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Avant-propos

Eternity is really long, especially near the end.
Woody Allen

Une thése, c'est vraiment court... Surtout a la fin.
Julien Bolmont

Lorsque j'ai commencé mon stage de DEA en mars 2002, le LPTA, Laboratoire de Phy-
sique Théorique et Astroparticules n'existait pas encore. A I'époque, six permanents, deux
post-docs et deux autres stagiaires de DEA composaient tout I'effectif du GAM, le Groupe
d’Astroparticules de Montpellier.

Et puis le GAM a grandi. Au début de ma deuxieme année, nous avons déménagé dans des
locaux plus grands et de nouveaux permanents sont arrivés. Centrées sur |'expérience CELESTE
a la création du laboratoire en 2000, les activités ont ensuite évolué vers des expériences de
pointe de |'astronomie gamma et des rayons cosmiques au sol et en vol : AMS-02, HESS et
GLAST.

Finalement, début 2005, le Laboratoire de Physique Mathématique et le GAM ont fusionné
pour former le LPTA.

Chaque année de ma thése a donc vu une évolution majeure du laboratoire. Le petit groupe
du début est devenu une grande équipe couvrant des disciplines variées mais complémentaires.

Alors que j'écris ces lignes, j'ai quitté Montpellier et son soleil, mais je sais que les trois
années que j'y ai passées sont parmi les plus enrichissantes de ma vie, a tous les points de vue.
Aussi, j'aimerais remercier ici toutes les personnes qui ont fait de cette expérience une belle
expérience : Agnieszka Jacholkowska et Alain Falvard (mes directeurs de these) et par ordre
alphabétique : Michele Bourgeat, Richard Britto, Javier Bussons-Gordo, Sylviane Colaiocco,
Fabrice Feinstein (mon président de jury), Yves Gallant, Edmond Giraud, Sylvain Guiriec, Eric
Nuss, Frédéric Piron, Saeeda Sajjad, Mariusz Sapinski et Claude Zurbach.

Pour terminer ce petit préambule, je voudrais encore remercier Jacques Boucrot et Jean-Luc
Atteia, qui ont bien voulu étre mes rapporteurs, Martin Pohl pour sa participation au jury et
la collaboration HETE-2 pour m'avoir donné acces aux données photon-photon de FREGATE.

Cette these est disponible sur Internet au format pdf, sur le serveur de these multidisciplinaire
du CNRS : http://tel.ccsd.cnrs.fr/, domaine Astroparticule et cosmologie.


http://tel.ccsd.cnrs.fr/
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[I'y a 50 ans passés, le CERN, I'Organisation Européenne pour la Recherche Nucléaire,
naissait d'une collaboration de douze pays. On savait déja alors qu'étudier la matiére dans ses
détails les plus fins nécessiterait des équipements aussi gros et perfectionnés que coliteux et
que le seul moyen de pouvoir les réaliser serait d'allier les ressources financieres de plusieurs
pays et les efforts de diverses communautés de physiciens.

Aujourd'hui en 2005, le CERN construit le grand collisionneur de hadrons, le LHC. Cet appa-
reil utilisera des aimants supraconducteurs refroidis avec de |'hélium superfluide et permettra
a partir de 2007 de produire des faisceaux de protons d'une énergie de 14 TeV en mode colli-
sionneur. Le LHC sera alors I'accélérateur permettant d'atteindre les énergies les plus élevées.
Rechercher les énergies les plus hautes permettra de produire des particules lourdes d'un nou-
veau type : particules supersymmétriques, bosons de Higgs, mini trous noirs. Cela permettra
de tester les théories de physique des particules actuelles ou futures et de sonder toujours plus
profondément les constituants de la matiere. Toutefois, plus les énergies augmentent, plus les
machines sont complexes. C'est pourquoi depuis quelques années, les physiciens des particules,
conscients que la nouvelle physique ne se fera pas forcément dans un laboratoire souterrain,
se tournent vers |'étude des particules venues de |'Univers, les astroparticules.

Qu'’elles soient émises par le Soleil ou par des phénomenes astrophysiques violents a des
distances cosmologiques, les astroparticules sont produites par la nature et peuvent permettre
de sonder des domaines de la physique des particules encore inconnus.

Le détecteur spatial AMS-02, qui sera installé sur la Station Spatiale Internationale début
2008 permettra d'explorer cette nouvelle physique. Fruit d'une collaboration de prés de 500 phy-
siciens, dont un bon nombre travaillait sur les expériences sur accélérateur, AMS sera chargé
d'étudier les rayons cosmiques chargés. Il recherchera la matiére noire et I'antimatiére primor-
diale présentes dans |'Univers. En outre, il sera capable de détecter des photons entre environ
1 GeV et 300 GeV et il aura acces a différents types de sources astrophysiques comme les
pulsars ou les sursauts gamma.

Avec des énergies de I'ordre de 10°! ergs libérées en rayonnement gamma en un temps assez
court, les sursauts gamma sont les événements astrophysiques les plus violents jamais observés.
Les photons qu'ils émettent parcourent des distances cosmologiques avant de nous parvenir
et pourraient nous permettre de sonder I'Univers a grande échelle (par exemple en signalant
les galaxies a grande distance) et d'explorer la physique au-dela du Modele Standard.

Méme s'il a fait ses preuves depuis plus de 50 ans, le Modele Standard de la physique
des particules possede une faille importante : il ne permet pas d'unifier la théorie relativiste
de la gravitation (la relativité générale) avec la mécanique quantique. Pour concilier la phy-
sique de I'infiniment petit avec la physique de I'infiniment grand, plusieurs approches ont été
développées. Les modeles de gravitation quantique sont fondamentalement différents mais
certains sont d'accord pour prédire que la structure fine de I'Univers (typiquement a I'échelle
de Planck) pourrait engendrer une violation de la symétrie de Lorentz. Cette violation se
traduirait par un effet observable : des photons d’'énergies différentes voyageraient a des vi-
tesses différentes. Une source gamma a la fois variable et lointaine, comme un sursaut gamma,
pourrait permettre de tester ces modeéles.

A partir d'octobre 2002, et pendant trois ans, j'ai mené un travail de these intitulé :
“ Détection des gamma dans I'expérience AMS et analyse temporelle des sursauts
gamma par la mission HETE-2 ”. Comme le suggere le titre, cette these s’articule autour de
deux grandes parties. La premiére concerne les capacités de détection en gamma du détecteur
AMS-02 et la seconde présente I'analyse temporelle de douze sursauts gamma observés par le
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satellite HETE-2 pour lesquels une mesure de redshift est disponible. Cette derniére étude a
été menée dans le but de rechercher un effet de Gravitation Quantique sur la propagation des
photons.

Le présent mémoire est composé de trois grandes parties.

La premiere partie donne le cadre du travail de these et permet d'éclairer les différentes
notions évoquées dans le titre. Le premier chapitre donnera un apercu des méthodes utilisées
en astronomie gamma et décrira rapidement les différents objets astrophysiques émettant des
photons de haute énergie. Le deuxieme chapitre donnera I'état actuel des connaissances en ce
qui concerne les sursauts gamma. Le troisieme chapitre portera sur I'expérience AMS-02, et
le quatrieme évoquera le satellite HETE-2.

La deuxieme partie concerne plus particulierement AMS-02 en tant que détecteur de photons.
Nous verrons au premier chapitre comment son trajectographe et son calorimetre électroma-
gnétique détecteront les gamma et nous donnerons leurs performances attendues. Le deuxieme
chapitre sera consacré a la calibration au sol du calorimetre. J'exposerai les résultats de mon
analyse des données du test sur faisceau de Juillet 2002 au CERN. Une partie de ce travail
de thése a consisté a développer un simulateur rapide pour évaluer les performances d'AMS
pour différents types de sources gamma comme les pulsars, les blazars ou les photons dus a
I'annihilation de particules supersymétriques dans les régions centrales de la Galaxie. Je décrirai
ce simulateur et donnerai des prédictions dans le troisieme chapitre.

Aprés son lancement en 2008, AMS-02 aura la possibilité d'observer des sources gamma
entre 1 GeV et environ 300 GeV. Compte tenu de ses performances, on pense qu'il pourra
observer quelques sursauts par an et que ces observations permettront peut-étre de tester les
modeles de Gravitation Quantique.

La troisieme partie de cette these décrit une étude temporelle des données du satellite
HETE-2 effectuée sur douze sursauts. En utilisant I'analyse en ondelettes, et en considérant un
modele particulier issu de la Théorie des Cordes, nous avons pu donner de nouvelles limites sur
I'échelle de Gravitation Quantique. Le premier chapitre de cette partie décrira le modeéle utilisé
et montrera pourquoi les sursauts gamma sont de bons candidats pour le tester. Le deuxieme
chapitre évoquera les données du satellite HETE-2 utilisées pendant I'étude et expliquera la
méthode suivie pour analyser les courbes de lumiere des sursauts. Enfin, le troisieme chapitre
donnera les résultats obtenus concernant |'échelle de gravitation quantique.



Premiéere partie

Le cadre
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Cette premiere partie permet de placer le cadre général de la these.

Ainsi, dans le premier chapitre, nous verrons comment s’est développée I'astronomie gamma
a partir du milieu du XX¢ siecle, et comment elle continue a se développer avec des expériences
toujours plus performantes. Nous donnerons ensuite une liste non exhaustive des différentes
sources de rayonnement gamma observées jusqu'ici. Enfin, nous décrirons dans les grandes
lignes les techniques d'observation des gamma au sol et en orbite.

Le deuxieme chapitre présentera |'état actuel des connaissances en ce qui concerne les sur-
sauts gamma. Nous passerons en revue les observations passées et présentes et nous donnerons
leurs résultats majeurs. Nous évoquerons ensuite rapidement les expériences futures. Dans un
deuxieme temps, nous décrirons brievement le modele des chocs internes-externes qui est de
plus en plus accepté pour expliquer I'émission des sursauts.

Dans le troisieme chapitre, nous décrirons I'expérience AMS-02. Apres un bref rappel des
origines du projet et des résultats marquant du vol d'essai de 1998, nous passerons en revue
les différents éléments de |'expérience et nous donnerons les caractéristiques principales ainsi
que les performances attendues des différents sous-détecteurs. Nous ne détaillerons pas dans
ce chapitre le fonctionnement du calorimetre électromagnétique et celui du trajectographe qui
seront vus plus en détail dans la partie |l.

Enfin, le quatrieme chapitre décrira le satellite HETE-2 et plus particulierement son détecteur

gamma FREGATE (French Gamma-ray Telescope). Nous utiliserons en effet les données de
FREGATE dans la partie Il
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Chapitre 1

Astronomie gamma

Cing ans apres la découverte des rayons X par Wilhelm Conrad Rontgen en décembre 1895
et des “rayons uraniques” ! par Henri Becquerel quelques mois plus tard, le physicien francais
Paul Villard met en évidence un rayonnement pénétrant de particules neutres.

Ernest Rutherford désigne ce nouveau type de rayonnement par la lettre grecque gamma (7y)
qui fait suite dans I'alphabet aux lettres alpha («) et beta (/3), déja utilisées pour désigner
respectivement les rayonnements de noyaux d'hélium et d'électrons.

[l faut attendre 1914 pour que Rutherford et Edward Andrade identifient le rayonnement
a un rayonnement de type électromagnétique, tout comme les rayons X, mais de longueur
d’'onde plus courte.

Dans les années 1900, I'utilisation généralisée de I'électroscope (cf. Fig. 1.1) permet de
remarquer qu'il existe un rayonnement ambiant de particules chargées. Une part de ce rayon-
nement est identifié par Rutherford comme produit par la radioactivité naturelle, mais en 1912
et 1913, Victor Franz Hess (cf. Fig. 1.2) et Werner Kolhorster montrent que le flux de par-
ticules augmente lorsqu’on s'éleve en altitude. C'est en 1925 que Robert Andrews Millikan
appelle ces particules venues du ciel rayons cosmiques.

Aujourd'hui, la composition des rayons cosmiques est bien connue. Environ 90% sont des
protons, 9% des électrons et les autres éléments composent le 1% restant. D'autre part, on sait
depuis les années 60 qu'ils ne sont pas composés uniquement de particules chargées > mais aussi
de photons. Le domaine qui se charge d’étudier les photons d'énergie typiquement supérieure
a 100 keV est appelé astronomie gamma. Au contraire des rayons cosmiques chargés, il est
possible avec les photons v d'observer des sources car les photons ne sont pas déviés par les
champs magnétiques.

Apres avoir rappelé I'historique de I'astronomie gamma, nous verrons quels sont les méca-
nismes physiques qui produisent des photons . Nous décrirons ensuite rapidement les différents
objets astrophysiques qui émettent ces photons. Enfin, nous passerons en revue les différents
types d'instruments utilisés pour les détecter.

IBecquerel découvre la radioactivité de I'uranium en mars 1896.

20n parle alors de rayons cosmiques chargés. Chez certains auteurs, I'expression “rayons cosmiques’ désigne
uniquement les rayons cosmiques chargés. Dans ce cas, les photons ou les neutrinos d’origine astrophysique
ne font pas partie des rayons cosmiques !

21



22 Chapitre 1. Astronomie gamma

Fig. 1.1: Un électroscope a feuille d'or (vers Fig. 1.2: Victor Hess aprés un de ses vols des-
1900). L'appareil est constitué de deux feuilles tinés a mesurer le flux des particules traversant
métalliques tres légere (ici de la feuille d’or). On I'atmospheére. Image National Geographic.

commence par charger électriquement ces feuilles
métalliques, qui s'écartent I'une de I'autre. Lors-
qu'une particule chargée passe a proximité des
feuilles, elle ionise I'air environnant et une partie
de la charge électrique des feuilles est transmise
a l'air. Ainsi, en mesurant le temps que mettent
les feuilles métalliques pour se rejoindre, on peut
avoir une idée du flux de particules ayant pro-
voqué une ionisation dans I'air. Image Oak Ridge
Associated Universities.

1.1 Historique

Feenberg et Primakoff en 1948 [1], Hayakawa en 1952 [2] puis Morrison en 1958 [3] montrent
que de nombreux processus physiques intervenant dans I'univers sont susceptibles de produire
des photons . lls avancent que des phénomenes tels que les supernovae 3, I'interaction des
électrons dans les champs magnétiques et celle des rayons cosmiques dans les gaz du milieu
interstellaire peuvent créer des photons de haute énergie.

A I'époque, les détecteurs de gamma au sol ne montrent pas de photon directement venu du
ciel : I'atmosphere absorbe la plus grande partie du rayonnement électromagnétique au dela
du domaine visible. Pourtant, Blackett [4] avait montré dés 1948 que les rayons cosmiques
trés énergétiques pourraient produire une certaine quantité de lumiere Cerenkov* en pénétrant
dans I'atmosphere terrestre, et c’est dans les années 50 que ces flashes de lumiére sont observés
pour la premiere fois. De nombreuses années s'écouleront avant que des détecteurs gamma

3Cf. section 1.3 pour la description des différentes sources.
#0On utilise aussi I'orthographe “Tcherenkov”. Du nom du physicien soviétique qui a découvert cet effet en
1934.
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Fig. 1.3: Le satellite Explorer-XI. Le détecteur, situé dans la moitié gauche de I'image mesure 112 cm de
long pour 47 cm de diameétre. Image NASA.

Fig. 1.4: Le déploiement du satellite CGRO vu depuis la navette Atlantis le 7 avril 1991. L'élément circulaire
du bas protége le détecteur EGRET. Celui du milieu couvre COMPTEL. En haut se trouve le détecteur OSSE.
Un peu en dessous d'EGRET, a gauche et a droite, on distingue deux des huit éléments de BATSE. Image
NASA.

basés sur la détection de lumiere Cerenkov soient construits.

C'est avec les ballons sonde, mais surtout avec I'avéenement des techniques spatiales, que
les observations des photons v d'origine astrophysique commencent dans les années 60.

De nombreux satellites (une cinquantaine) ont permis de détecter et d'étudier les rayons
gamma astrophysiques. Nous n’en citerons que quelques uns dans ce chapitre. D'autres seront
mentionnés dans le chapitre a propos des sursauts gamma (chapitre 2).

Le premier détecteur dédié aux 7y a étre placé en orbite est Explorer-Xl en avril 1961 (Fig. 1.3).
Pendant un vol de 23 jours, il permet d'enregistrer 22 photons gamma parmi 22000 autres
événements dus aux particules chargées. Les quelques photons détectés, au dessus de 50 GeV,
ne semblent pas provenir d'une région particuliere du ciel [5].

A partir de 1967 et pendant trois ans, le satellite OSO-3 (Orbiting Solar Observatory)
enregistre 621 événements attribués a des photons y et réalise le premier relevé systématique
du ciel au dessus de 50 GeV [6]. L'émission est trés anisotrope. L'essentiel des photons détectés
provient du disque et du centre galactique.

De grands progres sont réalisés avec SAS-2 puis COS-B. En 1972 et 1973, SAS-2 (Small
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Le Troisiéme Catalogue EGRET
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Fig. 1.5: Les sources du troisieme catalogue EGRET. Image NASA.

Astronomy Satellite) [7] permet pour la premiére fois une étude détaillée du ciel gamma
entre 20 MeV et 1 GeV. D’autre part, il met en évidence la composante v du fond diffus et
découvre une corrélation entre la morphologie de la galaxie et les zones d'émission de gamma
galactiques. Enfin, il détecte pour la premiere fois I'émission ~ des pulsars® du Crabe, de Vela
et découvre le pulsar Geminga.

COS-B (COsmic ray Satellite) [8] dresse de 1975 a 1982 la premiére carte d'émission gamma
de la Galaxie entre 30 MeV et 5 GeV et permet une étude de détail de Geminga. |l permet de
dresser un catalogue de 25 sources [9] parmi lesquelles figure une seule source extragalactique :
le quasar 3C273.

Dans les années 70, on découvre la premiére raie d'émission en gamma avec une expérience
en ballon développée par le Rice University Group. En 1977, une autre expérience, toujours
embarquée en ballon, observe la raie a 511 keV due a I'annihilation des électrons et des
positrons dans la région du centre galactique.

C'est également en 1977 que germe l'idée de détecteurs au sol utilisant les gerbes at-
mophériques pour étudier les astroparticules [10]. Pourtant, |'astronomie gamma au sol peine
a se développer. On a en effet tendance a surestimer le flux des photons gamma et a sous-
estimer le fond hadronique trées mal connu. C'est seulement a la fin des années 80 que les
techniques s'améliorent et permettent d'obtenir des résultats positifs. En 1989, le premier
télescope atmosphérique, WHIPPLE, détecte le reste de supernova du Crabe [11].

Du coté des expériences spatiales, une étape décisive est franchie en 1991 avec le lance-
ment de CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory, Fig. 1.4). Parmi les quatre détecteurs
embarqués a bord de CGRO, deux nous intéressent plus particulierement : EGRET et BATSE.
Nous évoquerons BATSE (Burst and Transient Source Experiment) plus en détail lorsque nous
parlerons des observations des sursauts gamma.

EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope) [12] profite de deux améliorations

5Cf. section 1.3 pour la description des différentes sources.
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Fig. 1.6: Relevé du plan galactique effectué par HESS. Il s'agit d’'une carte de significativité. A coté de
chaque source figure la valeur de la significativité. D'apres [14].

majeures par rapport a ses prédécesseurs : son domaine d'énergie (de 20 MeV a 30 GeV) est
plus étendu et sa surface effective est 10 a 20 fois plus grande (1500 cm? entre 200 MeV et
1 GeV). Les résultats d'EGRET sont a la hauteur de ces avancées techniques. En neuf ans
d’opération, il effectue une cartographie® compléte du ciel entre 100 MeV et 10 GeV et étudie
le fond diffus galactique. Il permet de plus de constituer un catalogue de 271 sources [13]
(cf. Fig. 1.5). Parmi ces sources, on a identifié 6 pulsars, une éruption solaire et 93 blazars
de maniere plus ou moins certaine. D'autre part, le Grand Nuage de Magellan et une radio
galaxie (Cen A) ont été repérés. Il reste encore 170 sources non identifiées dans le catalogue
EGRET.

A partir des années 90, I'astronomie gamma au sol se développe fortement avec des seuils en
énergies de plus en plus bas et des sensibilités meilleures. On citera par exemple les imageurs
CANGAROO-I, Il et 11l [15] (a partir de 1995), CAT [16] (1996), HEGRA [17], MAGIC [18],
VERITAS [19], HESS [20] et les échantilloneurs CELESTE [21], STACEE [22] et CACTUS
[23].

HESS est vraisemblablement I'instrument au sol le plus performant actuellement en fonc-
tionnement. |l est constitué de quatre imageurs (cf. Sec. 1.4.3) fonctionnant en mode stéréo-
scopique. La grande surface de collecte (107 m?) et un seuil en énergie de 100 GeV environ
ont permis de détecter plusieurs sources galactiques et extragalactiques. Quinze sources au
TeV ont été découvertes par HESS dont certaines semblent coincider avec des sources EGRET
non identifiées. La figure 1.6 montre le relevé du plan galactique effectué en 2004 [14].

5Pour effectuer la cartographie du ciel, on utilise les données pour lesquelles la résolution angulaire est
meilleure, c'est a dire les données a haute énergie (ici, au dessus de 100 MeV).
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A I'heure actuelle, les satellites INTEGRAL, SWIFT et HETE-2 prennent des données
gamma. GLAST [24], dont le lancement est prévu en 2007 leur succédera et sera alors le
détecteur gamma spatial le plus performant.

Le futur des expériences au sol s'annonce riche en potentialités. De nombreuses expériences
actuelles vont évoluer pour augmenter leur surface de collecte (en ajoutant des télescopes). Par
exemple, la phase 2 de HESS [25] reprendra les télescopes existants et ajoutera une cinquieme
parabole d'une surface de 600 m2. Le seuil de HESS-II sera alors d'environ 50 GeV, ce qui
fera de cet instrument le parfait complément d’'une expérience spatiale comme GLAST, dont
le domaine d’énergie va jusqu'a 300 GeV environ.

1.2 Les mécanismes de production

Plusieurs processus physiques peuvent entrainer la création de photons gamma (cf. Fig. 1.7).

La collision entre les particules du rayonnement cosmique et les noyaux et molécules du
milieu interstellaires produisent des pions 7, 7~ et 7%. Les pions neutres’ se désintégrent
immédiatement en donnant deux photons. Le spectre des photons gamma produits présente
un maximum aux environs de 72 MeV.

Quand une particule rencontre son antiparticule, elles s'annihilent en produisant des photons.
L'exemple le plus typique de ce processus est |'annihilation des électrons et des positrons
dans la région du centre galactique. Des positrons peuvent étre créés par radioactivité ou dans
I'explosion de supernovae. Certains modeles de matiere noire prévoient aussi la production de
positrons (cf. aussi la section 3.2.2 du chapitre 3). Pour qu'un électron puisse |'attirer, un
positron doit avoir une énergie inférieure a 100 eV. La signature de I'annihilation e~ e™ est une
raie d’émission spectrale a 511 keV.

Un autre processus important pour la création de v est la décroissance de noyaux radio-
actifs. Les processus explosifs créent des éléments qui peuvent étre stables ou non. Dans ce
dernier cas, des photons gamma sont émis. Leur énergie est caractéristique du noyau qui s'est
désexcité.

Les particules chargées peuvent étre déviées, c'est-a-dire accélérées, par les champs magné-
tiques. L'accélération de particules chargées produit des photons dont I'énergie est pro-
portionnelle au rapport du carré de la force magnétique par le carré de la masse des particules.
Pour les électrons, ce domaine d'énergie se situe souvent dans le domaine gamma.

Le nom de l'interaction correspondante dépend de la nature de la force qui produit I'accélé-
ration. Si I'électron est accéléré dans le champ électrostatique prées d'un noyau, on parle de
rayonnement de freinage ou bremsstrahlung. Dans un champ magnétique, on a une radiation
synchrotron. Quand le processus se produit dans le champ électromagnétique d'un photon, on
parle de diffusion Compton®.

Le dernier processus que nous décrirons ici peut faire passer un photon du domaine X
au domaine gamma. Il s'agit du mécanisme de diffusion inverse compton. |l se produit lors-
qu'un électron trés énergétique transfere une partie de son énergie a un photon. Cette énergie
transférée varie comme le carré du facteur de Lorentz de I'électron incident. Ainsi, un photon
X de 10 keV diffusé par des électrons avec un facteur de Lorentz’ I' = 1000 passe dans le
domaine v avec une énergie d'environ 12 GeV.

"La masse du ¥ est d’environ 135 MeV.
8Les expressions “Diffusion Compton” et “Effet Compton” désignent le méme mécanisme.

9Le facteur de Lorentz est défini par I' = 1/1/1 — v2/c2.
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Effet synchrotron

Effet inverse Compton

Fig. 1.7: Les mécanismes de production des rayons gamma. Images J. Bolmont.

1.3 Les différentes sources de rayonnements gamma

1.3.1 Sources gamma galactiques

Si on met a part les éruptions solaires, qui produisent des photons gamma de maniére
sporadique, et les photons v produits par interactions des rayons cosmiques dans la haute
atmosphere terrestre [26], il existe deux grandes familles de sources gamma galactiques. Les
pulsars et les restes de supernova (SNR pour Supernova Remnant). En fait, les pulsars sont le
résultat de supernovae et ils sont donc souvent associés a un SNR. D’autre part, I'interaction
du rayonnement cosmique avec le milieu galactique est responsable de la création des photons
gamma du fond galactique.

Les étoiles massives (plus de quelques masses solaires) finissent leur vie en explosant. L'ex-
plosion proprement dite est appelée supernova. Pendant cette explosion, les couches externes
de I'étoile sont éjectées a des vitesses de I'ordre de 10* km/s. Lorsque ces couches rencontrent
le milieu interstallaire, il se forme une onde de choc qui peut accélérer les particules chargées 1°.

Les restes de supernova peuvent accélérer des électrons jusqu'a une centaine de TeV et

ONotamment par le mécanisme de Fermi du premier ordre.
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EGRET All-Sky Gamma-Ray Survey Above 100 MeV

Fig. 1.8: Le ciel gamma vu par EGRET, pour des énergies supérieures 3 100 MeV. Image NASA.

produire des photons gamma de haute énergie par effet inverse Compton. Une partie de la
composante gamma de |'émission des SNR est vraisemblablement due 3 la création de 7° par
interaction de hadrons accélérés par le reste de supernova avec des nuages de gaz environnants.

Les pulsars sont en fait des étoiles a neutrons dont le rayonnement nous parvient de maniere
périodique. Pendant leur effondrement, ces étoiles tournent de plus en plus vite, du fait de la
conservation du moment cinétique. D’autre part, la conservation du flux magnétique (o< Br?)
fait qu'elles sont fortement magnétisées.

[l existe des pulsars qui émettent en radio, optique, X et gamma. C'est la cas pour le pulsar
du Crabe. D'autres comme Geminga émettent peu en X, pas du tout en radio et optique et
beaucoup en gamma.

Les trous noir de masse stellaire situés dans notre galaxie peuvent étre associés a une étoile
pour former un systéme binaire. Si la matiere de |'étoile est attirée par le trou noir, il se forme
un disque d'accrétion et deux jets de plasma sont produits de part et d'autre du disque, alignés
avec son axe de rotation. Les jets émettent dans le domaine radio, mais le disque peut produire
des photons X et . C'est ce que I'on appelle un microquasar.

Enfin, les photons du fond diffus galactique sont produits par |'interaction du rayonne-
ment cosmique avec le milieu galactique [27]. Lorsque les protons interagissent avec le gaz
interstellaire, ils produisent des pions neutres qui donnent des photons gamma. Des photons
peuvent aussi étre produits par rayonnement de freinage ou passer dans le domaine gamma
par diffusion inverse Compton.

Sur I'image de la figure 1.8, les régions centrales de la galaxie se situent au centre du gra-
phique. On remarque bien |'émission galactique puisqu’elle suit |'axe horizontal correspondant
au plan de la galaxie.

1.3.2 Sources gamma extragalactiques

Quelques pourcents des galaxies présentent une activité importante. Cette activité se traduit
par une émission intense en gamma, radio et visible. C'est un trou noir qui est a I'origine des
AGN (Active Galactic Nuclei), les noyaux actifs de galaxies. Ce trou noir, d’environ 10°-10%°
masses solaires, accrete la matiere environnante en un disque qui produit un rayonnement du
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Wide Field / Planetary Camera

plical/Radio | HST Image of a Gas and Dust Disk

Fig. 1.9: Le noyau de la galaxie NGC 4261. A gauche, la galaxie vue en optique et en radio. Les jets sont
bien visibles. A droite, le tore de poussiére vu par le télescope spatial Hubble. Image NASA STScl.

domaine optique au domaine X dans une petite région d'environ 0.01 pc ! autour du trou noir.
Le disque d'accrétion, d'une taille approximative de 0.1 pc est entouré d'un tore de poussiére
de 102-10° pc qui est plus froid et qui émet en infrarouge. Autour de cet ensemble gravitent
des nuages de matiere ionisée qui émettent dans le domaine visible.

Certains AGN possedent des jets relativistes le long de leur axe de rotation. C'est le cas de
la galaxie NGC 4261 (cf. Fig. 1.9). Les jets émettent principalement dans le domaine radio
mais on a observé de brusques séquences d'émission ' en optique, X et 7.

Selon I'angle sous lequel on observe les AGN et selon l'intensité de I'émission radio, ils
recoivent des noms différents. Par exemple, les blazars sont des AGN avec une émission radio
forte et un jet dirigé vers la Terre. Ce sont des objets variables avec une émission gamma tres
intense.

Au méme titre que les AGN, les sursauts gamma font parties des sources gamma extra-
galactiques. lls seront vus en détails au chapitre 2.

L'image de la figure 1.8, met en évidence |'existence d'un fond diffus extragalactique
(régions en bleu). L'émission gamma extragalactique est isotrope. Mesuré par EGRET [28],
le spectre a montré une ressemblance avec le spectre des blazars jusqu'a une énergie de
10 GeV. Il est donc possible que le fond diffus extragalactique soit, au moins en partie, dii a
la superposition de blazars qui n'auraient pas été résolus.

1.4 Détection

Le but d'un détecteur est de créer un courant électrique au passage d'une particule. Ce
courant électrique peut ensuite étre traité, et analysé. Lorsque cette particule est neutre
électriquement, comme un photon, la détection n'est pas possible directement. Il faut uti-
liser un matériau dans lequel le photon interagit pour donner une particule chargée.

111 pc (parsec) = 3.26 années lumigre.
12| e terme anglais approprié est flare.
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Ce matériau est une sorte de révélateur. Il en existe différents types. Cela peut étre du plomb
ou un scintillateur dans le cas des détecteurs spatiaux, ou bien encore |'atmosphére terrestre
pour les détecteurs au sol.

1.4.1 Interactions des photons avec la matiere

Les photons peuvent interagir de différentes maniéres avec la matiére '3,

Ces différents processus sont représentés schématiquement par la figure 1.10. Lorsqu'un
photon éjecte un électron du nuage électronique d'un atome, on parle d'effet photoélectrique.
L'effet Compton est |'interaction d'un photon avec un électron, mais I'électron est peu ou pas
lié. Pendant l'interaction, I'électron est éjecté et le photon est dévié. La production de paire,
matérialisation d'un photon en une paire e*e™, ne peut avoir lieu que dans le champ électrique
d'un atome ou d'un électron.

Les sections efficaces d'interaction correspondantes aux processus précédemment cités sont
données par la figure 1.11, dans le cas du plomb. Jusqu'a environ 100 keV et 300 keV,
c'est I'effet photoélectrique qui domine. Entre 300 keV et 30 MeV, c’est I'effet Compton qui
devient prépondérant. Enfin, au dela de 30 MeV, les photons donnent majoritairement des
paires électron-positron.

1.4.2 Observation au sol ou en vol ?

Cette question en appelle une autre, presque équivalente : observation a basse énergie ou a
haute énergie ?

En effet, c'est la gamme d'énergie utile qui distingue vraiment les observations au sol et en
orbite. La figure 1.12 de la page 32 montre la courbe d'absorption de I'atmosphére sur |'étendue
du spectre électromagnétique. On voit que |'atmospheére laisse passer la lumiere visible et les
ondes radio. Cela permet d'utiliser des instruments au sol pour ces domaines d'énergie. Dans
les domaines IR (infrarouge), UV (ultraviolet) et X, et si on veut observer directement des
photons 7, il est nécessaire de faire des observations depuis des satellites.

Les détecteurs en orbites permettent surtout d'étudier les photons gamma de basse énergie
(typiquement en dessous de 300 GeV). Aux énergies plus hautes, on peut détecter les gerbes
de particules (e~ et et) que les photons créent dans la haute atmosphere. Ces électrons et
positrons vont a des vitesses supérieures a celle de la lumiere dans I'air, si bien que des photons
visibles sont émis par effet Cerenkov. Les détecteurs au sol travaillent plus dans le domaine
des hautes énergies, typiquement supérieures a quelques dizaines de GeV.

Un autre facteur est a prendre en compte : le flux des photons gamma décroit rapidement
quand I'énergie augmente. Dans |'espace, ou I'on a accés aux plus basses énergies, on a des
flux plus importants, mais les détecteurs sont plus petits et plus coliteux'*. Au sol, on peut
détecter des photons plus énergétiques, mais les flux sont faibles et les détecteurs doivent étre
plus grands. lls sont aussi moins coliteux.

3Nous ne parlerons pas ici de la diffusion Rayleigh qui est un processus de diffusion du photon par le nuage
électronique d'un atome : aucune particule chargée n'est créée. Cette interaction n'intervent donc jamais pour
la détection des photons

14] e lancement d'une fusée Delta-2 coditait environ 55 millions de dollars en 2002 [30]. Le coiit du lancement
de la navette spatiale s'éleve a plus de 300 millions de dollars. Cette valeur datant d’avant I'accident de
Columbia, il est fort probable qu’elle ait encore augmenté.
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Fig. 1.10: Les modes d'interactions des photons gamma avec la matiere. Images J. Bolmont.

o experimentalc,, — —

—IMb G %

GRaerigh

1kb —

Cross section (barns/atom

‘Ib% /

10 mb [ |
10eV 1 keV 1 MeV 1GeV 100 GeV

Photon Energy

Fig. 1.11: Sections efficaces d'interaction des photons dans le plomb. Les points expérimentaux sont aussi
représentés. op.. : section efficace pour I'effet photoélectrique. oRrayleigh : Section efficace pour la diffusion
Rayleigh. ocompton : section efficace pour la diffusion Compton. kn,c : section efficace pour la création de paire

dans le champ électrique d'un noyau. ke : section efficace pour la création de paire dans le champ électrique
d'un électron. D’apres [29].
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Fig. 1.12: Le spectre électromagnétique. Les différents moyens d'observations sont représentés. C'est I'ab-
sorption de I'atmosphére (courbe en rouge) qui détermine |'utilisation de détecteurs au sol ou embarqués sur
satellites. L'énergie augmente de la droite vers la gauche. Image J. Bolmont.

1.4.3 Techniques d’observation au sol

Les détecteurs au sol peuvent étre groupés en trois familles : les détecteurs a effet Cerenkov
atmosphérique, les instruments au sol qui détectent directement les particules des gerbes et
les détecteurs a fluorescence.

Détecteurs a effet Cerenkov atmosphérique

Les détecteurs 3 effet Cerenkov atmosphérique sont concus pour détecter la lumigre Cerenkov
produite par les particules des cascades électromagnétiques engendrées par les photons dans
I'atmosphere.

Pour que les photons puissent initier une gerbe de particules, que ces particules puissent
créer des photons par effet Cerenkov, et que les photons Cerenkov puissent étre détectés au
sol, plusieurs conditions doivent étre remplies. Il faut d'abord que le photon en pénétrant
dans la haute atmospheére crée une paire ete™. Ceci se produit si le photon a une énergie
supérieure 3 environ 2-3 MeV. Le deuxieme facteur 3 prendre en compte est le seuil Cerenkov
des électrons, I'énergie en dessous de laquelle les électrons ne peuvent produire de lumiere.
Pour les électrons, ce seuil se situe a environ 20 MeV au niveau de la mer et a environ 100 MeV
3 20 km d’altitude. Pour que les photons Cerenkov puissent étre détectés au sol, il faut qu'ils
soient suffisemment nombreux. Autrement dit, il faut que les électrons et positrons créés a la
premiere interaction du photon dans I'atmosphére aient une énergie suffisante > pour que la

15| faut que leur énergie soit supérieure au seuil du rayonnement de freinage.
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Fig. 1.13: Un des quatre télescopes de I'expérience HESS. Chaque réflecteur est constitué de 382 miroirs
sphériques de 60 cm de diameétres. L'image de droite montre une caméra et ses 960 photomultiplicateurs.
D'apres [31].

Fig. 1.14: Le détecteur CELESTE, sur le site de I'anciennne centrale solaire THEMIS dans les Pyrénées

Orientales. Les miroirs visibles sur la photo renvoient la lumiere des Cerenkov des gerbes vers la tour située
a droite. Image EDF. A droite, dans la tour, les miroirs secondaires et en bas, les photomultiplicateurs. Un
photomultiplicateur voit un miroir. Image R. Britto.

2 au sol.

gerbe se forme et se propage. Un photon de 1 TeV donne environ 100 photons par m

[l faut encore ajouter une autre condition, que nous avons déja évoquée dans la section
précédente. Dans le domaine des hautes énergies, les flux de gamma sont faibles. |l faut donc
des surfaces de collecte importantes. C'est donc un instrument capable de détecter de tres
faibles quantités de photons Cerenkov qui aura la meilleure sensibilité et donc qui sera le plus
performant. C'est pour cette raison que les détecteurs aux sols ont des surface de collectes
importantes.

Deux types d'appareils sont concus pour collecter la lumigre Cerenkov des gerbes atmosphé-
riques : les imageurs et les échantillonneurs.

Les imageurs consistent en un ou plusieurs réflecteurs focalisant la lumiére vers une caméra.
La plupart des expériences actuelles ont des réflecteurs qui sont composés de miroirs sphériques
disposés eux-mémes sur une calotte sphérique selon la géométrie dite de “Davies-Cotton" [32].
Cette géométrie optimise les performances du miroir en réduisant les aberrations géométriques
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Fig. 1.15: Un des 1600 détecteurs d'Auger installé dans la Pampa Argentine. Il s'agit en fait d'une cuve
contenant 12 t d'eau et équipée de trois photomultiplicateurs. L'image de droite montre un télescope a
fluorescence. D'apres [33].

méme si les photons n'arrivent pas dans |'axe.

La figure 1.13 a la page précédente montre un des quatre télescopes de I'expérience HESS
ainsi qu'une caméra. Chaque télescope est équipé de 382 miroirs de 60 cm de diameétre. Cha-
cune des caméras de HESS compte 960 photomultiplicateurs. Ces caméras prennent plusieurs
images d'une méme gerbe de points de vue différents pour pouvoir reconstruire sa forme et sa
direction en trois dimensions. C'est le principe de la stéréoscopie.

Les échantillonneurs disposent de nombreux réflecteurs plans qui renvoient la lumiere
Cerenkov chacun vers un photomultiplicateur. La figure 1.14 montre |'échantillonneur CE-
LESTE et I'optique secondaire placée dans la tour. Chaque photomultiplicateur voit un miroir.
La différence avec les imageurs vient du fait qu'ici, on échantillonne la tache laissée au sol par
les photons Cerenkov.

Autres détecteurs au sol

Les photons gamma de tres haute énergie créent des gerbes qui peuvent descendre jusqu'a
la surface de la Terre. On peut détecter directement les e™, e~ en placant un détecteur au
sol. Cette détection est plus favorable a haute altitude car le sol est plus proche de la gerbe
et les flux sont plus importants. C'est le principe de fonctionnement des expériences Tibet et
Milagro, dont le seuil est de 1 TeV.

Pour les trés hautes énergies, typiquement supérieures a 10'° eV, on utilise aussi la fluores-
cence de |'azote présent dans |'air. Les particules de haute énergie excitent les atomes d’'azote
qui émettent a leur tour de la lumiére en se désexcitant. Cette lumiere peut alors étre collectée
par des télescopes de type imageur, appelés télescopes a fluorescence.

L'observatoire de rayons cosmiques Pierre Auger [34], actuellement en cours de construc-
tion, occupera deux sites géographiques différents. Chaque site sera équipé de 1600 détecteurs
de particules couvrant une surface d’environ 3000 km? et de 4 télescopes a fluorescence
(cf. Fig 1.15). Chaque détecteur au sol est constitué d'une cuve de 12 t d'eau dans laquelle
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Fig. 1.16: Principe de fonctionnement d'une chambre a étincelles. Le photon peut se convertir en paire

eTe™ dans une des plaques métalliques. Lorsque la haute tension est appliquée, des étincelles se forment le
long de la trajectoire de I'électron et du positron. Image J. Bolmont.

les particules peuvent produire de I'effet Cerenkov. Chaque cuve est équipée de trois photo-
multiplicateurs.

1.4.4 Techniques d’observation en vol

Il existe différents types de détecteurs gamma embarqués sur satellite. Selon |'énergie que
I'on veut étudier, on tire profit des différentes interactions possibles des photons dans la matiere
(cf. section 1.4.1). Entre 100 keV et 300 keV, quand I'effet photo-électrique est dominant,
on utilise de préférence des compteurs a scintillation. Entre 300 keV et 30 MeV, on utilise
un télescope Compton. Au dessus de 30 MeV, c'est la création de paire qui domine, et on
utilise un calorimétre (pour mesurer |'énergie), un trajectometre ou une chambre 3 étincelles
(pour mesurer la direction). Généralement, un satellite embarque plusieurs instruments de
types différents, pour avoir de bonnes performances sur un domaine d'énergie étendu.

Comme nous le verrons dans la partie ||, AMS-02, apres son lancement en 2008, sera capable
de détecter des photons entre 1 GeV et 300 GeV. Pour cela, il disposera d'un trajectométre
et d'un calorimeétre électromagnétique. Ces instruments seront décrits en détail au chapitre 5.

Au chapitre 4, nous verrons que l'instrument gamma d'HETE-2 (FREGATE) compte quatre
modules avec un scintillateur Nal(TI) et un photomultiplicateur chacun. Sa gamme d’énergie
va de 6 keV a 400 keV.

Les chambres a étincelles (cf. Fig. 1.16) ne sont plus utilisées de nos jours mais elles ont
équipés beaucoup d'instruments gamma ayant permis de grandes avancées comme EGRET
ou COS-B. Congues dans les années 60, les chambres a étincelles sont constituées de plans
conducteurs paralleles séparés par des espaces emplis d'un gaz noble (hélium et néon princi-
palement). Les plaques métalliques sont reliées alternativement a la masse et a une source de
haute tension. Cette alimentation est déclenchée quelques dizaines de nanosecondes apres le
passage de la particule, a I'aide des signaux de deux scintillateurs disposés de part et d'autre
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Fig. 1.17: GLAST : vue éclatée du LAT montrant I'assemblage d'un module du trajectometre et d'un
module du calorimetre. Cet assemblage de base est répété huit fois pour constituer I'ensemble du détecteur.
D'apres [35].

de la chambre.

Une chambre a étincelles permet de détecter le passage de particules chargées si bien que
dans le cas des photons, on cherche d'abord a provoquer la conversion en paire ete™. En
traversant la chambre, I'électron ionise le gaz le long de sa trajectoire. Lorsque |'alimentation
haute tension est déclenchée, des décharges électriques se forment et leurs positions renseignent
sur la trajectoire de I'électron. Pour COS-B, la résolution angulaire était d'environ un degré
au dessus de 300 MeV.

Pour finir ce chapitre, nous allons donner I'exemple de GLAST [24] et décrire ses différents
instruments.

GLAST (Gamma Ray Large Area Space Telescope), qui est actuellement en cours de
construction et dont le lancement est prévu en 2007, comportera deux instruments : le LAT
(Large Area Telescope) et le GBM (Gamma Burst Monitor).

Le LAT est constitué d'un trajectométre de précision et d'un calorimétre. Le trajectometre
est construit a partir de huit modules identiques. Chaque module posséde dix-huit plans de
détection avec pour chaque plan, dix-neuf assemblages de plomb et de détecteurs au Sili-
cium. Le plomb est utilisé pour favoriser la création de paire et le développement des gerbes
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électromagnétiques *°. Les détecteurs Si peuvent déterminer le point de passage des et et e~.

Le calorimetre du LAT est constitué d'un empilement de barres de CsI(Tl) disposées dans
deux directions, pour pouvoir reconstruire la direction de la gerbe électromagnétique en trois
dimensions. Le LAT est couvert par un détecteur d'anticoincidence, qui permet de donner un
veto pour toutes les particules chargées.

Le LAT permettra |'étude des photons sur un intervalle d'énergie tres étendu (de 20 MeV a
1 TeV) et il bénéficiera d'un grand champ de vue (> 2 sr).

Le GBM a été congu pour observer les sursauts gamma (cf. Chap. 2). Il a donc un maximum
de sensibilité pour des énergies autour de quelques centaines de keV, et un grand champ
de vue (il verra toute la partie du ciel non occultée par la Terre). Il est constitué de douze
détecteurs a scintillation (Nal) équipés d'un photomultiplicateur chacun et de deux détecteurs
BGO (germanate de bismuth) avec deux photomultiplicateurs chacun. Les détecteurs BGO
permettront de couvrir la gamme d’énergie entre 150 keV et 30 MeV et les Nal seront sensibles
aux photons entre quelques keV et 1 MeV.

16 Autrement dit, le plomb est choisi parce que sa longueur de radiation est faible : 56 mm.
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Chapitre 2

Sursauts gamma : état actuel des
connaissances

2.1 Introduction

Les sursauts gamma (GRB de I'anglais Gamma Ray Burst) sont des bouffées, des flashes
de photons gamma d'énergies comprises entre quelques keV et quelques dizaines de GeV. La
plupart est suivie d'une émission retardée (en anglais afterglow) dans les domaines X, visible,
IR et radio. lls se produisent uniformément sur la volite céleste a un rythme d’environ un ou
deux par jour.

Nous savons maintenant que les sursauts sont les événements explosifs les plus violents,
juste apres le Big Bang. lls libérent une énergie d’environ 10°! ergs® en quelques secondes.
Au moment ol I'émission d'un sursaut nous parvient, elle est tellement intense qu’elle domine
tout le ciel gamma : elle est plus brillante que toutes les autres sources combinées. C'est ce
qui permet de détecter les GRB avec des instruments a grand champ de vue.

Depuis 1997, année ol le premier redshift?> de la galaxie hdte d'un sursaut a pu étre
déterminé, on sait que les sursauts sont a des distances cosmologiques. L'origine des sur-
sauts gamma est longtemps restée mystérieuse. C'est seulement a partir de 2003 qu'il a été
possible de relier les sursauts longs avec un certain type de supernovae.

Dans ce chapitre, nous allons revenir sur |'historique des découvertes concernant les sursauts
et nous décrirons leurs caractéristiques principales. Pour finir, nous exposerons brievement
deux modeles théoriques : le modele des chocs internes-externes et le modele des canonballs.

1Pour les astroparticules, les énergies importantes sont souvent exprimées en ergs. 1 erg = 1077 J =
0.62 TeV.

