analyse (%)
Ecoup. +50 60000 "classique" | 0.26 £0.02 (stat)
Ecoup. +50 60000 type a 0.23 £0.02 (stat)
Ecoup. +50 60000 type b 0.23 £0.02 (stat)

TAB. 5.9 — Efficacité de sélection des protons pour les différents cas considérés.

L’erreur systématique associée est 0.015%. Ces erreurs sont cependant plus petites que
les erreurs statistiques.

Erreur venant du réseau de neurone

Une erreur relative venant de la statistique utilisée pour I'entrainement du réseau de
neurones peut étre extraite. Comme 9000 événements ont été utilisés, cela donne une
erreur relative sur le pouvoir de séparation de 1%.

Erreur totale

Tous les paragraphes précédents ont présenté les différentes contributions pour les
erreurs systématiques et statistiques finales. Les résultats sont résumés dans les tableaux
5.10 pour l'erreur systématique et 5.11 pour 'erreur statistique.

L’erreur systématique absolue est 0.06% avec une sélection en énergie a +50. Cette
erreur absolue est dominée par 'erreur de la méthode de calibration. Les études sur la
calibration [101] ont montré que la méthode de calibration avec les électrons devrait étre
utilisée a l’avenir, et cette erreur devrait se réduire. La derniére contribution pour les
incertitudes statistiques est la fluctuation statistique, résumées dans le tableau 5.11.
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Facteur systématique | Incertitudes abs.(%)
Sel. E +50 sur e-
méthode de calib. 0.055
redimensionnenment 0.010
ajustement long. 0.015
statistique réseau 0.003
| TOTAL 0.058 |

Facteur statistique

Incertitudes abs.(%)
Sel. E +50 sur e-

fluctuation statistique
erreur sélection

0.020(SR) et 0.02 (GS)
0.025(SR) et 0.005(GS)

| TOTAL \

0.030(SR) et 0.02 (GS) |

TAB. 5.10 — Résultats des erreurs systématiques pour le run électron 1026.

TAB. 5.11 — Erreurs statistiques avec une grande statistique en electrons(GS) et pour un

seul run (SR).

L’erreur absolue statistique est 0.03% avec une sélection en énergie & £50. Et pour
donner une indication complémentaire, I’erreur absolue statistique pour les électrons de
30 GeV est de 0.035% avec une sélection a +50.

5.3.7 Controles approfondis
Reproduction des données dans MC

Le premier controle transverse est de comparer les sorties du réseau de neurones entre
les données des tests en faisceaux et des données MC, c’est a dire controler les pouvoirs
de séparation obtenus. Le tableau 5.12 donne les pouvoirs de séparation atteints dans
les données et dans la simulation, et les figures 5.49 présentent les efficacités de sélection
pour les électrons et protons des données comparées avec les données simulées.

Sélection Electrons | Eff. proton (%)
électron utilisés
Réseau Neurone | Monte-Carlo | 0.14 £0.04 (stat)
| Réscau Neurone |  Données | 0.26 +0.09(stat) |

TAB. 5.12 — Efficacité de sélection des protons dans le MC et les données pour une efficacité
de sélection des électrons de 95%.

Les figures 5.50 et 5.51 illustrent la différence a la sortie du réseau de neurones entre
les données et la simulation. Pour pouvoir reproduire les données dans le MC il faut tenir
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F1G. 5.49 — Courbe d’efficacité de selection pour les electrons de 50 GeV et les protons
de 120 GeV dans les données et le MC' en fonction de la coupure sur la sortie du réseau
(figure de gauche), et l'agrandissement (figure de droite).

compte de la qualité et de la pureté des faisceaux. Concernant la pureté du faisceau, des
hadrons peuvent étre ajoutés a hauteur de 10% maximum de la statistique totale des
événements (50 GeV). Et concernant la qualité du faisceau, les informations disponibles
sont insuffisantes pour déterminer le nombre d’événements empilés. Par conséquent, on
ajoute arbitrairement 5% de ces événements. La derniére étape consiste a redimensionner
les variables avant de les utiliser dans le réseau. La figure 5.52 illustre la configuration
précédemment décrite : elle représente qualitativement un run électron.

Test avec un autre réseau

Un autre test est possible en prenant un nouveau jeu de variables pour entrainer un
nouveau réseau de neurones. Le jeu de variables prises pour ce réseau est le suivant :
e Energie du plus énergétique des pixels,
Energie moyenne par pixel (commune avec le jeu précédent),
Fraction d’énergie dans les trois premiéres super-couches,
Variance des cellules touchées(commune avec le jeu précédent),
Variance du petit axe de l’ellipse dans le plan perpendiculaire & ’axe de la gerbe,
Variance du grand axe de 'ellipse dans le plan perpendiculaire a ’axe de la gerbe.
Le tableau 5.13 présente le pouvoir de séparation obtenu avec ce nouveau réseau, en
redimensionnant les variables. Le pouvoir de séparation est un peu moins bon dans ce cas.

Différence de comportement électromagnétique entre donnée et MC

La figure 9.3 illustre la différence pour le maximum de gerbe entre les électrons des
données et ceux de la simulation. Ce constat est confirmé par I’étude de la longueur de



5.3. Tests en faisceaux 2002 99

L

104

10"

1031
=
5 %

3472

g 102 g
£ F =
= 8
el <
[ <
< 107

10

10t
1
-1 -0.8 -06 -04 =02 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 —71‘ ‘ ‘—(")8‘ ‘ ‘—(").6‘ ‘ ‘—(‘).4‘ ‘ ‘—0‘2‘ ‘ “U‘ ‘ ‘0‘.2‘ ‘ ‘Ol4‘ ‘ ‘0"5‘ ‘ ‘O,‘B‘ - 1
Neural network output Neural network output

F1G. 5.50 — Sortie du réseau de neurones Fi1G. 5.51 — Sortie du réseau de neurones
pour les électrons Monte-Carlo. pour les €électrons des tests en faisceauz.

104

Arbitrary unit

B b
-1 -08 -06 -04 -02 [ 0.2 0.4 0.6 0.8 1
Neuroal network output

F1G. 5.52 — Sortie du réseau de neurones pour des électrons Monte-Carlo reproduisant les
données des tests en faisceauz.

Sélection Statistique Statistique | Efficacité proton
électron électron (95%) proton (%)
RN @& Ecoup. +50 9339 52020 0.48+0.03 (stat)

TAB. 5.13 — Efficacité de sélection des protons pour une efficacité de sélection des électrons
de 95%.



100 Chapitre 5. Séparation positons/protons dans le calorimétre.

radiation (Xg) [101], qui démontre que le Xy dans les données est environ 10% plus grand
que le Xy dans le MC. La position du maximum de gerbe dans les données est plus grand
que celui de la simulation, représentée par la figure 9.3. Il semble donc que les électrons
traversent moins de plomb dans les données que dans le MC.

Pour vérifier cette hypotheése, le calorimétre a été simulé avec une densité de plomb
10% plus faible que la densité originelle. De cette facon, la position du maximum de la
gerbe se déplace comme le montre la figure 5.53. Mais si ce changement améliore ’accord
suivant le profil longitudinal, il tend & dégrader l'accord dans le plan perpendiculaire
comme le montre la figure 5.54. En effet, ce changement diminue la valeur de la fraction
d’énergie déposée dans 2cm autour de ’axe de la gerbe dans le MC augmentant ainsi le
désaccord entre le MC.

450
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Fi1G. 5.53 — Position du maximum de F1G. 5.54 — Fraction d’énergie 2cm au-
gerbe (couche) en fonction de la densité tour de la direction de gerbe en fonction
de plomb. de la densité de plomb.

D’autres tests ont été effectués pour comprendre le désaccord sur le comportement
latéral des gerbes entre le MC et les données.

Comme premiére hypothése on peut s’intéresser a ’atténuation de la lumiére dans les
fibres. Elle est simulée et corrigée dans la reconstruction des données et peut contribuer
a rétrécir les gerbes électromagnétiques dans le MC. Comme 'atténuation a été mesurée
dans les tests en faisceaux [114], on peut alors changer celle de la simulation en accord
avec celle mesurée. Ce changement n’affecte pas les résultats du MC. En paralléle, prendre
dans les données une atténuation différente de celle mesurée entraine 1’élargissement de la
plupart des distributions, indiquant que celle mesurée est bien adéquate pour les données.

Deuxiémement, le MC est produit avec GEANTS, et cette version de GEANT connait
des difficultés pour reproduire correctement I’angle Bremsstrahlung de la particule gamma,
et un autre probléme existe aussi avec la diffusion multiple des électrons (ou des positons)
venant de la production de paire ete™. Ces études avec GEANT4 [115] sont en cours.
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Le rayon de Moliére, representant 1’étalement de la gerbe, est considéré identique dans
Xo.Eg

les données et le MC. Le rayon de Moliére peut étre écrit comme R, = B, avec Xo
pour la longueur de radiation, Fx est 1’énergie critique dépendant de la charge moyenne
du matériau, et Eg est une constante d’énergie seuil [104]. Jusqu'a présent pour ces tests,
E¢ était supposée égale dans le MC et les données. Pour obtenir I’accord sur R2, E¢ doit
étre plus grand dans le MC que la valeur courante. Etant donne que E¢ est un paramétre
effectif, il ne peut pas étre modifié¢ directement dans le MC. Pour obtenir cet effet dans
la simulation, I’énergie du seuil de génération des particules secondaires de la gerbe doit
étre plus élevée. Cela signifie qu’en dessous de ce seuil aucune particule n’est générée, et
ce cas peut représenter une sorte d’énergie critique. Comme conclusion, il semble que le

calorimeétre d’ingénierie posséde un E¢ plus grand que dans le MC.

5.4 Conclusion

Finalement, les protons et les électrons sont plutot bien représentés dans la simulation,
il reste néanmoins des questions & régler comme 'ajustement du comportement latéral
avec celui longitudinal.

En utilisant 6 variables discriminantes dans un réseau de neurones, on obtient un
pouvoir de séparation pour des protons de 120 GeV de 385 + 44 (stat) £ 89 (syst)
(respectivement 256 + 26 (stat)) avec une efficacité de 95% pour les électrons de 50 GeV
(respectivement 30 GeV). L’erreur systématique est dominée par le choix de la méthode
d’intercalibration. Un pouvoir de séparation de 714 + 46 est obtenue avec une efficacité
de sélection de 90%. Une autre étude menée par P. Mastro [111] donne un pouvoir de
séparation pour des protons de 120 GeV de 295 avec une efficacité de 87% pour les électrons
de 50 GeV.

La configuration de séparation des énergies choisies représente le cas le plus défavorable
de contamination hadronique pour les électrons de 50 GeV, et ne représente probablement
qu’une limite inférieure du pouvoir de séparation du calorimeétre. En effet, pour ces tests
en faisceaux nous ne disposions pas d’identification externe de particules ni de systéme
déterminant la position d’entrée de ces derniéres. Ensuite, il faut signaler que le modéle
d’ingénierie du calorimétre utilisée pour ces tests en faisceaux présentait des inhomogeé-
néités pouvant dégrader les variables discriminantes. En outre, un facteur supplémentaire
vient de la prise en compte des flux réels comme cela sera monté dans le chapitre suivant.
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Ce chapitre est dédié a la capacité du détecteur AMS-02 d’identifier les positons face
au fond physique principal composé par les protons. Cette capacité est donnée par 1'ac-
ceptance des positons par le détecteur face & un fond de protons. Chaque sous-détecteur
participe a l'identification des e™.

6.1 Environnement

6.1.1 Simulation

La géométrie et les performances du détecteur AMS-02 sont simulées avec le pro-
gramme GEANT 3 (version 3.21/14). Les performances et les caractéristiques du détecteur
sont ajustées au vue des résultats des tests en faisceaux. Cette simulation est complétée
par la reconstruction des événements pour une analyse standard avec différentes variables
issues soit d’un sous-détecteur, comme la direction de la gerbe reconstruite dans le calo-
rimeétre, soit de la combinaison de plusieurs d’entre eux, comme la charge de la particule
dont l'information vient essentiellement du RICH mais peut étre complétée par le sys-
téme de temps de vol et trajectométre. Certaines de ces variables seront utilisées pour la
selection des événements décrite dans la partie 6.1.2. Les conditions de fonctionnement
du détecteur sont en partie simulées (bruit électronique, canaux morts). La génération
des particules se fait a la surface d’'un cube autour du détecteur dont les faces ont pour
coté 3.9 m soit une surface totale de S = 15.21 m?2. Les particules sont générées sur ces
surfaces sur un demi angle solide. Plusieurs types de simulation sont disponibles :

e type "NONE" dont la génération se fait sur les 6 faces du cubes, donnant comme
acceptance de génération 675 m?.sr soit 286.7 m?.sr. C'est la simulation la plus
réaliste mais elle est onéreuse en temps de calcul avec peu de particules au niveau
du déclenchement,

e type "PL1" dont la génération se limite a la face supérieure du cube située au-dessus
du détecteur ayant comme acceptance de génération 47.8 m?.sr,

e type "ECALPL1" ayant la méme surface de génération que "PL1" et étant optimisé
pour que les événements soient susceptibles de passer dans le calorimétre.

