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Abstract

The INTEGRAL/SPI spectrometer was designed to observe the sky in grgyeband of
20 keV to 8 MeV. The specificity of instrument SPI rests on the excellerdtspaesolution
(2.3 keV with 1 MeV) of its detecting plan, composed of 19 cooled germaniystals, covering
an effective area of 508 cmThe use of a coded mask, located at 1.7 m above the detection plan
ensures to it a resolving power of 2.5 degrees.

The aim of this thesis, begun before tNTEGRALIlaunch, is made up of two parts. The
first part relates to the analysis of the spectrometer calibration data. Jéwiod was to mea-
sure and check the performances of the telescope, in particular to vaidaiations of the
INTEGRALSPI instrument response. This objective was successfully achievesl.aialysis
also highlights the presence of a significant instrumental backgrounel Wisereas, the second
part concentrates on the data analysis of the Vela region observations.

| have approached two astrophysical topics dealing with:

e the search for radioactive decays lines of titanium-44, which is prodbgeskplosive
nucleosynthesis, in the supernova remnant of Veela Junior and,

e the search of cyclotron resonance scattering features expectedsd®akeV and 52 keV
in the accreting pulsar spectrum of the x-ray binary star Vela X-1.

Putting forward the hypothesis that the result obtained previously by CIEURS correct
and considering the no-detection of the titanium-44 lines by SPI, we giveex lawit at 4500
km s~! for the ejecta velocity from Vela Junior. The analysis on the researcteafyttiotron
lines have shown that the results are very sensitive to the instrumentgrbanki. Thorough
studies will be necessary to guarantee an unambiguous detection of tlesse lin






Résumé

Le spectrométréNTEGRALSPI a été congu pour observer le ciel dans la bande d’énergie de
20 keV a 8 MeV. La spécificité de 'instrument SPI repose sur I'excellefgelution spectrale
(2,3 keV a 1 MeV) de son plan détecteur, composé de 19 cristaux en gammagfroidis,
couvrant une surface utile de 508 trivutilisation d’'un masque codé, placé a 1,7 m au-dessus
du plan de détection lui assure un pouvoir séparateur de 2,5 degrés.

Ce travail de thése, débuté avant le lancemdNTEGRAL se décompose en deux parties.
La premiére partie concerne I'analyse des données d’étalonnagecatuospetre. L'objectif était
de mesurer et de vérifier les performances du télescope, mais surtalidde les simulations
de laréponse instrumentale WETEGRALSPI. Cet objectif a été atteint. Cette analyse met aussi
en évidence la présence d’un bruit de fond instrumental important. bactee partie, quant a
elle, se concentre sur le traitement de données issues d’observatisns dégion des Voiles.
Deux thématiques astrophysiques sont abordées, par la recherche :

— de raies de décroissance radioactives du titane-44, élément desynthdse explosive,

dans le vestige de supernova de Vela Junior et,

— de raies d’absorption cyclotron attendues vers 25 keV et 52 keVieapgctre du pulsar

accrétant de I'étoile binaire X, Vela X-1.

A ce stade, sur la base des résultats obtenus précédemment par CONEPE1-détection
des raies du titane-44 par SPI implique une limite inférieure de 4508 knsur la vitesse
des éjecta de Vela Junior. En ce qui concerne Vela X-1 et la rechdesheaies cyclotron, il
est montré que les résultats sont trés sensibles au bruit de fond instrurDestgtudes plus
approfondies seront nécessaires pour garantir une détectionnshiggiéié de ces raies.
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Notations, constantes et parameétres

Quelques constantes de physique

G =6,673 x 1071 m3.kg™! .52, constante de Newton de la gravitation ;

kg =1,38 x10723J. K1, constante de Boltzmann;
h=6,62x1034J.5s, constante de Planck;
c=2,99792458 x 108 m - s 1, vitesse de la lumiére dans le vide;

me = 0,511 MeV /c?, masse de I'électron;

mp = 0,938 X 10727 MeV /c2, masse du proton;

or = 6,65 X 10722 m?, section efficace de diffusion Thomson;
N = 6,023 x 1023, nombre d’Avogadro/ = 1 mol);
c=25,67x10"8W.m™2.K™4, constante de Stefan.

Unités utilisées en astrophysique

lu.a. = 1,496 x 101! m unité astronomique ;
1pc = 3,085678 x 10 m parsec;
1 Mg = 1,989 x 103°kg  masse du Soleil;

1Lp = 3,826 x 10*¢ W luminosité du Soleil ;
1Re = 6,96 X 108 m rayon du Soleil ;
lerg =10 x 107 J erg.

Unités utilisées pour le rayonnement gamma

l1eV =1,60217733 x 10719 J électron-volt;






Introduction

L'astronomie gamma, la derniére née des astronomies, a connu un dé&vepgronsidé-
rable au cours de la derniére décennie. Elle compléte la connaissarsoeioE=ss cosmiques pour
des longueurs d’onde extrémement petites. L'observation des ragomagest un moyen puis-
sant, voire incontournable, pour I'étude des objets compacts (étoilesramgurous noirs,...) et
des mécanismes énergétiques et relativistes (novee, noyaux galactiifsesiasauts gamma,...)
dans l'univers. Ainsi, I'astrophysique gamma révéle un domaine de laqle/extréme et au-
trement inaccessible. En particulier, la spectroscopie des raies gamma plersender des
domaines inexplorés de la nucléosynthése de I'astrophysique nucléaire.

Le lancement de plusieurs télescopes et I'arrivée d’'une grandditgude données de haute
énergie (>20keV) assurent que la prochaine décennie sera extréiiatéeessante et féconde
pour I'astronomie gamma : la mission HETE, opérative depuis fin 200DEGRALdepuis
2002, SWIFT lancée le 20 novembre 2004, et a venir GLAST en 2007.

Le satelliteINTEGRAL(INTernational Gamma-Rays Laborat)rgst la dernieére mission
spatiale de I'ESA (European Space Agency) qui a pour but d’obsé\ciel dans la gamme du
spectre électromagnétique correspondant au domaine des rayons garfailidedcnergie.

J'ai choisi d’exposer ce travail de thése dans un découpage deartiss.
La premiere partie est une introduction a I'astronomie gamma spatiale.

La seconde partie traitera du premier volet de mon travail de thése qusstéoen I'étalon-
nage duSpectromeétre Pour INTEGRABSPI) a travers I'analyse des données recueillies en vue
d’en extraire la réponse instrumentale.

Dans le chapitre 2, je présenterai tout d’abord des généralités sumlesspus d’'interac-
tion entre les rayons gamma et la matiére mis en jeu dans la détection grace aateudéte
semi-conducteur en germanium comme celui utilisé dans le spectrometre gamnia &fPai
ensuite une description rapide des différents instruments présents deinMEEEGRALet
plus détaillée du télescope SPI a travers une description de ses stames/s

J'exposerai dans le chapitre suivant (chapitre 3) I'étalonnage dsctile SPI a travers ses
deux campagnes de mesures, avant le lancement (au sol), et, aprégiedan(en vol), sur la
source du Crabe. Ces deux étapes ont permis de déterminer la régingaémtale de SPI.



2 Introduction

Le chapitre 4 soulignera I'importance du bruit de fond dans les perfaessensibilité et
dégradation de la résolution) qui y seront récapitulées.

Enfin, la troisiéme partie, a eu pour but d'utiliser cette réponse instrumentedgeeis les
observations de raies gamma nucléaires sur des objets astrophysitmesgien des \oiles.

Le chapitre 5 regroupe les différents intéréts astrophysiques quiamba@snenés a regarder
cette région dans le domaine d’énergie du télescope SPI. Deux prin¢igaags seront traités :
(1) le rayonnement gamma comme traceur de la nucléosynthése et (2)$ey/chidron comme
parametres contraignant les champs magnétiques dans les binaires X.

Le chapitre 6 se concentrera sur les observations proprement ditelsjelissde cette région.
A travers la recherche, dans les restes de supernovee, de titanelddiior) et d’aluminium-
26 (Vela SNR), et de raies cyclotron dans le spectre de Vela X-1.



Premiere partie

Introduction a I'astronomie gamma
spatiale



Ce qui est le plus incompréhensible,
c’est que I'Univers soit compréhensible.

Albert Einstein



L'astronomie gamma a pour finalité de découvrir et étudier les sourcesnedrée I'Uni-
vers, celles ou se produisent les plus grands transferts d'énargieaa premier rang les explo-
sions d’étoiles et leurs résidus compacts, étoiles a neutrons et trousagiispart des sources
extrémes sont en effet trés efficaces pour accélérer des partickde&jules vitesses proches de
celle de la lumiére. Ces particules relativistes suscitent & leur tour I'émissituxdetenses de
photons gamma pour peu qu'ils interagissent avec I'environnement deses@xtrémes ou se
rencontrent péle-méle matiere, champs de photons et champs magnétiques.

En plus de ces processus a spectres d’émission plus ou moins continusidime gamma
révéle des mécanismes d’émission de raies caractéristiques de certains atmmiques. Cette
émission de raies gamma ouvre la possibilité de pratiquer une véritable spepteasucléaire
des sites cosmiques. Les photons émis par interaction matiére-antimatierelectieng et
positons (rayonnement d’annihilation) ont également trait au domainegess gamma.

Dans cette premiére partie, j'introduis brievement I'astronomie gamma spatialsgtc-
troscopie gamma. Un apercu rapide des sources et des phénomén@syasiues émettant des
spectres de raies gamma (de quelques dizaines de keV a quelques May§stpropose.
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1.1 Spectroscopie gamma pour l'astrophysique
1.1.1 Lastrophysique : science de l'univers

Science de I'observation des astres et du ciel, I'astronomie est caesicimme la plus an-
cienne science. Dans toutes les civilisations anciennes, I'astronomiejogs grand role, etles
connaissances dans ce domaine sont nombreuses et précises.utins spit en Mésopotamie,
en Egypte ou, plus tard, en Chine et en Inde, les premiers textes écéllsnune astronomie
déja florissante. Son origine est sans aucun doute antérieure a ifmppae I'écriture.

Au début duvi€ siecle avant J.-C., les idées de I'Univers changent brusquementute.na
Il ne s’agit plus dedécrire ou d’'imaginer des mouvements, mais de desnprendre C'est en
Gréce, parallélement a la curiosité scientifiqgue qui bouleverse I'image ldaethe se fait du
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monde a I'époque, que nait la science, et, avec Thalés, AnaximantiiagBse, Parménide, etc,
I'astronomie et la physique.

Au xVIi € siécle, Galilée tourne pour la premiére fois une lunette vers le ciel (16183eG
a ses observations (surface de la Lune, phases de Vénus, satelltgstde ...), il confirme la
théorie de Copernic. L'héliocentrisme s’impose alors dans la pensédifsgien Néanmoins,
I'astronomie reste encore une science mathématique. C'estiauisiécle qu’lsaac Newton in-
vente le télescope qui porte son nom. Il révele aussi la nature onduldédmdumiére et édicte
la loi de la gravitation universelle, faisant ainsi le lien entre I'astronomie @tyaique. L'astro-
physique est ainsi une branche de l'astronomie et de la physique mgerce les applications
de la physique aux phénoménes observés en astronomie.

L'astrophysique moderne est apparue par la suite, avec la décodeda@ature du spectre
électromagnétique, puis avec le développement de nouveaux instrumeserdation. Une
recherche dit¢héoriques’est considérablement développée conjointement a un travail d*‘obser
vation et a une recherche ditestrumentaleonsistant a développer des moyens pour enregistrer
et analyser toutes les formes de rayonnement provenant des afiregilige et perfectionne
les mathématiques et la physique a travers des simulations informatiques dahddenfieux
comprendre 'origine, I'évolution et la structure des objets célestes, lsiegsgue I'univers tout
entier (cosmologie).

1.1.2 Le spectre électromagnétique - rayonnement gamma

Au début duxx® siecle, I'observation expérimentale des spectres de raies monochroma-
tiques, I'étude des effets a seuil tels que I'effet photoélectrique etlya@gpar Max Planck du
rayonnement du corps noir, conduisent les physiciens a remettre stiogueute une partie de
la physique connue a I'époque. Ainsi on fut amené a émettre I'’hypotheséeqayonnement
électromagnétique est quantifié : I'énergie transportée par ce rayonhempeut pas prendre
n'importe quelle valeur, mais uniquement un multiple d’une valeur appgiéetum de lumiére
ou photon. Cette hypothése est d’abord émise par Max Planck puis géigiqui recoit le prix
Nobel — en 1921 — pour son interprétation de I'effet photoélectriquemiar signe tangible de
I'existence des photons. Cette relation qui exprime la quantification de dfi@n&écrit ainsi :

E=hv (1.1)

ou h est la constante de Planck ou quantum d’action, ef @l sont respectivement I'énergie
et la fréquence du rayonnement émis ou absorbé.

Cette relation donne le lien de proportionnalité entre la fréquence d’'unmayeent électro-
magnétique émis et I'énergie émise. Cette propriété améne a penser que feqgtatograin
d’énergie. On peut aussi montrer que les photons possédent wtécara la fois corpusculaire
et ondulatoire. Du fait de leurs énergies élevées, les photons gammapertent davantage
comme un corpuscule dont il est possible expérimentalement de mesuriséprént I'énergie
déposée dans un détecteur judicieusement choisi.

Le spectre électromagnétiquel@- 1.1) est la décomposition du rayonnement électroma-
gnétique selon ses différentes composantes en terme de longueur 4'erpemée en metres
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FIG. 1.1 —Spectre électromagnétique en fonction de la longueur dgilet de la fréquenced.

(A = © olcestla vitesse de la lumiere dans le vide). Ce spectre est divise en pluza@ales
d’énergie allant des ondes radiv & 1 m) au rayonnement gamma € 1 nm).

Les limites de chacun de ces domaines qui, le plus souvent se chevascmtrtssez mal
définies. C’est surtout le cas des rayonnements X et gamman(daigs la suite), respectivement
découverts, en 1895, par le physicien autrichien Wilhelm Rontgen et, %6 p&r Henri Bec-
querel, avant méme que soit reconnue leur nature électromagnétique/dremement X peut-
étre considéré comme provenant de la désexcitation atomique (photon éndisih@ $ransition
du cortege électronique de I'atome impliqguant une couche fortement liéejatdanementy
comme provenant de la désexcitation nucléaire (photon émis lorsque le pags® d’un ni-
veau d’énergie d’excitation donné a niveau inférieur). Dans le casulees astrophysiques qui
émettent, dans la plupart des cas un spectre continu, il est plus difficileédisgr une limite
entre les deux domaines. Par la suite, le rayonnement sera considéré gosnitiénergie est
comprise entre 0,1 keV et 30 keV, et commesi I'énergie est supérieure a 30 keV.

L'énergie des photons associés aux domaines-Xs¢xprime habituellement en électron-
volts (eV). Sa valeur est définie comme étant I'énergie d'un électronéaéqgar une différence
de potentiel d’un volt. Un électron-volt est égal a 1,60217733'10.

1.1.3 Les objectifs de la spectroscopie gamma - Intéréts scientifiques
1.1.3.1 Spectre continu et spectre de raies

Les mécanismes de production du rayonnemeabsmique peuvent étre divisés en deux
grandes familles : les mécanismes de production de spectres continus etclrssmés de
production de spectres de raies. Les différents processus seentalés dans le tableau suivant :

e Le Bremsstrahlung et la diffusion Compton inverse

Le Bremsstrahlung et la diffusion Compton inverse sont des proceasés bur la diffusion
des électrons, respectivement sur les ions et les photons.



10 Chapitre 1. Introduction a I'astronomie gamma spatiale

Production de spectres continus Production de spectres de raies

Rayonnement d’accélération e Emissions raies nucléaires :

e lié a la diffusion d’'un € sur - désintégration de radionucléides
- ions : Bremsstrahlung - collisions impliquant des noyaux
- photon : effet Compton inverse - capture neutronique

e lié a la présence d’un champ magnétiquee: Annihilation matiére-antimatiére |:
- effet synchroton - annihilation électron-positon
- rayonnement de courbure - annihilation proton-antiproton

- annihilationy — x ?

TAB. 1.1 —Mécanismes de production de spectres continus et de speetiaies

Lorsqu’un électron passe a proximité du noyau lors de sa collision avetonme, il est
brutalement freiné et émet un rayonnement électromagnétique (photmei§egyonnement de
freinageou Bremsstrahlungcontraction des mots allemanBgemsungfreinage, eStrahlung
rayonnement).

De méme que pour la diffusion Compton (2f1.1.9, un électron énergétique peut, par
diffusion Compton inverse, céder de son énergie a un photon de pkes &asrgie.

e Le rayonnement synchrotron et le rayonnement de courbure

L'effet synchrotron et le rayonnement de courbure sont deuggasus liés a la présence
d’un fort champ magnétique.

Toute particule chargée se déplagant de fagon non-uniforme (cist aoumise a une ac-
célération) émet un champ électromagnétique. Selon les directions respetiaccélération
et du mouvement de la particule il peut y avoir émission ou absorption dsogldetromagné-
tiques. Lors de I'absorption il y a accélération des particules (c’'est@iren les accélére avec
des cavités radio-fréquence). Lors de I'émission il y a décélératiopaidisules (d'ou la né-
cessité d'une cavité radio-fréquence sur les anneaux de stockagenpmtenir leur énergie).
Ces processus étant proportionnels a l'inverse de la masse de la paiculbeaucoup plus ef-
ficaces pour un électron que pour un proton ou un iogrgm ~ 10%). Dans le cas particulier de
vitesses non relativistes, le terme de rayonnement cyclotron est empés/gy®nnements syn-
chrotrons ont été mis en évidence dans les spectres de plusieurs olgistsscépulsars, taches
solaires, planétes géantes). On pense que ce rayonnement est édas phlactrons spiralant
autour de lignes de champ magnétique. Ce rayonnement dépend de lade®ssectrons mais
couvre en principe une trés large partie du spectre électromagnétiqleeradéo aux rayons X
durs (ouy jusqu’a quelques centaines de keV).

Les paragraphes suivants présentent une description plus apgieoftes processus et des
lieux de production du rayonnemensous forme de spectres de raies uniquement.
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1.1.3.2 Oirigine des raies gamma nucléaires

Les raies gamma nucléaires proviennent de la désexcitation des noymiguas. Lors de
sa désexcitation, le noyau émet un photoa une certaine valeur d’énergie caractéristique de
ce noyau. Lorsque le photon s'échappe du milieu sans étre absorbét &ipe alors observé.
Il peut étre non seulement la signature de la présence du noyau filB&tahexcité mais aussi
celle du processus a l'origine de cet état. Il existe trois mécanismes pbagggoduisant des
noyaux excités :

— la décroissance radioactive de radionucléides;

— les collisions accompagnées ou non de spallation ;

— la capture neutronique.

e Décroissance radioactive de radionucléides

Trois types de forces entrent en compétition dans le noyau. La princigtala orce (ou
interaction) nucléaire forte, qui est attractive. La seconde, l'intena@iectromagnétique, est
répulsive mais moins intense. La troisieme forcatéraction faible n’attire ni ne repousse
mais agit a l'intérieur méme des nucléons. Elle transforme une espéce dem(miéton ou
neutron) dans l'autre espece et vice-versa, provoquant la raitag (béta). La stabilité ou
l'instabilité d'un noyau sont le résultat de la compétition entre ces trois intenactio

Si le bilan énergétique le permet, la force d'interaction faible permet deforamsr un
proton en neutron ou inversement. Elle dépeuple les coteaux de la vallibitieéset rassemble
ainsi tous les noyaux au fond de la vallée.

Soit un noyauX qui se désintégre pour former un nouveau nucl&de€ette désintégration
s’accompagne d’émission de particules chargées (radioactivité et 57), de rayonsy.

72X L guY (1.2)

Chaque nucléide radioactif est caractérisé par sa constante de d@égiobeg, qui figure
dans la loi de désintégration radioactive suivante :

N(t) = Noe ™ (1.3)

Cette loi stipule qu’un milieu contenanf, noyaux du nucléide& a la datety, auralN noyaux
du nucléideX restant a la daté suivant une décroissance exponentielle. On appelle durée de
vie (ou vie moyenne) du nucléid€ la constante définie comme- = %

On utilise habituellement une autre grandeur caractéristique appétiéeleou demi-vie
du nucléide. La demi-vie ou période, notge,, est le temps nécessaire pour que la moitié
des noyaux initialement présents dans le milieu se soient désintégrés. Elmestonnée par
I'équation suivante :

No

5 = Noe M/ (1.4)

Ce qui impliquet; p = 82 =In2 x 7 = 0,693 x 7.

Les différents sites astrophysiques de décroissance radioactive son
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— les sites de nucléosynthése hydrostatique (coeur des étoiles et étoildzaely ;

— les sites de nucléosynthése explosive (novee, supernovee, etc.);

— le milieu interstellaire par interaction avec les rayons cosmiques.

La décroissance des noyaux radioactifs produits par nucléosyrdlpkmsive des super-
novee sera détaillée dans le Chapitre 4 sur les supernovee.

e Excitation par collision

Un noyau peut étre excité lors d’'une collision avec un autre noyau protutron, noyau
a, noyau de C, etc.). Ces particules peuvent ne céder qu'une partierdéniergie au noyau
cible (diffusion inélastique) ou lui arracher un ou plusieurs nucléaec{ion despallation). La
désexcitation de ce noyau se fait par émission d’un ou plusieurs phatbiésude de l'intensité
et de lalargeur des raies détectées donne des contraintes sur lessspreéinergie des particules
incidentes.

Des raies astrophysiques de désexcitation ont été détectées lors alésssdaires. Les
plus importantes détections ont été celles du 27 avril 1981 faites par le sat®IMEGIRS
(Chupp 1984 et du celle 28 octobre 2003 pINTEGRALSPI (Groset al,, 2004). Les raies de
désexcitation des noyaux suivants ont été observéé=®;>*Mg, 2°Ne, 22Si, 12C, 160.

e Captures neutroniques

Les captures neutroniques apparaissent dans les milieux a forte tatioenen neutrons
thermiquesLes neutrons sont produits lors de collisions inélastiques entre partidsiigsuvent
ensuite sehermaliser c’est-a-dire se ralentir jusqu’a atteindre I'énergie d’agitation des parti-
cules constituant le milieu. Une fois thermalisés, ils peuvent étre capturésspaoyaux des
nucléides constituant le milieu. Les nouveaux nucléides ainsi formés, ésotgs précédents
nucléides, se trouvent alors dans un état excité. lls se désexcitenteems émettant un ou
plusieurs photons avec un temps variable suivant les noyaux fahtroduit plus haut).

Un noyau atomique de symbole chimigiiede numéro atomiqué et de masse atomiquée
capture avec une certaine probabilité, appelée section efficaceneutrom, formant un noyau
radioactif de méme numéro atomigde mais de massd + 1. Ce noyau décroit en général par
radioactivité 5 vers un noyady’, de numéro atomique + 1, instable puis se désexcite en
émettant un photof). L'ensemble de la chaine de réaction est finalement :

42X + n — X — gHYt 4+ B o+ 7 — JHY + oy
stable radioactif excité stable
(1.5)

Deux conditions sont nécessaires pour favoriser les captures miguis. D’une part, il faut
un milieu dense et chaud pour produire les neutrons ; d'autre partea@®ns doivent atteindre
un milieu suffisamment froid et dilué pour se thermaliser.

Notre Soleil satisfait & toutes ces conditions. La réactidnn — 2H produit du deutérium
dans un état excité par capture neutronique. Le deutérium émet aldnstamp d’énergie égale
a 2,223 MeV pour retrouver son état fondamental. Cette raie gamma esivefieent détectée
pour la premiére fois lors d’éruptions solair€h(ppet al,, 1973.
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A noter que la capture neutronique est présente dans le bruit de fanshiesital des dé-
tecteurs gamma provenant des neutrons secondaires issus des séautierie rayonnement
environnant et I'instrument (ex : spallation).

1.1.3.3 Raies cyclotron

A cause du champ magnétique intense de certains piiisdes électrons du plasma envi-
ronnant cet objet compact tournent autour des lignes du champ magnatigei des rayons de
giration quantifiés. Leurs énergies sont alors aussi quantifiées alzagysont appeléesveau
de Landaules spectres continus des photons émis par ce type de sourcesteasenter des
raies dites ddbsorption cyclotronElles ont été, a plusieurs reprises, détectées dans les spectres
de certains pulsars accrétantéifaraet al,, 1991; Nagaseet al, 1991; Makishimaet al,, 1990;
Clarket al,, 1990. Nous reviendrons sur ce phénomeéne dans le parag&aple

1.1.3.4 Raies d’annihilation matiére-antimatiere

Il existe plusieurs mécanismes d’annihilation de matiere-antimatiere capa@msttte des
photons. Mais le seul véritablement observé dans le ciel est I'annihildtotr@n-positof?).

e Annihilation électron-positon

Les positons proviennent le plus souvent de la radioacti¥itéou de la décroissance des
pions 7+ engendrés par le choc inélastique des protons du rayonnement cosmapiées
atomes du milieu interstellaire, mais ils sont aussi produits au sein des plasntda ten-
pérature est telle qu'il existe un équilibre entre photonat paires électron-positon du type
v+ 5 e +et. En général, les positons s’annihilent aux énergies auxquelles ils smhtifs
(quelques centaines de keV jusqu’a quelques dizaines de MeV). liddsdiord thermalisés
dans le milieu. lls s’annihilent directement en produisant deux phoiares 511 keV chacun.
Néanmoins, si la températuie du milieu n’est pas trop élevéd (< 10° K), I'électron et le
positon peuvent former un systéeme de deux particules, semblable a I'atbydratiéne : le
positonium (R).

Le positronium se forme par échange de charge avec un atome ou unelmdiéenilieu
de typee™ +H, — P, +HJ, ou par recombinaison radiative de type+ et < P, +~. Dans
25 % des cas, le positronium (formé dans I'état singulet) s’annihile enceny@'° s en deux
photonsy de 511 keV chacun. Dans 75 % des cas, formé dans I'état triplet, ilisitanan 1,5
107 s en trois photons dont les énergies sont inférieures a 511 keV et forment un continuum ;
la somme de leurs énergies est égale a 1,022 NeV {11 keV).

¢ Annihilation proton-antiproton

Le rayonnement cosmique solaire ou galactique comporte la proporticangeiiv85 % de

(™ étoile & neutrons fortement magnétisée en rotation rapide
(®)ou1 positon est I'antiparticule de I'électron
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protons, 12,5 % de noyaux d’hélium (particules 1 % de noyaux d’atomes lourds et 1,5 %
d’électrons. Les collisions de protons du rayonnement cosmique gakstimwhydrogéne du
milieu interstellaire sont susceptibles de créer des antiprotons mais aveblamdaport /p ~
10~ pour un seuil de production& = 7xm,. Aucune détection de cette annihilation n’existe
aI'heure actuelle. Cette non-détection donne une limite au taux de réactioe ietdication sur
la répartition de I'antimatiére a la fois dans le milieu galactique et extragalactiiaeker &
Tylka, 1989.

e Annihilation x — x

Au-dela du modeéle standard de physique des particules, les modélesysn@igiques pré-
voient, dans certains cas, I'existence d’une particule stable appalé®linoy qui est sa propre
antiparticule. Cette derniére est par ailleurs un trés bon canalia@éére noirequi constituerait
le halo de matiére noire de notre galaxie. La recherche de raies d’annihiligtioes particules
(m, 2 10 GeV), en particulier vers le centre galactique ou la densité doit étrelpltese¢est un
bon moyen de contraindre ces modélésy(shiappaet al,, 2004).
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1.2 Le spatial et 'age d’or de I'astronomie gamma
1.2.1 Lenvironnement spatial

Le rayonnemeny est le rayonnement le plus pénétrant. Sa probabilité d’'interaction dépend
de la densité du matériau et de I'épaisseur traversé@.(cfl). Ainsi, I'atmosphére est absor-
bante pour le rayonnementqui ne peut étre directement détecté au niveau d@sélour se
libérer de cette contrainte, il est nécessaire de positionner les détemtedessus de I'atmo-
sphére, a bord de satellites.

Une fois en orbite, les satellites ne sont plus protégés des particulegebdrigrayonnement
cosmique. Les effets de ces radiations entrainent un important bruibhdeyto affecte lourde-
ment les performances de l'instrument. Il sera judicieux d’éviter les Zesgdus nuisibles que
sont les ceintures de radiations de la Terre ou des particules chayg@esiant essentiellement
du vent solaire, sont confinées par I'effet du champ magnétique trerr€es ceintures de ra-
diation connues aussi sous le nomadEntures de Van Allersont constituées pour I'essentiel
d’électrons et de protons dont les énergies atteignent respectivgoeqties MeV et quelques
centaines de MeV.

Ainsi, pour observer le rayonnemeftissu des sources célestes, il est impératif de tenir
compte de I'environnement radiatif spatial afin de minimiser le bruit de forahvitonnement
radiatif au sein duquel un satellite artificiel est plongé dépend de son.drb@erbites basses
équatoriales, les mieux adaptées au point de vue de I'environnemeriifradi@s orbites trés
excentriques, favorisant les courtes durées de traversée deseistnt préférées par les as-
tronomes gamma.

1.2.2 Historique

C’est en 1961 que la NASA envoie le premier satellite, EXPLORER Xl, dédiétade
du rayonnemeny cosmique. Malheureusement, le satellite ne détecte que 22 événements cos-
miques attribués a des rayongvant de cesser de fonctionner.

L'astronomie gamma nait véritablement en 1968 avec la découverte desragoamiques
par les instruments embarqués du satellite amério&®-3(Orbiting Solar ObservatorigsLa
méme année, un autre satellite, OSO-7, est utilisé pour détecter I'émissiaydasy dans le
spectre solaire. Rapidement, d’autres satellites sont mis en orbite, tels §u2 Sdx les Etats-
Unis (1972-1973) e€OS-Bpar I'Europe (1975-1982) ; Granat par les soviétiques et les franca
(1989-1999) ; plus récemmer@GRO(Compton Gamma Ray Observatppar les Etats-Unis
(1991-2001) et Yohkoh par le Japon (1991-2001), dans le buméliarer nos connaissances
dans le domaine des rayofs

(@) ’atmosphére joue le réle de détecteur pour le rayonnementa lumiére Cherenkov issue des gerbes de
particules chargées produites par les photprisénergie> a quelques GeV dans I'atmosphére est détectable au
niveau du sol. Cette propriété est utilisée par des expériences comme :

— HESS High Energy Stereoscopic Systenoir ht t p: / / pol ywww. i n2p3. f r/ HESS/ et;

— CELESTE, voittt p: // pol yww. i n2p3. fr/cel este/.


http://polywww.in2p3.fr/HESS/
http://polywww.in2p3.fr/celeste/
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Les dernieres missions d’'astronomie gamma spatiale REESSI(Reuven Ramaty High
Energy Solar Spectroscopic Imaget INTEGRAL lancées respectivement, le 5 février et le 17
octobre 2002. Alors que le satellRHESS| appartenant a la NASA, est principalement dédié
a I'étude du rayonnement solaire,INTEGRALest une mission de 'ESAHuropean Space
Agency qui s'intéresse a toutes les sources célestes de rayonnerdans la bande d’énergie
allant de 20 keV a 10 MeV.

Aprés Swift — mission spatiale entierement dédiée aux sursauts gamma, lancée le 20 no-
vembre 2004 — la prochaine mission d’astronomie gamma, ba@isA8T(Gamma Ray Large
Area Space Telescopest américaine. Ce satellite devrait étre lancé en 2007 et opérerladans
gamme comprise entre 10 MeV et 300 GeV.



Instruments OSSE COMPTEL EGRET BATSE SIGMA HEAO-3 INTEGRAL
Domaine d’énergie (MeV) 0,05-10 0,7-30 20-30000 | 0,03-1,9 0,035-1,3 0,05-10 0,004-10
Résolution en énergie 5-12 5-12 ~20 20-32 8-16 0,2 0,16
(%) @1,8MeV | @1,8 MeV (SPI)
Résolution spatiale 10’ 0,5°-1° <10 1 ~1 - <1-1,5
Localisation des sources (IBIS)
Champ de vue 3,8°x11,4° 1sr 0,6 sr Occultation| 4,7°x4,3° 30°x30° 16°
entierement terrestre entierement
codé codé (SPI)
Sensibilité dans la raie 7-107° 5-107° n/a - ~8-107% | ~2-107% 2,4-107°
(ph-cm=2.s71) @ 1MeV @ 1 MeV @511 keV| @ 1MeV @ 1 MeV
(3s, 10 s) (SPI)
Sensibilité dans le continy 21077 1,7-1077 5-1078 ~2-1073 7-1076 ~107° 5-1077
(ph-cm=2.s71.kev—1) @1MeV | @1MeV | >100MeV | 25-35keV | @ 100 keV @ 1 MeV
(35,16 s) 5-1077 @ 100 keV (IBIS)
@ 100 keV
Période d’activité 1991-2000 | 1991-2000| 1991-2000| 1991-2000| 1989-1998| 1979-1981 2002—

détaillés dans 1gAB. 2.2

TaB. 1.2 —Récapitulatif des principaux instrumenisprécédents comparés avec le satellINMFfEGRAL dont les caractéristiques de ses instruments sont
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Deuxieme partie

Etalonnage et performance du
spectrometre gamma SPI



L’homme n’est savant que par I'expérience, lucide que par le dintligent
gue par I'acceptation des limites du savoir acquis.

Jean ltard



Pour observer les raies gamma de sources astrophysiques et en d&téemparameétres
(flux, largeur) il faut construire un instrument qui possede les tériatiques suivantes : (1)
une bonne sensibilité, c'est-a-dire une capacité suffisante pour diserilegphotons issus des
sources du bruit de fond instrumental ; (2) une résolution spectrdisat pour pouvoir déter-
miner précisément le profil de la raie et en déduire les propriétés phgsigua source (vitesse,
température, etc.) ; (3) une certaine résolution spatiale pour a la foigsépax sources proches
et faire une cartographie des émissions diffuses dans la Galaxie.

Cette partie rassemble les aspects instrumentaux de cette thése a travenspities

e Le chapitre 2 introduit tout d’abord les principes de détection mis en ceans le
spectrometre SPI avant de donner une description globale des instriendrdsqués a
bord de I'observatoirdNTEGRAL

e Le chapitre 3 décrit en détail la phase d’étalonnage de SPI qui constipuerdere
moitié de mon travail de thése (une publication correspondant a ce travegpesduite
en annexd). Ce travail inclut a la fois I'étalonnage au sol et I'étalonnage en vol.

e Le chapitre 4 vise a fournir une vision synthétique des performancepalitremétre
SPI. En particulier, les caractéristiqgues générales du bruit de fondrimestital sont pré-
sentées. Ce chapitre conclut la partie instrumentale tout en soulignanteieasde fac-
teurs compliquant singuliérement I'analyse.
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2.1 Le spectro-imageur gamma SPI

Nous allons maintenant décrire les notions a prendre en compte pourud@nstr instru-
ment destiné a la détection du rayonnementel le spectromeétre SPI. Seront présentés dans
cette section, les processus d’interaction entre le rayonnementa matiere, et le cas parti-
culier des détecteurs semi-conducteurs comme le germanium utilisé danseSPrincipales
caractéristiques demandées pour ce genre d’'instrument seron¢aagpsées.
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2.1.1 Processus d'interaction rayonnement  ~-matiére

Il existe trois mécanismes d'interaction des raygnavec la matiére ; tous démontrent sa
nature quantique.

2.1.1.1 Effet photoélectrique

Lorsqu’un photon, situé dans la plage des rayordu spectre électromagnétique, frappe
un atome, il peut heurter un électron d’'une couche interne et I'éjectatdene. Ce phéno-
meéne, appeléffet photoélectriqueapparait principalement au cours de I'absorption des rayons
~ d’énergie inférieure a 200 keV. Dans ce processus, un photoerjiér, disparait complé-
tement en éjectant un électron lié d’'un atome du milieu tout en lui communiquarénengie
cinétiquek., qui S’écrit :

Eo = E¢, + Eliaison (2.1)
oU Eiiaison représente I'énergie de liaison de I'électron éjecté. La probabilité d’ictieraavec
un électron d’'une couche électronique donnée est maximale quandyi&derphoton est tout
juste supérieure a I'énergie de liaison de la couche en question. Augi€énele liaison des
couches K, L, etc., I'évolution du coefficient d’absorption photoéleatrign fonction de I'éner-
gie présente donc des discontinuités brutales.

L'interaction photoélectrique concerne le plus souvent les électrons deulehe K (la
couche la plus liée), la couche L ne contribuant que pour 20 % envirtes etouches exté-
rieures encore moins. S’agissant de photons dont I'énergie estrgesilent supérieure, I'effet
photoélectrique est beaucoup moins probable. La section efficaceéputmuer,. décroit ra-
pidement en fonction de I'énergie en suivant une loi de puissance det@d . (£) o E0_7/2.

Dans le cas d’éléments a faible numéro atomique, I'énergie de liaison de laecBuest
bien inférieure a la limite en énergie (30 keV) que nous avons assigngdatons du domaine
gamma. L'effet photoélectrique y joue donc un role relativement peu impoiteen va tout
autrement des matériaux a Z élevé ou I'énergie limite dans le cas du germanigdendsl keV
(énergie de liaison de I'électron de la couche K). Notons qu’un photahl@mergie est prati-
gquement égale &j;,ison €St €mis par recombinaison juste apres le processus d’absorption pho-
toélectrique. Pour peu que ce photon soit a son tour absorbé par le mikéeteds, celui-ci est
alors en mesure de recueillir la totalité de I'énerfiedu photon incident (fs. 2.1a).

2.1.1.2 Ladiffusion Compton

La diffusion Comptomu effet Comptondécouvert en 1923 par Arthur Compton, se produit
lorsqu’un photon heurte un électron libre ou un électron des coucliesies des atomes. A
la différence de I'effet photoélectrique, le photon incident d’énefgiene cédera pas toute
son énergie a I'électron gu'il éjecte de I'atome. Le photon, ayant ungiéne. < E, , est
alors dévié de sa trajectoire initiale, comme schématisé en fgilveLe photon incident, ayant
transféré une partie de son énergie a I'électron, émerge avec urgeepleis faibleFE.. Ces
déflexions, accompagnées d’'un changement d’énergie, sonteosous le nom de diffusion
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FiG. 2.1 —Les trois processus d'interaction rayonnement-matie i'éffet photoélectrique, (b) I'effet
Compton et (c) la création de paire.

Compton.
Ep

= 1+ EO(:n—eggse)

Larelation @.2) montre queF, peut prendre toute valeur comprise erfiiget Fr, Er étant
une borne inférieure en énergie qui est donnée par la relation geiivan

E, (2.2)

T 14 2B

mec?

Er (2.3)

Il en résulte que les électrons éjectés lors de la diffusion Compton emponegnergie-, qui
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peut prendre toute valeur inférieurdza = FEy — ERr. Avec la relation 2.3), on obtient :

E
B, < —9% (2.4)

- MeC
]. + 2E0

On appelleétrodiffusionle cas ou les photons subissent une diffusion Compton a 180 degrés et
se retrouvent ainsi avec une énergiie~ ER.

Dans le cas ou I'électron emporte une énergie largement supérieureéaesgie de liaison
(E: < Ejaison), ON peut supposer I'électron libre et initialement au repos. Dans aa$i-co
tions, la section efficace Compton s’identifie alors a la forme analytique exppard’équation

suivante : ,
EN\"E. .,
1 — ) = 2.
+ (E()) o sin 9] (2.5)

ou Z et A sont les nombres de charge et de masse du matévideinombre d’Avogadro et
le rayon classique de I'électron.

Dans le cas ou I'effet Compton se traduit par une diffusion a angle titdls fiénergie E.
gagnée par I'électron peut étre de I'ordre de son énergie de liaisone @aut donc plus consi-
dérer I'électron comme libre et au repos et la relatidi)(n’est plus applicable. Pour estimer
la section efficace Compton, il est alors nécessaire de modéliser la liaisenl'ékectron et
I'atome par I'intermédiaire du facteur de fornk& F/, Z), une fonction qui peut étre déterminée
pour différents modéles d’atome. La section efficace d’interaction Congpéord alors la forme
suivante :

dF kN
E.

7 o mec?
Eo, Eo) = TN =12 ==
(Eo, Ee) ”NATQEOEC

do. dF kN
=F(E 7)—— 2.
5 = FE 2= (2.6)
En I'absence d’expression analytique pour dédfifé&, Z), on peut s’en remettre par exemple

aux valeurs tabuléesi(ibbellet al,, 1979.