2Le redshift est le décalage vers le rouge des raies spectrales des objets lointains, du fait de I'expansion de
I'Univers. Il est noté par la lettre z. z = 2 correspond a une distance d'environ 10 a.l. et z = 5 correspond
3 environ 12x10° a.l..
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Fig. 2.1: Vue d'artiste du satellite Vela-5B. Image Los Alamos National Laboratory.

2.2 Historique

2.2.1 Les découvertes fortuites

Dans un premier temps, les expériences qui collectent des données sur les sursauts gamma
ne sont pas faites dans ce but. Les premieres observations des sursauts sont donc fortuites.

Les sursauts gamma ont été découverts par hasard en 1967 par un satellite de la série
Vela (cf. Fig. 2.1). Les satellites Vela, équipés de détecteurs X, gamma et neutrons étaient
chargés de surveiller I'application du traité d'interdiction des essais d'armes nucléaires dans
I'atmosphére et en dehors, y compris sur la Lune. lls étaient donc congus pour détecter des
photons d'origine artificielle et pour donner la localisation des essais nucléaires par triangula-
tion.

Or, le 2 juillet 1967, les photons gamma viennent du ciel et sont d'origine naturelle. Du fait
du caractere tres confidentiel des satellites Vela, c'est en 1973 que la découverte du premier
sursaut est rendue publique [36].

La découverte de Vela, une fois rendue publique, est rapidement confirmée par d'autres
expériences. On remarque a posteriori la présence d'un sursaut dans les données d'OGO-1
(1964-1969). Les séries de satellites OSO (huit satellite de 1962 a 1978) et OGO [37],
ainsi que COSMOS-461 (1971), IMP-7 (1972) [38], PROGNOZ-2 (1972) et RADSAT (1972)
découvrent une quinzaine de sursauts dont certains sont vus simultanément par plusieurs sa-
tellites.

2.2.2 Les observations systématiques

L’avant BATSE

Dans la deuxieme partie des années 70, on est convaincu de |'existence d'un phénomene
nouveau et on commence a installer des instruments dédiés a I'étude des sursauts sur différentes
missions spatiales.
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Fig. 2.2: L'un des huit modules de BATSE. Image NASA.

Helios-2, lancé en 1976, est le premier satellite prévu pour étudier le profil temporel des GRB
[39]. Il trouve des similitudes dans les structures fines des courbes de lumiere de différents
sursauts. Lancé en 1976, Solrad 11 [40] fait des observations simultanées de huit sursauts
avec au moins un satellite Vela et de quatre sursauts avec Helios-2.

A partir de 1978, les sondes Pioneer, qui embarquent un détecteur gamma (le Orbiter Gamma
Burst Monitor) [41], ont pour but de déterminer avec précision la direction des sursauts. Pour
la premiére fois, on utilise plusieurs expériences (Pioneer, Helios-2, ISEE-3 et Venera-11 et
12) simultanément pour déterminer la position des sursauts par une méthode de triangulation.
C'est la naissance de I'Interplanetary Network (IPN).

Dans les années 80, on commence a recueillir les données des sursauts pour constituer
des catalogues. En 1981, Mazets et ses collaborateurs rassemblent les sursauts observés par
KONUS [42]. Un peu plus tard, en 1987, Atteia et al. constituent un catalogue a I'aide des
observations de I'lPN [43]. Dés lors, on observe déja la répartition isotrope des sursauts dans
le ciel.

Lancées en 1978, les sondes Venera-11 et 12 voyagent a destination de Vénus séparées
de 0.02 unités astronomiques. C'est la premiere fois qu’on utilise deux détecteurs identiques,
séparés d'une telle distance pour observer les sursauts. A cette époque, on pense que les
sursauts sont d'origine galactique et les estimations des énergies mises en jeu sont d'environ
10%0-10*! ergs.

Toujours en 1978, Prognoz-7, en triangulation avec Venera-11 et 12, détecte 30 sursauts.

Venera-13 et 14, lancées en 1981, détectent 44 sursauts au rythme d'un tous les trois jours.

Entre 1981 et 1991, de nombreuses expériences se succedent. Citons par exemple PHEBUS,
expérience embarquée a bord du satellite russe GRANAT qui permet de constituer un catalogue
de 66 sursauts [44], et ULYSSES, lancée en 1990, qui est toujours en état de fonctionnement
et qui fait partie du réseau de localisation actuel (IPN3, cf. section 2.2.4).

BATSE

Lancé en 1991, CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory) embarque un instrument d'une
importance capitale de par la quantité de connaissances qu'il a permis d'apporter a propos des
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Fig. 2.3: Le satellite SWIFT. Image NASA E/PO.

GRB : BATSE. BATSE [45] est constitué de huit modules identiques de détecteurs Nal qui
permettent de couvrir le ciel entier entre 20 keV et 10 MeV (cf. Fig. 2.2, page précédente).
Chaque module se compose d'un détecteur grand champ d’une surface de 2000 cm?, optimisé
pour la sensibilité et la réponse directionnelle et d'un spectrographe optimisé pour sa bande
en énergie et sa résolution. La grande sensibilité de BATSE ® a fait qu'il a détecté environ un
sursaut par jour pendant les neufs ans de son fonctionnement en orbite, soit 2704 au total.
BATSE permet de confirmer la répartition isotrope des sursauts dans le ciel avec une tres
bonne statistique. Par la méme, on fait un pas vers le fait que les sursauts sont situés a des
distances cosmologiques, et non pas dans la galaxie. On remarque aussi qu'il existe des sursauts
courts et des sursauts longs, et que leurs courbes de lumieres ont des aspects trés variables.

BeppoSAX

Le satellite BeppoSAX [46], lancé en avril 1996, est équipé de deux caméras X a grand
champ (les WFC, Wide Field Camera) et de quatre instruments a champ réduit (les NFI,
Narrow Field Instruments).

Chaque WFC a un champ de vue de 20° x 20°, une gamme d'énergie allant de 2 keV a
28 keV et une surface effective de 140 cm?. Equipées chacunes d'un masque codé et d'un
compteur proportionnel, les WFC permettent de localiser les sources a environ 1’ pres*.

Les NFI sont constitués de quatre télescopes X sensibles entre 0.1 keV et 10 keV et de
deux instruments sensibles dans les gammes d'énergies 4-120 keV et 15-300 keV. A I'aide
des instruments X, BeppoSAX dispose d'une bonne capacité de localisation qui fait défaut a
BATSE® : les NFI ont une résolution angulaire de 75" 3 6 keV.

3La sensibilité de BATSE était de 5 3 10 fois plus grande que celle des expériences antérieures.

#1" = une arcminute = 1/60 de degré. 1" = une arcseconde = 1/60 d'arcminute.

SBATSE ne permet pas de localiser un sursaut 3 mieux que 5° prés et |'optimisation possible a I'aide de
I'IPN est beaucoup trop lente (de un jour a quelques semaines) pour permettre |'observation d'une contrepartie
optique.
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Fig. 2.4: Vue d'artiste du satellite INTEGRAL. Image ESA.

En résumé, BeppoSAX a trois avantages importants pour |'observation des sursauts :

— il est sensible sur une large gamme d'énergie (0.1 keV a 300 keV);

— aprés la détection en gamma, BeppoSAX peut étre orienté vers la source pour une
détection éventuelle d'une émission en X. Cette opération prend de 6 a 8 heures a partir
du déclenchement;

— il dispose d'une bonne précision de localisation.

De fait, c’est BeppoSAX qui observe pour la premiere fois en 1997 I'afterglow d'un sursaut
en X. Dés lors que cette émission retardée est identifiée, il est possible de déterminer la distance
de la galaxie hote, soit en étudiant les raies d'absorption visible de I'afterglow, soit en mesurant
le spectre visible de la galaxie elle-méme si elle est identifiée.

BeppoSAX a ainsi permis de confirmer la nature cosmologique des GRB.

2.2.3 Détecteurs actuels

Trois détecteurs gamma spatiaux sont en cours d'opération actuellement : HETE-2, SWIFT
et INTEGRAL.
Nous décrirons HETE-2 en détail au chapitre 4.
SWIFT [47] (cf. Fig. 2.3) a été lancé en novembre 2004. Il est congu pour transmettre au
sol une localisation précise (1' a 4') dans un temps réduit (environ 15 s).
SWIFT dispose de trois instruments complémentaires :
— le Burst Alert Telescope (15-150 keV), disposant d'un grand champ de vue (2 sr);
— le X-ray Telescope (0.3-10 keV), qui permet d'obtenir un spectre de I'afterglow et de
mesurer son redshift a partir des raies d'absorption ;
— le UV/Optical Telescope (170-650 nm) qui fourni la position des sursauts avec une
précision de 0.3" a 5".
Apres la détection initiale en gamma, le satellite peut s'orienter (en 20-75 s) pour pointer
ses instruments X/UV /optiques vers la position du sursaut.
SWIFT devrait détecter environ 200 sursauts sur une durée de deux ans. Il en a détecté 105
entre son lancement et décembre 2005, dont 27 ont une mesure de redshift.
INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory) [48] (cf. Fig. 2.4) est
un satellite de I'Agence Spatiale Européenne, lancé le 17 octobre 2002. II emporte quatre
instruments scientifiques permettant les observations simultanées dans plusieurs domaines de
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Fig. 2.5: Principe de la triangulation par I'lPN. Chaque paire de satellite, comme S1 et S2, donne un
anneau des directions d’arrivée possibles. Le centre de cet anneau est défini par le vecteur joignant les deux
expériences. Son rayon 6 dépend de la différence entre les temps d’arrivée divisée par la distance entre les deux
détecteurs. Plus les satellites sont éloignés les uns des autres, plus la localisation est précise. D’aprés [49].

longueur d'onde :

— le spectromeétre SPI (20 keV - 8 MeV), qui a une résolution angulaire de 2° et un champ
de vue de 19°;

— l'imageur IBIS, avec une résolution de 12" entre 15 keV et 10 MeV;

— les détecteurs X JEM-X sensibles entre 3 keV et 35 keV et qui ont une résolution angulaire
d'une arcminute;

— une caméra optique CCD avec un champ de 5° sur 5°, sensible jusqu'a une magnitude
de 18.

INTEGRAL a pu détecter 31 sursauts entre son lancement et décembre 2005.

2.2.4 Un mot sur I'lPN

L'IPN (Interplanetary Network) [49] regroupe des satellites susceptibles de détecter des GRB.
Si les instruments sont suffisamment éloignés les uns des autres, ils détecteront un sursaut a des
moments différents. En comparant les temps d’arrivée des photons dans chaque expérience et
en employant une technique de triangulation, il est possible de donner une localisation précise
de I'événement (cf. Fig. 2.5). En fait, plus les satellites sont éloignés les uns des autres, plus
la localisation est précise. Avec des détecteurs séparés d'une unité astronomique, la précision
atteint 1'. Au mieux, la localisation peut-étre fournie a dans un délais d'un jour, ce qui limite
les possibilités d'observer I'afterglow en X et donc de fournir une localisation plus précise.

Le premier IPN a été constitué au milieu les années 70. De nombreuses expériences parmi
lesquelles on citera Helios-2, Venera-11 et 12, ainsi que Pionner en ont fait partie.

Aujourd'hui, le troisieme réseau (IPN3) est en activité. Il a été constitué en premier lieu par
la sonde ULYSSES, rejointe peu apres par CGRO. Aujourd’hui, CGRO n’est plus en activité
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Fig. 2.6: Répartition des positions (3 gauche) et des durées (3 droite) des sursauts observés par BATSE.
Sur le graphique de gauche, les couleurs correspondent a des fluences différentes. D'apreés [50].

et le détecteur gamma de ULYSSES est en sommeil pour des raisons d'économie d'énergie.
Il pourra toutefois étre remis en service. Les expériences SWIFT, HETE-2, INTEGRAL, Mars
Odyssey (en orbite autour de Mars), KONUS, RHESSI et MESSENGER (qui se dirige vers
Mercure) font actuellement partie de I'IPN3.

L'IPN détecte environ 200 GRB par an. Toutefois, le fait qu'ULYSSES, qui est tres loin
de la Terre, soit en sommeil, fait diminuer la précision de la localisation a quelques dizaines
d'arcminutes.

2.3 Caractéristiques principales des GRB

2.3.1 Isotropie dans le ciel

La répartition isotrope des sursauts gamma® a été vérifiée avec une statistique importante.
La figure 2.6 (a gauche) montre la répartition des 2704 sursauts observés par BATSE.

Le fait que la répartition soit uniforme exclut que les sursauts soit d'origine galactique. Dans
ce cas, ils auraient été concentrés dans le plan du disque de la galaxie. Toutefois, certains
auteurs ont cru qu'ils étaient situés dans le halo sphérique entourant la galaxie jusqu'a ce que
la premiére mesure de redshift contredise cette hypothese.

2.3.2 Durées et duretés

Les GRB sont des phénomenes extrémement courts par rapport a beaucoup de phénomenes
astrophysiques et cosmologiques.

La durée des sursauts est souvent définie expérimentalement comme le temps pendant lequel
le sursaut émet 5% a 95% de ses photons /. Ce temps est noté T90.

La figure 2.6 (a droite) montre la distribution des valeurs de T90 pour les sursauts détectés
par BATSE. Deux populations apparaissent clairement : I'une regroupe les sursauts dits courts.
Ceux-ci durent quelques dixiemes de seconde et ils sont souvent difficiles 3 localiser . L'autre

6Ceci est valable aussi bien pour les sursauts courts que pour les sursauts longs.

7Si on recoit 100 photons d'un sursaut, son T90 est le temps qui s'écoule entre I'arrivée du 5¢ photon et
celle du 95°.

8Le plus souvent, I'émission retardée et déja trop faible lorsque I'on parvient 3 pointer les instruments X
ou visible. En fait, elle est plus faible dés le début.
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Fig. 2.7: Evolution du rapport de dureté moyen en fonction de la durée des sursauts. D'apres [52].

regroupe les sursauts longs, qui durent quelques dizaines de secondes. En 1998, Horvath avance
I'existence d'un troisieme groupe de sursauts avec des durées comprises entre 2 s et 10 s [51].

Le fait que les sursauts courts et les sursauts longs appartiennent a des catégories a part est
confirmé par le fait que les sursauts courts ont des spectres plus durs que les sursauts longs
(cf. Fig. 2.7). Pour mesurer la dureté d'un spectre, on utilise le rapport entre les nombres de
coups obtenus dans des bandes d'énergies différentes. C'est ce qu'on appelle le rapport de
dureté ou en anglais hardness ratio. Ce rapport est souvent défini de maniére a augmenter
quand le spectre devient plus dur.

2.3.3 Propriétés temporelles

Courbes de lumiéres Si on observe les courbes de lumiére des sursauts, c'est-a-dire le nombre
de photons qu'ils émettent par unité de temps, on remarque une grande variété de formes.
Comme l'illustre la figure 2.8°, il existe des courbes avec des pics bien séparés et entre lesquels
il n'y a pas de signal (GRB 990510), des courbe avec une croissance rapide et une décroissance
exponentielle (FRED pour Fast Rise Exponential Decay, GRB 000131), ou encore des courbes
avec de nombreuses structures entremélées.

Une classification des courbes de lumiére en fonction de leurs formes est proposée dans [53].

Caractéristiques Les courbes de lumiére présentent souvent une grande variabilité a petite
échelle. Cette variabilité, qui peut étre au minimum de |'ordre de la milliseconde, mais qui est
plus souvent comprise entre 0.1 s et 1 s, ne peut étre due qu'a une accélération importante
de la matiere du jet. C'est par cette observation que I'on a déduit que le moteur central a
I'origine des sursauts devait étre un objet compact.

D’autre part, en étudiant de maniére systématique les courbes de lumiére des sursauts
gamma, on a mis au jour diverses relations intéressantes entre luminosité, variabilité et déca-
lages temporels (time lags).

9Voir aussi la figure 9.1 du chapitre 9.
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Fig. 2.8: Les courbes de lumiere de quelques sursauts observés par BATSE. Dans le sens des aiguilles d'une
montre : GRB 990123, GRB 990510, GRB 991216 et GRB 000131. D’'apres [50].

Ainsi, en étudiant une dizaine de sursauts, Reichart et ses collaborateurs [54] ont trouvé que
les sursauts les plus variables ont une grande luminosité intrinseque. Pour mesurer la variabilité
V', les auteurs calculent |'écart entre la courbe de lumiere et un lissage de cette méme courbe
sur un intervalle donné. Le lissage est obtenu en convoluant la courbe de lumiére avec un
fonction rectangulaire et d'aire égale a un. lls en déduisent que la luminosité isotropique L, la
luminosité totale du sursaut calculée en faisant I'hypothese d'une émission isotrope, est telle
que :

L~ V33, (2.1)

En étudiant six sursauts de BATSE, et en mesurant les écarts temporels moyens 7 entre les
pics d'émission dans deux bandes d'énergie différentes (25-50 keV et 100-300 keV)), Norris et
al. [55] ont montré qu'il existe une relation entre 7 et la luminosité isotropique maximale. En
exprimant cette luminosité en unité de 10° erg.s™!, ils obtiennent la relation :

Lsm 13 (——) " 2.2
2~ 15 (gors) 22)

Ainsi, plus la luminosité est importante, plus les écarts temporels sont petits.
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Fig. 2.9: Distributions des exposants « et 3 caractérisant le spectre des sursauts d’apres le modele de Band.
D'apres [58].

Fenimore et al. avaient déja montré auparavant que le pic devient plus large dans les basses
énergies [56].

Un autre résultat important de Norris et al. est que le maximum du pic d'émission apparait
plus tot dans les hautes énergies que dans les basses énergies. Ces observations sont impor-
tantes pour nous puisque dans la partie Ill, nous étudierons les variations de 7 pour douze
sursauts observés par HETE-2, dans le cadre d'un modele de gravitation quantique.

Comme nous venons de le voir, la variabilité et les écarts temporels sont tous deux liés a la
luminosité. Schaefer et al. [57] vérifient avec 112 sursauts que ces deux grandeurs sont bien
corrélées entre-elles :

V = 0.00217 %46, (2.3)

2.3.4 Spectres

L'étude spectrale menée a I'aide de BATSE a montré une grande homogénéité des ca-
ractéristiques des sursauts. Les spectres présentent un maximum autour de quelques centaines
de keV et sont bien représentés par le modele de Band [59]. Dans ce modele, le spectre est
représenté par deux lois de puissance qui se suivent de maniére continue au maximum. :

oa,—FE/FEy . _
N(E) = { j?( 6— / (a=B) B-a B o< Dol _ f) (2.4)
a — ) Ey] e’~*EF si E > Ey(a— )

Le maximum du spectre intervient a |'énergie notée K., et définie par E,cor = Eo(2 + )
des lors que o > —2 et 3 < —2. A basse énergie, on a donc N(FE) < E* et a haute énergie,
N(E) o< EP. Les distributions de « et 3 obtenues pour les sursauts observés par BATSE sont
montrées par la figure 2.9.

La figure 2.10 montre le spectre du GRB 041006 ajusté par une loi de Band.

2.3.5 Afterglows

L'émission prompte des GRB est suivie par une émission retardée, dont I'énergie et I'intensité
décroissent progressivement. Cette émission retardée (I'afterglow) peut étre détectée en X,
visible, IR et radio. Selon les modeles, elle est la conséquence de I'interaction du vent relativiste
avec le milieu interstellaire (cf. Sec. 2.5).
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Fig. 2.10: Spectre du GRB 041006 mesuré par FREGATE, intégré sur la durée du sursaut, aprés passage
dans la matrice de réponse de I'instrument et avec |'ajustement par une fonction de Band. L'ajustement donne
a = —1.22f8:32, 0 = -2.3 (parameétre fixé) et Ey = 51.244_'3 keV. Ce graphique est a comparer avec la
figure 9.5 du chapitre 9.

Le premier afterglow X a été observé par BeppoSAX huit heures apres le GRB 970228 [61].
Peu de temps apres, |'afterglow visible était détecté également.

L'émission X décroit au cours du temps, comme le montre la figure 2.11 de la page 50. En
fait, Zhang et al. [62] ont montré que le flux peut étre exprimé comme une fonction du temps
t et de la fréquence v :

F(t,v) oc t*V, (2.5)

oua~-09et3~-14

L'observation de I'afterglow optique (cf. Fig. 2.12) commence en général quelques heures
apres le sursaut. Pourtant, il est arrivé que I'on détecte I'afterglow visible alors que |'émission
prompte n'était pas encore terminée. L'étude de ce phénomene nécessite des expériences
capables de localiser tres rapidement et avec précision les sursauts.

Comme I'afterglow X, I'afterglow visible décroit progressivement en suivant la méme loi que
celle de I'équation 2.5 mais avec a ~ -1 et § ~ -0.7.

L'afterglow radio décroit beaucoup plus lentement que ses homologues X et visible. Il est
parfois encore détectable plusieurs années apres le sursaut. Le premier sursaut pour lequel
I'afterglow radio a été détecté était GRB 970508. C'est aussi le premier sursaut pour lequel le
redshift a pu étre déterminé.

2.3.6 Redshifts

Bien que le GRB 970228 soit le premier sursaut pour lequel I'afterglow a été détecté, son
redshift n'a pas pu étre trouvé immédiatement. C'est donc quelques mois plus tard que le
premier redshift, celui du GRB 970508 a été déterminé a z = 0.835. |l a été déduit en utilisant
les raies d'absorption du spectre de son afterglow [63] et cette mesure est venue confirmer la
nature cosmologique des GRB.
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Fig. 2.11: Afterglow X du GRB 970228 observé par BeppoSAX. Les deux images sont prises 3 deux jours
d'intervalle. D'apres [60].

Fig. 2.12: Afterglow visible du GRB 990123 observé par le télescope spatial Hubble en février (3 gauche)
et mars 1999 (a droite). Images NASA STScl.
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Fig. 2.13: Distribution des redshifts pour les 70 sursauts pour lesquels ils ont pu &tre déterminés jusqu'en
décembre 2005.

Deux techniques peuvent étre utilisées pour trouver le redshift d'un sursaut. Comme pour le
GRB 970508, on peut déterminer le décalage vers le rouge des raies d'absorption du spectre
de I'afterglow dans le domaine visible. C'est la méthode la plus rapide, la plus simple et celle
qui donne le plus de résultats. Toutefois, il n'est pas toujours possible de mesurer le spectre
ou d'observer des raies d'absorption suffisamment nettes. L'autre technique consiste d'abord
a identifier la galaxie hote du sursaut, puis de déterminer la distance de cette galaxie. Dans
ce cas, encore faut-il étre siir d'identifier la bonne galaxie, et que celle-ci soit suffisamment
brillante pour pouvoir mesurer son spectre. Il arrive aussi que la galaxie soit identifiée, mais
que personne ne puisse mesurer son spectre, faute de temps d'observation disponible avec un
télescope.

Fin 2005, on dispose d'une mesure de redshift pour seulement 70 sursauts. Les redshifts
se répartissent entre 0.0085 (GRB 980425) et 6.29 (GRB 050904) pour une valeur moyenne
d’environ 1.5 (cf. Fig. 2.13).

La difficulté de mesurer les redshifts a poussé certains auteurs a trouver des grandeurs
permettant d'estimer la distance des sursauts. |l existe différentes approches pour trouver ces
estimateurs. Par exemple, Norris et al. [55] et Reichart et al. [54] estiment la luminosité des
sursauts en mesurant respectivement les décalages en temps et la variabilité et en déduisent
la luminosité intrinseque (avec les relations que nous avons vues dans la section 2.3.3) puis le
redshift. Une autre méthode permet d'estimer le redshift en utilisant seulement les propriétés
de I'émission gamma avec les parametres o, 3 et E,q des spectres [64]. Le pseudo-redshift
ainsi obtenu est précis a un facteur deux pres.

2.4 Lien avec les Supernovae

Le lien entre les sursauts et les supernovae (SN) était suspecté depuis la fin des années 90.
Des preuves indirectes étaient données entre autres par la localisation des sursauts dans leurs
galaxies hotes [66] et I'étude statistique des types des galaxies hdtes [67].

Le GRB 980425 était le premier sursaut a étre associé a une supernova (SN1998bw) mais sa
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luminosité intrinseque était de quatre ordres de grandeur inférieure a celle des autres sursauts
de redshifts connus. On a donc pensé a I'époque qu'il faisait partie d'une catégorie a part.

Pour avoir une chance d’observer une supernova en relation avec un sursaut, il faut que
celui-ci soit suffisamment proche. Or |'essentiel des sursauts se produisent a z ~ 1. Cela
explique pourquoi il n’existe pas beaucoup de couples connus GRB-SN.

La connexion GRB-SN la plus convaincante a ce jour est celle associant le GRB 030329 et
la SN2003dh. Le sursaut 030329 est le sursaut le plus brillant détecté par HETE-2 et un des
sursauts les plus brillants jamais détectés. Il s'agissait d'un sursaut long (> 25 s), proche (z
~ 0.1685) et son afterglow était lui aussi trés brillant (il a méme pu étre observé plus d'une
semaine apres |'émission gamma).

En mesurant le spectre de I'afterglow plusieurs jours d'affilée, Stanek et ses collaborateurs
ont constaté |'apparition progressive de structures rappelant le spectre d'une supernova de
type lc (cf. Fig. 2.14) [65].

Sur la figure a gauche, on voit I'évolution du spectre entre le 1 avril 2003 (courbe du haut)
et le 8 avril (en bas). Au début, le spectre suit une loi de puissance en F}, oc v, 4 partir du
6 avril, des structures en bosses commencent a apparaitre. En soustrayant la loi de puissance
du 4 avril, supposée caractéristique de I'afterglow, du spectre du 8 avril, Stanek et al. ont
obtenu la courbe du milieu de la figure de droite. La ressemblance entre ce spectre et celui de
la SN1998bw, associée au sursaut GRB 980425, est frappante.

Aujourd’hui, il semble donc établi que les sursauts longs sont liés a des supernovae. En ce
qui concerne les sursauts courts, on pense qu'ils sont dus a I'effondrement d'un objet binaire
compact (par exemple deux étoiles a neutrons ou une étoile a neutron et un trou noir) [68]
mais le peu d'observation ne permet pas d'avoir de certitude pour le moment.
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Fig. 2.15: Schéma illustrant le modele des Fig. 2.16: Schéma illustrant le modele cannon-
chocs. D'apres [69]. ball. D'apres [70].

2.5 Un mot sur les modeles

Nous allons maintenant décrire brievement deux modéles élaborés pour décrire la formation
des sursaut gamma.

Le modele des chocs internes-externes (cf. par exemple [71]), souvent appelé aussi modele
fireball (cf. Fig. 2.15) est le plus accepté par la communauté. Il se déroule en trois étapes :

— I'effondrement d'une étoile massive ou d'un systéme binaire provoque la création d'un
jet relativiste composé surtout de photons et d'e” /et. Ce jet produit un vent relativiste
composé de plusieurs couches;

— les couches du vent relativiste n'allant pas toutes a des vitesses égales, les plus rapides
rattrapent les plus lentes. Il se produit alors des chocs internes pendant lesquels I'énergie
cinétique du vent est convertie en photons gamma, principalement par accélération des
électrons aux chocs et émission synchrotron;

— lorsque le vent atteint le milieu interstellaire, il se produit une onde de chocs, les chocs
externes. L'énergie restante est rayonnée en X, visible, IR et radio par émission synchrotron
et forme |'afterglow.

Le modele des canonballs [70] suppose d'emblée que les sursauts sont engendrés par des
supernovae. Apres |'explosion, I'objet compact résultant émet des grumeaux de matiere (les
boulets de canon, ou cannonballs), qui ont une masse environ égale a celle de la Terre, et qui
sont trés relativistes (I' ~ 1000). En percutant la matiére émise au préalable par la supernova,
les grumeaux émettent des gamma (cf. Fig. 2.16). La variabilité des courbes de lumiére est
expliquée par la répartition de la matiere éjectée par la SN et par le nombre de canonballs.

2.6 Conclusions

Parce qu'ils sont tres énergétiques et tres lointains, les sursauts ont un intérét scientifique
indéniable. Nous verrons dans la partie Il qu'ils peuvent &tre utilisés pour explorer la physique
dans des conditions ou le modele standard est insuffisant.

Du fait de leur brillance, nous devrions étre en mesure d'observer des sursauts a grand
redshift. Il y a encore peu de temps, on pensait pouvoir accéder a des redshifts de 15 ou méme
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20 [72] mais aujourd’hui les prévisions sont plus modérées. On pense que 10% des sursauts
ont un redshifts supérieur a 5 et que les observations seront possibles jusqu'a environ z~8.
Ces observations nous permettrons de sonder I'Univers primordial et de nous renseigner sur le
taux de formation d’'étoiles a grand redshift.

Ces deux utilisations potentielles des GRB, qui pourraient étre complétées par d'autres,
motivent actuellement les chercheurs qui imaginent des expériences toujours plus performantes
pour étudier les sursauts. Actuellement, les satellites SWIFT et INTEGRAL sont en opération.

Des 2007, GLAST [24] sera capable de détecter une centaine de sursauts par an entre
quelques keV et plusieurs dizaines de GeV (cf. Chap. 1).

Plus loin dans l'avenir (2011), le micro-satellite ECLAIRs [73], fruit d'une collaboration
sino-francgaise, sera dédié a I'étude de |'émission prompte. Il permettra d'observer environ 100
sursauts par an sur une gamme d'énergie de 4 keV a 10 MeV et de donner rapidement leur
localisation a 1" pres. Il sera en fait concu pour servir de déclencheur aux télescopes robotisés
au sol pour que ceux-ci puissent localiser les sursauts le plus tot possible.



Chapitre 3

Un détecteur sur la Station Spatiale
Internationale

Début 2008, une navette spatiale américaine emportera le spectrométre magnétique AMS-02
(AMS pour Alpha Magnetic Spectrometer) vers la Station Spatiale Internationale (ISS pour
International Space Station) ou il sera placé pour une durée de trois ans au moins.

Fruit de la collaboration de 56 laboratoires et d’environ 500 chercheurs d’Amérique, d'Europe
et d'Asie, AMS-02 permettra I'étude des rayons cosmiques chargés, de la matiere noire et de
I'antimatiere primordiale. En outre, son détecteur de trace au Silicium (noté dans la suite
STD) et son calorimetre électromagnétique (ECAL pour Electromagnetic Calorimeter) lui
permettront de détecter les photons entre environ 1 GeV et 300 GeV.

La mission AMS-02 fera suite au vol d'un prototype, AMS-01, dont nous décrirons les ca-
ractéristiques principales dans la premiére partie. Dans les sections suivantes, nous évoquerons
AMS-02 et ses différents sous-détecteurs, ainsi que les différents buts physiques de cette mis-
sion.

3.1 Le vol précurseur

Le 2 juin 1998, la navette spatiale américaine Discovery décollait pour un vol de dix jours?
avec a son bord le prototype de I'expérience AMS [74][75] (cf. figure 3.1).

Le vol avait plusieurs objectifs :

— Tester le fonctionnement d'une expérience de physique des particules dans les conditions
d'un vol spatial : variations de température entre -65 °C et +40 °C, vide, rayonnement
important pouvant altérer les composants électroniques;

— Tester la résistance du détecteur aux vibrations et aux accélérations du décollage (3 g) et
aux manceuvres d'entrée dans I'atmosphere (décélération de 6.5 g).

En parallele a ces tests techniques, la mission a permis d'obtenir des résultats significatifs

dans I'étude des rayons cosmiques aux limites de I'atmosphere. Cette partie rappelle brievement

Le vol STS-91 est le dernier pendant lequel la navette s'est arrimée a la station MIR avant la destruction
de la station le 23 mars 2001.

55
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Fig. 3.1: Le détecteur AMS-01 a bord de la navette Discovery pendant le vol STS-91 de juin 1998. Cette
photo est prise depuis la station MIR. Photo NASA.
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ces résultats aprés une bréve description du détecteur.

3.1.1 Le détecteur AMS-01

Bouclier d'arrét des particules de basse énergie

TOF -Plans 1 & 2

.

5 Iy .*‘4 Tracker Silicium
o |

Anticoincidence

Dissipateur de chaleur

Aimant permanent

il

TOF - Plans 3 & 4

Chassis électronique

Compteur Cerenkov

Fig. 3.2: Schéma d’AMS-01 montrant les différentes parties du détecteur.

Les différentes parties d’AMS-01 se répartissent autour d'un détecteur de trace au silicium
(par la suite, nous emploierons également I'acronyme STD) plongé dans un champ magnétique
de 0.14 T fourni par un aimant permanent (cf. figure 3.2). Le STD compte six plans couverts
de cellules de silicium. Dans chaque plan, on mesure la position d'impact des particules et leur
perte d'énergie. La mesure des points sur la trace permet la reconstruction de la trajectoire de
la particule. Le champ magnétique, en courbant la trajectoire, permet de déduire I'impulsion
de la particule et le signe de sa charge.

Au dessus et en dessous du STD sont installés les quatre plans de scintillateurs pour la
mesure de temps de vol (TOF de I'anglais Time Of Flight) : deux plans en haut et deux en
bas. lls permettent d'identifier les particules en déterminant leur charge absolue |Z| et leur
direction (vers le haut ou vers le bas). En combinant les mesures du TOF et du STD, on peut
déterminer la charge Z de la particule.

A la base du détecteur se trouve un compteur Cerenkov composé de blocs d'aérogel. Il permet
d'étendre les capacités d'identification du TOF en exploitant la lumiere Cerenkov créée par les
particules pendant leur traversée du gel.

Enfin, un détecteur de véto entoure le STD pour rejeter les rayons cosmiques venant de
coté.
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L’aimant

L’aimant d’AMS-01 est fabriqué avec un aliage Nd-Fe-B. Il est constitué de différents secteurs
permettant d'avoir un champ dirigé perpendiculairement a |'axe de symétrie d'’AMS-01. De
cette maniere, le champ magnétique courbe la trajectoire des particules chargées.

L'aimant, de forme cylindrique, mesure 1.30 m de diametre pour 80 cm de haut.

Le champ au centre de I'aimant atteint 1.5 kG. Le champ de fuite est de 3 G a 2 m. Pour
un détecteur de particules pourvu d'un aimant, il est important de bien connaitre le champ
de fuite. Il peut en effet avoir des effets sur les systemes qui I'entourent (électronique, autres
détecteurs).

Le détecteur de trace au Silicium

Placé a l'intérieur de I'aimant, le STD est constitué de six plans en matériau composite
supportant des détecteurs silicium. Ces détecteurs couvrent une surface de 3 m2. L'électronique
de lecture compte 70000 canaux.

L’aimant courbe les trajectoires des particules chargées qui traversent le STD. Dans le plan
de courbure de la trajectoire, la résolution est de 10 um. Dans le plan ou la trajectoire n'est
pas courbe, la résolution est de 30 um.

Un soin particulier est apporté a la construction du STD pour que toutes les déformations
de la structure n'aient pas d'influence néfaste sur la précision de I'instrument. Un systéme de
mesure par des lasers infrarouge ? permet de Vérifier I'alignement des plans entre-eux.

Le véto

Autour du STD, et a l'intérieur de I'aimant, 16 lattes de scintillateur plastique permettent de
rejeter les particules venant du c6té, de I'intérieur ou de I'extérieur d'AMS. A chaque extrémité
des scintillateurs se trouve un photomultiplicateur.

Ce compteur fonctionne en relation avec le systeme de mesure de temps de vol.

Temps de vol

La mesure du temps de vol est assurée par quatre plans de scintillateurs. Chaque plan compte
14 lattes de scintillateurs. Chaque latte est équipée de six photomultiplicateurs, trois a chaque
extrémité.

Le temps de vol est mesuré avec une précision d'environ 100 ps. Parallelement, on mesure
aussi la perte d'énergie dF /dx qui permet de déterminer la charge absolue |Z| des particules
incidentes.

Le TOF fournit le trigger de niveau 1. Le déclenchement demande un signal en coincidence
dans les quatre plans, sans qu'il y ait un sinal dans les compteurs de véto.

Aérogel

Les compteurs Cerenkov a aérogel détectent la lumiere Cerenkov créée au passage d'une
particule dans un milieu d'indice n = 1.04. La lumiére Cerenkov est collectée par un photo-
multiplicateur.

2Le laser infrarouge ionise partiellement les détecteurs silicium en traversant les plans.
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Fig. 3.3: Déplacements des plans du STD mesurés en orbite (a) et au sol (b) au moyen du systeme laser.

AMS-01 dispose de deux couches superposées de cellules d'aérogel avec 80 cellules dans
I'une et 88 dans l'autre. Chaque cellule mesure 11 cm sur 11 cm et est équipée de deux
photomultiplicateurs.

Les compteurs a aérogel permettent d’'identifier les particules : les électrons a partir de
2.1 MeV, les pions a partir de 560 MeV et les protons a partir de 4.05 GeV.

3.1.2 Les principaux résultats d’AMS-01

Les premiers tests effectués sur AMS-01 ont commencé deux heures aprés le lancement de
la navette.

On a d'abord vérifié I'alignement du STD a I'aide des lasers. On a pu vérifier la tres bonne
stabilité de la structure puisque le déplacement mesuré était de 1.14+3 um (cf. Fig. 3.3).
Pendant le vol, 100 millions d'événements ont été enregistrés.

D’autres tests sur le détecteur ont été menés apres le vol. Plusieurs tests sur faisceau ont
permis de montrer que les performances du détecteur étaient restées extrémement stables
pendant toute la durée du vol et malgré les phases de décollage et d'atterrissage.

Le vol a aussi apporté bon nombre de résultats intéressants a propos des rayons cosmiques.

Antihélium

Pendant les dix jours de la mission STS-91, AMS-01 a détecté 2.86 x 10° He et aucun He
dans I'intervalle de rigidité 1-140 GV (cf. Fig. 3.4). Cela a permit de fixer une limite supérieure

3Valeur obtenue en supposant que les spectres d'He et d'He ont la méme forme [74].
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—He ~11x%x1076.

NHe

Jusqu'a présent, ce résultat est le plus compétitif obtenu sur I'abondance d’antihélium dans

les rayons cosmiques.

Protons

AMS-01 a permis de mesurer le spectre des protons dans la haute atmospheére entre 100 MeV
et 200 GeV ainsi que celui des protons d’origine cosmique entre 0.2 et 200 GeV [77][78]. Il a
ainsi pu mesurer les effets de I’Anomalie Sud-Atlantique * sur les spectres.

Au dessus de la coupure géomagnétique®, le spectre des protons de la haute atmosphere
peut étre approché par une loi de puissance. Pour des énergies plus basses, un second spectre
est observé (cf. Fig. 3.5). Il est dii a des protons suivant des trajectoires complexes dans le
champ magnétique terrestre.

Leptons

Le spectre des électrons a été mesuré entre 200 MeV et 40 GeV et celui des positrons entre

200 MeV et 3 GeV [79]. Deux spectres distincts ont été observés :

['un 3 haute énergie et

4L'Anomalie Sud-Atlantique est une région de I'Atlantique sud ol la ceinture de radiation entourant la Terre
descend a basse altitude (environ 250 km). Dans cette zone, de nombreuses particules (protons, électrons)
peuvent faire déclencher les détecteurs de maniére intempestive.
5Le champ magnétique terrestre forme un bouclier qui protége la Terre des particules chargées. Cela se
traduit par une coupure (cutoff) dans le spectre.
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I'autre pour lequel les e sont plus abondants que les e~. On a remarqué aussi que les leptons
du second spectre voyagent plus longtemps dans le champ géomagnétique et que les électrons
et positrons proviennent de régions géographiques distinctes.

Il faut noter que |'effet observé sur le rapport e /e~ par HEAT [80][81] entre 1 et 20 GeV
n'a pas pu étre confirmé par AMS-01 puisqu’en raison de son champ magnétique limité, il
n'allait pas au dela de 3 GeV pour les e™.

Actuellement, I'analyse directe des spectres e~ est en cours d'analyse pour rechercher un
effet éventuel dii a la matiere noire.

Hélium en orbite basse

Une mesure du spectre entre 0.1 et 100 GeV/nucléon a permis de constater la encore
I'existence de deux composantes du spectre en dessous et au dela de la coupure géomagnétique
[82]. On a aussi pu trouver que 3He et plus abondant que *He : plus de 90% de I'hélium présent
aux limites de I'atmosphére est de I"*He.

3.2 AMS-02

Le détecteur qui sera embarqué sur la Station Spatiale Internationale (ISS) bénéficie de
nombreuses améliorations et avancées techniques par rapport au prototype AMS-01. Il s'agit
en fait d'un systéme extrémement complexe et cofiteux®. L'exemple le plus représentatif est
certainement |'aimant. L'aimant permanent d’AMS-01 est remplacé dans AMS-02 par un
aimant supraconducteur refroidi a I'hélium superfluide (T ~1.8 K).

Dans cette partie, nous allons décrire brievement les éléments d'AMS-02 [75], exception faite
du STD et du calorimetre, dont nous parlerons plus particulierement dans le chapitre 5 car ils
sont directement impliqués dans la détection des photons. Nous donnerons aussi les différents
buts physiques de |'expérience.

3.2.1 Description

Les figures 3.6 et 3.7 montrent les différents éléments d’AMS-02 et permettent d'envisager
la complexité de I'expérience. Comme dans AMS-01, I'élément central est le STD. |l est placé
a l'intérieur des compteurs anti-coincidence disposés en cylindre (ACC pour Anti Coincidence
Counter). L'aimant supraconducteur entoure I'ACC et le STD. Il est refroidi par de I'hélium
superfluide, contenu dans un réservoir spécial.

En dessous et au dessus du STD (le détecteur de traces au Silicium) se trouvent les quatre
plans de scintillateurs (notés s1, s2, s3 et s4) pour la mesure du temps de vol (TOF pour Time
Of Flight). Au dessus des plans sl et s2 se trouve le détecteur a radiation de transition (TRD
pour Transition Radiation Detector). Sous les plans s3 et s4, on trouve le RICH (Ring-Imaging
Cerenkov detector). Enfin, tout en bas se trouve le calorimétre électromagnétique ECAL.

Un ensemble complexe de radiateurs entoure les éléments sensibles du détecteur. |l permet
de maintenir des conditions thermiques stables.

La structure qui soutient I'ensemble des détecteurs (notée USS sur le schéma : Unique Sup-
port Structure) supporte aussi tous les chissis électroniques et d'autres éléments importants
pour I'études des sources comme le Star-Tracker.

6~1 milliard de dollars, sans compter le lancement.
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Fig. 3.6: Vue éclatée d’AMS-02 permettant de voir les différents éléments de I'expérience.

Le détecteur mesure environ 4 m de haut pour 2.5 m de diametre et son poids avoisine les
7 tonnes.

Détecteur a radiation de transition (TRD)

Lorsqu’'une particule chargée et de haute énergie traverse I'interface entre deux milieux de
constantes diélectriques différentes, elle émet une radiation dans le domaine X. L'énergie de
cette radiation est proportionnelle au facteur de Lorentz de la particule.

Le TRD d'AMS-02 est constitué de 328 modules constitués chacun d'un radiateur et d'un
détecteur. Le radiateur est un assemblage de 2 cm de hauteur d'une centaine de fibres de
polypropyléne. Cela permet environ 200 changements de milieu. Le radiateur est suivi de
16 compteurs proportionnels qui détectent les photons X et mesurent leur énergie. Il y a donc
5248 compteurs au total.

Le TRD permet de séparer les électrons et les protons. |l est efficace en dessous de 300 GeV.
Pour une méme énergie cinétique inférieure a 300 GeV, un proton et un électron ont un facteur
de Lorentz trés différents’, si bien que le signal donné par le TRD est trés différent. Au dela
de 300 GeV, les protons ont un facteur de Lorentz suffisant pour qu'il soit comparable a celui
des électrons.

Le TRD permet un facteur de séparation de 103-10% avec une efficacité de 90% pour des
énergies entre 5 et 300 GeV.

"Le proton est plus massif que I'électron donc le facteur de Lorentz d'un proton et plus petit que le facteur
de Lorentz d'un électron pour la méme énergie.
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Compteur de temps de vol (TOF)

Le systeme de temps de vol est constitué de quatre plans de scintillateurs. Deux des plans
se trouvent au dessus de |'aimant et les deux autres sont en dessous. L'écart entre les deux
paires de plans est d'environ 1.3 m.

Chaque plan est constitué de plusieurs bandes de scintillateur mesurant 12 cm de large.
Les plans sont orientés de maniéere alternée dans les directions = et y. Des photomultiplica-
teurs permettent de collecter la lumiere Cerenkov crée dans les scintillateurs au passage des
particules.

Le TOF permet de mesurer le temps de passage des particules chargées et aussi leur perte
d'énergie par ionisation. Il est utilisé pour assurer le déclenchement de niveau 0 et participe
au déclenchement de niveau 1 qui intervient lorsque trois plans sur quatre sont touchés et si
les compteurs anti-coincidence ne donne pas de veto.

A partir de la déduction de la vitesse des particules, le TOF peut étre utilisé pour séparer les
e~ et p. On attend ainsi un facteur de séparation p/e de 10 3 1.5 GeV. La mesure de la perte
d’'énergie par ionisation permet en plus de déterminer la charge absolue |Z| des particules.

L’aimant supraconducteur

Lorsque AMS-02 sera lancé, son aimant supraconducteur sera le premier a fonctionner dans
I'espace.

L'aimant d’AMS-02 mesure environ 1 m de diameétre intérieur pour une hauteur de 83 cm.
Il est constitué de plusieurs bobines disposées de maniére a ce que le champ magnétique soit
transverse (perpendiculaire a I'axe z). Au centre, le champ généré sera d'environ 0.8 T.

L'aimant est composé de deux dipdles et de 12 quadrupdles permettant de refermer les
lignes de champ. Cela permettra de réduire au maximum le champ résiduel. Ainsi, celui-ci sera
d’environ 3.9 mT a 3 m. Un champ de fuite pourrait faire pivoter I'lISS en interagissant avec le
champ magnétique terrestre. D'autre part, il pourrait aussi avoir un impact sur |I'électronique
et les sous-détecteurs avoisinants.

L’hélium qui permettra de faire fonctionner I'aimant sera stocké dans un réservoir de 2500 L.
Cette quantité devrait suffire pour le fonctionnement de I'aimant pendant trois ans.

Compteurs anti-coincidence

Les compteurs anti-coincidence forment un cylindre a I'intérieur de |'aimant. lls sont cons-
titués d'une bande de scintillateur de 10 cm de large. A chaque extrémité se trouve un pho-
tomultiplicateur.

Les compteurs sont destinés a fournir un veto pour le déclenchement de niveau 1 : ils
permettent de rejeter toutes les particules venant de c6té et qui interagissent dans la matiere
entourant les détecteurs.

Le RICH

Le RICH, Ring-Imaging Cerenkov detector, est basé sur |'utilisation de I'effet Cerenkov. Une
particule chargée qui traverse un milieu d'indice de réfraction n avec une vitesse supérieure a
celle de la lumiére dans ce milieu émet des photons dans un céne de demi-angle 6 qui dépend
de la vitesse de la particule [ :

cos(0) = 1/(np). (3.1)
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Si on mesure en plus la quantité de lumiére émise, on peut accéder a la charge absolue |Z].
Cela permet d'identifier les éléments jusqu'a Z =~ 26 jusqu'au TeV par nucléon.