Pour I'étude de 'acceptance, la production de masse de 2004 sera utilisée en prenant en
compte les production de protons, d’électrons, de positons et d’helium [116]. De plus, les
particules ont été produites de facon monocinétiques ou suivant des gammes en énergies
comme le résume le tableau 6.1.

Particules Energies Gamme
générées monocinet. d’énergie
électrons 1,2,4,16,32,64,128, [0.5-10], [10-200],

et positons | 256,512,1024 et 2048 GeV | et [200-1891] GeV

protons 1,2,4,16,32,64,128,256, [0.5-10], [10-200],
512,1024,2048 et 4096 GeV | et [200-1891] GeV

TAB. 6.1 — Tableau récapitulatif des productions des particules utilisées dans [’analyse.
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6.1.2 Principe de la sélection

La sélection des positons se fait en combinant les informations des différents sous-
détecteurs. Un événement de type positon comprend :

e une trajectoire se déplacant de haut en bas : le sens de parcours est donné par le
TOF,
une trace chargée reconstruite par le tracker,
une charge reconstruite égale a 1,
une signature électromagnétique dans le calorimeétre,

e et une signature électromagnétique dans le TRD.

Outre les signatures propres a chaque sous-détecteur, des critéres croisés sont utilisés. Le
plus puissant d’entre eux est le rapport de la quantité de moment p mesurée dans le tracker
et ’énergie déposée dans le calorimeétre E.,,. Les autres sont basés sur la correspondance
de la trace du trajectométre avec la gerbe du calorimétre ou avec la trace du TRD. Ces
selections peuvent étre complétées a basse énergies (E<10 GeV) par la mesure de la
vélocité par le TOF ou le RICH qui doit étre compatible avec la vitesse de la lumiére. 11
existe des signatures plus compliquées pour les positons. En effet, le positon traversant
la partie sensible du détecteur peut émettre un photon de Bremsstrahlung. L’épaisseur
de matériau avant le calorimétre représente ~ 0.4 X, correspondant a une probabilité de
30% d’émettre un photon qui prend en moyenne 40% de 'énergie du positon. Deux cas
sont alors possibles lors d’une émission Bremsstrahlung :

e le v se convertit en paire ete™ dans le tracker donnant des traces supplémentaires,

e le v traverse le tracker sans interagir et fait une gerbe dans le calorimétre ou

s’échappe.

Le premier cas peut étre analysé si les traces du tracker sont reconstruites. Ce cas 1a n’est
pas envisagée dans cette analyse. Pour le second cas, ’analyse est délicate pour les photons
de basse énergie. En effet & haute énergie le v est trés collimé avec le positon donnant une
gerbe quasiment superposée a celle du positon les rendant indissociable, tandis qu’a basse
énergie, la deflexion du positon dans le champ magnétique plus importante entraine la
séparation des deux gerbes dans le calorimétre. Ainsi, un événement avec une trace dans
le trajectométre peut correspondre & plusieurs gerbes dans le calorimétre.

Le fond physique du signal positons est constitué principalement de protons et d’élec-
trons. La selection sur les signatures électromagnétiques permet de séparer les positons
des protons, tandis que le seul moyen de séparer les positons des électrons est la mesure
de la courbure dans le trajectométre qui est limitée & haute énergie. L’étude de la sélec-
tion des positons a été menée cependant sur les fichiers de simulation d’électrons, car la
statistique d’événements simulés disponible était plus grande.

6.1.3 Definition de 'acceptance et de la rejection

L’acceptance de génération a été donnée dans la partie 6.1.1 et sera désignée par Ag,.
Si le nombre d’événements générés est N4 et le nombre d’événements apres les coupures
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est N§, alors l'efficacité est définie naturellement comme :

NG,
g
€sig = 6.1
s1g NSZg ( )
et l'acceptance comme :
N¢
S,
Agg = N gAgen = EsigAgen- (62)
sig
Ces définitions s’appliquent au fond et s’écrivent de la méme facon :
N¢
A/gond = Nfon Agen = EfondAgen- (63)
fond

La "rejection" se définit pour I'ensemble des sélections C comme :

1

Ro = ——.
A?ond

(6.4)

6.2 Présélection

Les événements sont générés autour du détecteur, mais seuls ceux répondant a I'un
des critéres suivants sont écrits en sortie :

e soit 3 des 4 plans du TOF ont été touchés,

e soit I’énergie déposée dans le calorimétre est supérieure a ’énergie d’'un MIP (E>120MeV).
Le premier critére correspond au déclenchement dit de "niveau 1" (LV1) [117] pour les
particules chargés. Le deuxiéme correspond a un pré-déclenchement pour les photons. En
réalité le déclenchement pour les photons est plus élaboré [118].

La présélection est alors appliquée sur ces événements avec les critéres suivants :
I’énergie déposée dans le calorimétre supérieure a 1 GeV,
un & deux amas d’énergie reconstruits dans le calorimeétre,
une trace reconstruite dans le trajectomeétre,
une trace a trois traces reconstruites dans le TRD,
la charge reconstruite dans le tracker valant +1 en absolu,
la correspondance de la trace du trajectométre avec la direction de la gerbe dans le
plan de courbure inférieure & 5 cm.

Pour des raisons de statistiques I’étude sera faite avec des productions simulées de type
"PL1". Mais il est nécessaire de signaler que ce choix ne biaise pas les acceptances obtenues
comme le montre la figure 6.1 qui présente 'acceptance de la présélection présentée ci
dessus pour les 3 types de génération.

Les figures 6.2 et 6.3 montrent respectivement pour une énergie donnée les acceptances
de présélection en fonction de I'angle et de la coordonnée X de génération ot les différents
type de production donne la méme acceptance de présélection.
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6.3 Selection

La sélection utilise des critéres différents suivant la gamme en énergie, d’une part pour
traiter les cas des événements avec Bremsstrahlung et d’autre part pour tenir compte de
I’évolution des variables discriminantes dans le calorimétre.

6.3.1 Systéme de mesure de temps de vol (TOF)

La coupure principale venant du TOF est celle reliée au sens de parcours de la particule
qui doit traverser le détecteur de haut en bas. Ainsi la célérité § mesurée par le TOF doit
étre positive, § > 0. Pour les énergie E<10 GeV, une coupure supplémentaire est appliquée
pour que la vitesse des événements soit proche de la vitesse de la lumiére. La coupure est
telle que B > 0.85 comme le montre la figure 6.4, et la figure 6.5 donne ’acceptance pour
cette sélection seule.

Acceptances du TOF (102 m2.sr)
10

g 9; Electrons o
; 2 ‘
10°: 7% N ' A
E Electrons de 4 GeV 6; N
- i
F 4= Protons s N .
: e o A
10? 2;
i 1* '
£ HM i) °E ‘ e
N T T S T b ? E(GeY)”
F1G. 6.5 — Acceptance aprés la selection
Fig. 6.4 — Célérité B mesurée dans le du TOF uniquement pour des électrons
TOF pour des électrons de 4 GeV. (rouge plein) et des protons (bleu vide)

en fonction de ’énergie de génération.

6.3.2 Trajectométre

Le rapport de I'énergie totale déposée dans le calorimétre E a la quantité de mouve-
ment p mesurée par le trajectométre est en général % > 1 pour des particules électro-

magnétiques et ﬁ < 1 pour les hadrons, car ils ne déposent pas toute leur énergie dans
le calorimétre comme le montre le figure 6.6.

La selection sur le rapport est "0.9 < ﬁ < 10". La coupure supérieure n’est pas trop
sévere pour garder les événements positons qui ont émis des v de Bremsstrahlung. En effet,
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FIG. 6.6 — Distributions Eeulo/Pirajec sur ﬁ uniquement pour des électrons

pour des positons de 64 GeV et des pro-

toms de 198 GeV (rouge plein) et des protons (bleu vide)

en fonction de ’énergie de génération.

dans la mesure ou le trajectométre mesure le moment du positon et que le v tombe dans
le calorimétre le moment sera donc sous-estimé par rapport & ’énergie déposée dans le
calorimeétre. La figure 6.7 donne ’acceptance des positons et des protons apreés la coupure
sur le rapport ﬁ et montre sa grande efficacité a rejeter le fond.

6.3.3 Détecteur a transition de Radiation

L’identification des particules traversant le TRD s’appuie sur la différence d’énergie
déposée dans les tubes suivant les valeurs du facteur de Lorentz ~. Lors du passage de la
particule dans les radiateurs situés avant les tubes comme le montre la figure 4.3 gauche,
cette derniére émet des radiations X détectées dans les tubes si son facteur de Lorentz ~
est supérieur a 10, Dans ce contexte la méthode du likelihood, développée par G. Carosi
et al. [119] et implementée dans la reconstruction standard d’AMS-02, permet de séparer
les positons des protons jusqu’a 300 GeV. Le likelihood £ s’écrit comme :

L= Zlog dE’ (6.5)

ou N est le nombre de tubes, P(dE;|e) (et P(dF;|p)) est la probabilité pour un électron
(un proton) de déposer 1'énergie dE; dans le tube i. Ces probabilités sont représentées sur
la figure 6.8.

Ces probabilités sont alors utilisées pour déterminer le likelihood £, dont le résultat
est illustré par la figure 6.9.
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La coupure supérieure & 0 sur la variable du likelihood £ permet de garder ~ 90% des
e*. L’acceptance obtenue avec cette coupure seule est montrée sur la figure 6.10.

6.3.4 Calorimétre

La séparation positon-proton pour le calorimétre est basée sur un réseau de neurones
a 'instar de celui utilisé pour I'analyse des données des tests en faisceaux. Cependant, la
plupart des variables discriminantes varient avec I'énergie et leur pouvoir de séparation
n’est pas également optimal sur une gamme d’énergie allant GeV au TeV.

Pour cette étude, le choix s’est porté sur le découpage de la gamme en énergie qui
permet d’obtenir des séparations optimisées pour chaque gamme d’énergie. Il est nécessaire
de connaitre la variation des variables en fonction de I’énergie pour le choix des gammes.

Dépendance en énergie

Les variables disponibles pour notre analyse, décrites dans la partie 5.1.3, possédent
des dépendances en fonction de I'énergie que 'on peut regrouper en deux catégories,
celles dont la valeur moyenne augmente avec 1’énergie et celles dont la valeur moyenne
décroissent. Les variables croissantes sont :

e la fraction d’énergie autour de 1'axe de la gerbe (2, 5 et 8 cm),

e la fraction d’énergie dans les 3 ou 5 premiéres supercouches,

e le "thrust",

e la position du maximum de gerbe,
et les variables décroissantes sont :

e |’énergie moyenne par pixel,

e la fraction d’énergie dans les 3 ou 5 derniéres supercouches,

e la variance des cellules touchées,

e lellipsité de la gerbe dans le plan perpendiculaire & sa progression,

e la variable pied de gerbe.

Il existe une forme paramétrique pour chaque comportement capable de s’ajuster sur
chaque variable. Ces formes paramétrisées définies comme feoiss €t faeeroiss S'écrivent de

la fagon suivante :
fcroiss(E) - P0<]- - Ple_PZE) et (66)

fdecroiss(E) - PO + Ple_P2E- (67)

Les illustrations des ajustements des fonctions croissantes avec la fonction f...ss sont
montrées sur la figure 6.11 avec la variable fraction d’énergie déposée 2 cm autour de
I’axe de la gerbe et sur la figure 6.12 pour la variable Thrust.

Pour les variables décroissantes les figures 6.13 et 6.14 illustrent les ajustements avec
la fonction fyeeroiss respectivement sur la variable fraction d’énergie déposée dans les 3
derniéres supercouches et sur la variable représentant ’ellipsité suivant le petit axe.

Concernant les dépendances des différentes variables, deux régimes apparaissent 1'un
pour des énergies £<100 GeV ot les variables varient vite tandis que pour les énergies
E>100 GeV les variables tendent vers une asymptote.
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Variables

Suivant la dépendance énergétique des variables, la gamme d’étude du GeV jusqu’a
500 GeV, a été découpée en b gammes en fonction de I’énergie déposée dans le calorimétre
Ejep. Quatre gammes sont nécessaires pour décrire les faibles énergies, £ < 35 GeV. Une
seule gamme couvre le reste des énergies. Les variables utilisées dans chaque gamme sont
données ci-dessous :

e pour 4, <5 GeV : le Rapport d’E dans 2 cm, Fraction dans les 3 premieres super-

couches, le Maximum de la gerbe, I’Energie moyenne par pixel, le Thrust suivant
I’axe X et la Variance,

e pour 5 GeV<Egy,<15 GeV : le Rapport d’'E dans 2 cm, la Fraction dans les 3
premiéres supercouches, le Maximum de la gerbe, I'Energie moyenne par pixel, 'El-
lipsité suivant le petit axe et la Variance,

e pour 15 GeV<Ey,,<25 GeV : Rapport d'E dans 2 cm, la Fraction dans les 3 pre-
miéres supercouches, le Maximum de la gerbe, Surface de la gerbe, le Thrust et la
Variance,

e pour 25 GeV<E.,<35 GeV : le Rapport d’E dans 2 cm, Fraction dans les 3 premiéres
supercouches, Maximum de la gerbe, Energie moyenne par pixel, Ellipsité suivant
le petit axe et la Variance,

e pour Ey.,>35 GeV : le Rapport d’E dans 2 c¢cm, Fraction dans les 3 premiéres super-
couches, Maximum de la gerbe, Energie moyenne par pixel, le Thrust et la Variance.