2.1.1.3 La création de paire

Dans le troisiéme type d’absorption, le photon peut se matérialiser sousdarmélectron
et d'un positon. Lorsque des éléments de masse atomique élevée saés ipaddes rayonsg
d’énergieFy supérieure au MeV, ces derniers atteignent la couche électroniqueslafgtne,
proche du noyau, ou régne un champ électrique intengarddaiction de pairest un exemple de
conversion d’énergie en masse. Le photon doit avoir une énergie minkgalel, 022 MeV (2
xmec?, mec? = 0,511 MeV) pour produire la masse de la paire. Si le photon incident posséde
plus d’énergie qu’il n'est nécessaire pour produire une paireetifia en excés est transmise
sous forme d’énergie cinétique a la paire. Le bilan énergétique est Ensuiv

Ey=E' + E" + 2m.c? (2.7)

ou E’ et E” représentent les énergies cinétiques de I'électron et du positon. Remarque
I'effet de paire peut également survenir dans le champ électrique @sigldctrons de I'atome
Si By > 4mec?
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La section efficace d'interaction de I'effet de paitigest une fonction complexe de I'énergie
Ly du photoryy incident. 1l existe toutefois deux secteurs de la bande des phetdaeshaute
énergie ou cette fonction peut étre décrite d’'une maniere satisfaisantegakpression analy-
tique. Le premier de ces deux secteurs concerne les photmst I'énergie répond a la double
inégalité suivante :
mec® < Ey < 137mec2Z_% (2.8)

ou Z est le numéro atomique du matériau. Dans ce cas, la section efficace diiotecke I'effet
de paire est décrite avec une bonne précision par I'expressiomsaiva

4 7Z? 7 E 109

ou Z et A sont les nombres de charge et de masse du matévida,nombre d’Avogadraet

ro le rayon classique de I'électron. Le secteur en énergie défini par blelmegalité 2.8)

correspond au cas ou I'effet d’écran des électrons de I'atome esidéwé comme négligeable.

Comme on le constate au vu de la figu2e?), il s’agit du secteur ou I'effet de paire commence

a I'emporter sur I'effet Compton quand on balaye le domaine gamma pari€gesgssante.
L'autre secteur du domaine gamma correspond a l'inégalité :

Eo > 13Tmec? 23 (2.10)

et rassemble les photons les plus énergétiques, ou la section efficaesadlion de I'effet
de paire est décrite avec une bonne précision par une expresslgtigaiea Contrairement au
précédent, I'effet d’écran des électrons de I'atome est total danasela section efficace
d’interaction de I'effet de paire est alors bien décrite par I'expressimrante :
4 7z (7 1 1
= aNE 24 (1832_5) . 2.11

R TR 54 (2.11)
L'expression 2.11) montre que la section efficace devient indépendante de I'énergie du pho
ton initial. Dans les cas intermédiaires, la section efficace doit étre détermingiguement
(Heitler, 19549).

2.1.1.4 Importance relative des processus

Pour des photons traversant un milieu donné, les trois effets peuveridigre, mais avec
diverses probabilités selon I'énergie des photons et la nature du milieénfatiquement, I'effet
photoélectrique est nettement prépondérant pour des phptimbasse énergié(< 100 keV)
et la création de paire est I'effet principal pour les photons de hawsén® = quelques
MeV). L'effet Compton se produit principalement dans le domaine diiaéntermédiaire. Les
limites entre ces domaines énergétiques dépendent des propriétés duniEeeiseé 4, 7).

On peut définir, pour chacune des interactions mentionnées, un mogffitatténuation
particulier (cf.2.1.2+ FIG. 2.2) ; la somme de ces coefficients est égale au coefficient global. De
méme, il existe un coefficient d’absorption correspondant a l'intens&érbbe par la matiére
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traversée et un coefficient de diffusion correspondant a l'intenditésée sans absorption (effet
Compton).

Pour des photons dont I'énergie est inférieure a quelques centaines de keV, les matériaux
peuvent étre divisés en deux familles, selon I'importance relative detiags produites par
effet Compton par rapport a I'effet photoélectrique. Dans les matédiffusifs I'effet Compton
I'emporte sur I'effet photoélectrique. Il s’agit d’éléments simples donhl@méros atomiques
sont petits (éléments ditégerg, comme I'aluminium £ = 13), et de matériaux composites
riches en éléments Iégers tels le verre et les résines. Les matébaarbants ceux ou les
réactions par effet photoélectrigue dominent celles par effet Compboih,asl contraire des
éléments simples 2 élevés, comme le plomt¥(= 82), et des cristaux incorporant des éléments
lourds tels l'iode £ = 53) ou le bismuth £ = 83).

Les contributions respectives de I'effet photoélectrique et de I'€@hpton au coefficient
massique d’atténuation (2.1.1.5 sont représentées sur la figl@@ dans le cas du matériau
a la fois peu diffusif et absorbant qu’est le germanium (%ex 32). En raison de leur trans-
parence, les matériaux diffusifs sont rarement choisis comme milieux détedtsm’en jouent
pas moins un réle déterminant dans la mise en ceuvre des télescopes gansranuzsure ou
ils constituent la grande majorité de I'environnement immédiat des surfagsibles. lIs sont
ainsi en mesure de diffuser vers les milieux détecteurs, les photonstesaarsé sans interagir
les couches détectrices, contribuant ainsi a accroitre un bruit del&agréoccupant. Que les
matériaux soient diffusifs ou absorbants, on constate.(E.2) que I'effet Compton I'emporte
largement dans la bande spectrale qui s’étend de quelques centaike¢ dejuelques MeV.
C’est dans cette gamme que I'astronomiest la plus fructueuse (étude des raies d’annihilation
électron-positon et des raies d’émissions monochromatiques portant duseydes processus
nucléaires.) Les détecteurs équipant les télescopes susceptibles denabdée dans ce sec-
teur de prédilection de I'astronomie gamma nucléaire sont donc tenus de tineilleur parti
de l'effet Compton, tant pour identifier les photongjue pour en estimer I'énergie, voire la
direction d’origine.

Comme dans le cas de I'absorption photoélectrique, un photon est égalkemismar re-
combinaison de I'atome. Mais, dans la mesure ou la diffusion Compton intesaastdistinc-
tion sur toutes les couches de I'atome, ce photon est généralement debaggie et a donc
moins de chance de s'échapper du milieu détecteur.

2.1.1.5 Rappel : coefficient d’atténuation

Soit la quantitéll de photonsy absorbés lors de la traversée d’'une épaisseur infinitésimale
dxr d’'un matériau. Cette quantité/ est proportionnelle a l'intensité du faisceau incidérdt
s’exprime ainsi :

dl = —p(E,M)dx x I (2.12)

ouu(E, M), ayant la dimension inverse d’une longueur, estdefficient linéaire d’atténuation
propre au matérial/ considéré et a I'énergi& du photon incident. Ce coefficienti- 2.2) re-
présente la probabilité pour un photon de subir une interaction lors de éadémvd’une matiere
d’épaisseur unité.
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FiG. 2.2 —Coefficient d’atténuation linéaire caractérisant la pration des différents processus d'in-
teraction. Ici, pour le germanium, I'effet photoélectraast dominant jusqu’a 200 keV puis
c’est la diffusion Compton qui devient plus importante jad@ MeV ou la création de paires
prend le relais.

En intégrant la relation2(12), on obtient la loi d’atténuation d’un faisceau paralléle de
rayonnement électromagnétigue monoénergétique :

I(z) = Iye MMz (2.13)

Iy est l'intensité du faisceau incident Btr) son intensité apres la traversée d’une épaisseur
de matiere. L'intensité du rayonnement €lectromagnétique décroit exjpieanent en fonction
de I'épaisseur de la matiére traversée. Le coefficient linéaire d'atténudéjmend de la nature
de la matiere, mais aussi de sa dengit®n définit alors un coefficient massique d’atténuation
i dépendant du matériau et de son état (solide, liquide ou gazeux) :

i == (2.14)
P
1, ala dimension d'une surface par unité de masse. Un matériau détectearaeséisé par
son aptitude a interagir avec les photon€ette propriété est mise en évidence par le coefficient

linéaire d’'atténuatiom(E, M) du matériauM (FIG. 2.2).
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2.1.2 Détecteur semi-conducteur
2.1.2.1 Principe

La détection d’un rayonnement ionisant (directement ionisant comme utieup@chargée,
ou indirectement ionisant comme les photons Xyeiu les neutrons) revient a prélever tout
ou partie de I'énergie du rayonnement et a la transformer sous une fdusienaniable : a la
suite des ionisations créées par la particule sur son passage, lessghasgiees (ions) et les
charges négatives (électrons) peuvent étre séparées sous l@datiochamp électrique : cela
donne naissance a un courant électrique. C’est sur ce principe@qgcigohnent les détecteurs
gazeux (chambre d’ionisation, compteur Geiger-Mdiller, chambre ptiopaelle multifils, etc.),
les détecteurs liquides a I'argon par exemple, les détecteurs solides as&acteurs comme
les jonctions Si et Ge.

Dans le cas des scintillateurs, I'énergie perdue par le rayonnementidamertaine épais-
seur de matiere va se retrouver sous forme d’un certain nombre de pldethrminescence (pro-
portionnel a I'énergie transférée) ; un capteur approprié (tube phdtiplicateur, photodiode)
se chargera de transformer ce nombre de photons en un courarigéeptoportionnel. Dans
le cas des détecteurs gazeux et des semi-conducteurs, on fait Héieotfone étape puisque
I'énergie transférée est directement transformée en un nombre dgshdonc en un courant
proportionnel. On est ainsi amené a définir la quantité d’énergie W radeegour produire
un élément de réponse du détecteur : il faut B eV pour créer une paire électron-trou dans
un semi-conducteur, B 35 eV pour créer une paire électron-ion dans un gaz etE0 eV
pour créer un photoélectron dans un ensemble scintillateur + tube photomatéplicPour une
méme énergie déposée dans le milieu détectegudatité d’'informatiorsera d’autant plus éle-
vée que W est petit : cela se traduit directement sur la dispersion de laseepa détecteur
considéré.

Ainsi dans le cas des détecteurs a semi-conducteurs, le rayonneméggt pas détecté
directement comme en radio par exemple, mais ce sont les charges produitgsfaction du
photon avec la matiére qui sont transformées en courant électriquamjai guite est amplifié
et interprété par une électronique associée.

2.1.2.2 Caractéristiques des semi-conducteurs

La premiére mise en oeuvre d'une détection a I'aide d’'un semi-conductelar détection
de particulegy au moyen de jonctions dans un cristal de germanium (Mac Kay, 1949)oBés
de nombreux laboratoires se sont intéressés au développement deudséteemi-conducteurs.
Ces derniers sont environ mille fois plus denses que les détecteurs ksgaont donc d’ex-
cellents candidats pour la détection des particules de haute énergie. Aliosi,abtient, avec
un scintillateur en Nal(TI), une résolution en énergie de 6 % a 660 keVstduton avec du
germanium (refroidi) atteint le keV, soit moins de 0,2 %. Il existe néanmoirsgline ving-
taine de semi-conducteurs susceptibles d’étre utilisés pour la détectioartieslps ionisantes.
Les plus couramment utilisés sont le silicium (Si), le germanium (Ge), la famillellduetele
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cadmium (CdTe et CdZnTe) et I'arséniure de gallium (GaAs). Dans umedmoproportion, on
retrouve quelques détecteurs a base d’iodure mercurique (Hgl2).

Les potentialités de ces matériaux pour la détection des photdégendent des parameétres
suivants : le numéro atomiqug, la densitéd, I'énergie d’activation intrinséque appel§ap
(largeur de la bande interdite), I'énergie de création de paire élecwatstk,,., la résistivitép,
la mobilité des porteurs de chargest le temps de vie des porteurs (Tal2.1). Ces parametres
conditionnent les propriétés des cristaux telles que le temps de collecteadgssét I'efficacité
de détection.

Semi- z d gap Epaire | Me— Hit Te— Ti4 p
Conducteur (gler?) | (V) | (eV) (cm?/Vs) | (ecm?/Vs) | (s) (s) (W.cm)
Ge 32 5.33 0.67 | 2.96 3900 1900 >107% | 1073 50

Si 14 233 112 | 3.62 1400 480 1073 2.1073 | 106
CdTe 48/52 6.2 144 | 4.43 1100 100 3.10~6 2.107% | 10°
CdznTe 48/30/52 | 6 15 5 1350 120 10~6 51078 | 10'!
Hal 280/53 6.4 213 | 4.2 100 4 10-6 105 1013
GaAs 31/33 5.32 143 | 4.2 8000 400 10~8 10~8 107

TAB. 2.1 —Caractéristiques des principaux semi-conducteurs ésligour la détection des photons X et
gamma (d’'apressquillante et al(1999)

2.1.3 Télescope gamma
2.1.3.1 Principe de fonctionnement

A cause de leur courte longueur d’onde qui leur confére un foregiode pénétration dans
la matiére, les photons sont difficilement focalisables. Cependant, il est possible de produire
une image sans utiliser ni miroir ni lentille pour focaliser le rayonnement, gracedispositif
a ouverture codée. Ce dispositif s'inspire sténopé ce terme désigne I'objectif d’un appareil
photo trés simple composé d’'un minuscule trou dans une des faces ditmadice. La lumiere
passe a travers le trou, et la position de la tache lumineuse sur le fond dédadbone la
direction de la source lumineuse. Une projection d'une ou de plusieursesoa travers un
motif spécifique d'ouverture donnera une image unique. C’'est poutgsdrois principaux
instruments du satellit®dN TEGRAL(IBIS, SPI et JEM-X décrit dans la secti@r®) sont basés sur
I'utilisation de masques codés, déja éprouvesSsGIMA Les masques codés sont un assemblage
d’éléments opaques (matériau a numéro atomique élevé : plomb ou tungsteidgmients
transparents qui s'interposent entre la source et le plan détecteur2B). Chaque partie du
ciel dans le champ de vue de l'instrument projettera une ombre unique danldgpdétection.
Dans le cas d'une seule source dans le champ, la projection est pamticdi@rsimple. Dans le
cas général, il suffit alors de résoudre le systéme d’équations péseaprées pour obtenir les
informations sur la position et sur I'énergie des sources astrophysiques

Soit M la matrice représentant la répartition des éléments opaques et transgamatsque
et.S, la distribution de l'intensité du rayonnement émis dans le champ de vue de Firestty
la distributionD du signal recu par le détecteur, en oubliant le bruit de fond, est éqranéla
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relation :
D=M®S, (2.15)

ou® est I'opérateur de convolution cyclique. Pour reconstruire correctenme imagéV/, il est
nécessaire que la fonction de transfefrtsoit inversible. L'objet est alors reconstruit de maniére
unique. Cette condition est satisfaite lorsqu’il existe une matddelle queG ® M soit une
fonctiond. On calcule alorg :

I=G®D (2.16)
ce qui donne, d’apre(19,
I=GeM®S5,. (2.17)

Ceci implique bien/ = S, puisqueG ® M = 4.

La résolution de cette équation est triviale pour une seule source etipeutirection de
pointage dans le ciel unique. Pour plusieurs sources, la projectionedstiavplan de détection
est en principe univoque. Dans le cas ou le plan de détection est plugyeeté masque (ex :
SPI), plusieurss peuvent donner des valeurs flédentiques. C’est pourquoi il est nécessaire
de multiplier les mesures de la méme région du cield&.5.

2.1.3.2 Masque codé et résolution angulaire

Un télescope a ouverture codée offre un pouvoir séparéteui ne dépend que de deux
parametres. En effet, considérons deux sources astrophysicaggpquctuelles dont les direc-
tions font entre elles un angle inférieur a celui sous lequel on voit un @&doemasque depuis
le plan de détection. Ces deux sources sont amenées a projeter le méme metifssecteur ;
le télescope n’est donc pas en mesure de les différencier. Le poépairaseud d’'un télescope
a ouverture codée s’exprime alors par I'équation suivante

d
f = arctan — 2.18
arctan — ( )

oud est la dimension d’'un élément du masquéléa distance qui sépare le masque du plan de
détection. En choisissant judicieusememt H, le pouvoir séparateu peut atteindre quelques
minutes d’arc. Pour le spectrométre SPI, la largeur d’'un hexagone €stih et la hauteull
vautl, 717 métres ; ce qui donne exactement une résolution de 2 degrés.

Les télescopes a masques codés n’'ont pas que des avantages. Met@eque entraine
une diminution significative du flux en provenance du champ de vue (506ysomasque de
type URA -Uniformly Redundant Arrgy(Busboomet al,, 1998. De plus, le fait de rajouter de
la matiére opaque (plomb ou tungsténe) peut augmenter le bruit de fondhpemntiiédiaire de
I'activation des matériaux constituant le masque. Cela peut aussi acéaditeenent le nombre
de particules secondaires tombant sur le plan détecteur (Voir chagitfe3.
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FiG. 2.3 —Projection a travers un masque codé de deux sources a l'iafinie plan de détection du
spectrometre SPI composé de 19 Ge de forme hexagonale. Dexpes distinctes dans le
ciel donnent une projection unique du masque sur le plan tiectén.

2.1.3.3 Bruit de fond et sensibilité astrophysique

En physique, la sensibilité d’'un appareil ou d'un dispositif de mesureasiht plus grande
gu’il est capable de détecter une variation plus petite de la grandeur aamé&ar exemple, pour
un voltmeétre analogique, la sensibilité est le rappgont/ AV de la variation angulairda de la
position de l'aiguille pour un petit acroissemehi” de la tension mesurée. En astrophysique,
ce qui est couramment appealénsibilitén’est en fait que leseuil de détectionu ladétectivité
du télescope.

La sensibilité d'un télescopereprésente donc pour nous sa capacité a détecter I& flyix
d’'une source produisant un signgl;, au-dessus du niveau du bruit de fond parmi le nombre
de coups détecté. Ce seuil est fixé 80 (s = v/N). Le nombre de coups détectdE),
dépend de 'énergie et a deux composantes : le sigj(@l) et le fond B(E). Le bruit de fond
est a son tour I'addition du fond lié a I'instrumeBt,; et du fond provenant du rayonnement

(®En considérant une loi de Poissengest défini comme la quantification des variations statistiques a partir du
nombre de coups détectés N. La variation statistique moyenne, appaté¢ype, est = /N. Plusc est faible,
plus le résultat est certain.
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cosmiqueB.;e VU sous un angle solide par le télescop@(F) = Bget(E) + Q2B (E). Pen-
dant une durée d’observatidn,,, la valeur deS,.i,, en phcm=2.s71, est obtenue, connaissant
S(F) et B(E), avec la relation suivante :

Smin(Ea Q)TObs =30 = 3\/(Srnin(Ea Q) + Bdet(E) + QBciel(E)) Tobs (219)
3
= Sun(E.Q) = =— | V/(Buaa(B) + 2Baat(E)) Tops + 9 +3 (2.20)
obs

Soit F'(E, ), le flux du signal incident par unité de temps et de surface a I'énérgiedans
la direction{2 alors on a:
S(-Ea Q) = Aeff(Ev Q)F(E7 Q) (221)

ol A.g sont respectivement la surface efficace ef ete temps d’observation en secondes. Le
flux minimum détectable est alors :

3 [\/(Bac(B) + B (B)) Tops 19+ 3|

2.22
Aeff(Ea Q)Tobs ( )

Fmin(Ea Q) =

Ainsi d’apres la relatio2.22la sensibilité est dépendante a la fois du bruit de fond, de I'efficacité
de l'instrument et du temps d’observation. La sensibilité a différentegi@serorrespondant a
des objectifs astrophysiques seront présentées dans la seétion
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2.2 INTEGRAL : mission d’astronomie gamma de I'ESA

Le satelliteNTEGRAL(Winkler et al,, 2003, mission d’astronomie de 'ESA, lancé le 17
octobre 2002 par une fusée russe PROTON, est un observatoire mgltielor d’'onde orienté
astronomie gamma de basse énergie (surnommé ganovall est composé de deux instru-
ments principaux, SPI et IBIS qui sont dgsectro-imageurX et ~, et deux moniteurs : un mo-
niteur optique OMC et un moniteur JEM-X ainsi qu’un détecteur de parti¢tREM (FIG. 2.4).

FiG. 2.4 —Les différents instruments a bord du satellNMFfEGRAL
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2.2.1 Limageur IBIS

Limageur IBIS (mager on Board the INTEGRAL Satel)iest optimisé pour I'imagerie fine
et la localisation précise des sources de rayonnement dans la banfi&keM & 8 MeV, avec
une estimation de leur spectre et une mesure de variatilitér{ini et al., 2003.
Un masque codé a base de tungsténe, monté a 3,2 m du plan de détectiore i&tS un
pouvoir séparateur de 12 minutes d’arc et un champ de vue totalemerde8déegrés carrés.
Un blindage passif en forme de pyramide tronquée joint les plans de détettionverture
codée afin de réduire le bruit de fond induit par le rayonnement de lfasrgie en dehors
du champ de vue. Un blindage actif, constitué de panneaux scintillateurs &G@re aussi
la base et les cotés de I'ensemble de détection pour atténuer le bruit a hexgie éL'usage
en coincidence des deux plans détecteurs permet d’identifier la sigdatlieffet Compton,
contribuant aussi a augmenter la sensibilité de l'instrument a haute énergie.
Les deux plans détecteurs d’IBIS, de 2 622 gour ISGRI et 2 890 chpour PICsIT, sont
montés a 9,4 cm 'un de l'autre.
e Le plan détecteur supérieur ISGRNTEGRAL Soft Gamma-Ray Imagesst une mince
nappe de 2 mm d’épaisseur en CdTe ayant un seuil de détection allait kigvla
100 keV. Le CdTe (tellure de cadmium) est un semi-conducteur trés demss efficace
pour détecter les photonset mesurer leur énergie. Il est formé d’'un assemblage de huit
modules identiques totalement indépendants ; chacun de ces modules résuémbide
I'assemblage de 128 polycells. Le polycell, véritable brique élémentair&&1Scom-
prend 16 détecteurs commandés par 4 puces. La taille d’'un détecteur &liéenest de
4 mn?, ce qui offre une excellente résolution spatiale pour localiser les soaveg pré-
cision avec 16384 points (12828 pixels) sur une imagé€brunet al,, 2003.

e Le plan détecteur inférieur PICsIPIxellated Csl Telescopest formé d’une mosaique
de scintillateurs Csli¢dure de césiuincouplés de photodiodes de684 pixels (abanti
et al, 2003.

Contrairement a SPI dont le plan détecteur n’est constitué que de 19r€spllation spatiale
de l'imageur IBIS est obtenue grace a un grand nombre de petits élémesitdse composant
le plan détecteumpxels.

Cet instrument observe en premier lieu des objets compacts accrétantss: &twletrons et
trous noirs.

2.2.2 Les moniteurs JEM-X

Les deux moniteurs identiques de rayons X — JEM3¥irft European X-ray Monitgrl &
2 — complétent les deux principaux instruments et jouent un réle crucial ldatétection et
dans l'identification des sources gamnairfd et al, 2003. JEM-X permet des observations
simultanées avec les autres instruments mais dans le domaine d’énergie deké\a 8ec
3,35” de résolution angulaire. Comme les deux instruments précédents, le unalgiteayons
X utilise un masque codé situé dans ce cas a environ 3,4 m au dessus dewé@e détecteur
consiste en deux chambres identiques remplies de Xénon, avec urierpdes$,5 bar.
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2.2.3 La caméra optique OMC

La caméra optiqgue OMQptical Monitoring Cameraest un détecteur CCD de 1024024
pixels, localisé au plan focal d’une lentille de 50 mm de diamétre comprendiltrerV, filtre
visible & 5500 A/las-Hesset al, 2003; Mazy et al, 2003; Waltonet al, 2003. La taille des
pixels est de 13m?, couvrant un champ du ciel de 17,6 secondes d’arc carrée. Le dewme
de lacaméra OMC est de 5 degrés carrés. La caméra OMC est mont&eitprdu sommet de
la structure du satellite. Elle peut observer les sources du ciel jusge’gagnitude d’environ
18.

2.2.4 Le moniteur de particules IREM

Les instruments étant trés sensibles au bruit de fond causé par les particules du eayonn
ment cosmique, ils sont dotés d’'un moniteur de particules. CelNITEEGRAL, appelé IREM
(INTEGRAL Radiation Environment Monijorfournit, en temps réel et a toute la communauté,
une mesure du flux des électrons énergétiques, des protons et desirdissdans I'environne-
ment du satellite.

2.2.5 Le spectrometre SPI

Le spectrométre SPEPectrometer on INTEGRAIournit des analyses spectrales de sources
gamma ponctuelles et étendues en faisant des images avec une résohttala dp 2 degreés,
dans le domaine d’énergie compris entre 18 keV et 8 M&d(enneet al, 2003.

Le spectrométre SPI a été réalisé grace a une collaboration internatioimesituts eu-
ropéens et américains. La maitrise d’'ceuvre de SPI a été confiée au Ratitneal d’Etude
Spatiale (CNES) chargé de la définition et de la fourniture des différerdglem: modeles mé-
caniques, thermiques, électriques et bien entendu le modeéle de vol. Vi tesléveloppement
et la réalisation des sous-ensembles de I'instrument qu'il a intégrés et testdhodele de vol
de SPI a été livré a 'ESA en mai 2001.

Ce télescope, d'une masse totale de 1,3 tonnes, a la forme d’un cylindeetdiuteur de 2,8
m et d’un diamétre de 1,1 m. Il comporte un masque codé monté a 1,7 m du plétedgah.

Un systeme d’anti-coincidence actif entoure le plan de détection afin dieeréalbruit de fond.

Le schém&.5donne une vue d’ensemble des différents éléments du spectrometrgaLe no
de l'instrument est le plan de détection de photere®mposé d’'un réseau hexagonal de 19 dé-
tecteurs de germanium de grande pureté ayant une surface totale devs08es détecteurs
doivent fonctionner a basse température-86-90 K). Les détecteurs sont placés dans un sys-
téme cryogénique actif qui les refroidit en permanence. Dans ces cosditiorésolution en
énergie est optimale pour la spectroscopie gamma fine. Cette résolutionas pe celle qui
peut étre réalisée aujourd’hui en laboratoire, au moins 20 fois meillewwdagrésolution en
énergie des détecteurs utilisés dans les deux dernieres grandes nisstosiomie gamma.

Pour I'imagerie, le spectrometre possede un masque code, constitué a d&féisents
opaques et d’éléments transparents. Un compromis entre le poids ettBoges blocs dans
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FiG. 2.5 —Le spectrométre SPI et ses sous-éléments (vue en coupeita) eevue éclatée a droite).

la gamme du MeV a conduit a choisir une épaisseur de 3 cm de tungsténkepd@léments
opaques du masque.

Afin d’augmenter la sensibilité du télescope il est nécessaire de réduireitedd fond
instrumental provenant des interactions du rayonnement cosmique awétéeteurs, les ma-
tériaux environnants et les événements extérieurs au champ de vuesQeassible grace a un
systeme d’anti-coincidence actif (ACS dmtiCoincidence Systenfait a partir de cristaux de
BGO (germanate de bismuthL'épaisseur des cristaux de BGO a été optimisée par des simula-
tions de Monte Carlo du bruit de fondgaret al,, 1996; Nayaet al, 1996. En effet, une masse
trop importante de BGO autour des détecteurs peut augmenter la produetpartitules se-
condaires telles que les neutrons, produisant un bruit de fond supplimeepar activation des
cristaux de Ge et de leur environnement (cf. chapfjrd’ACS définit également le champ de
vue du télescope. SPI a d’abord été concu pour I'observation etttaycaphie des raies d’émis-
sion dans la galaxie, par exemple celles issues de noyaux radioactifs coatmnenium-26
ou la raie d’annihilation a 511 keV ; son champ de vue doit donc étre gkanchamp de vue
entierement cod@~CFQOV) choisi est de 16° (cf. annexe). La distance entre le masdg@lan
de détection de 1,7 m fournit une résolution angulaire théorique de 2,6°gbiles sources
puissent étre localisées a environ 10 arcmin prés selon leur intensité. htiiti<le I'imageur
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IBIS permet de localiser avec une précision~dearcmin les sources vues par SPI en dessous
de 200 keV.

Pour réduire le fond a 511 keV, les simulations ont révélé que I'ajout scimtillateur en
plastique mince juste au-dessous du masque de tungsténe et en coinaisenies détecteurs
serait utile. Bien que cela n’ait pas été confirmé par les mesures réalsdtdealancement,
un scintillateur plastique (PSAC poRtastic Scintillator Anticoincidengea été installé afin de
discriminer les évenements du bruit de fond induit par des interactionslentrasque et des
particules du rayonnement cosmique, dans le cas ou les photons préatteignent pas le BGO
de 'ACS en raison d’'un espace de 70 cm entre le masque et 'ACS (@atesubsiste pour des
contraintes de poids). Des tests en vol, consistant a activer et désdetRSAC, ont montré
que le PSAC réduisait le fond a 511 keV de seulement R¥g(eset al, 2003. Cependant,
un renfort du trou d’alignement placé au centre du PSAC augmente log#l€atesorption du
PSAC et induit une perte d’efficacité du détecteur sur lequel ce degquitojette. Cet effet sera
détaillé dans le chapitr&

Une source importante de bruit de fond instrumental, entre 200 keV et 2 é¥ iden-
tifiée comme étant issue des réactiong)mans les matériawCGehrels 1985; Gehrels 1992;
Nayaet al, 1996; Diallo, 1999. En effet, les interactions de neutrons avec la matiére produisent
des éléments instables riches en neutrons se désactivant en émetanQ@s interactions™
produisent un dépot localisé d’énergie dans les détecteurs. Ellesmiealors étre distinguées
des interactions des rayongjui, dans cette gamme d’énergie, interagissent principalement par
diffusion Compton, suivie d’'une interaction photoélectrique du photouns#if De telles inter-
actions déposent alors I'énergie dans deux emplacements ou plus d’'undé@ieur. Aussi la
radioactivité3— produit la plupart du temps des événements simples et les interactions de pho-
tons~ sont le plus souvent des évenements multiples. La forme des impulsionefopan ces
deux types d’évenements est différente et peut étre identifiée pastémsyde discrimination
de forme de I'impulsion (PSD oRulse Shape DiscriminatignAvec SPI, ce dispositif a été
pour la premiére fois spatialisé.

Le mode de fonctionnement de SPI est basé sur la détection des événgamanis Ge qui
sont dans la gamme d’énergie de 20 keV a 8 MeV et qui ne sont pas andersice avec des
évenements de I'ACS. Les événements peuvent étre les évenements sBaplagdc le dépot
d’énergie du photon dans un détecteur seulement, ou les événements m{Mp)esiand un
photon interagit par diffusion Compton avec des dépots d’énergie dizsd’'pn détecteur. Dans
ce dernier cas, I'énergie du photon incident correspond a la sommepétsdi'énergie.

Tous les événements sont traités par le DHEigi{al Front End Electronick Ce systéme est
en quelque sorte le centre de gestion des événements. Il construit hesaris, les date avec
une précision de 102 4s, les classe et les rejette en utilisant le veto de 'ACS. Les événements
sont également comptés et le temps mort de I'électrofiltjast en permanence calculé. Le DPE
(Data Processing Electronigsecoit du DFEE toutes les données et prépare la télémétrie qui est
envoyée au sol. (Le schéma de I@F2.7récapitule le principe de fonctionnement des différents
sous-ensembles de I'électronique de SPI.)

(®temps durant lequel I'électronique ne peut enregistrer d'événements
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Quant a l'imagerie, le nombre de détecteurs (19) du plan détecteur epetibpour réaliser
une bonne déconvolution a partir d’'un pointage simple ; c’est pourquencegistre successive-
ment les données d’un méme champ de vue avec des angles de pointagmégelifférents.
Cette stratégie d’observation a été adoptée pour SPI et IBIS et estagijeering (FIG. 2.8).

A des intervalles d’environ 30 minutes, le satellite est réorienté en suivantatif prédéfini
(5%5 ou hexagonal) dans le ciel. lditheringpermet aux sources (quelques pourcents du fond)
d’étre mieux séparées du fond. Il doit permettre également de diminudfdessde variation du
fond qui se produisent malgré le choix d’'une orbite excentrique quiged’éviter les ceintures
de radiations autour de la Terre.

Apreés cette description générale du spectrométre, présentons mairmkrsaeh détail les
sous-ensembles principaux de SPIQF2.6).

2.2.5.1 Le plan de détection de SPI

L'élément essentiel du spectrométre SPI est son plan de détection qoimgp®se d’'une
mosaique de 19 détecteurs hexagonaux de germanium ultra pur (f#¥RGectrode coaxiale
renverséelosed-enckt de type f). Chaque détecteur est en moyenne un pavé d’une hauteur de
69,4 mm de forme hexagonale avec une longueur de c6té de 35,1 mm. Le diexterne est de
60,7 mm et la distance entre les deux cotés plats opposés est de 56,0 mnud_@éssus est de
27,6 cnt. Les arétes des faces supérieure et inférieure sont légéremenitbesg Ceci confére
au plan de détection un volume total d’environ 178%cioa dispersion des dimensions des
détecteurs est de moins de 0,5 %. Chaque cristal est individuellement namistérnke capsule
d’aluminium d’épaisseur 1,2 mm soit une taille finale plat a plat de I'ensembl& @rébm.

Le plan de détection a donc une surface totale de 508pmur un volume de 3382 cinlLes
caracteéristiques des détecteurs de Ge ont été modélisées et mesui&ed partlavigneet al.

(1999 et Kandel (1999. Par convention, les détecteurs ont été numérotés de 0 a 18 comme
indiqué sur la figure.9.

La forme hexagonale a été choisie pour optimiser le volume occupé par la m®shq
Ge et donc le volume et le poids du systeme d’anti-coincidence qui entcudétiecteurs. En
réduisant le plus possible I'espace entre les détecteurs, on améliocata#ide détection des
événements multiples. La mosaique de détecteurs est fixée sur un plateayliam le tout
disposé a l'intérieur d’'un cryostat également constitué de béryllium afmidiniser le bruit
de fond. Le plateau est relié aux refroidisseurs a cycles de Stiniitxiison et al, 1999
par un doigt froid ouCold Roden béryllium électriqguement isolé par une interface en saphir.
Avec un bonne conduction thermique (transmission de chaleur) et avéible Z (Z = 4)
(faible absorption du rayonnement), le béryllium est un matériau idéarpfordir un détecteur
gamma tel que le Ge.

Le germanium ultra pur (HPGe) a été fourni par Hoboken - Union Miniér&elgique,
sous la responsabilité de P. Leleux (UCL, Belgique). La densité d'impuestécomprise entre

(®HPGe pouHigh Purity Germanium.
(®) semi-conducteur présentant plus d'électrons que de trous.
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FIG. 2.6 —Vue en coupe du spectrometre SPI et de ses sous-éléments

5x10° cm~3 et 1,5<10'° cm3. Ce niveau d’impureté et le petit diamétre du trou central ont été
choisis afin d’optimiser I'opération de la PSD. Le volume moyen des déte@studs 178 crh
et le poids en cristal moyen est de 951 g, avec une dispersion de R&%4002. Le poids
total des Ge est de 18 kg. Le poids moyen de chaque détecteur encagisigél133,6 g avec
une dispersion de moins de 2,9 %. Les détecteurs de Ge ont été consirttsyss Mesures
en France.

Pour détecter efficacement les électrons et les trous qui sont propludsslanteraction d’'un
photon ou d’une particule chargée dans le cristal, le détecteur doit &iéeeeement vidé des
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charges libres. Ceci exige d’'appliquer une tension de polarisation aksae entre les élec-
trodes internes et externes des détecteurs. Les détecteurs de @@hftent nominalement a
4000 V, mais la tension peut varier entre zéro et 5000 V. Les protorsydmmnement cosmique
et les neutrons des secondaires endommagent petit a petit les cristaepr@migim d’olu une
perte de résolution et d’efficacité du détecteur. En effet, pour réthupegeage des trous, la
longueur de cristal traversée par ces derniers doit étre la plus petiiblpoSachant que la ma-
jeure partie du volume d’'un détecteur hexagonal, ou cylindrique, esherdu rayon externe,
la plupart des interactions ont lieu pres de I'extérieur. Les détecteuBedie type n ont été
choisis pour SPI de sorte que les trous se déplacent vers I'électrmtae)Ainsi ils traversent
une courte distance avant d’'étre collectés. Ceci ralentit la dégradasodédecteurs. Amélio-
ration qui reste insuffisante pour préserver les performances dal eisdela d'une année. La
seule maniére d'éviter les effets cumulatifs des dommages du rayonnerhdstresuire les
détecteursrécuif). Ceci signifie les maintenir a 105 °C pendant un ou deux jours, selon le ni-
veau des dommages. Apres une dégradation menant a une augmentatiot ake 2a largeur
a mi-hauteur (FWHM) de la raie a 1,3 MeV, un recuit de deux jours futsauritipour récupé-
rer entierement la résolution en énergie initiale du détecterle(xet al, 2003. En vol, cette
technique de recuit a déja été utilisée avec succes pour SPI a plusigisssdrkoqueset al,,
2003.

Les Ge sont montés sur un plateau de béryllium dont le fond abrite le preivéaunde
préamplification (PA1), formé uniquement de composants passifs (fiésstances et conden-
sateurs montés sur une carte électronique). Le deuxiéme niveau deppfiéation (PA2) est
fixé sur un deuxieme plateau maintenu a 210 K et thermiquement relié au tryastaA2
transmet :

— en I'amplifiant le signal du détecteur ; la hauteur typique du signal esb de\bpour un

dépodt d’énergie de 1 MeV

— un signal analogique a destination de la PSD.

Pour éviter la saturation des préamplificateurs provoquée par de giéplss d'énergie
dans le cristal par les particules chargées, ces derniers possadgrgtéme d’'évacuation des
charges. llIs réinitialisent I'électronique pour des impulsions correspuradun dépot d’énergie
de plus de 14 MeV dans le cristal de Ge. Le taux de comptage des événasatendsits peut
étre employé pour suivre en orbite I'évolution du bruit de fond des Ge.

2.2.5.2 Le masque de SPI

SPI utilise un masque composé d'un motif hexagonal uniformément répdsticdeégorie
HURA(®) pour obtenir des informations spatiales sur les sources observéee aiema.3).
Son motif, inscrit dans un cercle de 720 mm de diamétre, a la symétrie de E30asgjue passif
est constitué de 127 pavés hexagonaux, dont 63 éléments sont@pafdéransparents. Le tout
est monté sur une structure carbone-époxyde de 80 mm d’épaisseiar @abeilles. Chaque
pavé mesure 6 cm de c6té, avec une épaisseur de 3 cm. La forme eate suukes de dessus, de

(®HURA pourHexagonal Uniformly Redundant Array
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chaque pavé sont identiques a celles d’'une capsule d’'un Ge. Lesgmawdaits d’'un alliage de
tungsténe (masse volumique : 1&m~>) qui permet une opacité au rayonnement d’au moins
90 % dans toute la gamme d’énergie, ces derniers étant fixés sur le tseipigarbone avec des
boulons en titane pour limiter 'absorption par des structures mécanigaesgefoet al., 1999.

La transparence du masque de SPI a été mesurée a différentes éstgugiasdifférents angles
d’incidence Ganchezt al, 200]) :

— pour les pavés transparents ;

— pour les pavés opaques du masque, avec et sans les boulons de &rdttane ;

— ainsi que pour le pavé central contenant le trou d’alignement.