L'effet Cerenkov est obtenu dans un aérogel de silice (n = 1.03) comportant en son centre
une cellule de NaF (n = 1.33). Les deux matériaux utilisés permettent d'obtenir deux seuils en
vitesse pour |'émission Cerenkov : 3 GeV//c pour I'aérogel et 1 GeV/c pour la cellule de NaF.
Cela augmente la gamme dynamique de |'instrument.

L'effet Cerenkov produit des photons dans I'ultra-violet avec un spectre en 1/X2. Il se forme
un anneau de lumiére dont le rayon dépend de la vitesse de la particule incidente.

Les photons atteignent (directement ou aprés réflexion sur un miroir) un plan tapissé de
680 photomultiplicateurs. Dans ce plan se trouve une ouverture carrée pour empécher |'inter-
action des particules au dessus du calorimeétre. En effet, le RICH est placé en dessous des plans
inférieurs du TOF et juste au dessus du ECAL.

Couplé a la mesure de I'impulsion, le RICH permet la séparation e/p jusqu'a 15 GeV environ.
D’autre part, en mesurant le rayon de I'anneau de lumiere, on peut déduire la vitesse avec
une précision de 0.1% pour des particules de charge unitaire. Si on utilise en plus I'impulsion
donnée par le STD, on peut déduire la masse. Les isotopes sont séparés jusqu'a A ~ 25 pour
une énergie jusqu'a une dizaine de GeV par nucléon.

Le Star-Tracker

Les rayons gamma provenant des sources astrophysique ne sont pas déviés par le champ
magnétique solaire, galactique ou extragalactique, ce qui n'est pas le cas pour les rayons
cosmiques chargés. Les gamma permettent donc de déterminer la direction de la source dont
ils proviennent.

Pour pouvoir comparer les données gamma avec les observations en X, UV, visible, IR ou
radio (analyse multi-longueur d'onde), il est nécessaire de connaitre avec précision la direction
de pointé du détecteur au moment de la détection. Le Star-Tracker fournira cette direction.

Le Star-Tracker d’AMS-02 est constitué de deux télescopes optiques équipés de caméras CCD
(Charge Coupled Device) couvrant un champ de 6.3° x 6.3°. Les deux télescopes pointent des
régions différentes du ciel pour faire en sorte qu'un des deux pointe toujours vers des régions
intéressantes®. Les caméras prennent des images du ciel 20 fois par seconde et comparent la
position des étoiles avec un catalogue de référence. La précision attendue de I'instrument est
de quelques secondes d'arc.

Le récepteur GPS

Si on veut observer les phénomenes astrophysiques dans plusieurs domaines de fréquence,
et donc avec plusieurs instruments, il est nécessaire de mesurer avec précision le temps absolu
universel pour chaque événement.

Dans AMS-02, le temps absolu sera fourni par un récepteur GPS (Global Positionning Sys-
tem), fixé sur un des radiateurs de coté. Pour chaque événement, le temps universel sera
enregistré et figurera dans I'ensemble des données transmises au sol. La précision sur la me-
sure du temps absolu sera de quelques micro-secondes.

8Si une caméra est éblouie par le Soleil, I'autre peut fonctionner normalement.
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3.2.2 Buts physiques
Rayonnement cosmique

AMS-02 permettra de mesurer les spectres des rayons cosmiques chargés entre 0.1 GeV /nu-
cléon et 1 TeV/nucléon pour des noyaux jusqu'a Z =~ 26. Ce rayonnement n’est pas encore
bien connu et son étude pourrait nous permettre d'apprendre beaucoup sur les mécanismes de
création, de transport et sur les sources.

AMS-02 permettra d'étudier entre autres les rapports 1°Be/°Be et B/C. °Be est stable alors
que 1°Be est radioactif avec une durée de vie d'environ 1.5 million d’années. Or, les rayons
cosmiques chargés créés par les étoiles sont confinés dans la galaxie pendant environ 100
millions d'années. En mesurant les abondances relatives entre les éléments et leurs isotopes
radioactifs, il est possible de mesurer cette durée de confinement de maniere précise. Le rapport
B/C est sensible aux parametres de propagation et d'accélération. Sa mesure permettra de
contraindre les modeles de propagation des rayons cosmiques chargés galactiques.

Matiére noire

On sait aujourd’hui qu’environ 98% de la matieére composant notre Univers n'est pas acces-
sible aux observations directes. Elle n'est donc pas visible et c'est pourquoi elle est appelée
matiére noire.

La matiére noire pourrait étre en partie constituée de particules légeéres et relativistes comme
les neutrinos qui voyagent dans I'Univers. En effet, depuis que I'oscillation des neutrinos a
été détectée avec |'expérience Super-Kamiokande [85], on sait qu'ils ont une masse et qu'ils
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peuvent expliquer une partie de la matiére noire (quelques pourcents). Dans ce cas, on parle
de matiére noire chaude.

Si on ne peut pas la voir directement, on peut en revanche voir les effets de la matiére noire
sur la matiere visible, a I'échelle des galaxies ou de |'Univers entier. Ainsi, les étoiles dans
les galaxies ont des vitesses radiales trop grandes par rapport a la masse déduite de la seule
matiére visible (cf. Fig. 3.8).

Selon les modeéles supersymétriques, la matiére noire pourrait également étre constitué de
particules massives intéragissant tres peu (les WIMPs, Weakly Interacting Massive Particles),
groupées en halos autour des galaxies. Dans ce cas, les WIMPs ayant des vitesses faibles
(200-300 ms™1), on parle de matiere noire froide.

Dans le cas ou ces halos seraient de constitués de la particule supersymétrique la plus stable,
le neutralino Y, il serait possible d'observer plusieurs produits de I'annihilation des neutralinos
entre eux :

X+x — p+..
— et 4 ..
— Y+ ..

En mesurant précisément les spectres des antiprotons, des positrons et des gamma, AMS-
02 permettra de préciser la nature de la matiére noire et de dire si les particules super-
symétriques en sont des constituants. En effet, la présence de neutralinos entrainerait une
grande déformation des spectres. Cette déformation est bien visible sur la figure 3.9, qui
montre la fraction de positons en fonction de |'énergie en supposant une masse du neutralino
de 130 GeV.

D’autres hypotheses sur la nature du WIMP sont a envisager : axions, particules Kaluza-Klein
ou Q-Balls.

Antimatiére

La théorie du Big-Bang prévoit que peu de temps apres |'origine de I'Univers, la matiére et
I'antimatiére devaient se trouver en quantités égales. Pourtant, les observations ne confirment
pas ce point, ce qui fait croire que des lois de conservations ont été violées a un moment
donné :

— violation du nombre baryonique;

— violation de la symétrie CP.

Des antiatomes tels que I'antihélium ou I'anticarbone pourraient voyager jusqu'a la Terre et
étre détectés directement, ou bien s'annihiler pour former des gamma.

Or pour l'instant, aucune donnée expérimentale n'est susceptible de confirmer la présence
d'antimatiére, au moins dans I'amas local de galaxies. AMS-02 permettra peut-étre de détecter
la présence et d'identifier les antinoyaux d"hélium avec une proportion d'un noyau d'anti-hélium
pour 10° noyaux d'hélium sur une gamme de rigidité de 1 3 200 GV. S'il détecte des noyaux
d'anticarbone (attendus en proportion d'un noyau de C pour 10 noyaux de C), I'existence des
antiétoiles serait confirmée.

3.3 Conclusions

AMS-02 sera placé en orbite par une navette spatiale américaine début 2008. Des lors,
I'expérience permettra la mesure précise des spectres des rayons cosmiques chargés. Pour
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cela, il bénéficiera d'une grande acceptance (~0.4 m?sr) si bien que le nombre de particules
détectées sera important (environ 10° noyaux du D au Fe).

La mesure précise des spectres permettra des avancées majeures en ce qui concerne notre
compréhension des processus de création des rayons cosmiques et de leur propagation. Elle
permettra aussi peut-étre de détecter des antiétoiles et de prouver |'existence de matiére noire
supersymétrique.

Pour atteindre ces objectifs, AMS-02 bénéficiera des techniques jusque |a employées pour
les détecteurs sur faisceau : on place le minimum de matiére le long de la trajectoire des
particules et on fait plusieurs mesures de I'impulsion et de la vitesse pour mieux rejeter le fond
et améliorer la précision.

Tous les éléments du détecteur, y compris |'électronique, devront supporter les conditions
extrémes que I'on rencontre dans |'espace. C'est pourquoi ils ont été ou seront soumis a des
tests d'accélération, a des tests sous vide et a des variations de températures importantes.



Chapitre 4

La mission HETE-2

4.1 Introduction

Au début des années 80, on commence a imaginer des expériences pour observer les sursauts
gamma dans une large gamme d'énergies. C'est en 1986 qu'une collaboration menée par le
Massachusetts Institute of Technology (MIT) propose la mission HETE (pour High Energy
Transient Explorer) : un détecteur capable de détecter des photons UV, X et gamma et de
fournir rapidement aux autres instruments un positionnement précis. La mission est approuvée
par la NASA en 1989.

L'étude du satellite HETE-1 commence en 1992. La collaboration regroupe notamment le
Center for Space Research® du MIT, l'institut japonais RIKEN (/nstitute for Chemestry and
Physics), le Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements (CESR) de Toulouse ainsi que plusieurs
autres instituts et universités?.

Le 4 novembre 1996, la fusée Pegasus (cf. Fig. 4.1) destinée a placer I'instrument en orbite
atteint normalement I'altitude de livraison. Malheureusement, le dispositif de libération des
satellites ne fonctionne pas et le lancement d'"HETE-1 échoue.

En juillet 1997, vu son faible colit et compte-tenu de la découverte des afterglow par Bep-
poSAX [46], la NASA autorise la reprise du programme. |l est prévu d'utiliser les éléments
de remplacement d'HETE-1 pour constituer un nouvel instrument : HETE-2. Peu de change-
ments sont apportés au détecteur par rapport a la version du premier vol. On tient compte
des résultats de BeppoSAX qui ne détecte pas de composante ultra-violet dans |'émission des
sursauts gamma : les caméras UV sont remplacées par des caméras X.

Prévu en janvier 2000, le lancement a finalement eu lieu le 9 octobre 2000. Depuis, HETE-2
a observé plus de 250 sursauts gamma avec de 25 a 30 sursauts localisations par an [87].
Sa capacité a localiser les sursauts rapidement a permis la détection en optique de 90% des
sursauts détectés® contre 35% pour BeppoSAX.

1Le CSR a depuis peu changé de nom est s'appelle désormais le MIT Kavli Institute for Astrophysics and
Space Research, abrégé en MKI.
2Une liste complete est disponible sur Internet [36].

3Pour &tre plus précis, la proportion de sursauts localisés s’éleve a 85-90% pour la SXC et 40-50% pour le
WXM.
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Fig. 4.1: Un lancement de la fusée Pegasus. Le lanceur est initialement accroché & un avion qui I'emporte
jusqu'a une altitude d’environ 12000 m, avant de le larguer. Le reste de |'ascension s'effectue avec un moteur
fusée. La figure de droite illustre le lancement de DART, un satellite destiné a expérimenter les rendez-vous
spatiaux automatiques.

Fig. 4.2: Le satellite HETE-2 a I'achévement de son assemblage.

Dans ce chapitre, nous commencerons par décrire |'expérience HETE-2. Dans un deuxieme
temps, nous nous attacherons plus particulierement au fonctionnement de |'expérience, en
centrant notre propos sur le détecteur FREGATE.

4.2 Description

HETE-2 [88] est un satellite mesurant un metre de haut et environ 50 cm de diamétre pour
une masse de 125 kg. La figure 4.2 montre HETE-2 a I'achévement de son assemblage. Les
instruments scientifiques sont disposés dans la partie supérieure et I'électronique et le contrdle
d'attitude sont dans la partie inférieure.

Le satellite tourne autour de la Terre sur une orbite équatoriale inclinée de 1.9°a une altitude
moyenne de 625 km.
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Rechargement des batteries Y Les instruments fonctionnent
Instruments éteints alimentés par les batteries.

Fig. 4.3: Le satellite HETE-2 tourne autour de la Terre en présentant toujours la méme face au Soleil. Les
instruments fonctionnent alimentés par les batteries dans la partie nocturne de I'orbite. Quand le détecteur
est au Soleil, les batteries se rechargent et les instruments sont éteints. Image J. Bolmont.

4.2.1 Instruments scientifiques

HETE-2 dispose de trois instruments X et gamma complémentaires (FREGATE, WXM et
SXC), ainsi que de caméras CCD. La figure 4.4 montre la disposition des instruments d'HETE-
2.

FREGATE

FREGATE [89] (French Gamma-ray Telescope), construit au CESR a Toulouse, détecte
des photons entre 6 et 400 keV, avec une résolution en énergie d'environ 25% a 20 keV. La
résolution en temps est de 6.4 us et le temps mort de 10 us. Le champ de vue couvre un angle
solide de 4 sr. Un récepteur GPS embarqué permet de relever le temps absolu des événements.
Le tableau 4.1 résume les caractéristiques de FREGATE.

FREGATE se compose de quatre détecteurs constitués chacun d'un cristal scintillant Nal
dopé au Thalium et d'un photomultiplicateur. Un photon qui traverse le scintillateur provoque
une émission de lumiere. Cette lumiére se propage vers le photomultiplicateur qui la traduit
en signal électrique. Enfin, le signal électrique est amplifié et échantillonné.

WXM

Le WXM (Wide field X-ray Monitor) fournit la position des sursauts gamma. Il est constitué
de deux détecteurs identiques (un pour la direction X et 'autre pour la direction Y) pourvus
chacun d'un masque codé unidimensionnel* et d'un compteur proportionnel sensible a la

4On place un masque pourvu de motifs géométriques particuliers au dessus d’un capteur CCD ou d’un
compteur proportionnel. Selon I'angle d'incidence de la lumiére sur le masque, la caméra (ou le compteur)
voit des images différentes. On peut donc reconstruire la direction des particules a partir de I'image formée.
Voir par exemple [90].
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Fig. 4.4: Les instruments d'HETE-2 vus du haut.

Gamme d’énergie 6 - 400 keV
Surface effective (4 detecteurs, incidence normale) 160 cm?
Champ de vue (HWZM) 70°
Sensibilité (50 - 300 keV) 107" ergcm™2 571
Temps mort 10 us
Résolution temporelle 6.4 ps
Flux de photons maximum accepté 103 ph cm™2 571
Résolution spectrale a 662 keV ~ 8 %
Résolution spectrale a 122 keV ~ 12 %
Résolution spectrale a 6 keV ~ 42 %

Tab. 4.1: Caractéristiques du détecteur FREGATE



4.3. La détection d’un sursaut par FREGATE 73

position. Le WXM est sensible sur une gamme d'énergie allant de 2 keV a 25 keV. Il permet
la localisation d'une source a 10" pres lorsque la position est calculée a bord du satellite et de
6 lorsqu’elle est calculée au sol .

SXC

La SXC (Soft X-ray Camera) est consituée de deux caméra CCD pourvues de masques
codés unidimensionnels et détecte les rayons X dans la gamme d'énergie 500 eV - 14 keV. Elle
permet une localisation des sursauts plus précise que le WXM : 1" en temps réel et 50" apres
détermination au sol.

Suite a une détérioration du matériau protégeant les caméra CCD de la lumiere, la SXC ne
fonctionne plus que lorsque la Lune n’est pas trop brillante.

4.2.2 Alimentation électrique et controle d’attitude
Alimentation électrique

L’alimentation électrique est fournie par quatre panneaux solaires fournissant chacun 45 W
de puissance. Les panneaux solaires sont orientés en permanence vers le Soleil mais le satellite
passe la moitié de son orbite dans le céne d'ombre de la Terre (cf. Fig. 4.3). Pendant qu'ils
sont au Soleil, les panneaux solaires rechargent les six batteries au CdNi. A ce moment, les
instruments scientifiques pointent vers la Terre et ils sont éteints. Quand le satellite est dans
I'ombre de la Terre, les instruments sont pointés vers le ciel et ils fonctionnent en étant
alimentés par les batteries.

Le systeme de communication sera décrit dans la section 4.3 car il constitue un élément
essentiel de la chaine de détection des sursauts.

Controle d’attitude

Le systeme de contrdle d'attitude permet de controler 'orientation du satellite dans I'es-
pace. |l utilise les informations de deux magnétomeétres, de capteurs permettant de déterminer
précisément la position du Soleil et d'une caméra optique qui donne le taux de dérive du satel-
lite lorsqu'il est dans I'ombre de la Terre. Pour agir sur I'orientation du satellite, deux systemes
différents peuvent étre utilisés. Trois bobines sont utilisées pour générer une force de Lorentz
avec le champ magnétique terrestre : en faisant passer du courant dans les bobines, on peut
faire tourner le satellite dans trois directions. Enfin, un volant d’inertie peut étre utilisé pour
intervenir sur la rotation du satellite.

4.3 La détection d’un sursaut par FREGATE

Dans cette section nous allons décrire plus en détail comment se passe la détection d'un sur-
saut par le détecteur FREGATE. Cela nous permettra d’'évoquer le déclenchement du détecteur
et la transmission des données au sol.

5L'algorithme utilisé en vol doit &tre rapide et cette contrainte entrafne une légere diminution des perfor-
mances.
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4.3.1 Le déclenchement

Pendant que le satellite est dans I'ombre de la Terre, FREGATE effectue le comptage des
photons dans quatre bandes d'énergies : 6-40 keV (bande A), 6-80 keV (bande B), 32-400 keV
(bande C) et au dessus de 400 keV (bande D), avec une résolution en temps de 160 ms.

Le niveau moyen de bruit est calculé en permanence a I'aide des trente dernieres secondes
du comptage. En paralléle, les fluctuations du bruit sont calculées sur 20 ms, 160 ms, 1.3 s et
5.2 s. Si a un moment donné, les taux de comptage dans les bandes B et C dépassent d'un
facteur k les fluctuations du bruit, avec k compris entre 4 et 18, le détecteur déclenche.

Les données photon-photon® qui sont envoyées au sol ne peuvent excéder 80 s et sont
constituées au maximum de 65000 photons par détecteur (donc 260000 en tout), dont 8000
sont enregistrés avant le déclenchement. Chaque photon est caractérisé par son temps d'arrivée,
donné avec une précision de 6.4 us, et son énergie dans la gamme 6-400 keV. L'intervalle
d'énergie de FREGATE est codé par 256 canaux d'ADC.

Quand le détecteur déclenche, une alerte est transmise au sol par I'intermédiaire de la station
BAS (cf. Sect. 4.3.2) la plus proche et les données enregistrées sont transmises au sol dés que
le satellite passe au dessus d'une station primaire. Si le volume des données est important,
plusieurs stations primaires peuvent étre mises a contribution.

4.3.2 Le dispositif au sol

Le systeme de communication utilise deux gammes de fréquences radio. La bande S (de 2.1
a 2.3 GHz) permet un débit de 250 kbit/s. Elle est utilisée pour envoyer des instructions au
satellite et pour recevoir les gros volumes de données, en cas de détection d'un sursaut par
exemple. L'autre type de liaison utilise une fréquence VHF de 137.96 MHz. Cette transmission
a un débit de 300 bits/s et est utilisée pour la transmission des messages d'alerte ainsi que des
informations concernant le statut du satellite. Les stations VHF sont uniquement réceptrices.

Les stations radio au sol sont réparties tout le long de |'équateur de maniére a ce que le
satellite soit toujours dans le rayon de réception d'au moins une station. La figure 4.5 montre
les positions des 17 stations de réception dont dispose HETE-2, ainsi que leurs zones de
réception.

Il existe deux types de stations. Les trois stations primaires (Primary Ground Stations ou
PGS) sont situées a Cayenne, dans les lles Marshall et a Singapour. Ces stations utilisent
la bande S. Sur la figure 4.5, ces stations sont représentées par de gros carrés rouges. Les
quatorze autres stations fonctionnent en VHF. Ces stations sont appelées Stations d'Alerte
Sursaut (Burst Alert Station ou BAS) car elle permettent de transmettre les alertes du satellite
quelle que soit sa position. Sur la figure 4.5, les BAS sont représentées par de petits carrés
rouges.

4.3.3 Les alertes

HETE-2 peut effectuer une localisation du sursaut a |'aide de ses instruments X. En X, la
précision peut étre suffisante pour permettre de pointer des télescopes a grand champ vers la
localisation présumée du sursaut.

5Dans la suite, nous appellerons photon-photon les données pour lesquelles I'énergie et le temps d’arrivée
sont données de maniére individuelle pour chaque photon détecté. On peut aussi dire “données photon par
photon”.
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Lat: 09N Lng

Ground Track

Fig. 4.5: Cette figure montre la position des différentes stations radio au sol utilisées par HETE-2. La
position du satellite est montrée pour le 14 avril 2005 3 16h06 UTC. Il se trouve au dessus du continent
Africain. La position de SWIFT est également représentée, par un carré rouge orangé au Nord de la Papouasie
Nouvelle-Guinée. La courbe jaune indique la limite jour-nuit. Le disque jaune donne le point de la Terre ou le
Soleil est au zénith. D'apres [86].

Les alertes concernant les détections de sursauts sont transmises a la communauté des
observateurs a l'aide du réseau GCN (Gamma ray bursts Coordinates Network) [91]. Pour
peu que le sursaut ait été observé par plusieurs satellites, I'IPN (/nterplanetary Network, voir
chapitre 2) [49] peut calculer des coordonnées plus précises par triangulation.

Les télescopes a grand champ, s'ils identifient une contrepartie optique, peuvent encore
affiner les coordonnées célestes du sursaut. Cette localisation plus précise permet aux grands
télescopes de trouver la galaxie hote, et de déterminer son redshift.

Les alertes doivent €étre transmises rapidement. En effet, la phase d'émission du sursaut
peut étre trop courte pour permettre la détermination de coordonnées suffisamment précises
pour pointer un gros télescope. Parfois, on ne peut pas détecter de contrepartie optique. Cela
explique le relativement faible nombre de sursauts pour lesquels une localisation et une mesure
de redshift sont disponibles. Seulement dix-huit sursauts vus par HETE-2 ont une mesure de
redshift.
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Deuxieme partie

AMS-02, détecteur de photons
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Les buts physiques principaux d’AMS-02 seront la recherche d'antimatiére, de matiere noire
et la mesure précise des spectres des rayons cosmiques chargés. De plus, son trajectographe
au silicium (STD pour Silicon Tracks Detector) et son calorimetre électromagnétique ECAL
lui permettront d’'étudier les photons dans une gamme d'énergie allant de 1 GeV a 300 GeV
environ. Plusieurs types de sources gamma pourront étre étudiées.

Dans cette partie, nous allons commencer par décrire comment les photons seront détectés
dans AMS-02 3 l'aide du STD et du ECAL. Ensuite, nous donnerons les résultats obtenus
concernant |'analyse des données des tests sur faisceau du calorimetre en juillet 2002. Le
dernier chapitre de cette partie sera consacré a la description d'un outil logiciel de simulation
rapide développé au cours de cette these. Cet outil nous a permis de faire des prédictions
concernant différents types de sources. Ainsi, nous donnerons le nombre de photons attendus
pour quelques pulsars et blazars. Enfin, dans le cadre des modeles supersymétriques, nous
donnerons des prédictions de flux pour les photons issus de I'annihilations de neutralinos au
centre galactique.
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Chapitre 5
La détection des photons avec AMS

C'est en 2000 que Roberto Battiston [92] évalue pour la premiere fois les capacités d’AMS
pour la détection des photons de haute énergie. Ces capacités reposent sur I'emploi de deux
modes de détections. lls sont basés sur I'utilisation de deux sous-détecteurs d'’AMS-02 : le
STD (Silicon Tracks Detector) et le calorimetre électromagnétique ECAL.

Les photons de haute énergie peuvent interagir dans le TRD et former une paire ete™. Dans
ce cas, on peut détecter les traces de I'électron et du positron dans le trajectometre (STD).
Le mode de détection associé a ce processus est appelé mode conversion.

Une autre possibilité est que le photon forme une gerbe électromagnétique dans le calorimetre
ECAL. Dans ce cas, on parlera de mode calorimétre*.

Dans ce chapitre, nous décrirons les deux détecteurs mentionnés, et nous expliquerons les
deux modes de détection des photons associés.

5.1 Les détecteurs

5.1.1 Le STD

Le STD? d’AMS-02 [93] est installé & I'intérieur de I'aimant supraconducteur. L'aimant, qui
fournira un champ d’environ 0.8 T dans sa partie centrale, permettra de courber la trajectoire
des particules chargées.

Le STD se compose de huit plans de silicium double face répartis sur cinq structures en fibre
de carbone. Les trois supports centraux possedent deux plans de Si chacun. Les deux supports
des extrémités portent chacun un plan.

Le principe de la détection est le suivant : lorsqu’une particule chargée traverse un capteur
de silicium, elle laisse des charges positives et négatives le long de sa trajectoire. Ces charges
migrent sous |'effet du champ électrique et sont collectées pour former le signal de détection.

Chaque plan de Si permet donc de mesurer avec précision la position du point de passage
des particules chargées. En tenant compte de la position des particules dans chaque plan, on

!Dans la littérature, on trouvera plutdt I'appellation single photon mode.
2La collaboration AMS utilise aussi I'expression Si- Tracker.
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Fig. 5.1: Un plan du STD en cours d’assemblage. On remarque nettement les lames qui sont elles-mémes
couvertes des capteurs silicium.

déduit la courbure des trajectoires p, qui est reliée a la rigidité des particules et a leur charge
absolue |7] :

R= e pBec, (5.1)

ou B est la valeur du champ magnétique et p |'impulsion.

Les plans de Si (cf. Fig. 5.1) sont constitués de plusieurs ensembles en forme de lames
rectangulaires qui comptent elles-mémes plusieurs capteurs silicium. Ces capteurs double-face
mesurent environ 41 x 72 x 0.3 mm3. Sur chaque face, les capteurs sont disposés en bande. Les
capteurs de la face du haut, semi-conducteurs de type P, sont orientés perpendiculairement
aux capteurs de la face du bas, semi-conducteurs de type N.

Comme les capteurs de la face P sont plus petits (27.5 um sur 3.9 cm) que ceux de la face
N (52 pm sur 7 cm), la précision sur la position est meilleure pour la face P. En effet, la face
P permet de déterminer la position de passage de la particule dans le plan de courbure de sa
trajectoire avec une précision de 10 um. La face N mesure la position dans le plan orthogonal
au plan de la courbure, avec une précision de 30 um. Une telle résolution spatiale permet
d'atteindre une grande précision de mesure de la rigidité : environ 2% pour des protons de
1 GeV.

5.1.2 Le calorimétre électromagnétique

ECAL est un calorimetre a échantillonnage de type SPACAL 3.

Dans cet assemblage, le plomb constitue le radiateur, c'est-a-dire le matériau dans lequel
les particules interagissent et déposent leur énergie. Les fibres scintillantes sont le matériau
actif qui permet de “convertir” I'énergie déposée en lumiere et de guider cette lumiere vers un
photo-muliplicateur.

Le calorimétre a la forme d'un parallélépipéde rectangle de dimensions 648x648x166.5 mm3
et d'une masse de 496 kg. L'épaisseur correspond environ a 16 X, ou X représente la longueur
de radiation *. Les fibres scintillantes, d'un diamétre de 1 mm sont réparties en 9 supercouches

3SPACAL pour SPAghetti CALorimeter [93]. Le terme "spaghetti” désigne les fibres scintillantes utilisées
comme matériau actif.
“La longueur de radiation est la distance pour laquelle un électron perd 1/e de son énergie.
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Fig. 5.2: Détail du calorimetre montrant les fibres de deux supercouches a travers les guides de lumiere
situés entre les fibres et les PM.

d'épaisseur 18.5 mm alternativement disposées dans les directions X et Y. Cette disposition
permet une reconstruction des événements dans |'espace.

Chaque photomultiplicateur (PM) Hamamatsu, de type R7600-00-M4, posséde 4 anodes
couvrant chacune une surface effective de 9x9 mm? correspondant a 35 fibres (cf. Fig. 5.2).
ECAL comporte 324 photomultiplicateurs, ce qui donne au total 1296 canaux.

Chaque supercouche est équipée de 36 PM alternativement disposés aux extrémités des
fibres de maniere a réduire au minimum les zones mortes. Pour chaque cellule, un guide de
lumiere dirige les photons produits dans les fibres vers le PM correspondant.

5.2 Les deux modes de détection des photons

5.2.1 Le mode conversion

Le mode conversion concerne les photons qui se sont convertis en paire électron-positron.

La signature du mode conversion consiste en la présence de deux traces reconstruites dans le
STD, ces deux traces provenant d'un point commun situé au dessus du premier plan. A I'aide
des vecteurs impulsion de I'électron et du positron, il est possible de reconstruire la direction
incidente et I'énergie du photon initial.

La source principale de bruit de fond pour ce mode provient des électrons et des protons
d’origine cosmique qui interagissent dans le détecteur en produisant des particules secondaires.
Ces particules secondaires peuvent générer des événements avec une double trace qui peuvent
étre confondus avec une création de paire eTe™.

Pour rejeter les événements qui ne sont pas associés a des photons, on applique les criteres
principaux suivants :

— sélectionner les particules chargées qui entrent dans le TRD par le haut et qui donnent

un signal dans tous les compteurs le long de leur trajectoire;

— rejeter les événements liés a des particules de masse invariante plus petite que 0.1 GeV/c?;

— rejeter les particules entrant dans le volume fiduciel ° par les c6tés du TRD.

5Dans AMS, le volume fiduciel est le volume qui contient les trajectoires des particules passant a la fois
dans le TRD et dans le calorimétre.
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Fig. 5.3: Principe des deux modes de détections. A gauche, un photon est converti en paire ete™ dans le
TRD. L'électron et le positron, dont les trajectoires sont courbées par le champ magnétique sont détectés par
le STD. A droite, le photon interagit seulement dans le calorimétre et forme une gerbe électromagnétique.

Le facteur de rejet est supérieur a 5x10* pour des e~ et des protons, en appliquant toutes
les sélections.

L’ensemble des éléments qui se trouvent au dessus du STD représente une épaisseur d’environ
0.25 Xj. Il y a donc une probabilité d'environ 20% pour qu'un photon soit converti en paire
ete™ et que cette paire soit détectée dans le STD.

5.2.2 Le mode photon unique

Pour ce mode de détection, on demande la présence d'un dépét d'énergie de type électro-
magnétique dans le calorimétre et aucun événement dans les autres sous-détecteurs.

La source principale de bruit de fond provient des particules chargées comme les électrons,
protons et noyaux d'hélium, qui ne sont pas détectés dans le STD ou qui entrent dans le
calorimétre par le coté.

Les critéres suivants sont appliqués pour rejeter les événements de fond :

— rejeter les p et He en analysant dans les trois dimensions les propriétés des gerbes de

particules dans le calorimétre;

— rejeter les particules chargées en demandant que la trajectoire reconstruite dans le calo-

rimétre passe dans le volume fiduciel et

— rejeter les événements produisant des signaux le long de cette trajectoire.

Les facteurs de rejet obtenus apres application de toutes les sélections sont :

— > 6 x 10* pour les e*;

— =~ 2.5 x 10° pour les protons;

— > 1.7 x 10° pour les noyaux d'hélium.

Dans la gamme d'énergie 1 GeV-300 GeV, la probabilité pour qu'un photon arrive jusqu'au
calorimétre sans avoir interagi dans le reste du détecteur est de 80%. Le calorimétre détectera
ce photon avec une probabilité de pratiquement 100%.



5.3. Acceptances, résolutions 91

— [ & b
5 | E
~ -1
E 7 10k
8 L < C
5 2
a 5
@ L
e v
-2
10 .
C 10
- conversion mode -3 .
10 | conversion mode
-------- single photon mode E +esu-e-n0 Single photon mode
10 "Lt Ll Ll - C L L L L
1 10 102 -1 -0.95 -0.9 -0.85 -0.8 -0.75 0.7
Photon Energy (GeV) cos O

Fig. 5.4: A gauche, I'acceptance pour le mode conversion (en bleu) et le mode photon unique (en rouge).
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Fig. 5.5: A gauche, résolution angulaire pour les deux modes (en rouge pour le mode conversion et en vert

pour le mode photon unique. A droite, les résolutions en énergie.

5.3 Acceptances, résolutions

Les acceptances et résolutions sont déterminées par des simulations Monte Carlo, en tenant
compte de I'expérience acquise au cours des tests sur faisceau.

Les figures 5.4 et 5.5 montrent la complémentarité des deux modes de détections. En des-
sous de 10 GeV, c'est le STD qui a la plus grande acceptance. Au dela de 10 GeV, c'est
I'acceptance du calorimétre qui est meilleure. Pour ce qui est de la surface effective (a droite
sur la figure 5.4), on voit clairement que le STD a la meilleure couverture angulaire. Son
champ de vue est d’'environ 45° contre 23° pour le calorimétre.

Sur la figure 5.5, on remarque que c’est le STD qui donne la meilleure résolution angulaire :
0.1°a2 10 GeV, 0.02°a 100 GeV. La résolution en énergie du calorimétre est meilleure si |'énergie
augmente. C'est en fait une caractéristique des calorimétres électromagnétiques pour lesquels
le rapport o(E)/E varie comme 1/\/E a une constante additive pres. Par exemple, pendant
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les tests sur faisceau de 2002, la résolution en énergie du modele d'ingénierie d'ECAL était

VE  (102+0.3)%
= No P23 +0.1)%. (5.2)

Au contraire, la résolution en énergie du STD se détériore lorsque |'énergie augmente.

Les acceptances et résolutions montrées ici ont servi de base au travail présenté dans le
chapitre 7. C'est en effet a partir des courbes montrées dans cette section qu'ont été réalisées
les paramétrisations utilisées dans le logiciel de simulation rapide développé au cours de cette
these.




Chapitre 6

Etalonnage du calorimetre
électromagnétique : tests faisceaux

6.1 Introduction

L'étalonnage d'un détecteur consiste a déterminer ses parameétres principaux en le placant
dans un rayonnement dont les caractéristiques sont connues, en général un faisceau de parti-
cules produit par un accélérateur.

Pour un calorimetre électromagnétique, on détermine la constante d'étalonnage, la résolution
angulaire, la résolution en énergie et la longueur de radiation. En fait, on détermine expérimen-
talement toutes les caractéristiques du détecteur, ce qui revient a évaluer ses performances. De
plus, les tests sont utilisés aussi dans le but d'ajuster la simulation MC, pour qu'elle corresponde
au mieux a la réalité et pour qu'elle permette de faire les meilleures extrapolations possibles
dans les domaines non testés.

Dans le cas d'un détecteur comme AMS, qui sera hors d'atteinte dés lors qu'il sera installé
sur I'lSS, les tests faisceaux sont d’'une importance capitale. En effet, méme si les possibilités
d'étalonnage relatif en vol existent, elles ne peuvent remplacer I'expérience acquise au sol et
fournir les constantes absolues.

Alors que I'étalonnage au sol consiste a placer un détecteur sur le trajet d'un faisceau de par-
ticules dont toutes les caractéristiques sont connues, |'étalonnage en vol utilise le rayonnement
cosmique ou bien des sources radioactives ou lumineuses embarquées®. Dans une expérience
comme AMS qui dispose de plusieurs instruments, un interétalonnage peut aussi s'effectuer
en comparant les réponses des différents sous-détecteurs.

Dans tous les cas, I'étalonnage en vol ne peut étre mené sans une bonne simulation MC.
C'est en effet en ayant une simulation correspondant le mieux possible a la réalité que I'on
peut ensuite comprendre ce qui se passe en vol.

Dans ce chapitre, nous allons évoquer les tests sur faisceau d'un prototype du calorimetre 2

lLe STD d’AMS utilise des faisceaux laser pour tester |'alignement des couches entre elles. FREGATE
(cf. Chp. 4) dispose de sources radioactives de 133Ba.
2Le modele d’ingénierie. Avant le calorimétre final, le modele de vol, deux prototypes sont construits : le
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Fig. 6.1: Schéma du ECAL tel qu'il était équipé pour les tests faisceau. Seules les quatre premigres super-
couches sont figurées. Les PM d'une méme couleur sont dans la méme supercouche. Les PM qui se trouvent
sur les faces cachées ne sont pas représentés. La fleche donne la direction du faisceau. Ce schéma n’est pas a
I"échelle.

ECAL ayant eu lieu au CERN du 16 au 31 juillet 2002. Au cours de cette période, le calorimétre
a été soumis a des faisceaux d'électrons, de muons, de protons et d'antiprotons pour des
énergies comprises entre 3 GeV et 180 GeV. En plus de la participation aux prises de données,
nous avons pris part a |I'analyse des données collectées.

Alors que les autres équipes impliquées dans le test faisceau se concentraient sur |I'étude des
résolutions en énergie et angulaire pour les électrons, nous avons choisi d'étudier des points un
peu plus spécifiques. Dans un premier temps, nous nous sommes attachés a étudier le bruit,
la stabilité de I'électronique du calorimetre au cours du temps en étudiant les piédestaux et
la réponse au MIP (Minimum lonizing Particle ou particule au minimum d’ionisation) pour
les protons. Nous avons ensuite effectué des comparaisons entre les données du test et la
simulation MC. Dans ce cadre, nous avons développé une méthode pour corriger I'effet des
pixels défectueux.

6.2 Description du dispositif expérimental

Les tests sur faisceau de juillet 2002 avaient pour but de tester I'électronique d’'acquisition
du calorimeétre et de déterminer ses performances.

Pour remplir ces objectifs, un prototype du calorimétre partiellement équipé a été soumis a
des faisceaux produits par I'accélérateur SPS3 au CERN avec des électrons, des protons, des
antiprotons et des muons, avec des énergies variant de 3 a 180 GeV.

Le calorimeétre était monté sur un portique mobile pour pouvoir éclairer différentes zones. I
était équipé de 63 photomultiplicateurs, situés dans un coin pour pouvoir étudier les effets de

modele d’'ingénierie et le modeéle de qualification.
3SPS pour Super Proton Synchrotron.
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Fig. 6.2: Schéma de I'électronique de lecture utilisée pour les tests faisceau.

bord. Les PM étaient répartis sur les neuf supercouches du calorimétre a raison de sept par
supercouche. Le schéma de la figure 6.1 montre comment était équipé le calorimetre. La zone
équipée couvrait une surface de 126x126 mm?.

Dans la suite, nous utilisons une numérotation spéciale pour identifier les PM. Les super-
couches sont numérotées de 10 a 90 par pas de 10 et dans chaque supercouche, les PM sont
numérotés de 10 a 70 par pas de 10. Par exemple, le troisieme photomultiplicateur de la
deuxiéme supercouche est numéroté 2030.

Sur la ligne du faisceau et devant et derriere le calorimétre se trouvaient des scintillateurs
permettant de déclencher I'acquisition en cas de coincidence temporelle. Deux détecteurs
Cerenkov permettaient de rejeter la contamination en m, k et et pour le faisceau de proton
d'une part, et d'identifier les électrons (avec une énergie inférieure a 15 GeV) d'autre part.

L'électronique utilisée pour le test (cf. Fig. 6.2) permettait de travailler dans une large gamme
dynamique : du MIP a 80 GeV par pixel. Chaque photomultiplicateur était équipé d'une carte
d'électronique front-end (EFE). Les cartes pseudo-bus permettait la liaison entre les cartes
EFE et les deux BDR (Board Data Reduction). Chaque carte pseudo-bus est associée a une
colonne, avec 4 ou 5 PM. Les BDR servaient a la réduction de données et a |'alimentation
basse tension. lls servaient aussi d'interface avec le systeme d'acquisition via des cartes VME.

Comme le montre la figure 6.2, les données enregistrées étaient, pour chaque PM, les signaux
des quatre anodes bas gain, haut gain et le signal de la derniére dynode. On avait donc neuf
valeurs en canaux d'ADC pour chaque photomultiplicateur.

Le rapport entre les signaux haut gain et bas gain devait étre égal a 35 mais un probléeme
d'alimentation des cartes EFE a fait que le rapport entre le haut gain et le bas gain n'était
pas constant dans la zone de linéarité. La figure 6.3 montre I'évolution du signal haut gain
en fonction du signal bas gain. Le plateau que I'on observe provient de la saturation du haut
gain.

Le probleme de la double pente a été pris en compte pour I'analyse des données haut gain
ou en cas d'utilisation simultanée des données haut et bas gain (cf. Sec. 6.5).

Au début du test, des pixels morts ou bruyants ont été identifiés. lls représentent environ 4%
du nombre total de canaux. Dans la mesure du possible, les données ont toujours été choisies
de maniere a éviter les zones du calorimetre ayant des pixels défectueux.
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Fig. 6.3: Données haut gain en fonction des données bas gain pour un run d'électrons.

6.3 Les données disponibles

Au cours des deux semaines de tests, 728 fichiers de données (appelés runs) ont été générés
par le systeme d’acquisition. Certains runs étaient destinés a la mesure de I'atténuation de
la lumiere dans les fibres, d'autres a la mesure du piédestal et d'autres encore a la prise des
données physiques.

Dans la suite, nous n'utiliserons que les données physiques ou les piédestaux. Parmi les
données disponibles, on compte 348 runs physiques et 71 runs piedestaux. Ces runs sont
présenté par les tableaux A.1 et A.2 de l'annexe A. La répartition des runs physiques et
piédestaux en fonction du type de particules et de leur énergie est donnée par les figures 6.4
et 6.5.

6.4 Etude des stabilités

6.4.1 Stabilité des piédestaux

Le piédestal est en fait le niveau de bruit introduit par les courants d'obscurité des PM ainsi
que par I'ensemble de la chaine électronique.

Les runs piédestaux comportent chacun 1000 événements, enregistrés avec un trigger aléatoi-
re. Pour chaque run, on peut déterminer la moyenne du signal (exprimée en canaux d'ADC),
ainsi que la dispersion correspondante (la RMS).

La figure 6.6 montre I'évolution de la moyenne et de la RMS pour un pixel du PM 4050 au
cours des deux semaines de test, en prenant en compte tous les fichiers piédestaux (Tab. A.1).
Le niveau moyen du piédestal, stable pendant les huit premiers jours, diminue de presque trois
canaux d'ADC peu apres. Ensuite, le niveau moyen remonte peu a peu au niveau ou il était
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Fig. 6.4: Répartition des runs piédestaux en fonction du type de particule et de I'énergie du faisceau.
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Fig. 6.6: Evolution du niveau moyen (3 gauche) et de la RMS (2 droite) du piédestal pour le pixel 1 du PM
4050 (BDR 2), pour toute la durée du test. La discontinuité du niveau moyen est bien visible. On constate
aussi que la RMS présente des irrégularités.
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Fig. 6.7: Evolution du niveau moyen (3 gauche) et de la RMS (2 droite) du piédestal pour le pixel 1 du PM
5030 (BDR 1), pour toute la durée du test.

au début des tests. Cette discontinuité est probablement due a I'arrét et au redémarrage de
I'électronique pendant une manipulation du calorimétre.

Pendant I'arrét, les composants et les PM ont refroidi, ce qui a fait changer leurs perfor-
mances. D'autre part, cette évolution peut étre due a l'instabilité des alimentations elles-mémes
ou bien au fait que I'installation n'était pas mise a la masse de maniére satisfaisante. Une mau-
vaise mise a la masse se traduirait en effet par la présences de courants de fuite qui pourraient
entrainer une variation du niveau du piédestal.

L’évolution de la RMS présente des discontinuités importantes, mais qui ne semble pas reliées
a I'arrét de I'alimentation. Elles semblent apparaitre aléatoirement. Nous verrons dans la suite
qu'il n'en est rien.

Effet du BDR

L'étude systématique de |'évolution de la moyenne des piédestaux pour tous les PM a fait
apparaitre une différence de comportement entre les piédestaux des PM gérés par le premier
BDR et ceux gérés par le deuxieme. La figure 6.6 montre I'évolution de la moyenne du piédestal
pour le PM 4050, associé au BDR n°2. Elle est a comparer a la figure 6.7, qui montre les
méme graphiques, pour le PM 5030, géré par le BDR n°1.

Pour le PM 5030, la discontinuité du jour 8 est toujours visible mais elle apparait de maniere



6.4. Etude des stabilités 99

‘PM6040 - Pixel 1 - run 1090 - Bas gainl PM6040 - Dynode - run 1090 - Bas gainI

10

1|1 O Y |

140 160 180 200 220 240 260 280 420 440 460 480 500
ADCC

0
ADCC

Fig. 6.8: Distribution des énergies déposées (exprimées en canaux d'ADC) pour le pixel 1 (3 gauche) et de
la dynode (a droite) du PM 6040, pour le run piédestal 1090.
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Fig. 6.9: Evolution de I'énergie déposée dans le pixel 1 (3 gauche) et dans la derniére dynode (3 droite) du
PM 6040, pour le run 1090. Chaque point de ces graphiques représente un événement.

moins flagrante tant la moyenne du piédestal est irréguliere aussi bien avant qu’apres le jour
de la coupure des alimentations. L'évolution de la RMS montre encore des piédestaux pour
lesquels la RMS est importante.

Effet du faisceau

Comme nous venons de le voir, certains runs piédestaux présentent des RMS importantes
(typiquement supérieures a 1). Un exemple de tels runs est donné par la figure 6.8. Cette figure
montre la distribution des énergies déposées pour les 1000 événements du run piédestal 1090
pour le PM 6040. Le graphique de gauche montre |'énergie dans un pixel et celui de droite
dans la dynode.

La particularité du PM 6040 pour le run 1090 est qu'il équipait la tour qui était sur la
trajectoire du faisceau. Pendant la prise des données piédestal, le faisceau n'était pas arrété.
Le maximum des deux histogrammes correspond bien au “vrai” piédestal, c'est a dire au
bruit électronique et aux sources de rayonnement naturelles (radioactivité, rayons cosmiques).
Les autres événements viennent des particules du faisceau, qui passent au moment ou le
trigger aléatoire déclenche. La figure 6.9 confirme cela en montrant I'évolution de I'énergie
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déposée pour le run piédestal 1090, en fonction du temps. Les cycles montrés par les figures
correspondent parfaitement au cycle du faisceau du SPS : 5 s ou le faisceau passe pour chaque
période de 17 s environ.

On voit clairement sur cette figure que c'est lors du passage du faisceau que I'on observe
I'augmentation de la RMS pour les piédestaux des PM éclairés. Ceci est confirmé par le fait
que les piédestaux des PM qui n'étaient pas éclairés par le faisceau sont normaux.

Conclusion

Dans cette partie, nous avons montré que les piédestaux ne sont pas restés stables tout au
long de la durée du test. En plus d'une discontinuité du niveau du piédestal due a I'extinction et
au ré-allumage des alimentations, on a remarqué une variation supplémentaire lors du passage
du faisceau.

Le fait que le faisceau pollue le piédestal vient peut-étre d'un probléme de mise a la masse de
I'électronique lors du test. Une autre possibilité serait que certains événements physiques dus
au faisceau soient venus polluer les données piédestal. Le trigger aléatoire aurait pu capturer
certains de ces événements physiques.