Alinsi, un réseau de neurones a été entrainé dans chacune de ces gammes avec des électrons
d’énergie correspondante et des protons susceptibles de déposer 1’énergie de ces gammes.
Les particules ont été générées au dessus du calorimétre avec un angle d’incidence 6 e
variant de 0 & 5°. Un exemple de la sortie d'un réseau de neurones pour la gamme Fy), <
5 GeV est présenté par la figure 6.15. Les coupures sur les différents réseaux de neurones
sont définies de fagon & conserver 99% des événements électrons ayant la méme énergie
que ceux utilisés pour l’entrainement. Par conséquent, la mesure de l’énergie dans le
calorimétre détermine le réseau de neurones a utiliser, et les événements sélectionnés sont
ceux qui ont une valeur de sortie du réseau de neurones supérieure a la coupure établie.

Cas des événements avec Bremsstrahlung

Les événements produisant des v de Bremsstrahlung requiérent plus de précautions a
basse énergie. En effet, les v produits a haute énergie sont trés collimés avec le positon ori-
ginel et produisent une seule gerbe électromagnétique. Le probléme apparait donc a basse
énergie quand le photon tombe dans le calorimétre créant une gerbe supplémentaire. Pour
un grand nombre de ces événements une seule gerbe est reconstruite dans le calorimétre
par le code standard AMS-02. La particule non-reconstruite dégrade ainsi les distributions
des variables en augmentant la largeur des distributions. Cet effet affecte essentiellement
les variables reposant sur les caractéristiques perpendiculaires a la progression de la gerbe.
Cette configuration s’apparente a ’étude menée lors des tests en faisceaux 2002 concer-
nant les événements empilés dans la partie 5.3.3. Les pics locaux sont recherchés dans
chaque couche du calorimétre. Lors de la reconstruction de la gerbe, les cellules touchées
sont regroupées par couche en paquets, nommés "clusters", ces derniers étant ensuite re-
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F1G. 6.15 — Sortie du réseau de neurones de la gamme Fq., < 5 GeV sur les événements
générés au-dessus du calorimetre.

groupés pour former la gerbe. La figure 6.16 indique le nombre de plan contenant plus de
1 "cluster" pour des électrons de 16 GeV : 60% des électrons présentent au moins deux
plans avec plus de 1 "cluster".

Nombre de couches avec nombre clusters>1

100

I I I I I I I I I I 2\ \14\ I

0 2 4 6 8 10 1 6
Nombre de couches du calorimetre

F1G. 6.16 — Nombre de plans contenant plus de 1 cluster pour des électrons de 16 GeV.
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Pour tenter de récupérer ces événements, seuls les clusters les plus énergétiques de
chaque plan sont conservés comme l'illustre la figure 6.17 ot les "clusters" conservés sont
indiqués en noir.

Energy depogee (MeV)
g Plan Y no § L |.|.L
g Plan Y no 6 ] JI|
g Plan Yno 9 l .J.I'L._
Plan Y no 10
L Ll
Plan Y no 13 u
o o No cellule

F1G. 6.17 — Plans swivant Y représentant l’énergie déposée dans les cellules en fonction
de leur position.

Cette sélection permet de conserver la trace la plus énergétique, et d’éliminer de plus
les clusters parasites. Les variables discriminantes sont alors construites & partir de ces
seuls "clusters". Cette méthode n’augmente pas le fond de protons. Ainsi, la figure 6.18
présente l'acceptance pour les électrons et les protons en utilisant les critéres de sélection
liés au calorimeétre.
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Acceptances du ECAL (102 m2.sr)
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F1G. 6.18 — Acceptance du ECAL wuniquement pour des électrons (rouge plein) et des
protons (bleu vide) en fonction de l’énergie de génération.

6.4 Estimation des acceptances pour les électrons et les
protons

6.4.1 Estimations monocinétiques

L’acceptance totale des positons a tout d’abord été estimée avec des électrons d’énergie
monocinétique car la statistique de ces derniers est grande. Cette approche permet aussi
de comparer les résultats avec les études précédentes [111]. Les résultats sont présentés
dans le tableau 6.2. L’acceptance des électrons augmente avec 1’énergie car la résolution
du rapport HT%I s’améliore grace a la mesure de ’énergie déposée dans le calorimétre.

De la méme facon ’acceptance des protons, pris pour des électrons, est dans un premier
temps estimée pour des énergies fixes dont les résultats sont donnés dans le tableau 6.3.
Pour quelques points en énergie, seule une limite supérieure a pu étre donnée a cause
d’une statistique plus limitée.

L’acceptance des protons augmente au dela de 200 GeV car l'efficacité de sépara-
tion positons-protons du TRD diminue & haute énergie. Cependant elle reste inférieure a
5.107%m?.sr. Les résultats de I’acceptance pour les électrons et les protons sont illustrés
par la figure 6.19.

L’acceptance des électrons et des protons obtenues par cette analyse est comparable
avec les études précédentes [111], c’est a dire que 'acceptance moyenne des électrons est
de 4.5 1072m?.sr. Toutefois certaines différences apparaissent ponctuellement. En effet,
les méthodes d’analyses sont trés différentes. En outre, la simulation du détecteur a été
modifiée pour tenir compte en particulier des allégements subis par les différents sous-
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Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des électrons (10%2m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10%m?.sr)

2 6.00 80 60 3.66640.004 (stat)
4 7.00 83 64 4.51640.005 (stat)
8 7.61 70 54 4.23140.009 (stat)
32 8.88 70 53 4.805+0.009 (stat)
64 9.45 74 56 5.325+0.015 (stat)
128 9.33 7 53 5.02040.010(stat)
256 9.15 80 49 4.53040.020 (stat)

TAB. 6.2 — Efficacités et acceptances pour des électrons de différentes énergies de généra-
tion. Les efficacités sont normalisées par rapport a l’échantillon d’électrons présélectionnés

Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des protons (1072m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10%m?.sr)
4 1.68 17.16 < 281073 | < (4.8 £1.0).107°(stat)
8 2.69 13.85 7.2.1073 (1.95 4 0.14).10*(stat)
16 3.36 491 1.4.1073 (4.8 +1.0).107° (stat)
64 3.93 1.38 < 241073 | < (9.5 +1.4).1075 (stat)
128 4.10 1.49 3.5.1073 (1.45 £ 0.1).10"*(stat)
256 4.2 2.02 1.2.1072 (5.0 4+ 0.3).107* (stat)
512 3.93 2.81 1.03.1072 (4.1 40.3).107* (stat)

TAB. 6.3 — Efficacités et acceptances pour des protons de différentes énergies de génération.
Les efficacités sont normalisées par rapport a l’échantillon de protons présélectionnés.
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Acceptances totales (10 m2.sr)
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F1G. 6.19 — Acceptances totales pour les électrons (rouge plein) et les protons (bleu vide)
en fonction de l’énergie de génération.

détecteurs. Ainsi, pour Fg, < 5 GeV cette étude donne une meilleure acceptance en
prenant en compte les événements avec Bremsstrahlung, tandis qu’elle donne des valeurs
plus faibles pour les gammes entre 5 et 35 GeV. Cependant 'optimisation sur le choix des
variables suivant les gammes peut encore étre améliorée.
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6.4.2 Estimations avec des gammes d’énergie

Comme cela a été montré dans le tableau 6.1 les particules ont été produites par
gammes d’énergie selon une distribution représentée sur la figure 6.20. Il est important
de remarquer que suivant les gammes d’énergie le nombre de particules engendrées différe
et il faut repondérer les gammes entre elles pour obtenir la distribution continue de la
figure 6.20. Cette distribution ne représente pas cependant le flux attendu : la production
a haute énergie est amplifiée par rapport au flux réel.

Nombre de positons en fonction de I'energie.

10*

ol ! Lol !

10 102 E(GeV)

—_

F1G. 6.20 — Nombre de positons générés en fonction de l’énergie.

Les criteres utilisés pour 1’étude monocinétique sont réappliqués sur les positons, les
¢lectrons et les protons. Lors de 'analyse, le réseau choisi est celui correspondant a la
gamme d’énergie correspondant a l’énergie déposée dans le calorimétre par les électrons
ou les protons.

Acceptances électromagnétiques

Les résultats de I'acceptance pour les électrons sont présentés dans le tableau 6.4, ou
I’on retrouve les ordres de grandeur des acceptances monocinétiques. C’est illustré par la
figure 6.21.

Les résultats pour les positons sont présentés dans le tableau 6.5 et illustrés par
la figure 6.22. L’acceptance des positons est du méme ordre de grandeur que celle des
électrons si I'on ne prend pas en compte le signe de la rigidité.

Le fond électromagnétique des positons est constitué par les électrons dont la charge
est mal reconstruite. Le seul critére pour séparer les deux particules est le signe obtenu
par la courbure de la trace dans le trajectomeétre. Le tableau 6.6 présente ’acceptance des
électrons reconstruits avec la charge du positon. L’acceptance des électrons reconstruits
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Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des électrons (10%m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10~%m?.sr)
[0.5 — 10] 4.81 7 59 2.878+0.002 (stat)
[10 — 200] 8.82 66 46 4.08140.003 (stat)
[200 — 1789 8.74 75 35 3.118+0.007 (stat)

TAB. 6.4 — Efficacités estimées pour des électrons pour différentes gammes d’énergies de
génération. Les efficacités sont normalisées par rapport a ’échantillon d’électrons présé-
lectionnés.
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F1G. 6.21 — Acceptance des électrons en fonction de l’énergie de génération.

Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des positons (102m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10%m?.sr)
[0.5 — 10] 4.18 79 60 2.540+0.004 (stat)
[10 — 200] 8.83 66 46 4.125+0.007 (stat)
[200 — 1789 6.30 78 34 2.17340.004 (stat)

TAB. 6.5 — Efficacités et acceptances pour des positons de différentes gammes en énergies.
Les efficacités sont normalisées a l’échantillon de positons présélectionnés.
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FI1G. 6.22 — Acceptance des positons en fonction de l’énergie de génération.

avec une mauvaise charge augmente avec I’énergie ce qui correspond a la difficulté crois-
sante du trajectométre de distinguer les courbures. Elle reste inférieure a 3.10~* m?.sr.
dans la gamme [10-200], et le rapport de I'acceptance positons sur celle des électrons avec
charge opposée est de 140. Ce rapport est supérieur au rapport des flux attendu dans

I’espace qui est inférieur & 40 jusqu’a 300 GeV comme le montre la figure 4.2.

Energie | Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.

des élec. (10~2m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10~?m?.sr)

[0.5 — 10] 4.81 7 0.1 (5.34+0.1).1073 (stat)

[10 — 200] 8.82 66 0.34 (3.00 & 0.04).1072 (stat)
[200 — 1789 8.74 75 0.87 (7.740.1).1072 (stat)

TAB. 6.6 — Efficacités et acceptances pour des électrons reconstruits avec une charge op-
posée dans différentes gammes en énergies. Les efficacités sont normalisées a ’échantillon
d’électrons présélectionnés.
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Acceptance des electrons avec la mauvaise charge(m?sr)
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F1G. 6.23 — Acceptance des électrons avec la mauvaise charge en fonction de l’énergie
générée.

Acceptances hadroniques

Les acceptances pour les protons sont données dans le tableau 6.7 et illustrées sur la
figure 6.24.

Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des protons (102m?.sr) calo. (%) | totale (%) (102m?.sr)
05— 10] 1.03 155 3410° | (3.640.3).10 7 (stat)
10 — 200] 3.76 5.6 6.61073 | (2.5+0.1).10~* (stat)
200 — 1789] 4.34 45 6.0.1072 | (2.55 = 0.04).103 (stat)

TAB. 6.7 — Efficacités et acceptances pour des protons de différentes gammes en énergies
de génération. Les efficacités sont normalisées a [’échantillon de protons présélectionnés.

L’acceptance des protons augmente avec ’énergie, surtout au dela de 200 GeV ou
Pefficacité de separation du TRD diminue. L’énergie déposée par les protons est dans
20% des cas inférieure a 2 GeV et dans 54% des cas supérieure a 300 GeV. L’acceptance
des noyaux d’Helium est montrée dans le tableau 6.8 et 'illustration est donnée par la
figure 6.25.
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F1G. 6.24 — Acceptance de protons en fonction de [’énergie générée.

Energie Acc. de présélec. | Efficacité | Efficacité Acc. tot.
des helium (10%2m?.sr) calo. (%) | totale (%) (10%2m?.sr)
[2 — 400] 0.376 6.86 0.69 (3.340.1).1073 (stat)

TAB. 6.8 — Efficacités et acceptances pour des noyaux d’hélium pour la gamme en énergie
[2-400] GeV. Les efficacités sont normalisées a I’échantillon d’héliums présélectionnés.
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F1G. 6.25 — Acceptance d’helium en fonction de l’énergie générée.

L’acceptance finale des héliums est plus grande que celle des protons, mais le flux
d’helium, comme le montre la figure 6.26, est au moins 10 fois plus faible que celui des
protons rendant le fond d’helium du méme ordre que celui des protons .