Pour aligner I'axe de détection de SPI, il a été utile de faire un trou au céntneasque
ainsi qu'au centre du PSAC pour percevoir un plot de centrage swesleud du cryostat. Ce
trou (10 mm de diamétre) est renforcé par une piece cylindrique (de damégerne 28 mm) et
maintenu par des rondelles en titane (diamétre 40 mm) sur les parties infégeaggrieures
du panneau de carbone. Cette structure diminue la transparence deebémieal du masque
(cf. 3). Hormis cet élément central, la transparence du masque est en moygeriméoh 35 keV
et 85 % a 300 keVVganchez2001). Le poids du masque est d’environ 140 kg. Il a été développé
sous la responsabilité de F. Sanchez, université de Valence (E¥pagne

2.2.5.3 Le systeme d’'anticoincidence de SPI

L'ACS élimine le bruit de fond dd au rayonnement cosmique provenantcdEs et du
dessous du télescope. Malheureusement, il ne peut fournir de vataipgioton et/ou pour
un positon (se désintégrant en deux photons de 511 keV) produits'ilmteralctions entre les
particules chargées et le masque. Afin de distinguer ces évenemertisitiiateur en plastique
mince (PSAC) d’'une épaisseur de 5 mm est placé sous le masque et toukto pour les
évenements en coincidence avec le plan de détection. Ses signaux isésitatiaméme titre
gue ceux de I'ACS. Cependant, quelques types d’évenements neascsugprimés du bruit de
fond :

— lafaible fraction du rayonnement qui traverse le BGO du bouctier(% pour des angles

> 25° (Attié et al,, 2003);
— la décroissance différée des radionucléides produits dans les déieete Ge, sous-
produits des interactions des neutrons et des protons.
Nous reviendrons dans le chapittesur le bruit de fond vu par le spectrométre SPI (origine et
intensité des raies).

e LUACS

Le bouclier d’anticoincidence (ACS) est semblable a un puits de formeybeaie au fond
duquel est placé le plan de détection. Il contient 512 kg de cristaux ieagate de bis-
muth (BGO, BjjO3Ge3) vus par 181 tubes photomultiplicateurs (PMT(s) pehotoMultiplier
Tube(s).

Ce bouclier se compose de 91 cristaux de BGO, chacun d’un volume7€6 cn¥. lls
sont arrangés en quatre sous-ensembles (E6). Le bouclier supérieur (UVS polpper Veto
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Shield comprenant I'anneau supérieur (UCR paipper Collimator Ring, I'anneau inférieur
(LCR pourlower Collimator Ring et le bouclier latéral$SA pour Side Shield Argahaque
anneau contenant 18 cristaux arrangés de maniere hexagonaledmutaxe cylindrique de SPI.

Le bouclier inférieur (LVS pouLower Veto Shieldse compose de 36 cristaux assemblés comme
une coquille hexagonale. L'épaisseur des cristaux passe de 16 mntadaatie supérieure
(UCR) a 50 mm au fond (LVS) du puits.

Chaque cristal de BGO de I'ACS (a une exception prés) est optiquernenéecté a deux
PMT. Par redondance, chacun des 91 boitiers électroniques (FBEHEpade les signaux de
deux PMT qui regardent différents cristaux de BGO (cristaux voisamsda plupart des cas).
En cas de panne d’'un PMT ou d’'un FEE, ce croisement assure gu'ales cristaux de BGO
n’est perdu. Cette méthode a cependant un inconvénient : I'incertituskeudl de déclenchement
en énergie des FEE, provoquée par une différence d'efficacitéamptification entre cristaux
de BGO vaoisins. Le seuil en énergie s’étale alors sur environ 100 ke¥edglage des seuils en
énergie de I’ACS dépend de I'équilibre entre la diminution du bruit de forld &mps mort
des détecteurs. Apres le lancement, durant la phase de test, les segilé @ylés a environ
75 keV. Depuis le lancement, deux FEE sont tombés en panne, le croisefaéirges preuves
et a permis de conserver I'intégrité du bouclier.

Toutes les particules provenant des cotés et du dessous du plana®déteivent traverser
5 cm de BGO avant de pouvoir interagir avec un détecteur (100 % désrsiate 200 keV, 99 %
des photons de 500 keV, et 90 % des photons de 1 MeV interagissenbdam de BGO). Le
signal résultant d’un des PMT est utilisé comme signal de veto. Tous legm@ednts touchant
le plan détecteur a ce moment la sont marqués et rejetés a bord du satellite.

Grace au rejet des événements qui touchent a la fois un détecteur etlebhdACS a une
vertu anti-Comptomqui diminuera la contribution du front Compton dans la réponse en énergie
(cf. 3.1.3. Tout événement qu'il détectera et qui aura interagi auparaameffet Compton
dans un détecteur sera rejeté. Les détecteurs extérieurs seromrdides a cette propriété par
rapport a ceux situés au centre du plan de détection (voir fRy9ye

Une contribution importante de I’ACS a la science obtenue avec SPI estiksation pour
la détection des sursauis(von Kienlin et al, 2001, 2003; Hurley, 1997; Lichti et al., 2000,
mais malheureusement sans I'information de position précise. En employanisiértre réseau
interplanétaire, auquel I'instrument SPI/ACS a été ajouté, il est possiblendifier les positions
de sursauts et ainsi atteindre la minute d’'arc dans la précision de localidatiarctobre et
novembre 2003, 'ACS a permis de détecter d’intenses sursaut gammavemance du Soleil
(Grosetal, 2009). L'ACS a été développé au MPE (Garching, Allemagne) sous la reapiibé
de G. G. Lichti et A. von Kienlin.

e Le PSAC

Des simulations Monte Carlo ont montré qu’une réduction significative dudeifond est
possible, particulierement a 511 ke¥e@ret al,, 1997, si un scintillateur en plastique est placé
juste au-dessous du masque. Ce scintillateur plastique de forme circulaitejidmeétre de
800 mm et d’une épaisseur de 5 mm, est situé a l'intérieur d’'une chambifiudsgo (106 mm
d’épaisseur et 826 mm de diametre). Quatre PMT, avec des photocatted® mm de dia-
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meétre, sont répartis autour de la chambre, sans étre en contact avietillater plastique. La
chambre de diffusion assure une distribution uniforme des photonsifgedu des interactions
de particules dans le scintillateur plastique et minimise ainsi les écarts quapentrainer des
interactions a différentes positions. Seuls deux PMT, dans des direcfipnsées, suffisent pour
établir un signal de veto. Les deux autres sont redondants. En eftiipés moyen d’énergie
des particules chargées est assez grarid\leV) pour étre au-dessus du seuil de I'électronique
du PSAC (300 keV) et est indépendante de la position de l'interactionle@testique. Comme
pour le masque, un trou central dans le scintillateur (diamétre 12 mm) eshippése I'aligne-
ment du plan de détection. L'absorption due au matériel autour de ce fieoudide 26 mm)
a été mesurée et est comparable a I'absorption du trou central du magd@je l(e poids de
PSAC est de 22 kg. Ce sous-ensemble a été réalisé sous la responsalfili€ataveo, IASF
(Milan, Italie).

2.2.5.4 Le cryostat

Le cryostat, réalisé sous la responsabilité du CNES(, 1999, a été concu pour permettre
de maintenir les détecteurs au Ge a une température de 85 K. Cette tempé@etassaire
pour un fonctionnement optimum du semi-conducteur, permet aussi deirdés effets de
dégradation des cristaux soumis au rayonnement et espacer ainsipogtilde les recuits des
détecteurs dans I'espace. Le refroidissement est obtenu graceergfimidisseurs mécaniques
a cycle de Stirling fournis par MMS - Astrium sous la responsabilité de I'EISAcryostat
permet également de maintenir les cristaux de Ge a 105 °C lors d’'un recuit.

Le plan de détection est enfermé dans une structure de bérylliold Boxou boite froide)
maintenue a une température intermédiaire de 210 K par un dispositif de isfevitent passif.
Ainsi, les détecteurs sont thermiquement isolés de leur environnementéWeirles fuites
thermiques entre le plan détecteur et la boite froide, un isolant multicouchigp@tMutiLayer
Isolan? habille le tout. Les mémes réchauffeurs qui sont utilisés pendant ledéat recuit
élevent la température lors de la période de dégazage.

Le refroidissement de SPI est divisé en trois sous-ensembles :

1. un sous-ensemble dont la température est de 85 a 90 K (plan des Glmigt lizoid qui
les relie aux refroidisseurs) ;

2. une étape intermédiaire a 210 K (bofte froide, pompes a chaleur et tagiatssif) ;

3. une étape ambiante a la température de 300 K (les refroidisseurstieansres associées
et le radiateur). La masse du cryostat sans détecteurs est de 80Kgyd@@plémentaires
avec les détecteurs).

2.2.5.5 Lélectronique associée

¢ Analogue Front End Electronics (AFEE)

Une électronique de préamplification a froid PA2 (préamplificateur de ni2¢aen sortie
de chaque détecteur permet de transmettre les signaux a une chainaiéleetdite AFEE
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(Analogue Front End Electronigsle but des 19 chaines électroniques de I'AFEE est d’amplifier
et de filtrer les signaux en sortie de chaque détecteur par l'intermédiali@ngaificateur de
forme d’'impulsion ou PSARulse Shape AmplifierL'impulsion atteint le maximum en 8s.
Le PSA fournit également un signal de synchronisation utilisé pour étigeeteemps chaque
évenement analysé. Les hauteurs d’'impulsion correspondant atge&nentre 0 et 8 MeV sont
codées par I'analyseur de hauteur d'impulsion (PHAPalse Height Analysgrsur 14 bits (16
384 canaux dans deux gammes d’énergie : 0-2 MeV et 2-8 MeV). Pquelaiére gamme
d’énergie, chaque canal a une résolution de 0,13 keV, alors qudgdeuxiéme gamme, un
canal correspond a 0,52 keV. Ainsi, en rendant la numérisation dadiénglus précise dans
la gamme basse, une meilleure sensibilité est permise pour la mesure en éasraes a
condition, bien entendu, que I'’échantillon soit suffisant. Ce qui offeerésolution spectrale de
2,3keValMeV.

La détection d’'un photon d’énergie inférieure a 8 MeV est traitée ens2@\fin d’assurer
la réinitialisation correcte de I'amplificateur analogique aprés un éveneratmast (énergie
supérieure a 14 MeV), I'électronique est bloquée pendant0Ces deux paramétres ont un
impact direct sur la valeur du temps mort du plan de détection durant soticiemement en
orbite.

Le tout est ensuite envoyé au DFHEidital Front End Electronic}, les valeurs des hautes
tensions au DPHJata Processing Electroniggvoir FIG. 2.7).

L'AFEE assure également I'alimentation en basse tension pour les préaaiplifis et en
haute tension pour les détecteurs de Ge. Le plan de détection, complehaétecteurs et
leur électronique associée (PAs et AFEE), est sous la responsabilitiPdRoques au CESR a
Toulouse (France).

e L'électronique de discrimination de forme d’'impulsion (PSD)

SPI est équipé d’'une électronique de discrimination de forme d'impulsiob RSPulse
Shape Discriminationqui vise a réduire le bruit de fond instrumental dans la gamme d’éner-
gie de 200 a 2000 keV. Les simulations du fond instrumental indiquent que, @ktte gamme
d’énergie, la composante dominante du fond se compose de la décrei§sanon accompa-
gnée de I'émission d'un photon. Dans ce cas, le dépét d’énergie ddételdeur de germanium
est localisé dans quelques millimétres, menant a une impulsion simple dans le Ifréamp
teur. Les photons, en revanche, interagissent surtout par diffusion Compton dans eettae
d’énergie, menant aux interactions multiples dans le volume de détecteumpetsions de
chacune des interactions se superposent, menant a un élargissemaciarae finale de I'im-
pulsion observée. Pour chacun des évenements dans le domaine deQ@00 keV, la PSD
mesure la forme d’'impulsion courante et la soumet a une analyse afin deitkétesi 'inter-
action est localisée ou non localisée dans le détecteur. Lors du traitensedonieées, cette
information peut étre employée pour augmenter la sensibilité du télescope.

L'analyse et la discrimination de la forme d’impulsion sont réalisées par l@ctr@éique
de traitement numérique du signal ou D3Pigjtal Signal Processingen utilisant un code
assembleur programmable. Chaque impulsion est soustraite d'une lignesaletbaignée en
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temps puis comparée a des modéles de formes d'impulsion stockées a Imlal feome d'une
bibliothéque programmabile.

Les bibliothéques initiales de modeles ont été construites durant la campéataiershage
au sol a 'ESTEC. En vol, apres des tests plus poussés, de nouvellethiifpues ont été intro-
duites. Aucune étude sur la variation des formes d'impulsion avec le tempgéréalisée.

Une fois en orbite, dans les conditions réelles de fonctionnement, I'eéféasela PSD s’est
révélée beaucoup plus faible que celle attendue avant le lancement. Snargourd’hui que
cette défaillance est due en partie a une surestimation de la compg@satttealisée du bruit
de fond par les simulations numériques et a une efficacité plus faible déybardu systeme
PSD dans les conditions réelles de fonctionnement. De fait, I'information desi@nalyse PSD
n'est pas utilisée, a ce jour, dans le traitement de données de SPIl.dilkadét de la PSD par
rapport sa mission de réduction de bruit de fond affecte la sensibilité eirempétre dans la
gamme d’énergie de 200 keV a 2 MeV.

La conception et la fabrication de la PSD étaient respectivement sosptangabilité de B.
Lin (université de Californie Berkeley, Etats-Unis) et celle de J. Mattégoiversité de Califor-
nie San Diego, Etats-Unis), alors que I'intégration et les essais étaierédpéy J. Knddlseder
au CESR (Toulouse, France).
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e Digital Front End Electronics (DFEE)

Le DFEE a pour fonction principale de trier les événements issus des déseafn de
rejeter ceux qui sordinti-coincidégpar I'ACS. Contrairement aux précédentes missions d’ob-
servation gamma pour lesquelles des unités analogiques réalisaient cetitanfan a envisagé
une solution digitale pour le spectrometre SPI afin de réduire le temps mort steuiitent et
d’en augmenter la souplesse de fonctionnement.

Tenant compte des informations de veto, le DFEE étiquette les photons dontdaema
temporelle ne coincide pas avec le passage d'un photon ou d'une padéittdeers un des
éléments du bouclier d’anti-coincidence. Par la suite ces étiquettes en tenmipisaggpelées
time-tags Avant la transmission des photons a 'ordinateur de bord (DPE), le Difeiiecte,
calcule et ajoute différents marqueurs ou informations :
temps de bord relatif avec une résolution d’environ 100 micro-secondes

— marque pour les événements multiples avec leur numéro d’ordre ;

— marque pour les événements rejetés aprés analyse de la forme du mifeaiélee ;

— calcul du temps mort des détecteurs.

Le schéma fonctionnel du DFEE avec son A8l@umérique est décrit danS¢hannet al,
2003. Le DFEE recoit en entrée les veto de I'ACS (avec 725 ns de temps m@v@aement),
les 19 time-tags envoyés par 'AFEE et un time-tag envoyé par la PSD paquetséquence
d’analyse. A chaque fois qu’un time-tag est envoyé par un détecteaunar une fenétre tem-
porelle de 350 ns. Si aucun autre time-tag n’est envoyé par les auteessdés pendant la durée
de la fenétre temporelle, le DFEE classe cet événement comme simple (SE)ntPayl'évene-
ment est classé comme un événement multiple (ME) si un ou plusieurs time4tiagataavant
la fermeture de la fenétre temporelle. Un SE avec un time-tag PSD arrivagidptela fenétre
de temps est classé comme événement simple avec l'information PSD (PE)eLabdalue
d’'un événement classé est mesurée par le DFEE dans les unités de.40Rafréquence du
DFEE est synchronisée avec I'horloge de bord du satellite qui fon@ian® hertz. Dans un
ME, le temps entre les time-tags suivants est mesuré en unités de 50 ns.sTéusriements
sont stockés dans une FIFO interne afin d’attendre I'arrivée desrgsalemeériques des énergies
déterminées par 'AFEE, puis écrits dans des tables avec leurs valegreggie. Ces tables
sont manipulées en mémoire et envoyées avec une base de temps 8 hattag@’lde bord) a
I'électronique de traitemenbgital Processing Electroniceu DPE). Le DPE assemble I'infor-
mation PE, résultat de I'analyse de PSD, et envoie le tout au systeme de tidé&uétatellite.
L'analyse rapide du DFEE est entierement manipulée par un ASIC nurediiqtond et al.,
1998; Mur et al,, 2002 concu au CEA de Saclay et construit par TEMIC/Atmel en utilisant
une technologie CMOS compatible avec I'environnement spatial (doseéetégaximale fixée
a 0,3 Gy).

Le DFEE a été réalisé sous la responsabilité du CEA (B. Cordier).

(®acronyme pouApplication Specific Integrated Circuit
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Instruments SPI IBIS JEM-X OoMC

Gamme d’énergie (keV) 18 - 8103 15-810° 4-35 500 - 600 nm

Détecteurs 19xn-HPGe CdTe(16384 pixels dé x 4 x 2 mm?) | 2xdétecteursagag CCD + V-filtre
(6 x 6 x 7Tcm?) | Csl(4092 pixels d&,4 x 8,4 x 30 mm?) o-segmentés | (1024x1024) pixels

Masse (kg) 1309 746 65 17

Surface de détection (¢ 508 2600(CdTe), 2890(Csl) 2x500

Champ de vue 16° 9° x 9° 4.8° 5% x 5°

totalement codé

Résolution spectrale 0,2% 8 % 47 % par

(FWHM) 3keV al,7 MeV 8 keV & 100 keV VE keV

Résolution angulaire 2,5 12’ 3 25"

Précision de localisation <1,3° <l < 30 6"

Sensibilité de détection 5a1MeV 0,38 4100 keV 7 a6 keVv

(105 cm? s7! kevV1) 204511 keV 0,154 1 MeV

Sensibilité de détection 5alMeV 134100 keV 2500 & 6 keV

(106 cn? s keV1) 20 4511 keV 7541 MeV

Précision temporelles) < 200 < 200 185+ 10 >1s

Puissance (W) 385/110 240/208

maximal/moyenne

TAB. 2.2 —Récapitulatif des principaux instruments d'INTEGRAL. kessibilités sont données3a pour 10° s (d’apres inkler et al, 2003)
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3.1 Introduction et généralités
3.1.1 Limportance de I'étalonnage au sol

A la différence des instruments dans d’autres domaines spectrawstipa’e suffisant d’es-
timer la réponse instrumentale des télescopes gamma avec les seuls photorer égsisifes
cosmigues eux-mémes. Les sources gamma célestes émettent en effat tteppetons et sont
pour la plupart d’entre elles beaucoup trop variables pour garantiralon@age satisfaisant. Il
ne faut pas oublier qu’'un photontouche le plan détecteur apres avoir rencontré plusieurs mi-
lieux matériels composant le télescope, comme ceux qui enveloppent leedétenx-mémes.
Il en résulte une absorption gu'il faut estimer.

En astronomie gamma, il faut généralement simuler numeériquement la répetisengn-
tale d'un télescope et, une fois en orbite, la vérifier en utilisant les photoissgar les sites
cosmigues eux-mémes. Comme nous l'avons dit, les sources cosmiquestaesphont des
faibles intensités et sont variables dans le temps ; ainsi, seul le pulsaable @ux~ 5 x 10~
erg/cnt /s) a la luminosité suffisante pour servir d’étalon @&£3.1). Au sol, nous pouvons uti-
liser des sources étalons et maitriser plus facilement I'environnement dgesasell est donc
préférable de vérifier les simulations par un étalonnage au sol et, ain lstes normaliser sur
les mesures. Nous verrons que I'étalonnage du spectrométre SPI a geroisiger la matrice
de réponse généreée par les simulations a deux reprises, avant le lahetapés le lancement
suite a I'observation du Crabe (@.3). Les simulations restent toutefois indispensables pour
générer la réponse instrumentale couvrant toute la gamme du télescope.

Les astronomes s’accordent donc tous a dire que I'étalonnage estnfiental. Pourtant,
une campagne d’'étalonnage au sol de cette ampleur, pour le spectroRlegstSIine premiére
dans I'histoire de I'astronomie gamma spatiale. Il est vrai que cette étapanderdas efforts
importants, non seulement de logistique mais aussi de budget, qu’il egtraompossible de
faire avant le lancement du satellite. Pour le télescope SPI, deux camsp#gta@donnage ont
été planifiées au moment de I'adoption du projet : la premiere campagne’auggtration sur
la plateforme du satellite et la seconde avant le lancemerg.@f.

3.1.2 Réponse instrumentale

La réponse instrumentale est la fonction de transhdrtreliant le spectre d’événements
enregistrésSt par les détecteurs du télescope au spectre de phStpémis par la sourceM
est une matrice définie comme

St =M x Sg. (3.1)

Connaissanf, il suffit alors d’inversetM pour obtenitSg. Cependant la matric&1 n’est pas
toujours réguliére et dans ce cas ne peut étre inversée que par deslesatimériques élabo-
rées. L'étalonnage au sol du télescope permettra de détermirdans certains cas particuliers.
A cet effet, il sera crucial de bien connaitre la sougeet les conditions dans lesquelles elle
aura été mesurée.

Ainsi, en faisant I'hypothése raisonnable que la réponse instrumentaleange pas une
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fois le télescope mis en orbite, les observations astrophysiques peébeiteid L'étalonnage au
sol — validant les simulations — est donc une étape obligée de toute anaéysdiqae correcte
et rigoureuse. Pour finir, une vérification doit étre faite en vol poassirer du comportement
de l'instrument en fonctionnement nominal. Une ambiguité sur le spectre the Cbservé par
SPI a nécessité une analyse plus approfondie de certaines raiesraiatmoa basse énergie
(cf. 3.3.3. Cela souligne l'intérét des campagnes d’'étalonnage au sol, ou il esfaulile de
maitriser les conditions de mesure.

3.1.3 Structure de la réponse instrumentale de SPI

Lorsqu’un spectromeétre est éclairé par une radiation monochromataépanse n'est pas
parfaitement monochromatique. La forme de la courbe enregistrée, efgpetéon d'apparei)
est une caractéristique intrinseque de l'instrument. La fonction d’appaitantervenir laré-
ponse en énergide I'instrument et son efficacité en fonction de I'angle d’arrivée dutqno
En réalité, ces deux caractéristiques ne sont pas indépendanteseMaséponse en énergie
d’'un détecteur consiste a associer I'énergie d’'un photon inciledtun spectre mesuré par le
détecteur. Ce spectre est typiquement composé de quatre parties :

— lepic photoélectrique

— lefront Compton
le pic de rétrodiffusion

— lespics d’échappement
Ces quatres processus seront discutés plus loin dans la se&iari

Pour un appareil donné, il existe une limite fondamentale, généralemeatldusature du
signal analysé, et qui impose une valeur maximale au pouvoir de résolatdie;valeur est
appelégoouvoir de résolution théorique

Pour combiner cette réponse en énergie avec I'efficacité d’un instrugiest;a-dire dé-
terminer sa réponse, on fait appel a des simulatidoste Carlodécrites dans le paragraphe
suivant.

3.1.3.1 La simulation Monte Carlo

Les sources radioactives disponibles dans la nature ne fournisseninpéchantillonnage
suffisamment complet de spectres étalons a toutes les énergies pouvara $élaboration
de la réponse instrumentale du télescope. C’est pourquoi il conviesinuder les spectres
obtenus durant I'étalonnage, puis valider la simulation pour pouvoir ersnitder n'importe
quel spectre intermédiaire.

Pour cela, I'astronomie gamma utilise la simulation numérique Monte Carlo, empidntée
la physique des particules. Dans ce type de simulation, le chemin parcowmepparticule est
modélisé par une succession de petites étapes. A chacune de ceslémpeke la particule
est modifié aléatoirement selon des modeéles physiques d’interactions avatidee et/ou de
décroissance de la particule et/ou par I'interaction avec le champ électrétitagn Dans le cas
d’'une interaction avec la matiére d’'un détecteur, I'énergie déposéeeatieule est enregistrée



56 Chapitre 3. Etalonnage du télescope SPI

comme un événement dans le détecteur et convertie en numéro de canaivdace les données
de la simulation et du vrai détecteur sont du méme type.

Mais, la différence entre une simulation Monte Carlo et la réalité dépenseatéslement
de la bonne connaissance de la physique des interactions, des peogégtparticules et des
propriétés des matériaux. A cet effet, un modéle géométrique numériquelé¢ apodeéle de
massea été réalisé par le consortidldTEGRAL |l comprend, aussi précisément que possible,
les caractéristiques intrinseques des matériaux composant le satellite (g@eteznstitution).

Le modéle de masd&ITEGRAL(TIMM ou The INTEGRAL Mass Modetst une description
détaillée du satellite et de ses différents instruments scientififeegiu(soret al,, 2003. |l a été
congu pour estimer la réponse du satellite au flux de particules auqued isgosé en orbite.
Le modéle est basé sur des données fournies par les équipes insttasiénta

Dans le cas de SPI, un ensemble de logiciel regroupé sous le nom de NIGE/a été
utilisé pour produire les simulations Monte Carktirneret al, 2003. MGEANT, développé
par NASA/GSFC, est basé sur GEANF3introduit par les physiciens des particules du CERN.
Il contient plusieurs générateurs de spectres et de géométrie deataigoepermettent une
personnalisation du programme au moment de sa compilation.

3.1.3.2 Architecture des matrices de réponse de SPI

La simulation Monte Carlo fournit la réponse instrumentale de SPI pour towté&nézgies
et toutes les directions de photons incidents.

Afin de réduire la taille des fichiers et augmenter la vitesse du traitement, lesenatdc
réponse sont décomposées en deux séries de fichiers, les fickitiesraa de la réponse (ARF
pourAncillary Response Filg®t les fichiers de matrices de redistribution (RMF pBRedistri-
bution Matrix Fileg adoptant le modéle du logiciel XSPER-Ray Spectral Fitting Packate).

Les ARF décrivent les facteurs géométriques en terme d’aire effieaperfié en crf) en fonc-

tion de I'énergiels, du photon incident. Les RMF sont décomposées en trois catégories illus-
trées par la figur@.1 Une premiére RMF décrit le pic photoélectrique, une deuxiéme, le front
Compton issu des événements interagissant d’abord avec les détesttenestroisieme, le front
Compton résultant des évenements ayant interagi en premier dans lesumgiéssifs du téles-
cope. En premiére approximation, ces RMF sont indépendantes deed&text de la direction.

A ces matrices correspondent trois ARF. Ces derniéres dépendeaiménent de la direction

du photon incident, ainsi que du détecteur. La matrice de réponse fitalaeesombinaison
linéaire des coefficients des ARF et des RMF. Ainsi, pour un détectéoinné, le nombre de
coupsN;(z, ¥, Emin — Emax) €ntreEni, et Enax, pour un photon provenant de la positian y)

dans le ciel s’écrit ainsi :

(®)es informations sur le modéle de masse sont disponiblés &p: / / www. i nt egral . sot on. ac. uk/

®] heawwv. gsf c. nasa. gov/ docs/ gantosray/ | egr/i nt egr al

©wwasd. web. cer n. ch/ wwasd/ geant

() Ce logiciel est devenu un standard pour le traitement des donnéesutiiesits X et gamma. Le logiciel et sa
documentation sont accessiblesté t p: / / heasar c. gsf c. nasa. gov/ docs/ xanadu/ xspec/


http://www.integral.soton.ac.uk/
lheawww.gsfc.nasa.gov/docs/gamcosray/legr/integral
wwwasd.web.cern.ch/wwwasd/geant
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xanadu/xspec/
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3.1 Introduction et généralités

X (degré)
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N; nombre de coups dans le détecteur i

N, nombre de photons
E, énergie mesurée dans le détecteur

E, énergie des photons
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FIG. 3.1 —lllustration des trois types de RMF.

NZ’(CE, Y, Emin - Emax) - Z |:ARF11(377 Y, Ep) X RMFl (Ep7 Emin - Emax)
Ey

+ARFj(z,y, Ep) X RMFy(Ep, Exin (3.2)

- Emax)
+ARF§(:E7 Y, Ep) X RMFB(Epa Erin — Emax) X Np(ma Y, Ep)
ouN,(z,y, E,) estle nombre de photons incidents provenant de la dire¢tiay) dans le canal

d’énergiekE,,.
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3.2 Etalonnage au sol

J'ai participé a la prise des données durant les campagnes d’étadoriviag role a été
ensuite de prendre en charge le traitement et I'analyse de ces donngeis de I'équipe SPI
du CEA. Cette partie constitue la premiére partie de mon travail de thése dmitissement a
donné suite a une publicatioAtfié et al, 2003 reproduite en annexe.

Nous allons présenter successivement dans cette section une desdegtafférentes cam-
pagnes d’'étalonnag@.2.1), puis les étapes par lesquelles il a été nécessaire de passer afin de
déterminer, dans une configuration particuliére, I'efficacité du pic plettréue, la réponse
instrumentale associée du spectrome®.9), et enfin les résultats de ce travadlZ.3. Une
vérification de la perméabilité de 'ACS, ainsi que le bon fonctionnement aEggmmes de
déconvolution ont fait aussi partie des campagnes d’étalonnage.

3.2.1 Description des campagnes d’étalonnage

Deux campagnes d’étalonnage ont été réalisées avant la mise en orbiectommetre.
Elles ont eu lieu au centre CEA/DAM de Bruyeres-le-Chatel en avril 20@ centre technique
de 'ESA (ESTEC®) & Noordwijk (Pays-Bas) en janvier 2002. La premiére fut exclusiveme
dédiée au spectrométre, alors que la deuxieme était conjointe a tous les imsssumentés a
ce moment-la sur la plate forme du satellite. Cette derniére campagne eut un inipewt sur
I'étalonnage de SPI.

3.2.1.1 Bruyéres-Le-Chatel (BLC)

La campagne d’étalonnage de Bruyéres-le-Chéatel (BLC) fut la preratéa plus importante
des deux campagnes d’étalonnage. Elle a duré 21 jours (du 9 avril al2D@13 et a nécessité
plus d'une année de préparation. Les mesures étaient réalisées@gfiap4. Le lieu fut choisi
pour les facilités du site a accueillir et manipuler des sources radioadibéssfet intenses pour
la gamme basse de SRt (2 MeV) ainsi que pour l'utilisation d’'un accélérateur de particules
pour la gamme haute (entre 2 et 8 MeV). La manipulation d’'un télescope Spatigjue des
conditions trés particuliéres. C’est pourquoi, une shlinche a I'abri des poussiéres, a été
construite pour accueillir le spectrométre afin d’éviter toute pollution avanhéetaent. Elle se
trouvait placée conjointement a la salle de I'accélérateur comme indiqué sguria3i2 Deux
fenétres vitrées, I'une séparant la salle blanche de I'accélérate@mugtel’la salle blanche de
I'extérieur, autorisaient le passage des raypisut en gardant I'étanchéité de la salle blanche.

3.2.1.2 ESTEC

La seconde campagne d’'étalonnage a permis de vérifier les différents ge mesures
effectués lors de la premiére campagne a BLC, d’obtenir des mesurgsgjale spectrométre
était monté sur la plateforme satellite et enfin d’effectuer les derniers testdeethermique.

() Cigle pourEuropeanSpace Research GtEChnology Centre.
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(1) Accélérateur

(2) Sources [q.-—{|-
radioactives
a8m

[ salle bianche Na  (3) Vers le simulateur d'étoile :
sources fortes @ 125 m

FiG. 3.2 —Disposition du spectromeétre dans la salle blanche de Bresxie-Chétel pour les différents
types de mesures utilisés pendant I'étalonnage : (1) acaié&lér, (2) sources étalons a 8 m,
(3) simulateur d'étoile a 125 m.

La campagne s’est déroulée en deux temps. La premiére étape, déditgontiage avec des
sources radioactives, a duré 10 jours (du 23 janvier au 1 févrie2)280a seconde, en cuve
thermique, a duré 12 jours (du 28 avril au 9 mai 2002). Le satellite étaitsksygerticalement.
Les sources radioactives étaient placées a différentes positions sail thorizontal situé a
11,89 m du sol.

3.2.1.3 Choix des sources

Comme nous I'avons introduit précédemment, I'étalonnage du télescopestecasnesu-
rer sa réponse en énergie a l'aide de sources de photons étal@tsy-diee de sources dont
I'activité est connue avec précision. Il est aussi important de tenir toogs conditions ex-
périmentales qui pourraient influencer les résultats des mesures : ttumpétes détecteurs,
mais surtout 'emplacement des matériaux environnants (sol, murs, plajonditionnement
des sources, etc.).

Il'y a eu trois types de mesures a BLOEF3.2). Afin de mesurer précisément la réponse
en énergie et la réponse instrumentale dans le pic photoélectriqgue damsntee gke 20 keV a
8 MeV, dessources radioactives de basse intensi{pour la gamme basse de 20 keV a 2 MeV)
et unaccélérateurde particules (pour la gamme haute de 2 MeV a 8 MeV) ont été utilisés. Afin
de perfectionner les programmes de déconvolution pour I'imageriesauree radioactive de
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haute intensitéétait placée a 125 meétres. Une planification des mesures a été établie en tenant
compte du taux de comptage des sources et de leur disponibilité. J'ai @mluées sources
radioactives qu’'une durée d’environ une heure était suffisantegh@ague point de mesure. En
raison du faible flux, les points de mesure pris avec I'accélérateursitggest environ 30 heures
d’enregistrement.

e Sources radioactives étalons de basse intensité a 8 metres

Les sources de rayons a base d'isotopes radioactifs listées dans le tab&awnt été
choisies afin de couvrir assez uniformément la gamme basse du télesdppe 3@ keV a 2
MeV. Ces sources ont été positionnées a courte distance8&lm a 10 m (cf3.2.1.3 afin que
leur flux soit suffisant et qu’elles puissent fournir un éclairementoumé sur tout le plan de
détection du spectrométre lorsque son masque est enlevé.

Nous avons établi quatre positions de source afin de comparer dansies wénditions les
mesures de BLC (télescope seul) aux mesures prises lorsque le télésioipes a la plateforme
satellite aux cb6tés des autres instruments (ESTEC). Les sources dmberssiée (FG. 3.2), ont
donc été positionnées en réalité a quatre distances particulieres, SPR1(§,3P2 (8,483 m),
SPI4 (9,798 m) et SPI5 (10,8 m) associées aux angles de SPI, partrappae sources-SPI,
respectivement de°011,82, 32,07 et 39,76 (FIG. 3.4et HG. 3.5).

Pour estimer le nombre relatif de coups dans les détecteurs, jai simulRgyarfracing
I'éclairement du plan de détectioni@ 3.4) pour ces différentes positions de source. La figure
3.4montre I'éclairement sur le plan détecteur qui se traduit en taux de com@iagemarque,
en particulier, pour les sources situées a distances finies (SPI1 das3RI2 hors axe) que la
répartition du rayonnement est complexe. Dans les configurations 884 les événements
sont rejetés par 'ACS et les photonsie passent pas par le masque avant de toucher les détec-
teurs. Dans le cas ou la source est dans I'axe , on peut voir la symétra&dee la projection du
masque. Si la source est a placée a 125 m, les pavés du masque se pgitrrement avec
la méme taille que les détecteurs (LD). Cela rend compte aussi que I'utilisatinmiisque
codé nous prive de prées de la moitié du signal du champ de vue dans le medteoas. Ces
simulations ont été faites dans le cas d’'un masque idéal (masque complétpacpra avec des
trous complétement transparents) et d'un bouclier d'anticoincidentatpar

Linfluence des autres instruments aurait pu étre quantifiée. Cepetatante la disposition
de ces mémes sources a I'ESTEC, il s’est avéré que les positions $#2]1 SP14 et SPI5 ne
correspondaient pas exactement a celles établies a BLC.

Les sources étalons ont été préparées par Isotope Products tbhalesrd_a précision sur
leur activité est de 3 %. Le table8ul fournit la liste compléete des sources étalons utilisées lors
de la campagne d’étalonnage de BLC ainsi que les raies présentefidans de leurs spectres.

e Sources radioactives étalons de haute intensité a 125 métres

Pour tester les caractéristiques de I'imagerie au sol, il a été nécessaireuthy s caracté-
ristiques d’une source ponctuelle (étoile) émettant en gamma. C’est pourquoi, un simulateur
d’étoile fut placé, a I'extérieur de la salle blanche, a une distance de 1@6 té@lescope. A
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FiG. 3.3 —Schéma de la projection numérique sur le plan de détectid®Rle

cette distance, les rayonsqui arrivent sur le télescope sont quasiment paralléles. Le simu-
lateur d’étoile est constitué d’'une source radioactive de haute intensitéepians un conte-
neur pourvu d’un collimateur de tungsténe et de plomb enrichi en uraniwmrppondre aux
exigences de sécurité qui s'appliquent lors de leurs utilisations. Quairees ont été utili-
sées 24'Am (60 keV),®"Cs (661,66 keV)?'Co (1173,24 keV ; 1332,5 keVJj*Na (1368 keV ;
2754,03 keV). Les activités, connues avec une précision d’envdan1b % au moment de la
mesure, étaient de I'ordre de78 x 10'° Bg, 1,04 x 10'° Bq et3,7 x 10'° Bq pour les trois
premiéres. Pour 1&Na, avec une demi-vie de 15 heures, son activité est fortement dépenda
du temps écoulé entre sa production et son utilisation sur le lieu de I'étalarbagectivité
varie aussi pendant I'acquisition de données. Pour vérifier la collimatidaisiceau au niveau
du télescope, un détecteur Csl mobile, monté sur un cadre, a été positirenie éélescope et
la fenétre donnant sur le simulateur d’ét6ileAinsi au niveau de SPI, la divergence du faisceau
était d’environt=4’ et la taille angulaire des sourcesdel’.

e Accélérateur de particules

(®)cf, les documents de B. Cordier, S. Schanne et G. Tauzin disponibéeBesse internet suivante :
http://isdcul 3. uni ge. ch/ ~schanne/ spi/ spi cal _private/doc_pdf/ QOI I'i mat or sFor 125ntour ces. pdf,
et le document de B. Rattoni disponible au format PDF a I'adresse éttsuivante :
http://isdcul 3. uni ge. ch/ ~schanne/ spi / spi cal _pri vat e/ doc_pdf/ Spi Cal H ghl nt Sour ceUsage. pdf .


http://isdcul3.unige.ch/~schanne/spi/spical_private/doc_pdf/CollimatorsFor125mSources.pdf
http://isdcul3.unige.ch/~schanne/spi/spical_private/doc_pdf/SpiCalHighIntSourceUsage.pdf
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" 5 Position L (mm) D (mm) a
5 SP1 0 8303 0°
j _ SP2 1737 8483 11,82°
o0\ SP4 5202 9798 32,07°
R _ SP5 6907 10800 39,76°
. Radiateur

SPI1
SP14 & SPI5

SPIL---em--

SPI2-----

SPI14-- o )

SPI5---¢ ]
LD

FiG. 3.4 —Simulation des projections sur le plan détecteur de SPI pmér source a différentes posi-
tions. La couleur blanche correspond a I'éclairement duaiayementy a travers des trous

du masque.
Positions ~ SP5 SP4 SP2 SP1
I I I I
Plafond e DB09 BT RE— .

de la source et I'axe \
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;

L (mm) Distance entre la position - :
D (mm) Distance de la source \ :
au centre de gravité de SPI \ !

|

a9 Angle entre la direction \ :
de la source et I'axe de SPI b

IBIS

Salle blanche
al'lESTEC

N : Radiateur
]

12700 Sol

FiG. 3.5 —Positions des sources a 'ESTEC (en millimétres).
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Nucléide Energie fournie par des transitions
atomique (keV)| Intensité (%) || nucléaire (keV)| Intensité (%)
21TAm 11,9 0,8
13,9 12,5
17,8 18
26,35 2,4
59,54 35,9
%Co 1173,24 99,89
1332,5 99,98
*Co 14,41 9,1
122,06 85,7
136,47 10,7
55Zn 511,00 2,9
1155,55 50,7
133Ba 30,6 34,4
30,9 64,2
34,9 18,9
35,8 4,3
53,16 2,2
79,62 2,6
80,99 34,1
276,39 7,1
302,85 18,3
356,02 62
383,85 8,9
I37Cs 661,66 85,2
139Ce 33 22,7
33,4 41,7
37,8 12,4
38,8 3
165,86 79,9
85Sr 13,3 50,3
14,9 8
514,01 99,3
>Mn 54 225
5,98
834,84 99,98
88y 14,1 17,7
14,2 34
15,8 9,3
511 0,4
898,04 94,1
1836,06 99,4
2734,09 0,6
2ZNa 511,00 180,5
12745 99,9
2INa 1368,63 99,99
2754,03 99,87

TAB. 3.1 —Liste des principales raies présentes dans les spectres des sources étalons utiliggleS a
et a 'TESTEC pendant les campagnes d'étalonnage.
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Les sources radioactives n’étant pas en mesure d’'émettre des phaténgrgie supérieure
a quelgues MeV, I'étalonnage des télescopes opérant au dela de cette lintise idgoproduire
des rayonsy en bombardant une cible avec des particules fournies par un acodtétattype
Van de Graaf de 4 MeV. Ce procédé, relativement lourd a mettre en pegvite seul utilisable
pour obtenir la réponse du télescope gamma a des photasaute énergie. Ces photons sont
obtenus en bombardant une cible mince de carbone avec des protél&sé&xa des énergies
judicieusement ajustées afin d’obtenir le phénomeéne de résonanceadtmmé3C(p,y)'*N
produit des noyaux d&'N excités. Par retour a I'état fondamental, ces noyaux émettent alors
par désexcitation nucléaire des photendont I'énergie peut atteindre une vingtaine de MeV.
Les tableaux3.2 et 3.3 fournissent la liste des raies produites respectivement a l'aide des
résonances a 550 keV et a 1747 keV, énergies du faisceau degfmtioni par I'accélérateur de
BLC (Kieneret al, 2003.