Ce probleme sera évidemment absent pendant le vol d’AMS-02 sur la station spatiale puisque
la mise a la masse devrait étre correcte. D'autre part, les flux de particules dans |'espace sont
bien plus faibles que le flux obtenu avec un faisceau sur accélérateur, ce qui fait que les effets
d'empilement seront négligeables.

6.4.2 Etude du MIP avec les protons et les antiprotons

Une particule au minimum d'ionisation (un MIP) dépose une quantité d'énergie égale par
unité de longueur parcourue dans le calorimetre. Les MIPs peuvent donc étre utilisés en vue
de étalonner un détecteur.

A trés basse énergie (typiquement inférieure 3 1 GeV), les protons interagissent par diffusion
élastique alors que les antiprotons s'annihilent si la quantité de matiere est suffisante. Pour des
énergies supérieures, protons et antiprotons donnent préférentiellement des gerbes hadroniques
apres un certain parcours dans la matiere ou ils perdent leur énergie par ionisation et constituent
donc des MIPs. Or dans la suite, nous utiliserons des données a 120 GeV. A cette énergie, les
protons et les antiprotons se comportent de la méme maniére.

Dans cette section, nous étudions la stabilité du MIP dans le temps. Pour cela, nous aurons
besoin d'un moyen d'identifier la composante MIP du signal et de rejeter la composante
hadronique. Nous verrons que le choix des données piédestal utilisées pour la suppression du
bruit a une influence importante sur les résultats. Nous étudierons les MIPs en considérant
le dépot d'énergie dans tout le calorimetre et aussi seulement dans la tour touchée par le
faisceau.

Les données

La table 6.1 donne la liste et les caractéristiques des runs physiques utilisés pour |'étude
de la stabilité des MIP pour les protons et les antiprotons. Pendant ces runs, le portique
supportant le calorimétre est toujours positionné aux mémes coordonnées si bien que le faisceau
a théoriquement toujours le méme point d'entrée.
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Tab. 6.1: Ensemble des runs physiques utilisés pour I'étude du MIP.

[ Run [ Energie (GeV) | Particule | x [ y | Date [ Heure |
695 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 17 :16
696 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 17 41
697 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 18 :05
698 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 18 :30
699 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 18 :55
700 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 19 :20
701 120 p 302 152 2002-07-21 19 :45
702 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 20 :11
703 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 20 :39
704 120 P 302 152 2002-07-21 21 :05
705 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 21 :30
706 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 21 :56
707 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 22 :02
709 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 22 :53
710 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 23:19
711 120 P 302 152 2002-07-21 23 :43
712 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 00 :08
732 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 04 :55
733 120 P 302 | 152 | 2002-07-22 | 05 :03
734 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 05 :05
735 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 06 :18
736 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 06 :45
737 120 P 302 152 2002-07-22 07 :15
738 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 07 :04
739 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 08 :05
740 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 08 :03
741 120 p 302 | 152 | 2002-07-22 | 09 :41
742 120 P 302 152 2002-07-22 10 :15
1164 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 01 :16
1165 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 01 :21
1166 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 02 :18
1167 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 02 :45
1168 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 03 :01
1169 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 03 :35
1170 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 04 :01
1171 120 D 305 152 2002-07-29 04 :25
1172 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 04 :49
1173 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 05 :15
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Les runs piédestaux utilisés sont donnés par le tableau 6.2. Le point d’'entrée du faisceau est
le méme que pour les runs physique.

Extraction du signal MIP

Les données sont constituées de 28 runs physiques de protons a 120 GeV et de 9 runs
d'antiprotons a la méme énergie.
Dans un premier temps, nous utilisons systématiquement les données piédestales les plus
proches temporellement des données physiques pour soustraire le bruit. Pour chaque fichier

piédestal, le niveau moyen du bruit < Ped > et sa variance 0,4 sont déterminés.

La procédure d'extraction des MIPs consiste a :
— Soustraire le piédestal. La soustraction est obtenue par

ADCC

J
sub

(1) = ADCC’(i)— < Ped >,

ou j représente le canal (le pixel) et i le numéro de I'événement ;
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Tab. 6.2: Ensemble des runs piédestaux utilisés pour I'étude du MIP.

[ Run [ Energie (GeV) | Particule | x [ y | Date [ Heure |
694 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 17 :15
708 120 p 302 | 152 | 2002-07-21 | 22 :52
731 120 p 302 152 2002-07-22 04 :04
1163 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 01 :15
1175 120 p 305 | 152 | 2002-07-29 | 08 :31
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Fig. 6.10: Distribution de 1.4, pour le run proton 742, avec une coupure du bruit 3 10 o pour tout le
calorimétre (a gauche) et la tour touchée par le faisceau (a droite).

Sélection des n.p,, canaux actifs, c’est-a-dire ceux pour lesquels le signal est au dessus
du niveau de bruit d'un certain facteur : ADCCiub(i) > Ng Opeq. Pour ces tests, 0,4 était
sensiblement toujours égal a 1 canal ADC;

Sélection des MIPs par une coupure sur nepan ;

Le signal MIP est obtenu en sommant les signaux des canaux sélectionnés, soit dans tout
le calorimeétre, soit dans la tour touchée par le faisceau;

Le signal MIP est caractérisé a |'aide d'un ajustement d'une fonction Landau qui permet
de déterminer sa valeur moyenne et sa variance.

Distributions de Ncpan A partir des données physiques, on compte pour chaque événement
le nombre 7.4, de cellules qui dépassent le niveau de bruit d'un certain facteur ng;gm,. La
distribution de n.pq, pour un run proton est montrée par la figure 6.10.

On voit qu’une majorité des événements éclairent environ 18 cellules. lls correspondent a des
MIPs puisqu'il y a 18 cellules dans I'épaisseur du calorimétre, deux par supercouche. La queue
de la distribution est due aux protons créant des gerbes hadroniques. Pour ces événements,
le nombre de cellules touchées est plus important et vaut au maximum 252, c’est-a-dire le
nombre de PM (63) multiplié par le nombre de pixels par PM (4). La variable 744, permet
donc de discriminer entre les événements MIP et les événements hadroniques.

Lorsqu’on ne considere que la tour (section longitudinale du calorimeétre) ou tombe le fais-
ceau, on obtient le graphique montré par la figure 6.10 a droite. Cette fois, le nombre maximum
de canaux vaut 36, ce qui correspond a 9 PM avec 4 anodes chacun.

En résumé, pour sélectionner le signal MIP avec une coupure du bruit a 10 0,4, nous
appliquerons la sélection suivante, basée sur la distribution de la figure 6.10 :

13 < Nghan < 25. (6.1)
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Fig. 6.11: Energie déposée dans le calorimétre apres sélection des événements MIP par une coupure sur
Nehan (run 742). Les données sont fittées par une courbe de Landau (en rouge). Les parameétres M PV et o,
sont expliqués dans le texte.

Détermination de I'énergie moyenne déposée La figure 6.11 montre la distribution du dépot
d'énergie pour tout le calorimétre pour les événements sélectionnés par la coupure 6.1. Le
graphique montre un fit effectué avec une fonction de Landau®

+e™?
frandau(y) = k X exp (—yT> ; (6.2)
avec MPV
T —
y=2"217 (6.3)
ar

Les parametres déterminés par |'ajustement sont M PV et o;. M PV (Most Probable Value)
nous donne la position du MIP. Dans la suite, nous allons étudier le variations de cette position
au cours du temps.

Les coupures sur le bruit et sur n,.44, ONt toujours été choisies de maniere a sélectionner
un maximum d'événements MIP et donnant le meilleur fit possible.

Evolution du MIP au cours du temps

Soustraction des piédestaux les plus proches Les valeurs moyennes de MIP ont été déter-
minées pour tous les runs protons 120 GeV mentionnés plus haut. Nous avons pu ainsi tracer
I'évolution de la MPV en fonction du temps. Un graphique de ce type est présenté par la figure
6.12. Cette figure présente le méme graphique de deux manieres différentes.

Le graphique de gauche montre que |'évolution de la MPV présente un saut de 30 canaux
d'ADC dans la nuit du 21 au 22 juillet. Cette nuit 1a, a 4h40, le systeme de contrdle du
portique permettant le déplacement du calorimétre a remis ces coordonnées relatives a (0,
0) de maniére intempestive. La procédure dans ce cas-la voulait que les personnes en shift
arrétent le faisceau, vérifient les coordonnées réelles du calorimetre, le déplacent a la vraie
origine, remettent les coordonnées a zéro, et replacent le calorimétre a la position voulue.

*La courbe de Landau est bien adaptée a la description d'un dépét d'énergie par ionisation.
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Fig. 6.12: Variation de la MPV au cours du temps. A gauche, les couleurs mettent en évidence les deux

populations de MPV. A droite, chaque couleur correspond au run piédestal utilisé.
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Fig. 6.13: Distribution des écarts relatifs entre les niveaux des piédestaux (3 gauche) et entre les valeurs
de opeq (a droite).

Cet incident ne peut certainement pas expliquer a lui seul une variation aussi importante
de la MPV, méme s'il y contribue certainement. La figure de droite apporte une réponse bien
plus évidente. Elle est identique au graphique de gauche, mais elle montre les runs piédestaux
utilisés pour la suppression du bruit. Cette fois, il apparait clairement que le choix des fichiers
piédestaux influe sur le résultat. D'autre part, en sachant que les runs piédestaux 694 et 708
ont été pris en présence du faisceau, et pas le run piédestal 731, on comprend un peu mieux
la grande variation montrée par le graphique.

Pour avoir une estimation de la variation introduite par le changement de fichiers piédestaux,
nous avons étudié les distributions des grandeurs suivantes :

M (out) — M(in)
M (out)

A < Ped >= (6.4)

et
RM S(out) — RMS(in)

RM S(out)
ou out signifie sans faisceau et in avec faisceau.

Ces distributions sont montrées par la figure 6.13. La figure de gauche montre I'écart relatif
entre les niveaux moyens des piédestaux quand ils sont “dans le faisceau” ou non. L'écart relatif

ARMS =

(6.5)
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parait faible mais la variation correspondante de la moyenne vaut environ 1 canal ADC, et ce
pour un pixel. Si on considére que le nombre de canaux touchés pour un MIP est d'environ
18, on arrive a une différence de presque 20 canaux d’ADC. Ce n’est pas encore assez pour
expliquer I'écart de la figure 6.12 mais la contribution est importante.

En conclusion, nous voyons |a encore une conséquence d'avoir pris les données des piédestaux
pendant que le faisceau était en fonctionnement puisque nous voyons les MIP varier si nous
utilisons des fichiers piédestaux pris avec faisceau ou sans. Dans la suite, nous utiliserons des
piédestaux “avec faisceau”, mais nous utiliserons un seul fichier piédestal pour tous les runs
protons.

Soustraction du méme piédestal pour tous les runs Dans cette section, nous décrivons les
résultats de la méme analyse, mais réalisée avec un seul fichier piédestal pour les protons et
un seul pour les antiprotons. L'ajout des données antiprotons, prises a la fin des tests faisceau,
nous permettra d'évaluer la stabilité des MIP sur une période d'environ une semaine.

Les sélections appliquées ici sont les mémes que celles décrites dans la section 6.4.2, mais
on applique cette fois les constantes d'interétalonnage et la correction de I'atténuation de la
lumiere dans les fibres [94] :

%ﬁm]) — 0.2exp (;—g> +0.8exp (%) . (6.6)

Cette expression comprend deux termes. Le premier terme est a décroissance rapide. Il corres-
pond aux photons créés dans la fibre avec un angle tel qu'ils ne sont pas réfléchis. Le second
terme correspond aux photons dont I'angle sur les parois de la fibre est suffisamment proche
de I'angle de réflexion totale pour qu'ils puissent se propager. Ce terme de I'équation prend
alors en compte I'atténuation le long de la fibre.

La phase d'interétalonnage est d'une importance capitale. Elle consiste a comparer la réponse
de tous les pixels de tous les photomultiplicateurs lorsque ceux-ci recoivent la méme quantité
de lumiere. Par exemple, dans le cas d'un particule au minimum d'ionisation, le dépot d'énergie
est constant sur tout le parcours de la particule dans le calorimeétre. |l suffit donc de comparer
les réponses des PM pour déterminer les coefficients d'interétalonnage. Nous utiliserons ici des
coefficients d'interétalonnage obtenus avec des runs muons.

Cette fois, les meilleurs ajustements de |'énergie déposée sont obtenus avec des coupures sur
Nehan données par : 15 < Nepen < 25 quand on consideére tout le calorimetre et 15 < nepan < 27
pour la tour seule, avec une coupure sur le bruit a 5 0,4 dans les deux cas.

Comme dans la section précédente, notre but est d'étudier les variations de la MPV en
fonction du temps. Pour cette analyse, nous n'utilisons qu'un seul fichier piédestal pour les
proton et un pour les antiprotons. Les fichiers piédestaux sont choisis “dans le faisceau”, c'est-
a-dire que le calorimétre n'a pas été déplacé entre la prise des données physiques et la prise
des données des piédestaux. Les runs proton et antiproton sont choisis pour que le faisceau
ait toujours le méme point d'entrée dans le calorimétre.

Protons Les graphiques de la figure 6.14 (page suivante) montrent I'évolution de la MPV
pour les protons, dans le cas ou I'on considere tous les PM (a gauche) et dans le cas ol on ne
considere que la tour touchée par le faisceau. La premiere remarque que nous pouvons faire
est que la discontinuité observée auparavant a disparu. Il est donc fort probable que ce soit le
fait d'utiliser des données piédestal différentes qui causait le probleme.
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Fig. 6.14: Evolution du MPV en fonction du temps, pour les protons. A gauche, en considérant tous les
PM, a droite, en ne considérant que la tour touchée par le faisceau.
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Fig. 6.15: Evolution du MPV en fonction du temps, pour les antiprotons. A gauche, en considérant tous
les PM, a droite, en ne considérant que la tour touchée par le faisceau.

Le niveau du MIP est sensiblement le méme pour la tour et pour tout le calorimétre. C'est
ce que I'on s'attend a avoir dans le cas d'une interaction de type MIP. Si les protons formaient
des gerbes hadroniques, on aurait une réponse bien plus importante dans tout le calorimétre
que dans la tour.

Par contre, on a toujours une évolution du niveau du MIP en fonction du temps. Quand on
tient compte de tous les PM, cette évolution commence apres le sixiéme jour® et correspond
environ a -35 ADCC/jour. Pour les PM de la tour touchée par le faisceau, I'évolution est moins
importante et vaut environ -5 ADCC/jour.

La variation est plus marquée dans le cas ol on prend en compte tout le calorimetre. Il
est donc probable qu'elle soit due aux événements hadroniques non rejetés par la coupure sur
Nehan. D'autre part, la variation de la MPV pourrait venir du fait que nous utilisons le méme
piédestal pour toutes les données. Le fichier piédestal pourrait refléter correctement le niveau
de bruit réel des données au début des runs protons et moins bien a la fin.

Antiprotons Pour les antiprotons, comme le montre la figure 6.15, la tendance est la méme :
la MPV décroit avec le temps. Pour le calorimetre entier comme pour la tour seule, le taux
de décroissance est d'environ 12.5 ADCC/jour. Comme pour les protons, on pourrait dire que

SRappelons ici que la coupure des alimentations est survenue au huitiéme jour.
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Fig. 6.16: Evolution du MPV en fonction du temps, pour les protons (groupe de gauche) et les antiprotons
(groupe de droite).

cette évolution reflete le fait que le bruit des données s'écarte petit a petit du piédestal du
fichier piédestal.

Conclusions

La figure 6.16 regroupe les données proton et antiproton pour montrer |'évolution du MIP
sur une période d'une semaine. Si tout était parfaitement stable, on ne pourrait pas s'attendre
a voir une différence entre le MIP “proton” et le MIP “antiproton” a une énergie de 120 GeV.
Or, c'est ce que nous observons : le niveau moyen du dépo6t d'énergie pour le MIP croit
d'environ 20 canaux d'ADC en I'espace d'une semaine. Cette variation du niveau du MIP est
illustrée a nouveau par la figure 6.17, qui montre les distribution de MPV pour les protons et
les antiprotons.

La figure 6.18 montre I'évolution du parametre o, en fonction de la MPV. Les deux popu-
lations (protons et antiprotons) sont bien séparées car les valeurs de la MPV sont différentes
pour les protons et la antiprotons. De plus, on remarque que les antiprotons donnent des
valeurs de o, sensiblement identiques a celles des protons.

Il est probable que le fait que nous utilisions des fichiers piédestaux différents pour les protons
et les antiprotons ait une influence. C'est au vu des résultats de notre analyse sur la stabilité des
piédestaux que nous avons décidé d’utiliser le méme fichier piédestal pour tous les protons et
un autre pour tous les antiprotons. Il aurait évidemment été tres discutable d'utiliser le méme
fichier piédestal pour tous les runs. Toutefois, la variation du piédestal ne suffit pas a elle seule
pour expliquer la variation de la MPV entre les prises de données protons et antiprotons.

On peut aussi penser qu'en une semaine, le caloriméetre et son électronique auraient pu
évoluer de facon a ce que le dépot d'énergie du MIP change. Par exemple, a I'occasion d'une
remise a zéro accidentelle des coordonnées, et d'un repositionnement manuel, le détecteur
aurait pu étre déplacé suffisamment pour que sa réponse change un peu.
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6.5 Comparaison des données du test avec la simulation
MC

Dans cette partie, nous allons effectuer une comparaison des résultats du test avec ceux de
la simulation Monte Carlo (MC).

Pour cela, nous allons reprendre la méme procédure que dans la section précedente, mais
nous allons en plus déterminer et appliquer une constante d'étalonnage pour exprimer les
dépots d'énergie en keV, et non plus en canaux d’ADC. Cette étape est nécessaire dans la
mesure ou la simulation donne les dépdts d'énergie en keV.

Nous comparerons les profils de gerbe ainsi que |'énergie totale déposée pour des électrons
a 3,6, 10, 20, 30, 50, 80 et 120 GeV. Pour les protons, nous n'utiliserons que des données a
120 GeV puisque c'est la seule énergie disponible.

Nous utiliserons pour les comparaisons la version de la simulation de février 2003, en générant
les particules sur un carré de 2 cm sur 2 cm aux coordonnées -28 < x < -26 et -24 <y < -22.

Comme précédemment, nous commencerons par décrire les données et les sélections réalisées
a I'aide de la variable n.jqs,.
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Tab. 6.3: Ensemble des runs physiques e~ utilisés pour effectuer la comparaison données/MC. Les runs

sont ici classés par énergie croissante et par type de particule.

[ Run [ Energie (GeV) [ Particule [ x [ y ] Date | Heure
3803 3 e~ 302 - 2002-07-24 | 02 :25
804 3 e~ 302 152 | 2002-07-24 | 02 :59
791 6 e~ 302 152 2002-07-23 12 :52
792 6 e 302 152 | 2002-07-23 | 13 :24
747 10 e~ 302 152 2002-07-22 12 :01
748 10 e 302 152 | 2002-07-22 | 12 :45
778 20 e~ 302 143 | 2002-07-23 | 04 :31
779 20 e 302 143 | 2002-07-23 | 05 :00
989 30 e~ 329 152 2002-07-27 07 :37
974 50 e 329 152 | 2002-07-27 | 00 :29
975 50 e 302 152 | 2002-07-27 | 00 :55
968 80 e 302 152 | 2002-07-26 | 22 :15
969 80 e 338 152 | 2002-07-26 | 22 :45
812 120 e~ 304.9 152 2002-07-24 21 :42
813 120 e 304.9 | 152 | 2002-07-24 | 22 :02
814 120 e~ 304.9 152 2002-07-24 22 :38
815 120 e 304.9 | 152 | 2002-07-24 | 23 :04
705 120 p 302 152 | 2002-07-21 | 21 :30
706 120 p 302 152 | 2002-07-21 | 21 :56

Tab. 6.4: Ensemble des runs piédestaux e~ utilisés pour effectuer la comparaison données/MC.

[ Run [ Energie (GeV) [ Particule [ x [ 'y ] Date [ Heure |
754 10 e” 283.8 125 2002-07-22 16 :39
780 20 e~ 302 143 2002-07-23 | 05 :28
794 6 e~ 302 152 2002-07-23 | 14 :39
805 3 e 302 152 2002-07-24 | 04 :42
811 120 e~ 304.9 143.2 2002-07-24 21 :35
971 80 e 338 116 2002-07-26 | 23 :41
976 50 e 302 152 2002-07-27 | 01 :02
990 30 e 329 152 2002-07-27 | 08 :07
708 120 p 302 152 2002-07-21 | 22 :52

6.5.1 Données

Le tableau 6.3 montre I'ensemble des données physiques utilisées pour effectuer la com-
paraison données/MC. Contrairement aux runs utilisés précédemment, ici le faisceau n'a pas

toujours le méme point d'entrée.

Le tableau 6.4 donne la liste des données piédestales utilisées.

6.5.2 Sélections sur les données

Notre procédure d’analyse est similaire a celle utilisée précédemment :

— Soustraire le piédestal. La soustraction est obtenue par

ADCC

sub

7 (i) = ADCCY(i)— < Ped >7,

ou j représente le canal (le pixel) et i le numéro de I'événement;
— Interétalonnage et correction pour la longueur d'atténuation ;
— Utilisation des données haut gain si le signal vaut moins de 1750 canaux d'ADC et du
signal bas gain multiplié par 36 sinon. Ceci sert a corriger la double pente du rapport des

gains (cf. Fig. 6.3 et Sec. 6.2);
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Fig. 6.20: Distribution de la variables 7.1,4,, pour des protons de 120 GeV. La coupure appliquée est indiquée
par une fleche bleue.

Utilisation du compteur Cerenkov pour sélectionner les particules;

Sélection des ncpan canaux actifs, c'est-a-dire ceux pour lesquels le signal est au dessus
du niveau de bruit d'un certain facteur : ADCC/ (i) > 3 0pea;

Sélection des événements physiques par une coupure sur N.pe, : on sélectionne les in-
teractions électromagnétiques pour les électrons et les événements hadroniques pour les
protons;

— L'énergie totale déposée est obtenue en sommant les signaux des canaux sélectionnés pour

tout le calorimeétre.

Les données pour les électrons permettent d'utiliser la méme coupure a toutes les énergies.
La figure 6.19 montre les distributions de n.,q, pour des électrons a 3 GeV et a 120 GeV.
Il est possible d'effectuer la méme coupure quelque soit I'énergie des électrons. Comme le
montre la figure, nous avons choisi la coupure n.,q., > 50. Pour ce qui est des protons, nous
sélectionnons le signal hadronique en effectant la méme coupure : nepan > 50 (cf. Fig. 6.20).

Le tableau 6.5 donne I'efficacité des coupures pour les différentes énergies. On a indiqué
également le nombre d'événements simulés pour la comparaison données/MC. L'efficacité des
coupures diminue lorsque les énergies augmentent. Cela est dii au fait que plus le faisceau est
énergétique, plus il est contaminé.
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Tab. 6.5: Efficacité des coupures dans le cas des électrons pour différentes énergies. Le nombre d'événements
simulés est aussi indiqué.

Energie | Avant coupure | Apres courpure | Efficacité | Nombre d'événements
(GeV) (données) (données) MC
3 2021 890 44% 14409
6 20000 15034 75% 11340
10 20000 10047 50% 9692
20 20000 4350 22% -
30 10000 5616 56% 7057
50 20000 4310 21% 3882
80 20000 1667 8% -
120 40000 1099 3% 4817

6.5.3 Détermination de la constante de calibration

La simulation MC donne tous les dépots d’énergie exprimés en unité d'énergie et non pas
en canaux d'’ADC. Pour pouvoir effectuer les comparaisons, nous avons dii nous aussi passer
des ADCC aux MeV, en déterminant la constante de calibration absolue du calorimétre.

Pour déterminer cette constante, nous avons tracé |'énergie reconstruite (en canaux d'ADC)
en fonction de I'énergie du faisceau (cf. Fig. 6.21 a gauche) pour des énergies comprises
entre 3 et 20 GeV, c'est-a-dire dans une gamme d'énergie ou les fuites longitudinales sont
négligeables. La pente de la droite fittée nous donne la valeur de la constante de calibration.
Dans notre cas, cette constante est telle que :

1 canal ADC (haut gain) = 0.89 + 0.04 MeV. (6.7)

Cette valeur est en trés bon accord avec la valeur trouvée pour les mémes faisceaux tests mais
avec une analyse différente dans [94].

La figure 6.21 a droite montre la droite obtenue avec la constante de calibration ci-dessus,
avec I'ensemble des données électrons. A haute énergie (> 50 GeV), le calorimétre ne contient
plus entierement les gerbes électromagnétiques. On parle de fuite longitudinale ou en anglais
de leakage.

6.5.4 Comparaison données/MC pour I'énergie totale déposée

Electrons

La figure 6.22 de la page 113 montre pour des énergies de 3, 6, 10, 30, 50 et 120 GeV les
énergies déposées dans le calorimetre dans le cas du test sur faisceau (courbes en noir) et dans
le cas de la simulation MC (courbes en rouge). Les histogrammes sont tous normalisés au
méme nombre d'événements. Les moyennes des distributions sont indiquées pres des courbes.

De maniere générale, |'accord entre la simulation et les données est moyen. Les distributions
permettent de remarquer que le leakage dans la simulation est un peu plus faible que celui
trouvé pour le test faisceau. On a en effet un leakage d'environ 4% pour le test et de 3% pour
le Monte Carlo a 120 GeV.

Cette tendance est confirmée par les graphiques de la figure 6.23. Cette figure montre
I'évolution du rapport de I'énergie déposée dans la derniere couche du calorimeétre avec I'énergie
de départ (énergie du faisceau ou énergie reconstruite) en fonction de I'énergie du faisceau.
L'énergie déposée dans la derniere couche est plus importante pour la simulation (points
rouges) que pour le test (points noirs).
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Fig. 6.21: Détermination de la constante de calibration. A gauche, I'ajustement des quatre premidres

énergies utilisé pour déterminer la constante de calibration. A droite, la droite ajustée avec les points pour
toutes les énergies.

Ici, aucune correction des fuites longitudinales n’est appliquée mais nous allons tout de méme
décrire brievement la procédure qui pourrait étre appliquée dans ce but, et qui est d'ores et
déja mise en ceuvre dans le programme de reconstruction officiel [95]. La correction se fait a
partir de |'énergie déposée dans la derniere couche Fig. L'énergie totale de la gerbe est écrite

de la maniére suivante : 5
mes
ET’EC - C . a/ E18 (68)

ou FE,.. est I'énergie reconstruite et E,,., I'énergie mesurée. La correction passe donc par
une phase consistant a déterminer les parameétres ¢ et a en étudiant les données des tests
d'étalonnage a plusieurs énergies.

Protons

En sélectionnant le signal hadronique pour les runs protons 705 et 706 et apres soustraction
du niveau de bruit obtenu avec le fichier piédestal 708, nous avons déterminé |'énergie totale
déposée dans le calorimetre par les protons de 120 GeV. La figure 6.24 montre la distribution de
I'énergie totale déposée. La courbe noire représente les données et la courbe rouge le résultat
de la simulation MC. Les histogrammes sont normalisés au méme nombre d'événements. On
constate un tres bon accord entre les données et la simulation.

6.5.5 Comparaison données/MC pour les profils de gerbe

On appelle profil de gerbe I'évolution de I'énergie déposée dans le calorimétre en fonction
de la distance parcourue dans celui-ci. Dans cette section, nous allons donc étudier le dépot
d’'énergie pour chaque couche et nous allons comparer les données avec la simulation pour
chacune des dix-huit couches du calorimétre.

Electrons

Les électrons interagissent pour donner des gerbes électromagnétiques. Dans ce cas, le profil
de gerbe peut étre paramétrisé par I'équation suivante :

% — % {eXp (%ﬁ) (b(z — ZO))H} (6.9)
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Fig. 6.24: Comparaison données/MC pour I'éner-  Fig. 6.25: Comparaison données/MC pour le profil
gie totale déposée par des protons a 120 GeV. de gerbe avec des protons a 120 GeV.

ou X est la longueur de radiation et ol z représente la profondeur dans le calorimetre. Pour
nous, a, b, ¢, zp et X, sont des paramétres libres que nous allons déterminer par un ajustement.
Nous ne nous intéresserons pas ici aux valeurs de ces parameétres. Pour indication, la valeur
de X déterminée pour ces tests faisceau est de 10.174+0.13 mm [94].

La figure 6.26 montre les profils de gerbe pour les électrons de 3, 6, 10, 30, 50 et 120 GeV.
On remarque que quelque soit |'énergie du faisceau, les dépots d'énergie sont plus grands dans
le test que dans la simulation avant le maximum de la gerbe. Aprés le maximum, les dépots
d'énergie sont plus grands dans la simulation que dans les tests. Ceci peut étre dii au fait que la
quantité de matiere située devant le calorimetre est |égerement plus petite dans la simulation
que dans les tests.

D’autre part, on voit que pour la majorité des couches, |'accord des données avec la loi de
I'’équation 6.9 est bon. Pourtant, pour certaines couches il y a des différences plus importantes.
Comme les différences semblent s’accentuer lorsque I'énergie augmente, ceci est peut-étre dii
aux pixels morts ou défectueux.

Les figures 6.27 et 6.28 des pages 116 et 117 montrent les dépots d'énergie dans toutes les
couches.
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Fig. 6.27: Energie déposée (en MeV) dans chaque couche par des électrons de 3 GeV. Comparaison avec
la simulation (en rouge). La premiére couche est en haut & gauche et la dix-huitiéme en bas a droite.
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Fig. 6.28: Energie déposée (en MeV) dans chaque couche par des électrons de 120 GeV. Comparaison avec
la simulation (en rouge). La premiére couche est en haut & gauche et la dix-huitiéme en bas a droite.
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La figure 6.25 montre le profil de gerbe pour les protons a 120 GeV. En dessous de la 12¢
couche, les points représentant les données sont au dessus de |'histogramme représentant les
résultats de la simulation. Apres la 12¢ couche, le dépot d'énergie est plus faible dans les tests

que dans la simulation.

Enfin, la figure 6.29 montre les dépots d'énergie dans chaque couche.
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Fig. 6.29: Energie déposée (en keV) dans chaque couche par des protons de 120 GeV.
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Fig. 6.30: Signal de dynode en fonction de la Fig. 6.31: Forme présumée du signal de dynode
somme des quatre anodes, pour le PM 6040. permettant d'expliquer I'aspect du graphique de la
figure 6.30.

6.6 Correction des pixels défectueux avec le signal de
dynode

6.6.1 Etude du signal de dynode

Dans la section 6.4.1, nous avons vu |'évolution du piédestal au cours du temps pour un
run (cf. Fig. 6.9). Comme nous I'avons dit, le faisceau a une influence certaine sur le niveau
du piédestal mais ce qui frappe en plus pour le signal de dynode, c'est que pour certains
événements, le dépot d'énergie est inférieur au niveau du piédestal sans faisceau. La figure
6.30 montre la corrélation entre le signal de dynode et la somme des signaux des quatre
anodes pour le PM 6040.

La corrélation entre ces deux grandeurs, soulignée par la droite noire du graphique, provient
de la multiplication des électrons sur la derniere dynode. Toutefois, on voit qu'il existe des
événements pour lesquels le signal de dynode présente une dispersion alors que les signaux
d'anode n’en présentent pas. En fait, tout se passe comme si le signal de dynode était négatif
pendant un certain temps aprés le pic de tension (effet d'undershoot). Le graphique de la
figure 6.31 montre a quoi pourrait ressembler un tel signal. Il pourrait étre dii a un couplage
capacitif mal ajusté dans I'électronique utilisée pour le test.

6.6.2 Correction

Dans la section 6.5, nous avons effectué des comparaisons entre les énergies déposées dans
chaque couche du calorimétre et les résultats de la simulation Monte Carlo. Lorsqu’'on étudie
de pres les profils de gerbe, on remarque que dans certains cas, |'énergie reconstruite est assez
différente de I'énergie prédite par la simulation. Cela peut-étre dii a un interétalonnage peu
précis ou bien au fait que certains pixels de certains photomultiplicateurs sont défectueux.

Nous avons donc mis au point une méthode simple pour corriger les effets des pixels
présentant des défauts de fonctionnement en utilisant le signal de la derniere dynode, qui
faisait partie des données sauvegardées pendant le test faisceau. Pour réaliser cette correction,
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Fig. 6.32: Energie déposée dans la derniere dynode en fonction de I'énergie déposée dans les anodes. A
gauche pour le PM 6040, qui fongtionne correctement. La droite ajustée permet de déterminer la valeur de la
constante K de I'équation 6.10. A gauche, pour le PM 8040 défectueux.

Tab. 6.6: Les valeurs de A déterminées par ajustement pour le PM 3050 et pour différentes énergies. Les
erreurs sur A sont négligeables du fait du grand nombre de points utilisés pour les ajustements.

Energie (GeV) A

3 0.03381

6 0.03461
10 0.03455
20 0.03406
30 0.03461
50 0.03373
80 0.03335
120 0.03297

on part d'un photomultiplicateur sain et on détermine A dans la formule suivante :

4
Edynode =A Z Epixeli (610)
=1

ol E,jzel, est I'énergie déposée dans le pixel i. Notons que pour trouver A, on part des données
brutes : aucune correction ou coupure n'est appliquée.

La figure 6.32 montre |'évolution du signal de dynode en fonction de la somme des si-
gnaux d'anode pour un PM sain et pour un PM défectueux. On constate parfaitement bien la
différence entre les deux situations : pour le PM 6040, la relation Egynoge = f(X Epizels) €st
bien linéaire alors que ce n'est pas le cas pour le PM 8040.

Nous avons déterminer la valeur de A pour différentes énergies. Les valeurs sont reportées
dans le tableau 6.6 et représentées graphiquement par la figure 6.33. A diminue légerement
lorsque I'énergie augmente.

Dans la suite, nous avons appliqué la correction suivante :

Edynode ’
Epixel4 = T - Z Epixeli- (611)
i=1
Ici, nous avons pris I'exemple ou c'est le pixel numéro 4 qui est défectueux.

La figure 6.34 montre le résultat de la correction pour |'énergie déposée dans la couche 15
a 10 GeV (a gauche) et a 120 GeV (a droite). L'énergie déposée est obtenue par la méme
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Fig. 6.34: Energie déposée dans la couche 15. Effet de la correction avec la derniere dynode. A gauche,
pour une énergie de 10 GeV, a droite, pour une énergie de 120 GeV.

procédure que celle décrite a la section 6.5. A 10 GeV, la correction pour le PM 8040 est tres
efficace. Elle le reste jusqu'a environ 50 GeV. A 120 GeV, la correction s'avere insuffisante
mais cela pourrait provenir encore une fois d'un manque de qualité de l'interétalonnage avec

les muons.

6.7 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons étudié deux aspects concernant la stabilité du calorimétre et
de I'électronique d'acquisition au cours des deux semaines de tests.

Nous avons vu que ni les piédestaux, ni le niveau du MIP ne sont restés stables pendant les
tests. Le niveau du piédestal a changé, et plusieurs raisons pourraient I'expliquer :

— coupure des alimentations, stabilité de ces alimentations;

— probléme de mise a la masse;

— pollution par les événements physiques du faisceau.
La question du choix du niveau du piédestal a soustraire a donc été un probleme permanent

pour toutes les analyses des données du test.

Le niveau du MIP, qui devrait étre identique pour les protons et les antiprotons a 120 GeV a
lui aussi changé au cours du temps. Le manque de stabilité des piédestaux n'est pas suffisante
pour expliquer I'instabilité du MIP mais les raisons qui s'appliquent au piédestal pourraient
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s'appliquer aussi au MIP :

— stabilité de |'électronique;

— probléme de mise a la masse.

En ce qui concerne la comparaison entre les données du test et les résultats de la simula-
tion, nous avons trouvé un bon accord général, mais en analysant les résultats en détail, on
remarque des divergences. Les différences qui apparaissent au niveau des couches proviennent
certainement en partie des pixels morts ou défectueux. |l est aussi possible que les parametres
de la simulation ne soient pas précisément ajustés par rapport aux caractéristiques réelles du
calorimétre testé.

Pourtant, il est plus vraisemblable que la phase d'interétalonnage des pixels entre eux soit
aussi a mettre en cause. En effet, un probleme majeur de ces tests sur faisceau a été de
trouver une méthode correcte d'interétalonnage. Les coefficients d'interétalonnage que nous
avons utilisés, obtenus avec les runs muons, se sont finalement révélés insuffisants. Il a été
montré que les écarts entre la simulation et les données pouvaient étre corrigés en employant
une autre technique d'interétalonnage avec des runs électrons a 50 GeV [94].

[l faut encore noter que d'autres tests sur faisceau en 2004 ont permis de finaliser I'électro-
nique front-end et la partie analogique du trigger du calorimetre. Tous les problemes d'électro-
nique rencontrés pendant les tests de 2002 ont pu étre corrigés.

En 2006, de nouveaux tests sur faisceau permettront de valider le modele de vol du calo-
rimetre et |'électronique finale.



Chapitre 7

Une simulation rapide pour AMS-02 :
prédictions des flux de gamma pour les
sources astrophysiques et la

matiére noire

7.1 Introduction

Pour établir des prédictions des flux de gamma provenant des sources et de I'émission
diffuse, nous avons congu et réalisé un programme de simulation rapide. Un simulateur rapide
est un outil tres utile qui permet d'évaluer les performances d'un instrument sans pour autant
nécessiter d'importantes ressources informatiques. La différence par rapport a la simulation
complete (Monte Carlo) au moyen de GEANT [96] consiste en I'utilisation des paramétrisations
des acceptances et résolutions, sans tenir compte de toutes les interactions des particules dans
le détecteur.

De nombreuses expériences actuelles ou futures disposent d'un tel outil de simulation (voir
par exemple la référence [97] concernant une simulation rapide de GLAST [98]).

Au début de ce travail de these, la collaboration AMS avait une simulation rapide dédiée
aux gamma [99], mais |'acceptance était paramétrisée de maniére approchée.

Nous avons donc récrit le simulateur en nous inspirant du programme existant, mais en
utilisant une architecture orientée objet et en tirant parti des fonctionnalités de |'environnement
ROOT [100] comme par exemple les routines d'intégration numérique. Nous avons aussi utilisé
une paramétrisation de |'acceptance plus précise.

Nous sommes passés par une phase d'analyse pendant laquelle se sont dégagés les différents
éléments a représenter :

L’orbite : comme AMS sera sur I'lSS en orbite autour de la Terre, il ne pointera pas vers
toutes les parties du ciel pendant des durées égales. Il faut donc simuler I'orbite pour
pouvoir évaluer le temps d'observation pour chaque source.

La source : en plus de sa position dans le ciel, il faut aussi connaitre les propriétés de

123
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I'émission + de la source, c'est a dire son spectre. Le spectre peut étre modélisé, ou
bien venir des mesures ultérieures.

Le détecteur : il est nécessaire de disposer d'une paramétrisation de |'acceptance et des
résolutions du détecteur dont on veut évaluer la réponse.

Nous avons apporté un soin particulier au développement du programme C++ pour qu'’il soit
a la fois flexible et facile d'utilisation. Ainsi, le simulateur présenté ici pourrait tres bien étre
utilisé pour n'importe quelle expérience gamma sur satellite. De plus, il permet de traiter un
nombre quelconque de détecteurs et de sources. Nous décrivons quelques aspects techniques
concernant le simulateur dans I'annexe B.

Dans ce chapitre, nous commencons par décrire la maniére dont sont implémentés |'orbite,
les détecteurs et les sources dans le simulateur rapide d’AMS-02 dédié aux photons gamma,
appelé AMSFS (pour AMS Fast Simulator).

Dans un second temps, nous donnerons les nouvelles prédictions obtenues pour différentes
sources gamma ainsi que pour les fonds gamma diffus galactiques et extragalactiques. Comme
nous ne considérerons que des sources gamma ponctuelles et compte tenu du facteur de
suppression d’AMS pour les hadrons (environ 10°-10°), le fond hadronique sera négligé.

7.2 Méthode
7.2.1 Simuler I'orbite de I'lSS

Des données précises sur |'orbite de la Station Spatiale sont régulierement diffusées et mises
a jour sur Internet [102]. Ces informations sont en fait les éléments képlériens de |'orbite :
excentricité, anomalie moyenne, inclinaison, argument du périgée, etc.

A partir de ces parametres, on peut calculer la position de la station pour un temps ¢ donné.
Connaissant I'emplacement o AMS sera installé sur la station et son orientation, il est possible
de déduire les coordonnées pointées par le détecteur. AMS pointe en permanence vers le ciel
(Fig. 7.1) et est incliné de 12° par rapport a la verticale pour éviter d'avoir une partie de
panneau solaire dans son champ de vue.

Le simulateur rapide utilise des cartes d'expositions en coordonnées galactiques pour repré-
senter |'orbite [103]. Ces cartes sont élaborées pour une certaine durée passée en orbite et
donnent le temps passé par AMS a pointer une direction précise du ciel. Nous exprimerons
I'exposition en secondes par an.

Dans le cadre du AMSFS, nous utilisons plusieurs cartes d'exposition, pour différents in-
tervalles d'angles d'incidence, pour pouvoir prendre en compte la variation de I'acceptance
avec l'angle. L'angle d'incidence est mesuré par rapport a la verticale, comme le montre la
figure 7.2. Les intervalles sont choisi de maniére a ce qu'ils aient la méme largeur en cosinus :

| cos(01) — cos(bs)| = |11 — 12| = 0.03. (7.1)

Chaque carte est en fait un histogramme a deux dimensions, dont les cellules mesurent 2° sur
2°. La figure 7.3 montre la carte d'exposition obtenue pour des angles d'incidence compris entre
180° et 134°, pour une période de précession ! de I'orbite de I'ISS. Pour constituer ces cartes,
on calcule la position de la station pour chaque pas en temps, on déduit les coordonnées de
pointé d’AMS, et on incrémente les bins des différentes cartes aux différents angles d'incidence.

!|’orbite de la station effectue 5,3 précessions par an.
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Fig. 7.1: La Station spatiale tourne de maniere a présenter toujours la méme face vers I'espace. AMS est
du c6té opposé a la Terre et pointe en permanence vers |'espace. Image J. Bolmont.
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Fig. 7.2: Définition de I'angle d'incidence.
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Fig. 7.3: La carte d'exposition obtenue pour les dix intervalles d'angle d'incidence et pour une période de
précession. Pour I'lSS, il y a 5,3 périodes de précession par an. | représente la longitude galactique et b la
latitude galactique.
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Fig. 7.4: L'anomalie Sud-Atlantique (zone en rouge) vue par le satellite ROSAT [101].
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Tab. 7.1: Valeur des temps d’exposition pour les dix intervalles d’angle d'incidence et pour trois sources.
Les deux lignes du bas donnent les temps d’exposition pendant lesquels la source se trouve dans le champ de
vue d'ECAL (180° — 152°) et du STD (180° — 134°). Les valeurs sont exprimées en secondes par an.

Intervalle d'angle Centre Crabe Vela
d’incidence Galactique
180° — 166° 697215 431685 455217
166° — 160° 503871 460305 415785
160° — 155° 420555 460305 366654
155° — 152° 390663 477318 339783
152° — 148° 370470 491946 331038
148° — 145° 371424 534876 334059
145° — 142° 353139 554433 321975
142° — 139° 347574 612309 321180
139° — 136° 350436 713751 328971
136° — 134° 350277 591321 325950
ECAL 180° — 152° 2012304 1829613 | 1577439
STD 180° — 134° 4155624 5328249 | 3540612

Notons ici que les cartes d'exposition sont constituées en ignorant le temps passé par AMS
au dessus de I'’Anomalie Sud-Atlantique (SAA de South Atlantic Anomaly) (cf. Fig. 7.4). La
SAA est une région de |'Atlantique sud ou la ceinture de radiation entourant la Terre descend a
basse altitude (environ 250 km). Dans cette zone, de nombreuses particules (protons, électrons)
peuvent faire déclencher les détecteurs de maniére intempestive et on préfere souvent les
désactiver.

Le tableau 7.1 montre les temps d'exposition dans les dix intervalles d’angle d'incidence
que nous utilisons dans la simulation, pour le centre galactique (I = 0°, b = 0°), le Crabe
(I = 184.53°, b = -5.84°) et Vela (I = 263.52°, b = -2.86°), pour un an de fonctionnement.

7.2.2 Flux d'une source

De maniere générale, le flux différentiel d'une source étendue est le nombre de particules
recues par unité de temps et d'énergie, dans une surface dS et dans un angle solide df2 :

d*N
AF = ——(F,Q). 7.2
dtdEdeS( ) (7.2)
Le flux différentiel s’exprime en m—2sr—1s~1GeV !
Par la suite, nous ne considérerons que des sources ponctuelles. Dans ce cas, I'angle solide
n'intervient pas dans |'expression du flux :

N

A ponctuel _
4 dtdEdS

(E) (7.3)
qui s'exprime alors en m—2s1GeV .

En intégrant |'expression de la formule précédente sur I'énergie, on obtient ce que I'on appelle
le flux intégré, qui est exprimé en m—2s71.

Le AMSFS permet de représenter le flux différentiel des sources ponctuelles de maniére tres
générale par une fonction quelconque de I'énergie. Néanmoins, le cas d'un spectre en loi de

puissance est géré par défaut :
F(E) = FoE . (7.4)
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7.2.3 Paramétrisation de I'acceptance et de la résolution angulaire

Pour calculer le nombre de photons détectés par un instrument, on doit connaitre une
grandeur rendant compte de son efficacité moyenne de détection. Nous verrons dans cette
section une maniere simple de définir cette grandeur, encore appelée acceptance. Ensuite,
nous dirons comment est paramétrisée |'acceptance dans le AMSFS. Enfin, nous donnerons la
paramétrisation de la résolution angulaire que nous utilisons pour les calculs des flux des fonds
gamma.

Acceptance, surface effective

Dans la suite, nous allons donner I'expression du nombre de photons détectés par seconde et
dans une bande d'énergie donnée a partir du flux d'une source, exprimé comme nous |'avons
vu en cm2sr s 1GeV ! ou en cm 25 1GeV L. Pour obtenir un nombre de photons, il faut
convoluer le flux avec une grandeur ayant les dimensions d'une surface multipliée par un angle
solide pour le premier cas et les dimensions d’une surface dans le deuxieme cas.

C'est I'acceptance qui est exprimée en cm?sr et la surface effective qui est exprimée en cm?.

Dans le cas du flux différentiel de la formule 7.2, Le nombre de photons détectés par unité
de temps et d'énergie est donné par

d*N d*N
R E 8 0) -2 (E 0)dsd .
dtdE /Q/SE( ) GaEanas B Hdsd (7.5)

Dans cette formule, la grandeur € (qui est une efficacité) regroupe plusieurs aspects. Elle
prend en compte |'efficacité de la détection (dans laquelle intervient la géométrie du détecteur),
I'efficacité de la reconstruction des parametres de la particule initiale et |'efficacité de I'analyse
qui permet d'identifier la particule incidente.