En conclusion, I’acceptance des positons est supérieure a 4.5 1072.m?sr dans la gamme
[30-200] GeV. Celle des protons, et des héliums, représentant le fond est dans cette méme
gamme est au moins a 3 ordres de grandeur plus bas que les positons. L’augmentation de
I’acceptance des protons & haute énergie n’est pas génant car il faut prendre en compte
le flux réel des protons ce qui est fait dans la paragraphe suivant.
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F1G. 6.26 — Fluz mesurés de différents noyauzx [71].

6.4.3 Normalisation aux vrais flux

Le spectre des protons cosmiques suit une loi de puissance, comme cela a été montré
dans le cas des positons dans le chapitre 3. L’indice spectral mesuré pour les protons avec
AMS-01 est de 2.78 [120], et le nombre de protons peut étre ponderé comme le montre
la figure 6.27. L’acceptance des protons est ainsi pondérée par les vrais flux et le résultat
est présenté sur la figure 6.28 et dans le tableau 6.9.

Energie Acc. réelle
des protons (102m?.sr)

05— 10] | (2.9=+0.4).10 % (stal)

(10 — 200] | (8.4 +2.2).10° (stat)
200 — 1789] | (4.3 & 1.8).105 (stat)

TAB. 6.9 — Efficacités estimées pour des protons pour gammes différentes énergies de
génération pour un flux reel. Les efficacités sont normalisées par rapport a [’échantillon
de positons présélectionnés.

L’acceptance des protons diminue d’autant plus que I'énergie initiale est grande. En

conclusion, I’acceptance moyenne des des protons est A,<8.4 1078 m?.sr au dela de 10
GeV.
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Nombre de protons en fonction de I'energie.
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Fi1G. 6.27 — Nombre de protons générés et protons suivant le flux réel en fonction de
[’énergie.
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F1G. 6.28 — Acceptance de protons en fonction de l’énergie générées avec un flux réel en
E-278
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6.4.4 Conclusion

L’acceptance finale d’AMS-02 aux positons a été déterminée en utilisant les informa-
tions de plusieurs sous détecteurs. La méthode basée sur les réseaux de neurones, testée
sur les données du calorimeétre prises en faisceaux, a été adaptée pour couvrir une grande
gamme d’énergie allant du GeV au TeV. Une sélection complémentaire pour tenir compte
des événements avec Bremsstrahlung a été aussi mise au point. L’acceptance moyenne
s’éléeve a 4.5 10~2m?2.sr pour une acceptance au fond proton inférieure & 8 10~ ¥m?.sr au
dela de 10 GeV et 2.9 1077 entre 0.5 et 10 GeV. Cette acceptance est estimé pour la
premiére fois a partir de la simulation d’'un vrai flux de protons.



130 Chapitre 6. Acceptance des positons




Chapitre 7

Mesure de flux e™ et signaux exotiques
dans AMS-02

Sommaire
7.1 Le fond e" d’origine conventionnelle . . .. ... ........ 132
7.2 Signature indirecte d’annihilation de neutralino . .. ... .. 134
721 Codesutilisés . . . . . . . .. ... 134
7.2.2 Jeux de paramétres "courants" . . . . . ... ... 135
7.2.3 Balayage de I'espace des paramétres SuSy (mo,myis2) . . . . . 143
7.3 Non-universalité dansle MSSM . . . . ... ... ... ..... 148
731 Cas M3 =80%m1s2 - - -« 148
7.3.2 Cas M3 = 50%m1/2 ........................ 150
74 Conclusion. . . . . . . . . . i e 152

131



132 Chapitre 7. Mesure de flux e* et signaux exotiques dans AMS-02

Dans ce chapitre, le fond de positons d’origine conventionnelle est discuté dans la
premiére partie. L’analyse du chapitre 6 permet de connaitre ’acceptance du détecteur
AMS-02 pour la mesure du spectre de positons cosmiques. D’aprés ’estimation du pou-
voir de rejection obtenue dans le chapitre 6 et avec la connaissance actuelle des flux,
I’expérience peut donner une mesure suffisamment précise pour contraindre tout d’abord
le fond des e™ d’origine conventionnelle. Dans le cas ou cette mesure confirme la distor-
sion observée par HEAT [61] il sera nécessaire d’ajouter au fond un signal exotique. Les
outils utilisés dans cette deuxiéme partie sont détaillés dans un premier paragraphe. La
deuxiéme partie est consacrée au potentiel de mise en évidence d’un signal exotique issu
d’annihilation de neutralino x par AMS-02.

7.1 Le fond e" d’origine conventionnelle

Pour le fond de positon, la terminologie de "secondaire" est employée car le fond
des positons résulte des interactions de protons sur le milieu interstellaire, tandis que le
terme primaire est attribué aux contributions directes d’une réaction comme ’explosion
de supernovee. Concernant les fonds d’électrons et de positons, cette étude utilise les
paramétrages de Baltz [75] des fonds obtenus a partir des calculs de Moskalenko [121]
pour un modeéle sans réaccélération. Les flux primaires et secondaires d’électrons et de
positons secondaires s’écrivent de la facon suivante :

de 0.16¢ L1
- GeV™lem s st 7.1
(dE)e orim. fona 1+ 11699+ 3.2e215 €v. cm s st (7.1)

dae 0.7¢%7
B GeV™lem s e 7.2
<dE)e seco. fond 1+ 110! + 60029 + 1500642 € cm s sr o, ( )
a0 4.5¢07

B GeV™lem s sr 7.3
(dE) et seco. fond 1+ 650€2-3 + 1500€%-2 ¢ cm s o8t ( )

ol € = % Ces paramétrages sont en accord a £ 10-15% avec les calculs de par Mos-
kalenko et al [121] dans I'intervalle 1072 — 10% GeV.

Les nombres de positons, électrons et protons attendus & une énergie E dans I'intervalle
de temps AT, pour un intervalle d’énergie AF pour un flux F, et une acceptance A sont

donnés par les relations suivantes :

Ne-i-(E) = Fe-i-(E) Ae-l—(E) AE AT (74)
N._(E) = F,_(E) A._(E) AE AT (7.5)
N,(E) = F,(E) Ay(E) AE AT (7.6)

ol les acceptances A+, A.-, et A, ont été établies dans la partie 6.4. La figure 7.1 montre
le flux positons secondaires ansi obtenu avec ’équation 7.3.

Le nombre de positons attendus par AMS-02 pour une durée AT = 3 ans et avec une
acceptance moyenne A.+ = 4.5 1072m?.sr est présenté par la figure 7.2.
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Flux de positons secondaires (GeV'.m2.sr'.s").
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F1G. 7.1 — Flux des positons secondaires suivant le paramétrage 7.3.
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F1G. 7.2 — Nombre de positons attendus par 'expérience AMS-02 pour 3 ans de prise de
données pour des intervalles AE croissant logarithmiquement avec les erreurs associées.
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7.2 Signature indirecte d’annihilation de neutralino

Dans cette partie, tous les modeéles entrent dans le cadre du modéle m-Sugra décrit
dans la partie 2.1.3 de ce manuscrit. Le flux de positons peut s’écrire de fagon synthétique

comme
o< oV >

q)():i( X P G(f,t — .fo, to) (77)

X
Il dépend d’un terme cosmologique avec la densité de matiére noire p, et du terme astro-
physique de propagation représenté par la fonction G (&, t < Zy, 1), et d'un terme propre
a la physique des particules avec < ov > qui représente la section efficace d’annihila-
tion des neutralinos. Aprés avoir décrit les outils utilisés, certains modéles courants de la
littérature seront présentés. Et en particulier, ils seront comparés aux données mesurées
par 'expérience HEAT. Cette étude montre aussi ’amélioration statistique des mesures
par l'expérience AMS-02. Ensuite, un balayage de ’espace des paramétres de m-Sugra,
dans le plan (mg,my/2), présentera les canaux d’annihilation et la visibilité des signaux
de positons.

7.2.1 Codes utilisés

Pour les études présentées dans les paragraphes suivants plusieurs codes ont été utilisés.
Le premier est le code public DarkSusy [122] développé par Gondolo et al. [123]. Ce code
propose de calculer certaines propriétés de la matiére noire supersymétrique. Il permet
de déterminer le flux de plusieurs particules au niveau de la Terre issues de ’annihilation
de neutralino comme les et,p, v, 1 et D, en tenant compte de la distribution de matiére
noire dans la galaxie et de la propagation des particules chargées. Le code DarkSusy
détermine aussi les propriétés d’'un jeu de paramétres SuSy, comme la densité relique,
a partir d'un modéle contraint phénoménologique & 1’échelle électrofaible : 1'utilisateur
donne des parameétres a cette échelle connue et le code possédant les approximations
nécessaires déduit toutes les caractéristiques du modéle sans passer par une résolution
depuis I'échelle GUT. Les profils de densité de matiére noire ainsi que les paramétres de
propagation peuvent étre modifiés.

Le second code utilisé est le code Suspect développé par Djouadi et al. [124]. Ce code
résoud les équations de rénormalisations depuis 1'échelle de grande unification (GUT)
jusqu’a I’échelle électrofaible pour des modéles supersymétriques. Il donne donc un spectre
de particules SuSy et leurs couplages a 1’échelle électrofaible.

Ainsi pour cette étude, une interface entre DarkSusy et Suspect a été utilisée. Le
travail sur cette interface a été initié par E. Nezri, les auteurs de Suspect et le groupe
d’Astroparticule de Montpellier au sein du GDR-SUSY qui ont continué a le développer.
Depuis, cette interface est utilisée au sein de plusieurs groupes. Fort de ce travail, pour
cette theése une interface a été mise au point entre la version DarkSusy 4.03 et la version
Suspect 2.2. Cette interface permet de partir d'un modéle m-Sugra a ’échelle GUT que
Suspect résoud jusqu’a I’échelle électrofaible ot DarkSusy utilise les spectres de masses
des particules supersymétriques accompagnés des couplages qu’il ne calcule plus.
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7.2.2 Jeux de paramétres "courants"

L’étude des jeux de paramétres SuSy commence par une présentation des jeux de
parameétres utilisés par différents groupes pour illustrer les capacités de découverte des
expériences futures et actuelles. Pour chacun des jeux de parameétres 'interface DarkSusy-
Suspect (DSS) sera utilisée. Les jeux de paramétres présentés seront ajustés de facon a
reproduire les données de HEAT. Et pour cela il sera nécessaire d’ajuster un facteur
d’amplification, car les flux de positons sont en général trop faibles pour reproduire les
données. L’ajustement des modéles exotiques sur les données de HEAT utilise la fraction
de positons frac = =-— mesurée par HEAT [60] [61] [125] définie comme :

et+e—

e}LIEAT
(7.8)

frac(efpar) = + - ’
CHEAT T CHEAT

et la fraction de positons contenant les positons supersymétriques définie comme :

+

68660

+ boost.egusy (7.9)

Jr
fra’c(e,S'uS ) =
v ¥ - — -
o T b0OSE €5, 5, F €0+ €5, + DOOSEEG, 5,

ot les flux e, €., €t €&, sont issus des paramétrages de Baltz [75] décrits respec-
tivement par les équations 7.1, 7.2 et 7.3, et ou le facteur boost représente le facteur
d’amplification du signal supersymétrique eﬁusy que l'on veut ajuster sur les données.
L’ajustement est réalisé par une minimisation de x? utilisant les erreurs mesurées par
HEAT dans chaque intervalle d’énergie avec le x? suivant :
bi

2 . frac(eJI-rIEAT)i - frac<e§u5y>’i

=2

erreur(e}}EAT)i

(7.10)

7

Ce facteur d’amplification trouve une justification dans I'existence des grumeaux de

matiére noire qui fournissent une surdensité locale p, augmentant le flux de positons

(XX o pi) Cette aspect sera étudié plus en détail dans le chapitre 8. Ensuite, pour les

modéles considérés, avec les facteurs d’amplification estimés, une simulation des mesures
d’AMS-02 sur 3 ans sera présentée.

Influence de la distribution de matiére noire

Dans la partie 1.3.5, plusieurs distributions de matiére noire ont été présentées. Elles
sont reproduites sur la figure 7.3. La figure 7.4 présente pour un jeu de paramétres SuSy
particulier (mg = my/, = 300 GeV et tan=10) les flux de positons obtenus pour différents
profils de matiére noire.

Les flux issus du profil isotherme et du profil de Moore ne se distinguent pas au niveau
de la Terre. En effet ces deux profils donnent une densité de matiére noire égale au niveau
de la Terre bien que celui de Moore soit trés piqué au centre. Cela montre que le flux
de positons dépend peu de la forme de la distribution au centre de la galaxie mais est
sensible a la densité de matiére noire autour du systéme solaire, soit a 8.5 kpc du centre
de la galaxie.
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F1G. 7.4 — Fluzx de positons attendu pour
un jeu de parameétres SuSy particulier
choisi pour différents profils de densité
de matiere noire.

Fi1G. 7.3 — Densité de matiére en fonc-
tion de la distance au centre de la galaxie
pour différents profils de densité.

Dans la mesure ot les positons ont une dépendance réduite par rapport au centre de
la galaxie, les études sur les flux de positons SuSy, dans les paragraphes qui suivent, sont
faites avec un profil isotherme qui donne une densité moyenne p de 0.3 GeV.em™ au
niveau du systéme solaire.