Le flux produit lors des réactions nucléaires n’est environ que le dix@aneelui produit
par les sources étalons de basse intensité placées a 8 metres. Le nompbotods produits
dépend de l'efficacité de réaction, qui est liée au flux de protons et igpgardion en énergie
des protons, et de la cible (épaisseur, pureté, etc.). Malheureusdrashtrés difficile de bien
connaitre tous ces paramétres.

Deux méthodes seront ici employées pour trouver le nombre exact demphinjectés au
niveau du télescope :

(1) les réactions3C(p;y)'"“N produisent plusieurs raies dont certaines dans le domaine
d’énergie des sources calibrées (énergies soulignées dans lesntahat 3.3). En utilisant
les données fournies par le télescope lui-méme il est alors possible deedéduaie intensité
de cette ligne. Le vrai nombre de photons injectés au niveau du détectiaucegtte énergie
spécifique est obtenu grace aux résultats des mesures prises avaarées £talons a courte
distance. Gréace a la connaissance du rapport de branchementfélesntis énergies produites
par la réaction, il sera possible de connaitre le nombre de photons ingidemntshaque énergie
au niveau des détecteurs.

(2) pour la deuxieme méthode, les intensités se rapportent a un détectéigrdace posi-
tionné dans la salle. Ce dispositif a été lui-méme étalonné en laboratoire utilisansemble
de sources étalons de faible intensite.

3.2.1.4 Influence de I'environnement

L'influence de I'environnement sur I'étalonnage se traduit par la ptapoque prend la
diffusion Compton dans le spectre mesuré. Outre les phot@msis par la source, le télescope
recueille en effet tous ceux ayant diffusé un peu partout dans la sélahnage (sol, murs,
plafond) et dans les matériaux qui constituent le conditionnement de leesdaus ces milieux
plus ou moins diffusifs perturbent gravement les spectres enregistsédds phases d’'étalon-
nage du télescope et des principaux sous-systémes scientifiques.

L'amplitude du pic de rétrodiffusion et le front Compton, composantes megelu spectre,
sont étroitement liés aux conditions de mesuras (B.6). Les mesures d'étalonnage doivent
étre réalisées dans des salles aussi vastes que possible pour limitemiGaflle I'environne-
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ment. Les spectres enregistrés lors de la phase des étalonnagedipmrrlagéponse en éner-
gie de I'appareil une fois en orbite doivent alors tenir compte de cettendépee a I'égard des
conditions de mesures. L'équipe de la NASA en charge des simulation dmlasetinstrumen-
tale a réalisé des modélisations numériques précises des conditions desnaéisutle séparer
les composantes induites par I'environnement, en particulier, I'effet plocgtides sources et du
plafond afin de pouvoir les comparer aux données réelles.

3.2.2 Mesure d'efficacité : méthodologie

Afin de déduire l'efficacité dans le pic photoélectrique, trois étapes préliragg’averent
nécessaires : tout d’abord il faut choisir une méthode d’ajustemerdieleensuite, afin de lo-
caliser les différentes raies dans le spectre, il faut réaliser un étagleraménergie ; enfin, la
résolution en énergie est déterminée intrinsequement par I'ajustemeaietes r

3.2.2.1 Forme des spectres étalons

Le but de I'étalonnage est de tester la simulation a l'aide de quelques spewseirées a
I'aide de sources étalons. Chacun de ces spectres comprend plesigyesantes :

— lepic photoélectrique

— lefront Compton

— le pic de rétrodiffusion

— lepic d’échappement

Si le détecteur absorbait toute I'énergie du photon incident, seul le ptogleotrique serait
présent dans le spectre. Ce n’est pas toujours le cas. Trois awcesgus sont possibles :

(i) le photon dépose par effet Compton seulement une partie de soneégeirge retrouve
dans le front Compton;

(ii) le photon est rétrodiffusé sur les matériaux passifs entourant letdatesvant d'y étre
entierement absorbé (pic de rétrodiffusion) ;

(iii) enfin, un photony d’énergie E arrache un électron de la couche K dans le cristal ; il
se retrouve alors avec I'énergie EEk. Lors du réarrangement atomique, il y a émission de
photons X, qui peuvent eux-mémes étre réabsorbés dans le cristal, ou bieagéch

— s'ils s’échappent, le détecteur n’enregistre que I'eénergief,

— s'ils sont réabsorbés, les électrons créeés par les X et le photoéld@rergie (E—Exk)

se succédent dans un temps suffisamment court pour qu’ils soient soropiéne un seul
évenement d’energie,Hles énergies s’ajoutent).
Dans le spectre on observe ainsi généralement le pic d’énergie totalecBmpagné d’'un pic
de faible intensite, d’énergie {E-Ex) qu’on appelle |gic d’échappement.es pics d’échappe-
ment ne sont pas a prendre en compte dans les calculs d’efficacitéepgulexnais plutdt dans
la gestion du bruit de fond.

En dehors du pic photoélectrique, il est donc complexe de mesurer lasepn énergie cor-

respondant au reste du spectre, surtout dans le régime ou la diffusiopt@n est le mécanisme
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FIG. 3.6 —Réponse spectrale a une source monoénergétique d’'un elétect Ge.
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FiG. 3.7 —Spectre de la source dé*Ba.

dominant. Mesurer proprement les différentes composantes du speteineies d’'une source de
photonsy monoénergétiques est difficile, et ce d’autant plus si le spectre egidagmsition de
raies de la source, de raies instrumentales et de raies du bruit de formhaant (cf. FG. 3.6).

Etant donné qu'il est difficile de distinguer la contribution des différentemposantes du
spectre, j'ai décidé de ne m'intéresser qu'aux pics photoélectriquesslesspectres de sources
étalons.
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3.2.2.2 Pic photoélectrique

Il est ainsi préférable de choisir des sources étalons monoénerggtigudes sources dont
le spectre comporte des raies a des énergies éloignées les unes desfautl&viter toute
superposition. La figur&.7 donne un exemple de la multiplicité des raies et des continuum
associés pour une source'déBa. Dans ce spectre, seules les deux raies de plus hautes énergies
(356 et 383 keV) ont été utilisées pour éviter I'éventuelle pollution due #dfustbns Compton.

On caractérisera le pic photoélectrique par :

— sa positionE du pic;

— sarésolution en énergie, paramétre défini comme la largeur a mi-haltédiMou Full

Width Half Maximum A E exprimée souvent comme le rappdit AFE,

— etle flux correspondant a l'aire située au-dessous du pic.
Ce seront ces caractéristiques que j'utiliserai pour le calcul d’effécaa cours de I'analyse des
données d’étalonnage. Il sera alors possible de comparer les pomissdee a des simulations
Monte Carlo prises dans ce cas patrticulier (pic photoélectrique).

3.2.2.3 Décomposition des événements

Outre les interactions physiques entre le rayonnemeet les détecteurs (voi2.1.J), il
existe deux types d’événements dans le plan de détectionMbBet FG. 3.8) : SE, ME.
Un événement est classé SE par I'électronique si le photon est complétehsenbé par le
détecteur (aucun autre évenement n'a été déclenché dans les autrémaumoment, c’est-a-
dire durant une période de temps de 350 ns). Un événement est cladsésiiie qu’au moment
ou un détecteur déclenche, un ou plusieurs autres déclenchent aule(durant la période de
350 ns). Pour chaque éveénement, on enregistre son type, son ans&a®s de détecteurs ainsi
que les énergies associées.

Pour déterminer I'efficacité du pic photoélectrique du plan détecteurdtéeaiors le déter-
miner pour chacun de ces types d'évenements et ensuite faire la somme.

La figure3.9 montre la superposition des spectres SE et ME (ME2 : évenerdenldes
ME3 : événementsiples) d’une source dé&*’Cs enregistrée pendant la mesure n°65 de la cam-
pagne d’'étalonnage a BLC ou le pic photoélectrique se trouve a 661 kevoht Compton
diminue quand la multiplicité augmente car la probabilité que le photon touche phudiétiec-
teurs et s’échappe sans avoir déposé toute son énergie diminue avetghaitdl

3.2.2.4 Ajustement de raie

Les différentes raies d’'un spectre peuvent avoir des profils symésride type Lorentz,
Gauss, Voigt, Lorentz-Gauss, et surtout dissymétriques dont il féatéfinir le type a partir
d’'un modéle. Il existe deux maniéres d’évaluer le nombre d’évenememssutie raie centrée a
'énergieE :

1. mesurer le taux de comptage dans l'intervalle{ 6 E, £ + 0F) ;
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» Evénement Simple

- Effet photoélectrique dominant
- Energie du y est déposée dans un seul détecteur

Ge

» Evénement Multiple :
- Diffusion Compton dominante g

- Energie du y est déposée dans m détecteurs ¢

* Doubles : m =2
e Triples: m=3

e Autres : m >3

FiG. 3.8 —Différents types d’événements possibles sur le plan detit#iele SPI.
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FIG. 3.9 —Spectre SE et ME (ME2 : événements doubles; ME3 : événemipigs)td’'une source de

137C's enregistré pendant la mesure (RUN) 65 de la campagne digtalge a Bruyéres-le-
Chatel.
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2. ajuster le pic a I'aide d’'un modéle ; les valeurs des parameétres de I'ajugtams! obte-
nus donnent I'aire au dessous de la raie.

Chacune de ces deux méthodes présuppose que I'on ait enlevé uneseobepde fond en
dessous de la raie en soustrayant soit un modéle (ligne de base) soiesie®s de bruit de
fond prises en des temps et des lieux judicieusement choisis. Durantl@sétges, tous les
jours, une a deux mesures d’'une heure environ (méme ordre de granseles mesures avec
les sources), étaient spécifiquement dédiées pour le bruit de foirdrarant. Par la suite, j'ai
effectué une étude qui a montré que durant toute la campagne de BL@itldéofond pouvait
étre considéré comme invariant. Ainsi, avant tout ajustement, j'ai retiré alguehspectre une
composante de fond composée d’'une somme de spectres de bruit darfegidtees pendant les
étalonnages.

Dans notre cas ou il faut évaluer tous les paramétres d’une raie, teds asition (centre),
sa largeur et son intensité, seule I'utilisation d’'un ajustement des donagaes modéle (fonc-
tion) est convenable. Pour une raie centrédsgnl’intensité de la raie correspond a la surface
sous la courbe définie par la fonction ajustée a la raie. La forme théorilee rdie est en
principe une gaussienne centréefgnet de largeur. La résolution théorique de l'instrument
FWHMy,, = 2,3550 (cf. 3.2.2.6§. Mais en pratique, I'ajustement de la raie ne peut étre réalisé
par une simple gaussienne. J'ai choisi de prendre une fonEin (£) composée pour ajuster
les raies.

Cette fonctionF,j.s () est la somme de trois termes :

— le premier est une gaussienne centré&gnde largeuis : elle donne la forme générale

attendue de laraie;

— le deuxiéme est une fonction d’erreur complémentaire, erfc = 1 - enfiiémeenk, : elle

corrige I'asymétrie de la raie due au front Compton ;

— le troisieme est une fonction affine : elle permet de modéliser le fond cormtirsua raie.

N Foo ,(M)Q 2 [T 2
Fojust(E5 N, 0, Eg,a,b) = / e \ov2 dE+/ e Udt+aFE+b (3.1)
oV2r J o VT Ll

Les sources étalons ont été choisies de préférence avec un spesténa@étique ou un
spectre contenant des raies espacées afin d’éviter toute pollution ¢erieesurée par le pic de
rétrodiffusion ou du front Compton d’autres raies présentes danstdrepgex. 2?Na, >*Mn,
657n, 137Cs,139Ce). Aussi, les raies se superposant dans le spectre ou de faible staijdigs
un premier temps) ont été mises de coté pour échapper aux erreurs difficilestimables (ex. :
133Ba : 79,62 et 80,99 keV ; 30,6 et 30,9 keV; 34,9 et 35,8 kéV/Am : 20,8 et 26,35 keV).
Les figures3.10et 3.11illustrent 'amélioration de I'ajustement réalisé a I'aide d’une simple
gaussienne ou de la foncti@il dans le cas de la raie & 834 keV tvin.

3.2.2.5 Etalonnage en énergie

L'étalonnage en énergie consiste a établir la relation entre la hauteur @l sigsortie des
PA des détecteurs et I'énergie du photon incident. Pour une éngsgiain photon incident, la
hauteur du signal détecté sera convertie en un numéro de canal. Gelppoée que le gain (de
I'électronique) est linéaire et invariant. Il est en fait linéaire au premidmreaCanak a x E+b)
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Energie [keV]
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FIG. 3.10 —Ajustement de la raie d& Mn avec une Gaussienne centrée a 834 keV. Le rapgoimof
= 305,5/107 vaut 2,86.
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FIG. 3.11 —Ajustement de la raie d& Mn avec une fonction composée d'une Gaussienne centrée a
834 keV, d’'une fonction erreur inverse et d’'une fonctiomaffLe rapporty? /nof = 92,8/104
vaut 0,89.

et ne varie qu'avec la températuireqqueset al,, 2003. Le télescope SPI fournit un spectre de
coups assez complexe en réponse a une source monoénergétique costndesiliula figure
3.6. Un étalonnage en énergie de chacun des détecteurs a été réalisé kh 8Bagissait dans
un premier temps de trouver la relation qui reliait I'énerfjielu photon détecté au numéro de
canal. Les différentes mesures effectuées a I'aide des sourcesdtalment une courbe. Afin
de trouver la position d’'une raie dans un spectre en énergie avec edagtitest important de
trouver un modele qui s’ajuste au mieux a la courbes(RB.12). En utilisant la méthode des
moindres carrés (cf. annexe), il est possible de déterminer une foragifropriée pour chacun
des détecteurs. Parmi les fonctions ajustées (B.4), celle qui donne le? le plus bas est :

F =alogE +b+ cE + dE* + eE? (3.2)
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FiG. 3.12 —Courbe d’étalonnage en énergie du détecteur 1 du spectrerapistée par une fonction du
typeF = alog E+b+cE+dE?+eE? avec laquelle le meilleuy? est obtenu. Cependant,
une simple fonction affine est en général suffisante.

On peut ainsi définir un jeu de coefficients {§, ¢, d ete) pour une température du plan de
détection et pour un détecteur donnés. Par exemple, pour le détedtear 3.6), les coefficients
sonta = —4,504,b = 10,32, ¢ = 7,424, d = —2,343 x 107° ete = 8,722 x 1077,

Le gain de I'électronique associée aux détecteurs est variable etttéecipalement de la
valeur de la haute tension et au deuxieme ordre de la température. Pategxaraariation de
1 K entraine une déviation de 0,13 keV dans la relation qui lie les canauxeadién(Eq.3.2).

La précision de I'étalonnage est d’environ 0,05 keV par canal poairénergieE < 1 MeV et
d’environ 0,15 keV par exemple a 1,809 MeV.

3.2.2.6 Résolution en énergie

Les deux principales grandeurs qui caractérisent un détectews@oefficacité et sa résolu-
tion. Cette derniére dépend principalement de sa taille et de sa forme. ®datdeteurs de SPI,
ces aspects ont été bien traités gandelet al. (1997). Les facteurs qui influencent la largeur
du pic et qui agissent sur son pouvoir de résolution sont :

— la statistique du processus de création de charges (résolution intejsequ

— les propriétés particuliéres d’'un détecteur individuel, comme principakeamenbonne

capacité a collecter les charges;

— le bruit électronique.

La premiére de ces contributions a la largeur du pic est inhérente au typetéieau. Le gap
dans un cristal de germanium est de 0,6 eV a 77 K, mais une énergie maenre2, 96 eV
est nécessaire pour créer une paire électron-trou dans le G&(82c). Ce surplus d’énergie
est dissipé sous forme d’excitations élémentaires en modes collectifs appel#ans sorte
de vibrations quantiques du réseau cristallin. Bien que la moyenne du naakpaires soit
N = E, /e, larépartition de I'énergie du photon entre les différents modes d’excitetizaine
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FiG. 3.13 —Résolution spectrale (FWHM) du plan de détection en fondi®'énergie a 90 K

une distribution statistigue du nombre de paires électron-trou, et ainsiiffungah statistique
des impulsions produites par un groupe monoénergétique de photons tngsié absorbés
dans le détecteur. Cependant, comme |'a décrit Fano en 1946, la statigtiguéaton de paires
électron-trou n’est pas poissonienne. Dans sa théorie, la déviatiatastaa la moyenne du
nombre de paires s’exprime commeF x N ol F est lefacteur de FanoLa largeurR du pic
observé due a la statistique de création de charges est :

|FE
R =2,355 % (3.3)

Le facteur de Fano pour le Ge est 0,06. En orbite, les détecteurs emdbé sBumis a de trés
fortes radiations, ce facteur ne fera qu’augmenter.

Larésolution en énergie a été mesurée précisémertzpaf2002) lors de tests en vide ther-
mique ou le plan de détection était refroidi a une température de 90K 8FLJ. La résolution
moyenne sur les 19 détecteurs peut étre ajustée par une fonctiontayuedent :

FWHM(E)=a;+ay x VE+ a3 x E. (3.4)

A latempérature d& = 90K, oy = 1,54, ap = 4,6 x 1073 etas = 6,0 x 1073, Par exemple
alMeV,FWHM ~ 2,3 keV.

3.2.2.7 Calcul de l'efficacité

Pour le détecteur, I'efficacité ¢; du pic photoélectrique d’énergi€ est obtenue en faisant
le rapport du fluxp; mesuré dans le pic photoélectrique et du fx;qens inCident d’énergie?
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au niveau des détecteurs :

bi
¢ = 35
¢incident ( )
avec

S
Teff
V2r N
_ vere (3.6)
Teff
ou S est I'aire sous la fonction d’ajustement de parameNest o (cf. 3.2.2.9, T, est le temps

effectif de la mesure (temps de la mesure corrigé du temps mort) et pourunce sennée :

¢ =

_T-Ty _HE,

Oincident = A/ X 277 7 X BrgxQxe » (3.7)
ou A, est l'activité de la source a la daig, 77 est la date de la mesure,la demi-vie de la
source, By; le rapport de branchement de la raie a I'énefgief. TAB. A.3). Le coefficient de
transmission est calculé en utilisant le coefficient massique d'atténuatioaides’ a I'énergie
E, la densité de I'air qui vadit, 205 x 10~3g-cm ™3, et la distance entre la source et le détecteur
(FIG. A.2 dans la sectioi.4). Q2 est I'angle solide sous lequel la source éclaire le détecteur :

VT A2
ou A; est I'aire géométrique du détecteutl aire moyenne(A;) des détecteurs étant de 26,75
cm?.

Dans le cas des mesures de I'accélérateur, les intensités relagiyates raies, sont corri-
gées de tous les effets d’absorptidiigneret al, 2003, puis normalisées a la raie de 1638 keV
(TaB. 3.2et3.3). Dans ce cas, I'efficacité est calculée par la relation suivante :

&(E) = 7 #i(E)

rp X ¢i(1638)
ou €"*(1638) est I'efficacité du détecteura 1638 keV obtenue par interpolation de la courbe
d’efficacité obtenue a I'aide des sources entre 20 keV a 1836 keV.

(3.8)

x €"(1638) (3.9)

3.2.3 Mesure d'efficacité : résultats

L'idée était de mesurer l'efficacité dans le pic photoélectrique pour unesalans I'axe,
avec et sans masque (pour une homogeénéité de I'éclairement) pouedgieg€necouvrant toute
la gamme du spectrometre. Les mesures ont été réalisées avec des typasee différentes,
a 8 m pour la gamme 20 keV a 2 MeV et avec I'accélérateur pour la gamme 2 NdXed.

Avant de déterminer l'efficacité du télescope, il a fallu tout d’abord dditezr 'efficacité
du plan de détection. Pour cela, il a été préférable de retirer le masqupiafia rayonnement
provenant des sources radioactives étalons arrive au niveaétkeseurs le plus uniformément
possible.

Les activités des sources étalons sont connues a 3 % pres, tandisugu&apcélérateur
les flux absolus sont assez mal connus. Il a été nécessaire de détemaimaurbe d’efficacité
absolue dans la gamme 20 keV a 2 MeV et une courbe d'efficacité relative ld gamme
2-8 MeV, puis de renormaliser cette derniére avec la premiére en utilisaxi¢la 1638 keV.
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3.2.3.1 Efficacité du plan de détection (sans le masque)

e Efficacité pour les SE

Pour les détecteurs numérotés 1 a 18 (06.R.9), les efficacités sont comparables comme
le montre la figure8.140u sont représentées les efficacités pour chacun des 19 déteatsurs a
que la valeur moyenne (détecteur 0 exclu). Cependant, I'efficacitétdatdar O est inférieure
a la moyenne des 18 autres détecteurs. Cette diminution d’efficacité, denwirfacteur 2 a
60 keV et 40 % a 1 MeV, est la signature d’une absorption. A 1 MeV, taffité est comparable
a l'efficacité a 25 keV (inférieure a 20 %).

La valeur(¢) = - 3°.'% ¢ est représentative de I'efficacité d’'un détecteur. Les efficacités
eo et (€) ont été comparées a la moyenne de I'efficacité d’'un détecteur sindlége qui est
d’environ 10 % plus grande qug) (FIG. 3.15. Le correction de cette différence entre les
simulations et les mesures sera discutée dans la s&#h3

La forme générale de la courbel@ 3.14) s’explique aisément. Bien que I'efficacité d’'un
Ge soit proche de 100 % a basse énergie, les matériaux passifs ehteutéecteur (capsule
d’aluminium, cryostat) absorbent considérablement les photoesproduisent une coupure
limitant la gamme d’énergie de SPI a environ 20 keV. A haute énergie, I'effiicdécroit régu-
lierement avec I'énergie. La figu@15est a mettre en regard de la figl@® ou I'on voit que
les changements de courbure d50 keV et~ 4 MeV correspondent au passage de la prédomi-
nance du photoélectrique, puis du Compton, et enfin de la création ds gaireles interactions
des photons dans le Ge.

e Homogénéité du plan de détection

Lorsque que j'ai tracé I'efficacité de chacun des détecteurs en fondéd’énergie (FG.
3.14et FG. 3.15 jai remarqué que le détecteur 0 était nettement moins efficace que les autre
qui eux suivent sensiblement les mémes variations relatives d’efficRcité.comprendre ces
variations nous nous proposons d’étudier ’lhomogénéité du plan ddidétec

Pour estimer 'homogénéité du plan de détection, j'ai défini respectivelagribnctions
d’homogénéité d'efficacité et de magsg¢F) = [eiaa]E etM; = m<_T<>m> ol (m) = EnTm
J'ai alors comparé pour chaque détecteut/; avech; pris pour les énergies de la tat8e5
allant de 59,54 keV a 1836,06 keV, et ce pour deux types de mesuresurlzesgdans I'axe
optique @ = 0°) et la source & = 8° (FIG. 3.16et HG. 3.17). On constate sur la figui2 16
gu'excepté les détecteurs 0, 2 et 3, les fonctibpsont relativement bien corrélées avec les
fonctionsM;.

Dans le cas ow = 0°, I'efficacité du détecteur O est sensiblement (de 10 & 20 %) infe-
rieure a(e), et 'on constate que la déviation & la moyenne décroit quand I'énergieemig.

Ce comportement est la signature de I'absorption du rayonnement partériamaLe PSAC a
en effet un trou dont les parois sont renforcées par du plastiqueoCa servi a laisser passer
un faisceau laser servant a I'alignement du plan de détection une fois enbimt&rieur de la
structure du télescope. Les détecteurs 2 et 3 sont beaucoup moutésfiae le détecteur 0.
Ces déviations sont expliquées par un défaut d’alignement du dispesitdrs a maintenir la
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sourcé®. La source n'étant pas dans I'axe, le trou servant a I'alignemenuatisaon seule-
ment le détecteur 0 au centre du plan détecteur, mais aussi une parti¢eddsuié 2 et 3.

Dans le cas oa # 0°, le trou d’alignement obscurcit un ou plusieurs détecteurs contigus.
Pour des mesures faitesna= 8°, tous les détecteurs éclairés montrent alors une excellente
corrélation entréy; et M;. Les détecteurs 16 a 18 étant placés derriére I'ACS ne doivent jgas étr
pris en compte.

e Recherche de la position réelle des sources de faibles intensités

Les figures3.16et3.17semblaient montrer que les sources de faibles intensités n’étaient pas
alignées a I'axe du spectrométre. J'ai simulé la projection d’'une sourifeedtes positions
(z,y). Soit M"Y le taux de comptage estimé du détecteyour une source positionnée en
(z,vy) et N; le taux de comptage mesuré dans le détectéans des mesures faites pendant les
étalonnages a BLC. Je cherche & minimiser la fonction

Faa) =3 (a7 - ;) (3.10)

)

pouri = 0,...,18 et(z,y) = [p x p| exprimé en millimétre. Sur la figur@ 18 j'ai représenté
f(x,y) pourp = 25. Le minimum indiqué par la fleche correspond & une position reconstruite
(donnée dans la méme figure pour SPI1 et SPI2) effectivement difééde la position théorique
(source dans l'axe), et qui donc explique l'illumination partielle obseda¥es les détecteurs 2

et 3 (cf. AG. 3.16).

o Efficacité pour les ME

Pour établir I'efficacité des évenements multiples, il est inapproprié dasdes efficacités
a un détecteur en particulier. J'ai considéré I'efficacité de tout le pladétkction comme s'il
était formé d’un seul détecteur, et ce pour chacun des différents tg®&E @.8). J'ai établi
un spectre pour chaque multiplicité et pour chaque source. Ainsi, I'efficacit® des ME est
défini par :

g = _Aip_ (3.11)
Gincident

oU ¢incident €St le méme flux incident que dans I'équat®b. La figure3.19montre les effica-
cités pour les différentes multiplicité®oubles m = 2; Triples m = 3; Autres m > 3). A
1 MeV, l'efficacité des événementsiplesest 10 fois plus faible que les évenemebtaubles
Quant auxAutresévenements multiples, leurs efficacités sont encore 100 fois plus failaas. D
les programmes standard d’analyse seuls les ME de multiplicité 2 et 3 seigahmompte. La
forme de la courbe s’explique ici de la maniere suivante : le seuil de Bassgie ¢ 150 keV)
des ME correspond a la nécessité d’avoir un évenement Compton preatwraur le photo-
électrique. Au-dela de quelques MeV, alors que la création de pair¢eféstt dominant, un

(®)\oir le rapport sur la position des sources & I'adresse suivante :
http://isdcul 3. uni ge. ch/ ~schanne/ spi / spi cal _pri vat e/ doc_pdf/ Spi cal Short Di st anceSour cesAndGeonet ry- 02. pdf .


http://isdcul3.unige.ch/~schanne/spi/spical_private/doc_pdf/SpicalShortDistanceSourcesAndGeometry-02.pdf
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FiG. 3.14 —Efficacité pour chacun de 19 détecteurs en fonction des &@sefgurnies par les sources
radioactives étalons.
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FiG. 3.15 —Efficacité moyenne des détecteurs 1 & 18 pour les événenraptesen comparaison avec
les simulations. Le détecteur O a été tracé a part pour saeliga différence avec les 18
autres détecteurs. Les simulations sont supérieures agsyme®avec un écart constant de
~ 10 %.
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Source dans l'axe : 0°
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FiG. 3.16 —Déviation a la moyenne des efficacités des détecteurs pa@usaurce placée a O Les dé-
viations d’efficacité sont tracées pour chaque détecteyroetr chacune des énergies par
ordre croissant (60 keV a gauche et 1836 keV a droite, en blau)iste des énergies est
identique a celle de la figurd.14 La forme qu’engendrent les déviations d’efficacité pour
le détecteur 0 est la signature d’une absorption du rayorer@rpar un matériau. Les détec-
teurs 2 et 3 ont, & un degré moindre, le méme comportementidwégtions de masse des
différents détecteurs sont indiquées par des croix.

Source hors axe : 8°
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Fic. 3.17 —Déviation a la moyenne des efficacités des détecteurs pausonrce placée a 8. Les
détecteurs 0, 2 et 3 voient a présent leurs déviations céeffie suivre celles de masse.
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Position retrouvée

SPI1: Yg =10 mm
Zy,=-10mm

SPI2: Yg = 11 mm
Zg, =-1750 mm

FiGc. 3.18 —Recherche de la position du support de sources a courtesndiss.
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détecteur seul (SE) a une probabilité beaucoup plus faible qu'un elsdmbétecteurs (ME)
de capturer I'énergie des deux électrons créés. Ceci explique-dalaut MeV I'efficacité est
plus importante dans les ME que dans les SE.

3.2.3.2 Efficacité du télescope (avec le masque)

Soit M, (F) la fonction de transmission du masque pour un détecteur éclaivg @t) la
fonction de transmission d’'un élément du masque multipliée par la fonction drtission du
masque dans le cas d’'un élément opaque. Pour led/SE;) est la fonction transmission de
I'élément:; du masque a I'énergig pour le détecteur (M;(E) = M,(E) or Me(E)). Pour les
SE, jai corrigé les efficacités pour chacun des détecteurs en utilisarfodctions ajustées aux
mesures de transparence du masque.(A.3 dans la sectioi.4). Pour les ME, j'ai corrigé
I'efficacité de tout le plan détecteur obtenu auparavant3(&.3.] par I'absorption du masque
entier en tenant compte de I'absorption des pavés de tungsténe du miadesere support (cf.
A.4). Laire efficace totaled.g pour le télescope est alors

18
A = > AJF(E) x Miy(E) + AME(E) x
i=0

A, A,
M(E)+ —
A (E)+ A

MO(E)] . (3.12)

ASP(E) est l'aire efficace pour un détecteudans le cas des SAYF(E) est I'aire efficace
du plan de détection dans le cas des ME, A, et A sont respectivement 'aire géométrique
totale des détecteurs éclairés, des détecteurs cachés et de tout legttaudéDans le cas d'une
source dans I'axe a I'infiniA, = 240.9 cm?2, A, = 267.4 cm? et A = 508.3 cm?.

Pour 'imagerie, I'équatior3.12n’est pas exacte pour les ME. En effet, le numéro du détec-
teur ou le photon interagit en premier est connu avec une probabiité. La fraction (| — p)
est attribuée aux autres pavés du masque (opaque ou transparesit)l. &ficacité des ME est
en réalité légérement inférieure au deuxieme terme de I'équatich

Tous les scientifiqgues ayant travaillé sur I'instrument avant les étaloaméw® pris conscience
de I'existence d’'une absorption des deux trous d’alignement que peledatalonnages :

1. Labsorption du trou du PSAC a été mesurée par l'intermédiaire de deitécdu détecteur
0.

2. Labsorption du trou du masque a été mesurée par F. SanclezAB dans la section
A.4) et introduite dans les calculs d’efficacité et les simulations.

Ces trous sont renforcés par des assemblages de piece8 (F) constitués d’alliages dont les
compositions sont assez mal connues. Ainsi, le couplage des deux Bbigsainent présents
au centre du PSAC et du masque entraine une perte d’efficacité avedeleV de I'ordre de
10 %.

Finalement, apres avoir pris en compte I'absorption du masque et I'inhor@itg@ssociée
au trou d'alignement (6. 3.21), la courbe d’efficacité obtenue est montrée sur la fiGuee
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FiG. 3.21 —Schéma du trou dans le masque utilisé pour I'alignement dn ge détection. Les maté-
riaux utilisés pour le renforcement de ce trou entrainerg absorption supplémentaire du
rayonnement qui atteint les détecteurs positionnés erodesie celui-ci.
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FiG. 3.22 —Aire efficace du spectrométre SPI comparée avec les sirontatiormalisées sur toutes la
courbe
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3.2.3.3 Comparaison avec les simulations

Durant les premieres comparaisons entre les résultats de mesures et lati@isfaites
sans le masque, j'avais déja constaté qu'il existait un écart d'envirdh B3 séparant (para-
graphe3.2.3.let FHG. 3.15).

La découverte de 'absorption des trous d’'alignement du masque et AQ, RBtrainant
une inhomogénéité qui se déplace sur le plan détecteur en fonction dke ItHimgidence des
photons (FG. 3.16), a nécessité une correction appropriée des matrices de réponse.

Sachant que la finalité de I'étalonnage était de comparer les aires effiatemues par les
mesures a celles déduites des simulations, a partir des IRFs, j'ai évalukegsficaces dans
le pic photoélectrique et pour une source dans I'axe pour un certainreairdnergies com-
prises entre 20 keV et 10 MeV. J'ai comparé cet échantillon de points sraulévaleurs d’'aire
efficace obtenues grace a I'étalonnage. Dans un premier temps, lae abefficacité obtenue
par les mesures était aussi d’environ 10 % plus basse que celle obterias gimulations (voir
FiG. 3.14).

Cet écart reste inexpliqué. L'écart semble constant sur toute la gammergie Ce qui
rejette tout phénoméne dépendant de I'énergie, et en particulier, unaisemodélisation du
télescope ou une absorption supplémentaire d’'un matériau omis dans le medétsse. Ce
comportement favorise l'idée d’un probléeme de normalisation de la simulatidiétalonnage
qui fait référence. De plus, en discutant avec les physiciens nuebaiutilisent des simulations
Monte Carlo pour leurs expériences avec des détecteurs en Gepfa gp'il était courant que
les efficacités simulées surestiment les résultats de mesures. Il est ajowsgoecessaire de
normaliser ces simulations.

Ainsi, un facteur global de normalisation a été introduit dans la matrice dexsépmour
gu’elle s'ajuste au mieux aux donnéé&xi{rneret al,, 2003. Une vérification a pu étre effectuée
pendant la campagne d’étalonnage a I'ESTEC (8dir3.9.

3.2.3.4 Vérifications supplémentaires a 'ESTEC

Pour obtenir les valeurs d’efficacité a partir des mesures faites sansdaiena8LC, des
corrections d’absorption du masque + trous (faite a partir de mesuitestparécessaires. Durant
la campagne d’étalonnage de 'ESTEC, toutes les mesures furent réasdde masque. Cela
a ainsi permis de vérifier les valeurs précédemment déterminées par leesmdsBLC. Pour
une source dans 'axe, j'ai déterminé les efficacités du détecteured deffenforcement du trou,
voir FIG. 3.2]) et d’'un détecteur se trouvant sous un trou du masque (par exemple teedd
3). La figure3.23montre la comparaison de ces mesures avec les efficacités déterminées a BLC
et les efficacités déduites de simulations.

On remarque que pour le détecteur 3, les simulations sont globalementced acec les
mesures de BLC corrigées, les mesures faites avec le masque (so@&end 4t les mesures
de 'ESTEC. Pour le détecteur 0, il semblerait que la correction d’abiearpppliquée s'ac-
corde avec les autres mesures a partir d’environ 600 keV, alors da&sous, les mesures faites
a 'ESTEC s’écartent de la courbe d’efficacité déduite a BLC. Les disnources-détecteur
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n'étant pas les mémes, les projections du renfort du trou sur le détegpeurt@ient expliquer
ces écarts a basse énergie. Cependant, I'écart n'augmente pedd'énargie diminue. Le com-
portement observé est donc difficilement compréhensible. Le point 26@& BLC pour une
source a l'infini (masque présent) semble étre aberrant.

2

10 x x
-+ BLC:8 mcorrigé
I . -+ O BLC:125m
B uE I R
% RS . x ESTEC : mesure
- \’*ﬁ\ + ESTEC : simulation
S . ,
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FiG. 3.23 —Comparaison des efficacités mesurées a BLC et 'ESTEC avainhelations. Sont repré-
sentées ici les efficacités dans le pic photoélectrique dectburs 0 et 3 pour différentes
mesures : BLC pour les sources de basse intenejtéans le masque corrigé par I'absorp-

tion du masque, BLC sources a 125#hESTEC pour les sources a 8 m) Le détecteur 3
est en bon accord avec les simulations des données de 'EGFEC

3.2.4 Vérifications de quelques autres performances

Outre les mesures liées a la mesure d’efficacité (sources radioactiviesed &ccélérateur
dans I'axe), d’autres tests ont été réalisés durant les étalonnagelqatiié et al, 2003.

3.2.4.1 Propriétés de I'imagerie : résolution angulaire

Grace au simulateur d’étoile utilisé a BLC, les logiciels — SPIROSnfellet al, 1999;
Skinner & Connell 2003 et SPISKYMAX (Strong 2003 — de déconvolution pour la spectro-
imagerie du spectrométre ont pu étre testés pour la premiére fois poururae séelle.

e Résolution angulaire et PSF

La résolution angulaire et la PSPdint Spread Functionde SPI1 dépendent non seulement
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FIG. 3.24 —PSF déterminé & BLC pour différents isotopes (voir texte).

des caractéristiques de l'instrument (2f1.3.9 mais aussi de la séquence de pointés vers la
source utilisésdithering) et de la méthode de déconvolution adoptée. Nous avons considéré
ici la PSF comme étant la réponse dans I'image obtenue par corrélation féeerdg pointés
(Skinner & Connell 2003. La résolution a été prise comme la FWHM de cette réponse. La
PSF a été déterminée par le calcul de la moyenne sur les mesures utilisardttessgurces
positionnées a 125 m. La FWHM moyenne mesurée est dé g;66 FIG. 3.24).

Etant données les caractéristiques intrinséques de SP1.{c8.2, la résolution angulaire
attendue est?2 Mais, du fait de la taille finie du plan détecteur, la FWHM est plus grande.
D’autre part, bien que les dimensions d'un élément du plan détecteur sesemémes que
d'un élément de masque, les détecteurs sont légérement plus petits (56 raogeade leur
encapsulation. Ceci donne une FWHM d’environ®2 bes valeurs mesurées sont conformes

aux prévisions. La FWHM ne change pas de maniére significative avessdj& pour les sources
utilisées (de 59 a 2754 keV).

e Précision de localisation et séparabilité

La précision de localisation des sources dépend du rapport signbaisti(S/B) des me-
sures aussi bien que de la résolution angulaire. Les différents résidtapselques analyses
utilisant SPIROS montrent que I'erreur sur la position diminue quand le S/Bienig et se
stabilise quand les valeurs de S/B atteignent 50 & 106 qui est rarement réalisé dans le ciel,
Voir ci-apres). La précision obtenue lors des tests est deddss que la limite intrinseque
de linstrument serait environ cing fois meilleur&t{ié et al, 2003. Cela suggere des effets
systématiques pouvant étre liés a un mauvais alignement des différentstélémetiescope.

En ce qui concerne la séparabilité, méme si la résolution angulaire n‘'esdey@,5, il
est toutefois possible de distinguer deux sources séparées par m@i sidles données ont
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FiGc. 3.25 —-Image d’une source placée a 125 m a BLC.

un S/B conséquenty 500). A BLC, chaque mesure était faite avec une source unique. En
combinant deux mesures prises a des angles différents, il est possibimaler une source
double. Par exemple, deux sources séparées gderit nettement identifiables. Notons que le
S/B des données de BLC était important (entre 50 et 2p@n vol, cela ne sera pratiquement
jamais le cas, excepté certaines sources fortes comme le Crabe et Velaa¥skjui sont des
sources isolées.

3.2.4.2 Efficacité de I'ACS

Un étalonnage du seuil d’énergie de déclenchement de 'ACS a été réaligdisant deux
sources radioactived’®Hg : 279 keV ;13"Cs : 662 keV) placées prés de chacun des 91 cristaux
de BGO.

Le rendement des cristaux de BGO varie avec la température. Ce quno¥lsgnificative-
ment les deux principales caractéristiques de I'ACS, a savoir :

— lerejet d’éveénements issus de photons provenant de la source mais ipieragi avec un
détecteur par effet Compton avant de toucher 'AGSlftvetd. Cet effet diminue quand
I'énergie de seuil augmente alors que des événements plus diffuséscseptées. Pour
un détecteur situé en bordure du plan détecteur, I'influence est plodegcue pour un
détecteur central.