La formule 7.5 permet de donner la définition suivante de |'acceptance :

A(E) = /Q /S e(E, S,Q)dSdQ (7.6)

ol A s'exprime en cm?sr.
Si on considére que la source est ponctuelle, |'équation 7.5 s'écrit :
d*N d*N

— E S.Q) T
gl ~ | B S Y gmas

(E)dS. (7.7)
A partir de la formule précédente, la surface effective A peut s'exprimer par
A(E,Q) = / e(E,S,Q)dS. (7.8)
S

Dans le cas d'un détecteur, il est souvent plus pratique de raisonner en terme d'angle
d'incidence plutét qu'en terme d'angle solide.
Paramétrisation de la surface effective

Dans le simulateur rapide AMSFS, nous utilisons une paramétrisation de la surface effective
obtenue a partir des résultats présentés dans [104], en supposant que la surface effective
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Tab. 7.2: Valeurs des parameétres ajustés dans les équations 7.10 et 7.12 pour le mode conversion et le
mode calorimétre. D’apres [105].

Paramétre | Mode Conversion | Mode Calorimétre
p1 0.098 4+ 0.005 0.111 4 0.003
D2 1.39 £0.11 1.62 £0.04
p3 0.82 +0.10 0.62 £+ 0.05
q1 0.041 4+ 0.004 0.18 £ 0.04
q2 —0.79 £0.02 —0.951 £+ 0.001
q3 0.057 £ 0.01 0.010 £ 0.003

A(FE,0) peut s'écrire sous la forme d'un produit d'une composante ne dépendant que de
I'énergie et d'une autre ne dépendant que de I'angle d'incidence [105] :

A1(E)A2(0)
Al(EQ)
Dans cette équation, Ej est une constante qui dépend du mode de détection utilisé. F vaut

32 GeV pour le mode conversion et 50 GeV pour le mode calorimétre.
Dans [105], A; est défini par

A(E,0) = (7.9)

AL(E) = py exp (—y J;ey> (7.10)

T — P2
b3

Y= (7.11)

avec = = log,,(F), E étant exprimé en GeV.
Ay est exprimé en fonction de 1) = cos(f) :

o a1
As() = - <%> (7.12)

Les valeurs des paramétres py, p2, P3, q1, @2 €t g3 sont obtenus par ajustement des points
obtenus par la simulation Monte Carlo (MC) [104]. Le tableau 7.2 donne les valeurs de ces
parametres dans le cas du mode conversion et dans le cas du mode calorimetre.

Notons que les paramétrisations des surfaces effectives du calorimétre et du STD que nous
employons ici sont préliminaires. Les acceptances des détecteurs sont en constante évolution
au gré des optimisations des méthodes d’'analyse. Les résultats donnés dans la suite peuvent
donc étre considérés comme étant plutot conservatifs.

Résolution angulaire

Dans le cas ou I'on étudie une source diffuse, il est important de tenir compte de la résolution
angulaire des détecteurs.

Dans le simulateur rapide, la résolution angulaire 3 68% de niveau de confiance est pa-
ramétrisée par la formule [99] :

OE)=n Gy P (3)2 . (7.13)

avec a = 0.9 et b = 8.5 pour le calorimétre et a = 0.015 et b = 1.17 pour le STD.
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7.2.4 Calcul du nombre de photons détectés pour une source

Soit S une source ponctuelle dont le flux différentiel est :
>N
(E) = (E)
dtdEdS
Du fait de la représentation de l'orbite par différentes cartes d'exposition pour différents
intervalles d'angle d’incidence, le temps d’exposition total pour la source S est donné par :

=> 4(9). (7.15)

ou t;(S) est le temps d’exposition correspondant a la position de la source S, dans I'intervalle
d'angle d'incidence I. Comme nous I'avons déja souligné, le fait d"avoir des temps d’exposition
dépendant de I'angle d'incidence nous permet de bien tenir compte de la variation de la surface
effective en fonction de 1) = cos(f).

Le nombre de photons ~y observés par le détecteur au dessus de son énergie de seuil Ey;, est
donné par la formule :

M) =X [us) [ Ao A (7.16)

1

(7.14)

ou la surface effective moyennée sur l'intervalle I est donnée par
1
Aty Jy,

Ici, Aty représente la largeur de I'intervalle en cosinus de I'angle d'incidence (cf. Eq. 7.1).

Enfin, comme la surface effective est exprimée en fonction du logarithme de I'énergie, on
effectue le changement de variable © = log;, E. Le nombre de photons détectés s'écrit alors
sous la forme :

(A(E, ¢))r = A(E, )di). (7.17)

1
N,(8) = 5o {tl /MA \F(2)K (2)dady (7.18)

ou

K(z) = 10"1In(10). (7.19)

7.2.5 Emission gamma diffuse

L'émission gamma diffuse possede deux composantes. L'une est d'origine galactique, I'autre
d'origine extragalactique.

Le simulateur rapide inclut un calcul du nombre de photons détectés pour les fonds diffus
galactiques et extragalactiques. Le calcul est tout a fait similaire a celui présenté précédemment
mais comme un fond peut &tre assimilé a une source étendue, il faut tenir compte en plus
de la résolution angulaire des détecteurs. Par conséquent, le nombre de photons de fond est
donné par :

Aty

ou K ala méme définition que précédemment et ou F est le flux différentiel du fond gamma.

B.(S) = — [t; //w (2, ) F (@) ) K () dd (7.20)
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Fond diffus extragalactique

Le fond diffus extragalactique prend en compte tous les gamma produits dans I'univers.
L'émission correspondante est isotrope. Dans la suite, nous utiliserons la paramétrisation de
P. Sreekumar basée sur les observations d'EGRET [106] :

F(E) =k (EEO) B (7.21)

avec

k= (7.3240.34) x 107 cm 25 'sr *MeV !
a= 21040.03 (7.22)
Ey = 0.451 GeV

Fond diffus galactique

Le fond diffus galactique est produit par les nuages de gaz de notre galaxie. Il est surtout
important lorsqu’'on observe les régions centrales de la galaxie.

Pour la région du centre galactique, nous emploierons deux paramétrisations différentes : la
paramétrisation telle que présentée par Bergstrom et ses collaborateurs [107].

Bergstrom donne une paramétrisation identique a celle de la formule 7.21, mais avec

k= 9x10° cm2s lsr1MeV !
o= 27 (7.23)
EO = 1 GeV

Pour indication, nous donnerons aussi les prédictions de fond gamma galactique avec la
paramétrisation donnée par Hunter et al. a partir des données EGRET [108]. Cette publication
donne la paramétrisation du fond dans la région des latitudes galactiques inférieures a 10°.
Les caractéristiques spectrales sont données pour des intervalles en énergie particuliers entre
30 MeV et 30 GeV et pour des régions particulieres mesurant 10° par 4° (I x b). En ce qui
concerne AMS, seules les gammes d'énergie au-dela de 1 GeV nous intéressent : 1-2 GeV,
2-4 GeV, 4-10 GeV et 10-30 GeV. Au-dela de 30 GeV, les flux deviennent tres faibles. Du fait
du format particulier des données et de la difficulté de les traiter dans le AMSFS, nous ne
donnerons ici que les prédictions pour des seuils de 1 et 2 GeV.

Dans les régions d'émission galactique, le fond extragalactique sera négligé. En effet, son
flux est inférieur d'un ordre de grandeur au flux galactique.

7.2.6 Significativité

Pendant qu'AMS-02 observera le centre de la galaxie ou n'importe quelle autre source, il
recevra des photons du fond diffus galactique ou extragalactique. Il est donc important de
savoir a quel point les résultats concernant une source se détachent du fond. C'est ce que I'on
appelle la significativité.

De maniere schématique, on peut dire que plus le nombre de photons issus d'une source est
grand par rapport au bruit de fond, plus le résultat est significatif.

[l existe différentes techniques pour évaluer la significativité d'un résultat. On peut par
exemple donner un rapport signal sur bruit. On peut aussi utiliser des techniques plus poussées
comme celle des niveaux de confiance.
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Fig. 7.5: Limite supérieure sur le signal 3 90% de niveau de confiance, en fonction du nombre d'événements
observés. D'apres [109].

Statistique gaussienne

Dans le cas ou le nombre de particules détectées est grand devant le nombre de photons de
fond, on peut calculer la significativité a partir de la formule simple suivante, pour une énergie

seuil Eyy, :
N,(E > Ey,)

VB,(E > Ey)

Si par exemple nous voulons un niveau de confiance a 99%, on recherche une significativité
de 30, ce qui correspond a S > 3.

S(E > Eth) ==

(7.24)

Statistique poissonienne

Feldman et Cousins [109] ont mis au point une méthode élaborée pour déterminer les inter-
valles de confiance dans le cas des statistiques poissoniennes avec un fond.

Un processus poissonien avec un fond peut étre représenté de la maniére suivante. Soit b
le niveau moyen du fond, supposé connu, et p le niveau moyen du signal. Pour un total de n
événements observés, on a

n
P(n|p) = %e(“%). (7.25)

Prenons un exemple concret. Si on a un fond b = 3.0, que le signal a une moyenne ;. = 0.5,
et qu'aucun événement n'est observé (n = 0), alors P(n|u) = 0.03. Les auteurs comparent
cette probabilité a celle d'obtenir 0 événement avec b = 3.0 et u = 0.0, qui vaut 0.05. Pour
cela, ils étudient le rapport

R = P(n|p)/P(nlest) (7.26)

oU fipest = max(0,n — b) est la valeur de p qui maximise P(n|u). ppes: vaut O tant que n est
inférieur a b, c'est-a-dire tant que le nombre d'événements observés est inférieur au fond.
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Dans notre exemple, R = 0.03/0.05. En répétant le processus avec des n croissant jusqu'a
avoir

> " P(n|p) ~ 0.90, (7.27)

on obtient I'intervalle des valeurs de n nécessaire pour atteindre un niveau de confiance de
90%. Dans notre cas, cet intervalle est [0, 6].

En répétant ce procédé pour un ensemble de valeurs de n et différentes valeurs du fond
b, on obtient la figure 7.5 (page de gauche). Ce graphique permet d'obtenir la significativité
connaissant le niveau de bruit et le nombre d'événements observés. Par exemple, pour n = 2
et b =1, on a une significativité de 5.

7.3 Prédictions

Dans cette section, nous donnons les résultats du simulateur rapide pour deux types de
sources. La premiére partie concerne les sources du 3° catalogue EGRET. Dans la seconde
partie, nous considérons |'émission d'un halo de matiere noire supersymétrique dans la région
du centre galactique.

7.3.1 Prédictions pour les sources EGRET

Dans cette étude, nous considérons un ensemble de huit sources, cinq blazars et trois pulsars,
figurant dans le 3° catalogue EGRET [110]. Les parametres spectraux de ces sources sont
donnés par le tableau 7.3. Rappelons ici qu'un blazar est une galaxie active qui est orientée de
telle maniére que nous regardons presque directement dans |'axe de ses jets, et qu'un pulsar est
une étoile a neutron en rotation rapide dont on observe le rayonnement a intervalles réguliers.

Le tableau 7.4 de la page 135 regroupe les résultats obtenus pour différentes bandes d'énergie
et pour une durée d'un an. Le tableau 7.5 a la page 136 donne quant a lui le nombre total de
photons obtenu au dessus de 1 GeV pour les méme sources et toujours pour un an d’opération.

Les figures 7.6 et 7.7 donnent une représentation graphique des résultats, respectivement
pour le Crabe et 3C279. Ces deux figures montrent une évolution en cloche du nombre de
gamma en fonction de I'énergie. Cela est dii a la dépendance de la surface effective avec
I'énergie. D'autre part, on remarque que c'est le STD qui donnera le plus de statistiques pour
les sources a basse énergie. Cela provient du fait que le détecteur de trace a une meilleure
couverture angulaire que le calorimétre et une meilleure acceptance a basse énergie (cf. Fig. 5.4,
page 91). Le calorimétre contribuera a part égale pour des énergies supérieures a 10 GeV.

Les tableaux 7.6 et 7.7 donnent le nombre de photons de fond attendus respectivement pour
le fond diffus extragalactique et le fond diffus galactique. Les résultats sont donnés a 20, pour
un an d'opération. Le nombre de photons de fond est plus faible pour le STD que pour le
calorimétre car sa résolution angulaire est bien meilleure.
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Tab. 7.3: Extrait du 3° catalogue EGRET montrant I'ensemble des sources étudiées. Nous donnons ici le
nom de la source, sa référence dans le catalogue, son type, ses coordonnées galactiques, son flux intégré et
son indice spectral.

Référence du | Nom commun | Type | | (deg.) | b (deg.) | Flux intégré | Indice Spectral
catalogue 3EG 1078 cm=2s7!
J0210-5055 0208-512 Blazar | 276.1 -61.89 85.5+9.7 1.9940.05
J0530+1323 05284134 Blazar | 191.5 -11.09 93.5+10.0 2.46+0.04
J0534+-2200 Crab Pulsar | 184.53 -5.84 226.24+23.1 2.1940.02
J0633+1751 Geminga Pulsar | 195.06 431 352.9+35.7 -
J0834-4511 Vela Pulsar | 263.52 -2.86 834.3+85.2 -
J1255-0549 3C279 Blazar | 304.98 57.03 179.7+19.2 1.96+0.04
J1409-0745 1406-076 Blazar | 334.23 50.3 97.6+13.3 2.29+0.11
J1635+-3813 16334382 Blazar | 61.21 42.26 107.5+14 .4 2.154+0.09
w 60 w 80
;\' F Crabe 4 ECAL § E 3C279 s ECAL
< b v STD < 70 v STD
E * Total 60; * Total
“of- 1 l 50; ] ]
30; J { 40? } J l
g I s0f-
20— 1 E |
F 20~ 1
F S 1of- ; % |
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1 10 0* 1 10 ?
E, (GeV) E, (GeV)

Fig. 7.6: Flux attendu pour la nébuleuse et Fig. 7.7: Flux attendu pour le blazar 3C279.

le pulsar du Crabe. A noter que ces résultats ne Résultats obtenus pour un an d’opération.

tiennent pas compte du cut-off exponentiel du
spectre observé pour les pulsars. Résultats obtenus
pour un an d'opération.

7.3.2 Annihilations de neutralinos au centre galactique

L'étude de la rotation des galaxies ou des mirages gravitationnels a permis de se rendre
compte qu'une partie de la matieére de I'Univers n'est pas directement observable. En fait,
il s'agit d'une grande partie puisque I'on pense que seulement 2% de la matieres nous est
accessible par les observations [111].

La matiere qui échappe aux observations est appelée matiere noire. Comme la masse et
I'énergie sont équivalentes, cette matiére noire peut étre constituée de particules peu ou pas
massives (comme les neutrinos) voyageant a des vitesses relativistes, mais elle peut aussi étre
composée de particules plus massives et ayant des vitesses plus modestes. Si ces particules
massives n'ont pas encore été détectées, c'est probablement parce qu'elles interagissent peu
avec la matiére : on parle alors de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particle).

Par la suite, nous étudierons le cas ou ces WIMPs seraient constitués de la particule su-
persymétrique la plus stable (LSP pour Lightest Supersymmetric Particle), le neutralino (x?).
La supersymétrie est en fait une symétrie qui a chaque fermion fait correspondre un boson et



Tab. 7.4: Nombre de photons pour un an d’opérations et pour différentes sources du catalogue EGRET, dans différentes bandes d'énergie. Pour Vela et Geminga,
comme l'indice spectral n'est pas donné par le catalogue, nous avons utilisé la valeur 2+0.05. Ces deux sources ne different donc pour nous que par leurs positions.
A noter que les prédictions pour les pulsars ne tiennent pas compte du cut-off exponentiel des spectres.

1-2 GeV 2-5 GeV 5-20 GeV 20-50 GeV > 50 GeV
Source STD ECAL STD ECAL STD ECAL STD ECAL STD ECAL

0208-512 | 13.872% | 0.8792 | 147137 | 32798 | 10735 | 55+18 | 04410 | 1807 | 14707 | 10102
0528+134 | 9.071% | 05M31 | 67715 | 1.6703 | 3.073% | 17732 | 0.4%51 | 03731 | 0.107093 | 0.107093

Crab 40.2%27 | 23703 | 36.672% | 8.3%13 | 217732 | 117173 | 3.8708 | 29708 | 17193 | 1.3%53
Geminga | 8257133 | 50708 | 87.1718% | 205738 | 62.9715% | 34.9%23 | 140758 | 11.0735 | 7.7731 | 63723
Vela 149.372%3 | 11.922 | 157.67335 | 49. 0+1° 7 113.97302 | 83 3224 | o5 3483 | 96 3+86 | 14 0+2C | 151760
3C279 445735 | 26705 | 48.413%° | 11.0M37 | 36.579% | 19.4%37 | 85138 | 6.4711 | 5.0772 | 3.971%
1406-076 | 13.6753 | 0.8%33 | 11.5%39 | 25713 | 6.1t%d | 3222 | 10702 | 07757 | 04704 | 03104

16334382 | 24.1779 | 15705 | 227723 | 55722 | 14.0779 | 8.073% | 26719 | 21755 | 1.2758 | 1.0750

suodIpaid g’/

GET
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Tab. 7.5: Nombre de photons au dessus de 1 GeV pour un an d'opérations et pour différentes sources du
catalogue EGRET. Pour Vela et Geminga, comme l'indice spectral n'est pas donné par le catalogue, nous
avons utilisé la valeur 2:£0.05. A noter que les prédictions pour les pulsars ne tiennent pas compte du cut-off
exponentiel des spectres.

Référence du | Nom commun | N, (STD) | N, (ECAL) | N, (total)
catalogue 3EG
J0210-5055 0208-512 43.07g%" | 123730 | 55373
J0530+1323 | 05284134 19.1733 42753 23.3%3%
J0534+-2200 Crab 103.8%1%% | 264753 | 130.271(73
J0633+1751 Geminga 253.9730% | 7751390 | 33147900
J0834-4511 Vela 459.3750%° | 18517305 | 644.4150%2
J1255-0549 3C279 14261339 | 43213%° | 185.81357
J1409-0745 1406-076 3267105 75742 401175
J1635+3813 1633+382 64.41383 18.17%0 82.5730-0

Tab. 7.6: Nombre de photons du fond diffus extragalactique détectés en un an a 20 pour un seuil de 1 GeV,
d'aprés la paramétrisation de [106]. Comme le fond extragalactique est isotrope, les différences observées
proviennent uniquement du fait que les sources ont des positions différentes et que les temps d’exposition sont
|égerement différents.

Tab. 7.7: Nombre de photons du fond diffus galactique détectés en un an a 20 et pour un seuil de 1 GeV,
d'aprés la paramétrisation de [108]. Seules les sources pour lesquelles |b| < 10° figurent dans ce tableau. Pour

Référence du | Nom commun BSG EGRET BSG EGRET BSG EGRET
catalogue 3EG (ECAL) (STD) (total)
J0210-5055 0208-512 3.6 0.4 4.0
J0530+4-1323 0528+134 5.6 0.4 6.0
J0534+2200 Crab 5.6 0.4 6.0
J0633+1751 Geminga 5.6 0.4 6.0
J0834-4511 Vela 5.6 0.4 6.0
J1255-0549 3C279 5.2 0.4 5.6
J1409-0745 1406-076 5.2 0.4 5.6
J16354-3813 16334382 7.2 0.4 7.6

les autres, le fond galactique est négligeable par rapport au fond extragalactique.

Référence du Nom commun BGAL EGRET BGAL EGRET BGAL EGRET
¥ ¥
catalogue 3EG (ECAL) (STD) (total)
J0534+2200 Crab 22.3 0.4 22.7
J0633+1751 Geminga 42.8 0.4 43.2
J0834-4511 Vela 39.6 0.4 40.0
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Tab. 7.8: Parametres des différents profils de densité utilisés. Le profil NFW-cuspy [107] ajuste les parametres
Ry, p et a pour augmenter le flux de photons.

Profil NFW-standard | NFW-cuspy | Moore
o 1 1 1
v 1 1 3/2
€ 2 2 3/2
Ry (kpc) 8.0 8.5 8.0
po (Gev/cm?®) 0.3 0.4 0.3
a (kpc) 20 4 28

vice-versa. Cette théorie a été développée en premier lieu pour résoudre les problemes d'infinis
dans le calcul de la masse du Higgs et pour tenter d'unifier les forces électromagnétique, faible
et forte avec la gravité. Le neutralino est une particule de Majorana? et I'annihilation de deux
neutralinos peut produire des leptons, des hadrons, mais aussi des photons gamma.

Nous commencerons par montrer comment on peut modéliser un halo de matiere noire
autour du centre galactique. Ensuite, nous verrons comment déduire le flux de photons émis par
I'annihilation des neutralinos dans le halo. Enfin, connaissant ce flux, nous pourrons donner les
prédictions du programme AMSFS pour différents modeles de halos et différentes hypothéses
concernant les parametres supersymétriques.

Les résultats de cette étude feront I'objet d'une publication [112].

Paramétrisation d’un halo de matiére noire

Le halo de matiere noire est paramétrisé par son profil de densité :

pt) = (B) {HEEL (7.28)

r re 4+ a®

ol Ry est la distance entre le centre galactique et la Terre, py est la densité a la distance Ry
et ou a est le rayon de coeur. Pour r < a, la densité est posée égale a p(a). Ceci permet
d'éviter d'avoir une singularité lorsque r — 0.

Dans la suite, nous allons utiliser trois paramétrisations différentes, résumées dans le tableau
7.8. Le profil Navarro, Frenk et White (NFW) [113] est obtenu avec y =1, a =1, et € = 2.
Le profil de Moore [114] est défini avec v = ¢ = 3/2 et a = 1. Dans [107], Bergstrom et ses
collaborateurs proposent un modele basé sur le profil NFW avec des valeurs différentes de Ry,
po et a. Ce profil permet d'augmenter le nombre de photons attendus. D'autre part, il faut
noter que p et a ne peuvent pas étre choisis complétement au hasard : ils sont contraints par
la masse totale de la galaxie.

Flux de gamma émis par annihilations de neutralinos

Nous supposons ici que les WIMPs contenus dans le halo autour du centre galactique s'an-
nihilent et produisent des photons de haute énergie. Le flux de gamma mesuré sur Terre par

2|| est donc sa propre antiparticule.
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unité de temps, d'angle solide et de surface est donné par

1 (ov)n
o, = — 11 2 ds . 7.2
v 471 92 mQ /l;jv pwzmp<r) S ( 9)

wimp Y ,

J

Dans cette équation, 1, est la masse du WIMP. (ov) est le taux d'annihilation moyen.
Puwimp(T) est la densité du halo, qui dépend de la distance au centre galactique r. Pour avoir
le flux observé sur Terre, on intégre le long de la ligne de visée (Idv).

A partir de I'équation précédente, nous allons calculer le flux de photons de haute énergie
recu par unité de temps et de surface.

L'intégrale J de I'équation 7.29 est un terme astrophysique alors que |'autre partie de
I'’équation reléve de la supersymétrie puisqu'elle porte sur |'annihilation des WIMPs.

J peut s'écrire sous la forme :

[

0

J(R) =2 VSR ds, (7.30)
en faisant |I'hypothése d'un halo sphérique de rayon maximal Ry. s est |'abscisse le long de la
ligne de visée et R est le parametre d'impact autour du centre galactique pour la direction de
la ligne de visée.

Nous devons maintenant intégrer J sur un angle solide autour du centre galactique. Cet
angle solide est soutendu par |'acceptance du détecteur et on I'assimile a une région circulaire
de rayon angulaire 6, :

eobs
Y = 27r/ J(R) sin6 db, (7.31)
0

ou R/Ry = tanf ~ 6.
Le flux de photons recu par unité de temps et de surface est donné par :

N 1 TeV?
I, = (3.98 x 107" photons cm s ") x < {ov) Ny ) X < ¢ > Y, (7.32)

1029 cm3s—1 My

ol L9 représente ¥ exprimé en unité de 10Y° GeV2cm®
acceptance typique de AQ = 1073 sr.

En intégrant I'équation 7.31 pour les différents profils présentés dans le tableau 7.8, on
obtient :

— pour le profil NFW-standard : >,9 = 269;

— pour le profil NFW-cuspy : ¥19 = 11769

— pour le profil de Moore : ¥19 = 33672;

[l apparait des lors que les profils NFW-cuspy et Moore vont donner beaucoup plus de
photons que le profil NFW-standard.

et obtenu en intégrant sur une

Modeles de benchmark

Dans I'équation 7.29, il nous reste a expliciter le terme rendant compte de la désintégration
des neutralinos. Or, les différents modeles mis en place pour décrire la supersymétrie ont de
nombreux parametres libres et il est difficile de travailler avec. On préfere se placer dans les
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Tab. 7.9: Les parameétres mSUGRA pour cing modeles de benchmark : masse du neutralino My, Mo et
tang.

Modele | B G I K L
My 08.3 | 153.6 | 143.0 | 571.5 | 187.2
mo 59 116 178 | 999 | 299

tanf |10.0 | 20.0 | 35.0 | 38.2 | 47.0

Tab. 7.10: Nombre de photons de fond obtenu Tab. 7.11: Nombre de photons de fond obtenu a

a 20 pour la paramétrisation de Bergstrom [107] et 20 pour la paramétrisation de Hunter [108] et pour
pour différents seuils en énergie, pour une durée de des seuils en énergie de 1 et 2 GeV, pour une durée
trois ans. de trois ans.
Seuil | B>& | B>*& | Total
(GeV) | (ECAL) | (STD) Seuil | Bhunter | Bhvnter [ Total
1 952 86 1038 (GeV) | (ECAL) | (STD)
2 404 11 415 1 856 8 863
2.5 277 4 281 2 312 2 314
3 196 3 199

cas ou un nombre réduit de parametres suffisent a fournir des prédictions de flux. C'est le cas
pour les scénarios de supergravité minimale mSUGRA [115][116][117].

Les modeles de benchmark [118][119] ont été proposés pour permettre la comparaison du
potentiel de découverte de la supersymétrie par les différentes expériences sur accélérateurs. |
existe treize modeéles de benchmark mais tous ne donnent pas des flux détectables par AMS.
Nous en avons sélectionnés cing, dont les parameétres sont donnés dans le tableau 7.9.

Prédictions

Les flux des différents benchmarks sont obtenus en utilisant des programmes de simulation
spécialisés : DarkSUSY [120] et SUSPECT [121]. Ces flux sont écrits dans des fichiers textes qui
peuvent étre relus par le AMSFS. Le programme construit alors des sources aux coordonnées
galactiques (0, 0) correspondant aux différents modeles de benchmark.

Ici, nous considérons qu'en premiere approximation le centre galactique peut étre assimilé a
une source ponctuelle.

Les tableaux 7.12, 7.13, 7.14 et 7.15 donnent les nombres de photons obtenus dans le
trajectographe pour les modeles B, G, I, K et L, avec des seuils en énergie respectifs de 1,
2, 2.5 et 3 GeV. On a considéré ici une durée d'opération de trois ans. Nous ne considérons
que les résultats du STD car il donne la meilleure statistique avec le fond le plus faible. En
effet, la paramétrisation de Bergstrom et al. [107] donne les résultats du tableau 7.10, obtenus
pour une durée de trois ans. On obtient donc 0.8 photon dans le STD et 50 photons dans le
calorimetre pour le fond diffus et pour un seuil de 3 GeV.

A titre indicatif, nous donnons dans le tableau 7.11 le fond gamma tel que prédit avec la
paramétrisation de Hunter et al. [108] et pour des seuils en énergie de 1 et 2 GeV, pour une
durée de trois ans.
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Tab. 7.12: Nombre de photons attendu dans le STD pour différents modeles de benchmark et pour un
seuil de 1 GeV. Les valeurs sont données pour trois ans d’opération.

Modele | NFW-standard | NFW-cuspy | Moore
B 0.24 10.30 29.59
G 0.13 5.70 16.39
I 0.96 41.79 120.08
K 0.25 10.88 31.28
L 2.32 101.11 290.55

Tab. 7.13: Nombre de photons attendu dans le STD pour différents modeles de benchmark et pour un
seuil de 2 GeV. Les valeurs sont données pour trois ans d’opération.

Modele | NFW-standard | NFW-cuspy | Moore
B 0.17 7.43 21.34
G 0.10 4.40 12.64
I 0.72 31.52 90.56
K 0.22 9.47 27.23
L 1.82 79.36 228.04

Tab. 7.14: Nombre de photons attendu dans le STD pour différents modeles de benchmark et pour un
seuil de 2.5 GeV. Les valeurs sont données pour trois ans d’opération.

Modele | NFW-standard | NFW-cuspy | Moore
B 0.15 6.36 18.26
G 0.09 3.89 11.18
I 0.63 27.52 79.09
K 0.20 8.83 25.39
L 1.62 70.29 201.98

Tab. 7.15: Nombre de photons attendu dans le STD pour différents modeles de benchmark et pour un
seuil de 3 GeV. Les valeurs sont données pour trois ans d’opération.

Modele | NFW-standard | NFW-cuspy | Moore
B 0.13 5.44 15.64
G 0.08 3.45 9.90
I 0.55 24.01 69.00
K 0.19 8.23 23.66
L 1.43 62.35 179.18
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7.4 Conclusions

Le tableau 7.16 (page 142) résume les résultats obtenus pour les sources du catalogue
EGRET. Nous donnons ici le nombre total de photons détectés dans le calorimeétre et le STD.
La significativité N, = S des résultats est calculée avec I'équation 7.24 puisque nous sommes
dans le cas ol le nombre de photons de fond est petit par rapport au signal.

On constate qu’'AMS sera tout a fait en mesure de détecter différents types de sources
gamma (pulsars, nébuleuses), et ce dés la premiére année passée en orbite. De plus, sur toute
la durée de la mission, il sera certainement possible d'établir des spectres de ces objets, sur
une gamme d'énergie peu explorée jusqu'alors. En effet, les télescopes au sol en activité tels
que HESS [122], MAGIC [123] ou VERITAS [124] ont tous des seuils en énergie de quelques
dizaines de GeV.

Pour ce qui est de |I'émission gamma due a |'annihilation de neutralinos dans la région du
centre galactique, nous ne donnerons ici que les résultats et significativités pour un seuil en
énergie de 3 GeV. En effet, pour des seuils en énergie plus bas, le fond devient prédominant
et empéche toute conclusion (cf. Tab. 7.10). Le tableau 7.17 reprend les résultats du tableau
7.15 et donne en plus les significativités.

Pour un seuil de 3 GeV, le tableau 7.10 nous indique que pour le STD, le nombre de
photons de fond est environ égal a 3. Pour la prise de donnée, dans tous les cas ol le nombre
de photons attendu est faible devant le nombre de photons de fond, c'est-a-dire dans notre
cas pour un profil NFW-standard, la significativité devrait étre calculée dans le cadre d'une
statistique poissonienne (cf. Sec. 7.2.6). Ici, puisque il ne s'agit que de prédictions, nous avons
simplement reporté dans le tableau 7.17 les valeurs du rapport signal sur bruit. Dans les autres
cas (NFW-cuspy et Moore), la formule 7.24 s’applique.

Le tableau 7.17 regroupe les résultats concernant les modeles de benchmark B, G, I, K
et L. On peut conclure qu’en trois ans d'opération, AMS sera capable de placer des limites
intéressantes sur les modeles dans le cas ou le profil de densité serait plus piqué ou bien dans
le cas de la présence de grumeaux de matiére noire.

Rappelons encore ici que ces résultats pourront évoluer a la hausse au gré des optimisations
des méthodes d'analyse et des acceptances.
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Tab. 7.16: Résultats et significativité pour les sources EGRET et pour un an d'opérations. La significativité

est calculée a partir de I'équation 7.24.

Référence du | Nom commun N, BECRET 1N,
catalogue 3EG
J0210-5055 0208-512 55.31124 40 | 2717
J0530+1323 0528+134 23.3%5% 6.0 9.5
J0534+2200 Crab 13027503 | 28.7 | 243
J0633+1751 Geminga 331.4%807 | 492 | 472
J0834-4511 Vela 644.475%2 | 46.0 | 95.0
J1255-0549 3C279 185.8%337 | 5.6 | 785
J1409-0745 1406-076 40.11173 56 |16.9
J1635+3813 1633+382 | 82.573%0 76 | 29.9

Tab. 7.17: Résumé des résultats et significativités pour les modeles de benchmark et pour un seuil de
3 GeV. Les nombres de photons détectés par le STD sont donnés pour trois ans d'opération. Pour le profil
de NFW-standard, on donne la valeur du rapport signal sur bruit. Dans les autres cas, on a utilisé la formule

7.24.

Modele | NFW-standard | NVfW=std /B | NFW-cuspy | NNEW=cusey | Moore | N Meore
B 0.13 0.04 5.44 3.12 15.64 8.97
G 0.08 0.03 3.45 1.97 9.90 5.68
| 0.55 0.18 24.01 13.77 69.00 | 39.58
K 0.19 0.06 8.23 4.72 23.66 13.57
L 1.43 0.47 62.35 35.77 179.18 | 102.79
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Les phénomenes astrophysiques violents intéressent de plus en plus les physiciens des parti-
cules. lls permettent d'atteindre des énergies dépassant celles des accélérateurs actuels, ce qui
permet de sonder des domaines de la physique encore méconnus. Ainsi, les sursauts gamma
pourraient permettre de tester les modéles de gravitation quantique.

Certains de ces modeles prévoient une violation de la symétrie de Lorentz qui se traduirait
par le fait que deux photons d'énergies différentes auraient des vitesses différentes. C'est cet
effet que nous avons cherché a mesurer en utilisant les données du satellite HETE-2 (High
Energy Transient Explorer) et plus particulierement de son détecteur FREGATE, décrit au
chapitre 4.

Le premier chapitre de cette partie décrit un modele particulier basé sur la théorie des cordes.
I relie I'écart en temps entre deux photons émis par un sursaut, I'écart entre leurs énergies et
la distance du GRB. Dans ce chapitre, nous montrons aussi pourquoi les sursauts gamma sont
de bons candidats pour tester un tel modele. Dans le deuxiéme chapitre, nous exposons notre
méthode d'analyse, basée sur I'utilisation de la transformée en ondelettes, un outil adapté
a I'études des signaux non-stationnaires. Enfin, dans le troisieme et dernier chapitre, nous
donnerons et commenterons nos résultats.
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Chapitre 8

Sursauts gamma et gravitation
quantique

8.1 Introduction

L'unification de la relativité générale et de la mécanique quantique en une théorie quantique
de la gravitation est encore loin d’'étre acquise. Pourtant, différentes approches existent pour
arriver a ce résultat. L'une, la théorie des cordes, est une extension de la physique des particules
alors que I'autre, la gravitation quantique a boucles, se situe du coté de la relativité générale.

Méme si le chemin qui permettra de prouver ou de réfuter I'une ou I'autre de ces approches
est encore long, les phénoménologues et les expérimentateurs cherchent de plus en plus a
tester les modeles avec les observations.

Dans la suite, nous décrirons tres rapidement la théorie des cordes et la gravitation quantique
a boucles. Dans ces deux approches, la symétrie de Lorentz pourrait étre violée si bien que des
photons d'énergies différentes voyageraient a des vitesses différentes.

Nous donnerons dans la section 8.3 un exemple de modele développé dans le cadre de la
théorie des cordes et nous donnerons une expression de |'écart entre les temps d'arrivée de
deux photons émis simultanément avec des énergies différentes. Comme notre but est purement
expérimental, nous n'entrerons pas dans les détails théoriques.

Nous verrons aussi pourquoi les GRB sont de bons candidats pour tester ce genre de modeles.
En effet, une des propriété des sursauts gamma est qu'ils ont des courbes de lumieres présentant
de nombreux pics d'émission. Ces pics peuvent étre utilisés pour mesurer des écarts temporels
entre des photons dans différentes bandes d'énergie. Nous verrons aussi que I'utilisation des
sursauts nécessite de prendre des précautions.

Enfin, nous donnerons un apercu des résultats déja disponibles dans la littérature.

8.2 Gravitations quantiques
La physique des particules actuelle est basée sur une théorie de référence, le modéle standard,

qui décrit les constituants élémentaires de la matiere et leurs propriétés. Ce modele est lui-
méme développé dans le cadre de la théorie quantique des champs (TQC), qui prend en compte
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les interactions fondamentales a |'exception d'une seule : la gravitation.

A notre échelle, la gravitation est tres bien décrite par la loi de Newton, mais pour des
masses importantes (les étoiles a neutrons par exemple) ou de grandes structures (I'Univers
dans son entier), il est nécessaire d'avoir recourt a une théorie relativiste de la gravitation.
C'est la relativité générale, développée par Einstein, qui fournit ce cadre théorique.

La théorie quantique des champs et la relativité générale décrivent trés bien les lois de la
nature dans leurs domaines d'applications propres. En revanche, elles sont incompatibles. La
TQC est écrite dans le cadre d'un espace-temps fixé une fois pour toute et qui n'a pas de
courbure. La relativité générale ne prend pas en compte I'aspect quantique de la matiere et
de I'énergie.

Pour tenter d'unifier la relativité générale avec la mécanique quantique, c'est-a-dire pour
élaborer une théorie de la gravitation quantique, plusieurs pistes ont été explorées.

La gravitation quantique a boucles [125], développée a partir de la fin des années 80,
prévoit que |'espace-temps aux échelles de I'ordre de celle de Planck serait discret. Cette
quantification de la géométrie de I'espace temps aux petites échelles pourrait introduire une
violation de la symétrie de Lorentz.

La théorie des cordes (voir par exemple [126]) généralise la théorie quantique des champs
et repose sur les hypotheses suivantes :

— le cadre de la physique possede non pas quatre dimensions mais 10 ou 11 (on parle alors

de dimensions supplémentaires) ;

— les objets fondamentaux sont des cordes (a une dimension) ou des branes (a 4 + n

dimensions).
Dans ce cadre, la gravitation est une interaction de jauge et elle est véhiculée par un boson
de spin 2, le graviton. Nous verrons dans la prochaine section |I'exemple d'un modele basé sur
la théorie des cordes dans lequel la symétrie de Lorentz est violée.

8.3 Un modeéle particulier

8.3.1 Gravitons et D-branes

Le modele qui est décrit ici (et que nous avons utilisé dans notre étude des sursauts gamma
observés par HETE-2 au chapitre 10) a été développé par Ellis et ses collaborateurs [127].
Il est illustré par la figure 8.1. Nous sommes ici dans le cadre d'un modele a dimensions
supplémentaires ou notre univers est représenté par un plan, appelé de maniere plus formelle
D-brane?. L'interaction d’un graviton avec la D-brane se déroule en plusieurs étapes. (a) Une
corde fermée (un graviton) se déplace dans une dimension supplémentaire et s'approche de la
D-brane. (b) Dans la D-brane, il ne peut exister de corde fermée, si bien que la corde se scinde
en deux. (c) Apres I'interaction, le graviton, qui a donné un mouvement de recul a la D-brane
et la laisse dans un état excité, continue sa route.

C'est I'effet de recul de la D-brane qui cause la perturbation de la propagation des photons
car il introduit un indice spectral n dépendant de I'énergie E. La vitesse v des photons dépend
donc de leur énergie :

v(E) = (8.1)

ou c est la vitesse de la lumiere.

'D" pour Dirichlet.
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Fig. 8.1: Les différentes étapes de I'interaction d'un graviton avec notre univers 3 trois dimensions. Voir le
texte pour les explications. D'apres [127].

Ceci meéne a la relation de dispersion suivante :
c¢’p? = E*[1 + f(E/Eqc)) (8.2)
ou p est le vecteur impulsion et ou f(F) est donnée par
f(E)=1—-n(FE). (8.3)
En développant |'équation 8.2, on obtient
’p’ = E*[1+ {E/Egc + O(E?/E})] (8.4)

dans le cas ou I/ < FEgqg, Ege €tant I'énergie caractéristique de la gravitation quantique.
Dans la formule précédente, £ est une constante positive, souvent prise égale a 1.

Dans notre étude, nous nous limiterons a chercher un effet de gravitation quantique au
premier ordre? se traduisant par une dépendance linéaire de la vitesse des photons avec leur

énergie :
E
veacell—-&6—— . 8.5
( EQG) (85)

Pour résumer, on dira qu'un effet de gravitation quantique conforme au modele présenté ici
se traduirait par le fait que des photons ayant des énergies différentes auraient des vitesses
de propagation différentes. Par conséquent, deux photons présentant un écart d'énergie AFE,
émis simultanément en un méme point de I'espace devraient arriver a I'endroit ol se trouve
I'observateur avec un décalage temporel At.

2|| faut noter ici qu'un effet quadratique menerait 3 des écarts en temps tellement faibles qu'ils seraient
hors des capacités de mesure des expériences actuelles.
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8.3.2 Effets cosmologiques

Comme l'effet décrit plus haut est lié a la structure quantique de |'espace-temps, plus
la distance entre la source et |'observateur est grand, plus |'écart temporel induit devrait
étre grand. Il est donc naturel de vouloir utiliser le signal de sources situées a des distances
cosmologiques mais dans ce cas, il est nécessaire de tenir compte de |'effet de |'expansion de
I'Univers sur la propagation des photons pour mesurer correctement les écarts temporels.

Nous nous placerons ici dans le cas d'un Univers plat caractérisé dans le modele standard

cosmologique par
Qtotal - QA —|— QM - 1 (86)

ou {2y, la densité d'énergie noire est prise égale a 0.7 et ou €2, regroupe le reste des termes
cosmologiques et vaut 0.3.
La relation entre le temps et le redshift s'écrit :

1 dz

dt =—H, —————— 8.7
O (1+2)h(2) (87)
ol Hy est la constante de Hubble que nous prendrons égale 3 71 km s~! Mpc™!, et ol
= /O + Qu(1 4 2)3. (8.8)
Une particule avec une vitesse u parcourt une distance
udz
dt = —Hy'————— 8.9
= o) (89

en un intervalle de temps dt. Donc, deux particules voyageant avec des vitesses différentes de
Awu parcourent des distances différentes de AL avec

AL = Hy / A“d’z (8.10)
1+z

Considérons maintenant deux photons qui ont des énergies E et E, lorsqu'ils nous arrivent.
Au moment de leur production a un redshift z, les photons avaient une énergie plus grande
d'un facteur 1 + z : ils étaient décalés vers le bleu. En définissant AFE par

AFE =F,— E; (8.11)
et en appliquant la formule 8.5, on a
AFE(1
Ay = BEAEZ) (8.12)
EQG

En appliquant la formule 8.10, on trouve finalement

AE [? dz
At = H ' —— — 1
0 EQG/ h(z) (8.13)

C'est cette équation qui donne I'expression entre |'écart temporel At de deux photons émis
simultanément avec un écart en énergie AFE pour une source donnée située a une distance
donnée. Cette distance sera représentée par la grandeur K définie par

K= | (8.14)
0

1+=2 h(z)
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Fig. 8.2: Evolution de la grandeur K; en fonction du redshift z.

La figure 8.2 montre comment varie K; avec le redshift. La courbe présente un maximum
pour z =~ 1.6, puis elle décroit lentement en tendant vers 0.

Dans le chapitre 10, nous nous baserons sur I'équation 8.13 et nous étudierons |'évolution
des écarts temporels en fonction de K en utilisant les données gamma du satellite HETE-2.

8.4 Tester les modeles

8.4.1 Avec les sursauts gamma

Les sursauts gamma sont des sources qui sont a des distances cosmologiques et qui émettent
des photons de haute énergie dans des intervalles de temps courts. Comme discuté dans [128]
et [129], ils sont donc de bons candidats pour tester des modeles comme celui que nous avons
décrit plus haut. Toutefois, certains effets temporels intrinseques a ces sources peuvent fausser
la mesure des écarts temporels.

Leurs avantages

Voyons maintenant pourquoi les GRB pourraient étre de bons candidats pour nous permettre
d'observer des décalages temporels dépendant de I'énergie. Cela repose sur quatre points.

Premiérement, les sursauts sont a des distances cosmologiques. Le plus proche sursaut
observé, GRB 980425 était a une distance correspondant a un redshift de 0.0085 et le plus
lointain, GRB 050904 était a un redshift de 6.29.

Deuxiemement, les sursauts ont des courbes de lumiére présentant de nombreuses irrégula-
rités. La figure 9.1 du chapitre 9 montre les courbes de lumiere de douze sursauts.

Troisiemement, I'émission des sursauts s'effectue sur une large bande d'énergie. Méme si
leur spectre présente un maximum a quelques centaines de keV, une composante a haute
énergie a été détectée entre 100 MeV et 18 GeV [130]. Le détecteur Milagrito aurait méme
détecté une émission au TeV avec une significativité de 30 en coincidence avec le GRB 970417
[131]. Toutefois, il faut noter que les photons au-dela de 100 GeV deviennent rares pour des
distances z > 0.5 du fait de leur interaction avec le fond IR [132]. En pratique, il ne faut donc
pas espérer chercher des décalages temporels pour des photons au dessus de 100 GeV.
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Quatriemement, les GRB sont des sources intenses. Pour pouvoir étudier correctement les
courbes de lumiere, il faut en effet disposer d'une statistique importante. Plus le nombre de
photons est important, plus il est facile de localiser les pics d'émission. Or, le flux le plus
important détecté par BATSE était d’environ 180 cm~2s~!. Les conditions d’observations
seront donc favorables pour les détecteurs futurs comme GLAST [133] qui aura une surface
effective de I'ordre du metre carré.

Leurs inconvénients

Meéme si les GRB ont des caractéristiques intéressantes pour tester les modeles de gravitation
quantique, ils ont aussi des inconvénients.

En premier lieu, il faut noter que les modeles théoriques d'émission des sursauts sont tres mal
connus a haute énergie. Si on peut raisonnablement penser que les mécanismes d’'émissions
sont similaires entre quelques keV et quelques centaines de keV, il serait trés discutable de
faire la méme hypothese avec des photons d'une centaine de keV et d'une centaine de GeV.

Un autre probleme essentiel des sursauts gamma pour le genre d'étude qui nous intéresse
est qu'il n'est pas siir du tout que les photons de basse et de haute énergie soient émis
simultanément. L'exemple du photon de 18 GeV détecté par EGRET plus d'une heure apres
le GRB 940217 [134] parait révélateur.

Plusieurs observations ont été faites sur les propriétés temporelles des sursauts (cf. Chap. 2).
On a d'abord remarqué que la largeur des pics d'émission varie avec |'énergie : les pics de plus
basse énergie sont plus larges [135]. Par ailleurs, Norris et al. ont montré que les pics de haute
énergie surviennent avant les pics de basse énergie [136][137]. Cet effet intrinséque a la source
varie d'un sursaut a |'autre et va a I'encontre de |'effet attendu pour la gravitation quantique.

Lorsque les sursauts sont proches, on les détecte quelque soit leur luminosité. Par contre,
a grand z, on ne détecte que les sursauts brillants. Or nous avons déja évoqué la relation
existant entre les écarts temporels et la luminosité au chapitre 2 : plus le sursaut est brillant,
plus les écarts temporels sont petits. Comme les photons de haute énergie arrivent avant les
photons de basse énergie, cet effet mime celui de la gravitation quantique .