Jeux de paramétres de Baltz et Edsjo

Baltz et al. ont développé le programme DarkSusy [122] leur permettant de déterminer
les flux de positons capables de reproduire les données de HEAT. Les figures 7.5 montrent
deux jeux de parameétres SuSy apres les différentes campagnes de mesures de HEAT,
impliquant des facteurs d’amplification de 55 [75] et de 120 [126].

Jeux de paramétres "Benchmark"

Un groupe de théoriciens entrainé par J. Ellis et K. Olive propose régulierement des
modeéles SuSy contraints de référence appelé "benchmark" représentants des zones de
I'espace de parameétres caractéristiques [127]. Ces jeux de paramétres sont mis a jour
suivant les contraintes accélérateurs venant de LEP et du b — s7v et celles venant de la
cosmologie c’est a dire essentiellement les contraintes sur la densité relique de matiére
noire mesurée par l'expérience WMAP. Les derniers jeux de paramétres proposés sont
présentés sur la figure 7.6.

Quatre modeles représentant des zones typiques dans le plan (mg,mq/2) vont étre
présentés dans cette partie
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Fi1G. 7.5 — Jeu de paramétres SuSy avec un neutralino de 130 GeV [75] ajusté sur les
données de HEAT avec un facteur d’amplification de 55 (figure de gauche), et jeu de
parameétres avec un neutralino de 238 GeV [126] ajusté avec un facteur de 117 (figure
de droite).
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F1G. 7.6 — Jeu de parametres benchmark proposés par Ellis et al [127] suivant la masse

des scalaires mg et celles de jauginos myo. Ces jeuz de parameétres sont compatibles avec
0.094 < Q,h% < 0.129.
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le modéle B’ pour le "bulk",

le modéle E’ pour le "focus point",

le modele H” pour la queue de coannihilation,

le modéle M’ pour annihilation rapide "entonnoir".

Les caractéristiques des différents jeux de parameétres obtenues avec l'interface DSS sont
regroupées dans le tableau 7.1.

B’ E’ H’ M’

mo 60 1530 250 1100

my/2 250 300 935 1840
tan 10 10 20 50
signe(p) + + + +
Ap 0 0 0 0

My 98 124 402 821

<oV >y (em™3s7) | 10727 | 1.4.107% | 41072 | 6.5.10~

xx — bb 63% 31% 81% 88%

xx — 7t 30% 3% 10% 11%
xx — WHTWw- 5% 56% 0 0
xx — Z°Z° 0 4% 0 0

TAB. 7.1 — Caractéristiques de certains jeuz de paramétres "benchmark” [127] obtenues
avec DSS. Seuls les canaux d’annihilation susceptibles de donner des positons sont précisés.

Deux types de comportements se distinguent : le premier représente de faibles sections
efficaces d’annihilation de I'ordre de < ov >,,~ 107% cm?®.s7! avec les jeux de parameétres
H’ et E’, le second produit essentiellement des bb comme les jeux de paramétres H' et M.
Les figures 7.7, 7.9, 7.11 et 7.13 représentent le rapport mesuré des flux % en fonction
de 'énergie E .+ des positons. Les modéles sont ajustés sur les données de HEAT & I'aide
d’un facteur d’amplification du signal dont la valeur est donnée dans les légendes.

Au vue du tableau et des figures, la valeur du facteur d’amplification est directement
liée a la section efficace. Hormis les sections efficaces, la forme du signal est liée aux canaux
d’annihilations. Ainsi, la production de bb donne une distribution du flux de positons en
forme de bosse étalée comme le modéle H” et M’. Un autre type de production typique
est la production en WTW ™ présentant deux bosses pour le flux de positons comme
le montre le modéle E’. Ces modéles sont intéressants phénoménologiquement car ils
possédent une remontée a haute énergie ou le fond est plus faible. Enfin, le dernier cas est
un mélange de plusieurs contributions comme le modéle B’ ou le signal peut prendre une
forme quelconque. Les figures 7.8, 7.10, 7.12 et 7.14 montrent la précision de mesure
d’AMS-02 pour 3 ans de données sur ces modeéles avec les facteurs d’amplification obtenus

sur les données de HEAT.
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FiG. 7.7 — Jeu de paramétres benchmark
B’ (bulk), le facteur de boost ajusté sur
les données de HEAT est de 970.

Rapport ¢"/(e +6") pour le modele Benchmark E
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Fic. 7.9 — Jeu de paramétres bench-
mark E’ (focus point), le facteur de boost
ajusté sur les données de HEAT est de
9200.
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Fig. 7.8 — Jeu de paramétres bench-
mark B’ (bulk) mesuré dans 'acceptance
d’AMS-02 en 3 ans.
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Fic. 7.10 — Jeu de parametres bench-

mark E’ (focus point) mesuré dans l'ac-
ceptance d’AMS-02 en 3 ans.
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Rapport ¢"/(e +6") pour le modele Benchmark H
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Fig. 7.11 — Jeu de paramétres bench-
mark H’ (coannihilation tail), le facteur
de boost ajusté sur les données de HEAT
est de 98700.

Rapport ¢"/(e +6") pour le modele Benchmark M
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FiGc. 7.13 — Jeu de paramétres bench-
mark M’ (funnel), le facteur de boost
ajusté sur les données de HEAT est de
1500.
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Fic. 7.12 — Jeu de parametres bench-
mark H’ (coannihilation tail) mesuré
dans 'acceptance d’AMS-02 en 3 ans.
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Fic. 7.14 — Jeu de paramétres bench-

mark M’ (funnel) mesuré dans [’accep-
tance d’AMS-02 en 3 ans.
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Jeux de paramétres de Wim de Boer et al.

Un groupe mené par W. de Boer [128] propose des jeux de paramétres nécessitant un
facteur d’amplification faible. D’autre part ces jeux de parameétres sont ajustés simultané-
ment sur plusieurs canaux de signaux indirects, c’est a dire les v, et et p. Ils reproduisent
en particulier les données de HEAT. Ces jeux de paramétres sont caractérisés par un
terme tan( grand. Un des modéles utilisés par ce groupe est présenté dans le tableau 7.2
sous 'indicatif "W. de Boer 1" ainsi que son dérivé "W. de Boer 2" avec un facteur tang
plus faible.

W. de Boer 1 | W. de Boer 2

mo 500 500

My 500 500
tan( 50 10
signe(p) + +

Ay 500 000

My 208 208

< ov >y, (em s 1026 4.2.107%

xx — bb 91% 79%
xx — tt 0 0
XX — 7T 9% 8%
X — WHW- 0 4%
xx — 2°7° 0 1%

TAB. 7.2 — Caractéristique d’un modéle développé par de Boer et al. et de son dérivé.

Ces deux modéles sont illustrés par les figures 7.15 et 7.18 ol est représenté le signal
SuSy avec le facteur d’amplification nécessaire pour reproduire les données de HEAT.

La différence entre le facteur d’amplification trouvé ici de 190 pour "Boer 1" et celui
trouvé par W. de Boer [128] de 6 s’explique par le choix du halo de NFW qui posséde
un coeur plus large et une densité moyenne deux fois plus grande au niveau de la Terre
que celui de notre analyse, comme le montre la figure 7.17. Les paramétres de propaga-
tion peuvent expliquer aussi une partie des différences. Ces paramétres sont inspirés des
résultats issus du code GALPROP [129].

La figure 7.16 et 7.19 montrent pour les deux modéles la précision de mesure de
Iexpérience AMS-02 pour 3 ans de données.

La premiére chose remarquable est le changement de section efficace diminuant entre
les deux jeux de parameétres, en ne faisant varier que le rapport tan3. Comme cela a

été montré dans la partie 2.4.1, quand le canal d’annihilation yy 4, ff est ouvert, son
amplitude est directement relié a tang.
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Rapport ¢°/(e +6") pour le modele Boer 1’
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Fia. 7.15 — Modeéle "W. de Boer 1" avec
boost 190.
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F1G. 7.16 — Modéle "W. de Boer 1" avec
mesure d’AMS-02 en 3 ans.
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Fi1G. 7.17 — Profil de densité de matiére noire utilisé par W. de Boer comparé a celui

utilisé dans notre analyse.
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Rapport e"(e +€") pour le modele Boer 2 Rapport 67/(e +€") pour le modele Boer 2
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F1G. 7.18 — Modele "W. de Boer 2" avec FIG. 7.19 — Modele "W. de Boer 2" avec
boost 4200. mesure d’AMS-02 en 8 ans.

7.2.3 Balayage de I’espace des paramétres SuSy (mg,m;2)

L’espace des paramétres peut se découper en trois zones [64] suivant les valeurs de
myj2 -

e my/5 > 400 GeV correspondant a m., > My,

e 200 < myj <400 GeV c’est a dire m, > myy,

e myp < 200 GeV ainsi m, < my.

Pour my/, > 400 GeV, I'essentiel des annihilations se font en xxy — bb pour des valeurs
de scalaires mgy < 1500 GeV. Plus les valeurs de scalaires augmentent plus le canal yxy — ¢t
prend de I'importance et il devient dominant pour mg > 2200 GeV.

Pour 200 < my/» < 400 GeV, I'annihilation xx — bb est dominante jusqu’a mg ~
1000 GeV. Au dela, les annihilations en yx — WTW ™ et yx — Z°Z° apparaissent et
deviennent dominants pour mgy > 2500 GeV.

Pour my/, < 200 GeV, l'essentiel des annihilations donnent des bb dans I’état final.

Les figures 7.20 et 7.21 illustrent les fractions de I’annihilation de y susceptibles de
donner des positons dans I’état final pour un choix de tan( égale a 20.

Méthode pour quantifier la capacité de découverte

Pour chaque couple (mg,m1/2) de m-Sugra, le flux de positons au niveau de la Terre
en fonction de I’énergie est obtenu a l’'aide de DSS. D’autre part 1’équation 7.3 prédit
le fond attendu pour la mesure des positons. Le nombre de positons de fond < N ef+ >
est ainsi estimé pour chaque intervalle en énergie avec I'acceptance d’AMS-02. L’erreur
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associée pour chaque intervalle d’énergie est alors /N ff;. Ainsi, par une expérience de

pensée on peut effectuer un tirage aléatoire gaussien dans chaque intervalle et déterminer
un Xfc représentant la déviation a la valeur moyenne tel que :

2
bin f f:
N ;= < N. |i >
2 j: et et

Xy =
g \/Nef+’i

ou N ef+ |; représente la valeur du tirage aléatoire dans un intervalle d’énergie i et < N ef+ li >
représente le nombre de positons prédits. Cette mesure est répétée 50000 fois pour obtenir
une distribution de X?c pour le fond. De cette distribution on détermine la valeur Xfclim qui
représente 95% de la distribution. De la méme fagon pour un signal SuSy que I'on ajoute
au fond attendu on détermine une distribution x? pour 10000 expériences. Dans ce cas, le
signal est tiré aléatoirement suivant une loi poissonnienne car le signal est statistiquement
faible. Par conséquent, plus la distribution de x? est distincte de celle du fond plus le signal
sera visible.

De cette fagon, la capacité de découverte d’un signal donné peut se quantifier par la
fraction des mesures de x? au dessus de la distribution de X?lim. La figure 7.22 montre
un exemple des deux distributions de x? et la partie de celle de x? au dessus de X?clim en
hachuré.

(7.11)
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FI1G. 7.22 — Exemples de distribution de x* pour le fond attendu et pour un signal de
positons SuSy.

Un signal est dit observable si 95% de la distribution de x? est au dessus de x}lim. Par
conséquent, pour un modele SuSy donné un facteur d’amplification est ajusté de fagon a
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ce qu’il soit visible suivant le critére ci-dessus. Ainsi, les figures 7.23 montre le facteur
d’amplification nécessaire dans le plan (mg, mq/2).
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Fi1G. 7.23 — Facteur d’amplification nécessaire pour que les signaux soient visibles a plus
de 95% de confiance au-dessus du fond dans AMS-02 dans le plan (mg,m1/2) (figure de
gauche), et agrandissement pour les facteurs d’amplification < 1000 (figure de droite).

Incertitudes du fond

Pour tenir compte des incertitudes venant de la parametrisation du fond attendu, on
détermine les facteurs d’amplification avec une augmentation de 10% du fond. Comme on
le voit sur les figures 7.24, il y a peu de différence avec les figures 7.23. Ainsi le facteur
d’amplification est peu dépendant de l'incertitude de la parametrisation.

Influence du paramétre tan(

Comme cela a été montré avec les modéles de W. de Boer dans la partie 7.2.2, 'aug-
mentation du parameétre tan permet d’obtenir des modéles avec des sections efficaces
plus importantes ce qui se retrouve sur les figures 7.25 ot les facteurs d’amplification
sont plus faibles lorsque tan( est égale & 40.
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F1G. 7.24 — Facteur d’amplification nécessaire pour que les signaux soient visibles a plus
de 95% de confiance au-dessus du fond dans AMS-02 dans le plan (mg,mis2) avec une
augmentation du fond de 10% (figure de gauche), et agrandissement pour les facteurs
d’amplification < 1000 (figure de droite).
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F1G. 7.25 — Facteur d’amplification nécessaire pour que les signaux soient visibles a plus de
95% de confiance au-dessus du fond dans AMS-02 dans le plan (mg, m1/2) avec tan(3=40
(figure de gauche), et agrandissement pour les facteurs d’amplification < 1000 (figure
de droite).