— la perméabilité du bouclier est la fraction de photergui passent par I'ACS sans étre
détectés et qui touchent un détecteur. Pour une source forte ers @ehchamp de vue,
ces quelques photons s’ajouteront au bruit de fond du spectre ' &@ar exemple un
niveau de perméabilité inférieur & 1 % pour une source hors axe dee86( % Cs).
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Ces deux effets de I'ACS, associés a la variation de température el (0 K), modifieront
la sensibilité du télescope en changeant la partie associée au front Caaptotes spectres.
Des études ont été menées par le consortium SPI durant la phase devekjuste apres le
lancement. Celles-ci ont permis d'établir les valeurs optimales pour les seuils.
Latransparenceelative de 'ACS a été mise en évidence lors d’un sursaut solaire. Alers g
les photons arrivaient uniquement sur le c6té du bouclier, I'évolution teglipales raies gamma
associées a la raie de capture neutronique solaire a 2,2 MeV ainsi qaekede désexcitation
12C* (4,4 MeV) et d'50* (6,1 MeV) ont été observées dans les détecteBreget al, 2004).
Soulignons cependant que des sursauts de telles intensités sonteses rar

3.2.5 Etalonnage comparé IBIS/SPI a lTESTEC

Pour terminer ce chapitre sur I'étalonnage au sol, je vais revenir sur laacgm@@ 'ESTEC
pour laquelle tous les instruments étaient intégrés sur la plateforme du satedlite.p@rtie
sera principalement qualitative pour (1) illustrer les influences mutuelle$tet3BIS et (2)
comparer les efficacités de ces deux instruments. En 8ff€EEGRALa pour vocation d'étre
un observatoire gamma constitué d’instruments complémentaires dont lestsgselizent étre
combinés lors des observations.

3.2.5.1 Influence mutuelle des deux principaux instruments

La figure3.26montre la configuration générale des instruments et donne deux exemples de
positions de sources hors axe SPI2 et IBIS4.

e Influence de JEMX/IBIS sur SPI

La figure3.29montre les comptages du plan détecteur de SPI pour la position SPI2 a BLC
et sa position correspondant a 'lESTEC (Pos5). Il est a souligreecesi deux positions étaient
prévues pour étres parfaitement identiques, cependant a 'ESTE®DUees n’étaient pas tout
a fait a la méme distance que celles de BLC (jusqu’a environ 1 métre de dd&re

Dans certaines configurations de sources, par exemple a la positiothS8R2xe pour SPI),
la partie supérieure de JEMX/IBIS s’interpose en partie entre la sot&éleComme montré
sur la figure3.29 certains détecteurs se retrouvent ainsi sousexposés (dans I'desbeeitres
instruments). Il est a noter que I'effet JEMX/IBIS est double :

1. diminution du signal sur certains détecteurs pour certaines directiomax®pour SPI ;

2. augmentation de matériau passif pouvant entrainer une inhomogénéieédadeuit de
fond sur le plan détecteur.

e Le SPIBIS

Dans le cas d'une source placée a la position IBIS4, des effets similairé®aonstatés. La
figure3.27montre la projection du masque de SPI sur le plan détecteur d’'IBIS (ISGRCsIT)
dans le cas d’une source #fNa (511 keV) et dé*Na (1,3 et 2,7 MeV). Cette impressionnante
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image a été baptisé&PIBISpar la collaboratiodNTEGRAL Elle montre la perméabilité des
plagues en plomb — de quelques millimétres d’'épaisseur — positionnées sardesdu tube
pour définir le champ de vue d’IBIS pour des photons de quelquesiceside keV.

SPI2 SPI1 IBIS4

| | |

FiG. 3.26 —Vue schématique des sources par rapport aux instrumenBSTEC.

3.2.5.2 Efficacités

La figure3.28 montre la comparaison entre les efficacités dans le pic photoélectrique pour
les instruments SPI et IBIS (ISGRI et PICsIT). Il est & souligner gaesédeurs montrées ici
pour IBIS sont uniguement déduites des simulations (adaptéleinet al. (2003 pour ISGRI
et Bird et al. (2003 pour PICsIT). Pour des énergies inférieures 450 keV, IBIS est jusqu’a
2,5 fois plus efficace que SPI. Entre 150 et 400 keV, leurs effica@téeomparables. Au-dela
de 400 keV, le spectrometre est nettement plus performant que I'imagearyae efficacité 4
fois plus grande a 1 MeV (13,5 % contre 3,2 %).

3.2.5.3 Générateur X

A TESTEC, I'équipe du CEA a aussi été chargée de fournir un générateour les tests
des moniteurs X JEM-X ainsi que d'ISGRI a basse énergie durantdéstgispectrometre a
pu enregistrer des spectres X. Le principe de ce type de génératéeisaivant : un faisceau
d’électrons génere un spectre continu par interaction avec une cibleng&téne. Ce spectre
continu est ensuite filtré par une cible secondaire afin d’obtenir un@psgeie par absorption.

Trois cibles différentes ont été utilisées a 'TESTEC : en argent (Ag), dpbdéne (Mo) et
en néodymium (Nd) (6. 3.30. Les trois spectres montrent bien le seuil du spectromeétre qui
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IBIS/ISGRI IBIS/PICsIT

22Na (511 keV) 30 min

24Na (1,3 et 2,7 MeV) 15 min

FiG. 3.27 —Projection du masque de SPI sur le plan de détection d’'IBASgguche] image du plan de
détection d'ISGRI avec une source’d®a (511 keV) positionnée en I1BIS4 pendant environ
30 min et [a droite] image du plan de détection de PICsIT avee source dé2Na (1,3 et
2,7 MeV) enregistrée pendant 15 min.
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FiG. 3.28 —Efficacités comparées dans le pic photoélectrique de SEU{tEdes étalonnages) et d'IBIS
(simulés), d’aprés.ebrun et al(2003 pour ISGRI eBird et al. (2003 pour PICsIT.
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était & ce moment-la mis a 15 keV. Etant donné la difficulté d’établir avec préadesithux X
arrivant sur le plan détecteur, les efficacités n'ont pas été calculées.
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FiG. 3.29 —Taux de comptage des détecteurs dans la raie pour trois es@8LC dans la position SPI2
[& gauche] et & 'TESTEC pour la position correspondante 5 faitk]. Une absorption a 60
keV apparait dans le cas de 'ESTEC du a la présence de JENB{#Btre la source et le
plan détecteur de SPI. Du fait que les positions BLC et ESTEiant pas les mémes, il
est difficile de comparer détecteur a détecteur.
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FiG. 3.30 —Spectres mesurés a l'aide du générateur X pour trois cibiesrinédiaires : argent (Ag),
molybdéne (Mo) et néodymium (Nd).
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3.3 Etalonnage en vol
3.3.1 Observations du Crabe

Apres le lancement et la phase de vérification instrumentalaihissioning phajele sa-
tellite a observé la source du Crabe dés gu’elle a été visible durant troistiéms successives
(43, 44 et 45). Par la suite, cette source a de nouveau été obsentiliisant différents modes
de pointage : 55 pour une partie des révolutions 102 et 170, dans I'axe pendant/@atiéns
102 et 103.

Cette source est pour le spectromeétre la source la plus brillante du ciglesbande d’éner-
gie allant de 20 keV a quelques MeV. L'accélération des particules fe@Gmpton inverse au
niveau des péles magnétiques le long des lignes de champ est a l'origioe slgextre continu
en loi de puissance{ £~ %) d'indice a ~ 2.

3.3.2 Description de SPIROS

Pour chacun des instrumentdMITEGRAL, des programmes spécifiques de traitement des
données ont été développés. Ces programmes sont rassemblés elanbbuairie d’analyse
scientifique au sol » fournie par 'ISDANTEGRAL Science Data Cenjrejui se charge aussi
de l'archivage et de la distribution des données aux observatéars\(oisieret al,, 2003. Le
programme SPIROSSkinner & Connell 2003 peut étre utilisé pour extraire des données SPI
des images, des spectres ou des courbes de lumiére des sourcesligsnctuace a une meé-
thode itérative de soustraction des sourdBOES pour Iterative Removal Of SourkeSPIROS
résout le systeme d’équations de l'instrument et détermine le modéle de cetgiigue le
mieux le nombre de coups enregistrés dans les détecteurs tout en natassiapeu de para-
meétres que possible. Le modéle de ciel consiste en une liste de sourcesiechaec sa position
et son intensité, et de parametres caractérisant le bruit de fond. Afiplditer au mieux les
avantages du dithering, SPIROS analyse simultanément un grand nomoetis du téles-
cope. La solution est obtenue en minimisant, sous I'hypothése de bruit stegiptigssonnien,
la différence entre les taux de comptages observés dans les détettmus ealculés a partir
du modéle de ciel en utilisant la matrice de réponse. SPIROS commence pigeldeasource
la plus brillante a travers un processus simple de corrélation croiséénd ahsuite la position
et le flux de cette source en optimisant le’atti soustrait le nombre de coups correspondant au
nombre de coups original total effectivement enregistré dans les édennés taux de comptage
résiduels sont alors utilisés pour une seconde itération, afin de localisecdade source la
plus brillante et d’obtenir sa position et son flux. Ce schéma est ensué@n@squ’a réalisa-
tion d’'un des deux critéres d’'arrét possibles, c’est-a-dire jusgerque le nombre maximum
de sources a rechercher ait été atteint ou qu’aucune source ne @uissrouveée au-dessus de
la significativité minimale spécifiée par l'utilisateur. Lors de I'extraction spéstrz travail est
effectué indépendamment pour chaque canal d’énergie.

Cependant, méme en augmentant le nombre de mesures, I'analyse reste. difést en
effet problématique de chercher une solution de fond par détecteuédmainil y a alors plus
d’'inconnues que de mesures. Des informations supplémentaires sur lercemmgnt du bruit
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de fond doivent étre introduites (variabilité temporelle et/ou spatiale). SPIRilise en général
un modele de bruit de fond généré par le programme SPI_OBS_ BACKtia ges traceurs
disponibles sur le satellite. Ainsi, on fait souvent I’hypothese que le beufbdd est propor-
tionnel aux événements saturants des détecteurs (option GEDSAT yidkilitg temporelle du
fond est ainsi déterminée, et seul un coefficient de normalisation pestdér/bande d’énergie
doit encore étre déterminé par SPIROS (option 2). Pour une bandergiéonnée, la solution
finale comprend 19 coefficients pour le fond, ajoutés a la liste des positifing des sources.

SPIROS suppose que le bruit présent dans les données est uroissitmien. Les erreurs
de calculs se propagent a travers toute I'analyse et se répercutéatrésultat final. SPIROS
fournit en sortie une mesure de la qualité des modeles ajustés aux dorasegsidus du
chi2, a la fois sous forme d’une valeur globale et sous forme individuellsoonmée sur les
détecteurs ou les pointés. Ces valeurs permettent d’identifier les pointééepquels I'écart
entre les données et les coups attendus par projection de la solutiogediveop de I'erreur
poissonienne escomptée.

Etant donné le nombre limité de détecteurs, il est complexe de déterminer lapositio
sources ponctuelles avec précision et, leur signal ne représenmmuglgues pourcents du
fond, une bonne connaissance de celui-ci s'avere indispensable.

La figure3.31montre dans la bande de 20 keV a 3 MeV le flux observé par SPI, le modéle
de fond ajusté et le spectre final obtenu aprés traitement par SPIR@®ximire le spectre
des données. Pour chaque intervalle d’énergie et pour chaquéedét&PIROS va ajuster aux
données 'amplitude du fond et les flux d’un certain nombre de sources.

3.3.3 Caorrection de la matrice a basse énergie

Ainsi, nous avons vu que la réponse instrumentale de SPI a été calculéaeétdpes : (1)
la production des IRF basé exclusivement sur des simulations MGEANZ) Bagplication de
facteurs de correction a ces IRF pour les différences connuesipgacaison entre les données
d’étalonnage et les simulations. Les IRF, dans leurs versions origicalggnaient les facteurs
de corrections de la transparence du masque en fonction de I'anglildiice et les différences
entre les efficacités dans le pic photoélectrique simulées et celles mesersdeur de correc-
tion pour le pic photoélectrique a été calculé en analysant les donnédsnbéige de BLC et
en les comparant avec les données simulées correspondantes. Aaantlment cette analyse
était limitée aux énergies supérieures a 59,5 k&VAm). Nous avons supposé que le facteur
de correction de l'efficacité était le méme pour les énergies inférieuresbekBY lors de la
production des IRF.

Aprés le lancement, I'analyse des premieres données indiguait que lési&se énergie
étaient inadaptées. Les premiers ajustements du spectre du Crabe mbutraieart sensible
avec la loi de puissance en dessous de 40 keV. Cet écart était-ilréakbanauvaise estimation
de la matrice de réponse a basse énergie ? Pour corriger cela, le spétirajusté au-dessus
de 50 keV avec une loi de puissance. Ensuite, il a été déduit de noufgdaurs correctifs
uniguement pour les basses énergies des IRF afin que les points &beagge du spectre du
Crabe s’ajustent a cette loi de puissance. Cependant, cette démateheatable dans I'hypo-
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FiG. 3.31 —Obtention du spectre du Crabe avec SPIROS. D’apreés le flisrodpar SPI, le modéle de
fond ajusté SPIROS extrait le spectre final.

these que le spectre du Crabe est inchangé en dessous de enviedh E@kpérience GRIS a
suggeéré que le spectre total du Crabe a un changement d’indice de ¢éadaissance de 2,0 a
2,2 & environ 60 keV.

Cela a nécessité d’analyser de nouveau des données d'étalonnBg€ dtans le but de
déterminer la réponse a basse énergie de SPI sur des raies nonréassi@és raies n'ont pas
été prises en compte auparavant a cause, d’'une part, de leur faibkegstaes, d’autre part, des
difficultés a les étudier, voir par exemple les raies'thBa vers 30 et 35 keV (i&. 3.7). Pour
trancher sur cette incertitude a basse énergie, j'ai ajouté au calciicadi® six nouvelles raies
entre 20 et 60 keV : 20,80 keV et 26,35 keV ddAm et deux groupes de raies superposées du
133Ba mentionnés ci-dessus. En effet, ces raies élargies ont des faiblesitégest se trouvent
sur un fond continu important. Cette analyse a conduit a produire de aaxieeefficients des
IRF en dessous de 59,5 keV.

Sur la figure3.32 on peut voir les quatre points supplémentaires ajoutés a basse énergie
ainsi que la comparaison de I'ancienne matrice de réponse simulée (AR#EcL)aanouvelle
version s'appuyant sur ces nouvelles données (ARF 3). Ainsi, la rmatrété corrigée entre 20
et 60 keV Gizunet al, 2004. Au-dela de 60 keV, la matrice est restée identique a celle mise
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FiG. 3.32 —Aire efficace simulée du spectromeétre SPI apres le lancefA&# - Version 3) comparée a
la réponse simulée au sol (ARF - Version 1) ainsi qu’a cell@uité des mesures d’'étalon-
nage.

en place juste avant le lancement. Cette nouvelle matrice donne un spectrabdudi est
désormais compatible avec une loi de puissance sur toute la gamme d’énergie.

Pour chaque observation du Crabe, j'ai donc déterminé les paramétieekdde puissance
N x E~% ajustée au spectréV( pour la norme etv pour l'indice). Le tableau8.6 montre les
résultats obtenus. On remarque évidemment que plus le temps d’expositgmarest plus la
détection est significativer(grand).

3.3.4 Validation de la spectro-imagerie sur le Crabe
3.3.4.1 Spectre

La figure3.33représente I'image déconvoluée du Crabe et son spectre associé @ptatir
des données de la révolution 43 dans la bande d’énergie de 20 keV ¥.8 MkErgeur de la
source sur I'image pourrait laisser penser que la résolution du spetteacesémeilleure que les
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2,3 mentionnés précédemment. En réalité, ceci résulte simplement du mode denfosictént
du logiciel de déconvolution SPIROS qui ajuste par défaut les donréesiae gaussienne dont
la largeur a mi-hauteur est inférieure a la résolution instrumentale (commeli¢). Comme
nous l'avons vu plus haut, le spectre extrait de I'image est ajusté par ude pissance du
type N x E~“ dont les paramétres\ = 11,76; et = 2,102) pour cette révolution. Les
données semblent bien suivre la loi de puissance entre 20 keV et ¥0Qikdela, la dispersion
des données autour du modeéle est liée a la faible statistique280 keV un point du spectre
s’écarte sensiblement de la courbe. Cela s’explique par la présanmee rdie dans le bruit de
fond instrumental a 198 keV, raie d’activation du Ge par les neutrons @suayonnement
cosmique, mal soustraite (cf. chapittepar SPIROS. En général, les déviations systématiques
observées coincident avec la présence de raies intenses danstte dpduruit de fond (voir
Fic. 3.3).

3.3.4.2 Précision de localisation

Pour mettre a I'épreuve la précision de localisation des sources, uneeaupy groupe
de pointés d’observations du Crabe a été menée par P. Dubath. Potal utet®66 pointés, les
localisations des analyses systématiques sur des groupes de 1, 50 poieit@s sont présentées
sur la figure3.34 c’est-a-dire des groupes de 266, 52, 26 et 13 pointés respectitvémeath
et al, 2005. Une analyse par groupe de pointés tient compte de chaque pointé pésollaion
des équations nécessaire a la déconvolution.

Plus le nombre de pointés par groupe est grand, plus la dispersion aetdairposition
théorique est faible. Pour 1 pointé individuel, la boite d’erreur est de fc@ir un groupe de 5
pointés, elle est de 0, Lpour un groupe de 10 pointés, de 0,@8 enfin pour un groupe de 20
pointés elle n'est plus que de 0;05

Ainsi, nous avons mis en évidence qu’un nombre faible de pointés infllgamstblement
la précision de la localisation d’'une source. Cela est la conséquencteditefaible nombre de
détecteur de SPI (19). Laditheringcompense le sous échantillonnage du plan détecteur.



3.3 Etalonnage en vol

97

Spectre du Crabe
SPI (SE+ME) | index 2,103 +/— 0,003

= 0.01
T

10
ey

- —4

Coups/sec/keV Normalise

10°
T

-7

L L L L L L - |
100 1000
Energie (keV)

FiG. 3.33 —Image du Crabe et spectre associé dans la bande 20 keV a 8 MeV.
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3.4 Conclusion

J'ai discuté, dans cette partie, le travail que j'ai mené au niveau de héiadre au sol afin de
fournir pour I'instrument SPI une courbe d’efficacité dans le pic pHettéque. Les campagnes
d'étalonnage ont donné lieu a d’autres vérifications des caractérstagiSPl. En orbite, la
validation des caractéristiques instrumentales sur la source du Crabdéigméancore plus
'importance fondamentale de ces étalonnages pour la pertinence distsésstrophysiques.

En résumé, mes contributions peuvent se résumer en ces quelques points :

— prise et extraction des données pendant les campagnes d'étalarBlagest a 'ESTEC;

— analyse et interprétation de ces données pour fournir une efficac&tdans le pic

photoélectrique ;

— validation de la réponse instrumentale grace aux résultats d'étalonmagelléboration

avec les responsables des simulations a la NASA) ;

— vérifications instrumentales et validation des premiéres données sciastifipies le lan-

cement en collaboration avec le consortium SPI.

Nous pouvons a présent considérer que les objectifs de I'étalonnagpedtrométre SPI
ont été atteints, a savoir une bonne connaissance de sa réponse inslemermettant d’avoir
confiance dans les résultats scientifiques. Des raffinements restsiftigoganalyse des don-
nées hors axe et/ou hors pic photoélectrique) mais au prix d’effort®cpiesit importants pour
des améliorations vraisemblablement mineures. Par ailleurs, quelques sbatésujours en
cours pour caractériser de maniére plus précise le comportement désl$odgctraitement de
SPI.

Grace a I'étalonnage réalisé au sol (BLC et ESTEC), le spectre de@Graburé par SPI est
considéré comme étant la référence pour les autres instruments devaibsetNTEGRAL
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E, (keV) | largeur (keV)| transition lo Ispr
8076 33 8.062— 0 627+ 20 752+ 24
5700.1 <0.5 5.691— 0 128+ 0.5 | 15.1+ 0.6
4922.8 <0.4 4915— 0 16.3+ 0.6 | 19.1+0.7
4123 33 8.062— 3.948| 102+ 3.2 | 119+ 3.7
3954.4 <0.3 3.948— 0 3.33+0.21| 3.85+ 0.24
3383.8 <0.3 5.691— 2.313| 23.7+0.8 | 27.0+ 0.9
2316 <0.3 2.313—0 139+ 4.3 | 149+ 4.6
1637.9 <0.2 3.948— 2.313 100 100

TAB. 3.2 —Liste des raiesy de la résonance a 550 keV de la réaction

BC(psy)™N. |y est le flux relatif émis a 45 degrés de la cible,
Ispr le flux relatif & la position de SPI tenant compte de I'ab-
sorption du support de la cible, du systeme de refroidiss¢me
des 8 m d’air et de la fenétre séparant la salle blanche de la
salle de I'accélérateur. Les flux sont normalisés sur la ie
1637 keV. (d’apré&iener et al.(2003)

E, (keV) lo Ispr
9198 4288+ 145 | 5146+ 174
7049 161+ 5.6 193+ 6.7
6879 86.6+ 3.6 | 103.5+ 4.1
6450 438+ 14 523+ 17
5106 433+ 26 | 51.1+3.1
3491 18.64+ 1.0 | 21.24+1.1
3348 245+1.1 | 27.8+1.2
2734 493+ 14 543+ 15
2500 124+ 3.8 135+ 4.1
2315 194+ 5.6 208+ 6.0
2150 195+ 5.6 2074+ 5.9
1637 100 100
1341 299411 | 28.44+1.0

TAB. 3.3 —Liste des raiesy de la résonance a 1747 keV de la réac-

tion a 45 degrés du faisceau incident. L'intensité de la raie
a 5106 keV a été obtenue par la soustraction du second pic
d’échappement (c8.2.2.) de la raie a 6130 keV de la réac-
tion '2F(p,ay) et de la contribution du premier pic d’échap-
pement de la raie & 2150 keV soustrait de la raie a 1637 keV.
Les flux sont normalisés sur la raie a 1637 keV. (d'apfes

ner et al.(2003)
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2

Fonction F(x) X

ar+b 25,44
ar? +br +c 6,26
ax’ +bx? +cx +d 3,76
alogx + b+ cx + dx? +ex® | 0,88

TAB. 3.4 —Fonction d’ajustement pour I'étalonnage en énergie poutdéecteur 1
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E (keV) | Source | Ay (MBQ) To (date h :mm) T, (date h :mm)| T;-T (jours) | Br (%) Ti/o A1 (MBq)
2080 | 2*'Am | 3,513 15/11/00 12:00 | 23/4/01 3:00 | 15821 4,7 432,17:0,66 ans| 3,511
26,35 | 2'Am | 3,513 15/11/00 12:00 | 23/4/01 3:00 | 15821 2,4 432,170,66 ans| 3,511

~308 | ¥3Ba | 8,384 15/11/00 12:00 | 23/4/01 8:00 | 15842 98,60 3862+15jours| 8,149

~3507 | 33Ba | 8,384 15/11/00 12:00 | 23/4/01 8:00 | 15842 23,20 3862+15jours| 8,149
5954 | *'Am | 3,513 15/11/00 12:00 | 23/4/01 3:00 | 15821 35,9 432,17£0,66 ans| 3,511
12206 | °"Co | 7,507 1/5/01 12:00 | 23/4/01 5:00| -871 85,7 271,79:0,09 jours| 7,676
16586 | °Ce | 3,664 15/3/00 12:00 | 29/4/01 3:00 | 40921 79,9 137,64+0,023 jours| 0,467
35602 | ¥3Ba | 8,384 15/11/00 12:00 | 23/4/01 8:00 | 15842 62, 3862t15jours| 8,149
38385 | 33Ba | 8,384 15/11/00 12:00 | 23/4/01 8:00 | 15842 8,9 3862t15jours| 8,149
51401 | ®sSr | 10,79 1/5/01 12:00 | 23/4/01 11:00 | -846 99,3 64,849+-0,004 jours| 11,811
66170 | 13"Cs | 7,026 15/11/00 12:00 | 23/ 4/01 13: 00 | 15862 85,2 30,170,16 ans| 6,956
83484 | *'Mn | 6,786 1/5/01 12:00 | 23/4/01 16:00 | -825 99,98 312,3:0,4 jours| 6,911
89804 | Y 6,845 1/5/01 12:00 | 23/4/01 23:00 | -7,96 94,1 106,63£0,025 jours| 7,208

111555 | %°zn 7,748 1/5/01 12:00 | 24/4/01 5:00 | -7,71 50,7 244,26+0,26 jours| 7,919

117324 | %Co | 7,522 15/11/00 12:00 | 23/4/01 20:00 | 15892 99,89 5,272£0,001 ans| 7,104

127450 | *2Na | 7,648 15/11/00 12:00 | 24/4/01 9:00 | 15946 99,9 950,8+0,9 jours| 6,809

133250 | %Co | 7,522 15/11/00 12:00 | 23/ 4/ 01 20:00 | 15892 99,98 5,272+0,001 ans| 7,104

183606 | S8Y 6,845 1/5/01 12:00 | 23/4/01 23:00 | -7,96 99,4 106,63t0,025 jours| 7,208

TAB. 3.5 —Activité des sources étalons utilisées durant la campagitaldnnage de BLC. L'activitél; est donnée avec une erreur de 3 %.
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Rév. | Nbrede| o Temps Temps e N Flux [ph/cnt/s]
pointés (s) mort (%) 0,02-8 MeV
43 83 225,3| 1,74x10° 88,0 2,102 | 11,76 0,393
44 95 346,9 | 1,99x10° 87,9 2,081 11,07 0,401
45 80 187,5| 1,92x10° 87,0 2,063 | 10,40 0,404
102 65 190,0 | 2,21x10° 88,1 2,185| 14,30 0,346
1025%5] 25 | 113,7]555<10* | 88,5 | 2,183] 14,35 0,350

TAB. 3.6 —Récapitulatif des premiéres observations du Crabe faites da bande d’énergie de 20 keV

a8 MeV.
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Une bonne connaissance du bruit de fond instrumental conditionneoane lestimation de
la sensibilité. Par ailleurs, pour des détecteurs en germanium comme c’astdarcSPI, nous
verrons que la résolution se dégrade au cours du temps en fonctionxddiiteadiation. Nous
reviendrons plus en détails sur la variation temporelle du fond dans le dadtanalyse des

observations (chapitr@).

Dans cette partie nous nous limiterons a une présentation qualitative dedcqubsera
suffisante pour donner des estimations de la sensibilité du spectrométiédBBlterminerons

cette partie sur les performances actuelles du spectrométre.



106 Chapitre 4. Performances de SPI en orbite

4.1 Caractéristiques du bruit de fond

Nous avons discuté dans la secti.5.3des propriétés du bouclier d’anticoincidence de
SPI. La figured.lillustre I'effet de ce bouclier sur la réduction du bruit de fond (réjectiamd
facteur~ 25). Nous pouvons remarquer qu’'une grande partie du flux total seerdans les
raies. L'amplitude de ces raies n'était pas prévue (voir plus loin) et 4, iess I'arrivée des
premiéres données, un probléme de télémétrigui ne fera que s'accentuer — la quantité de
données a transmettre va augmenter — lors de la période de minimum solaine a ven

Le taux de comptage dans le plan de détection est de I'ordre de 650 cems/s 35
coups/s par détecteur) et de I'ordre de 170 coupsi ¢oups/s/détecteur) dans la bande 20 keV
a 8 MeV pour une observation d’un champ vide (révolution 12 a 14, 28)et 2

10';
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FiG. 4.1 —Spectre du bruit de fond en orbite avec et sans le veto de I{BE€S et al, 2003.

4.1.1 Origine

Le bruit de fond instrumental a pour origine les interactions entre les pladichargées
(solaires et galactiques) et les matériaux constituant le spectrometretienljga le germanium
dans le plan détecteur).

(® Quantité d'information qui peut étre transmise par le satellite aux statioestiess.
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4.1.1.1 Particules chargées du rayonnement cosmique

Le rayonnement cosmique est tayonnemenau sens large (noyaux, électrons, positrons,
etc.) en provenance de I'espace. Le spectre observé des nogtendsie quelques centaines de
MeV/nuc jusqu’a quelques 1®MeV. En deca d’une centaine de MeV, les particules chargées,
sont majoritairement d’origine solaire. Jusqu'ad2®eV, les noyaux ont vraisemblablement
été accélérés dans les ondes de choc des supernovae et donc origimeegalactique. Leur
arrivée a l'orbite terrestre est modulée par l'influence du vent solainedela de 16? MeV,
le rayonnement est d’origine extra-galactique. Etant donné que leddhmissent rapidement
avec I'énergie, seules les particules en dessous de quelques Gedlrmmtéressent ici : le
rayonnement cosmique solaire (RCS) et le rayonnement cosmique gaa@®igG).

Le RCG et le RCS different donc par leur origine, par leur flux et pardpactre en énergie,
mais tous deux sont composés principalement de proter@0(%). La figure4.2 montre le
spectre de ces protons.

Le vent solaire est un plasma en expansion. Ce vent se caractérigefpas tres important
mais peu énergétique (de I'ordre de 100 keV). Lors d’éruptions sel&r&CS s’ajoute a ce
vent solaire avec des flux de I'ordre de 100 protons/3/h MeV) avec des énergies typiques
de quelques MeV et des énergies maximales de 500 MeV. Le spectrenésalgénent carac-
térisé par une exponentielle d’échelle typigugd® d’intensité d. Deux exemples sont donnés
sur la figure4.2 Comparativement le RCG est plus faible. Les quatres courbes RCG mtontre
respectivement le flux interstellaire (LIS) et les flux modulés a 300, 620@MeV. Le niveau
de modulation est lié a I'activité solaire. En effet, un proton du RCG lorsgeritre dans la
cavité solaire £ 100 u.a.) est repoussé par le plasma solaire et perd de I'énergie. Au minimum
solaire, le maximum du spectre des RCG est au environ de 300 MeV tandismaXimum du
cycle de 11 ans, il se trouve vers 900 MeV.

Les instruments du satellit’l TEGRAL(orbite de 9000 a 150 000 km) sont donc exposés au
rayonnement cosmique solaire et galactique. Périodiquement, le satelliteséréag ceintures
de radiations terrestres qui sont constituées de particules chargésbléenergie (quelques
dizaines de MeV). Ces particules sont issues du rayonnement cosnispigt @ieégées par le
champ magnétique terrestre. Durant la traversée des ceintures, d{8NE les instruments
ne prennent pas de données scientifiques. Notons cependansglisalessions ont lieu au sein
de I'équipe SPI pour ne pas arréter I'instrument pendant cette péifiodieanieux comprendre
le bruit de fond.

4.1.1.2 Raies issues des neutrons

Les interactions des protons du rayonnement cosmique (solaire et gaddctiec le BGO
de I'ACS, les matériaux environnant le plan de détection et les détecteursé@ues produisent
des neutrons secondaires qui peuvent entrainer par la suite I'émissihrotbnsy différée. Ces
évenements ne sont pas rejetés par I'électronique de I'ACS et se mit@lors dans les spectres
enregistrés par les détecteurs. Le tabkdiillustre cet effet pour les neutrons interagissant avec
les différents matériaux du télescope et du satellite (ACS, structures en alomehen acier,
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FIG. 4.2 —Protons du rayonnement cosmique d’origine solaire (SCRRakictique (GCR).

le plomb recouvrant le tube d’IBIS, etc.). La plupart des raies du beufodd sont issues des
interactions avec les noyaux de Ge.

Plus génant, certaines de ces raies se retrouvent dans les zonestde sp I'on s’attend a

observer des raies astrophysiques :

— L'interaction des neutrons avec les noyaux de Ge des détecteutstpiesiraies a 119 keV
par une série de réaction aboutissafitzn(3-)">™Ga, ou I'on attend les mémes raies is-
sues de la décroissance Ui€Co, signature d’'une explosion de supernova.

— Le béryllium autour du plan détecteur peut interagir avec des neutamis péaction
9Be(n,3nyBe. Cette réaction produit une raie & 478 keV, correspondant & laisgance
du "Be qui devrait étre observable dans I'observation d’'une explosiorode (Hernanz
etal, 1996.

— La réactior?®Fe(n, pf°Mn(5~)%Fe est a l'origine de la raie & 847 keV, elle aussi atten-

due et détectée dans la derniére explosion de supernova proch8B3N@9atz et al.,
1988.
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Raies d'intérét astrophysique \ Raies dans le spectre de fond
Energie (keV) Eléments Origine
CRSF Vela X-1 (Ginga) 25 ~22-27 | TmGe (~23.4) Ge
BmCo (~24,9) Inox
CRSF \ela X-1 (HEXE) 55 mGe (13,3 66,7)
"Zn—"mGa (59,7) Ge

68 | 53,8-66,4| "3Ga—-"3"Ge (66,5)
BAs—-TMGe (66,5)

UTi-HSe —HCa + gF 6mCo (58,6) Inox
74,9 22pp(37)?12Bi Pb
78 77,1 | TPh(5 )2 MBI Pb
212ppy 3-)212B;
TCo—""Fe* 122 119,6 2Zn(37)?mGa Ge
478 472,2 2INe(57), ?™™Na Alu
"Be—"Li* ~472-492| T'Ge(37), "™As (475,4) Ge
"Be(ECYLi (477,6) Be
Positronium < 499,9 | ™Ge,I™N Ge
511 504,9 2?27
Raie d’annihilation 511 510,9 raie d’annihilation
840,6 | **Mn(EC)+K (840,8) Inox
56 N; —56Co —50Fe + gt | 847 843,8 ZTSI(EC),?"™Mg(3~)?"Al Alu

2Tx Al (843,7)
846,8 | °°Co(EC),°°Mn (37) °°Fe | Inox

OFe—50Co* —%Ni* 1332| 1336,9 | ¥Ge(ECY'Ga Ge
9Ge(ECY'Ga + L
ONi—"0Co* —5CFet + 5+ | 1771] 1775,7 | *®Bi(EC)*®Pb BGO
44Ti_>44sck _)4403& + ﬂ—l—
26Al—25Mg* 4+ 8+ 1809 | 1808,7 | *°Na(3~)*°Mg Alu
1811,1 | °°Mn(3~)°°Co(ECy°Fe Inox

TAB. 4.1 —Raies produites par des neutrons du rayonnement cosmiguessmatériaux de SPI% in-
dique un état excité du nucleide. Ces raies instrumentaleglasieurs origines : interactions
avec les détecteurs (Ge), 'ACS (BGO), I'aluminium (Ales métaux (Inox) constituant le
satellite, le béryllium (Be) du plan détecteur et le plomib)Présent dans le tube d’IBIS
(d’aprésWeidenspointner et al2003.

— Lesraies 468 keV, 78 keV, 1157 keV, signatures de la décroisdarit€i, sont attendues
lors de I'observation des restes de supernovee jeunes. Elles petreeat€si produites
par des réactions (n, pxn) avec tous les isotopes du titane (x =2 a 6).

— Les deux raies df’Fe, & 1173 keV et a 1332 keV, attendues dans les modéles de su-
pernova (immeset al, 1996 et peut-étre détectée pour la premiere fois RAMESSI
dans la direction du centre galactiquEn(ith, 2004). Ces raies peuvent étre produites par
les réactions neutroniques sur le cuivféCu(n,a)®°Co (1332 keV) ef>Cu(n, 4n§°Cu
(1173 keV, 1332 keV). Cependant, une raie a 1336,9 keV se troungdelapectre de fond
issues de la réactidiiGe(EC}’Ga.
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— Enfin, 'omniprésence d’aluminium (structure, alliage, capsule destdétsc etc.) dans
le télescope induit la réactioifAl(n, 2p)**Na(3~)?Mg qui émet une raie a 1809 keV.
C’est aussi I'énergie de la raie astrophysique émise lors de la décrmisda I26Al vers
le premier état excité dt¥Mg (cf. 5.2.2.3. Aussi, il existe une raie a 1811 keV issue de la
réaction’’Fe(n, py®Mg qui se superpose a la raie d&€ Al dans les 2,5 keV de résolution
du spectrométre.

Les sections efficaces d'interaction de ces réactions ont été mesaréegepixet al. (2003
afin d’évaluer les intensités de ces raies dans le bruit de fond de S@Etude du fond instru-
mental, plus compléte et générale, dans le continuum et dans les raies, ané&pae\\Vei-
denspointneet al, 2003 par I'intermédiaire de simulations (voin&. 4.3). Ce travail recense
toutes les raies et le flux observées dans le spectre de bruit de fofl dars la bande d’éner-
gie de 20 keV a 8 MeV et une simulation effectué pour modéliser ce fond ewrapt plusieurs
composantes : galactique, extragalactique et les décroissancesagtigd®dyaux excités par le
rayonnement cosmique.

La plupart des raies (environ 220 sur plus de 300 sont bien identiBé&sjorme générale
du continuum sont bien reproduites (voir spectres en annexe). Cd'8tpee n’est malheureu-
sement pas suffisant (pas de variation temporelle) pour suivre I'évoldtidond, cependant il
reste tres utile a I'élaboration de modeles de fond. Finalement, il est intéreleseomparer ce
spectre de fond a celui mesuré au sol qui ne comprenait que 80 raiepales Attié et al,
2003. L'action des neutrons secondaires issus du rayonnement cosrsigiiaiement mise en
évidence!

4.1.2 Bruit de fond selon la multiplicité

La figure4.4, quant a elle, montre les spectres du bruit de fond de SPI pour les SE, les
ME2 (Doubleg et leur somme. Ces spectres ont été enregistrés sur un champ de vae vide
sources gamma durant la phase de test apres le lancement. Dans lepadttesson constate
que I'apport des ME2 n’est sensible qu’a partir de 2 MeV.

Les figures4.5, 4.6 et 4.7 montrent les spectres de bruit de fond respectifs des événements
simples sans PSD (SE), simples avec PSD (PE) et multiples (ME). Rappe®iesgpectre des
PE comprend des événements simples SE dont la forme d’'impulsion est arafipsge réduire
le fond entre 300 keV et 1 MeV, et que sa faible efficacité a été discutédelahapitre2.2.5.5
Actuellement, les événements PE sont traités comme des SE. Cependanttéressant de
noter I'absence d’'un groupement de raies factices autour de 1,5 M&ha@buniquement pour
les évenements SE. Ces raies ont vraisemblablement comme origine un lowinédgie. En
ce qui concerne les ME, il faut noter que le spectre de fond présestaids qui n'apparaissent
pas dans les SE et les PE, et qui sont utilisées pour I'étalonnage gnedicenversion canaux
en keV, voir sectior.2.2.5 des spectres enregistrés en orbite.

4.1.3 Variation temporelle des raies et sursauts solaires

La variabilité temporelle du fond peut étre décomposée grossiéremenieoaaposantes :
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FiG. 4.3 —Comparaison entre une modélisation et le spectre du bruifotel pour les événements
simples (SE) enregistrés par le spectrometre en orbite. k@t se compose de trois compo-
santes : décroissances radioactives, bruit de fond d’oBgéxtragalactique et rayonnement
cosmique galactique (protons), d’aprégidenspointner et a{2003.
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FIG. 4.4 —Spectre moyenné du bruit de fond enregistré par le spectren®| en orbite. Les événe-
ments multiples de multiplicité 2 (ME2) et les événemeniplsis (SE+PE) sont représentés
séparément. Le regroupement de raies dans la région de 14\2 qui n'apparaissent que
pour le SE+PE, ne sont en fait que des artefacts de I'éle@umJean et al.2003.
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FiG. 4.5 —Bruit de fond des évenements simples (SE) et artefacts dls@tionique autour de 1,5 MeV.
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FIG. 4.6 —Bruit de fond des événements détecteurs de type PE (cbrs2@i5.5.
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Flux Taux de comptage ()
Type Total 2c 160
(cts/s/det) 4438 keV | 5107 keV | 5618 keV | 6129 keV
1. Bruit de fond 33,6 - - 0,008 0,064
2. Sursaut solaire 46,4 4,5 0,03 0,049 0,465
Ratio 2/1 1,4 - - 6,2 7,8

TAB. 4.2 —Raies présentes dans le bruit de fond solaire

1. uncyclerelié al'orbite : la trajectoire du satellite traverse a chaque it&molas ceintures
de radiation terrestres;;

2. une dépendance liée a I'activité solaire :

— cycle de 11 ans au cours duquel le rayonnement cosmique galactigee\(/nuc) est
plus ou moins écranté. Nous nous acheminons vers une période de miniraira so
pour laquelle une augmentation du bruit de fond de I'ordre d’un factest attendue.