Pour s'abstraire des effets source, il est donc nécessaire de prendre quelques précautions :

— étudier les données de plusieurs sursauts a des distances différentes;;

— raisonner en terme d'écarts temporels moyens;

— étudier un groupe de sursauts homogene en luminosité, ou bien étre en mesure de modéliser

les effets sources pour tenir compte du biais introduit par la dispersion des luminosités.

Le dernier point de cette liste peut ne pas €étre facile a mettre en ceuvre car le nombre
de sursauts localisés et dont les données sont exploitables pour la recherche d'un effet de
gravitation quantique est faible. Avec une expérience comme SWIFT [138], le nombre de
sursauts avec redshift va croitre de maniére importante. On peut donc espérer des avancées
majeures vers une possible découverte d'un effet de gravitation quantique dans les années qui
viennent.

8.4.2 Les autres tests possibles

Nous avons parlé ici d'utiliser les GRB pour tester les modeles de gravitation quantique,
mais d'autres observations ont été ou pourraient étre utilisées pour atteindre le méme but.

30n peut dire que par rapport aux basses énergies, les hautes énergies arrivent “moins en avance”.
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Si on reste dans I'idée de mesurer des écarts temporels, on peut utiliser d'autres sources
variables et distantes comme les AGN, les blazars ou les pulsars. Dans les trois cas, les courbes
de lumieres présentent des irrégularités comme celles des GRB et il est possible de faire des
observations sur une large gamme d'énergie.

Dans un registre totalement différent, Amelino-Camelia a montré récemment que la structure
fluctuante de I'espace temps aux petites échelles pourrait se traduire par un niveau de bruit
irréductible dans les grands interférometres destinés a la détection d'ondes gravitationnelles
[139].

8.5 Quelques résultats déja publiés

Les résultats déja publiés se rangent en plusieurs catégories. Nous donnerons |'exemple de
deux études menées avec un ensemble de plusieurs GRB a des distances différentes. Le travail
décrit dans les chapitres suivants se base sur cette approche. Quelques articles ont aussi été
publiés ou les auteurs se basent sur les observations d'une seule source, un sursaut, ou bien
un autre objet variable comme un blazar.

Le travail présenté au chapitre 10 est basé sur le travail d'Ellis et al. dans [140] et [141].
Dans ces articles, les auteurs étudient un ensemble de sursauts de redshifts connus, avec une
analyse en ondelettes. Dans [140], une limite de 6x10'®> GeV est obtenue a I'aide de quatre
sursauts vus par BATSE et OSSE“*. En combinant les données de ces deux détecteurs, |'écart
d'énergie est de I'ordre de 1 MeV.

Dans [141], les données de 35 sursauts vus par SWIFT, BATSE et HETE-2° sont combinées
et la limite obtenue est de presque 10'® GeV. La combinaison des résultats de différentes
expérience pose le probleme délicat de la prise en compte des effets systématiques de chaque
instrument.

Dans [142], Shaefer donne une limite de 8.3x10% GeV en utilisant des photons de 30 keV
et 80 MeV du sursaut GRB 930131. Il ne précise pas la méthode utilisée.

Toujours en utilisant un seul sursaut (GRB 021206) dans une gamme d'énergie de 3 keV
3 17 MeV, Boggs et ses collaborateurs parviennent a une limite de 1.8x 10" GeV [143]. Les
auteurs utilisent deux méthodes distinctes pour mesurer les écarts en temps : ils effectuent
des ajustements des pics d'émission avec des gaussiennes ou bien ils étudient de maniere
statistique la position et la dispersion des temps d’arrivées des photons dans un intervalle de
temps encadrant le pic d'émission.

Avec un autre type de source, le blazar Markarian 421, et en utilisant les données au TeV
du détecteur WHIPPLE (cf. Chap. 1), Biller et ses collaborateurs obtiennent une limite de
410 GeV [144].

Jusqu'a présent, tous les exemples donnés se basent sur la mesure de décalages temporels
entre les pics d'émission dans différentes bandes d'énergie. Le dernier exemple que nous allons
donner utilise une méthode différente. Une violation de la symétrie de Lorentz pourrait aussi
se traduire par I'existence d'un cutoff dans le spectre synchrotron d'une nébuleuse comme
celle du Crabe. Selon cette approche, Jacobson et al. donnent une limite beaucoup plus haute,
autour de 10% GeV [145].

4OSSE était aussi sur le satellite CGRO.
SLes auteurs ont utilisé les données publiques de ces trois expériences. Il s’agit des données par bande
d’'énergie, et non pas des données photon-photon.
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Chapitre 9

Données et méthode d'analyse

9.1 Introduction

Pour chercher un effet de gravitation quantique dans les données du satellite HETE-2,
nous allons étudier les courbes de lumieres de douze sursauts gamma dans différentes bandes
d'énergie. Nous déterminerons les écarts temporels entre les pics d'émission.

Dans un premier temps, nous commencerons par décrire les données utilisées. Nous étudie-
rons les courbes de lumiere sur des intervalles de temps dépendant du niveau de bruit. Nous
choisirons différentes bandes d'énergies qui nous permettrons d’obtenir différentes valeurs pour
AFE.

Dans un deuxieme temps, nous décrirons notre méthode pour débruiter les courbes de lumiere
et pour repérer les extrema a |'aide de la transformée en ondelettes (cf. An. C). La transformée
en ondelettes est une technique adaptée a I'étude des signaux non-stationnaires. Elle est de
plus en plus utilisée dans de nombreux domaines [146].

9.2 Données et analyses préliminaires

0.2.1 Les données

Les données sont constituées des 12 sursauts pour lesquels nous avons a la fois une mesure de
redshift et les données photon-photon de FREGATE (cf. Chap. 4). Ces GRB ont été observés
entre septembre 2001 et juillet 2005. La table 9.1 (page suivante) regroupe les informations
concernant chaque sursaut : redshift, valeur correspondante de K; (déduite de I'équation 8.14),
durée et . q.

Les sursauts sont a des distances comprises entre z = 0.16 et z = 3.37. La figure 9.1
de la page 158 montre les courbes de lumiére de tous les sursauts par ordre croissant de
distance. Plus les GRB sont lointains, plus le rapport signal sur bruit diminue. On peut donc
dire intuitivement qu'il sera plus difficile d'identifier des paires d'extrema dans les courbes de
lumiere des sursauts les plus lointains.

157
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Tab. 9.1: Ensemble des sursauts utilisés dans notre étude. Ces sursauts ont été observés entre septembre
2001 et avril 2005 et disposent tous d'une mesure du redshift. T90 est le temps pendant lequel le taux de
comptage passe de 5% a 95% du nombre total de photons détectés. Les GRB sont classés par K croissants.

GRB z K| T90 (S) Epeak

(30-400 keV) | (keV)
GRB 050709 | 0.16 | 0.13 0.07 86
GRB 010921 | 0.45 | 0.28 211 88
GRB 041006 | 0.71 | 0.35 19.0 47
GRB 030528 | 0.78 | 0.36 21.6 32
GRB 020124 | 3.20 | 0.36 46.4 87
GRB 030323 | 3.37 | 0.36 27.8 60
GRB 040924 | 0.86 | 0.37 2.68 41
GRB 030429 | 2.65 | 0.38 10.3 35
GRB 021211 | 1.01 | 0.39 2.41 46
GRB 021004 | 2.32 | 0.39 53.2 80
GRB 050408 | 1.24 | 0.40 15.3 21
GRB 020813 | 1.25 | 0.40 89.3 142
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Fig. 9.1: Les courbes de lumiere des douze sursauts dans la bande d'énergie 6400 keV. Les courbes de
lumiéres ont des aspects variés. Les sursauts sont classés du plus proche (en haut a gauche) au plus éloigné
(en bas). Les axes X sont gradués en secondes.
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Fig. 9.2: Courbe de Iumiere brute du
GRB 041006 dans la bande d'énergie 6-
400 keV. A I'extréme gauche, on voit I'effet des
déclenchements successifs des quatre détecteurs de
FREGATE. La zone hachurée montre la zone ou le
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Fig. 9.3: L’histogramme est obtenu en projetant
la courbe de lumiere de la figure 9.2 dans la zone
hachurée. La distribution obtenue est ajustée avec
une gaussienne (ses parameétres sont donnés dans
le tableau 9.2).

bruit a été étudié.

Une remarque sur la durée des sursauts La durée des sursauts est un parametre
important de cette étude car les GRB courts donnent un faible nombre de pics pouvant étre
utilisés pour mesurer des écarts temporels. Dans nos données, la durée des sursauts va de
70 ms a presque 90 s .

0.2.2 Détermination des intervalles d’étude

La premiere opération effectuée sur les données brutes est de tracer les courbes de lumiere.
Une courbe de lumiére est en fait un histogramme des temps d'arrivée des photons. Pour
pouvoir étre fourni comme entrée a la transformée en ondelettes en vue du débruitage, cet
histogramme doit avoir un nombre de bins égal a une puissance de deux (cf. annexe C).

Comme le contenu des bins dépend de leur largeur, nous avons utilisé le méme binning
dans toute I'étude. Le nombre de bins ainsi que la largeur des bins est indiqué dans les deux
premiéres colonnes du tableau 9.2 (page suivante).

Les courbes de lumiéres brutes (cf. Fig. 9.2) présentent une partie ou le sursaut proprement
dit n'a pas encore commencé. Nous utilisons cette partie (zone hachurée de la figure 9.2) des
données pour évaluer le niveau de bruit. Une projection est réalisée pour obtenir la distribution
de la figure 9.3. Un ajustement avec une gaussienne nous permet ensuite d'obtenir le niveau
moyen du bruit de fond et la variance du bruit o, Les deux dernieres colonnes du tableau
9.2 résument les résultats des ajustements pour tous les sursauts.

Pour déterminer les intervalles d'étude, c'est-a-dire les intervalles en temps dans lesquels
nous allons rechercher les extrema, on commence par débruiter les courbes de lumiéres (prises
entre 8 keV et 350 keV) par la méthode décrite dans la section 9.3.1 et soustraire le niveau
du fond. Comme le montre la figure 9.4, on superpose ensuite la valeur de oy, La portion de
la courbe de lumiere utilisée pour la recherche d'extrema est celle ou le nombre de photons
détectés est supérieur a ope. Dans le cas ou la courbe de lumiere est tres bruitée (c'est le
cas pour GRB 030323 et GRB 030429), on choisit une limite moins contraignante : 0.5 gpek
(cf. Fig. 9.4 a droite).

1) "émission du sursaut GRB 020813 était particulierement longue. Du fait de la taille limitée des buffers,
seule la premiére moitié a pu étre enregistrée. Cela n'affecte en rien I'étude menée ici.
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Fig. 9.4: Courbes de lumigres débruitées et dont le bruit a été soustrait des sursauts GRB 041006 et
GRB 030323. A gauche, pour le GRB 041006, la ligne horizontale correspond a 1opck. A droite, pour le
GRB 030323, la ligne horizontale correspond a 0.5 o,ck. Les zones hachurées montrent les parties des courbes
de lumiéres qui n'ont pas été prises en compte pour la recherche des extrema. L'axe des abscisses est gradué
en bins et non pas en secondes.

Tab. 9.2: Binning choisi pour réaliser les courbes de lumigres. Estimation du niveau de bruit (moyenne et
variance). Le nombre de bin est égal a une puissance de deux. Le niveau du fond et la variance du bruit sont

les résultats des fits avec des gaussiennes comme le montre |'exemple de la figure 9.3.

Sursaut Nombre de bins | Largeur d’'un bin | Niveau du fond | Variance du bruit
(ms) Tbck

GRB 050709 512 0.8 0.84+0.1 1.4+0.1
GRB 010921 1024 48.8 65.31+0.4 7.9+0.3
GRB 041006 1024 50.0 70.240.6 8.3+0.5
GRB 030528 1024 64.4 177.4+1.4 12.8+0.9
GRB 020124 1024 58.6 95.04+0.6 8.7+0.5
GRB 030323 1024 100.0 137.44+0.4 11.2+0.4
GRB 040924 512 9.7 15.54+0.1 3.74+0.1
GRB 030429 1024 58.6 104.6+0.8 9.6+0.7
GRB 021211 512 11.7 20.3+0.1 4.440.1
GRB 021004 1024 100.0 146.5+1.1 11.6+1.0
GRB 050408 1024 48.8 73.7+0.8 9.6+0.6
GRB 020813 1024 39.1 81.6+0.8 9.940.7
Tab. 9.3: Les différents scénarios utilisés pour le choix des bandes d’énergie.

Scenario | Bande d’'énergie 1 | Bande d'énergie 2
#1 20-35 keV 60-350 keV
#2 8-30 keV 60-350 keV
#3 8-20 keV 60-350 keV
#4 8-20 keV 30-350 keV
#5 8-30 keV 30-350 keV
#6 8-20 keV 40-350 keV
#7 8-30 keV 40-350 keV
#8 8-40 keV 40-350 keV
#9 20-35 keV 40-350 keV
#10 8-20 keV 50-350 keV
#11 8-30 keV 50-350 keV
#12 8-40 keV 50-350 keV
#13 8-50 keV 50-350 keV
#14 20-35 keV 50-350 keV




9.3. Meéthode : débruitage et localisation des extrema 161

9.2.3 Choix des bandes d’énergie

Au contraire d'un instrument comme BATSE qui donnait les taux de comptage dans des
bandes d'énergie fixes?, FREGATE fournit I'énergie et le temps d’arrivée de chaque photon
individuel. Nous avons donc choisi d'effectuer notre étude en considérant plusieurs combinai-
sons de bandes d'énergie. Cela nous permet de tester le modele décrit par I'équation 8.13 pour
plusieurs valeurs de AF.

Les différents scénarios sont donnés par le tableau 9.3. lls correspondent globalement a des
valeurs de AFE différentes, mais la valeur réelle de I'écart d'énergie dépend aussi du spectre
de chaque sursaut. Pour un scénario donné, plus le spectre est plat, plus le AE réel est petit.

9.2.4 Etude des spectres

En tracant un histogramme de I'énergie mesurée pour chaque photon, on obtient un spectre.
C'est le spectre mesuré par l'instrument, et pas celui du sursaut lui-méme. Pour obtenir le
spectre suivant la loi de Band, il faudrait déconvoluer la réponse de I'instrument, ce que nous
ne ferons pas ici.

Dans la bande d’énergie qui nous intéresse pour cette étude, 8-350 keV, les spectres me-
surés > sont globalement assimilables 3 des lois de puissances. Nous avons donc réalisé des
ajustements avec la formule suivante :

av, _

1B A exp(—ay E) + B exp(—as E) + C. (9.1)

La figure 9.5 de la page 162 montre I'exemple du spectre du GRB 041006 avec un bin de
3.42 keV. Les parametres obtenus par ajustement sont présentés dans le tableau 9.4.

Une remarque sur le choix des bandes d’énergie  Pour choisir les bandes d'énergie,
deux facteurs opposés doivent étre pris en compte. D'une part, |'effet de gravitation quantique
doit étre plus accentué si AE est grand. D'autre part, plus AE est grand, plus les courbes de
lumiere dans les deux bandes sont dissemblables et plus il est difficile de trouver des extrema
qui se correspondent dans les deux intervalles d'énergie.

9.3 Méthode : débruitage et localisation des extrema

Comme nous I'avons vu plus haut, les courbes de lumiéres sont obtenues en réalisant des
histogrammes du temps d'arrivée des photons. Les différentes coupures sur |'énergie présentées
dans la section 9.2.3 sont appliquées pour obtenir un histogramme pour chaque bande d'énergie
et pour chaque GRB. Le binning utilisé est celui donné dans le tableau 9.2.

Nous allons maintenant voir comment on peut débruiter ces courbes de lumiére et repérer
leurs extrema a I'aide de la transformée en ondelettes. Cette technique est adaptée a I'étude
des signaux non-stationnaires *.

Des informations complémentaires sur les transformées en ondelettes sont données dans
I'annexe C.

22555 keV, 55-110 keV, 110-320 keV et au deld de 320 keV.

311 s’agit bien ici du spectre mesuré, et non du spectre du sursaut. Pour obtenir le spectre du sursaut, il
faut tenir compte de la réponse de I'instrument (cf. Fig. 2.10).

4Signaux dont le contenu fréquentiel change au cours du temps.
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Fig. 9.5: Le spectre du GRB 041006 dans la bande 8-350 keV, tel que mesuré par FREGATE. Les points
sont ajustés par la somme de deux exponentielles et d'une constante.

Tab. 9.4: Indices spectraux des douze sursauts gamma obtenus par le fit avec la somme de deux exponen-
tielles et d'une constante (cf. Eq. 9.1).

Sursaut K| A o B oo C
GRB 050709 | 0.13 261+43 0.099+0.017 27+17 0.027+0.008 1.13+0.24
GRB 010921 | 0.28 189604329 0.09540.001 1160+62 0.01940.001 | 41.824+1.55
GRB 041006 | 0.35 25910+362 0.09240.001 1803+89 0.02140.001 | 42.224+1.38
GRB 030528 | 0.36 | 161179+1822 | 0.140+0.001 | 34414110 | 0.025+0.001 | 82.86+1.60
GRB 020124 | 0.36 30140+407 0.09340.001 1671+76 0.01840.001 | 91.3442.40
GRB 030323 | 0.36 186804311 0.09440.001 784+55 0.0184+0.001 | 35.83+1.44
GRB 040924 | 0.37 46651186 0.08440.003 358+63 0.0214+0.001 | 10.2041.00
GRB 030429 | 0.38 135604536 0.11440.003 606+76 0.023+0.001 | 24.37£1.40
GRB 021211 | 0.39 39884115 0.07940.002 353+43 0.019+40.001 8.45+0.71
GRB 021004 | 0.39 24920+367 0.09440.001 1172467 0.01840.001 | 76.514+2.16
GRB 050408 | 0.40 28980+463 0.106+0.001 1012458 0.01940.001 | 50.034+1.61
GRB 020813 | 0.40 45190+£769 0.12240.001 2508452 0.01740.001 | 41.3642.03

9.3.1 Débruitage et transformée en ondelettes discretes

Pour débruiter un signal, il est possible de lui appliquer un filtre pour supprimer les hautes
fréquences. Cela coupe le bruit, mais toutes les transitions brusques du signal sont supprimées
également. La transformée en ondelettes discrete permet d’'éliminer le bruit tout en gardant
les irrégularités importantes. C'est justement a |'aide de ces irrégularités que nous effectuerons
I'analyse temporelle des courbes de lumiere.

Transformée en ondelettes discrétes

Une fonction ondelette est une fonction qui oscille (d'ou son nom) et que I'on peut décaler
dans le temps et dilater d'un certain facteur d'échelle. On peut montrer que certaines fonctions
ondelettes, lorsqu’elles sont dilatées et translatées forment une base orthonormée de fonctions.
Une telle base peut étre définie par :

{wn(t) ~ = (’5 ‘;j”) }m)ew 92)
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ol 1) est appelée I'ondelette mére. Cette ondelette est dilatée d'un facteur 27 et translatée
de la valeur n. La transformée en ondelettes discretes (DWT de I'anglais Discrete Wavelet
Transform) est en fait la décomposition d'un signal donné sur une base orthonormée (BON)
de fonctions ondelettes.

De la méme facon qu'un vecteur réel peut étre décomposé sur une base orthonormée de R,
un signal peut étre décomposé sur une BON d’ondelettes. Le résultat de cette décomposition
est un ensemble de coefficients, les coefficients d’ondelette. Il est aussi possible de retrouver
un signal en connaissant ces coefficients d'ondelette.

La DWT est une décomposition finie. Elle s’effectue jusqu'a un certain niveau L. Comme
nous le verrons plus loin, le choix de ce parametre a une influence sur la qualité du débruitage.

Coefficients d’ondelettes

Ces coefficients d'ondelette donnent une indication sur les variations du signal : les coeffi-
cients faibles refletent les petites variations du signal et les grands coefficients traduisent des
variations importantes. Un signal bruité donne deux types de coefficients : de petits coeffi-
cients pour le bruit, et des grands coefficients pour le signal proprement dit. |l en découle qu’en
prenant la DWT d’un signal bruité, en appliquant un seuil a ces coefficients et en prenant la
DWT inverse, on peut débruiter le signal de départ. On obtient en fait une estimation de ce
signal. Encore faut-il trouver une méthode qui fasse que I'estimation soit de qualité.

Seuillage des coefficients

On peut appliquer différents seuils pour débruiter un signal. La maniere la plus simple est
d'annuler tous les coefficients en dessous d'un certain seuil. On parle alors de seuil dur. Dans
le prochain chapitre, nous préférerons un seuil doux (ainsi qu'on le nomme) qui améliore
I'estimation du signal et qui est défini par

z—T siz>T
pr(x)=R z+T siz<-T (9.3)
0 si x| <T.

David Donoho et lan Johnstone [147] donnent une expression pour déterminer le seuil 7" :

T =04/2log, N (9.4)

ol o est la variance du bruit supposé gaussien et N la taille du signal. ¢ n'est généralement
pas connu a priori. On en fournit une estimation ¢ avec la méthode de la médiane.
Si Mx est la médiane des coefficients d'ondelette a I'échelle la plus fine alors o peut-étre
estimé par
Mx
0.6745

(9.5)

o=

Application aux courbes de lumiéere

Pour appliquer la DWT aux courbes de lumiere des sursauts, nous avons utilisé Wavelab
[148], une boite a outils d’analyse en ondelettes développé pour MatLab. La transformée en
ondelettes discretes est obtenue avec une ondelette Symmlet-10. Nous avons choisi d'utiliser
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Fig. 9.6: Courbes de lumiere du GRB 041006 pour les bandes d'énergie 8-30 keV et 60-350 keV avant (3
gauche) et apres débruitage (a droite).

I'ondelette Symmlet parce qu'elle est symétrique et parce que c'est cette ondelette qui est
utilisée dans [140]. On utilise la méthode de seuil doux en estimant la variance du bruit avec
la méthode de la médiane.

Plus L est grand, plus la courbe présente d'irrégularités. Nous avons choisi d'utiliser le niveau
de décomposition qui a aussi été adopté dans [140] : L = 6. La figure 9.6 montre le résultat
de ce débruitage pour le GRB 041006 et les deux bandes d'énergie du scénario #2.

0.3.2 Recherche d’extrema et transformée en ondelettes continues

Une fois les courbes de lumiere débruitées, nous allons les étudier a I'aide de la transformée en
ondelettes continues pour localiser les extrema. Cette transformée nous permettra également
de les caractériser.

Transformée en ondelettes continues

Prendre la transformée en ondelettes continues (CWT de I'anglais Continuous Wavelet
Transform) d'une fonction f consiste a convoluer cette fonction avec une fonction ondelette
1) décalée de u et dilatée du facteur s :

Hoo 1, [(t—u
W f(u,s) = - f(t)ﬁlb ( ; )dt. (9.6)

s est appelée I'échelle et elle a le méme role que I'échelle d'une carte géographique : changer
I'échelle, c'est regarder le signal avec plus ou mois de détails.

Dans la suite, la transformée en ondelettes continues sera effectuée avec |'ondelette chapeau



9.3. Meéthode : débruitage et localisation des extrema 165

log, [Wr(u.s)|
6.1—-
60 VAl ~ RN 1
404 o — e NN —
o 200 00 600 800 1000 1
56—
60 1
40 1
WA
0 200 40 600 80 1000 517
60 1
40 1
N A —
0 200 400 600 800 1000 :
‘ T T ‘ T T ‘ T T ‘ T
0 1 2 3 a
Fig. 9.7: CWT et modules maximaux d'une Fig. 9.8: Evolution de [W f(u, s)| en fonction de
courbe de lumiére du GRB 041006. En haut, le I"échelle s pour I'extrema en t ~ 600 de la courbe
signal de départ. Au milieu, le scalogramme : en de lumiere de la figure 9.7 (en haut).

abscisse u, en ordonnée, |'échelle s. Chaque cou-
leur correspond a une valeur du module |W f (u, s)|.
En bas, les modules maximaux.

mexicain®, définie par :

olt) = ﬁ <2—22 - 1> exp C%j) | (9.7)

Modules maximaux

W f(u, s) mesure les variations de f au voisinage de u, ce voisinage ayant une taille pro-
portionnelle a s. Autrement dit, W f(u, s) peut étre utilisée pour mesurer la régularité d'un
signal. En fait, on peut montrer que toutes les singularités du signal étudié se traduisent par
des maxima locaux de |W f(u, s)| (les modules maximaux). Donc, si on calcule la CWT d'un
signal et que I'on peut trouver les maxima locaux du module de la transformée en ondelettes,
on peut détecter les singularités du signal. Ici on entendra par singularité les discontinuités
mais aussi les extrema.

La figure 9.7 montre un graphique des modules maximaux pour une courbe de lumiére obtenu
a I'aide du logiciel LastWave [149]. A partir du moment ou I'on dispose d'un tel graphique, il
est tres facile de repérer les singularités du signal. Chacune d’entre elles est en effet repérée
par un ensemble de maxima locaux du module de la transformée en ondelettes.

Coefficients de Lipschitz

En plus de pouvoir détecter les extrema du signal, la CWT nous offre aussi un moyen de
caractériser ces extrema en donnant une mesure de la régularité lipschitzienne. Si on veut expli-
quer la régularité lipschitzienne de maniere simple, on peut dire qu'elle mesure la discontinuité

SUne représentation graphique de cette fonction ondelette est donnée dans la section C.2.1.



166 Chapitre 9. Données et méthode d’analyse

d'un signal en un point en approchant ce signal par un polynéme. La définition complete est
donnée dans la section C.3.2. Tout ce que nous devons retenir ici, c'est que chaque extrema
se verra associer un coefficient o appelé coefficient de Lipschitz. Ce coefficient nous fournira
un critere de sélection.

Le coefficient de Lipschitz peut étre déterminé de la maniére suivante. |l est possible de
suivre |'évolution des maxima locaux de |W f(u, s)| depuis les grandes échelles vers les petites
échelles. Comme par cette opération on se rapproche des détails les plus fins, le module
de la transformée en ondelette a tendance a décroitre. Mesurer le taux de décroissance de
|W f(u, s)| aux petites échelles (c'est-a-dire pour s inférieur a une certaine valeur sy) nous
donne une mesure de « :

1
log, [W f(u, s)| <logy, A+ (a + 5) logas. (9.8)

La figure 9.8 (page précédente) montre I'exemple d'un module maximal pour la singularité de
la courbe de lumiere de la figure 9.7 (en haut) en ¢t = 600. En effectuant une approximation
linéaire aux petites échelles (sur le graphique, les petites échelles sont a gauche), on peut
détereminer la valeur de «, ainsi que I'erreur sur «. Ici, notre exemple donne o + 1/2 ~ 1.4.

Pour effectuer la transformée en ondelettes continues, nous avons utilisé LastWave [149],
un outil gratuit d'analyse des signaux développé au Centre de Mathématiques Appliquées de
I'"Ecole Polytechnique.

L'annexe D apporte des précisions concernant les outils logiciels que nous avons utilisé en
pratique pour effectuer les transformées en ondelettes.



Chapitre 10

Analyse temporelle des sursauts

d'HETE-2 : résultats

10.1 Introduction

En appliquant la méthode décrite au chapitre précédent, nous allons ici donner nos résultats
concernant |'analyse temporelle des douze sursauts gamma observés par le détecteur FREGATE
a bord d'"HETE-2 pour lesquels nous disposons a la fois d'une mesure de redshift et des données
photon-photon.

Comme FREGATE fournit pour chaque photon détecté le temps d'arrivée et I'énergie, nous
avons choisi dans un premier temps d’'analyser ces données de maniére statistique. C'est au
vu de ces premiers résultats que I'analyse en ondelettes s'est avérée nécessaire.

Nous exposerons donc deux types de résultats : les résultats de I'analyse statistique simple
et les résultats de |'analyse en ondelettes. Dans ce dernier cas, il sera nécessaire d'appliquer
quelques criteres de sélections. Au final, nous serons en mesure de donner une limite inférieure
sur I'échelle de gravitation quantique Fgg pour les différents choix des bandes d'énergie
exposés au chapitre précédent.

10.2 Etude statistique des données photon-photon

En guise d'étude préliminaire, nous avons utilisé les données photon-photon pour étudier de
maniere statistique les écarts des énergies moyennes et les écarts des temps d'arrivée moyens
entre les photons des bandes d'énergie haute et basse.

Nous n'avons tenu compte ici que des photons dans les intervalles en temps ou le rapport
signal sur bruit est favorable. Ces intervalles sont déterminés par la méthode décrite dans la
section 9.2.2 du chapitre précédent.

L'écart des énergies moyennes est défini par :

No
1
A<E>=—)>» E ——

1
Y B =<E>;— <E>, (10.1)
=1

167



168 Chapitre 10. Analyse temporelle des sursauts d'HETE-2 : résultats

ou N; et N, sont les nombres respectifs de photons dans les bandes d'énergie 1 et 2.
De méme, I'écart des temps d’arrivée moyens est défini par :

A <t>=<t>9 — <t>;. (10.2)

Les résultats obtenus pour I'écart en énergie sont regroupés dans les tableaux 10.1 et 10.2
de la page 169. Nous les reproduisons ici car ils nous resserviront dans la section 10.4.2. Les
erreurs pour le GRB 050709 sont plus élevées que pour les autres sursauts car il est tres
court : l'intervalle d'étude ne dure que 100 ms et le nombre de photons qui sont recus dans
cet intervalle de temps est d'environ 150.

Les figures 10.1 et 10.2 montrent I'évolution de A < E > et de A <t > en fonction de
K.

Pour les écarts en énergie, la figure fait apparaitre deux populations de sursauts pour
K; > 0.3. Les GRB avec un redshift plus faible (typiquement pour K;(1+z) < 1) donnent des
valeurs de A < E > plus basses. Au contraire, les GRB avec un grand redshift (typiquement
pour K;(1+ z) > 1) donnent des A < E > plus grands. Ainsi, les deux groupes sur la figure
10.1 sont a 121+£2 keV et 13545 keV. L'existence de ces deux groupes est vraisemblablement
due a un effet statistique causé par le faible nombre de sursauts.

L'évolution de A < t > en fonction de K; (Fig. 10.2) ne présente aucune corrélation
particuliere et ne permet donc pas de conclure sur un effet comme celui décrit par I'équation
8.13. Les points du graphique présentent une dispersion importante.

L'analyse actuelle possede un inconvénient majeur : elle s'applique a des données dans
lesquelles le bruit est toujours présent. Les photons du bruit peuvent introduire un biais qui
empécherait la découverte de tout effet physique, et en particulier d'un effet de gravitation
quantique. Cela justifie I'étude des courbes de lumiére par une technique plus évoluée et nous
avons choisi d'utiliser la transformée en ondelettes.

Une remarque sur le choix de la transformée en ondelettes La transformée en
ondelettes est un outil puissant pour I'étude des signaux non-stationnaires mais elle nécessite
une statistique raisonnable. Des études de courbes de lumiere a plus haute énergie, ol les
statistiques sont plus faibles, nécessiteraient I'emploi d'un autre type d’outils.

10.3 Analyse en ondelettes et sélections

Comme décrit au chapitre 9, la transformée en ondelette discrete est utilisée pour débruiter
les courbes de lumiére et la transformée en ondelettes continues permet de localiser les singu-
larités.

Dans la suite, nous traiterons séparément les maxima et les minima des courbes de lumiéres.
En effet, comme un minimum correspond a une absence de photons, il ne véhicule pas a priori
le méme type d'information qu'un maximum.

Chaque extremum sera caractérisé par un coefficient de Lipschitz « et par I'erreur sur ce
coefficient dc. D'autre part, nous déterminerons la dérivée discrete du signal pour chaque
extremum?! :

Af
At

A partir de ces grandeurs, nous construirons des critéres de sélection sur les extrema.

(t = teat)- (10.3)

1Rappelons ici que le signal noté £, la courbe de lumigre, est un signal discret.
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Fig. 10.1: Ecarts moyens en énergie A < E >
en fonction du parameétre K; dans le cas du
scénario #2. Deux populations sont visibles pour

K; > 0.3.
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Fig. 10.2: Ecarts moyens en temps A < t > en
fonction du parameétre K; dans le cas du scénario
#2. On ne remarque aucune corrélation particuliere

entre A < ¢ > et la distance des sursauts.

Tab. 10.1: Valeurs des écarts d'énergie moyens A < E > pour les six premiers GRB et tous les choix des
bandes d'énergie. Les valeurs sont données en keV avec les erreurs statistiques.

Scénerio | GRB 050709 | GRB 010921 | GRB 041006 | GRB 030528 | GRB 020124 | GRB 030323
#1 115.2+6.5 117.4£0.8 109.5+0.7 118.3£0.6 124.5+0.6 121.1+0.9
#2 124.4£6.5 127.0£0.8 118.8+0.7 129.1+0.6 134.0£0.6 130.6+0.9
#3 127.6£6.5 130.1+0.8 122.1+0.7 131.3+0.6 137.2+0.6 133.6+0.9
#4 82.61+4.6 85.6+0.6 76.7£0.5 81.6+0.4 93.3+0.5 86.3+0.7
#5 79.4+4.7 82.5+0.6 73.5+0.5 79.4+0.4 90.1+0.5 83.3+0.7
#6 98.0+5.3 103.0£0.7 94.0+0.6 101.8+0.5 111.1£0.5 105.1+0.8
#7 94.8+5.3 99.9+0.6 90.8+0.6 99.6+£0.5 107.9+0.5 102.1+0.8
#8 92.84+5.3 97.9+0.7 88.8+0.6 98.3+0.5 105.9£0.5 100.3+0.8
#9 85.6+5.3 90.3+0.7 81.5+0.6 88.8+£0.5 98.5+0.5 92.6+0.8
#10 112.2£5.9 117.0£0.7 108.3+0.6 116.9+0.6 124.8+£0.5 120.4+0.8
#11 109.0+5.9 113.9£0.7 105.1+0.6 114.8+0.6 121.6+0.5 117.4+0.8
#12 107.0£5.9 111.9£0.7 103.1+0.6 113.5+0.6 119.6+0.5 115.6+0.8
#13 105.2+5.9 110.2+0.7 101.5+0.6 112.5+0.6 117.9£0.6 114.1+0.8
#14 99.8+5.9 104.3£0.7 95.8+0.6 104.0+0.6 112.1+0.5 108.0+0.8

Tab. 10.2: Valeurs des écarts d'énergie moyens A < E > pour les six autres GRB et tous les choix des
bandes d'énergie. Les valeurs sont données en keV avec les erreurs statistiques.

Scénerio | GRB 040924 | GRB 030429 | GRB 021211 | GRB 021004 | GRB 050408 | GRB 020813
#1 106.6+1.8 126.0£1.3 108.6+1.4 128.1+0.7 124.8+0.8 106.2+0.5
#2 115.6+1.8 136.0+1.3 117.7£1.4 137.7£0.7 134.5+0.8 116.2+0.5
#3 119.1£1.8 138.8+1.3 121.1+1.4 140.8+0.7 137.4£0.8 119.1+0.5
#4 72.0£1.1 90.8+£1.0 76.3£1.0 95.4+0.5 90.7+0.6 83.8+0.4
#5 68.6+1.1 88.1+0.9 72.9+1.0 92.3+0.5 87.8+0.6 80.8+0.4
#6 90.0£1.4 109.9+£1.1 93.6£1.2 114.2+0.6 109.5+0.7 97.0+0.4
#7 86.6+1.4 107.1£1.1 90.2+1.2 111.0£0.6 106.6+0.7 94.1+0.4
#8 84.4+1.4 105.4+1.1 88.0£1.2 109.1+0.6 105.0£0.7 92.1+0.4
#9 77.5£1.4 97.1+1.1 81.1£1.2 101.5+0.6 96.8+0.7 84.0+0.4
#10 104.1£1.6 124.8+1.2 107.7£1.3 128.1+0.6 124.2+0.8 108.0+0.4
#11 100.6+£1.6 122.1+£1.2 104.4+£1.3 125.0+0.6 121.3+0.8 105.1+0.4
#12 98.4+1.6 120.4£1.2 102.1£1.3 123.0£0.6 119.6+0.9 103.2+0.4
#13 96.8£1.6 119.0£1.2 100.3+£1.3 121.4+0.6 118.3+0.8 101.4+0.4
#14 91.6+1.6 112.0£1.2 95.2+1.3 115.4+0.6 111.5+0.8 95.0+0.4
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Fig. 10.3: Distribution des valeurs de la dérivée pour chaque singularité repérée par la CWT pour les douze

sursauts et cing bandes d'énergie différentes. A gauche, pour les maxima et a droite pour les minima. La
courbe en trait continu est la somme des deux gaussiennes représentées en trait interrompu et en pointillés.

10.3.1 Sélections

Sélection sur la dérivée

La distribution des valeurs de la dérivée pour tous les maxima et les minima trouvés pour
les douze sursauts dans les bandes d'énergie 20-35 keV, 8-20 keV, 8-30 keV, 30-350 keV et
60-350 keV est montrée par la figure 10.3 (points en forme de croix).

Comme on le voit, la dérivée n'est pas forcément nulle aux points donnés par la CWT. La
CWT permet d’identifier des singularités en tenant compte de la forme du signal a différentes
échelles mais ces singularités ne correspondent pas toujours a de “vrais” extrema. |l n'est donc
pas surprenant que la dérivée ne soit pas nulle a chaque fois. D'autre part, la CWT identifie
parfois des singularités qui n’en sont pas vraiment. On le remarque facilement sur figure 9.7
pour 600 < u < 650 ou il y a trois courbes de modules maximaux qui ne correspondent a
aucune singularité de la courbe de lumiére.

Les distributions de la figure 10.3 sont ajustées a |'aide de la somme de deux gaussiennes
(courbe continue) entre -0.4 et 0.4. Ces ajustements tendent a montrer la présence de deux
populations d'extrema.

La premiére population, correspondant a la gaussienne centrée sur 0, correspond a de vrais
extrema que la CWT a repéré un peu a coté de leurs positions réelles. La largeur de cette
premiére gaussienne rend donc compte de |'erreur sur la position des extrema introduite par
la CWT.

La deuxieme gaussienne, trés aplatie, qui prend en compte la queue de la distribution montre
I'existence d'extrema probablement moins bien définis. Cette deuxieme gaussienne tend a
montrer la présence de faux extrema pour lesquelles la dérivée est trés positive pour les maxima
et trés négative pour les minima.

A partir de ces distributions, nous avons choisi d’effectuer une coupure sur la valeur de la
dérivée qui éliminerait au mieux les faux extrema :

Af

— <0.2 10.4

(t - text)

pour les minima et les maxima. Cette coupure rejette environ 15% des maxima et 20% des
minima.
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Fig. 10.4: Distribution des écarts en temps pour les paires trouvées dans le cas du scénario #2.

Sélections sur I'écart en temps At

Une fois les extrema sélectionnés avec la coupure sur la dérivée, on cherche a associer chaque
extremum de la bande a basse énergie avec un extremum de la bande a haute énergie. Dans
la suite, nous appellerons paire un couple d'extrema de méme nature (minima ou maxima)
mis en relation dans les deux bandes d'énergie. Comme annoncé plus haut, les maxima et les
minima seront étudiés séparément.

Si on ne mettait pas de limite sur I'écart en temps entre les deux extrema d'une méme
paire, on pourrait fabriquer n'importe quelle paire avec les extrema des deux bandes mais sans
aucune garantie que les paires ainsi formées aient un vrai sens physique.

La figure 10.4 montre I'exemple de la distribution des At pour les paires de maxima trouvées
pour le scénario #2. Pour les autres scénarios, les distributions sont similaires et au final, nous
avons choisi d'appliquer dans tous les cas une coupure telle que

|At| < 150 ms. (10.5)

Sélections sur les coefficients de Lipschitz

Pour chaque paire, nous avons deux valeurs du coefficient de Lipschitz @ et deux valeurs
pour 'erreur dcr. A I'aide de ces grandeurs nous construisons deux variables qui vont nous
servir a sélectionner les paires candidates :

{ Qe = | —

10.
Sateus = /7T 0 (10.6)

Qeut €st I'écart entre les coefficients de Lipschitz. Nous considérons en effet ici que si deux
extrema proches dans le temps ont des valeurs de « proches, cela signifie qu'ils sont du méme
type et qu'ils ont toutes les chances d'avoir été créés par le méme phénomene.

Les sélections que nous avons choisi d'appliquer sont basées sur |'étude des distributions de
Qeut € 0y pour tous les scénarios. La figure 10.5 montre ces distributions dans le cas du
scénario #1.

Nous avons retenu les coupures suivantes, pour les minima et les maxima :

(10.7)

AQeut < 0.4
Oyt < 0.045.
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Fig. 10.5: Distributions de acu: (3 gauche) et dacy: (3 droite) pour le scénario #1. Le maximum de la
distribution de da,: est ajusté avec une gaussienne pour relever sa position (ici le fit donne 0.0157+0.0004).

Tab. 10.3: Nombre de paires obtenues avant et aprés les sélections sur geys et aeyr €n Sommant sur tous
les sursauts, pour tous les scénarios et en considérant tous les extrema.

Scenario | Avant coupures | Aprés coupures | Efficacité
#1 154 111 2%
#2 105 77 73%
#3 121 81 67%
#4 121 82 68%
#5 104 73 70%
#6 127 79 62%
#7 104 65 62%
#8 103 60 58%
#9 148 96 65%
#10 128 76 59%
#11 109 69 63%
#12 105 66 63%
#13 92 52 56%
#14 148 104 70%

Moyenne : 65%

La coupure sur da,: est basée sur la position du maximum de la distribution. Ce maximum
est en moyenne de 0.015 pour tous les scénarios et nous avons choisi de prendre une limite
égale a trois fois cette valeur, soit 0.045. L'efficacité des coupures, donnée par le tableau 10.3,
reste stable quel que soit le scénario choisi.

10.4 Résultats

10.4.1 At en fonction de K,

Apres application de toutes les coupures et sélections, on détermine pour chaque sursaut la
valeur At, moyenne des écarts en temps entre les pics d'émissions pour toutes les paires, ainsi
que la valeur correspondante de la RMS. Nous obtenons donc une valeur de At ainsi qu'une
valeur de la RMS pour chaque sursaut, c'est-a-dire pour chaque valeur de Kj.

A partir de la RMS, en notant N le nombre de paires et [y, la largeur du bin choisie pour
réaliser les courbes de lumiére (cf. Tab. 9.2, Chap. 9), I'erreur sur At est déterminée de la
maniéere suivante :

— si une seule paire est trouvée, I'erreur est définie par max(ly;,, 10 ms);

— si il y a plus d'une paire, alors I'erreur est définie par
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Fig. 10.6: Evolution de At en fonction de K; pour le scénario #2. A gauche, en considérant seulement les

minima. A droite, en considérant seulement les maxima.

® lpin/(N — 1) si la RMS est comprise entre 0 et Iy,
e RMS/(N — 1) si la RMS est supérieure a ly;p,.
Ainsi, les erreurs tiennent compte a la fois du nombre de paires trouvées pour chaque GRB,
et de la largeur du bin choisie pour les courbes de lumiere.
Comme nous cherchons a vérifier I'équation 8.13, nous allons déterminer les parametres a
et b de I'équation suivante :
At

Dans cette formule, b représente les effets sources. Ceux-ci subissent un effet cosmologique
au méme titre que I'écart en temps At. C'est pourquoi nous divisons At par (1 + z) pour
obtenir une relation affine en fonction de K. Le paramétre a dépend de I'échelle de gravitation
quantique et on s'attend normalement a ce qu'il soit positif puisque I'effet doit augmenter avec
la distance.

La figure 10.6 montre |'évolution de At en fonction de K; pour le scénario #2 lorsque I'on
consideére les minima (a gauche) et les maxima (a droite). Tous les résultats des fits sont
regroupés dans le tableau 10.4 (page suivante). A voir ces résultats, on constate que

— les maxima et les minima ont des comportements tres différents ;

— pour les maxima, les valeurs de a et de b sont dans la majorité des cas compatibles avec

zéro, a 30 ;

— pour les minima, 70% des scénarios donnent des valeurs de a significatives, et les valeurs

de b sont souvent significatives également.

Cette différence de comportement entre les minima et les maxima ne pourrait étre pleinement
comprise avant une étude plus poussée. Notamment, le fait que I'effet ne soit pas significatif
dans les maxima nous incite a compléter |'étude par la recherche d'une limite sur I'échelle de
gravitation quantique par une méthode de minimisation de 2.

10.4.2 Détermination d’une limite sur E,; par minimisation de y?

Dans cette section, nous allons déterminer une limite inférieure sur I'échelle de gravitation
quantique Eq¢. En fait, nous allons chercher dans quelle mesure les écarts temporels mesurés
entre des photons d'énergies différentes peuvent étre dus a un effet de gravitation quantique,
en supposant cet effet linéaire.
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Tab. 10.4: Résultats des ajustements par I'équation 10.8 pour les minima et les maxima. Les erreurs données
ici sont les erreurs des ajustements normalisées 3 x?/ndf ~ 1.

Minima Minima

Scenario a b a b

#1 0.0178+0.0274 | -0.0047+0.0094 0.0448+0.1577 | -0.005540.0587
#2 0.0985+0.0685 | -0.0405+0.0250 | -0.1591+40.1753 0.0410+0.0662
#3 0.1302+0.0640 | -0.0504+0.0235 | -0.00184-0.0295 0.0034+0.0106
#4 0.0813+0.2044 | -0.0524+0.0754 | -0.050140.1868 0.0045+0.0699
#5 0.122440.0723 | -0.0431+0.0267 | -0.1747+0.1480 0.0461+0.0548
#6 0.2015+0.0316 | -0.0702+0.0098 | -0.014240.0208 0.0100+0.0067
#7 0.2499+0.1538 | -0.0662+0.0561 0.0491+0.0566 | -0.0192+0.0203
#8 0.3321+0.0842 | -0.1005+0.0290 | -0.128140.0196 0.0387+0.0067
#9 0.1071+0.0777 | -0.0544+0.0277 | -0.1090+0.1263 0.0272+0.0462
#10 0.2193+0.0696 | -0.0691+0.0249 | -0.019140.0247 0.0135+0.0084
#11 0.0989+0.0743 | -0.0353+0.0275 0.0038+0.0760 | -0.0066+0.0261
#12 0.1597+0.0864 | -0.0589+0.0317 | -0.0326+0.0927 0.0280+0.0321
#13 0.3428+0.0760 | -0.102340.0258 0.0359+0.0389 | -0.016040.0129
#14 0.2922+0.0918 | -0.0816+0.0331 | -0.0383+0.1379 0.0174+0.0519

Pour cela, nous allons utiliser I'approche fréquentiste et définir la fonction de vraisemblance

L par
(M
L = exp (—%) : (10.9)
ol la fonction 2 est définie pour chaque scénario par :
2
2 (8 — b aM) K,
o= % : (10.10)
tous les GRBs <1j_lzz> + O'Z
avec | A<E
< >y
(M) = — 10.11
a"b( ) H(] M ( O )

Dans les équations ci-dessus, l'indice ¢ représente les sursauts. Pour chaque sursaut, nous
avons une valeur de I'écart en temps moyen At;, I'erreur sur cette valeur o; et une valeur
de I'écart en énergie moyen A < E >; (cf. Tab. 10.1 et 10.2). Les valeurs de b et I'erreur
correspondante o, sont données dans le tableau 10.4. Les valeurs des redshifts z; sont données
dans le tableau 9.1.

x? est exprimé en fonction de I'échelle en énergie M. C'est ce parametre que nous allons
faire varier pour minimiser la fonction. Dans la suite, x? sera toujours divisé par le nombre de
degrés de liberté (ndf pour number of degrees of freedom) avec ndf = nombre de sursaut - 2.
La valeur de ndf change d'un scénario a I'autre. Ensuite, le x? est normalisé par rapport a
sa valeur minimum? et enfin, il est décalé de 1 de maniére 3 amener son minimum a zéro
(d’ou le A dans la notation A(x?/ndf)). Cela nous permet d’obtenir directement les limites
3 95% de niveau de confiance par intersection des courbes A(y?/ndf) = f(M) avec la droite
d'ordonnée 3.96.