148 Chapitre 7. Mesure de flux e* et signaux exotiques dans AMS-02

7.3 Non-universalité dans le MSSM

Dans la partie 2.4.2, on a vu que briser I'universalité des masses de jauginos a ’échelle
de grande unification, et en particulier pour le parameétre Mz, permet d’augmenter la
section efficace d’annihilation des neutralinos. Cette partie traitera de la non-universalité
de M3 en gardant le cadre m-Sugra. Par rapport aux jeux de paramétres précédents

un parameétre supplémentaire intervient r = % avec r < 1. Les jeux de paramétres

ou Mz > my/, sont moins intéressants du point de vue de la détection indirecte car les
sections efficaces sont plus faibles [66]. Dans le tableau 7.3 certains modéles sont présentés

comme référence avec m-Sugra pour les études suivantes.

Modeéle 1 | Modéle 2 | Modéle 3
mo 2910 1830 120
my /2 340 2000 440
tan( 20 20 20
signe(p) + + +
Ao 0 0 0
My 140 897 182
<ov >y (em™3s7h) | 7.8107% | 1.6.107%° | 5.6.107*®
Densité relique 1.44 24.74 0.03
Fraction jaugino 0.927 0.999 0.991
Facteur amplification 25 1.5.10° 55
XX — bb 4% 77.8% 63%
Y — tt 0 6% 1%
XX — 7r1T 0 8.9% 34%
xx — WTW~= 7% 0 0
xx — 2°7° 13% 0 0

TAB. 7.3 — Caractéristiques de différents jeux de parametres dans m-Sugra.

7.3.1 Cas M3 = 80%m1/2

Le tableau 7.4 donne les caractéristiques des 3 modeles de références pour le parameétre
r = 80%.

Ainsi entre les modéles de m-Sugra (r=1) et celui de non-universalité r = 80%, les
sections efficaces sont plus élevées donnant des facteurs d’amplification plus faibles, mais
aussi des densités reliques plus faible . Le "modéle 1" nécessite dans m-Sugra un facteur
d’amplification de 25 et un facteur 1 pour r=80%. Concernant les probabilités d’annihila-
tion, elles restent similaires & celles obtenues dans m-Sugra comme le montrent les figures
7.26 par rapport a les figures 7.20.

En conclusion, pour r = 80% les modeles restent proches des modeéles m-Sugra avec
des sections efficaces plus importantes amenant des facteurs d’amplification plus faibles
comme le montrent les figurent 7.27.
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Modéle 1 | Modéle 2 | Modéle 3
mo 2910 1830 120
my /2 340 2000 440
tanf 20 20 20
signe(p) + + +
Ag 0 0 0
My 100 894 181
<ov >y (em3s7) | 1.2107% | 7.6.107% | 1.9.10%
Densité relique 0.016 20.96 0.1153
Fraction jaugino 0.315 0.998 0.9815
Facteur amplification 1 31000 11
XX — bb 0 73.5% 96%
Y — tt 0 11.5% 1%
XY — 7H7T 0 0.1% 2%
xx — WHWw- 90% 11.8% 0
xx — 2°7° 9% 0.1% 0
TAB. 7.4 — Caractéristiques des modeles avec r=80%.
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F1G. 7.26 — Probabilités de l'annihilation de x en bb, tt, WTW = et Z°Z° pour tan = 20
et Ag =0 dans le plan (mo, my,2) pour Mz = 80%my 5.
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FiG. 7.27 — Facteur d’amplification nécessaire pour que les signaux soient visibles a plus
de 95% de confiance au-dessus du fond dans AMS-02 dans le plan (mg,my/2) pour My =
80%m /s, (figure de gauche), et agrandissement pour les facteurs d’amplification < 1000
(figure de droite).

7.3.2 Cas M3 = 50%m1/2

Pour r = 50%, les comportements changent profondément comme le montre le tableau
7.5 : le "modele 1" n’est plus représenté car il ne satisfait plus la brisure électrofaible.

Modéle 2 | Modéle 3
mo 1830 120
tan( 20 20
signe(p) + +
Ag 0 0
My 809 170
<oV >y, (em 3571 | 12710720 | 2.4.107%
Densité relique 0.095 0.007
Fraction jaugino 0.139 0.84
Facteur amplification 23 1
xx — bb 5.5% 85%
XY — tt 3.14% 0
XX — 7T 0.9% 13%
xx — WTW~— 46.4% 1%
xx — 2°2° 37.4% 0

TAB. 7.5 — Caractéristiques de modéles avec r=50%.
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Comme pour le cas de r = 80% la section efficace d’annihilation augmente mais les
canaux dominant I'annihilation dans le "modéle 2" deviennent yy — WHW =, Z°Z% Ce
phénomeéne se retrouve sur les figures 7.28 ou l'on retrouve les canaux d’annihilation en
WHW~= et Z°Z° dans tout 'espace de phase.

M, (GeV) M, (GeV)
2000 2000
1800 1800
18a0f- 1800
1800 1aa0f-
1z00F 1z00F
1000 100
anaf anaf_
(17 6aE-
anaf- anaf-
200F- 200F-
E ] E g
ok ; LW oF ! R £ et
(] 508 el 1840 E000 28O0 3000 (] 500 We0 1600 2000 28O0 3000
Mo (GeV' Mo (Gel't
M, (GeV)
= a 2000
= . 1800 T
2 . tsanf- >
3 1anof-
E 5 E 5
= 1200
E 5 E
£ 10801 4
E: 4 E
£ g o 3
E o3 s0afE_
E = E3
E 2 a0
A 200F- A
| ,, Dbbar oF | 1 L, tbar
e 1840 2000 2BAD 3000 [} 4 W60 1640 2060 2BO0 3000
Mo (Gal/} Mo (Gel't

F1G. 7.28 — Probabilités de l'annihilation de x en bb, tt, WTW = et Z°Z° pour tan = 20
et Ag = 0 dans le plan (mo, my/2) pour Mz = 50%my s.

Comme le cas précédent, le cas r = 50% donne des jeux de paramétres nécessitant
peu d’amplification pour étre visibles. La distribution des facteurs d’amplification sont
montrée sur les figures 7.29.
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FiG. 7.29 — Facteur d’amplification nécessaire pour que les signaux soient visibles a plus
de 95% de confiance au-dessus du fond dans AMS-02 dans le plan (mg,m1/2) pour mg =
50%my/ (figure de gauche), et facteur d’amplification < 100 (figure de droite).

7.4 Conclusion

En conclusion, cette partie a montré le nombre de positons d’origine conventionnelle
attendu par AMS-02. Pour les modéles m-Sugra un facteur d’amplification a été ajusté
pour rendre les modéles observables. Briser 'universalité du paramétre M3 permet d’ob-
tenir des modéles proches de m-Sugra avec des facteurs d’amplification plus faibles. Si M3
est pris égal a %ml /2, on obtient des jeux de parametres intéressants pour la détection
mais trés éloignés des caractéristiques des jeux de paramétres m-Sugra.
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Le chapitre précédent a présenté certains modéles de matiére noire et pour la plupart
un facteur d’amplification est nécessaire pour les rendre soit détectables par I'expérience
AMS-02 soit assez significatifs pour expliquer la possible distorsion du spectre de positons
mesurée par HEAT. La justification de cette amplification vient de I’existence de grumeaux
de matiére noire au sein des galaxies. Ces grumeaux sont prédits par les simulations
de formation des galaxies. Ce sont des surdensités locales de matiére noire susceptibles
d’augmenter les flux de positons issus de matiére noire car le flux XX ~ p%. Des contraintes
existent pour leurs masses :
e les objets de masse 108M® engendreraient des effets gravitationnels visibles qui ne
sont pas observés [130],

e les simulations de formation de la galaxie de Ben Moore [131] donnent une limite
inférieure de l'ordre de 107°M¢ c’est a dire de lordre de la masse de la Terre. La
figure 8.1 montre que 'abondance de grumeaux diminue en dessous de cette limite.

108 { | | | | | | |

15 ~

107 O~ 3

dn(M) / dlog M [(h™"Mpc)~3]
=)

10° 10 10™ 10™ 10 107 10° 10
MM ]
solar
F1G. 8.1 — Abondance des sous-structures de matiére noire [131]. Les étoiles représentent
de la matiére noire sous forme de neutralinos de 100 GeV, et les cercles un candidat
matiere noire de type axion.

Le spectre de masse de tels objets est délicat a obtenir, et il est souvent basé sur
des extrapolations. Une autre inconnue est la distribution de matiére a l'intérieur de
ces objets. L’existence des grumeaux justifie 'amplification des signaux d’annihilation de
matiére noire. Cette justification est intuitive pour des particules telles que les photons qui
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voyagent a travers la galaxie sans grande perturbation. En ce qui concerne les positons, la
propagation peut limiter cette amplification. En effet, 'amplification due & un grumeau
pourrait se voir annuler par la distance qui sépare la Terre du grumeau. Quel signal de
positons par exemple pouvons-nous espérer d'un grumeau suivant sa distance a notre
systéme solaire ? Pour simuler ces signaux deux difficultés se présentent :

e intégrer le signal des positons issu de petites structures comme les grumeaux,

e propager le signal de positons de ces structures jusqu’a leur détection.
Le code DarkSusy dispose a premiére vue des qualités nécessaires pour réaliser cette
simulation. Cependant, ce code est optimisé pour des distributions de matiére noire a
I’échelle de la galaxie, et les temps de calcul deviennent trés importants pour des petites
structures. C’est pourquoi un code de propagation indépendant a été développé. Il est
présenté dans le paragraphe suivant, ainsi que les controéles de sa validité. Ce code fournit
en outre un ensemble indépendant de DarkSusy-Suspect permettant de simuler un signal
issu d’états de Kaluza-Klein jusqu’au détecteur. Ceci est décrit dans la partie 8.3. Et la
fin de ce chapitre montre les signaux issus de différents types et positions de grumeaux.

8.1 Reésolution de I’équation de diffusion

Comme ’a montré la partie 3.2 le transport des positons dans le champ magnétique de
la galaxie peut s’interpréter comme une marche aléatoire. Dans ce contexte, ce transport
peut se mettre sous la forme d’une équation de diffusion ou la variation temporelle de
la densité de positons est reliée & un terme de diffusion, un terme de perte d’énergie et
un terme de production (eq. 3.16). A ce jour seul le groupe de Moskalenko et Strong
résolvent cette équation directement avec le code GALPROP [129]. Une autre fagon de
résoudre cette équation a été proposée par Baltz [75] considérant le régime stationnaire
donnant I'équation 3.19 que l'on réécrit ici

dn

_% {b(e)fl—ﬂ = K(e)A {ﬂ +Q(e, 7) (8.1)

ol € = —2— b(e) est le terme de perte d’énergie, K (€) est le terme de diffusion. Comme
cela a été présenté dans la partie 3.2, les termes K (€) et b(e) s’écrivent

b(e) = 7_—62 et K(e) = Koe”. (8.2)

Baltz [75] propose des changements de variable ramenant cette équation a I’équation de
la chaleur inhomogéne (eq. 3.20) :

oF
ou la fonction F' est reliée a la densité de positons par la relation :
d
F=a2 (8.4)

de
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et ou le pseudo-temps est défini comme :

6oc—l

11—«

t=r1g =7 ou 7g=10". (8.5)
Ainsi la dépendance en énergie est représentée dans ce formalisme par une variation de
type temporelle. Les fonctions solutions de cette équation sont des fonctions de Green G,
appelées aussi propagateurs :

% = KoAG + 8%(F — 5)6(t — to). (8.6)

La fonction de Green est obtenue une fois ’espace de diffusion défini, qu’il soit ou non
borné. La solution générale s’obtient en intégrant la fonction de Green avec le terme source
sur tout 'espace et le pseudo-temps que 'on écrit

t
F(@t) = /0 dto / GGt — . to) (o to) (8.7)
espace

ol le terme source est aprés changement de variables :

R L de
q(z0, t0) = —TEQ(E,xo)d—tO- (8.8)
Ainsi on peut déterminer la densité de positons comme :
d 1 3 [
T = / i / JG(F, ¢ — a0, € )rpQ (T, €). (8.9)
espace €

Les fonctions de Green solutions de I’équation de diffusion sont décrites dans le paragraphe
suivant ou elles sont données pour la variable t.
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8.1.1 Résolution en 3 dimensions sans bornes

Dans un premier temps, I'espace de diffusion est considéré non borné dans les trois
directions d’espace. Dans ce cas, la fonction de Green [132] [133] s’écrit sous la forme :

(Tt o) = — ) 1
Gal,t = Ty, to) = 47TK0(t—to)exp< AKo(t — to) (8:.10)

Cette fonction donne des résultats intéressants sur le temps de diffusion et la provenance
des positons. En effet, puisque aucune limite n’est fixée il est possible de mesurer le temps
de diffusion maximum. La figure 8.2 illustre pour plusieurs énergies du positon source
FEg, allant de 10 GeV a 10 TeV, le temps de diffusion suivant I’énergie du positon que 1’on
mesure.
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FiG. 8.2 — Temps de diffusion en fonction de l’énergie mesurée pour différentes énergies
source.