— sursauts solaires (énergie des protons et des électrons autouedlae de MeV/nuc)
qui sont beaucoup plus génants pour I'analyse de données (vpitret).

Les évenements ACS, les événements saturants de I'ACS et les compsdétedeeurs va-
rient sur les échelles de temps mentionnées ci-dessus. Tous ces évareueant étre utilisés
comme des traceurs du niveau de bruit de fond pour le traitement deéetonn

L'influence sur le fond des sursauts solaires demeure difficilement mabli&id_a figure
illustre les différents changements du fond a différentes énergies. Enl@llaugmentation du
fond dans le continuum, les raies peuvent : (1) apparaitre (2) augnoer(@yrester inchangées.
Le tableawt.2donne un exemple quantitatif pour deux éléments (carbone et oxygenfgute
4.1.3montre un spectre sur toute la gamme d’énergie a deux instants d'un soksag (début
et maximum de l'activité). L'encadré de la méme figure donne la variation terti@aiu taux
de comptage ACS et des détecteurs pour ce sursaut.
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4.2 Sensibilité

En vol, le taux de comptage était deux fois plus élévé que celui attendu\et paé les
simulations avant le lancement. Il y a donc davantage de neutrons prodaitseqqui était
attendu [Jean etl. (1996) et these de N. Diallo]. De plus, la figek® montre que les simulations
faites avant le vol (mars 2002) n’avaient pris en compte que le continto(gye), alors que le
fond mesuré en vol est contenu en majorité dans les raies notamment &hagge. Ainsi le
rapport signal sur bruity/B5), déterminant pour la sensibilité de I'instrument, est plus faible
que ce qui était prévu. Cependant, dans les deux régions définie26ret 100 keV et de 1 a
2 MeV, il est notable que le fond continu sous les raies est conformeréuisjpns de mars 2002.
Il semble gu’entre ces deux régions (de 100 keV a 1 MeV) l'ineffica@téadPSD (cf2.2.5.5
donne I'écart entre le fond observé en vol et la prédiction.

Une nouvelle estimation de sensibilité, a partir du bruit de fond en vol a étélfaieun cas
idéal de déconvolution parfaite en tenant compte uniquement des incestitadistiques pour
une source dans I'axe et un bruit de fond staBlequeset al, 2003. A ces erreurs statistiques
doivent s'ajouter la contribution des erreurs systématiques (connaéssavariation du bruit de
fond, influence des méthodes d'imagerie, etc.). La bonne connaisdarmes erreurs systéma-
tiques nécessite une étude approfondie de I'ensemble de ces constiDeatnésail est en cours
et il est loin d’avoir atteint le point qui nous permette de minimiser son impadasansibilité.
A I'heure actuelle, il apparait que la prise en compte de ces erreursnatgiées se traduit par
une diminution de la sensibilité d’un facteur 2.

Le tableawd.3montre, a partir d'un calcul différent (équati@r?), les sensibilités dans les
raies liées a des objectifs astrophysiques ne tenant compte que des ieediatistiques.

Fs (phcm=t.s7l.kev1)
Energie B S € To | pour 210° s | pour 10 s
(keV) (s (s™h (%) | (%)
478 3,18100 | 1,201072 | 0,53| 0,87 | 1,03-10"% | 4,59107°
511 2,81:100 | 1,1310=% | 0,52| 0,87 | 9,88 -10"° | 4,3910~°
847 1,57.100 | 8,4810~° | 0,44| 0,88 8,62-10"° | 3,8310°
1157 | 5,4110~' | 4,99102 | 0,39] 0,89 5,67-10"° | 2,52107°
1173 | 5,0910° ' | 4,841073 | 0,39] 0,89 5,50-10° | 2,4510°°
1238 | 4,9910° ' | 4,791073 | 0,38] 0,89 | 5,58 -10° | 2,4810°°
1274 | 4,8910° ' | 4,74102 | 0,38] 0,89 5,52-107° | 2,4610~°
1332 | 4,7210 ' | 4,6610~2 | 0,36] 0,89 | 5,72-10"° | 2,5510~°
1809 | 3,5710° ! | 4,0510~2 | 0,31] 0,90| 5,74-10"° | 2,5510~°

TAB. 4.3 —Sensibilité du spectrométre dans les raies astrophysidLesalcul a été fait en utilisant
I'équation2.220u S est le signal B le bruit etT' le temps d’observation
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FIG. 4.9 —Sensibilité dans les raies a3pour une mesure dans I'axe avec un bruit de fond stable en
tenant compte uniqguement des incertitudes statistiqeegu(es et al2003.
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4.3 Dégradation de la résolution

Les propriétés cristallines d'un détecteur en Ge sont altérées lorsgiéeenteur est soumis
a un bombardement continuel de protons et neutrons. La conséglieuate est une diminution
des performances du détecteur (piégeage des trous du cristal)tiealigaria diminution de la
résolution spectrale du détecteur.

La figure 4.11 montre I'élargissement asymétrique d’une raie®¥@o a 1333 keV avant
et apres irradiation. Cet élargissement observé en orbite sur toutesdese traduit par une
diminution de la sensibilité dans les raies. La figdr&2 permet de lire en ordonnée, a partir
d’'une dégradation donnée de raie (ici 1 %, 3 % et 10 %) et d’une ién@mgabscisse), le facteur
de dégradation de la sensibilité.

L'évolution temporelle de cette dégradation dépend évidemment du tauxdititican recu
en orbite. La figuret.10 montre, entre les révolutiofi$ 10 et 210, la dégradation de la réso-
lution d’'une raie du bruit de fond a 1,7 MeV. Il est remarquable quaigaque recuit (ou
annealing voir 2.2.5.1), le détecteur retrouve sa résolution nominale. Grace a une bonne effica
cité des refroidisseurs, la température nominale de fonctionnement a @béissée de 90 K
a 85 K. Aprés le deuxiéme recuit, la résolution n'avait pas été entierenmupéée. La durée
du troisiéme recuit a donc été augmentée (de 36 h a 126 h), permettant’aitesndre une
meilleure résolution.

Eléments| Energie (keV)| FWHM (keV)

"Be 478 1,93
ete” 511 1,95
6Co 847 2,19
44T 1157 2,39
60Fe 1173 2,41
%Co 1238 2,45
22Na 1274 2,47
60Fe 1332 2,51
A 1809 2,83

TAB. 4.4 —Résolution spectrale mesurée pour quelques raies astsiqums.

() Rappel : une révolution 3 jours.
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FIG. 4.11 —Dégradation de la résolution d’'une

raie & 1333 keV d'une source de
60Co aprés irradiation par des
neutrons (pointillé) comparée a
une raie idéale (gaussienne en
trait plein), la résolution varie de
3,45 keV a 5,24 keV (d’aprése-
leux et al, 2003.
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FIG. 4.12 —Facteur de dégradation pour sen-
sibilité de raies élargies (avec une
largeur de 1, 3 et 10 % de I'éner-
gie de laraie) en fonction de I'éner-
gie de laraie (d’apres I&PI Obser-
ver's Manua).



4.4 Récapitulatif 119

4.4 Récapitulatif

Le bouclier d’anticoincidence a un trés bon fonctionnement (réductiam fdicteur 25 du
bruit de fond). L'apport de la PSD s’avere négligeable pour les étdtmission a 511 keV.
Les estimations de sensibilité avant le lancement se sont avérées trop optiDesphss, elles
n'ont pas pris en compte les raies du fond. La présence de ces raisg/usiment toutes les
régions d’intérét astrophysique (cf. tableb) diminue la sensibilité et complique sérieusement
I'analyse (voir chapitres), limitant I'obtention de résultats rapides avec SPI dans la recherche
de raies. Face a ce constat, il est Iégitime de se poser la question de séwoa su un bon
compromis entre I'épaisseur des matériaux et I'efficacité de détection.

Eléments | Raies (keV) | Isotope | Décroissance| Présence BDF
Be 478 "Be EC Oui
"Co 847 "Co BT Oui

1238 6Mn B~ Non

4T 1157 Hsc Chs Oui
44K ﬁ_

60Fe 1173 %0Cu Chs Non

1332 60Fe 8- Oui

22Na 1274 22Na Chs Oui
26 ﬁ_

204l 1809 Al BT Oui

TAB. 4.5 —Raies de bruit de fond proche des raies astrophysiques.

Le tableaud.6 montre un resumé des différentes performances du spectrometre t{odsolu
angulaire et spectrale, sensibilité, etc.). En ce qui concerne I'évolutiopaielle de la résolu-
tion spectrale, trois recuits ont déja été réalisés sur les Ge du plan détpeis le lancement
afin de maintenir la résolutiona 2,3 keV a 1 MeV. Les résultats sont conformes a ce qui avait
été prévu. De maniere générale, le fonctionnement du spectrometrerésaho

Cependant, il y a eu récemment quelques mauvaises surprises. Au mamaris ce
document, deux des 19 détecteurs (le détecteur n° 2 durant la révoldfioet le détecteur n’
17 durant la révolution 215) du spectrométre ont cessé définitivemdandgonner. L'origine
de ces pannes ne sont pour le moment pas connues. L'effet dertesqs double : (1) perte de
sensibilité et (2) augmentation du bruit de fond di aux ME comptabilisés comr8& uRour
I'heure, de nouvelles matrices de réponses ont di étre simulées.
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Performances de SPI Etalonnage En vol
Domaine d’énergie (MeV) 0,02-10 <0,014 ->8
Résolution spectrale (keV) 2,3@ 1 MeV 2,31 a 0,88 MeV
2,98a1,79 MeV
FOV totalement codé 16° Testé et validé a T4
Résolution angulaire 2,5 2,7
Localisation d’'un point source 30’ 8 < PSL<2,7/0 getection
Sensibilité dans les raies 2,4 x107°
(phcm=2.s71) 2 x 1077 ~ 5 x 107" avec
pour I et 10 & 1 MeV les systématiques
Précision temporelle 0,16 ms <0,2ms

TAB. 4.6 —Performance du spectrometre SPI apres I'étalonnage etsalgreancement du satellite.



Troisieme partie

Observations des raies astrophysiques
nucléaires dans la région des Voiles



Il est plus difficile de désagréger un préjugé gu’un atome.

Albert Einstein



Depuis les années 40, il a été établi que la majorité de éléments chimiques é&tadkeritisp
lors de réactions nucléaires au sein des étoiles, ou durant leur explGsitt@ nucléosynthése
stellaire produit non seulement des noyaux stables, mais aussi dex fostables décroissant
en émettant un ou plusieurs photons trés énergétiques.

Nous avons observé les restes de supernovee dans la région desnaiéeherchant des
traces d’aluminium-26 et de titane-44. Nous avons aussi, dans un toetapctif, cherché
des raies en absorption dans le spectre de Vela X-1 en faisant unseaadly fois spectrale
et temporelle. Malheureusement, nous verrons que les résultats restedémonstratifs. lls
soulignent le déficit de sensibilité mentionné dans la partie précédente.

Ainsi, cette partie se concentre sur quelques problématiques d’astiqudysicléaire par
l'intermédiaire de I'analyse des données de SPI dans la région des Voiles.

e Le chapitre 5 introduit deux thématiques : I'étude de la nucléosynthésesddises raies
gamma et I'étude des pulsars dans les binaires X a travers ses raiesocyclotr

e Le chapitre 6 présente I'analyse des données d’environ 2 Ms digiigaT dans une
région ou les thématiques abordées dans le chapitre 5 sont illustrées.ugidesaleux
recherches menées ne présenggnmtiori que peu de similitudes, j'ai choisi de les aborder
dans la méme section puisque les deux types de signaux recherchésisodes mémes
lots de données. Les problémes associés au traitement sont donc les pdhagsr( des
données, bruit de fond, etc.).
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Mon souhait dans cette partie est de montrer pourquoi I'étude d’objetpielss vestiges de
supernovee et les pulsars, a travers la spectroscopie gamma, na&igrressir la compréhension
des phases tardives des étoiles mais surtout sur la fagon dont elle®logt €

L'astrophysique nucléaire est ici la science qui étudie la synthéseogasixidans I'univers
et leur évolution. Les éléments jusqu’au fer € 26) sont connus pour étre formés a partir de
I'hydrogene et de I'hélium dans le cceur des étoiles. Les explosionspegensvee seraient les
principaux candidats a I'origine de la synthése des éléments plus latirds 46). Ces objets
compacts résiduels de ces explosions tels les pulsars, dont la strustigremeore pleine de
mysteres, sont des objets qui peuvent étre considérés comme des deytille macrosco-
pique.

Nous commencerons par un bref rappel des cycles de I'évolution stedlzrg de nous
intéresser ensuite a la nucléosynthése dans les vestiges de supetrhesaéteiles massives
(Wolf-Rayet), puis aux raies cyclotrons dans le cas d'un pulsar e@ragshinaire. Notre but
n'est pas d'étre exhaustif, mais plutét d'introduire les objets astrophgsidont les données de
INTEGRALSPI seront traitées dans le chapitre suivant.
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5.1 Stades ultimes de I'’évolution stellaire

La séquence principale correspond au stade pendant lequel I'étdiéelbiydrogéne dans
son cceur et le transforme en hélium. Quand ce carburant est épuisee I¥& contracte, la
température centrale augmente, et I'hydrogéne peut brller dans ucleecentourant le cosur
d’hélium. L'étoile, dont la structure est trés affectée, évolue vers lestadyéante rouge : son
rayon et sa luminosité augmentent de 2 a 3 ordres de grandeur et saaemgpée surface
diminue.

Dans les étoiles de masse initiale trés faible{i,5 M), la gravité n’est pas suffisante pour
gue la température au centre de I'étoile atteigne la valeur critique pour I'alludealffelium et
I'étoile évolue vers le stade de naine blanche (dans lequel la gravitécolegtensée que par la
pression de dégénérescence des €électrons).

0,1 0,3 1 3 10 30 100

GEANTES ROUGES
SUPERGEANTES
ROUGES
[}
NEBULEUSES
PLANETAIRES

TEMPS

MNAINES BLANCHES

ETOILES A
NEUTRONS,

/ UPERND\.‘AE

TROUS NOIRS

0,1 03 1 3 10 30 100
MASSE FINALE

Fic. 5.1 —Résumé des différentes phases de I'évolution stellairflgrestion du temps (ordonnée) et de
la masse initiale et de la masse finale des étoiles (abscisse)

Pour les étoiles de masse initiale supérieure a Q;5dwiand la température au centre devient
assez élevée, la combustion de I'hélium du cceur devient possible. Si la esagdus faible que
2 Mg, cette combustion commence dans un milieu dégénéré et est violente daresmier pr
temps {lash de I'héliun). Suite & ce dégagement d’énergie, les conditions deviennent similaires
a celles des étoiles plus massives (levée de la dégénérescence) anlhidlla normalement.



5.1 Stades ultimes de I'’évolution stellaire 127

Pendant cette phase, I'étoile redescend vers la base de la brangf@adess (ou sur la branche
horizontale pour les étoiles de faible métallicité).

Au sein des étoiles massives (m10 Mg), apres I'épuisement de I'hélium, les nouveaux
éléments produits (C, Ne, O, Si) sont eux aussi rapidement consomngdatareactions nu-
cléaires jusqu’a I'obtention d’'un coeur de fer. Parallélement, d’autreseélis brllent dans dif-
férentes couches selon une structure en pelures d'oignon (sapagdouges). Le fer étant le
plus stable des éléments, aucune autre réaction nucléaire ne peut fémengie nécessaire
pour contrebalancer la gravité du coeur de I'étoile. Ainsi, le cceur de I'ét@féoddre. Les
étoiles les plus massives (au dela de 35)Mlont la métallicitéZ est supérieure & 0,Z
connaissent en fin d’évolution des vents stellaires trés intenses expuheagrande partie de
leur masse — en particulier 'hydrogéne des parties externes de I'atmmegptailes Wolf-Rayet)

— et explosent sous la forme de supernovee de type Ib (dans le spects dupernovee, on ne
détecte pas d’hydrogéne puisqu’il a été éjecté auparavant). Les atdies massives explosent
en supernovee de type Il.

Dans les étoiles de masse inférieure a8,Ms réactions dans le coeur de I'étoile ne peuvent
pas se poursuivre apres I'épuisement de I'hélium. Celui-ci brile afoc®eche (dans une si-
tuation analogue a la combustion de I'hydrogéne en couche dans lesggamges), et I'étoile
évolue d’une maniére similaire en remontant le long de la branche des géaigsisla phase
AGB (branche asymptotique des géantesa combustion en double couche (hydrogéne et hé-
lium) est instable. Degulsations thermiquese développent et expulsent une grande partie
de I'atmosphére de I'étoile. Celle-ci devient ensuite une nébuleuse planétaec une naine
blanche comme résidu.

L'évolution stellaire est résumée dans la figGr2 qui doit étre lue en gardant a I'esprit que
les échelles de temps des différentes phases sont trés différentegudasgprincipale domine
I'existence de I'étoile, et les phases avancées sont de plus en pliasscdiautre part, la durée
de I'évolution des étoiles dépend tres fortement de la masse, ce qui ra@gEs sur ce schéma.
Une étoile de masse comparable a celle du Soleil posséde une duréetdévidlenviron 10
milliards d’années, une étoile de la séquence principale de 0,4 Mhe durée d’évolution plus
longue que I'age de l'univers (c'est-a-dire que toutes celles qui appd@rues existent encore
aujourd’hui). Les étoiles plus massives que 19 Mévoluent que quelques dizaines de millions
d’'années.

Enfin, on peut lire cette figure en consultant en paralléle la figutesur laquelle on voit
schématiqguement I'évolution des étoiles en fonction de leur masse initiale.

En ce qui concerne I'abondance des éléments fabriqués, les étoilagangssent le plus
grand role : elles fabriquent de grandes quantitémd®u%® dont une grande partie est éjec-
tée dans le milieu interstellaire par vents ou aprés leurs explosions en @ugeelan raison de
leurs courtes durées d’évolution, cet enrichissement en éléments smuptteduit presque im-
médiatement aprés la formation des étoiles a I'échelle de la Galaxie (aprésepidigaines de
millions d’années). Les étoiles de masses intermédiaires (de 1 & ) 0dvitribuent cependant a

®pour les astrophysiciens, les métaux correspondent a tous les él@mentssquelsZ > 2, soit plus de 90 %
des éléments dans I'Univers.
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la fabrication de certains isotopes peu produits dans les étoiles massastdeCas de I'hélium
3 (®He), des isotopes du carboteC et'3C, de 'azote 14 '¢*N), et de I'oxygéne 17'{O). Les
étoiles de plus faible masse ne fabriquent pratiquement pas d’éléments, Imaid leur réle
est important : elles piégent de grandes quantités de gaz (d’autaliegjgent favorisées en
nombre par la forme décroissante de la fonction de masse initiale) qui nplssdtsponibles
pour former de nouvelles étoiles qui fabriqueront de nouveaux élérieintsques...

Il existe donc un lien évolutif entre les différentes étoiles du diagramme Hsitadt de la
transmutation des éléments au sein des étoiles. Les réactions nucléaingsemtra la modifi-
cation progressive, non seulement de leur composition chimique, maisdaussir structure et
de leur aspect extérieur. L'étude des vestiges de supernovee (éjebjate compacts) sont des
clés observationnelles des modeles de I'évolution stellaire.
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FIG. 5.2 —Phases de I'évolution stellaire pour deux étoiles de madigsentes. Sur la partie gauche,
est représentée I'échelle de temps d’'une étoile de 15qMi s’étend sur quelques millions
d'années, alors que sur la partie droite, I'échelle de terdpme étoile de type solaire est
plutét de quelques milliards d’années.
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5.2 Raies gamma comme traceurs de la nucléosynthése

Les raies gamma nucléaires sont les sous-produits de la désexcitatiamydas atomiques.
Comme évoqué dans le paragrapgh#.3.2 les mécanismes de nature a peupler les niveaux
d’énergie des noyaux atomiques sont les désintégrations de nucléitdsensles collisions
impliquant des noyaux (collisions inélastiques et réactions de spallatiors) @peures neutro-
niques. Pour qu’une détection des éléments radioactifs soit possibléecesrs doivent tout
d’abord étre créés dans des sites astrophysiques, puis ils doigehapper avant de se trans-
muter et d’émettre des rayons La détection et I'étude de raies de décroissance de certains
éléments sont les clés permettant de faire avancer I'astrophysiqueiraeicléa

Les différents processus de nucléosynthese sont le plus souvdstdans des milieux
opagues au rayonnement gamma. Les photgmeduits par désexcitation des noyaux fils inter-
agissent ensuite avec le milieu environnant ou ils perdent de I'énergidifissions Compton
jusqu’a leur absorption par effet photoélectrique, I'énergie ainsigis€tant finalement émise
sous forme de rayonnement électromagnétique a plus grande longoadedles radionu-
cléides détectables par les émissions de raies gamma qu'ils suscitent somedardont la
durée de vie est suffisamment longue pour se désintégrer dans des milisdransparents au
rayonnement gamma, qu’ils soient convoyés hors des sites ou ils onhététsses ou que leurs
milieux d’origine se diluent au cours du temps.

Les processus de perte de masse qui affectent les étoiles peuveoedams cas se révéler
trés efficaces pour faire émerger les nucléides synthétisés dans s pan profondes des
intérieurs stellaires et pour les répandre dans le milieu interstellaire. Ledersnde matiere
qui peuvent s’opérer entre deux étoiles d’'un systeme binaire comgaent fes processus de
perte de masse les plus efficaces, mais ils ne peuvent se dérouler gugedacirconstances
trés particuliéres, comme par exemple lorsque sous l'effet d’'une egparpide, les couches
externes de I'une des deux composantes du systeme déboriddsale Roche

Les vents stellaires sont des processus de perte de masse plus aplieiareba présence
de certains radionucléides hors des intérieurs stellaires ou ils ont étéy@sh Trés ténus dans
le cas des étoiles de type solaire de la séquence principale, avec un tperealele masse
M ~ 10~ M, -an"! dans le cas du Soleil, les vents stellaires peuvent se révéler beaucoup
plus intenses (avec des taux de perte de magse 102 41075 M, -an!) lors des phases
géantes rouges qui marquent la derniére partie de la vie active des.dtedaxoiles de masse
initiale My > 40 M, au contraire, pour peu que leur métallicité ne soit pas trop petite, sont
a l'origine de puissants vents stellaires (avec des taux de perte de magsa jus~ 1076 &
107> Mg, -an ') dés qu’elles rejoignent la séquence principale.

Ce dernier processus de perte de masse résulte de la trés forte poessaiiation qui
s’exerce sur I'enveloppe externe des étoiles les plus massives, ucieecdont la température
effective atteint 30 000 Kelvins. Dépouillant ainsi les étoiles massivesuils é&nveloppes ex-
ternes, les vents stellaires font émerger a la surface des étoiles cectiicass internes aban-
données lors du retrait du caeur convectif de I'étoile en question. Cebesge retrouvent donc
enrichies de nucléides (dont certains sont radioactifs) synthétiséddsrstactions de fusion
thermonucléaire, nucléides que les vents stellaires contribuent a disgansele milieu inter-
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Chaine de décroissance ti /2 Energiey | Br (%) Site de
(ans) | (Mev) production
"Be —7 Li* 0,146 | 0,478 10 Novae
%Nj —56 Co* —%0 Fe* + et | 0,216 | 0,847 100 SN
1,238 68,5
1,771 45
2,598 17
5Co —57 Fe* 0,742 | 0,122 86 SN
22Na —22 Ne* 4 et 2,60 | 1,275 100 Novae
M 4 G 4 Ca* 4 et 86 0,068 100 SN
0,078 100
1,771 98
26A] —26 Mg* + et 7,21 10 | 1,809 100 | WR, Novae, SNG
60Fe —60 Co* —60 Nj* 1,17 16 | 1173 100 SN
1332 100

TAB. 5.1 —Principales raiesy de décroissance radioactive. SN pour novae, supernova@oliretoiles
Wolf-Rayet. SNG pour supernovee gravitationnelles (typéb]lic, etc.). L'astérisquex
désigne que le noyau est dans un état excité.

stellaire. Cependant, en raison des temps caractéristiques des psaepsute de masse évo-
gués ci-dessus, seuls les radionucléides a trés longue durée detsasmptibles d’échapper
aux milieux opaques aux rayonu ils ont été synthétisés.

Cependant, lorsqu'’il s’agit de radionucléides synthétisés lors deseplexplosives, cette
contrainte n'est plus valide. C’est ainsi que dans le cas d’explosi&toitis massives (super-
novee de type Il et Ib), la matiére éjectée ne reste opaque que pendhntepmois aux photons
~ émis par les noyaux créeés lors de I'événement. Seuls sont bloqués tesgphémis a la suite
de la désintégration des noyaux dont les durées de vie sont les pltiescddans le cas d’ex-
plosions d’étoiles de petite masse (supernovee de type la), expulsanpelone matiére, cette
phase d’absorption dure beaucoup moins longtemps et certaines raies @anigles éléments
a vie plus courte sont alors parfaitement observables. Il en va de mégesdwveae qui im-
pliquent des explosions de nature thermonucléaire a la surface de biinekes en systéme
binaire accrétant la matiére de leur étoile compagnon.

La table5.1 présente les caractéristiques des chaines de désintégration de rigili@suc
cosmiques susceptibles de produire les raies gamma nucléaires les plusdatiliétectables.
La mesure de l'intensité de ces raies gamma fournit des informations unigues processus
de nucléosynthése aptes a créer les radionucléides impliqués et ddms sonditions phy-
siques (telles que température, densité, excés de neutrons) quitragrseim des sites stellaires
correspondants. La mesure des décalages spectraux des raies gammagagn outre d’esti-
mer les mouvements d’ensemble des milieux ou les radionucléides se désintegris que
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la connaissance de leurs profils renseigne sur la dispersion de vitessgnades milieux en
question.

Lorsque la durée de vie des radionucléides n’est pas trop grandewvissde la fréquence
des évenements cosmiques durant lesquels ils sont synthétisés, les siéssradionucléides
ont été relachés apparaissent aux observateurs gamma comme autantds gu'ils peuvent
alors identifier aux sites en question. Au contraire, dans le cas desualfimes a trés longue
période relachés au sein de notre propre galaxie, on s’attend plut8e&vebune émission de
nature interstellaire, globalement alignée le long de I'’équateur galactigimidsion se présente
alors sous un aspect diffus qui résulte des contributions accumulgé@é®daombreux sites de
production actifs dans toute la Galaxie pendant la vie moyenne de cesuecldides a tres
longue période.

Dans notre Galaxie, il s’écoule de une a deux semaines entre deuxr@misale type novee,
environ 30 ans entre deux explosions de supernovee de type Il dtl1b0ens s’agissant des
supernovee de type la. Suivant la tablg on constate donc que les seules émissions pouvant se
présenter sous un aspect diffus sont celles issues des désintégdati@iuminium-26 et du fer-
60, et éventuellement du sodium-22 que doivent produire les novaaubes désintégrations
de radionucléides cosmiques présentées enfabsont plutdt susceptibles d’apparaitre comme
des sources ponctuelles, compte tenu du pouvoir séparateur soudkotmaées spectrométres
gamma spatiaux.

5.2.1 Sites de nucléosynthése

Ainsi, grace aux rayons produits lors de la décroissance de ces noyaux radioactifs, les ob-
servations dans ce domaine d’énergie permettent de recueillir des indiciaignants pour
la théorie. La théorie prédit que des éléments radioactifs ayant une @édogue comme
I'aluminium-26 devraient étre produits par lesvag les explosions dsupernovee ou les vents
d’'étoiles massives telles que les étoilslf-Rayet. Le titane-44 avec sa période plus courte
ne devrait étre produit que pendant les premiéres phases des@gpebes incertitudes sur le
taux de production et sur le moment ou les photons s’échappent du miliewdsrhe

5.2.1.1 Les novee

Lesnovee- étoiles nouvellesbservées depuis I'antiquité — sont le résultat d’'une explosion
thermonucléaire a la surface d’'une naine blanche dans un systéme d'btodées en interac-
tion (voir section5.3.1.). Elles conduisent a des événements beaucoup moins violents que les
supernovae mais leur fréquence élevée (quelques dizaines par ala @zadaxie) en font des
objectifs de choix pour I'astronomie gamma.

Typiquement, on considére un couple serré, formé d’une étoile masgpauAlense et riche
en hydrogéne, et d’une étoile B trés dense, type naine blanche aestidiae en carbone, azote
et oxygéne ayant perdu son enveloppe d’hydrogéene et d’héliitmdune explosion. Lorsque
le taux d’accrétion de la matiere de I'étoile A tombant sur I'étoile B dépasseartsdree limite,
la température a la surface de la naine blanche monte brutalement et unéevedplosion
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survient dans I'atmosphére. Cette température peut atteindié péndant environ 1 heure, ce
gui permet aux réactions nucléaires de s’enclencher. Ainsi, I'asenvient de la luminosité peut
atteindre 10 (par exemple, Nova Cygni, 1975). L'explosion, qui éjecte environ*1d ., n'est
cependant que superficielle, et, au contraire des supernovee, e’ étoile. Le phénoméne
peut se répéter au bout de quelques années : ce sont lesémwsentes

Ce qui caractérise les novee, ce sont, non seulement, la productiomgitémaais aussi
I'éjection de matiére. Les vitesses d'éjection peuvent aller de quelquesresde kilometres
par seconde (novee lentes) a environ 1000 km/s (novee rapides).

Ainsi, les novee sont a l'origine de la combustion explosive de I'hydroggmeroduit des
noyaux radioactifs dont certains sont émetteurs de rayortardés. Ces photonsissus de la
décroissance radioactive des noyaux comnt@Ma (1,275 MeV) pourraient étre détectés par
SPI en provenance d’'une novaddrnanzet al, 2001).

Nous ne rentrons pas plus dans les détails, mais nous reviendronsssabjees dans la
section6.1.1.1au cours de la discussion sur les novae comme candidats potenttélsl dans
la région des \oiles.

5.2.1.2 Les supernovee

Une supernova est une étoile dont I'intensité lumineuse augmente cobtidéeat en I'es-
pace de quelques jours, la faisant apparaitre commeaouneelleétoile naissante (d'otiova.
Le préfixesuperla distingue d’'une simple nova, qui désigne également une étoile dont I'inten-
sité lumineuse augmente, mais de facon beaucoup moins importante et snivaétanisme
assez différent.

e Type des supernovee

Dans un premier temps, la présence, ou non, d’hydrogéne dans teegperenet de classer
les supernovee en deux types : | (absence d’hydrogéne) et sefmeé d’hydrogene) d’aprés la
classification faite par Minkowski en 1940 {nkowski, 1941). Parmi ces groupes, il y a des
divisions par rapport aux autres éléments (voir t&bB. Mais a cette classification spectrosco-
pigue traditionnelle, s’est substituée récemment une distinction physicaedé@sant le mode
d’explosion :thermonucléaireu gravitationnel

Les supernovae thermonucléaire$SNT) surviennent dans les systémes binaires lorsqu’une
des deux étoiles est une naine blanche. La matiére de la premiére tombe aimeldlanche,
dont la masse atteint alors 1,4 fois celle du Soleil. Elle s’effondre et explosge la matiére
est dispersée dans I'espace, il ne reste rien au centre de la sugpernov

Les supernovee gravitationnellegSNG) correspondent a I'explosion d’une étoile en fin de
vie. Elle explique la formation des éléments les plus lourds de I'Universekiga libérée en une
journée correspond a celle de notre Soleil durant ces trois derniers milliannées. Elle éjecte
d’énormes quantités de gaz et de poussiére. L'implosion du coeur doifes rdassive, suivie
immédiatement d’'une expulsion de I'enveloppe, libére une fabuleusei€énesgentiellement
sous forme de neutrinos. Seul un dix-millieme de I'énergie totale se manifagtfame de
lumiére visible. Selon la masse initiale de I'étoile qui explose, I'implosion du coefardiune
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étoile massive laisse subsister un objet dense que I'on peut identifieréiaileea neutrons ou
a un trou noir.

Les supernovee de type la n'ont pas d’hélium présent dans lewsepenais du silicium.
On pense généralement qu’'elles sont causées par I'explosion daime lslanche approchant
ou ayant atteint la limite de Chandrasekhar. Un scénario expliquant cemiéée est une naine
blanche qui orbite autour d’'une étoile.

Les supernovee de type Ib et Ic ne montrent pas de silicium dans leurespédon ne
connait pas encore le mécanisme de leur formation. On pense qu'ellespmrdent a des
étoiles en fin d’évolution (comme le type Il) et qui auraient déja épuisé hedrolyéne. Les
supernovee de type Ib sont sirement le résultat de I'effondremeama étoile de Wolf-Rayet.

Une supernova de type Il apparait quand le fer présent dans ledteaerétoile trés mas-
sive entre en fusion, ce qui consomme de I'énergie au lieu d’en prodirend la masse du
cceur de fer atteint la limite de Chandrasekhar, ce qui ne prend que gsébgus, il se décom-
pose spontanément en neutrons et s’effondre. Une immense quantégétdeas (soit 99 % de
I'énergie) est libérée a cette occasion, consumant I'énergie de I'étaleirPprocessus encore
mal compris, une partie de I'énergie libérée par les neutrinos est traasféns les couches ex-
térieures de I'étoile. Quand I'onde de choc atteint la surface de I'étoilsiquits heures apres,
il se produit une trés grande augmentation de sa luminosité. Le cceur de pé&toildevenir une
étoile a neutrons ou un trou noir, selon sa masse initiale. Notons que cestpidxplosion
sont un sujet d’étude trés important pour le sateliM€EGRAL La thématique des objets com-
pacts a pour but de comprendre I'environnement de ces objets (did@eesétion et jets), et
les observations dans le domaine gamma participent aux études multi-londiseuts de ces
objets.

Quelques étoiles exceptionnellement massives peuvent produire ueracup de type Ic
qguand elles se retrouvent au stade ultime de leur évolution. L'explosidrdpaner lieu a une
hypernovaavec une éjection tres asymétrique. Ces jets émettent d’intenses ragbmmur-
raient expliquer I'origine des sursauts gamma. Notons que les hypeom\é& aussi invoquées
comme candidats potentiels pour expliquer I'émission diffuse a 511 keV Ve ppectromeétre
SPI en direction du centre galactigugchannest al,, 2004).

Les supernovee thermonucléaires (type la) sont, toutes proportiotéegaiconsidérable-
ment plus brillantes que celles de type gravitationnette2(5 magnitude de différence). La
matiére expulsée par une supernova s'étend dans l'espace etaditteformant un type de
nébuleuse appeléestige ou reste de supernoy8NR).

e Nucléosynthése explosive

Il est admis que la plupart des éléments plus lourds que I'hélium sont sigéthéans les
étoiles. La nucléosynthése se produit dans les supernovae de type dulpassage de 'onde
de choc dans les couches de carbone, d’'oxygéne et de néon de bédoe aux processus par
capture de protons, ou procesgu$chatzman & Praderi@990. Le taux des réactions dépend
fortement de la température. Ainsi, pour une tempérafure4.10° K au centre, la combustion
du silicium jusqu’a I'équilibre statistique produit diNi, et dans les couches supérieures les
éléments précipités ne bralent que partiellement. Le flux intense de neu&ansetpa nucléo-



Nature

type

Caractéristiques

Progéniteur

e pas d’'H dans le spectre

e Naine blanche accrétantemasse

e Lent déclin tardif de la courbe de lumiére

Thermonucléaire la | e Forte absorption vers 6550 A Chandrasekhar
e Raies du Fe en émission dans le spectre tardif e Collision de 2 naines blanches
e pas d’H dans le spectre e Etoiles massives ayant brulées
Ib ¢ Absorption vers 5700 A, due a I'He (et autre raies d’Hedput leur H avant effondrement ?
e Raies de O-I, Ca-Il en émission dans le spectre tardif e Etoiles Wolf-Rayet
e pas d’'H dans le spectre e Etoiles massives ayant brulées
Ic e pas d’He dans le spectre tout leur H avant effondrement ?
¢ Raies de O-I, Ca-ll en émission e Etoiles Wolf-Rayet
e H dans le spectre avec profil type P-Cygni e Etoile massive supergéante rouge
[I-P | e Plateau dans la courbe de
Gravitationnelle lumiere 30-90 jours aprés le maximum
II-L | e Peu d’H dans le spectre pas de profil type P-Cygni e Etoile supergéante moins massive ?
e Courbe de lumiére linéaire aprés le maximum e Etoile ayant perdu son enveloppe
e Peu d’H dans le spectre e Etoile ayant perdu presque
Ilb | e He dans le spectre toute son enveloppe
e Raies de O-I, Ca-Il, H en émission (@ l'intérieur d’un systéeme binaire ?)
e H dans le spectre, avec raies e Etoile massive issue d’uoutflow
lI-n | étroites en émission sur forme élargie d’étoiles massives

TAB. 5.2 —Les supernovae ont chacune une courbe de lumiére et un spistirects, mais elles peuvent étre divisées en deux famikdles de nature
gravitationnelle et celle de nature thermonucléaire. Higjuement, elles étaient divisées en deux principauxstylpe premier (type |) regroupe
les supernovae sans raie d’émission d’hydrogéne dans leatrsp et le deuxieme (type 1) des supernovee ayant desd'@esssion d’hydrogéne

dans leur spectre. Ces deux principaux types peuvent awesli@isés en sous-groupes (a, b, c, L, ...).
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synthése par le processus de capture rapide de neutrons, owspsec&nfin, la nucléosynthése
induite par les neutrinos conduit & la formation d’éléments fragiles tels dfdé.le

Les supernovee thermonucléaires produisent quant a elles de grpraaeiés d’éléments
du pic du fer et seraient a I'origine de la moitié du fer produit par les supee. Toutefois, elles
contribuent de maniére non négligeable a I'abondance des éléments interesd

Les étoiles qui engendrent des SNT et SNG ont des durées d'évodlifiérentes. Ainsi,
leurs participations a I'’évolution chimique des galaxies se font sur defleéxde temps diffé-
rentes. Les SNG sont responsables de I'enrichissement en élémedssdendant les premieres
phases de I'évolution galactique, alors que les SNT contribuent plutdapéles phases tardives
de I'évolution galactique.

L'énergie de la courbe de lumiére des SNT provient du dépot d’énpagiée choc dans
I'enveloppe, puis plus tard, de la décroissance radioactiv@a au moment ol I'enveloppe
devient transparente. Les courbes de lumiére des SNG suivent aligiude décroissance
exponentielle. Une SNG produit beaucoup moin§i@o qu’une SNT de type la qui synthétise
~ 0,7 M, lors de son explosion.

Une mesure précise des raies gamma nucléaires de supernova constige pour tous
les modeles de nucléosynthése explosive. Ceci reste un objectif preoptair le spectrométre
SPI, seul instrument fournissant a la fois une bonne résolution spatiateénergie. Ici, nous
ne parlerons pas de la nucléosynthése des isotopes radioactifs rawy@aypu et réaction par
réaction. Ces réactions sont décrites en détail par exempld tanmsset al. (1999 etKumagai
& Nomoto (1997). D’apres la théorie de la nucléosynthésenett, 1996, les isotopes du pic du
fer ne sont pas produits directement, mais sous la forme de leurs progenédioactifs riches
en protons. Au cours de I'explosion de la supernova, le fer est syséhgous forme de®Ni,
qui éjecté dans I'espace, décroit via I'émission d’un positon suiviesddapture électronique :
56Ni(5T)?9Co(CE}*Fe, de mémeé’Ni(31)°"Co(CEy’Fe et enfirt*Ti (51)**Sc(CE}*Ca. Ces
deux premiéres chaines de décroissance ont pu étre associéedasitexde SN 1987A, la
troisieme a Cassiopée A qui est le vestige d’'une explosion d’étoile massive.

Les explosions d’étoiles massives, supernovee gravitationnelles, squiifeprometteuses
parmi les sources aptes a injecter de grandes quantités d’aluminium-2Gdaakxie. Elles
répandent en effet dans le milieu interstellaire une quantité moy&hred’aluminium-26 par
million d’années qui s’exprime par I'équation suivante :

< mag >SN fsN
8 x 1075 2 x 104

Msn ~ 1,6 M. (10%ans)~* (5.1)
ol < msgg >gN est la quantité moyenne d’aluminium-26 dispersée par chaque SNfgy et
la fréquence galactique de tels événements. On estime que 1 a 2 supeenpr@dussent en
moyenne par siécle dans la Galaxie, dont 80 % sont de type SNG, céaredgnelachant en
moyenne une masse d’aluminium-26msyg >sn~ 8 x 107> M. En dépit de lincertitude
(facteur 2 a 3) qui pése sur cette derniére estimation, I'explosion dessétmilgsives pourrait
bien étre la source majeure des noyaux d’aluminium-26 responsablesnissiEén de la raie
gamma a 1,809 MeV du disque galactique.

e Taux d’explosion
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Les taux d’explosion nous apportent des informations fondamentaldssspopulations
parentes et sur les processus physiques qui régissent I'explisimstent cependant assez mal
connus.