En guise de test, nous cherchons dans un premier temps a voir comment évolue le x? en
fonction de AFE. C'est ce que montre la figure 10.7, pour laquelle AFE varie entre 25 keV et
1 MeV, les autres parameétres étant constants. La limite est |'abscisse de la premiére intersection

2Cette valeur minimum est ainsi ramenée 3 1.
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Fig. 10.7: A gauche, évolution du x? en fonction de M pour différentes valeurs de AE, tous les autres

parametres restant constants. Pour cette figure, a est positif. A droite, limites 3 95% CL obtenues avec la
figure de gauche en fonction de AF.

entre la courbe du x? et la droite d’ordonnée 3.96 (pour un niveau de confiance 3 95%). On
vérifie que cette limite augmente linéairement quand AFE augmente. Ceci est illustré par le
graphique de droite.

Apres cette vérification, nous pouvons passer a I'étude de I'évolution de x? en fonction de
M pour tous les scénarios. Les fonctions x?/ndf = f(M) présentent un minimum dont les
valeurs sont regroupées dans le tableau 10.5 (page 177). On remarque que tous les scénarios
donnent un minimum du x?/ndf inférieur a 1, exceptés les scénarios #8 et #10 pour les
maxima. Le scénario #8 en particulier donne une valeur tres supérieure a 1, si bien que nous
avons décidé de le rejeter.

La figure 10.8 (page 176) montre les courbes de A(x?/ndf) pour chaque scénario, pour les
minima et les maxima. Les limites a 95% de niveau de confiance sont reportées dans le tableau
10.6. Elles sont globalement toutes comprises entre 10** GeV et 10*® GeV.

Les courbes de la figure 10.8 qui ne présentent pas de minimum et tendent vers O corres-
pondent aux cas ol a est négatif, ce qui va a I'encontre de |'effet attendu compte-tenu de
notre modele. Le fait que I'effet avec les maxima soit peu significatif quelque soit le scénario
est confirmé par la figure : les courbes ne présentent pas de minima trés marqués. D'autre
part, il ne semble pas y avoir de valeur préférée de la limite sur Fgg. La limite la plus haute
obtenue dans le cas ou a est positif est celle du scénario #13, c'est-a-dire pour les bandes
8-50 keV et 50-350 keV. Cette limite vaut 5.0x10* GeV. Si on n'impose pas que a soit
positif, la meilleure limite est 1.2x 10 GeV. Elle est obtenue pour le scénario #3, c'est-a-dire
le scénario pour lequel le bras de levier en énergie est le plus grand pour tous les sursauts
(cf. Tab. 10.1 et 10.2).

Pour les minima, presque tous les scénarios montrent un effet significatif et il semble y
avoir une valeur de Eq¢ préférée entre 10'* GeV et 2x10™ GeV. Ces deux observations sont
difficiles a interpréter. Nous y reviendrons dans les conclusions.

Pour finir, nous allons encore examiner comment varie a en fonction de la limite sur Egq
(cf. Fig. 10.9). Pour les minima, il semble exister une corrélation entre a et la limite sur Eqq.
Plus a est petit, plus la limite est grande. Pour les maxima, cette corrélation est moins nette et
a augmente avec la valeur de la limite. Mais pour les minima aussi bien que pour les maxima,
on remarque que a s'annule pour une valeur de M proche de 105 GeV.

A partir des maxima et en faisant I'hypothése de |'absence de signal dii a la gravité quantique
(a ~ 0), notre meilleure limite sur Fg¢ est donc 10'> GeV.
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Fig. 10.8: Evolution de x2 en fonction de M pour les minima
(en haut) et les maxima (en bas).

s1e3ynsai : g-31 JH.p sinesins sap ajjaiodway asAjeuy, 01 a4dey)



10.5. Discussion 177

Tab. 10.5: Valeurs minimums des x?/ndf obtenus Tab. 10.6: Valeurs des limites sur Egc (GeV)

avec les différents scénarios pour les minima et les obtenues avec les différents scénarios pour les minima

maxima. lci, il s'agit du minimum du x? défini par et les maxima.

I"équation 10.10, avant normalisation.

Scénario | Minima | Maxima Scénario Minima Maxima

#1 0.686 0.128 #1 7.1 x 101 | 3.3 x 10™%
#2 0.290 0.537 #2 3.2 x 10 | 3.1 x 10
#3 0.189 0.455 #3 2.9 x 10™ | 1.2 x 1015
#4 0.048 0.085 #4 1.7 x 10* | 4.0 x 1014
#5 0.158 0.878 #5 1.9 x 10 | 1.8 x 10™*
#6 0.578 0.801 #6 1.8 x 10 | 1.1 x 1015
#7 0.156 0.278 #7 1.4 x 10* | 4.0 x 1014
#8 0.541 24.62 #8 9.4 x 1013 -
#9 0.194 0.449 #9 1.8 x 10* | 3.2 x 1014
#10 0.297 1.263 #10 1.6 x 101* | 1.1 x 10'®
#11 0.175 0.389 #11 3.1 x 10" | 4.3 x 10™
#12 0.228 0.543 #12 2.1 x 10" | 4.1 x 104
#13 0.548 0.464 #13 1.1 x 10* | 5.0 x 1014
#14 0.408 0.260 #14 1.1 x 10'* | 4.0 x 1014

10.5 Discussion

10.56.1 Effets systématiques

Tout au long de cette étude, différents effets systématiques ont pu étre évalués.

En ce qui concerne le débruitage, nous avons testé deux types d'ondelettes, et plusieurs
valeurs pour le niveau de décomposition L.

Le fait de choisir I'ondelette Symmlet-10 ou |'ondelette Daubechies-10 ne modifie pas la
position des extrema déterminée par la CWT. Ceci n'est guére étonnant dans la mesure ou les
deux fonctions sont assez semblables lorsqu'elles présentent toutes les deux dix moments nuls.

La figure 10.10 (page suivante) montre le résultat du débruitage avec deux niveaux de
décompositions différents. Nous avons jugé que pour L = 5, la courbe perdait trop de ses
irrégularités et que pour L =7, il y en avait trop pour que |'analyse reste pertinente. Le choix
du seuil ne modifie pas la position des extrema mais seulement leur nombre et nous avons pu
observer que ce choix n'a pas d'influence significative sur la limite sur Egg.

Différentes coupures ont été testées pour la détermination des intervalles de recherche des
extrema (cf. Sec. 9.2.2). Nous avons essayé une valeur de la coupure a 2 oy Le fait d'aug-
menter la valeur du seuil a pour effet de faire diminuer le nombre de paires candidates et
donc d’'altérer la sensibilité de notre étude. Pourtant, |a encore, la limite finale ne varie pas de
maniere significative.

Pour la coupure sur la dérivée, nous avons envisagé une valeur de la coupure plus sélective
a 0.1. Ce choix supprime presque la moitié des extrema (environ 46%). Nous avons donc
préféré la coupure a 0.2 pour conserver une statistique acceptable.

Plusieurs valeurs de coupures ont été testées pour la sélection finale des paires. L'utilisation
de coupures plus sélectives sur dare,: €t aeyt, avec :

Qleyt < 02 Qleut < 04
{ St < 0.045 { S0 < 0.021 (10.12)

n'ont montré aucune évolution des résultats tout en faisant diminuer la statistique. Nous ne
les avons donc pas retenues.

Pour résumer, les différents tests que nous avons menés n'ont jamais entrainé une variation
significative de notre limite sur I'échelle de gravitation quantique. Mis a part le choix de
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Fig. 10.10: Effet du choix du niveau de décomposition sur la qualité du débruitage. Exemple de la courbe
de lumiére du GRB 041006 entre 60 et 350 keV. En haut avec L = 5 et en bas avec L = 7.

I'ondelette de débruitage, tous ces essais donnent un nombre de paires plus ou moins élevé,
ce qui rend notre analyse plus ou moins sensible, mais la meilleure limite finale reste toujours
aux environs de 10%° GeV.

10.5.2 A propos des effets source

Les études temporelles sur les sursauts comme celle que nous avons présentée dans ce
chapitre se heurtent a deux problémes principaux, liés a ce que I'on appelle les effets source,
les effets intrinseques liés a I'émission gamma des sursauts.

Nous avons vu au chapitre 2 (Sec. 2.3.3) que les pics d'émission sont plus courts et arrivent
plus tot a haute énergie qu'a basse énergie. Cet effet s'oppose a celui induit par la gravitation
quantique. Il est donc nécessaire de raisonner en terme d'écart temporel moyen et d'étudier
des sources a des distances différentes. C'est ce que nous avons fait.

Le deuxieme probleme vient du fait que les sursauts lointains que I'on détecte sont souvent
plus brillants que les sursauts proches. Ces sursauts plus brillants présentent des décalages en
temps plus faibles et comme les pics d'émission de haute énergie sont en avance par rapport
aux pics de basse énergie, cela mime |'effet de gravitation quantique.

L'idéal serait donc de pouvoir tenir compte des effets sources, en appliquant une des deux
(ou les deux) méthodes suivantes :

— modéliser les effets sources;

— sélectionner un groupe de sursauts de luminosité comparables.

La modélisation des effets sources sort du cadre de cette these, mais elle deviendra de plus
en plus nécessaire avec |'augmentation du nombre de sursauts détectés et la possibilité de
placer des limites plus contraignantes sur Eg¢.

L'étude d'un sous-groupe de sept GRB avec une luminosité comprise entre 1052 erg et
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4x10% erg donne des résultats globalement similaires 3 ceux obtenus avec |'ensemble complet
de sursauts, mais les limites sur Elg¢ sont un peu plus faibles du fait du manque de statistiques
et du bras de levier en énergie plus restreint. Toutefois, dans le cas des minima, on observe
toujours une valeur préférée de la limite sur I'échelle de gravitation quantique.

10.6 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons décrit notre analyse des courbes de lumiére des douze sursauts
gamma observés a ce jour par FREGATE pour lesquels nous disposons d'une mesure de redshift.

Les courbes de lumieres, obtenues dans plusieurs bandes d'énergie, ont été débruitées en
utilisant la transformée en ondelettes discretes. La transformée en ondelettes continues nous a
permis de localiser et de caractériser les pics d'émission. En regroupant deux extrema, I'un dans
une bande d'énergie basse et I'autre dans une bande d’énergie haute, nous avons constitué des
paires. Différents criteres de sélection ont été appliqués avant que les écarts en temps moyens
pour chaque GRB et pour toutes les paires sélectionnées soient déterminés.

Nous avons cherché a mesurer une variation des écarts temporels en fonction de la distance
des sursauts. Pour les maxima, seuls quatre scénarios donnent un effet significatif et |'évolution
du parameétre a en fonction de I'échelle de gravitation quantique nous incite a dire que notre
limite la plus fiable est

Egc > 10" GeV| (10.13)

Cette limite, comparée avec les résultats des études précédentes (cf. Sec. 8.5, Chap. 8), est tres
compétitive compte-tenu du bras de levier en énergie d'environ 130 keV dont nous disposons
avec FREGATE.

Pour les minima, tous les scénarios présentent un effet significatif et I'évolution du x? tend
3 montrer une valeur préférée de M entre 10* GeV et 2x10'* GeV.

Cet effet dans les minima, qui persiste méme avec un lot de sursauts de luminosités plus
homogenes peut étre expliqué de deux facons. Soit il s'agit d'un biais introduit par la méthode
en ondelettes pour la localisation des minima, soit c'est le résultat d’'un nouvel effet phy-
sique qui serait plus facilement détectable avec les minima. Cette hypothése impliquerait que
la Gravitation Quantique provoquerait non seulement un décalage temporel, mais aussi une
déformation des pics d'émission.

Du fait de I'importance de cette conclusion, des études complémentaires devront étre
menées avec toujours plus de données. Un travail similaire est envisagé en ajoutant a notre
échantillon de sursauts les GRB observés par HETE-2 pour lesquels nous disposons d'un
pseudo-redshift [150].

Le travail décrit dans cette partie fera I'objet d’'une publication.
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Cette these se situe dans le cadre de I'étude des Astroparticules. Pendant ces trois derniéres
années, nous avons travaillé a la préparation d'une expérience future et sur les vraies données
d'un satellite dédié a I'observation et a I'étude des sursauts gamma.

Nous avons donc pu avoir acces a deux étapes importantes dans la vie d'une expérience : la
préparation avec les phases de calibration et de prédiction a |'aide de simulations, et |'analyse
de données physiques, dont les résultats ont été confrontés avec un modele théorique.

Dans la premiére partie de ce travail, nous avons commencé par montrer que |'expérience
AMS-02, spécialisée dans la détection et la caractérisation du rayonnement cosmique chargé
aura aussi de bonnes performances pour détecter les photons dans une gamme d'énergie de
1 GeV a 300 GeV.

Cette capacité lui sera donnée par deux détecteurs : le trajectomeétre au silicium, bénéficiant
d'un champ magnétique de 0.8 T fourni par un aimant supraconducteur, et le calorimétre
électromagnétique.

Nous avons plus particulierement travaillé sur les tests de calibration du calorimétre qui se
sont déroulés au CERN en juillet 2002 : en participant aux shifts et a I'analyse des données.

Pendant cette étude, nous nous sommes concentrés sur |'étude de la stabilité du calorimétre
au cours du temps et la comparaison des données avec les résultats de la simulation Monte
Carlo. Nous avons examiné |'évolution du piédestal et du MIP pendant les quinze jours du test.
Ni les piédestaux ni le MIP ne sont restés stables. Différents problemes seraient susceptibles
d’'expliquer ce manque de stabilité :

— problémes de mise a la masse;

— problemes de stabilité de I'électronique (acquisition, alimentations).

Nous avons par exemple acquis la certitude qu'une coupure des alimentations a provoqué une
fluctuation importante du niveau du piédestal au cours des tests.

La comparaison des données du test avec les résultats de la simulation ont montré un bon
accord général. Toutefois, les énergies déposées par couche sont |égerement différentes dans
la simulation et dans les données. Ces différences pourraient provenir d’'un léger écart entre
les parameétres de la simulation et les parameétres du calorimetre réel, mais il est plus probable
que ce soit dii a une mauvaise intercalibration entre les pixels.

Pour évaluer les capacités d’AMS-02 pour la détections de photons gamma, nous avons
développé un logiciel de simulation rapide. Cet outil est suffisamment général pour étre utilisé
pour n'importe quelle expérience spatiale. Il utilise une simulation de |'orbite de la station
spatiale et une paramétrisation des acceptances du calorimeétre électromagnétique et du tra-
jectométre au silicium.

Le simulateur rapide nous a permis de faire des prédictions pour différents types de sources
gamma : des sources “classiques” comme des pulsars ou des blazars, mais aussi une source
encore hypothétique comme un halo de matiére noire supersymétrique au centre galactique.

Ainsi, les prédictions indiquent qu'en un an, AMS pourra détecter plusieurs centaines de
photons émis par le blazar 3C279 ou le pulsar du Crabe, qui est une chandelle standard de
I'astronomie gamma.

En considérant que le halo autour du centre de notre galaxie contient des neutralinos et
que ces neutralinos s'annihilent entre eux pour donner des photons, nous avons pu montrer
qu'AMS, en trois ans, permettra de donner des contraintes sur certains modeles de matiére
noire froide supersymétrique, surtout dans le cas d'un profile de densité trés piqué (cuspy).

La deuxieme partie de ce travail de theése a consisté en |'étude des courbes de lumiere de
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douze sursauts gamma observés par HETE-2 entre 2001 et 2005 pour lesquels une mesure du
redshift est disponible.

Le but de cette analyse était de chercher des écarts temporels entre photons de différentes
énergies dans le cadre d'un modéle de gravitation quantique issu de la théorie des cordes. Dans
ce modele, des gravitons se déplacant dans une dimension supplémentaire pourraient inter-
agir avec notre espace-temps a quatre dimensions en perturbant la propagation des photons.
Cela entrainerait que des photons d'énergies différentes auraient des vitesses de propagation
différentes.

Pour analyser les courbes de lumiére, nous avons employé une méthode en ondelettes. La
transformée en ondelettes discretes nous a permis de débruiter les courbes de lumiére. La
transformée en ondelettes continues nous a fourni la position des pics d'émission. Nous avons
mené une étude tres détaillée des sélections sur les extrema et sur leur association en paires.
Cela nous a permis d'évaluer les effets systématiques. Le format des données fournies par
la collaboration HETE a permis d'envisager différents scénarios pour le choix des bandes
d'énergie, ce qui n'avait jamais été fait jusqu'a présent. Le fait d’étudier plusieurs sursauts a
des distances différentes nous a permis de prendre en compte les effets systématiques liés aux
mécanismes d'émission gamma (effets sources).

En supposant une variation linéaire entre la distance du sursaut et |'écart temporel mesuré,
nous n'avons pas trouvé d’effet de gravitation quantique a +=30 pour les maxima des courbes de
lumieres. Nous avons donc déterminé une limite inférieure sur I'échelle de gravitation quantique
3 10*® GeV. Comme l'importance de I'effet dépend de I'écart en énergie entre les photons,
on peut dire que ce résultat est tout a fait compétitif compte tenu de la gamme d’'énergie de
FREGATE.

Un effet significatif a été mis en évidence pour les minima mais des études complémentaires
devront étre envisagées dans I'avenir pour confirmer ou infirmer ce résultat, qui pourrait étre
dd a un effet source encore mal connu ou mal mattrisé.
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Annexe A

Runs physiques et piédestaux du test
faisceau du calorimetre de juillet 2002

Les tableaux A.1 et A.2 donne I'ensemble des runs piédestaux et physiques qui étaient a
notre dispositions pour les diverses études du chapitre 6.

Tab. A.1: Ensemble des runs piédestaux utilisés dans ce travail de these (3 suivre).

| Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
552 120 L 220 77 | 2002-07-17 | 16 :04
553 120 W 220 77 | 2002-07-18 | 10 :05
554 120 L 220 77 | 2002-07-18 | 14 :43
557 120 P 220 77 | 2002-07-18 | 15 :38
573 120 P 238 78 | 2002-07-18 | 21 :43
586 120 p 238 78 | 2002-07-19 | 04 :47
592 120 P 287 107 | 2002-07-19 | 07 :03
593 120 D 287 107 | 2002-07-19 | 09 :05
602 120 P 296 116 | 2002-07-19 | 13 :45
613 120 P 314 | 123.9 | 2002-07-19 | 19 :00
631 120 D 314 | 133.2 | 2002-07-20 | 06 :00
641 120 p 238 78 | 2002-07-20 | 10 :07
652 120 P 305 152 | 2002-07-20 | 14 :26
655 120 P 323 152 | 2002-07-21 | 00 :14
664 120 P 341 170 | 2002-07-21 | 03 :51
675 120 p 260 179 | 2002-07-21 | 08 :28
694 120 p 302 152 | 2002-07-21 | 17 :15
708 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 22 :52
723 120 D 302 562 | 2002-07-22 | 02 :55
731 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 04 :04
754 10 e 283.8 | 125 | 2002-07-22 | 16 :39
759 15 e” 302 134 | 2002-07-22 | 20 :00
770 20 e 248 89 | 2002-07-23 | 01 :03
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Tab. A.1: Ensemble des runs piédestaux utilisés dans ce travail de these (suite).

| Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
780 20 e~ 302 143 | 2002-07-23 | 05 :28
794 6 e~ 302 152 | 2002-07-23 | 14 :39
799 6 e~ 338.3 | 107.8 | 2002-07-23 | 17 :25
802 3 e 302 152 | 2002-07-24 | 01 :38
805 3 e 302 152 | 2002-07-24 | 04 :42
811 120 e 304.9 | 143.2 | 2002-07-24 | 21 :35
819 120 e~ 359.2 | 197.1 | 2002-07-25 | 00 :57
829 120 e~ 251.2 | 106.9 | 2002-07-25 | 05 :03
842 120 e~ 304 151 | 2002-07-25 | 09 :35
849 120 e 268 151 | 2002-07-25 | 12 :15
859 120 e~ 304 151 | 2002-07-25 | 17 :08
868 120 e~ 304 151 | 2002-07-25 | 20 :58
879 120 e~ 259 97 2002-07-26 | 01 :12
891 120 e~ 268 79 2002-07-26 | 05 :51
896 120 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 09 :59
925 120 e~ 275 404 | 2002-07-26 | 13 :26
042 120 e~ 235 78 2002-07-26 | 15 :42
954 120 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 18 :29
971 80 e 338 116 | 2002-07-26 | 23 :41
976 50 e 302 152 | 2002-07-27 | 01 :02
990 30 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 08 :07
1001 6 e~ 302 143 | 2002-07-27 | 13 :59
1011 50 e~ 235 78 2002-07-27 | 18 :32
1028 50 e 302 152 | 2002-07-27 | 21 :36
1043 50 e 365 404 | 2002-07-27 | 23 :02
1058 50 e~ 248 674 | 2002-07-28 | 00 :56
1075 50 e~ 365 125 | 2002-07-28 | 02 :33
1090 50 e~ 203 197 | 2002-07-28 | 04 :04
1105 50 e~ 842 80 2002-07-28 | 05 :47
1115 120 e 464 161 | 2002-07-28 | 11 :57
1131 120 D 572 79 2002-07-28 | 18 :00
1146 120 D 572 197 | 2002-07-28 | 21 :51
1148 120 D 365 404 | 2002-07-28 | 22 :28
1163 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 01 :15
1175 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 08 :31
1179 120 D 842 107 | 2002-07-29 | 09 :33
1191 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 11 :21
1209 180 D 305 78 2002-07-29 | 19 :15
1217 50 e~ 242 80 2002-07-30 | 00 :02
1223 50 e~ 287 80 2002-07-30 | 01 :36
1229 50 e~ 332 80 2002-07-30 | 02 :59
1233 50 e~ 359 80 2002-07-30 | 03 :45
1241 50 e~ 302 154 | 2002-07-30 | 06 :20




Tab. A.1: Ensemble des runs piédestaux utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
1271 120 D 1238 | 134 | 2002-07-30 | 23 :00
1279 120 e” 1238 | 116 | 2002-07-31 | 03 :15
1280 120 e~ 1238 | 116 | 2002-07-31 | 03 :19
1281 120 e” 1238 | 116 | 2002-07-31 | 03 :24
1282 120 e~ | 1238 | 116 | 2002-07-31 | 03 :26
Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (3 suivre).
Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
558 120 P 232 97 | 2002-07-18 | 15 :04
568 120 P 255 111 | 2002-07-18 | 18 :22
569 120 P 261 116 | 2002-07-18 | 18 :04
570 120 P 265 118 | 2002-07-18 | 19 :04
571 120 Y 238 82 | 2002-07-18 | 19 :03
574 120 p 256 96 | 2002-07-18 | 21 :57
575 120 P 260 98 | 2002-07-18 | 22 :41
576 120 D 269 98 | 2002-07-18 | 23 :12
577 120 P 278 98 | 2002-07-18 | 23 :41
578 120 p 287 98 | 2002-07-19 | 00 :11
579 120 D 296 98 | 2002-07-19 | 01 :49
580 120 D 305 98 | 2002-07-19 | 02 :15
581 120 P 314 98 | 2002-07-19 | 02 :41
582 120 P 323 98 | 2002-07-19 | 03 :07
583 120 D 332 98 | 2002-07-19 | 03 :33
584 120 D 341 98 | 2002-07-19 | 03 :58
585 120 p 341 107 | 2002-07-19 | 04 :23
587 120 D 332 107 | 2002-07-19 | 04 :49
588 120 P 323 107 | 2002-07-19 | 05 :15
589 120 P 314 107 | 2002-07-19 | 05 :39
590 120 Y 305 107 | 2002-07-19 | 06 :07
591 120 Y 296 107 | 2002-07-19 | 06 :34
594 120 D 287 107 | 2002-07-19 | 09 :56
595 120 P 278 107 | 2002-07-19 | 10 :26
596 120 P 269 107 | 2002-07-19 | 10 :55
597 120 p 260 107 | 2002-07-19 | 11 :02
598 120 p 260 116 | 2002-07-19 | 11 :54
599 120 P 269 116 | 2002-07-19 | 12 :28
600 120 D 278 116 | 2002-07-19 | 13 :00
601 120 P 287 116 | 2002-07-19 | 13 :19
603 120 Y 296 116 | 2002-07-19 | 13 :46
604 120 p 305 116 | 2002-07-19 | 14 :17
605 120 P 314 116 | 2002-07-19 | 15 :00
606 120 P 323 116 | 2002-07-19 | 15 :02

191



192 Annexe A. Runs physiques et piédestaux du test faisceau de juillet 2002

Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

| Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
607 120 P 332 116 | 2002-07-19 | 15 :51
608 120 P 3409 | 116 | 2002-07-19 | 16 :02
609 120 D 340.9 | 124.9 | 2002-07-19 | 16 :47
610 120 D 331.9 | 124.9 | 2002-07-19 | 17 :15
611 120 D 322.8 | 124.9 | 2002-07-19 | 17 :45
612 120 D 314 | 124.9 | 2002-07-19 | 18 :35
614 120 P 305 | 123.9 | 2002-07-19 | 19 :06
615 120 [ 296.2 | 123.9 | 2002-07-19 | 19 :32
616 120 P 286.7 | 123.9 | 2002-07-19 | 20 :01
617 120 P 278 | 123.9 | 2002-07-19 | 21 :08
618 120 P 269.1 | 123.9 | 2002-07-19 | 21 :34
619 120 P 259.9 | 123.9 | 2002-07-19 | 22 :00
620 120 D 260 | 133.2 | 2002-07-19 | 22 :24
621 120 D 251 | 133.2 | 2002-07-19 | 22 :05
622 120 D 242 | 133.2 | 2002-07-19 | 23 :00
623 120 P 232.9 | 133.2 | 2002-07-19 | 23 :41
624 120 P 224 | 133.2 | 2002-07-20 | 00 :08
625 120 P 269 | 133.2 | 2002-07-20 | 00 :35
626 120 D 278 | 133.2 | 2002-07-20 | 01 :00
627 120 P 287 | 133.2 | 2002-07-20 | 01 :25
628 120 P 296 | 133.2 | 2002-07-20 | 02 :00
629 120 P 305 | 133.2 | 2002-07-20 | 05 :00
630 120 P 314 | 133.2 | 2002-07-20 | 05 :30
632 120 P 323 | 133.2 | 2002-07-20 | 06 :01
633 120 P 332 | 133.2 | 2002-07-20 | 06 :29
634 120 P 341 134 | 2002-07-20 | 06 :59
635 120 P 341 143 | 2002-07-20 | 07 :20
636 120 P 332 143 | 2002-07-20 | 07 :45
637 120 P 323 143 | 2002-07-20 | 08 :12
638 120 P 314 143 | 2002-07-20 | 08 :39
639 120 P 305 143 | 2002-07-20 | 09 :05
640 120 P 296 143 | 2002-07-20 | 09 :31
642 120 P 287 143 | 2002-07-20 | 10 :09
643 120 P 278 143 | 2002-07-20 | 10 :37
044 120 D 269 143 | 2002-07-20 | 11 :02
0645 120 D 260 143 | 2002-07-20 | 11 :27
646 120 P 260 152 | 2002-07-20 | 11 :55
647 120 D 269 152 | 2002-07-20 | 12 :21
648 120 [ 278 152 | 2002-07-20 | 12 :46
649 120 D 287 152 | 2002-07-20 | 13 :12
650 120 P 296 152 | 2002-07-20 | 13 :03
651 120 P 305 152 | 2002-07-20 | 14 :00
653 120 D 314 152 | 2002-07-20 | 14 :03




Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date |[Heure
654 120 P 323 152 | 2002-07-20 | 23 :48
656 120 P 332 152 | 2002-07-21 | 00 :15
657 120 D 341 152 | 2002-07-21 | 00 :41
658 120 D 341 161 | 2002-07-21 | 01 :05
659 120 D 332 161 | 2002-07-21 | 01 :32
660 120 P 323 161 | 2002-07-21 | 02 :03
661 120 P 323 170 | 2002-07-21 | 02 :28
662 120 P 332 170 | 2002-07-21 | 03 :02
663 120 P 341 170 | 2002-07-21 | 03 :29
665 120 P 341 179 | 2002-07-21 | 03 :54
666 120 P 332 179 | 2002-07-21 | 04 :21
667 120 P 323 179 | 2002-07-21 | 04 :47
668 120 P 314 179 | 2002-07-21 | 05 :13
669 120 P 305 179 | 2002-07-21 | 05 :38
670 120 P 296 179 | 2002-07-21 | 06 :06
671 120 P 287 179 | 2002-07-21 | 06 :31
672 120 P 278 179 | 2002-07-21 | 07 :00
673 120 P 269 179 | 2002-07-21 | 07 :25
674 120 D 260 179 | 2002-07-21 | 08 :02
676 120 P 260 170 | 2002-07-21 | 08 :30
677 120 P 269 170 | 2002-07-21 | 08 :55
678 120 D 278 170 | 2002-07-21 | 09 :22
679 120 P 287 170 | 2002-07-21 | 09 :48
630 120 D 296 170 | 2002-07-21 | 10 :14
681 120 P 305 170 | 2002-07-21 | 10 :42
682 120 P 314.1 | 170 | 2002-07-21 | 11 :19
683 120 P 314 166 | 2002-07-21 | 11 :46
684 120 P 305 161 | 2002-07-21 | 12 :27
6385 120 P 296 161 | 2002-07-21 | 12 :56
686 120 D 287 161 | 2002-07-21 | 13 :25
687 120 D 278 161 | 2002-07-21 | 13 :51
688 120 D 269 161 | 2002-07-21 | 14 :17
689 120 P 260 161 | 2002-07-21 | 14 :43
690 120 D 248 80 2002-07-21 | 15 :21
691 120 D 248 89 2002-07-21 | 15 :52
692 120 D 356 188 | 2002-07-21 | 16 :21
693 120 P 356 197 | 2002-07-21 | 16 :47
695 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 17 :16
696 120 [ 302 152 | 2002-07-21 | 17 :41
697 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 18 :05
698 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 18 :30
699 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 18 :55
700 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 19 :20
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Annexe A. Runs physiques et piédestaux du test faisceau de juillet 2002

Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
701 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 19 :45
702 120 [ 302 152 | 2002-07-21 | 20 :11
703 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 20 :39
704 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 21 :05
705 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 21 :30
7006 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 21 :56
707 120 D 302 152 | 2002-07-21 | 22 :02
709 120 [ 302 152 | 2002-07-21 | 22 :53
710 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 23 :19
711 120 P 302 152 | 2002-07-21 | 23 :43
712 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 00 :08
732 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 04 :55
733 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 05 :03
734 120 D 302 152 | 2002-07-22 | 05 :05
735 120 D 302 152 | 2002-07-22 | 06 :18
736 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 06 :45
737 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 07 :15
738 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 07 :04
739 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 08 :05
740 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 08 :03
741 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 09 :41
742 120 D 302 152 | 2002-07-22 | 10 :15
743 120 P 302 152 | 2002-07-22 | 10 :03
747 10 e 302 152 | 2002-07-22 | 12 :01
748 10 e 302 152 | 2002-07-22 | 12 :45
749 10 e 356 152 | 2002-07-22 | 13 :03
750 10 e~ 356 152 | 2002-07-22 | 14 :08
751 10 e~ 2479 | 89.1 | 2002-07-22 | 14 :41
752 10 e~ 266 107 | 2002-07-22 | 15 :02
753 10 e 283.8 | 125 | 2002-07-22 | 16 :03
755 10 e~ 302 143 | 2002-07-22 | 16 :43
756 10 e~ 320 161 | 2002-07-22 | 17 :11
757 10 e~ 338 | 179.1 | 2002-07-22 | 17 :41
758 15 e~ 338 | 179.1 | 2002-07-22 | 19 :35
760 15 e 302 134 | 2002-07-22 | 20 :03
761 15 e~ 302 134 | 2002-07-22 | 20 :27
762 15 e 302 | 143.1 | 2002-07-22 | 20 :54
763 15 e~ 302 | 143.1 | 2002-07-22 | 21 :19
764 20 e 302 | 143.1 | 2002-07-22 | 22 :02
765 20 e 302 | 143.1 | 2002-07-22 | 22 :05
766 20 e 284 125 | 2002-07-22 | 23 :27
767 20 e~ 266 125 | 2002-07-22 | 23 :56
768 20 e~ 248 125 | 2002-07-23 | 00 :25




Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date |[Heure
769 20 e~ 248 107 | 2002-07-23 | 00 :58
771 20 e~ 248 89 2002-07-23 | 01 :31
772 20 e~ 266 89 2002-07-23 | 02 :00
773 20 e~ 284 89 2002-07-23 | 02 :03
774 20 e~ 284 107 | 2002-07-23 | 03 :00
775 20 e~ 266 107 | 2002-07-23 | 03 :03
776 20 e~ 266 107 | 2002-07-23 | 03 :b7
778 20 e~ 302 143 | 2002-07-23 | 04 :31
779 20 e~ 302 143 | 2002-07-23 | 05 :00
781 20 e 284 125 | 2002-07-23 | 05 :31
782 20 e~ 266 125 | 2002-07-23 | 06 :00
783 20 e~ 248 125 | 2002-07-23 | 06 :23
784 20 e~ 248 107 | 2002-07-23 | 07 :00
785 20 e 248 89 2002-07-23 | 07 :23
786 20 e~ 284 107 | 2002-07-23 | 08 :06
787 20 e~ 284 89 2002-07-23 | 08 :38
788 20 e~ 266 89 2002-07-23 | 09 :16
789 6 e~ 302 152 | 2002-07-23 | 11 :57
790 6 e 302 152 | 2002-07-23 | 12 :15
791 6 e 302 152 | 2002-07-23 | 12 :52
792 6 e~ 302 152 | 2002-07-23 | 13 :24
793 6 e~ 302 152 | 2002-07-23 | 14 :00
795 6 e~ 302 134 | 2002-07-23 | 14 :45
796 6 e~ 320.3 | 115.8 | 2002-07-23 | 15 :26
797 6 e 320.3 | 126 | 2002-07-23 | 16 :01
798 6 e~ 338.3 | 107.8 | 2002-07-23 | 16 :51
800 6 e~ 356.2 | 89.9 | 2002-07-23 | 17 :04
801 3 e~ - 152.2 | 2002-07-23 | 19 :07
803 3 e~ 302 - 2002-07-24 | 02 :25
804 3 e 302 152 | 2002-07-24 | 02 :59
806 120 e~ 251 89 2002-07-24 | 19 :21
807 120 e~ 251 89 2002-07-24 | 19 :25
808 120 e~ 269.2 | 107.2 | 2002-07-24 | 20 :01
809 120 e 287 125 | 2002-07-24 | 20 :04
810 120 e 304.9 | 143.2 | 2002-07-24 | 21 :01
812 120 e~ 3049 | 152 | 2002-07-24 | 21 :42
813 120 e 3049 | 152 | 2002-07-24 | 22 :02
814 120 e~ 304.9 | 152 | 2002-07-24 | 22 :38
815 120 e 304.9 | 152 | 2002-07-24 | 23 :04
816 120 e 3229 | 161.2 | 2002-07-24 | 23 :03
817 120 e~ 3409 | 178.8 | 2002-07-25 | 00 :03
818 120 e~ 359.2 | 197.1 | 2002-07-25 | 00 :32
820 120 e 269.2 | 125.1 | 2002-07-25 | 01 :02
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Annexe A. Runs physiques et piédestaux du test faisceau de juillet 2002

Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
821 120 e 251 | 125.1 | 2002-07-25 | 01 :27
3822 120 e~ 242.1 | 125.1 | 2002-07-25 | 01 :53
823 120 e~ 251.1 | 79.9 | 2002-07-25 | 02 :02
824 120 e 269 79.9 | 2002-07-25 | 02 :52
825 120 e 287 79.9 | 2002-07-25 | 03 :17
826 120 e~ 287 89.1 | 2002-07-25 | 03 :43
827 120 e~ 287 | 106.9 | 2002-07-25 | 04 :09
828 120 e~ 251.2 | 106.9 | 2002-07-25 | 04 :37
830 120 e 287 | 142.9 | 2002-07-25 | 05 :05
831 120 e 287 | 178.9 | 2002-07-25 | 05 :31
832 120 e~ 304.9 | 125.1 | 2002-07-25 | 05 :59
833 120 e~ 322.9 | 125.1 | 2002-07-25 | 06 :25
334 120 e~ 340.9 | 125.1 | 2002-07-25 | 06 :05
835 120 e 358.9 | 125.1 | 2002-07-25 | 07 :15
895 120 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 09 :57
897 120 e~ 320 152 | 2002-07-26 | 10 :04
898 120 e~ 338 170 | 2002-07-26 | 10 :29
899 120 e~ 356 188 | 2002-07-26 | 10 :44
900 120 e~ 302 134 | 2002-07-26 | 10 :59
901 120 e 248 82 2002-07-26 | 11 :16
902 120 e~ 284 116 | 2002-07-26 | 11 :29
018 120 e 311 152 | 2002-07-26 | 12 :55
919 120 e 311 152 | 2002-07-26 | 01 :04
947 150 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 16 :07
048 150 e 302 152 | 2002-07-26 | 16 :29
949 150 e 302 152 | 2002-07-26 | 16 :54
950 150 e~ 329 170 | 2002-07-26 | 17 :21
051 100 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 17 :05
952 100 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 18 :01
953 120 e 302 152 | 2002-07-26 | 18 :13
955 120 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 18 :44
967 80 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 22 :04
068 80 e~ 302 152 | 2002-07-26 | 22 :15
969 80 e~ 338 152 | 2002-07-26 | 22 :45
970 80 e 338 116 | 2002-07-26 | 23 :11
972 50 e~ 338 116 | 2002-07-26 | 23 :53
973 50 e~ 329 107 | 2002-07-26 | 23 :58
974 50 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 00 :29
975 50 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 00 :55
977 35 e 302 152 | 2002-07-27 | 01 :48
978 35 e 302 152 | 2002-07-27 | 01 :55
979 50 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 02 :12
980 30 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 02 :25




Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
981 30 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 02 :39
082 30 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 03 :23
983 30 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 03 :36
084 30 e 329 152 | 2002-07-27 | 04 :37
985 30 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 05 :33
086 30 e~ 329 152 | 2002-07-26 | 06 :35
087 30 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 07 :16
088 30 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 07 :29
989 30 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 07 :37
991 20 e 329 152 | 2002-07-27 | 08 :21
992 20 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 08 :27
9903 20 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 09 :31
994 20 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 09 :39
995 10 e 302 152 | 2002-07-27 | 10 :24
996 10 e 302 152 | 2002-07-27 | 10 :33
997 10 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 10 :44
008 10 e~ 329 152 | 2002-07-27 | 11 :31
999 10 e~ 302 143 | 2002-07-27 | 13 :18
1000 6 e 302 143 | 2002-07-27 | 13 :41
1002 6 e 302 152 | 2002-07-27 | 14 :07
1026 50 e~ 302 152 | 2002-07-27 | 20 :41
1027 50 e 302 152 | 2002-07-27 | 21 :12
1108 35 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 07 :01
1109 35 e 302 152 | 2002-07-28 | 07 :11
1110 35 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 08 :01
1111 35 e 302 152 | 2002-07-28 | 08 :15
1112 35 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 08 :21
1113 35 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 09 :21
1114 120 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 10 :32
1120 180 e~ 869 188 | 2002-07-28 | 13 :01
1121 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 13 :18
1122 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 13 :28
1123 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 13 :b4
1124 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 14 :21
1125 180 e 302 152 | 2002-07-28 | 14 :47
1126 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 15 :17
1127 180 e 302 152 | 2002-07-28 | 15 :43
1128 180 e~ 302 152 | 2002-07-28 | 16 :09
1164 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 01 :16
1165 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 01 :21
1166 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 02 :18
1167 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 02 :45
1168 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 03 :01
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Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

| Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
1169 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 03 :35
1170 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 04 :01
1171 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 04 :25
1172 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 04 :49
1173 120 D 305 152 | 2002-07-29 | 05 :15
1192 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 11 :03
1193 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 11 :44
1194 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 11 :56
1195 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 12 :01
1196 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 12 :21
1197 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 12 :31
1198 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 12 :34
1199 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 13 :07
1200 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 13 :04
1201 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 13 :45
1202 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 14 :24
1203 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 14 :49
1204 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 16 :54
1205 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 17 :03
1206 180 D 305 152 | 2002-07-29 | 17 :53
1208 180 D 305 134 | 2002-07-29 | 18 :05
1210 180 D 305 116 | 2002-07-29 | 19 :02
1211 180 D 305 170 | 2002-07-29 | 19 :43
1212 180 D 323 152 | 2002-07-29 | 20 :02
1213 50 e 323 134 | 2002-07-29 | 21 :19
1214 3 e 305 134 | 2002-07-29 | 21 :49
1215 50 e~ 248 80 2002-07-29 | 23 :05
1216 50 e~ 242 80 2002-07-29 | 23 :51
1218 50 e~ 251 80 2002-07-30 | 00 :05
1219 50 e~ 260 80 2002-07-30 | 00 :18
1220 50 e~ 269 80 2002-07-30 | 00 :34
1221 50 e~ 278 80 2002-07-30 | 01 :09
1222 50 e~ 287 80 2002-07-30 | 01 :25
1224 50 e~ 296 80 2002-07-30 | 01 :38
1225 50 e~ 305 80 2002-07-30 | 01 :51
1226 50 e~ 314 80 2002-07-30 | 02 :11
1227 50 e~ 323 80 2002-07-30 | 02 :31
1228 50 e~ 332 80 2002-07-30 | 02 :46
1230 50 e~ 341 80 2002-07-30 | 03 :01
1231 50 e~ 350 80 2002-07-30 | 03 :16
1232 50 e~ 359 80 2002-07-30 | 03 :32
1242 50 e~ 242 89 2002-07-30 | 06 :27
1243 50 e~ 242 98 2002-07-30 | 06 :46




Tab. A.2: Ensemble des runs physiques utilisés dans ce travail de these (suite).

Run | Energie (GeV) | Particule | x | y | Date | Heure |
1244 50 e~ 242 107 | 2002-07-30 | 07 :03
1245 50 e~ 242 116 | 2002-07-30 | 07 :14
1246 50 e~ 242 125 | 2002-07-30 | 07 :29
1247 50 e 242 134 | 2002-07-30 | 07 :43
1248 50 e 242 143 | 2002-07-30 | 07 :56
1249 50 e 242 152 | 2002-07-30 | 08 :11
1250 50 e~ 242 161 | 2002-07-30 | 08 :24
1251 50 e~ 242 170 | 2002-07-30 | 08 :47
1252 50 e~ 242 179 | 2002-07-30 | 09 :01
1253 50 e 242 188 | 2002-07-30 | 09 :24
1254 50 e~ 242 197 | 2002-07-30 | 09 :38
1255 50 e~ 251 197 | 2002-07-30 | 09 :b3
1256 100 D 305 190 | 2002-07-30 | 13 :38
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Annexe B
AMSES : informations techniques

B.1 Structure

On peut accéder a
ces objets par des
variables globales.

T 1.*

|

|

1. !
TDetector |

|

|

|

| 1 1 1.*

1
| TParameters |—1|TFastSimuIatorH TExpositionMap

1 1

1.*

Interface

TProtonBck TGammaBck avec une base
de données MySQL.

Fig. B.1: Le diagramme de classe UML du simulateur rapide.

Le développement du AMSFS a été mené de la maniére la plus rigoureuse possible en suivant
les regles de la méthode UML [151] pour garantir que le code soit a la fois efficace et évolutif.
Le code est abondamment documenté.

Le code permet de représenter virtuellement n'importe quel détecteur spatial et il pourrait
par exemple étre adapté tres facilement pour tester la réponse de GLAST [152]. Pour cela,
il suffirait de changer les formules de la surface effective qui sont définies dans le fichier de
configuration.

Comme le montre le diagramme de classe simplifié de la figure B.1, le simulateur rapide
consiste en plusieurs objets, chacun représentant un élément de la simulation.

L'objet TParameters regroupe tous les parameétres de configuration de la simulation. Dés
qu'il est construit, il va lire le fichier de configuration amsfs.conf.

201
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Ce fichier de configuration, dont un exemple est reproduit en annexe B.3, permet a I'utili-
sateur de paramétrer la simulation sans pour autant avoir a recompiler tout le code. On peut
agir sur les paramétrisations de surface effective de chaque détecteur, fixer un ou plusieurs
intervalles d'intégrations ou définir un ensemble de sources. On peut aussi choisir d’afficher
les résultats a I'écran ou de les stocker dans un fichier ROOT.

TDetector représente un détecteur, ou un sous-détecteur dans le cas des expériences
constituées de plusieurs modules. Cette classe contient la paramétrisation de la surface ef-
fective.

L'objet TExpositionMap représente une carte d'exposition en coordonnées galactiques.

TSource représente une source astrophysique, avec son spectre et ses coordonnées galactique
(I, b).

La classe TCegret hérite de la classe TSource et sert d'interface entre le AMSFS et une
base de donnée contenant les 271 sources du 3¢ catalogue EGRET [153]. ROOT possede en
effet une interface avec le systeme de gestion de bases de données MySQL [154].

Le catalogue EGRET ne donne pas directement le flux différentiel des sources mais leur flux
intégré et leur indice spectral. On est dans le cas d'un spectre en loi de puissance de la forme :

F(E)=Fo E7°. (B.1)
Comme le flux intégré est défini par
F= Fo E77, (B.2)
Etp
on peut facilement obtenir Fy :
a—1
f[} = F o (83)
Ey,

Les objets TProtonBck et TGammaBck représentent respectivement les fonds proton et
gamma (galactique et extragalactique). TProtonBck est encore en phase de test au moment
de la rédaction de ce mémoire, c'est pourquoi nous ne donnons aucun résultat du AMSFS
concernant le fond proton dans le chapitre 7.

L'objet TFastSimulator représente le simulateur rapide lui-méme. Comme TParameters,
une seule instance de cet objet existe lors d'une simulation et les autres objets peuvent y
accéder a I'aide d'un pointeur global. TFastSimulator peut contenir plusieurs objets de type
TSource, TExpositionMap ou TDetector. Il permet de contrdler la simulation.

B.2 Utilisation

Le AMSFS peut fonctionner de deux manieres. Lorsque le code est compilé, une librairie
dynamique est construite qui permet d'utiliser le simulateur en mode interprété, dans une
session ROOT. Un exécutable est aussi créé pour lancer le simulateur de maniére indépendante.