Les courbes de la figure 8.2 possédent deux régimes I'un couvrant les basse énergies,
c’est a dire E << FEg, et celui ou les énergies sont proches de I’énergie source ' ~ FEjg.
Pour les énergies proches de Eg le temps de diffusion est d’autant plus faible que les
énergies considérées sont proches. Ainsi, un positon de 9 GeV venant d’une source de
10 GeV a voyagé moins longtemps qu'un positon de 9 GeV issu d’'une source de 100
GeV. Pour les faibles énergies devant Eg, il est remarquable d’observer le comportement
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asymptotique équivalent pour ’ensemble des énergies Eg considérées, pour peu que 1’on
soit, pour toutes les énergies Eg, dans le régime E << Fg . Ainsi, un positon de 1 GeV
ne peut pas avoir voyagé plus de 10? années, quelle que soit I’énergie de la source Eg dont
il est originaire.

Cette configuration simplifiée donne des indications sur la provenance des positons.
Ceci est illustré par la figure 8.3 ot 'on montre la valeur du propagateur G suivant la
distance de production pour des positons d’énergie Eg, compris entre 0.1 GeV et 10 TeV.
Comme pour la figure 8.2, il existe deux régimes I'un pour des énergies proches de Eg
pour lequel le propagateur diminue trés rapidement et I’autre pour les faibles énergies ou
le propagateur est constant. Ainsi, plus les énergies sont proches de Eg plus le propagateur
est faible et donc plus le lieu de production est proche.
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F1G. 8.3 — Fonction de Green sans borne en fonction de la distance de provenance des
positons pour différentes énergies de la source.
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8.1.2 Reésolution dans un espace borné

Apres le cas simplifié d’'un espace sans borne, I’étape suivante est d’étudier le cas de
la galaxie dont les dimensions sont représentées sur la figure 8.4.

20 kpe

, \
T |}

3 kpe

Etoiles

F1G. 8.4 — Représentation de la galaxie.

Pour la résolution de cette équation, on fait 'approximation que le rayon est infini de-
vant la hauteur. Par rapport au cas précédent, des bords de diffusion, ot les contributions
du propagateur s’annulent, sont ajoutés. Deux résolutions sont possibles pour cette équa-
tion bornée. La premiére proposée par Baltz et al. [75] est utilisée dans DarkSusy : par
analogie avec le champ électrique le propagateur est une somme d’images. Et la deuxieme
proposée pour cette thése utilise I’analogie avec I’équation de Schrodinger ot les bords de
la galaxie représente les bords d’un puit de potentiel. Ainsi, le propagateur est la somme
des états propres. Les deux résolutions sont présentées dans les sous-parties suivantes ainsi
que leur comparaison.

Résolution "images"

Baltz et al. [75] propose une résolution basée sur I’analogie des images électriques.
Dans ce formalisme, chaque contribution posséde une contribution symétrique par rapport
au bord de la galaxie c’est & dire par rapport au plan (x0y). Par rapport au cas non borné,
seule la composante suivant z est affectée avec z = L. Ainsi les coordonnées des images
n s’écrivent :

oo=2', y,=vy, 2 =2nL+(-1)"7, (8.11)
et la fonction de Green devient :
Gimage (T, t — @, t0) = Y (—=1)"Gu(&,t — &, to). (8.12)

n=—oo
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Résolution "quantiques"

Une autre fagon de résoudre ’équation 8.6 est d’utiliser le formalisme de la mécanique
quantique pour un puit de potentiel développée par Maurin et al. [134]. Ainsi la solution
est la somme des états propres contenus entre les bords de la galaxie. Par rapport au cas
non borné, la décomposition en états propres se fait suivant I'axe z. Par conséquent, la
fonction de Green s’écrit

. . ]_ _ (2710)2+(y,y0)2 +o0 _an(t_to) _o (t—to) ’
Gouant(T,t — Ty, 1) = R e 1Ko (t—tg) 5 ane ©n(2) + bye n o (2)
0 n=1

(8.13)
ou les fonctions ¢, (z) sont des fonctions paires, et les fonctions ¢/, (z) sont impaires
décrites de la fagon suivante

1

on(2) =sink,(L —|z|) ou k,L=(n— 5)7?, (8.14)
¢ (2) =sinkl (L —1|z]) ou kL =nm, (8.15)
et les coefficients «,, et ], se calculent comme
K I , Ko, .
n = 73 {(n - 5)4 et al, = ﬁ(mr) : (8.16)

Comparaison

Les deux solutions sont comparées sur les figures 8.5 et 8.6 ou seul le propagateur
vertical est représenté en fonction du paramétre 4KLO—2AT ou L est la demi-hauteur de la
galaxie, K le paramétre de diffusion et 7 le pseudo-temps défini dans la partie 8.1.

Ces deux figures montrent les limites de validité des deux codes. Ainsi pour 4[(%)%
grand c’est a dire A7 petit, le propagateur quantique donne de mauvais résultats soit
des valeurs négatives comme sur la figure 8.5, soit des valeurs trop grandes comme sur la
figure 8.6. De la méme facon le propagateur image donnent des mauvais résultats pour
les grandes valeurs de Ar.

En conclusion, notre code final tient compte du régime de propagation, en changeant
de propagateur suivant les valeurs de Ar.

8.2 Controle du code

Les résultats de ce code de propagation sont comparés avec le code la propagation
de DarkSusy qui utilise simplement le propagateur image. La figure 8.7 montre le bon
accord des deux codes pour une énergie monocinétique de positons & 121 GeV. La figure
8.8 montre que les codes sont aussi en accord quand on considére un flux de positons
source.
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Elux issu de positon d'un neutralino de 121 GeV (GeV-1.sr-1.5-1.cm-2)
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Fi1G. 8.8 — Comparaison de la propagation d’un flux de positons issu de l'annihilation de
neutralino de masse 121 GeV entre le code DarkSusy-Suspect et celui développé dans cette
these.

8.3 Propagation de signaux issus de Kaluza-Klein

Le candidat matiére noire le plus étudié est la plus légére des particules supersy-
métrique (LSP : Lightest Super Particle). Un autre candidat vient des modéles dits de
Kaluza-Klein. Kaluza et Klein ont tenté dés les années 20 d’unifier les intéractions élec-
tromagnétiques et gravitationnelles dans le formalisme de la relativité générale (RG). Ce
cadre ne permet pas cette unification et Kaluza et Klein eurent 'idée d’ajouter au moins
une 5" dimension. Comme cette 5™¢ dimension n’est pas observée, les auteurs propo-
sérent qu’elle soit enroulée sur elle-méme dans un cylindre de rayon R, ot R serait relié¢ a
I'impulsion p’ du champ se propageant dans tout I'espace par R? ~ 2. Pour les modéles
a dimensions universelles, présentés dans le paragraphe 8.3.1, le rayon R posséde une
limite inférieure & 300 GeV [135] pour une seule dimension supplémentaire. A partir de
ce formalisme, des modéles de Kaluza-Klein (KK) proposant des candidats a la matiére
noire sont construits. Deux types de modéles de KK seront présentés dans cette partie ou
le candidat s’annihile donnant de facon directe ou indirecte des positons :

e les modéles a dimensions universelles,

e les modeéles de grande unification a géométrie déformée.

Les produits de I’annihilation sont désintégrés et hadronisés avec le code PYTHIA (version
6.205) [136] pour obtenir le spectre final de positons normalisé par annihilation. Le flux
de positons ainsi obtenu est propagé avec le code décrit précédemment.
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8.3.1 Modéle a dimensions universelles (UED)

Les modeéles UED [137] postulent que tous les champs du modéle standard peuvent
se propager dans la ou les dimensions supplémentaires compactes. Ces modéles ont une
symétrie nommée parité KK avec (—1)"™ ou n est le nombre KK. Cette symétrie assure
que les vertex d’interactions ne peuvent pas impliquer un nombre impair d’état impair
KK. Par conséquent, un vertex avec deux particules du modéle standard (n=0) et un état
KK (n=1) est interdit. Ainsi, le mode le plus léger de premier niveau (LKP : Lightest
KK Particle) avec n=1 ne peut pas se désintégrer en particules du modéle standard. I
est stable et fournit un candidat a la matiére noire. Dans le cas ot le LKP est un photon
de Kaluza-Klein (B'), il s’annihile en fermions ou en bosons de Higgs. La section efficace
d’annihilation en fermions s’écrit [137] comme

380ma? -

< 0oV >=
81m3,

(8.17)

ol oy = M(;T@W et ou Oy est 'angle de Wienberg. L’annihilation en bosons de Higgs de
lordre de 2% est négligée. La figure 8.9 montre que la masse du KK doit étre inférieure
a 1 TeV pour satisfaire les contraintes WMAP [8].
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F1G. 8.9 — Densité relique Qg h? prédite en fonction de la masse du KK. La bande infé-
rieure donne la fenétre de masse KK donne ou la densité relique est la densité de matiére
noire [137].
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Notre exemple dans ces modéles UED se fera avec une particule KK de masse 300 GeV.
La figure 8.10 donne la section efficace d’annihilation totale en fonction de la masse, et
pour une masse de 300 GeV, la section efficace est de 6 pb. La composition des produits
de 'annihilation est présentée sur la figure 8.11.
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F1G. 8.10 — Section efficace d’annihilation pour B! en fonction de sa masse.

Cette section efficace permet de déterminer le flux de positons, et la figure 8.12 montre
ce flux propagé a partir de ’annihilation de B! avec une masse de 300 GeV pour un halo
isotherme : (a, 8,7v)=(2,2,0).

Connaissant ce flux, on peut évaluer la précision de mesure de la fraction de positons
par l'expérience AMS-02 en trois ans avec une acceptance moyenne A.+—0.045 m?2.sr
comme le montre la figure 8.13. Les mesures d’AMS-02 sont données pour le facteur
d’amplification issu de I'ajustement des données de HEAT et pour celui issu du critére de
visibilité défini dans la partie 7.2.3.
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Origine des positons (m,,, =300 GeV)
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F1G. 8.11 — Composition des produits de l'annihilation de B* de 300 GeV en fonction de
I’énergie. Seuls les canaux donnant des positons assez énergétiques sont montrés.
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FI1G. 8.12 — Flux de positons issus de l’annihilation de B! de masse de 300 GeV, apres
propagation.
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Rapport e*/(e +e&*) pour un LKP de 300 GeV
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F1G. 8.13 — Fraction positons issus de l’annihilation de B pour une masse de 300 GeV
mesurée par AMS-02. Le signal est amplifié 60 fois pour étre visible par AMS-02 et 1700
fois pour s’ajuster auzr données de HEAT. La ligne de points représente le fond conven-
tionnel.

8.3.2 Modéle & géométrie déformée

Certaines théories de grande unification & 5 dimensions déformées proposent un fer-
mion Kaluza-Klein stable [138] comme conséquence de la symétrie imposée pour assurer
la stabilité du proton. Cette symétrie basée sur le nombre baryonique et la couleur SU(3)
est appelée Z3. Les particules dans le nouveau groupe de grande unification porte une
charge Z3 tandis que les particules du modele standard porte une charge Z3 nulle. La plus
légere de ces particules (LZP : Lightest Z3 Particle) est stable car elle ne peut se désinté-
grer en particules du modéle standard. Le seul fermion massif dans la gamme d’énergie 1
GeV - 1 TeV pouvant étre candidat a la matiére noire est le neutrino droit KK. La figure
8.14 donne la contrainte de densité relique Qh? en fonction de la masse de la LZP ou
deux régions sont permises par WMAP soit aux alentours de 50 GeV soit au dela de 500
GeV. Dans 'exemple choisi, la LZP a une masse de 50 GeV. La figure 8.15 montre la
section efficace des canaux d’annihilation en fonction de la masse de la LZP et la figure
8.16 donne la fraction des canaux d’annihilation. Ainsi la section efficace & 50 GeV est
de l'ordre de 1 pb. La composition des produits d’annihilation est présentée sur la figure
8.17.
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Origine des positons (mLZP =50 GeV)
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F1G. 8.17 — Composition des produits de ’annihilation de LZP de 50 GeV en fonction de
I’énergie.
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F1G. 8.18 — Fluz de positons issus de ’annihilation de LZP de 50 GeV apres propagation.
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Pour un halo isotherme, («, 3,7)=(2,2,0), le flux de positons propagés dans la galaxie
est illustré par la figure 8.18. La figure 8.19 présente les mesures d’AMS-02, avec une
acceptance moyenne A.+ = 0.045 m?2.sr et 3 ans de données, pour le facteur d’amplification
issu de I'ajustement des données de HEAT et celui du critére de visibilité d’AMS-02 défini
dans la partie 7.2.3. Le facteur d’amplification pour 'ajustement des données de HEAT
est différent dans notre étude de celui obtenu dans [138] car le fond conventionnel est
plus important dans notre étude.

Rapport e*/(e +&*) pour un LZP de 50 GeV
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F1G. 8.19 — Fraction positons issus de l’annihilation de LZP de 50 GeV mesurée par AMS-
02. Le signal est amplifié fois pour étre visible par AMS-02 et 400 fois pour s’ajuster aux
données de HEAT.



170 Chapitre 8. Propagation des positons et grumeaux de matiére noire

8.4 Effets des grumeaux de matiére noire

Cette partie présentera deux aspects des effets des grumeaux de matiére noire sur un
signal de neutralino de 121 GeV. Le premier aspect est lié a la distance par rapport au
lieu de détection qui limite la sensibilité pour ces objets. Le second point discutera de
I’amplification du signal qu’entrainent ces objets.