On pense qu’une supernova thermonucléaire explose tous les 50@aH08ns une galaxie
de10'°M,, (Cappellarcet al,, 1999. Les supernovae sont plus fréquentes dans les spirales que
dans les elliptiques et les irréguliéres. Quand elles explosent dans lsspies explosions ont
lieu prés des bras spiraux, zones de formation d’étoiles. Il est a no¢eceri va a I'encontre
de I'hypothese de population vieille pour les progéniteurs. Ceci poumdidfuer que les étoiles
progéniteurs sont de durée d’évolution moyenne (0,5 milliard d’'ann€es) mesures de taux
renseignent non seulement sur la nature des progéniteurs mais aukes mecanismes de
formation d’étoiles et sur I'évolution de la composition chimique des galaxiespahissement
en éléments de masses intermédiaires.

Toutes catégories de supernovee et de galaxies confondues, iityumara deux explosions
de supernova par siécle et par galaxie.

5.2.1.3 Les étoiles Wolf-Rayet

Nommeées en I’honneur des astronomes francais Charles Wolf et G&agetsqui, en 1867,
découvrirent dans la constellation du Cygne les 3 premiéres étoiles deegdetygtoilesNolf-
Rayet- notées couramment WR — sont des objets trés chauygs{30 000 K) et trés lumineux
(L~ 3 x 10° L.) dont le spectre présente des caractéristiques trés particulieresndzstre
facilement identifiables :

— présence de raies d’émission trés larges et trés intenses de I'héliuagate 'du carbone

et de 'oxygéne

— absence quasi-générale de raies d’absorption.

Ces objets seraient des étoiles massives de type O qui perdraientVelopge riche en hy-
drogéne par fort vent stellaire ou par perte de masse dans un systéire barré. La vitesse
équatoriale des étoiles massives de la séquence principale varie entte2B0kms~!. Ce qui
serait la vitesse minimale de I'éjection des éléments.

Toutes les étoiles de métallicité solaire de masse supérieure & 3dlueraient vers une
étoile Wolf-Rayet. Grace a leur fort vent, ces étoiles en rotation laisseagikapper a la surface
d’abord le produit de la combustion de I'hydrogéne puis celui de la comaloude I'hélium qui
iraient enrichir le milieu interstellaireMeynet & Maedey 2003; Meynet & Maedey 2004;
Vuissozet al,, 2004). D’apresMeynet & Maedel(2004), les effets de rotation joueraient un role
important dans la production {'Al dans les WR. lIs favoriseraient non seulement la perte de
masse mais aussi le mélange des éléments.

e Classification

Les étoiles de type Wolf-Rayet se répartissent en trois catégoeesiér Hucht2001), dé-
finies en fonction des éléments responsables des raies d’émission domiirastd/N, les WC
et — d'introduction plus récente — les WO, elles-mémes classées en ségeriEs définies par
le rapport des intensités de certaines raies (voir tate3uA l'intérieur de chacune des caté-
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gories, on peut classer les objets selon une séquence d’excitationi@mites sous-types étant
définis par le rapport des intensités de certaines raies. Par rappoet @omposition de type
solaire, les WN présentent des abondances fortement renforcébéliden et de I'azote alors
gue leur abondance en carbone et oxygéne est réduite. Dans lgsavwontre, c’est I'hélium,
le carbone et 'oxygéne qui apparaissent en grande abonddorega’on n'y trouve aucune
trace d’'azote. L’hydrogéne ne semble présent, en tres faible prapagtie dans quelques rares
WN. Cette absence d’hydrogéne dans la quasi-totalité des WR constitlleudsaune des ca-
ractéristiques notoires de ce type d'objet.

Sous-classe Raies dominantes
WN Hel,Hell, NI, NIVetNV
WO Hel,Hell,CII,CIlI,CIV,Olll,OIVetOV
wC Hell,CIV,OIV,0VetOVI

TAB. 5.3 —Catégories des étoiles Wolf-Rayet

Ces abservations de la composition chimique sont en accord qualitatif avecélearios
selon lesquels, dans les WR, nous observons les produits de réactobéaires qui ont eu lieu
au ceeur de I'étoile (combustion de I'H via le cycle CNO dans le cas des WN ;usiinb de I'He
dans le cas des WC). Il est en effet maintenant généralement acoegéstoiles de type WR
représentent une étape de I'évolution des étoiles massives, essentietlemétoiles de type O.
Une WR passerait successivement du stade de WN a celui de WC pui®dpiVérs scénarios
ont été proposés pour expliquer I'apparition en surface des produitohbustion. Le plus
populaire pendant longtemps a été un transfert de masse dans le cagdeesybinaires serres,
transfert de masse qui met a découvert les couches profondes dmpmgante initialement
la plus massive du systéme binaire (voir par exentfgld_oore & Vanbevereif1994)). Mais
d’autres scénarios ne nécessitant pas la présence d’'un compagebe pnt également été
proposés paMaeder & Meynet(1995. A condition que I'étoile de départ soit suffisamment
massive, les modéles d’évolution incluant la perte de masse et des pidesmélange des
couches internes peuvent conduire a des objets dont les proprigtéenstblables a celles des
WR.

e Contribution au milieu galactique

Malgreé leur nombre limité (227 objets répertoriés dans le dernier catalogiegedes WR
galactiques), les WR jouent un réle crucial dans leur évolution, dansldéie des galaxies.
Les caractéristiques spectrales particulieres des WR résultent de Igaisoju de deux fac-
teurs. En premier lieu, ces objets éjectent en permanence de grandéggude matiére dans
I'espace interstellaire, et ce, avec des vitesses terminales considdrablesl0—° M -an 1,
v ~ 2500 km-s~1). En second lieu, bien que les modéles permettant de déduire la composition
chimigue des WR soient encore assez primitifs, il est maintenant établi sobjets présentent
une composition chimique particuliére. Par rapport a une composition dedigigesles WN
présentent des abondances fortement renforcées de I'hélium etzdéel'alors que leur abon-
dance en carbone et oxygene est a peu prés solaire. Dans les Wonpa, c'est I'hélium, le
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carbone et I'oxygéne qui apparaissent en grande abondancegalon n’y trouve aucune trace
d’hydrogéne ou d’'azote

L'énergie cinétique transportée par ce vent correspond a enviréimdela luminosité totale
de ces objets. Par comparaison, dans le cas du soleil, I'énergie cinétigeatdsolaire corres-
pond environ a 107 L. Dans un rayon de 3 kpc autour du soleil, |a ot le dénombrement des
WR peut étre considéré comme complet, ces étoiles transférent au milieu Itatieeste I'éner-
gie cinétique sous forme de vent au taux de<i,@*® ergs~!-kpc=2, ce qui représente environ
50 % de I'énergie cinétique totale injectée dans ce milieu, tous types speatrafordus. C’'est
pourquoi, ces étoiles peuvent étre surnomnédeles mécaniquesntégrée sur la durée de vie
d'une WR, I'énergie cinétique injectée par cette derniére est comparabligproduite lors de
I'explosion d’une supernova. Ce qui rend particulierement intéréssdrapport de matiére au
milieu interstellaire par les WR, c’est le fait qu’il s’agit presque essentielitie résidus de la
fusion nucléaire de I'hnydrogéne ou de I'hélium. Ceci signifie que le veat\WR contribue de
fagon importante a I'enrichissement du milieu galactiquétée, 12C, 170 et?’Ne, et, de fagon
plus modérée, a son enrichissement, 2Mg, 2°Mg et 150 (Maeder & Meynet1999.

Malgré leur intérét, les WR restent cependant encore des objets tréeomnmalsc Ainsi, si
nous sommes certains que les WR constituent une étape de I'évolution des étadsives,
'accord entre les prédictions des modeles théoriques et les observaishsependant que
qualitatif (localisation des WR dans un diagramme H.R.).

Une autre lacune majeure dans notre compréhension des WR conceigied'au vent
émanant de ces objets. Nous constatons I'existence d'un vent puissassavons qu'il joue un
réle important dans I'évolution de ces objets, mais nous ne disposonsgxgdichtion crédible
pour une perte de masse aussi importante.

Ces observations de la composition chimique sont en accord qualitatif avecélearios
selon lesquels, dans les WR, nous observons les produits de réacitbéaines qui ont eu lieu
au coeur de I'étoile (combustion de I'H via le cycle CNO dans le cas des Whibgstion de
I'He dans le cas des WC). Il est en effet maintenant généralemerptéogee les étoiles de
type WR représentent une étape de I'évolution des étoiles massivasjalbksment des étoiles
de type O. Divers scénarios ont été proposés pour expliquer lidippagn surface des produits
de combustion. Le plus populaire pendant longtemps a été un transferisde dams le cas de
systemes binaires serrés, transfert de masse qui met a découverntidhes profondes de la
composante initialement la plus massive du systéme binaire. Mais d'autregiesémt éga-
lement été proposés, scénarios qui ne nécessitent pas la présem@»mipagnon proche. A
condition que I'étoile de départ soit suffisamment massive, les modeleslutiéwn incluant la
perte de masse et des processus de mélange des couches intereasgmduire a des objets
dont les propriétés sont semblables a celles des WR.

5.2.2 Etat des lieux des observations

Nous avons donc dit que les milieux tels que les vestiges d’explosion densuge et les
étoiles massives a fort vent (WR) sont des sites ou d’'une part lesix@y@ités sont produits
en abondance et d’autre part les milieux dans lesquels se retrougembyzux sont suffisam-
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Eléments Période| Raiesy | Sources
20Al 106 ans| 1809 keV | Galaxie

région du Cygne
OFe | 2,2 x 10%ans| 1173 keV | Centre galactique (marginal)
1333 keV
4T 87 ans| 68keV | CasA

78 keV | RX J0852.0-4622
1157 keV
Co 112 jours| 847 keV | SN 1987A
TCo 392 jours| 1238 keV| SN 1991 T (?)
122 keV

TAB. 5.4 —Liste de raies gamma déja observées.

ment transparents aux photonafin qu'ils puissent s’en échapper et devenir observable. Il est
possible de diviser les noyaux radioactifs en deux classes :

1. noyaux radioactifs dont la production est déterminée par I'évolutidiaisteseulement
(stades hydrostatiques) sensible aux incertitudes sur les taux de réattiea contribu-
tions liées au mélange et & la convectiGhAl

2. noyaux sensibles au mécanisme d’explosion comme la taille du coeur deléepide
supernova, la masse des éjecta par rapport a I'étoile a neutrons,dammnd’électron et
I'excés de neutrons*Ti, 56Ni, OFe et>"Ni.

La premiére classe nous renseigne sur I'évolution stellaire et la perte de aesétoiles alors
gue la deuxieme apporte des contraintes sur les paramétres de I'explosion.

Dans cette section, nous faisons le point sur les raies déja obserilégesdat réunies dans
le tablealb.4.

5.2.2.1 Raies du cobalt

Le nickel-56 est le noyau radioactif produit le plus abondamment dansggseons de
supernoveae. Ce noyau est doublement magique (28 protons, 28 rsutrastrophysique nu-
cléaire prédit que le fer est produit dans les explosions d’étoiles saug fde nickel-564rnett,
1996. L'observation de SN 1987A est venue appuyer cette théorie. Dapsdeniers mois I'in-
tensité de la lumiére a décliné exponentionnellement avec un temps caractéigd jours
identique a la durée de vie moyenne du cobalt-56, noyau fils du nickelbétt et al, 1989.

Les raies de photons résultant de la transmutation d¥Co en®°Fe ont été effectivement dé-
tectéesl{latzet al, 1988 avecSMM; Teegardei{1994) avec les ballons GRIP et EXITE], ainsi

que les X issus de la comptonisation de ces raes{ae\et al, 1987b; Sunyaewet al,, 19873.

La quantité d€SNi (°°Fe) produite et éjectée dans I'espace a été déterminée a 0,975avl

mise en évidence de la raie gamma de désintégration du cobalt-57 en fet-BZ NeV) a per-

mis de déterminer le rapport isotopique d’une explosion de superndv@A’Fex~ 3,6 x 1072
(Claytonet al, 1992, légérement plus élevé que le méme rapport mesuré dans le systéeme so-
laire : [P"FePSFd, ~ 2,4 x 10~2. Ce qui renforce l'idée que la synthése des isotopes du
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fer est redevable essentiellement des supernovee (de type Il) isétakesl massives comme
SN 1987A.

Une supernova de type la typique, a en croire I'évolution de sa cowhlandiere, ex-
plosa peu apres la mise en serviceQ8RQ Il s’agit de SN 1991T, une supernova située dans
NGC 4527, une galaxie spirale située a la périphérie de I'amas de la Viengeu Ae I'ana-
lyse des données alors recueillies par COMPTEL, les raies gamma a 84at keX38 sMeV
produites par la désintégration du cobalt-56 auraient été détectées tmaxdebservations me-
nées respectivement 66 et 176 jours aprées I'évenenémtri§ et al, 1995. Ce résultat, qui
demande cependant confirmation, implique une production de nickel-5Gatibie@vec la plu-
part des prédictions théoriques, compte tenu des incertitudes de mederesdtes qui pésent
sur la distance de la galaxie héte.

En 1993, une autre explosion de supernova (SN 1993J) qui suauistuhe galaxie proche
(M 81 dans la constellation de la Grande Ourse), témoigna de la quasi inmfid@sdddétecter
les raies gamma émises par une supernova extragalactique qui ne s@ttpps th. SN 1993J
est en effet de type Ib, c’est-a-dire que la quantité de nickel-56 quoediguisit fut sans doute
comparable a celle synthétisée par SN 1987A. Méme si I'enveloppe de &N e trés proba-
blement fortement amincie avant I'explosion (sans doute par des mécanismpedte de masse),
comme en témoigne la courbe de lumiére de la supernova, et bien que la gatexie lsoit dis-
tante que d’environ 3,3 Mpc, I'émission gamma dans les raies du cobalt-5& pad assez
intense pour que I'événement soit a la portée des instruments embarqurésdeGGRQ

La luminosité gamma est le produit de deux exponentielles :

— la premiére exprime le taux d’émission instantanéépe = ou \ est la constante ra-
dioactive, Ny le nombre de noyaux radioactifs synthétiséslettemps écoulé a partir de
'explosion;

— la seconde rend compte de I'absorption des photené':ou x est la profondeuoptique
qui décroit au fil du temps.

Le maximum d’émission gamma est atteint quand I'enveloppe cesse d'étreeopagayonne-
ment de 0,847 MeV émanant de la désintégration du cobalt-56 en fer-&6t lvmaximum, le
taux d’émission est fort mais les photonsont absorbés. Aprés le maximum, I'émission décroit
exponentiellement suivant la vie moyenne de I'isotope radioactif mis en j@erdant, I'émis-
sion~y de SN 1987A n’a été détectée plus tét que prévu. Des modeéles complexengant
compte d’'un brassage interne de matiére ont été développés afin d'exgaretardumagai
etal, 1991).

5.2.2.2 Titane-44

La raie gamma nucléaire caractéristique de la désintégration du scandiuni-g4a ieV),
fils du 41Ti, a été détectée p8GROCOMPTEL dans la direction de Cassiopée A, le vestige
de supernova le plus jeune de la Galaxie. L'intensité obsetyédi( et al., 1994; Theet al,
1996 implique que la masse déTi synthétisée est de H4),4 x 10~ M, pour une demie-
vie de*'Ti adoptée de 65 ans, ce qui est nettement supérieur a la valeur caouléebase
des modeéles de nucléosynthése explosilesfimotoet al, 1989; Timmeset al, 1996 mais
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en bon accord avec I'estimation de la quantité*tie nécessaire pour stabiliser la courbe de
lumiére de SN 1987A au-dela du 15G0ur (Lehoucqget al, 1989. Cette détection fournit la
premiére estimation directe de la quantité'ié produite lors de I'explosion d’une étoile (voir
FiG. 5.3). Connaissant la distance des objets émetteurs de raies gamma nucléhit&873,

50 kpc; Cas A, 2,&0,2 kpc), il est possible de déduire de l'intensité des raies observées les
quantités respectives déFefNi), >"Fel"Ni) et **Ca(**Ti) synthétisées lors de I'explosion
des supernovee de type Il; soit 0,07,-2072 et 1,510~* M.

Le taux de supernovee dans la Galaxie est de I'ordre d’'une a deurnsupepar siécle
(cf. 5.2.1.9. Cas A, agée de 300 ans, amene a penser que la plupart des explosssent
inapercues. L'observation de la raie résultant de la désintégratiétiTduavec sa vie moyenne
de l'ordre du siecle, permettrait de repérer et de compter les supergoesges cachées dans
un ou plusieurs nuages interstellaires. Cependant, depuis mille ans,srslggsernoveae ont été
vues et recensées.
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FiG. 5.3 —Courbe de lumiere de SN 1987A apres 600 jours.

5.2.2.3 Aluminium-26

L'aluminium-26, d'une durée de vie d’un million d’années, a pour caratigue d’émettre
une raie a 1,809 MeV. Limportance deAl a été soulignée paRamaty & Lingenfelte(1977)
bien avant sa premiere cartographie galactiddenoneyet al, 1984. Déja la découverte du
26Mg, produit de la décroissance d®Al, dans la météorite Allendel_ge et al, 1976 fut le
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départ de nombreux travaux théoriques consacrés a la nucléosyndr@4\l. Les sites astro-
physiques envisagés pour sa formation sont les étoiles Wolf-Rayet, lles é@antes asympto-
tiques (AGB ouAsymptotic Giant Branghles novee et les supernovee. Les mécanismes détaillés
de production et de destruction de ce nucléide sont compliqués en raiferistence d’'un état
métastable de courte durée de widafd & Fowler, 1978. Son mode principal de production est
Z5Mg(p,y)?CAl. Cette réaction est susceptible de s’engager lors de la fusion dedt§de dans

le cycle Na-Mg-Al (AGB, WR, novee) et lors de I'explosion des supgeaale type Il dans les
couches d’hélium et de carbone.

La nucléosynthése déAl dans les novee, les supernovae et les AGB est détaillée respecti-
vement parCocet al. (1995, Cocet al. (1997, Timmeset al. (1995 et Meynetet al. (1999.
Toutes ces sources potentielles font qu'il est difficile de les identifieégatlier précisément la
participation de chacune d’entre elles a I'origine de I'émission gamma gala¢tiduemet al.,
1996h; KnoedlIsedeket al, 19964 Diehl et al,, 1996.

Lomniprésence déSAl dans la galaxie a été mise en évidence par le satellite américain
HEAO-3 (Mahoneyet al, 1984). Cette émission a été ensuite cartographiée par I'expérience
COMPTEL a bord du satellit€ompton-GRJOberlacket al,, 1996; Diehl et al.,, 1995b; Plu-
schkeet al, 2001). En utilisant certaines hypothéses sur la distribution des sources, l@ mass
totale de?SAl dans la Galaxie serait de 1,7 a 3,0,M_'émission est concentrée le long du plan
galactique (cf. Ks. 5.4), ce qui exclut toute origine purement locale. Il y est aussi difficile de
vouloir faire une corrélation avec les bras de la GalaKiegnhet al, 1996a Knoedlsedeet al,,
19961). Il est possible de discerner des structures pouvant étre assaclés bras spiraux vus en
enfilade Prantzos & Diehl1996, notamment aux longitudes voisines de* 30 et +30. Les
surdensités correspondent bien a des directions tangentes de ladgges, mais elles n'ont
aucune contrepartie dans les régions de longitude positive. Les siiédaans la partie centrale
de la Galaxie (entre les longitudes 238 +30") témoignent de la forte émissivité de I'anneau a
4 kpc. Dans cet anneau, les étoiles WR sont supposées étre plus nsesbge’ailleurs. D’'une
part, le taux de formation d’étoiles massives y est particulierement élevélsslobservations
en infrarouge, et d’autre part, les vents stellaires y seraient plus @st@msraison de la forte
métallicité Meynetet al,, 1994; Meynet & Maedey2004).

5.2.3 Enjeux pour INTEGRAL

La premiére signature de la nucléosynthése jamais détectée est la raie méliaio-26 a
1,809 MeV par le satellite HEAO-3 en 1982. En réalité, cette raie corresptmdésexcitation
du noyauw?’Mg* vers son état fondamental. Cet état excité est issu de la décroissamogadu
de6Al par 31 + (82 %) ou capture électronique (15 %), avec une durée de vie de 1,05snillio
d’'années.

Cette détection n’est pas une surprise car elle fait suite a une sérieafénahées par di-
vers auteurs dans les années 70 pour clarifier la situation des émettmmsg®en photons
~. Il est certain que la nucléosynthese implique des centaines de noygabléss donnant lieu
a des milliers de raies. Sur environ 1400 nucléides connus, 260 sonbyasx stables (pé-
riode trés longue) d’éléments naturels et 1130 sont instables (période)odont 65 se trouvent
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Maximum Entropy 7

y-Intensity [phcm™@?sr*s™ x107°

0.00 0.40 0.80 1.20 1.60 2.00 2.40 2.80

FiG. 5.4 —Carte de?®Al de la galaxie obtenue aprés 9 années d’observation 8&@ROen utilisant
une méthode de maximisation de I'entropie (d’apPésschke et a).2001).

dans la nature, principalement parmi les éléments lourds. Pourtant, seyleignée de noyaux
candidats peut étre utilisée comme des traceurs de la nucléosynthéseeldmRamaty & Lin-
genfelter(1977) est I'un des premiers a dresser un inventaire des raies obsenlablesson-
nement des auteurs est le suivant : pouré®, une liste des candidats potentiels est dressée sur
la base des calculs de nucléosynthése explosive dans les étoiles. &dasuéiéments de cette
liste doivent avoir des durées de vie suffisamment longu&§ {ours) pour pouvoir s’échapper
du milieu (au début de la supernova, le milieu est optiquement épais). A pestalsbndances
mesurées dans le systéme solaire, il est ensuite possible d’évaluer hesuabes relatives des
noyaux fils de ces éléments permettant une détermination des abondaspesads, et donc
de ceux ayant un flux significatif. La liste finale se réduit®a, 25Al, 44Ti, 6Co et“Fe.
Chacun des ces éléments est caractérisé par :

1. lalargeur de raie: elle est déterminée par la vitesse de I'élément lorsqu’il émet le photon
~. Pour le**Ti et le ®®Co qui ont des durées de vie 10* ans, les vitesses d’expansion
dans les SN devraient donner un élargissement de 40 keV a 1 Me\ofee,qour®Al
et%OFe, aprés quelques 18nnées, I'expansion est terminée et un élargissement de moins
de 3 keV est attendu (c’est ce qui a effectivement été observé f@nedifs instruments).

2. la distribution spatiale : encore une fois, la durée de vie de I'élément entre en jeu. Ainsi,
le 44Ti, qui n’a pas le temps de s’éloigner de I'endroit ou il a été créé, degtaitvu
essentiellement en tant que source ponstuelle. A 'oppbaéet S°Fe doivent apparaitre
comme une émission diffuse.
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J'ai mentionné plus haut que les supernovae ne sont pas les seulsitEagépossibles
de ces raies. Les novee, les étoiles massives (e.g. Wolf-Rayet) synthétissi ces éléments.
De plus, de nombreuses incertitudes subsistent sur certaines sedimatesfd’interaction nu-
cléaires et certains cycles de réactions nucléaires restent mal carreas conditions thermo-
dynamiques dans les objets étudiés ne sont pas toujours connues astiti@s. L'enjeu des
observations actuelles est donc de fournir une cartographie degfig@'une mesure fine des
largeurs de ces raies dans toute la Galaxie. Il s’avéere a I'heure acjuellseule I'émissiory
issue des noyaux Al a été cartographiée (par COMPTEL) faisant apparaitre en plus d’un
signal vers le centre Galactique, deux potitaudsdans les régions du Cygne et des Voiles (qui
sont des régions trés actives de formation d'étoiles¥?Na n’a jamais été détecté, alors que le
56Co aurait peut-étre été détecté par COMPTEL (dans les années 90} &t peobablement ;
60Fe a quant-a lui peut-étre été détecté REESSlen 2004. La cartographie a haute résolution
spectrale de tous ces éléments radioactifs est un enjeu considérable gpeictrométre SPI a
bord du satellitd NTEGRAL Cela nous permettrait de mieux comprendre certains points obs-
curs des modeles d’évolution stellaire et d’explosion d’étoiles. Ainsi, cetteraomiey devrait
faire entrer I'astrophysique nucléaire dans une nouvelle ére.
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5.3 Raies cyclotron pour I'étude d’étoiles a neutrons dans
les binaires X

Laissons maintenant la nucléosynthése et tournons-nous vers undstmiler d’'objet
compact. Dans le chapitre suivant, je rechercherai des raies cycltdaranle pulsar de la bi-
naire Vela X-1. Cette section présentera dans un premier temps ce tyjet digint d’expliquer
I'origine des raies cyclotron.

5.3.1 Pulsar dans les binaires X
5.3.1.1 Importance des étoiles binaires en astronomie

e Population des étoiles doubles

Il semblerait qu’au moins 50 % des étoiles de la séquence principale degatarge soient
des binairesJaschek & GomeZ.970. Elles peuvent étre détectées de maniére directe ou par la
spectroscopie (dédoublement des raies, émission en X, etc.)

Les sources gamma liées aux étoiles effondrées accrétantes sonteal gésociées a des
systémes binaires connus sous le nom de binaires X. C’est en effeteddomaine des rayons
X que furent d’abord révélés les processus eémissifs mis en ceuvres esties compacts accre-
tants. Les sources X binaires (ou binaires X) sont donc constituéasadite compact (naine
blanche, étoile a neutrons ou trou noir d’origine stellaire) et d'une atdile éddénommée com-
pagnon dans les pages qui suivent. Grace aux missions spatialesribasie X des années 1970
et 1980, nous détenons une masse impressionnante de donnéesamtriesrsystemes binaires
accrétants.

Le scénario admis est que le compagnon céde une partie de sa masse &ffétuilee, soit
en débordant son lobe de Roche, soit par vent stellaire. Dans lewrasiébordement du lobe
de Roche, la matiére ne tombe pas directement sur I'astre compact, mais fognalgdent un
disque d’'accrétion ou le moment cinétique de la matiére accrétée se dissifes parocessus de
viscosité turbulente. Ainsi porté a trés haute température, le disqueétiaccsuscite I'émission
d’'un intense rayonnement a haute énergie qu’un mécanisme régulateur lmstéectas d’'une
émission stable. La quantité d’énergie que dissipent les processusétiatcc’est-a-dire la
luminosité d’'accrétior ..., s'exprime par la relation suivante :

Lace = 11,3 x 103 Mg M, R} terg - 71 (5.1)

ou M; est la masse de I'étoile effondrée en unité de masse soRjrepn rayon en unité de
10* km, et M le taux d’accrétion en unité de0'® g-s—! (ce qui équivaut ,5-1° M, par
an). Ainsi la binarité joue un réle important a travers I'énergie produitecauiscde I'accré-
tion. Les systemes binaires sont donc d’excellents candidats pourutesspdétectables par
INTEGRAL

Plusieurs cas de systémes binaires sont observés et peuvent &agésyvpar exemple des
systemes binaires composés de deux étoiles a neutrons, d’une étoile tebd’ooir, d’un pulsar
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et d’'une étoile massive, etc. Mais grace a I'étude spectrale du rayonhémes, a I'enregistre-
ment des variations temporelles du flux pour différentes échelles de tetipl Bcalisation
des sources d’émission, il est possible de mieux comprendre les objetesampes systémes
(trou noir, étoile a neutrons, pulsar, etc.) mais aussi les mécanismes afiteentre les étoiles
(accrétion, gravitation, etc.) Ainsi, les propriétés d’'un pulsar, n’émepasten radio mais se
trouvant dans un systeme binaire, deviennent plus facilement obkervab

Certains types d'objets sont associés aux systemes binaires :
lesétoiles a raies métallique@\bt & Moyd, 1973 ;
les novee, les novee naines, les variables cataclysmiques;
les étoiles Wolf-Rayet sont frequemment présentes dans des birgainak (1973 ;
les étoiles évadéeR(n Away Stajsse seraient échappées d’'un systeme binaire rompu
par une explosion de supernova du compag@asuw 1961) ;
— les sources X compactes, les étoiles a éclairs garBofa Gamma Repealer

e Intéréts pour I'astrométrie

L'observation de systemes binaires est cruciale pour déterminer la nesseodes. Il est
impossible de calculer de maniere directe la masse d’'une étoile isolée ; maisvailzsedes
trajectoires individuelles des deux étoiles d’un systéme binaire permededioline estimation
de chacune de leur masse en utilisant la troisieme loi de Kepler (1618kligulier demi-grand
axe de l'orbiten d’une des étoiles a sa période orbitale P :

p? 47
— = —— = constante. 5.2
a’  G(My + M) 52)
De la troisiéme loi de Kepler, découle directement un paramétre clé pourysiatrse binaire,
appeléfonction de masseOn suppose en outre que les trajectoires des deux astres autour du
centre de masse du systeme sont des orbites circulaires dont les ragbrespectivement;
etay (ce qui impliquea; + as = a etay My = asMs). La vitesse V du compagnon le long de
son orbite s’exprime alors de la maniére suivante :
a2 . My a
V=2ar—= t V=2r—v-—— 5.3
mp  soi TFM1+M2P (5.3)
A partir du décalage Doppler affectant les raies d’émission produiteteggympagnon, des
observations menées dans le visible permettent d’estimer la projection de & Vitleslong de
la ligne de visée, soity = V sin ¢, oui mesure l'inclinaison du systéme=£ 0 lorsque la ligne
de visée est perpendiculaire au plan orbital du systéme). On définilalforsction de massg
par la relation suivante :

(M, sini)3
(M; + My)?

ik

f= soit f:27r27rg

(5.4)

ou G est la constante de la gravitation. D'aprés I'équatof) on constate que la fonction de
massef est déterminée a partir de deux grandeurs observalyjes,P. Dans le cas ou la masse
du compagnon est nulld{, = 0) et que I'observateur se situe dans le plan orbital du systeme
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(sin7 = 1), la fonction de massg est alors égale a la massg de I'astre compact. En pratique,
M, > 0 etsini < 1; f estdonc toujours plus petite que la mads$gede I'étoile effondrée et la
fonction de masse fournit alors une limite inférieure de la masse de |'astreacoripautre part,

il est généralement admis, d’aprés les travaux théoriques portantreatikre ultra condensée,
gue la masse d’'une étoile a neutrons ne peut pas dépasser trois fois éaduedsleil. Toute
source X binaire présentant une fonction de mgsse3 M, est donc présumée comme abritant
un trou noir.

Ces cas idéaux, bien que trés rares, donnent accés a des valativement précises qui
permettent d’estimer la masse de tous les types d’étoiles de proche en. ginshd’intervalle
des masses stellaires s’échelonne entre 0,1 et LO0Pdur les systémes binaires proches dont
la distance est connue par la mesure de leur parallaxe, il est possibéeldieedia luminosité
intrinséque de chaque étoile. Ceci permet alors de calibrer la relation-nassesité servant
d’étalon pour la mesure des distances des étoiles plus lointaines.

5.3.1.2 Les familles de binaires X

Les binaires X lumineused.(> 10% erg/s) sont généralement partagées en deux classes
dépendant de la masse de I'étoile compagnon de I'objet : systeme binaaéerhasse ou
Low Mass X-ray BinaryL MXB) et systéme binaire de masse élevéélmh Mass X-ray Binary
(HMXB). Alors que cette classification ne tient pas compte de la nature de I'objecoépoile
a neutrons ou trou noir) a l'origine de I'émission X par I'intermédiaire de Fétion, elle permet
cependant de distinguer la phénoménologie des sources de rayomnnegtdaur contrepartie
en optique par certaines propriétés intrinseques (Tab 1). Récemmenguvatle famille a vu le
jour rassemblant les compagnons de masses intermédimtesr(ediate-Mass X-ray Binaries
ouIMXB) (Podsiadlowsket al, 2004).

e LesHMXB

Sur les 200 sources X galactiques les plus brillantes, environ un tierglesHMXB qui
contiennent une étoile de type OB avec une masse supeérieure-aeb &une distribution dans
le disque galactique identique a celle des étoiles jeunes (population 1). Brored0 sources
pulsantes X connues, environ 35 seraient associées a cette classaids X. Le transfert de
masse est important dans la plupart de ces systémes car I'objet comace ckians son champ
gravitationnel la matiére éjectée des étoiles OB par leurs forts vents stellar@soduction
d’énergie dans leBIMXB est souvent dominée par la luminosité optique de I'étoile OB, avec
I'émission d’'un faible flux X au voisinage de I'objet compact a I'origine dgtpe perturbations.
Par conséquent, les spectres optiques observés sont les mémesroilespEailes isolées.

Des pulsations périodiques en X sont donc présentes dans la plupatvideB (~ 35 sur
200). Les périodes vont de 0,069 s a 1455 s. Ces signaux provietemfaisceaux de photons
produits prés des péles magnétiques d’'une jeune étoile a neutrons ricdetta matiére. Le
champ magnétique a la surface est de l'ordrel @€ Gauss. A cause du non-alignement de
I'axe de rotation avec I'axe magnétique, la rotation de I'étoile a neutronsaiaénd’intensité de
la méme maniére qu’un phare. Les changements de période ou de phasésdéens permet
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de mesurer certains des parametres orbitaux de ces systéemes. Aussisuessnde la durée
des éclipses (présentes dans certali¥$/Bs) et de I'effet Doppler dans le spectre optique
de I'étoile compagnon peuvent apporter des informations sur la péridukaleret la masse
des deux objets du systeme. Des changements de périodes de rotatideadisiennent a
cause du couple exercé sur 'étoile a neutrons par la matiére accrétambé €t al. (1992).
Les pulsations X des binaires X lumineuses apportent une signaturéabi&fd’'un phénomeéne
d’'accrétion sur une étoile a neutrons magnétisée.

e LesLMXB

Cette classe de binaires X contient habituellement comme étoile compagnonioilee é
de faible masse (type K ou M). Dans le cas des binaires de courte péitisdepeut que le
compagnon soit une naine blanche. Pres deXiIB sont proches des cceurs d’amas globulaires
et la plupart des autres sont concentrées dans le voisinage du blabtqge. Ce qui indique
par conséquent qu’elles sont présentes parmi les vielles étoiles (populy van Paradijs
& White (1995 ont analysé la distribution galactique dddXB contenant des pulsars comme
objet compact. lls ont montré que la largeute la distribution (r.m.sz 1 kpc au plan galactique)
peut étre expliquée par la vitesse moyenne de recul de I'étoile a neutrerelbexplosion de
la supernova dont elle est originaire. La distribution des vitesses démécessaires est en
accord avec celles observées pour les pulsars ragie(& Lorimer, 1994). La formation des
LXMB par accrétion induite par I'effondrement d’'une naine blanche semblereote avec les
propriétés cinématiques deXMB. Les faibles périodes orbitales delsIXB (de 0,19 a 398 h)
sont en général déduites des modulations orbitales des flux optiques etfbutd{ que des
éclipses qui sont rare®érmar & White 1988. Dans la plupart des cas les transferts de masse
se font a l'intérieur du lobe de Roche ou la matiere est entrainée avec unnihanggilaire J
élevé vers I'objet compact, a I'origine de la formation d’un disque d’d@mélLa luminosité
optique intrinséque de I'étoile compagnon de faible masse est a des oedgeandieurs plus
petite que la luminosité en X émise par la matiere chauffée par I'accrétion det [taijgact.
Les caractéristiques du spectre des étoiles de type K et M sont masguéasrpnsformation
en des longueurs d’onde optique des flux X interagissant avec le disapaétion et I'étoile.

5.3.1.3 Pulsar X : objet compact magnétisé accrétant

Un pulsar est une étoile a neutrons fortement magnétisée émettant des psildagiterme
étoile a neutrongst généralement utilisé pour indiquer une étoile avec une mdsse I'ordre
de 1,5 masse solaire M un rayonR de ~ 12 km, et une densité centratg de 5 a 10 fois
la densité d’'un noyau atomique stablg = 0,16 fm—3 composé de neutrons et de protons
mesurés dans les laboratoires de physique nucléaire. Les pulsatialtmgent aux pulsars leur
nom proviennent de I'énergie libérée le long des pdles ou le champ esustatide spin du
pulsar ralenti. La remarquable stabilité ne peut étre expliguée que paesrgrande inertie du
systeme émetteur.

Cependant, dans les années 70, il a été observé que certains péatsagaaent [égérement,
ou que, comme le prédisait une partie de la communauté des théoricienssljaulsars s'ac-
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Propriétés HMXBs LMXBs

Etoile compagnon 0-B (M >5Mg) K-M ou NB (M<1 Mg)
Population I (10" ans) Il (5 — 15 x 10 ans)
Lx/Lopt 0,001-10 100-1000
Spectre optique stellaire "reprocessing”
Disque d’accrétion oui, petit oui

Spectre X dur (kKT>=) 15 keV) mou (kT<=) 15 keV)
Période orbitale 1-100 jours 10 min - 10 jours
Eclipses en X commun rare

Champ magnétique  fort (~ 102G faible (1012 — 102G
Pulsations commun (0,1-1000 s rare (0,1-100 s)
Sursauts X absent commun

QPO X rare (0,001-1 Hz) commun (1-1000 Hz)

TaAB. 5.5 —Classification des étoiles a neutrons dans les binaires X.

céléraient. lls peuvent donc perdre ou gagner de I'énergie. Cadat a preuve que ces pulsars
ont des compagnons.

Tous les pulsars ont un champ magnétique relativement fort(d®° a ~ 10'? gauss)
comparés aux champs magnétiques des scanners médicaux qui attelypedtghuss et celui
terrestre de- 0, 6 gauss.

Il a été découvert que certaines sources X émettaient un rayonnputsgities périodes de
pulsation variant de 0,7 a 835 s. Cette caractéristique a conduit a dommanldepulsars X
a ces sources, par analogie avec les pulsars radio dont I'émissiarmirdiétoiles a neutrons
en rotation sur elles-mémes. Dans le cas des sources X, le temps d'dewéapulsions est
modulé, et cette modulation est attribuée a I'effet Doppler-Fizeau d0 auennt de la source
X sur son orbite. Par ailleurs, une localisation précise des sourcesnépéiassocier la plupart
d’entre elles a des étoiles observées dans le visible.

Ainsi, I'étude de ces binaires a permis de mettre au point le modele (schématituas)t.
Le systéme binaire est composé d’'une étoile & neutrons, tournant sunéstie-et en orbite
autour d'une étoile plus massive. Le rayonnement X est produit lorsciplare, de la matiére
éjectée par I'étoile plus massive sous forme de vent stellaire ou par @éébentl de sotobe
de Rochevolume qui détermine I'espace dans lequel la gravitation de I'étoile esbyriédnte.
Cette matiére est acheminée par le fort champ magnétique de I'étoile a neusqu& jga
surface, formant un plasma chaud prés des pbles magnétiques esanbdiinsi deux zones
brillantes en X.

e Période des pulsations

Environ 40 périodes de binaires X sont comprises entre 70 ms et 1455as1tlles derniéres
décennies, une mesure précise de la période propre de certains putséourni des informa-
tions importantes concernant les couples de forces exercées sur bateilgrons par la matiére
accrétante. En examinant I'historique des périodes de ces pulsammbilesgue trois types de
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Un mocdéle de pulsar

axe de rotation  axe magnetique

) o

lignes du champ magnétique

bservateur

flux de particules
Rayonnernent électromagnétique

FiG. 5.5 —Vue schématique d’'un pulsar.

comportement soient présents : la période d’'impulsion montre une diminutioirdiréacours

du temps avec des variations erratiques autour de la tendance, unepvakare constante de
la période, et une augmentation réguliére de la péribide/ése1989. Une tendance a une ac-
célération de la rotatiorspin-up dans la plupart des pulsars X suivie d’'une diminution de la
période peut étre compris en termes de couples exercés par la matiereis&mnt sur I'étoile

a neutrons. Cela peut étre calculé dans le cas ou la matiére possederagpeespvitesses cir-
culaires képlériennes a I'intérieur de la magnétosphére de I'étoile a nsutrarvariation de
périodeP, de la période propr® est liée a la luminosité et aux propriétés physiques de I'étoile

a neutrons elle-méme

P P Lx

P05 ( D) () 5.5

P / 1s/\10%7 erg - s7! (®-5)
ou la fonctionf est une fonction sans dimension de I'ordre de I'unité pour une étoile aomsutr
Les périodes de spin-up observées varient de 100 a 100 000 ans.

o Profil des pulsations dans la courbe de lumiére

Une question importante au sujet des pulsars X est I'étude des profils dsimpegomme
indicateur de la géométrie d’émission de rayons X. Le profil d’'impulsion désas X montre
la grande variété des différentes sources, s'étendant des profiso&laux, aux modulations
fortement structurées et dépendantes en énergie. La période @bsles/ pulsations est identi-
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fiée comme étant la signature de la rotation du pulsar. La matiére issue de I'étoi@gnon
tombe sur le pulsar en suivant les lignes de champs magnétique. La forngmdupgriodique
contient I'information sur la géométrie des régions d’émission pres des piElgaétiques de
I'étoile & neutrons ou I'accrétion est concentrée. Des modéles détaillégsdién émergeant
des cylindres polairepplar capg accrétant d’'une étoile a neutrons a prouvé que I'émission
rayonnée et les profils complexes d’impulsion peuvent étre produitsipaiarment en raison
des effets du champ magnétique et de I'interaction du rayonnement avetideernt@ambante sur
I'objet compact.