Pour illustrer la simplicité d'utilisation du AMSFS, nous allons montrer |'exemple d'un script !
et I'expliquer pas a pas. Ce script permet de calculer le nombre de photons détectés par le
calorimetre et le trajectographe d’AMS pour deux sources du 3¢ catalogue EGRET.

!Programme destiné a étre interprété par CINT, I'interpréteur C++ de ROOT. Il existe des programmes
destinés a étre interprétés et d'autre qui sont compilés.
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B.2.1 Chargement de la librairie et des parameétres d’entrée

La premiére chose a faire dans le script est de charger la librairie qui a pour nom 1ibTFS.so :

if ('TClassTable : :GetDict("TFastSimulator"))
gSystem->Load ("1ibTFS.so") ;

Le test if de la premiere ligne permet d'éviter que la librairie ne soit chargée a plusieurs
reprises si on exécute plusieurs fois le script.

Maintenant que la librairie est chargée, ROOT connait tous les objets qui y sont définis
et ils peuvent étre utilisés directement. Il est possible de construire I'objet TParameters qui
contiendra toutes les variables de configuration du simulateur :

’TParameters par ;

B.2.2 Déclaration des détecteurs

Toutes les caractéristiques des détecteurs sont stockées dans le fichier de configuration. Dans
ce fichier, les détecteurs sont repérés par des numéros : 1 pour ECAL et 2 pour le STD.
Pour déclarer les détecteurs, il suffit d'écrire

// - ECAL

TDetector *Ecal = new TDetector(1l) ;
// - TRACKER

TDetector *TRK = new TDetector(2) ;

Des lors, les surfaces effectives paramétrisées, qui dépendent de I'angle d'incidence et de
I'énergie, sont stockées dans des histogrammes a deux dimensions.

B.2.3 Déclaration des sources

[I faut maintenant définir les sources. Nous allons utiliser deux sources du catalogue EGRET.
Les sources sont repérées par leur référence dans le catalogue.

Les parametres de connexion a la base MySQL (nom d'utilisateur, mot de passe) sont donnés
dans le fichier de configuration.

TCegret *s1 = new TCegret("J0534+2200") ; // Crabe
TCegret *s2 = new TCegret("J0834-4511") ; // Vela

B.2.4 Lancement de la simulation

Avant de lancer la simulation, il faut déclarer un objet TFastSimulator et charger les
sources, les détecteurs et les cartes d'exposition.
On déclare I'objet de la maniere habituelle :

’TFastSimulator fs;

Ensuite, on charge les détecteurs et les cartes d'exposition :

// Les détecteurs

fs < Ecal;

fs < TRK;

// Les cartes d’exzposition
fs.AddSkyMapsFromFile() ;
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La fonction AddSkyMapFromFile récupere en fait les cartes d'exposition dans un fichier
ROOT dont le nom est spécifié dans le fichier de configuration.
Les sources sont chargées comme les détecteurs :

fs < s1;
fs < 82;

Enfin, on lance la simulation :

fs.Run() ;

Pendant I'exécution, le simulateur calcule le nombre de photons détectés pour chaque source
et chaque détecteur. Si I'utilisateur a défini plusieurs bandes d'énergie dans le fichier de confi-
guration, les résultats sont calculés pour toutes les bandes d'énergie spécifiées.

Le fichier de configuration (amsfs.conf) est d'une importance capitale pour la simulation
puisque c'est lui qui contient tous les parameétres d'entrée. Pour qu'un exemple de ce fichier
figure dans ce mémoire sans pour autant alourdir sa lecture, nous en donnons une copie dans
la section suivante.

B.3 amsfs.conf

Voici une copie partielle du fichier de configuration du simulateur rapide d'AMS-v. Les
parametres concernant le calcul des fonds gamma et proton ne sont pas reportés. Les lignes
commencant par '#' sont ignorées lors de la lecture du fichier.

# $Id: amsfs.conf,v 1.42 2005/01/27 15:09:29 bolmont Exp $
St
## AMSFS main configuration file. ##
## J. Bolmont, 10/21/2003. ##
HHHHHHHH R HS RS H R H R R

i
# Experiment Name

amsfs.kEXP_NAME: AMS

g
# Options

amsfs.kVERBOSE: NO
amsfs.kUSE_DB: YES

i T
# Exposition maps location

# The ROOT file containing exposition maps must be in
# the directory $AMSFS/data/

amsfs.kEXPO_MAPS: expo-time.tree.root
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25 HEHHH
Output file

If the parameter amsfs.kOUTPUT_FILE is not set, all
results are written on the standard output.

If it is set, the results are written in a ROOT file
in $AMSFS.

H O H H H H

30
# amsfs.kOUTPUT_FILE: output.root

s
35 # Catalogs : Connexion to the Data Base

amsfs.kDB_NAME: mysql://gamsv01l.in2p3.fr/ams
amsfs.kDB_USER: amsfs_user
amsfs.kDB_PASS: ams2005iss
40
B L L R L R R T R R R ISR ISR R R AR IR IRl
# Energy and angle ranges :
#
# NB : all energies are expressed in GeV !
45
# Energy range in GeV.
# Incident angle range in deg.
amsfs.kENERGY_RANGE: 0.01, 1000
50  amsfs.kINCANGLE_RANGE: 120, 180

# Binning in Cos(angle) and LoglO(energy) .

# WARNING !

# We recommend the use of numbers lower than 10000
55 # and greater than 100. 1000 is OK.

amsfs.kENERGY_BINNING: 2000
amsfs.kINCANGLE_BINNING: 2000

60  HHHHHEE R
Detectors :
Effective area is defined separatly for each detector.
It is assumed to be the product of an energy-dependant
part and an angular-dependant part :

A1(x) * A2(psi)
EffArea(x,psi) = --—————-----———-

A1(x0)

where x = loglO(E) and psi = Cos(theta),
e.g. x0 = 1ogl0(EO).
EO is defined by kNORM_ENERGY_P_x.
In the formula kA1_FORM_x, [0], [1], etc. are

65

70

H OH H H H H H R HHH
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coefficients. These coefficients are defined either

directly in the formula or with parameters given by
KDET_*_P_x: [01, [11, [2]

THRESH : energy threshold

ANGRES : angular resolution

75

H O H H H H H H

NB : all energies are expressed in GeV !

80 # Number of detectors
amsfs.kDET_NUMBER: 2

# Parameters for detector 1

amsfs.kDET_NAME_1: ECAL

85 amsfs.kA1_FORM_1: 10000* [0]* [...]
amsfs.kA2_FORM_1: 10000%[0]1/ [...]
amsfs.kDET_A1_P_1: 0.111, 1.62, 0.62
amsfs.kDET_A2_P_1: 0.1494, -0.951, 0.010
amsfs.kDET_ANGRES_P_1: 0.9, 8.5

90 amsfs.kNORM_ENERGY_P_1: 50
amsfs.kDET_THRESH_1: 2

# Parameters for detector 2

amsfs.kDET_NAME_2: TRK

95 amsfs.kA1_FORM_2: 10000* [0]* [..]
amsfs.kA2_FORM_2: 10000%[0]/ [..]
amsfs.kDET_A1_P_2: 0.098, 1.39, 0.82
amsfs.kDET_A2_P_2: 0.041, -0.79, 0.057
amsfs.kDET_ANGRES_P_2: 0.015, 1.17

100  amsfs.kNORM_ENERGY_P_2: 32
amsfs.kDET_THRESH_2: 1

R S
# Sources :

105  # Here, you can define custom sources using the DB.
# Used by TFastSimulator::AddSourcesFromDB() .

amsfs.kSRC_CAT_NAME: egret_cat
amsfs.kSRC_SQL_QUERY: F > 50
110
S S S s s s s s S s
Integration :
The next variable can be used to specify (an) integration
interval(s) in energy.
115 For example if you want to perform the integration between

1 and 10 GeV, just use :
amsfs.kINT_INTERVAL: 1, 10
If you want to integrate over several bands of energy, use :

H OH H H H H R
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# amsfs.kINT_INTERVAL: 1, 10, 20, 50

# This will compute results for the bands 1-10 GeV, 10-20 GeV
# and 20-50 GeV.

# If you want to use bands like 1-10 GeV and 5-20 GeV, use :
# amsfs.kINT_INTERVAL: 1, 10, 5, 20

# In this situation, the program will compute in addition

# the results for the band 5-10 GeV.

# If you don’t define amsfs.kINT_INTERVAL, the integration

# will use the energy range from the detector threshold to the
# maximum energy of amsfs.kENERGY_RANGE.

# WARNING !

# Be sure that the integration range is greater than the

# width of the bin of energy !!

# amsfs.kINT_INTERVAL: 1, 1000

Le fichier de configuration du simulateur rapide d’AMS-v permet de définir tous les pa-
rametres importants de la simulation.

Au début, on définit deux options. L'option kVERBOSE permet d'afficher plus ou moins
d'informations lors de I'exécution du programme. L'option kUSE_DB active ou désactive la
connexion avec la base de données. En effet, I'utilisateur n'est pas forcément en mesure d'utilser
la base, ou bien il peut ne pas en avoir besoin.

KEXPO_MAPS indique le nom du fichier ou sont stockées les cartes d'exposition. Rappelons
ici qu'il y a en tout dix cartes d'exposition pour différents intervalles d'angle d'incidence.

Si la constante kOUTPUT _FILE est définie, les résultats sont écrits directement dans un fichier
ROQOT qui peut étre réutilisé par la suite ou conservé. Tous les parameétres d’entrée sont écrits
dans le fichier de sortie pour savoir avec quels réglages les résultats ont été obtenus.

kDB_NAME, kDB_USER et kDB_PASS permettent de définir les parameétres de connexion a la
base MySQL.

KENERGY RANGE et kINCANGLE RANGE définissent les intervalles de définition de la surface
effective respectivement pour |'énergie et pour I'angle.

KENERGY BINNING et kINCANGLE BINNING fixent le binning de I'histogramme utilisé pour
représenter la surface effective.

Ensuite, on trouve les parameétres relatifs aux détecteurs. Les paramétrisations des surfaces
effectives sont définies individuellement pour chaque détecteur. On donne d'abord les formules
utilisées (kA1_FORM) puis la valeur des parameétres (kDET_A1_P). Al et A2 représentent les
valeurs des parametres A; et A, définis par les équations 7.10 et 7.12. kNORM_ENERGY_P
donne la valeur de Ej dans I'équation 7.9. Enfin, XDET_THRESH donne le seuil en énergie.

kSRC_CAT NAME et kSRC_SQL_QUERY peuvent étre utilisés pour sélectionner des sources du
3¢ catalogue EGRET avec un critére particulier. Ici, on sélectionne par exemple toutes les
sources qui ont un flux intégré supérieur 3 50 x 1078 cm~2s~! (E > 100 MeV).

Enfin, kINT_INTERVAL permet de spécifier un ou plusieurs intervalles d’intégration en énergie.
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Annexe C

La transformée en ondelettes

La transformée en ondelettes complete la transformée de Fourier en prenant en compte
I'information temporelle. En effet, elle permet la représentation des signaux dans le plan temps-
fréquence alors que la transformée de Fourier n'est qu'une représentation fréquencielle.

Dans ce chapitre, nous allons aborder |'analyse en ondelettes le plus simplement et rigoureu-
sement possible. Nous nous limiterons a citer les théorémes qui nous serons utiles sans jamais
les démontrer. En premier lieu, nous montrerons les limites de la transformée de Fourier, ce
qui nous permettra d’'introduire progressivement la transformée en ondelettes.

C.1 Introduction

C.1.1 Limites de la transformée de Fourier

Considérons un signal f continu dans le temps. Pour peu que f soit intégrable, on peut
déterminer sa transformée de Fourier (FT, Fourier Transform) [155]. f par la formule suivante :

“+oo

flw) = f(t)e ™ dt. (C.1)

—0o0

Cela revient a corréler f avec une sinusoidale. En fait, on peut dire que f(w) mesure si f
oscille beaucoup a la fréquence w.

L'inconvénient majeur de la FT! est qu'il n'est pas possible de localiser une fréquence
particuliere dans le temps. Si par exemple un signal S a une fréquence w; entre deux instants
t, et ty et une fréquence wy entre ty et t3, sa FT S permettra de dire que S contient deux
composantes en fréquence (w; et w,) mais pas que w; vient avant wo (cf. Fig. C.1, page
suivante).

On peut facilement s'imaginer que ce probleme pourrait étre résolu si on pouvait faire une
transformée de Fourier localisée sur chacun des intervalles [¢y, o] et [t3,¢4]. C'est ce que permet
de faire la transformée de Fourier par fenétres.

1Par la suite, nous utiliserons toujours les acronymes anglo-saxons pour désigner les différentes transfor-
mations d'un signal.
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Fig. C.1: Transformée de Fourier d'un signal comportant deux fréquences différentes. (a) Le signal de départ
est sinusoidal avec une fréquence de 20 Hz entre 0 et 7 et 60 Hz entre 7 et 27. (b) Module de la FT du signal
(a). La largeur des pics ainsi que les oscillations proviennent des effets de bord en t = 0 et ¢t = 27 et de la
discontinuité du signal en t = 7.
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Fig. C.2: Transformées de Fourier par fenétre d'un méme signal avec deux largeurs de fenétres différentes.
(a) Le signal de départ est sinusoidal avec une fréquence de 20 Hz entre 0 et 7 et 60 Hz entre 7 et 27. (b)
WET du signal (a) avec une fenétre fine. (c) WFT du signal (a) avec une fenétre large. L'échelle de couleur
va du noir au rouge et représente la valeur des coefficients S f(u, ).
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C.1.2 La transformée de Fourier par fenétres

Introduite en 1946 par Gabor [156], la transformée de Fourier par fenétres (WFT, Windowed
Fourier Transform), encore appelée transformée de Fourier a courte période (STFT, Short Time
Fourier Transform), consiste a multiplier le signal a analyser par une fonction g bien choisie
avant d'appliquer la transformée de Fourier. Cette fonction g, appelée fenétre, est une fonction
réelle paire (c'est-a-dire que g(t) = g(—t)) normalisée a 1, que I'on peut translater d'une durée
u et moduler par une fréquence ¢ :

Jue(t) = eg(t — ). (C.2)

Multiplier une fonction f par g revient donc a ne conserver qu'une partie de f au voisinage
de t = u. Si on prend la FT du produit de f par la conjuguée de g, ¢, on obtient la WFT
définie par :

400 ) +oo
Sf(u,§) = F(#)g(t — u)e™* dt = f( )Gue(t)dt (C3)

Si nous reprenons I'exemple de la figure C.1, nous pouvons constater que notre probleme
est résolu. En effet, en utilisant une fonction g d’une largeur bien choisie, il est possible de
montrer que c'est la fréquence w; qui vient avant la fréquence w, (cf. Fig. C.2). Sur la figure,
on remarque bien qu’'avec une fenétre fine I'instant du changement de fréquence est repéré de
maniére tres précise alors que les fréquences sont déterminées de maniére assez floue (b). Les
fréquences sont mieux définies avec une fenétre large mais le temps est moins bien résolu (c).

Derriere |'expression "largeur bien choisie” du paragraphe précédent se cache le probleme
essentiel de la WFT : la taille de la fenétre est fixe. Les résolutions en temps et en fréquence
ne dépendent pas de u ou de £ mais seulement de la forme de la fonction g :

— plus la fenétre est large, plus la précision en fréquence est bonne;

— plus la fenétre est fine, plus la précision en temps est bonne.

Autrement dit, pour une largeur de fenétre donnée, il est impossible d'étudier certaines
parties d'un signal avec un bonne résolution en temps et d'autres parties avec une bonne

résolution en fréquence. Ceci est une forme du principe d'Heisenberg, illustrée par la figure
C.32.

C.2 Transformées en ondelettes

Tout comme la WFT, la transformée en ondelettes utilise une fenétre. Cette fenétre est
appelée ondelette.

A Vinstar de la fonction g de la section précédente, on peut translater |'ondelette d'une
certaine durée u. La nouveauté, c'est que l'on peut dilater et contracter I'ondelette d'un
facteur s, lié a la fréquence et appelé échelle.

Dans cette section, nous commencerons par décrire la transformée en ondelettes continue
(CWT, Continuous Wavelet Transform) puis nous passerons a la transformée en ondelettes
discrete (DWT, Discrete Wavelet Transform).

2Cette figure, ainsi que quelques autres dans ce chapitre, est extraite du livre de Stéphane Mallat [157],
qui est un ouvrage de référence sur I'analyse en ondelettes pour le traitement du signal. Les figures de ce livre
sont libres d'utilisation.
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Fig. C.3: Boites d'Heisenberg de deux fenétres Ju,¢ €t g, obtenues a partir de la méme fonction de base g.
L'axe des abscisses représente le temps ¢ et |'axe des ordonnées la fréquence w. Dans le domaine fréquentiel,
la résolution est donnée en calculant la transformée de Fourier § de g. g étant choisie, la surface des boites
est la méme quelque soit les valeurs de (u, &) et (v, ). D'aprés [157].

C.2.1 Définition de la transformée en ondelettes continues

Comme annoncé ci-dessus, la fenétre dans le cas de la WT s'appelle une ondelette. Il s'agit
en effet d'une petite onde ou d'une petite vague : c'est une fonction a support compact (c'est-
a-dire qu'elle est localisée dans le temps) et qui oscille. Mais regardons les choses de maniére
plus précise.

L'ondelette 1) est une fonction appartenant a L?(RR), I'ensemble des fonctions réelles d'éner-
gie finie. Ainsi,

+oo
/ [ (t)[2dt < +o0. (C.4)
De plus, 1 est de moyenne nulle :
“+oo
Y(t)dt = 0. (C.5)

Elle est normalisée et choisie de maniére a étre au voisinage de ¢t = 0.
On peut générer une famille de fonctions ondelettes en dilatant ¢ par un facteur s (I'échelle)
et en la translatant d'un facteur u :

Pus(t) = % (t - ”) | (C.6)

Comme toutes les fonctions v, s sont obtenues a partir de 1, on appelle cette fonction
I'ondelette mere.
La dérivée seconde de la gaussienne est une fonction ondelette. D'équation :

ot) = ﬁ (?2 _ 1> exp (2}:2) | (C.7)
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-Q(t)
? 1
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Fig. C.4: L'ondelette chapeau mexicain d'apres
I'’équation C.7 avec
0 o =1. D'apres [157].
-0.5 t

on I'appelle chapeau mexicain en raison de sa forme (cf. Fig. C.4).

L'échelle s a exactement le méme role que I'échelle d'une carte géographique. Plus |'échelle
est petite, plus elle permet d'analyser un signal en détail. Cela correspond aux hautes fréquen-
ces. Si I'échelle est grande, on a un apercu plus global du signal, c’est-a-dire que I'on étudie
plus les basses fréquences.

La transformée en ondelette d'une fonction f € L%(R) au temps u et a |'échelle s est définie
par :

oo 1 t—u +oo
Wit = [ o (S0 a- [T raoe(c
oo Vs s e
On peut dire que W f(u, s) mesure les variations de f au voisinage de u, ce voisinage ayant

une taille proportionnelle a s.

Nous avons vu qu'avec la transformée de Fourier par fenétres, les résolutions en temps et
en fréquence sont fixées par le choix de la fenétre. Ce n'est plus le cas avec la WT. Le fait de
changer I'échelle fait varier les résolutions en temps et en fréquence (cf. Fig. C.5, page 214) :

— plus s est petite, meilleure est la précision en temps;

— plus s est grande, meilleure est la précision en fréquence.

Comme changer la valeur de s revient a changer la résolution a laquelle on analyse le signal,
on dit que la WT est un outil d"analyse multi-résolution.

La figure C.6 montre un exemple de transformée en ondelettes continue pour un signal
comportant trois composantes fréquentielles.

C.2.2 Un mot sur la CWT de signaux discrets

En pratique, les données que nous devons analyser sont souvent échantillonnées. Supposons
par exemple que la fonction f est définie sur l'intervalle [0, 1] par N échantillons. Il est facile
de s'imaginer qu'essayer d'analyser f a une échelle inférieure a la largeur d’un échantillon n'a
pas de sens. De méme, |'échelle ne peut étre plus grande que la largeur de I'intervalle. Ceci
implique que

N'l<s<l. (C.9)

La transformée en ondelettes du signal f[n] défini pour N échantillons est calculée a des
échelles s = a’ ol a = 2'/. Ainsi, pour chaque octave [27, 2771], on a v échelles intermédiaires.
On peut définir une ondelette discrete par

dln = v (%) (C.10)
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Fig. C.5: Boites d'Heisenberg de deux ondelettes Wug,so €t Yy s. L'axe des abscisses représente le temps ¢
et I'axe des ordonnées la fréquence w. Dans le domaine fréquentiel, la résolution est donnée en calculant la
transformée de Fourier v de 1. Lorsque I'échelle augmente, la résolution en fréquence diminue et la résolution
en temps augmente. L'aire des boftes reste constante et égale 3 o,0,,. D'aprés [157].
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Fig. C.6: Exemple d’'une transformée en ondelettes continue. (a) Le signal analysé comporte trois compo-

santes en fréquence. (b) CWT du signal (a). La valeur des coefficients

W f(u, s)|? est représentée par une

échelle de couleur allant du noir au rouge. Le parametre a est relié a I'échelle s de maniere a ce que log, a
varie comme log, s 3 une constante additive pres. Ce genre de figure est aussi appelé scalogramme.
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Pour éviter les effets de bords, on donne une période N a f et 3 3. La transformée en
ondelette de f est donnée par une convolution circulaire :

-1

Wfln,a) = flm]dsim —n] = f @ ¢(n], (C.11)

=0

ot y[n] = 5[]

Cette convolution circulaire est calculée avec I'algorithme de la transformée de Fourier rapide,
ce qui permet une complexité* optimale et donc un temps de calcul réduit.

Pour finir cette partie, faisons remarquer que la CWT de signaux discrets dont nous venons
de parler ne doit pas étre confondue avec la transformée en ondelettes discrete. Nous verrons
en effet que la DWT devrait plutot étre appelée décomposition sur une base orthonormée
d’ondelettes.

C.2.3 Définition de la transformée en ondelettes discretes

En 1910, le Hongrois Alfréd Haar publie un résultat intéressant [158]. Il montre qu'il est
possible de construire une fonction 1) constante par morceaux qui par dilatation et translation
donne une base orthonormée de L*(R).

Cette fonction, I'ondelette de Haar, est définie par

1 sio<t<1/2
W(t) = -1 sil/2<t<1 (C.12)
0 sinon

et elle forme la base suivante :

{wj,n(w = \/12—] Y (t _;jn) }(mez? (C.13)

ol I'échelle est donnée par 27, tandis que n permet de translater I'ondelette.
Tout signal f d'énergie finie peut étre décomposé sur la base {1} }(jn)ez2 :

F=Y > (i tmin (C.14)

Jj=—00nN=—00

ou (f,1;n) représente le produit scalaire de f par ;.

L'inconvénient majeur de I'ondelette de Haar est qu'elle est constante par morceaux. Elle
n'est pas optimisée pour les signaux continus. Il est donc nécessaire d'introduire d'autres bases
d’ondelettes.

Approximation multirésolution

Dans la formule C.14, la somme partielle >~ (f, ¢j,n>¢j,n peut étre interprétée comme
la différence entre deux approximations de f aux échelles 277+ et 277,

30n a donc f[N +n] = f[n].
#La complexité d'un algorithme mesure la quantité de mémoire ainsi que le temps dont il a besoin pour
&tre exécuté.
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Fig. C.7: (a) La fonction d'échelle ¢ et (b) la fonction ondelette 1) symmlet d'ordre 8. D'apres [157].

Pour obtenir I'approximation de f & une résolution 277 donnée, on réalise la projection
orthogonale de f sur un espace {V;},cz. Pour cela, il faut définir une base orthonormée de
V; telle que pour tout j € Z,

{¢j,n(t) = \/—12—] ¢ <t ;n) }nez. (C.15)

On remarque que la base est obtenue a partir des dilatées et translatées d'une fonction ¢,
appelée fonction d'échelle (cf. Fig. C.7).
La projection de f sur V; est donnée par

[e.o]

Py, f= > (f djn)in (C.16)

n=—oo

ou le produit scalaire (f, ¢;,) = a;[n] est en fait une approximation discrete de f a I'échelle
27,
La figure C.8 montre I'exemple d’approximations multirésolutions a différentes échelles 2.

Ondelettes orthogonales

Une des propriétés que les espaces V; doivent vérifier pour constituer une approximation
multirésolution est que
VJ S Z, Vj+1 C Vj. (Cl?)

Ceci veut dire qu'une approximation a la résolution 277 contient I'information suffisante pour
calculer I'approximation a la résolution inférieure suivante 2771, Donc, on peut écrire

Py, . f=Pv,f+Pw,f (C.18)

ou Py, f donne les détails de f qui apparaissent a |'échelle 271 mais disparaissent a |'échelle
2.
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Fig. C.8: Une fonction f(t) et plusieurs approximations multirésolutions a des échelles 279 < 27 < 274,
Chaque approximation consiste en un ensemble de coefficients a;[n] représentés par des barres. D'apres [157].

W est un espace orthonormé qui est le complément orthogonal de V; dans V;_; :
Vj—l — Vj @ Wj, (C].g)

et de la méme maniére que nous avons une base de Vj, il est possible de trouver une base
orthonormée de I'espace W en dilatant et translatant une ondelette 1 (cf. Fig. C.7). Ainsi,

pour toute échelle 27, ,
1 t—2'n
Yin(t) = ——= ¥ ( : )} (C.20)
{ ! \/Q_J 27 neL

est une base orthonormée de W . De plus, pour toutes les échelles, {¢]n}
orthonormée de L%(R).
La projection de f sur W; s'écrit

(jmyezz €St une base

Pij = Z <f7 7pj,n>¢j,n (C21)

n=—oo

et la décomposition de f sur une base orthogonale d'ondelettes s'écrit

f—Zow—Z Z (f, Vi) Vsn- (C.22)

j=—00 j=—00n=—00

Les coefficients d'ondelette sont les coordonnées de f dans la base {1;,} lls sont

notés d;[n] = (f, ¥jn).

(jn)ez?
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Fig. C.9: Décomposition de la fonction f(t) sur une base orthonormée d’'ondelettes a différentes échelles.
Chaque barre représente la valeur de d;[n]. En haut, on montre I'approximation a I'échelle 275. D'apres [157].

DWT de signaux discrets

En pratique, la décomposition ne se fait jamais sur un nombre infini d'échelles. Les sommes
de la formule précédente sont donc tronquées et il est nécessaire d'introduire la fonction
d'échelle pour reconstruire la fonction de départ.

Soit X cette fonction, définie sur [0, 1] par N échantillons. L'échelle 27 varie de 21 = N1
jusqu'a 2/ < letona

J 277 2—J
X =" (X )i+ D X b1n) - (C.23)
j=L+1m=0 m=0

La figure C.9 montre la décomposition d'un signal sur une base orthonormée d’'ondelettes.

C.3 Ondelettes est analyse de signaux

Dans cette partie, nous présentons les méthodes que nous utiliserons par la suite pour
analyser les courbes de lumieres de plusieurs sursauts gamma.

C.3.1 DWT et débruitage

Débruiter un signal, c'est en quelque sorte éliminer les détails les plus fins. La transformée
en ondelette discréte permet d’'accéder facilement a ces détails et constitue ainsi un outil tres
utile pour éliminer le bruit d'un signal.
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Méthode

Le bruit engendre des coefficients d’'ondelette petits aux petites échelles.
La méthode de base pour débruiter un signal est donc trés simple :
— Prendre la DWT du signal a débruiter;
— Appliquer une transformation aux coefficients d'ondelette. En général, on leur applique
un seuil;
— Prendre la DWT inverse pour retrouver le signal débruité.
Soit un signal X bruité. Il peut s'écrire comme la somme d’un signal f non bruité et d'un
bruit W :
X|[n] = fn] + W|n] (C.24)

On peut montrer qu'un estimateur F' de f peut étre obtenu par :

9—J

J 277
F= 3% pr (X)) Y+ D o0 (X, 05) Gjin, (C.25)
j=L+1m=0 m=0
ou pr est un opérateur de seuil qui modifie les coefficients d'ondelettes selon leur valeur.

Choix du seuil

On peut choisir
z silz|>T

0 sinon (C'26)

pr(z) = {
ou T" est un parametre réel. On parle de seuil dur (hard thresholding).
L'autre méthode communément utilisée est celle du seuil doux (soft thresholding). Elle
améliore I'estimation du signal par rapport au hard thresholding et consiste a poser

z—T siz>T
pr(z) =13 z+T siz <-T (C.27)
0 si x| <T

Plusieurs méthodes existent pour déterminer au mieux la valeur de 7. Le mieux est de le
choisir juste au dessus du niveau maximum du bruit. David Donoho et lan Johnstone [159]
donnent une expression pour déterminer le seuil 7" :

T =o0+/2log, N (C.28)

ol o est la variance du bruit supposé gaussien et N la taille du signal. o n'est généralement
pas connu a priori. On en fourni une estimation ¢ avec la méthode de la médiane.

Méthode de la médiane

A partir des coefficients d'ondelette a I'échelle la plus fine, on peut estimer la variance du
bruit [159].

X possede N/2 coefficients d'ondelette a I'échelle 2! = 2N~!. La médiane des coefficients
d'ondelette a I'échelle la plus fine est donc

My = Med ({|{X, drm)[,0 < m < N/2}) = [(X, thynya)]- (C.29)
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Fig. C.10: Débruitage d'un signal par seuillage des coefficients d’ondelette. (a) Un signal présentant des
irrégularité et sa transformée en ondelettes discrete obtenue avec |'ondelette Symmlet-4. (b) Le méme signal
bruité avec un rapport signal sur bruit de 21.9 dB. On remarque que le bruit produit des coefficients de faible
amplitude. (c) En appliquant un seuil aux coefficients d'ondelette, et aprés DWT inverse, on trouve le signal
débruité, avec un rapport signal sur bruit de 30.8 dB. D'apres [157].

La variance du bruit est alors estimée par

Mx

0.6745 (C:30)

o=

La figure C.10 montre I'exemple d'un signal débruité par la méthode de seuil dur (Eq. C.26)
en déterminant T par I'équation C.28 et la variance du bruit a I'aide de la formule ci-dessus.

C.3.2 CWT et recherche d’extrema

Dans la section C.2.1, nous avons vu que la transformée en ondelettes continue peut mesurer
les variations locales d'une fonction. Dans cette partie, nous allons décrire plus précisément
comment on peut localiser et caractériser les extrema d'un signal a |'aide de la transformée en
ondelettes continues.

Nous commencerons par donner une méthode pour caractériser un extremum, basée sur la

notion de régularité lipschitzienne. Nous verrons ensuite comment déterminer la régularité d'un
signal en un point a partir de sa transformée en ondelettes continues.
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La régularité lipschitzienne

La régularité d'une fonction en un point peut étre envisagée de maniere tres simple : une
fonction est réguliere en un point v si on peut |'approcher en v par un polynéme.
De maniere plus formelle, la régularité lipschitzienne se définit par :

Définition 1
— Une fonction f est ponctuellement Lipschitz « > 0 en v s'il existe K > 0 et un polynéme
p, de degré® m = |« tels que

VteR, [£(t) — po(t)] < K|t — | (C.31)

— Une fonction f est uniformément Lipschitz o sur [a, b] si elle satisfait I'équation C.31 pour
tout v € |a,b], avec K constante indépendante de v.

— La régularité lipschitzienne de f en v ou sur l'intervalle [a,b] est la borne supérieure de
toutes les valeurs de « telles que f est Lipschitz c.

Dans cette définition, o est appelé coefficient de Lipschitz®.

Mesurer la régularité avec les ondelettes

Le théoreme de Jaffard [160] donne une condition nécessaire et une condition suffisante pour
estimer la régularité lipschitzienne a partir de la transformée en ondelettes.

Théoreme 1
- Si f € L3(R) est Lipschitz « < n en v, alors il existe A tel que

uUu—vv

V(u,5) € R x RY, W f(u,5)| < As™+h (1 i

a) (C.32)

S

— Réciproquement, si « < n n'est pas entier et s'il existe A et o/ < « tels que

Oél

u—v

V(u,s) € R x RY, [Wf(u,s)| < As®Fz [ 1+ (C.33)

S

alors f est Lipschitz o en v.

Nous disposons maintenant d'un lien entre la régularité ponctuelle d'un signal et la décrois-
sance du module de sa transformée en ondelettes. Toutefois, ce théoreme n'est valable que
pour une ondelette possédant n moments nuls et n dérivées avec une décroissance rapide.

Moments nuls L'ondelette v doit vérifier

+00
/ t*(t)dt = 0 pour 0 < k < n. (C.34)

o0

5| x| désigne le plus grand entier n < x.
5Parfois aussi coefficient de Holder.
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Dérivée a décroissance rapide Pour tout 0 < k < n et m € N, il doit exister (), tel que

Cin

VteR, [pW () < —2 .
2 <)’—1+yt|m

(C.35)

On peut montrer qu’une ondelette a décroissance rapide a n moments nuls si et seulement
si on peut I'écrire sous la forme ¢ (t) = (—1)"0™(t) ol 6 est & décroissance rapide. Et dans
ce cas, ¥ a au plus n moments nuls si et seulement si fj;o G(t)dt # 0.

Nous avons déja rencontré une telle ondelette : I'ondelette chapeau mexicain” (cf. Eq. C.7).

Détections de singularités

Voyons maintenant le dernier théoreme dont nous aurons besoin pour préciser la relation
entre la transformée en ondelettes et les singularités d'un signal.

Théoréeme 2

On suppose que 1) est C™ 3 support compact, et que () = (—1)"0™ avec ffooo O(t)dt # 0. Soit
f € L[a,b]. S'il existe sy > 0 tel que |W f(u,s)| n'ait aucun maximum local pour u € |a, D]
et s < so, alors f est uniformément Lipschitz n sur [a + ¢,b — €], pour tout ¢ > 0.

Ce théoreme montre qu'il ne peut y avoir de singularité sans maximum local de la transformée
en ondelettes dans les échelles fines. Il est donc possible de repérer les extrema d'un signal en
calculant sa CWT et en déterminant les modules maximaux.

La figure C.11 montre un graphique des modules maximaux pour un signal présentant de
nombreuses singularités. A partir du moment ou |'on dispose d'un tel graphique, il est tres
facile de repérer les singularités du signal. Chacune d’entre elles est en effet repérée par un
ensemble de maxima locaux du module de la transformée en ondelettes.

On peut montrer que si I'ondelette est la dérivée d'ordre n d'une gaussienne, alors I'ensemble
des maxima locaux est connexe et continu jusqu'aux échelles les plus fines. Cela justifie le choix
d'une ondelette comme le chapeau mexicain.

Pour terminer, il nous reste a dire qu'il est possible de déterminer |'ordre d'une singularité
a l'aide de la CWT en étudiant la décroissance des modules de la transformée en ondelettes
lorsque I'échelle diminue. En effet, les théoremes 1 (étendu a tout l'intervalle) et 2 ont pour
conséquence que

1
log, [W f(u,s)| <log, A+ (a + 5) logss. (C.36)

Il est donc possible de déterminer o graphiquement, en tragant log, |V f(u, s)| en fonction
de logys et en déterminant la pente aux petites échelles, c'est-a-dire pour s < sg.

La figure C.12 montre I'exemple de deux modules maximaux pour deux extrema du signal
de la figure C.11 (a). La ligne continue correspond a la singularité en t = 0.05 et on trouve un
coefficient de Lipschitz égal a 0 en effectuant une approximation linéaire aux petites échelles.
Ceci s'explique par le fait qu'en 0.05 le signal est discontinu.

La ligne interrompue correspond au maximum en ¢ = 0.42. Pour cet extremum, on trouve
a+ 1/2 =~ 1 donc la singularité est Lipschitz 1/2.

71l suffit que 6(t) soit gaussienne (la gaussienne est une ondelette), et de prendre n = 2.
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Fig. C.11: CWT et modules maximaux. (a) Le signal de départ. (b) La transformée en ondelette continue.
Les valeurs de |W f(u, s)| sont représentées par une échelle de gris. (c) Les modules maximaux. Chaque courbe
correspond a une singularité que I'on suit lorsque |'échelle diminue. D’aprés [157].

log, |WH(u,s)|

-6 -5 -4 |ogz(s)

Fig. C.12: Décroissance de log, |V f(u,s)| le long d'une courbe de maxima pour deux singularités du
signal de la figure C.11 (a). La ligne continue correspond a la singularité en ¢ = 0.05. La ligne interrompue
correspond au maxima en t = 0.42. D’aprés [157].



224 Annexe C. La transformée en ondelettes



Annexe D

LastWave ou WavelLab ?

Dans le chapitre 10, nous avons utilisé deux outils logiciels pour réaliser les transformées en
ondelettes nécessaires a |'analyse des courbes de lumiére des sursauts gamma.

LastWave [161] est un outil développé au Centre de Mathématiques Appliquées de I'Ecole
Polytechnique. Il est gratuit et nous I'avons utilisé pour la transformée en ondelettes continues.

Wavelab [162] a été développé au département de statistiques de I'Université de Stanford
par une équipe menée par David Donoho. Ce dernier a beaucoup travaillé sur les méthodes
de seuillage des coefficients en ondelettes comme moyen de débruitage ou de compression des
données. Wavelab est un module d'analyse en ondelettes qui s'utilise avec MatLab [163]. |l
n'est donc pas gratuit dans la mesure ou il faut disposer d'une version de MatLab, qui lui est
payant. Nous |'avons utilisé pour le débruitage des courbes de lumiere.

Chaque outil permet d’effectuer des transformées en ondelettes discrétes et continues; alors
pourquoi avoir utilisé deux outils alors qu'un aurait suffi ? Nous avons en fait tenu compte des
points forts et des points faibles des deux logiciels.

D.1 Wavelab

D.1.1 Avantages, inconvénients

Les avantages de Wavel ab sont les suivants :

— c'est un outil gratuit;

— la documentation est d'une grande qualité;

— le débruitage est tres facile du fait de I'existence de fonctions dédiées a cette tache.

Les points négatifs sont les suivants :

— la recherche d’extrema n'est pas du tout immédiate et demande |'écriture d’'un code en
complément des fonctions réalisant la transformée en ondelettes continues;

— la maniere dont est représentée la transformée en ondelette continue n'est pas facile a
appréhender ;

— MatLab est payant.
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D.1.2 La procédure de débruitage

La facilité d'utilisation de WavelLab pour le débruitage est illustrée par I'exemple suivant.
Cette fonction lit les courbes de lumiére bruitées dans le fichier dont le nom est fnamel,
effectue le débruitage avec une ondelette Symmlet-10 et un seuil doux et écrit le résultat dans
un fichier texte dont le nom est fname?2. L est le niveau de décomposition utilisé pour effectuer

la DWT.

function grb_denoise(fnamel, fname2, L)

% Lecture du fichier d’entrée
fid = fopen(fnamel,’r’);
if fid < 0,

error(’I was unable to open the dataset you requested !’);

return;

else
nd = fscanf(fid,’%g’);
fclose(fid);

end

% Le vecteur de départ doit &tre en ligne
noisy_data = nd’;

% Débruitage
% Seuil doux

% Estimation de la variance du bruit par la méthode de la médiane

[n,d] = dyadlength(noisy_data);
gmf = MakeONFilter (’Symmlet’, 10);
data = ThreshWave(noisy_data,’S’,0,0,sqrt(2*log(n)),L,qmf);

% Le vecteur de sortie doit &tre en colonne
data = data’;

% Ecriture du résultat dans le fichier de sortie
save(fname2, ’data’, ’-ascii’);

D.2 LastWave

D.2.1 Avantages, inconvénients

Les avantages de LastWave sont les suivants :

— c'est un outil autonome et gratuit;

— il est facile a I'aide des exemples d’'écrire un code pour la recherche d'extrema.
Les inconvénients sont les suivants :

— synthaxe et utilisation assez rébarbative;

— implémenter la technique du seuil doux et la méthode de la médiane est une opération

compliquée (cf. point précédent);
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— la documentation est déficiente et comporte des erreurs.

[l faut noter ici que les échanges que nous avons pu avoir avec les auteurs de LastWave ont
été tres positifs mais que nos remarques sur les erreurs de la documentation n'ont donné lieu
a aucune correction.

D.2.2 La procédure de recherche des extrema

Ce script permet de rechercher les extrema. Il prend en entrée une courbe de lumiere débruitée
et renvoie la liste des extrema avec pour chacun d'eux la position, le coefficient de Lipschitz
et I'erreur sur ce coefficient. De plus, on précise dans le fichier s'il s'agit d’'un minimum ou
d'un maximum. L'ondelette utilisée ici est |'ondelette chapeau mexicain, notée g2 dans le
programme.

1  setproc ana {{pathl ’8_20’} {tbe 1} {grb ’010921’} {minscale 1}} {
# fichiers d’entrée
if (tbe == 1) {
5 sprintf ofi ’../LC/%s/grbl%s_lcbl_nn.dat’ pathl grb
} else {
sprintf ofi ’../LC/%s/grbl%s_lcb2_nn.dat’ pathl grb
}
# fichiers de sortie
if (tbe == 1) {
sprintf ofext ’%s/grbl%s_lcbl_ext.dat’ pathl grb
sprintf psf ’%s/grbls_lcbl_cwt.eps’ pathl grb
} else {
sprintf ofext ’%s/grbls_lcb2_ext.dat’ pathl grb
sprintf psf ’%s/grbls_lcb2_cwt.eps’ pathl grb
}
printf ’> grbi%s\n’ grb
20 printf ’> Input (denoised): \’%s\’\n’ ofi
printf ’> QOutput (extrema): \’%s\’\n’ ofext
HESHHAFH B HHBFHHAFH B HHAFH B HH RS H RS R A S H R H B R RS HH RS
25 ## RECHERCHE D’EXTREMA
HAHHHHAHAH B HAHBHHBHBH B HAH RS HAHBH RS HAH RS HAHBH R HAHHEH
# Chargement des données
t1=<>
30 read t1 ofi

# On aurait pu aussi faire directement ’read Owa ofi’
wa = [new &wtrans]
Owa=t1
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# ddtl contient la dérivée seconde du signal de départ.

# Elle est utilisée pour dire si 1l’extrema est un minima ou

# un maxima.
dtl = der(t1)
ddtl = der(dtl)

# La CWT se fait sur un intervalle d’échelle déterminé
# automatiquement

# g2 désigne 1’ondelette chapeau mexicain

onmax = [cwtdoctmax tl.size minscale 20 ’g2’]

printf ’> Extrema search...\n’

printf ’> Minimum scale : %f\n’ minscale

printf ’> Octave Max : %f\n’ onmax

# Continuous Wavelet Transform
cwtd wa minscale onmax 20 ’g2’

erl = [new &extrep]
extrema wa erl

# Recherche des extrema ##########H#H

# Ouverture du fichier de sortie. ’ofext’ est le nom
# du fichier.

stream=[file open ofext ’w’]

file set stdout stream

# Boucle sur tous les extrema

for {ext = er1.D[1,1];;i=1} (ext isnot null) {ext = ext.next;;i+=1} {

erl.noct
erl.nvoice

no
nv

sig = Zero(no*nv)
sig.x0 = 0
sig.dx = 1/nv

scale = ext.y

# Pour chaque extrema, on suit la courbe des modules maximaux

for {extl = ext} (extl isnot null) {extl=extl.finer} {
siglextl.y] = extl.z

3

for {extl = ext.coarser} (extl isnot null) {extl=extl.coarser} {

scale = extl.y
siglextl.y] = extl.z
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sig.size = scale+l
85 sigfin = log2(abs(sig))

# fit pour déterminer le coefficient de Lipschitz
res=[stats fit sigfin -x 0 0.5]
lipschitz=res[0]
90
# valeur de la dérivée en chaque extremum
ds = dti[int(ext.x)]

# minimum ou maximum ?
95 signe = ’0’
if (ddtilint(ext.x)] > 0) {
signe = -’
} else {
signe = ’+’
100 }

# Ecriture dasn le fichier de sortie
if (lipschitz >= 0) {
printf ’%3d %12.6f J12.6f %12.6f %12.6f %4c\n’
105 +

# Fermeture du fichier de sortie
110 file set stdout 1
file close stream
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Détection des gamma dans I’expérience AMS et analyse temporelle
des sursauts gamma par la mission HETE-2

Résumé

AMS est un détecteur de particules qui sera embarqué a bord de la Station Spatiale Interna-
tionale début 2008. Avec son trajectometre en silicium et de son calorimetre électromagnétique,
il pourra détecter les photons entre 1 GeV et 300 GeV. Dans la premiére partie de cette thése,
nous donnons les résultats obtenus lors de I'analyse des données d'un test sur faisceau du calo-
rimétre électromagnétique. A I'aide d’un logiciel de simulation rapide, nous évaluons les capacités de
détection d’AMS en gamma. Nous donnons des prédictions de flux pour différents types de sources
astrophysiques et pour un halo de matiére noire supersymétrique au centre galactique.

HETE-2 est un satellite actuellement en fonctionnement qui est concu pour détecter et localiser
les sursauts gamma. Du fait des énergies mises en jeu, ce type de source pourrait &tre utilisé pour
tester des domaines de la physiques inaccessibles aux accélérateurs. Dans la deuxiéme partie de la
these, nous étudions les courbes de lumiéres de douze sursauts gamma observés par le détecteur
FREGATE a bord d'HETE-2 et pour lesquels une mesure du redshift est disponible. En étudiant
les écarts temporels entre des photons de différentes énergies, nous pouvons déterminer une limite
inférieure sur I'échelle de gravitation quantique de Eqg > 10 GeV.

Mots-clés : rayons cosmiques - photons gamma - simulation rapide - sources astrophysiques
- matiére noire - AMS-02 - Station Spatiale - HETE-2 - sursauts gamma - décalages temporels -
analyse en ondelettes - gravitation quantique

Detection of gamma-rays in the AMS experiment and time analysis
of gamma-ray bursts by HETE-2 mission

Abstract

AMS is a particle detector that will be launched on the International Space Station at the be-
ginnning of 2008. With the Silicon Tracker and the Electromagnetic Calorimeter, it will be able to
measure photons between 1 GeV and 300 GeV. In the first part of this thesis, results of the analysis
of the calorimeter test beam data are given. Using a fast simulation tool, the gamma detection
capabilities of AMS are evaluated. Predictions are made for different astrophysical sources as well as
for the supersymmetric dark matter halo around the Galactic Centre.

HETE-2 is a satellite conceived to detect and localise gamma-ray bursts (GRBs) and is curently
taking data. Given the energies released, GRBs could be used to test areas of physics unreachable
with accelerators. In the second part of the thesis, we present the study of the light curves of twelve
GRBs with known redshifts detected by FREGATE on board of HETE-2. By studying the time lags
between photons of different energies, we are able to determine a lower limit on the quantum gravity
scale of Eqg > 10% GeV.

Keywords : cosmic-rays - gamma - fast simulation - astrophysical sources - dark matter - AMS-02
- Space Station - HETE-2 - gamma-ray bursts - time lags - wavelet analysis - quantum gravity
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