8.4.1 La distance

Afin de comprendre les effets liés a la distance du grumeau de matiére noire a la
Terre, on prend un signal monocinétique qui correspond dans notre modéle SuSy au
canal yx — ete™ donnant des positons de 121 GeV. La figure 8.20 présente le signal
monocinétique pour différentes distances entre le détecteur et le centre du grumeau dont
le profil est isotherme avec un rayon de 200 pc et dont la masse est de 1051\/1@. La sensibilité
diminue avec la distance d’autant plus vite que I’énergie observée est grande. Ainsi, la
sensibilité de la raie a 121 GeV se perd au dela de 1 kpc.
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F1G. 8.20 — Fluz de positons issus de positons monocinétiques de 121 GeV venant d’un
grumeau de matiére noire .

8.4.2 L’amplification

Pour déterminer 'amplification du signal produit par les surdensités locales de matiére
noire, les grumeaux, une estimation peut se faire en prenant un grumeau et déterminant
le flux de positons issus en fonction de la distance. Ainsi, le facteur d’amplification est
déterminé par le nombre de grumeaux.
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Ainsi la figure 8.21 présente les flux de positons d’un grumeau dont le profil de matiére
noire est isotherme, c’est a dire («, 3,7)=(2,2,0), en fonction de la distance. Ce grumeau a
un rayon de 200 pc avec un rayon de coeur de 100 pc et sa masse est de 1051\/[@. La figure
8.21 indique que le flux issu de ce grumeaux a 1 kpc est 100 fois plus faible a 10 GeV que
la contribution du halo total, on peut définir ainsi une distance de sensibilité. Connaissant
le flux d’un grumeau on peut déterminer le nombre de grumeaux nécessaires pour obtenir
une contribution aussi forte que celle du halo, donnant ainsi un facteur d’amplification
de 2. D’aprés la figure 8.21 il faut 100 grumeaux dans une sphére centrée sur le systéme
solaire de 1 kpc de rayon dont le volume est V, ~ 4 kpc3. L’ensemble des grumeaux de
rayon 200 pc représentent alors un volume de 1 kpc® que la sphére de sensibilité peut
contenir. Et & I’échelle de la galaxie, dont le rayon est de 20 kpc et la hauteur est de
6 kpc, avec les mémes proportions le nombre des grumeaux s’éléve & 2.10°, équivalent a
une masse de 2.10"M¢. La masse de la galaxie est comprise entre 1012 — 10"M¢. Par
conséquent ces grumeaux ne représenteraient pas plus de 2% de la masse de la galaxie
dans ce modéle naif .
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Fia. 8.21 — Flux de positons issus d’un grumeau isotherme de rayon 200 pc en fonction
de la distance comparés au halo global de matiere noire.

Pour augmenter le facteur d’amplification, il semble évident qu’augmenter le nombre de
grumeaux a des limites dues a la taille du volume de sensibilité. Plutét que d’augmenter
leur nombre, il est possible de modifier leur profil, la figure 8.22 montre que pour un
grumeau de méme rayon et de masse similaire mais avec un profil de densité de type
NFW il ne faut plus que 60 grumeaux pour obtenir une contribution valant autant que le
halo. En effet, ces grumeaux donnent un signal plus fort car le profil de densité est plus
piqué au centre de la structure. Ainsi pour un nombre identique de grumeaux le facteur
d’amplification avoisine 3.
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F1G. 8.22 — Flux de positons issus d’un grumeau NFW de rayon 200 pc en fonction de la
distance comparés au halo global de matiére noire.

L’existence d'un facteur d’amplification de I'ordre de 10 semble réaliste. En ce qui
concerne les grandes valeurs d’amplification, c’est a dire supérieures a 10, un travail spé-
cifique est nécessaire pour déterminer les parameétres des grumeaux les permettant.

8.5 Conclusion

En conclusion, un code de propagation indépendant a été congu pour la simulation
de petites structure de matiére noire. Il a été controlé avec le code public DarkSusy, et
il a permis de propager des signaux issus de modeles de Kaluza-Klein et de montrer les
capacités d’AMS-02 dans le cas de deux exemples. Les premiers résultats sur les effets
des surdensités montrent que la distance joue un réle important définissant un volume
de sensibilité. De faibles facteurs d’amplification, c’est a dire inférieurs a 10, peuvent étre
obtenus avec des grumeaux dont les profils de type NF'W sont comparables a celui du
halo de la galaxie.

Dans la lignée de ce travail, les perspectives sont la détermination du fond de positons
secondaires afin de propager avec le méme code le fond et le signal. Un second aspect
est lié a la détermination des parameétres du grumeaux permettant d’obtenir des facteurs
d’amplification importants. Un travail spécifique permettra de quantifier la probabilité
qu’un de ces grumeaux soit proche de notre systéme solaire.

Le code développé fournit ainsi un outil modulaire qui peut étre interfacé avec des
codes de calcul de densité relique comme Micromegas ou des codes de simulations de
signaux comme PYTHIA.



Conclusion

Les données des tests en faisceaux de juillet 2002 du calorimétre électromagnétique
d’AMS-02 ont permis de controller le bon accord entre la simulation du détecteur et
les données. L’utilisation d’un réseau de neurones pour la séparation électron-proton au
niveau du calorimétre donne un pouvoir de séparation de 385 + 46 (stat) + 89 (syst),
pour des protons de 120 GeV et une efficacité de 95% pour les électrons de 50 GeV, et 714
+ 46 (stat) pour une efficacité de sélection de 90%. L’erreur systématique est dominée par
le choix de la méthode de calibration. Ce résultat ne représente qu’une limite inférieure
car les tests en faisceaux ne disposaient pas d’identification externe de particules ni de
systéme déterminant la position d’entrée de ces derniéres.

Grace a une combinaison des informations venant du détecteur a radiation de tran-
sition, du trajectométre et calorimétre, 'acceptance d’AMS-02 aux positons a été déter-
minée dans la gamme d’énergie [0.5-1789] GeV en utilisant des données simulées. Une
acceptance de A.+ = 4.11072m?.sr a été obtenue. Dans le méme temps, I’acceptance aux
protons et aux noyaux d’héliums a été déterminée et elle est au moins 2.10* plus faible pour
les protons. Ainsi, la sensibilité d’AMS-02 a plusieurs modéles exotiques a été étudiée.

Dans le cadre de modéle supersymétriques m-Sugra, un facteur d’amplification du
signal est nécessaire pour qu’ils puissent étre visibles par AMS-02 dans le canal en positons.
Briser I'universalité du paramétre M3 permet d’obtenir des modéles proches de m-Sugra
avec des facteurs d’amplification plus faibles.

Une derniére étude a été menée relative aux facteurs d’amplification. La maniére
conventionnelle d’amplifier un signal est de considérer une surdensité locale de matiére
noire. La plupart des codes ne peuvent pas traiter ces petites structures, c’est la raison
pour laquelle un code de propagation indépendant a été congu. Il d’abord permis d’établir
les capacités d’AMS-02 & détecter des signaux issus de certains modéles de Kaluza-Klein.
Deux exemples ont été choisis, un dans les modéles & dimensions universelles et un dans
les modeles a géométrie déformée. Concernant les effets des surdensités locales, la distance
au lieu de détection joue un role de premier ordre définissant un volume de sensibilité.
Lors de cette étude de faibles facteurs d’amplification, c¢’est a dire inférieur a 10, ont été
obtenus avec des grumeaux dont les profils sont de type NF'W comparables a celui du
halo de la galaxie.

Les perspectives de ce travail s’articulent autour de plusieurs axes. Du point de vue de
la sélection des électrons, une amélioration peut étre attendue par une meilleure optimisa-
tion des réseaux de neurones. Ensuite, on peut raffiner ’étude de la sensibilité d’AMS-02
aux modeéles exotiques en tenant compte de la variation de ’acceptance en fonction de
I’énergie des positons. Concernant le code de propagation indépendant qui a été développé
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dans le cadre de ce travail, plusieurs études complémentaires sont possibles. La premiére
est la détermination du flux de positons cosmiques issus des collisions des protons sur le
milieu interstellaire. Enfin, une étude plus systématique des paramétres caractérisant les
grumeaux doit étre menée de fagon a connaitre I’amplification du signal dans chaque cas.
Elle peut étre complétée par une étude de différentes distributions de grumeaux dans le
halo galactique.



Chapitre 9

Annexe : Comparaison des données des
tests en faisceaux avec la simulation
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F1G. 9.1 — Fraction d’énergie déposée 2 cm autour de la direction de la gerbe pour les
électrons de 50 GeV et les protons de 120 GeV dans les données des tests en faisceaux
comparées a la simulation MC.
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F1G. 9.2 — Fraction d’énergie déposée dans les trois derniéres super-couches pour les élec-
trons de 50 GeV et les protons de 120 GeV dans les données des tests en faisceaur com-
parées a la simulation MC.



178 Chapitre 9. Comparais. données des tests avec simulation

0.2
0.175 - ' —— Test Beam 50 GeV electrons
i Do Test Beam 120 GeV protons
0.15 | I MC—2 50 GeV electrons
i E MC—2 120 GeV protons
25 - e
'€ i E 5
> - ; ;
> I ; :
S 0.1 - N
(- = N — .
= - ;
0 i ! 3
[- L f 5
o5 |- : :
0.05 |- '
i D
0.025 - : :
0 L L " | " | ‘ J;\:l\- i i i ‘ i i i ‘.-\.‘.\-'1.-'-\ \4‘ J;\Al_‘ | |
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

Shower maximum (layer)

F1G. 9.3 — Position du maximum de la gerbe pour les électrons de 50 GeV et les protons
de 120 GeV dans les données des tests en faisceauxr comparées a la simulation MC.
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FIG. 9.4 — Energie moyenne déposée par pizel pour les électrons de 50 GeV et les protons
de 120 GeV dans les données des tests en faisceaux comparées a la simulation MC.
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F1G. 9.5 — Variable "Thrust" représentant la collimation du faisceau pour les électrons de
50 GeV et les protons de 120 GeV dans les données des tests en faisceauxr comparées a la
simulation MC.
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Résumé

L’expérience AMS-02 est un détecteur de physique des particules qui sera installé sur
la station spatiale internationale (ISS) pour une durée d’au moins 3 ans début 2008. Les
motivations physiques sont la mesure des rayons cosmiques (e~, et p, p, v, He, C,...), la
recherche indirecte de matiére noire, la recherche d’antimatiére pour Z>2 et ’étude des
photons du GeV au TeV. L’expérience HEAT a mesuré le spectre de positons jusqu’a 30
GeV. Elle montre une possible distorsion autour de 8 GeV, qui peut s’interpreter comme
un signal de matiére noire. La mesure du spectre de positons cosmiques nécessite une
séparation positons/protons de l'ordre de 10°, obtenue par I'utilisation conjointe des sous-
détecteurs d’AMS-02. Les tests en faisceaux de 2002 du calorimétre électromagnétique ont
permis de déterminer son pouvoir de séparation "électrons" /protons grace & un réseau
de neurones. Cette technique, basée sur des variables discriminantes et mise au point
sur les données, a été utilisée pour déterminer ’acceptance en positons du détecteur en
combinant les informations des autres sous-détecteurs. On peut aussi estimer le nombre de
positons d’origine conventionnelle et déterminer la capacité de détection de signaux issus
de matiére noire froide. Cette étude est présentée pour des signaux issus de neutralinos
supersymétriques et de particules stables de Kaluza-Klein. Les flux restent naturellement
trop faibles pour étre détectables. Le signal peut étre amplifié grace a l'existence de
surdensités locales de matiére noire qui apparaissent naturellement dans les modéles de
formation de galaxie. Une modélisation de ces surdensités a été mise au point et présentée.

Mots clés : AMS, calorimétre électromagnétique, positons cosmiques, matiére noire
froide, propagation et supersymeétrie.

Abstract

The AMS-02 experiment is a particle physic detector which will be installed on the
international space station (ISS) in 2008 for at least 3 years. The physics motivations are
cosmic ray measurements (e~, e, p, p, v, He, C,...), antimatter search for Z>2 and gamma
ray studies from GeV to TeV. The HEAT experiment has measured positron spectrum up
to 30 GeV, and shown a possible distorsion around 8 GeV, which can be interpreted as a
dark matter signal. The cosmic positrons spectrum measurement needs positron/proton
separation close to 10°, which will be obtained combining all AMS-02 sub-detectors. A
neural network analysis has been developed on test beam data taken in 2002, to estimate
the electron/proton rejection for the electromagnetic calorimeter. This technique, based
on discriminant variables and which was tuned on data, was used to determine the posi-
tron acceptance combining other sub-detectors informations. The number of conventional
positrons can be estimated and AMS ability to detect cold dark matter signals has be de-
termined. This study was presented for signal from supersymmetric neutralino and from
Kaluza-Klein stable particles. Fluxes are naturally too low to be detected. Signal can be
enhanced thanks to local dark matter over-densities which appear naturally in galaxy
formation models. A model for those over-densities has been tuned and presented.

Keywords : AMS, electromagnetic calorimeter, cosmic positrons, cold dark matter,
propagation and supersymmetry.