Les transferts radiatifs a travers les lignes de champs magnétiques anikéts de maniére
discrete ?; ?), ou en utilisant des simulations Monte CarR).([Dans les modeles, chagpelar
cap produit un pic de la courbe de lumiére. Suivant le type d’émission au unigea pbles et
I'intensité du champ magnétique a chaque pic peut s’ajouter une structticelli@re. Pendant
sa rotation, nous observons deux I'émission des ¢mlar caps la courbe de lumiére montre
alors deux pics distincts et si la géométrie ne laisse apparaitre golan capla courbe de
lumiére ne contiendra qu’un seul pic. Dans le cas d’émission en proseignia colonne d’'ac-
crétion, la forme de la courbe de la courbe de lumiére dépendra de la g&oetéte la forme
de la colonne. Méme avec une seule colonne, il peut y avoir des calebemiéres contenant
trois ou quatre pics. Chaque pulsar peut étre classé en fonction duendepics dans sa courbe
de lumiére qui dépend de la position de I'observateur et de I'inclinaisor Baxe magnétique
et I'axe de rotation du pulsar. Généralement, on classe les courbes decldmgepulsars ob-
servées en deux groupes : celles ne contenant qu'un seul pic steel®mntenant deux. Dans
les gammes d’energies inférieures a quelques dizaines de keV, la distipetibme pas étre
évidente, cependant dans la gamme d’énergie de SPI (quelques di&ike¥), on distingue
plus facilement les deux catégori&3.(Dans cette gamme ou I'on trouve des raies cyclotron, il
n’existe aucune courbe de lumiére contenant plus de deux pics.

Pour les luminosités élevées0f” erg/s), on s’attend a un choc de type radiatif. Dans ce
cas, les photons s’échapperont préférentiellement des c6tés dedaeghwovoquant un mode
de ventilateur-faisceau. Pour les luminosités inférieuresl(?” erg/s), la matiére tombante
pourrait étre ralentie dans un choc sans interaction au-dessus doglésultant probablement
des instabilités dans le plasma, ou par interactions coulombiennes et nsctékirsurface de
I'étoile a neutrons. Si ce dernier se produit, la région d’émission sereedgitaiés une couche
mince a la surface de I'étoile a neutrons et les transferts radiatifs dars éhdonp magnétique
favoriseront I'échappement des photons dans la direction des ligreésmdeg, provoquant ainsi
un modele de faisceau mince. Si un choc sans interaction se produit, eaefaisst susceptible
de se former comme dans le cas des sources luminedseg§ros1984).

5.3.2 Raies cyclotron

L’existence de champs magnétiques intense&’ (2002 gauss) dans les étoiles & neutrons
est démontrée par un ensemble de données directes et indirectes :
— la contraction d’une étoile de quelques,Mvec un champ magnétique superficiel de 100
gauss jusqu’au rayon d’une étoile a neutrons donne, dans I'hyothiéschamp magné-
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tique gelé dans le plasma, un champl@& gauss. Cet ordre de grandeur est compatible
avec les observations, mais I'ensemble des phases d'évolution stellain&jiséprma-
tion des étoiles a neutrons est si complexe que cet accord n’a quactéea indicatif.
— le ralentissement de la rotation des pulsars est principalement di auneayent élec-
tromagnétique a trés basse fréquence (la fréquence de rotation de Béteilgrons). En
fait, la présence d’'un fort champ électrostatique au voisinage de laceutfapulsar a
pour effet de créer un plasma chargé qui environne I'étoile & neutr@tsde de ce mi-
lieu, entrainé dans la rotation par le champ magnétique, pose des problénieganes
difficiles.
Dans un plasma ou régne un fort champ magnétique I'énergie des élesgrqnantifie en
des valeurs particulieres, appeléegeau de LandauCes différentes valeurs sont déduites de
I'expression suivant :

h
By = me |1+ (2n + 1)m°"2 (5.6)

eC
olm, est la masse de I'électronla vitesse de la lumiére dans le videla constante de Planck
et w la pulsation de la trajectoire de I'électron. Dans I'hypothése réalistehques> mec?,
I'énergie du photon émis ou absorbé correspond a la différence exmireriveaux d’énergie
consécultifs vaut :

E=FEn — En~ (5.7)

5
MeC
En exprimant I'’équatiorb.8 en unité astrophysique (keV, gauss, cm), I'énergie du photon est
directement proportionnelle au champ magnétifuggnant dans le plasma et s’écrit :

heB
E="" _11,6B, (5.8)
MeC2
avecw = 7:5:2 et B, le champ magnétique en unité ded@auss. Cette équation donne une

relation simple entre le champ magnétique et I'énergie des photons diffusetedailieu.

L'observation de raies cyclotron en absorption dans les spectresresenlement la signa-
ture de la présence d’un champ magnétique fort, mais elle nous appoiterseustesure directe
de ce champ.
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6.1 Les Voiles, vitrine de la spectroscopie gamma

La région des \oiles est une région dans le ciel d’'une taille approximagivEOddegrés.
Nous définirons son centre aux coordonnées équatorialgsygy = 8"52™45, 65 d’ascension
droite etd jo000 = —44°35'24” de déclinaison (F. 6.1). Cette région comporte bon nombre
de sources galactiques présentant un intérét pour les thémes d'gsigoghnucléaire intro-
duits dans le chapitre précédent. La plupart des sources suscepiinettte dans le domaine
d’énergie du satellittNTEGRALy sont représentées, telles que :

— une étoile de type Wolf-Rayet{ Velorum) ;
un vestige d’'une éventuelle supernova historique (GRO J0852.0ed6¥&la Junior) ;
un vestige de supernova (Vela SNR);
un pulsar radio en rotation rapide (PSR B0833-45) ;
des étoiles binaires contenant des objets compacts accrétants (Vet&aRS 6834-430).

Les paragraphes qui suivent présentent une sélection de spuésestes dans cette région,
susceptibles d’émettre dans la bande d’énergie des instruments du siNEEBRAL, en par-
ticulier du spectrométre SPI, et détectables grace a leur sensibilité.

6.1.1 Nucléosynthése : sources de  26Al, de *‘Ti et de °Fe

Comme mentionné dans la sectidr2.2.3 COMPTEL est le dernier instrument avdht
TEGRALA avoir observé I'émission diffuse de I'aluminium-264l) dans le disque galactique,
en particulier dans la région des \oildsi¢hl et al, 19953. Les précédents instruments ont
chacun observé des flux de photons a 1,8 MeV, signature de la déatitégte?SAl, compa-
tibles entre eux4,841,0 x 10~* ph.cm~2.s~L.rad™! pourHEAO 3-C(Mahoneyet al, 1984,
4,04 0,4 x 1074 phcm=2.s~!.rad™! pour SMM (?), 6,4 4+ 2,6 x 10~ phcm=2.s !.rad™!
pour MPI Compton Telescop®), 3,977 x 10~ phcm=2.s~L.rad"! pour Bell/Sandia?¥),
4,5717% x 107 phem2.s~.rad™! pour GRIS(?) et 4,6 + 2,7 x 10~* phem2.s L-rad™!
pourHEXAGONE(?).

A part la présence de titane-44Ti) dans les vestiges de Cas Kdin et al,, 1994 et Vela
Junior (yudin et al, 1998 observée pour la premiére fois par COMPTEL, il n’a pas été observé
d’autre émission d&'Ti ni de ®°Fe dans la Galaxi€?(pour SMM; ? et ? pour HEAO 3.

6.1.1.1 Les novee

Les novee sont des candidats potentiels de productiotf Aledans la Galaxie. Il existe
deux novee dans la région des Voiles : Nova Vel 1946-(272,33°, b = —4,90°) et Nova
Vel 1993 ( = 275,88°, b = 9,35°). La production deSAl attendue pour une nova classique
est< 2- 1077 Mq dans le meilleur des cas, pour une naine blanche riche en O, Ne et Mg
(Leising 1993. Une telle source d& Al serait détectable & condition qu’elle soit suffisamment
proche. Pour une distance del5 pc, le flux observable a 1,8 MeV serait tle® ph.cm=2.s7 1.
Bien que les distances, ne soient pas bien conrues:beck(1981) estime le maximum de la
magnitude absolue de Nova Vel 1940 en utilisant sa courbe de lumie.ax = —6,35+0,5
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FiG. 6.1 —Région des Voiles vue par le spectrométre SPI.

mag, alors que sa plus brillante magnitude observée estdg 9= 9 mag. D'aprésleckelet al.
(1980, I'absorption moyenne est de 2 mkc !, soit 0,6-1,2 magkpc™! dans le premier kpc
de cette region. En utilisant undice de couleu(m,, — my) de 0,35 mag, il est possible
d’obtenir une estimation de la distance de Nova Vel 1940 qui est de 2 kpc.

La possibilité que I'émission diffuse déAl dans la région des Voiles provienne de la contri-
bution de nombreuses novee est envisageable. Cependant, le tauslutetiprode’ Al ainsi que
la distribution galactique des novaee(sing 1993 demeurent incertains. |l est donc difficile
d’estimer la contribution des novee a I'émission diffus€t.

Trois modéeles différents de distribution de novee riches en O, Ne et Mg@wbésidérés
parOberlacket al.(1994 pour estimer une limite supérieure au flux a 1,8 MeVV48, sachant
que le flux observé par COMPTEL est8lex 10~% ph.cm2.s71.sr ! :

— 6,0 x 1079 ph.-cm=2.s~! pour une distribution ditangulaire(Leising & Clayton 1989 ;

— 1,1x10~° ph-cm~2.s~! pour une distribution ditplatebasée sur I'observation des étoiles

proches du SoleilNlahoneyet al, 1985 ;
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— et,5,7 x 107° ph.cm~2.s~! pour une distribution ditérés plateproposée palrligdon &
Fowler (1989 pour une population de novae d’age intermédiaire.
Connaissant sa sensibilité (2,10°° ph.cm2.s7! & 1,8 MeV), il semble peu probable que le
spectrométre SPI puisse mesurer la contribution des novee a I'émissiorm diéftisl.

6.1.1.2 Létoile Wolf-Rayet v? Velorum

Le systéme binaire? Velorum contient I'étoile Wolf-Rayet la plus proche (260 pc). Les
étoiles Wolf-Rayet (WR) sont I'une des principales sources potentiel@%Ad & I'origine de
I’émission galactique de la raie a 1,8 MeV. Cependant, la non-détectidd@siP TELd émis-
sion dans la raie a 1,8 MeV en provenance/d&elorum remet en doute la capacité des étoiles
WR a produire suffisamment d’aluminium-26.

Le systéme binairg? Vel a une périodé® = 78,5002 4 0, 0001 jours (Niemela & Sahade
1980 et des masses dewr = 221 Mg et Mo = 4071* M, d’aprés les mesures spectro-
scopiques d®loffat et al. (1986 en utilisant une inclinaison d’orbite= 70° + 10° (St.-Louis
et al, 1988.

La limite supérieure de la perte de masse s'éléve a endiranl0—> M, -anm! d’aprés
Abbottet al. (1986 et12,3 x 10~° M, -an! suivantvan der Huchet al. (1986. Récemment,
Palacioset al. (20045b) a estimé qu’entre 20 et 50 % (soit 0,6 a 1,4 elon la métallicité de
I'étoile) de I'aluminium-26 présent dans la Galaxie seraient produits paeles stellaires des
étoiles WR. En considérant que la métallicité galactique est égale a celle du Soteilseder
(1999 prédit une masse totale dans la Galaxiéd de 1,640, 3 M, parmi laquelle~ 60 %
serait produite par explosions de supernovaey &b % par les étoiles Wolf-Rayet. En tenant
compte d’un gradient de métallicité galactique, la masséAlkeserait alors d&,2+0,4 M, ce
qui est cohérent avec le flux & 1,8 MeV observé par COMPEEB k 10~4 ph.cm2.sL.sr 1).

6.1.1.3 Vela SNR

Cette source est une supernova proeh@%0 pc) et relativement jeune-(L0* ans). Grace a
la spectro-imagerie on espére estimer la quantité Aémise et étudier 'émission continue de
cette source au-dela de 400 keV, limite de détection par les instrumentsgméstBT EGRAL,
dont le spectre suit une loi de puissance (d’indicé, 6), et qui est probablement produit par la
nébuleuse synchrotron qui entoure le pulsar PSR B0833-45.

La présence d& Al dans la région des Voiles a été mise en évidence par COMPDE(
et al, 19953. La figure6.2 montre la carte de cette région de I'émission dans la raie a 1,8 MeV.
Le maximum de I'émission vaut410~* ph-cm~2.s~sr! et s’étend sur une dizaine de degrés
de rayon. La position de I'émission est corrélée avec celle du vestiggpdensva Vela SNR.

6.1.1.4 Le reste de supernova GRO J0852-4642 (Vela Junior)

La source GRO J0852.0-4642 (Vela Junior) est considérée commeitpevess la supernova
la plus proche# 200 pc) et 'une des plus jeunes 680 ans). Ce vestige de supernova fut
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FiG. 6.2 —Carte de*Al dans la région des Voiles obtenue avec les donné&GROen utilisant une
méthode de maximisation de I'entropie. La position du gestie supernova de Vela (SNR)
ainsi que celle de I'étoile Wolf-Rayegt Velorum (WR11) y sont indiquées par des cercles. Les
iso-contours indiquent les flux en dessoustde10~* ph.cm~2.s~!sr~! par pas de2 - 10~*
(d’apresDiehl et al, 19959.

découvert en X avec ROSAT illustré par la fige& (Aschenbach1998. COMPTEL a iden-
tifié a la position de cette source une émission dans la raie de 1157\kedn(et al,, 1998;
voir FIG. 6.4), interprétée comme provenant de la décroissance radioactive dexndg4! Ti
synthétisés lors de I'explosion. Cette détection a donc montré qu'il esbpods découvrir un
vestige de supernova grace au rayonnemefrhis par les produits radioactifs synthétisés lors
de son explosion. |l est alors possible de batir un programme de reehdgcsupernoveae jeunes
(explosions ayant eu lieu il y a moins de 1000 ans) non encore identifdsslal Galaxie en
utilisant comme traceur [€Ti synthétisé lors de I'explosion. Dans le cas otd4&i est relaché
abondamment par la supernova dans le milieu interstellaire, il devient dicelabayonsy
grace a sa désintégration radioactive. La Galaxie est transparentayamsy, par conséquent
des rayonsy produits par la décroissance #&i donnent I'espoir d’observer tous les vestiges
de supernovee jeunes dans la Galaxie, invisibles a d’autres longuended’car obscurcis par
des poussieresRenaudet al, 2004. Un dénombrement des supernovee jeunes permettra en-
suite d’estimer le taux galactique actuel d’explosion de supernovee. Ngtenkobservation
de supernovee historiques (en visible) donne un taux déficitaire (5 éh&kB) par rapport a
celui attendu (1 a 2 par siecle) et estimé grace aux observations d'galaeges (cf. paragraphe
5.2.1.2.

La chaine de décroissance $iTi produit avec des rapports d’embranchement égaux et
~ 100 %, des raies a 68 keV, 78 keV et 1,156 MeV :
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a4y [67.9keV, 78,4 keV 44q,. [1157,0keV 44
Ti [7':86,0i0,7ans:| — Sc [7:5,67h] — 7Ca

Par rapport & I'observation déTi dans la région des Voiles par COMPTEL, les deux princi-
paux instruments tNTEGRALsont capables de fournir de nouvelles informations. La précision
de localisation d’IBIS pourrait confirmer I'identification de la sourcétié avec GRO J0852-46
et contraindre la morphologie de la zone d’émission, alors que SPI maisgrgant a lui les pro-
fils des trois raies dif*Ti, dont les largeurs, si elles sont cohérentes entre elles, donrtaragn
mesure de la vitesse d’expansion des éjecta et dont les flux permettegdtedminer la masse
de “Ti éjectée. Cette mesure sera alors confrontée aux prédictions des snd@dlelosions
de supernovee par effondrement de coeur. Une détection confirm&®i dens GRO J0852-46
permettra également d’estimer le taux galactique d’explosion supernogegagé¢. 1000 ans).

L'aget etla distance de GRO J0852-46 peuvent étre déduits de l'intensdé flux observé
dans I'une des raies de décroissancé‘di, ou bien de la vitesse angulaifede la coquille du
reste de supernova, utilisant les relations

1
4ed? m.,

Ti

b= t]’ Umt

Ty €XP [—TTi 0=— (6.1)

si la masse produite d€Ti (Y,.) de la supernova et la vitesse moyenne d’expansion de son
enveloppe ¢,,) sont connus. Les paramétres et m,. sont respectivement la période et la
masse atomique dtiTi. La vitessev,, peut étre estimée par une mesure de la luminosité X
émise des régions ou se produit une onde de choc issue de la reneagjecta avec le milieu
interstellaire et la quantit®,. de *4Ti est donnée par des modéles d’explosion de supernovae.
Les valeurs déd ett obtenues de cette maniére montrent une grande dispersion puisque la masse
de*4Ti éjectée est trés variable selon les modéles de supernovae et la luminogpeixddles
modéles de chocs entre les éjecta et le milieu interstellaire. On obtient alorscentituide de
guelques centaines d’années sur I'age du vestige.

Cependant, si I'on considére que les pics de concentration de nitraddegaglaciers du
Pole Sué sont dus & la supernova GRO J0852-46, on obtient une informatiotésugmtaire
(Roodet al, 1979; Burgess & Zuber2000. Ainsi, une mass&’. de5 x 1075 M, peut étre
directement déduite de la datation des pics de concentration de nitrate (emtutiiisavitesse
moyenne d’expansion de 5000 ksn'). Par ailleurs, en connaissant avec une meilleure précision
la date du pic de nitrate on peut déduire directement la vitesse d’exparsi@jedta. Ainsi, ces
mesuresRoodet al, 1979 indiquent que la vitesse moyenne d’expansion des éjecta est proche
de 5000 kres™!, en accord avetyudin et al. (1999.

Etant donné que le rapport entre les intensités des différentes raies ganimaépendant
de la distance du vestige de supernova, il est intéressant de compamrsité des raies de
44T avec la raie dé°Al qui a aussi été observée dans la région. En prenant les péripdes
90 ans< 7,, ~ 1,07 x 10° ans, on trouve alors

% _ <TTimTiYTi> e*t/mi (6.2)
¢A1 TaMa Y

(®)La technique de datation des supernovae proches dans les glaciers utilis€lation entre I'abondance de ni-
trate produit dans I'atmosphere par réaction photochimique puis dépasées glaciers de I'Antarctique au moment
ou le rayonnement de la supernova arrive dans I'atmosphéretterf@éittenet al, 1976.
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FiG. 6.3 —Carte en X dans la région des Voiles vue [ROSAT. A gauche, image poui,1 < E <
2,4 keV, GRO J0852-46 n’est pas visible et & droite, image @gour 1,4keV ou I'on voit
distinctement le vestigé\6chenbachl1998
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FiG. 6.4 —Carte du**Ti dans la région des Voiles vue p@GRQCOMPTEL [a gauche] et émission de
la raie correspondante a 1157 keV pour‘eTi et 1809 keV pour I1€5Al (Iyudin et al, 1999

Si, de part sa courte période €90 ans, la source observée Hdi peut sans aucun doute étre
associée a GRO J0852-46, le méme niveau de confiance d’associatientrédre obtenu entre
GRO J0852-46 et la source ¢\l du fait de la trés longue période de cet isotap@7 x 10° ans.
Une bonne partie & Al observé pourrait également provenir d’autre sources (Vela $hies
WR).
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D’aprésBurgess & Zube(2000, la datation par les glaciers nous apprendrait deux choses
sur GRO J0852-42 :

() en utilisant les résultats des modéles numériques qui suggérent une lipdigesre
du rapportY,. /Y, < 100 (ou < 10) et la valeur du flux dé"'Ti observé par COMPTEL
¢p = (3,8+£0,7) x 107° phcm~2.s71, une limite inférieure du flux d& Al en provenance de
GRO J0852-42 (v0i6.2) seraitg... > 10~7 phcm=2.s7! (ou> 1076 phcm=2.s71);

(2) si le flux de?SAl observé provient de la seule source GRO J0852-42, alors le mappo
YTi/YAl ~0,5.

D’aprésChen & Gehrel$1999, une vitesse d’expansion des ejecta de I'ordre de 5008 Km
indique que la supernova est de type Il (gravitationnelle), engendiéeng étoile de 15 M.
De plus, en considérant un age de 680 ans, une distance de moins pe @atne une quan-
tité de?*Ti produit de moins de0~* M. La distancel est déterminée par le flux gamma
et la masse éjectée d&Ti, Y,, = 4nd*¢,,m., 7, exp - (voir FIG. 6.5). Les périodes utili-
sées sont 87,5 an8)(et 90,4 ans’D Ainsi, pour des dlstances inférieures a environ 250 pc de
GRO J0852-42 |la masse €T éjectée est toujours en dessousl@e? M. Ceci qui rejette le
cas d’'une explosion de supernova thermonucléaire (type la) a I'intétienie région dense.

L'enjeu est de déterminer avec précision la masse éjectééTi€Y,.), qui donne une
contrainte forte sur le type de supernova et la fraction de mas$&Tdéjectée par rapport a
la masse totale d&Ti synthétisée, sachant que selon les modéles de nucléosynthésévexplos
le 44Ti est synthétisée trés prés de la coupure entre la portion de I'envededpesupernova qui
retombe sur I'objet compact et celle qui est éjectdags cut

800

Distance (pc)

0 0.5 1 15 2 25 3 35 4 4.5 5
Masse de “Ti (M__ ) x10”
FIG. 6.5 —Distance en fonction de la masse ‘ddi produite pour un &ge supernova de 700 et 800 ans.
La distanced est déterminée par la relatioh.2 pour deux périodes d& Ti : 90,4 ans (en trait
plein) et 87,5 ans (en pointillé).
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6.1.1.5 Le pulsar de Vela : PSR B0833-45

Ce jeune pulsar présente un spectre en loi de puissance similaire a célualge avec
un changement d'indice vers 100 keV, correspondant a I'énergi€ldetrons présents dans le
milieu. Cependant, il n’émet presque pas a basse énergie (domiTeEGRAL. Au-dela de
100 MeV, son spectre est comparable en pente et en flux a celui da.Crab

6.1.2 Recherche de raies cyclotron en champ magnétique fort : Vela X -1
6.1.2.1 Présentation

Vela X-1 (4U 09006-40) est une binaire X serrée, composée d'une étoile supergéante/Gm)7
de type BO0.5lb qui éclipse son compagnon, une étoile a neutrons magnésegsteme, si-
tué a une distance d’environ 2 kpbldgase 1989, a une période orbitale de 8,96437 jours
(Barziv et al,, 2007). L'accrétion est soutenue grace au vent de I'étoile compagnon qui éme
4 x 10~ My/an (Nagaseet al, 1986). L'étoile & neutrons a une masse de 1,8 [Barzivet al,,
2001 et une période de rotation d’environ 283MdClintock et al, 1976, son compagnon a
une masse de 23 M, et un rayon de- 30 R.. La période et la dérivée de la période varient
avec le temps en relation avec la variation du taux d’accrétion de la matiére tosabsnpulsar.

La luminosité X de Vela X-1 est en moyenne ge4 x 1036 ergs~!. Il a été observé des
sursautsiaberl & Whitg 1990; Kreykenbohnet al, 1999 et des diminutions de plus de 90 %
du flux moyen [noueet al,, 1984; Lapshovet al, 1992; Kreykenbohrmet al,, 1999. Le spectre
X et v de Vela X-1 a la forme typique d’un spectre de pulsar accrétant ayanteamposante
continue en loi de puissance a basse énergie et une limite exponentielke &hengie.

Cet objet compact, possédant un trés fort champ magnétique, a uresgmdinu compor-
tant deux raies de résonance cyclotron variables, en énergie et esitifitelont le facteur entre
I'énergie du fondamental et I'énergie de la premiére harmonique estisupa 2 (cf. section
5.3.2.

6.1.2.2 Raies cyclotrons attendues

Une raie cyclotron €yclotron Resonant Scattering Featwa CRSF) a~ 55 keV a été
observée paHEXE (Kendziorraet al., 1992. Makishimaet al. (1999 et Choi et al. (1996 ont
rapporté une faible raie & 25 keV dans le spectre observé par Ginga. L'existence de la raie a
basse énergie a été remise en question par les observatiBepp@SAXOrlandiniet al, 1998
mais soutenue par une étude par phasdEXE (Kretschmalet al,, 1997 montrée sur la figure
6.6 et confirmée des données X¥&E (Kreykenbohnet al,, 2002.

L'observation de HEXE a montré que la forme continue du spectre, bienagiable, était
assez stable d’'une observation a l'autre. Les principales variatiorssdauix observations ont
été remarquées sur le flux total du spectre et sur les parametres deaidswayclotron (intensité
relative et position) visibles sur la figu&6. Il semblerait que I'énergie de la résonance du
fondamental soit de- 23 keV, ce qui correspondrait & un champ magnétique del0'? G
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(voir section5.3.2. Cette valeur est compatible avec les autres mesures de champ magnétique
déterminées par observations de raies cyclottb(rnet al, 2009.
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FIG. 6.6 —Spectre par phase en photons de Vela X-1 vuHBKE pour des observations a différentes
dates Kretschmar et a].1997). Pour une meilleure visualisation, les spectres corresfamt
au deuxieme pic et a la phase entre les deux pi€s)(de la courbe de lumiére ont été mul-
tipliés respectivement par 0,1 et 0,01. Suivant la dateinensités des deux raies cyclotron
an~ 25 keV et~ 50 keV varient.



166 Chapitre 6. Observations de la région des Voiles

6.2 Observations
6.2.1 Campagnes d’observation

En 2003 la région des Voiles a été observéel MAIEGRALA deux reprises dans le cadre
du temps d'observation réservé aux équipes instrumentaldF EGRAL (Core Programde
I’Appel d’Offre | (AO-1)).

La premiére campagne d'observation de cette région a eu lieu duranvtdstiens 81 a
88, du 12 juin au 6 juillet, soit un temps d’exposition d’environ 1,3 Ms. Le motifidhering
5 x 5 était centré dans la région des Voiles pogo = 8"52™45, 6° et jo000 = —44°52/45, 6",
a~ 2° de la position du vestige de supernova GRO J0862-4642 £t5° de Vela X-1 (voir
FiG. 6.8). Durant les révolutions 82 et 83 un sursaut solaire a pollué les @igery, ce qui
nous a contraint de laisser de coté une partie des données pour l&nalys

La deuxieme campagne s’est déroulée durant les révolutions 137 dul27,novembre au
11 décembre pour un total d’environ 1 Ms. Le motif du dithering 5 était cette fois centré
A ooy = 8M27™54, 75 et 5000 = —46°18'18,4”, soit a~ 4° de la position du vestige
de supernovee GRO J0852-42~eR8, 5° de Vela X-1. Suite a I'apparition d’'un sursaut dans la
courbe de lumiére de Vela X-1 le 28 novembieifonoset al,, 2003, une observation fut lancée
alafin de la révolution 138 le 2 décembre. Cette observation fut centr&elsuX-1 (o o000 =
9h2mE, 95 et § 9000 = —40°33'7,2") suivant un motif hexagonal. Au début de la révolution
140 (6 décembre 2003), le détecteur n° 2 s’est malheureusement étgiet|@Ddiminution de
I'aire efficace du plan de détection, dans le cas d’'un événement multiple iraptitpuidétecteur
2, du fait de son absence de réponse, I'évenement considéré epaumirdévénement simple.
Par conséquent, le bruit de fond, dans les détecteurs voisins du déet& augmenté de ces
événements simples. Aussi, une nouvelle matrice de réponse a donc dér&réeg Comme
dans le cas de la premiére campagne, dans la deuxiéme campagne umdangf svlaire qui
a commencé a la fin de la révolution 138 et qui duré jusqu’au début dedlutiéwm 139 a été
supprimé de I'analyse de données.

La région des Voiles a été observée pendant une durée totale de 235 k6.7). En ex-
cluant les pointés durant les sursauts solaires, les entrées et lesdmd@stures de radiations,
le temps d’exposition passe alors a 1962 ks. Avec un temps mort moyen palétézteurs de
~ 12 %, le temps effectif disponible pour I'analyse spectrale des différentgses de la région
est de 1727 ks (soit 71 % du temps total d’observation). La fifufenontre la carte de I'expo-
sition effective totale dans la région et la figued le motif du ditheringréalisé pour les deux
campagnes d’'observations.
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Profile de la carte d’exposition
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6.2.2 Traitement des données

6.2.2.1 Logiciels standards ISDC

Les étapes successives de la chaine standard de traitement desadEmeéleservations du
spectrométre SPI sont exposées dans le talfidaavec les différents étapes (BRPaIMA) et
leur programmes associés disponibles dans I'OSA 4.0 par défaut.

calcul du temps d’exposition, choix du type d’'év
nements a traiter

DEAD

spidead

calcul de la fraction de temps morts

COR

spi_gain_corr
spi_psd_optimise
spi_psd_postprocess

les

est

Niveau | Programmes Action
PRP | og_create création d’'un groupe d’observations contenant
observations a traiter
POIN | spipoint sélection des périodes ou l'attitude du satellite
suffisamment stable
GTI | spi_gti_creation sélection et fusion des intervalles de temps a utiliser,

calcul de I'énergie des événements via l'utilisation

d’une table de calibration “keV-canal”

bruit de fond, extraction d’images, de spectres ou
courbes de lumiére

TAB. 6.1 —Etapes du traitement standard des données SPI.

BIN_I | spibounds spihist choix des canaux d’énergie, calcul du nombre d’'éve-
nements par canal, par détecteur et par pointé
BKG_I | spiback création d'un modéle de bruit de fond
CAT | | cat_extract extraction de sources du catalogue
RSP_I | spi_psd_effigen calcul de la réponse de lesP
spi_psd_respgen
IMA | spiros recherche de sources, déconvolution, ajustemern

tdu
de

Les notions et les paramétres fondamentaux utilisés pour I'analyse statedadionnées SPI
sont les suivants :
— use_gtisest le critéere de sélection des intervalles de temps utiles, en fonction de I'attitude
du satellite ou des pertes de télémétrie ; ce paramétre permet égalementifiler spéc
intervalle de temps particulier au sein d’'un pointé, ce qui est particulieremigpour
I'étude des sursauts gamma (GRB). En définissant une liste de temps ugspordant
une certaine phase de la courbe de lumiére replié, j'ai aussi pu extraispédetres par
phase (voir plus loin);
— det_id) est la liste des (pseudo)-détecteurs utiliser pour I'analyse (événesiaples SE
et multiples ME. On utilise généralement uniqguement les SE pour I'imagerie ele®us
évenements pour I'extraction de spectres. La PSD n’est pas prisergriecdu fait de sa
faible efficacité (cf2.2.5.5.
— deadtimecorrection est la valeur de temps mort déterminée gpidead(voir 2.2.5.5.
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L'origine des temps morts est multiple : certains sont dus aux vétos de I'A@&rek au
délai de codage par le plan de détection (les détecteurs sont bloqu@s{#h.s apres
chaque événement) et enfin a la saturation des détecteurs pour demeéménde plus
de 8 MeV (temps de blocage de 106). Le calcul de ces temps morts pour chacun des
détecteurs demande beaucoup de temps mais peut s’avérer utile poureidestifiointés

de mauvaise qualité ;

— coeffDOL est le fichier contenant les tables d’étalonnage en énergie employéépatr
lyse. Il permet de relier celui des 32768 canaux dans lequel est tomégémement (la
hauteur du pulse correspondant) et a I'énergie de ce dernier ¢tibrs8.2.2.5. La rela-
tion keV-canakst déterminée par ajustement d’un groupe de raies instrumentales choisies
d’énergie connue. Elle subit une dérive progressive duddillissementes cristaux de
Ge (cf.4.3). Ce travail d’étalonnage doit donc étre effectué régulierement. IAEWIrnit
des tables d'étalonnage par révolution, ce sont ces tables que j'ai stitlaés le cas de
I'extraction des spectres et des courbes de lumiére ;

— nregions regions et nbins permettent de spécifier respectivement le nombre des do-
maines d’énergie, le nombre de canaux d’énergie par domaine et laefided®chan-
tillonnage. Par exemple, pour I'extraction d’'un spectre entre 20 et N@kec 80 canaux
logarithmiques (signe -), les parametres utilisés sont : nregions = 1, segi@f,100 et
nbins = -80;

— le modéle de bruit de fond est produit par le logisjgiback pour étre utilisé dans la suite
parSPIROS;

— fluxmin est le flux minimum permettant de sélectionner dans les catalogues de sources
connues des sources a extraire des images détecteurs;

— dansSPIROS il est possible de choisir la méthode d'ajustement du bruit de fond, I'al-
gorithme d’optimisation (méthode d¢f ou maximum de vraisemblance), le mode (ima-
gerie, extraction de spectres ou de courbes de lumiére), le nombre vidlessources a
rechercher, le champ de vue (totalement ou partiellement codé). On dt@hént pré-
ciser la réponse instrumentale a utiliser. Par exemple, lors de la perte dtedéfdl a
fallu changer la réponse.

Parallelement & ces programmes standards d'autres programmes onveé@Es par Jir-
gen Knodlsedé®) pour, d’une part, simplifier I'utilisation de la chaine de traitement et d’autre
part accroitre significativement le temps d’une analyse. A I'avenir, cegr@mmes, déja pré-
sent dans 'OSA 4.1, vont progressivement devenir les programmedasthdans la chaine de
traitement ISDC.

6.2.2.2 Methode IROS

La méthode utilisée pour localiser les sources dans les images est la smrsitacative
des sources Herative Removal Of Sourcesi IROS. Elle consiste a rechercher le maximum
de I'image déconvoluée ; ce maximum est alors considéré comme une prestigr@tien de la

() Ces programmes sont disponiblesté t p: / / www. cesr . fr/ ~j ur gen/ i sdc/ .


http://www.cesr.fr/~jurgen/isdc/
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position de la nouvelle source; le flux et la position de toutes les sourcesjaete bruit de
fond sont ensuite réévalués ; on réitére ensuite en recherchanttmesaeurce (cf3.3.2.

6.2.2.3 Etalonnage en énergie

Le gain des détecteurs varie bien sir avec les valeurs de la haute tenaisrégalement
avec la température (voir secti@?2.2.5. Par conséquent, I'objectif est de stabiliser la tempé-
rature des détecteurstal K prés (la température nominale est d’environ 85 K). Les machines
cryogéniques de SPI sont utilisées pour garantir cet objectif. A I'intédeuda plage de tolé-
rance, on constate une dérive lente de la température (augmentatioty tareps. Lorsqu’elle
dépasse le seuil haut, 'action de la machine ramene la température au s@siba rapidement
(FI1G. 6.9). Cette dérive est de 0,1 K/jour, 1 mois aprés le lancement, et de 0,03 Kjmois
apres le lancemenRpquest al, 2003. La variation de la température est a prendre en compte,
surtout lorsque les observations durent plusieurs jours comme pouwide des Voiles. |l faut
donc faire un étalonnage en énergie a des périodes suffisammemictadgs.

On peut mettre en évidence l'influence de la température sur la variatiorirddegadétec-
teurs en soustrayant deux spectres du bruit de fond instrumentalga@ssiastants ou la tempé-
rature est différente (E. 6.10. Il est remarquable que les résidus sont plus important lorsque
gue I'on garde les mémes coefficients pour I'équaBdh Il est donc nécessaire d’effectuer un
a deux étalonnages en énergie par révolution.

6.2.3 Bruit de fond
6.2.3.1 Exclusion de paquets

Durant la premiére campagne d’observation de la région des Voilegpsteiiit un sursaut
solaire. Il a débuté a la fin de la révolution 82 et s’est poursuivi pantitaite la révolution
83. La figure6.11 montre les comptages enregistrés par le moniteur de radiation du satellite
(IREM) pour les électrons de plus de 0,5 MeV et les protons compris ehtet 30 MeV. Il
est remarquable que le flux d’électrons a seulement doublé alors queleslprotons entre
11 et 20 MeV a été multiplié par 5 et qu’entre chaque révolution, au momeneikede et de
la sortie des ceintures de radiations terrestres, zone ou des particulsgasosont piégées, le
flux mesuré par I''REM augmente considérablement. Ce sont ces pratgrsaq interactions
avec les matériaux constituant le satellite, vont créer des isotopes insfablasut d’'un certain
temps ces derniers vont décroitre en émettant dans le domaine desyayons

Depuis le lancement, le satellite a connu plusieurs sursauts solaires dogxgsrshcipaux
ont eu lieu pendant la révolution 9 (9-12 novembre 2002) et la révolu#@r{28 octobre 2003).
Ce deuxiéme a permis la détection de photgsslaires Groset al., 2004).

Dans les données brutes, certains paquets de données peuvenir conteombre excep-
tionnel d’événements issus de particules du rayonnement cosmique aitidkil& proximité du
satellite des ceintures de radiations. J'écarte de I'analyse de donngas|lets (SCW) présen-
tant une augmentation excessive du taux de comptage dans I'’ACS ou gédans tke détection,
ou dans le cas d'une SCW présentant un nombre important de cégaoest(me intervalg
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FIG. 6.9 —Variation des quatre sondes de température proches destdéte pendant les deux cam-
pagnes d’observation de la région des Voiles.
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FiG. 6.10 —Etalonnage en énergie des détecteurs. Pour mettre en é@adarvariation, on effectue une
soustraction de spectres pris a deux moments ou la températarié, par exemple révolu-
tion 81 et 87 (méme étalonnage pour les deux révolutionsx élonnages par révolution).
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avant de poursuivre I'analyse. En effet, j’ai constaté que la poéséa ces paquets de données
influence sensiblement les résultats de I'analyse surtout au niveau éedlavdlution par le lo-
giciel d'imagerie SPIROS qui produit des ajustements de mauvaise qudlit@gortant). Dans

la suite, tous les résultats présentés sont issus d’'une analyse exeltygre de données.

I
> 0,5 MeV
0,55-2,3 MeV

Flux d'électrons (coup/s)

w0t

Temps (s)

: I
i 11-30 MeV|.....
20-27 MeV

Flux de protons (coup/s)

e I‘ﬂ‘
Temps (s)

FIG. 6.11 —Taux de comptage du moniteur de particules du satdINfEEGRAL (IREM) durant les
révolutions 81 & 88. Un sursaut solaire est survenu a la finadeélolution 82 et a duré
toute la révolution 83. Entre chaque révolution, lors denttée et la sortie des ceintures de
radiations ou les particules inonisées sont piégées, led@umesuré par I'lREM augmente
considérablement.

6.2.3.2 Evolution des taux de comptages

Les figures6.12 et 6.13 montrent les variations normalisées des taux comptages du plan
détecteur dans deux bandes d’énergies 30-50 keV et 80-90 kedetioin du temps. Ces deux
zones du spectre ont été choisies car elles présentent peu de raiei$ de fond instrumentales.

Les raies présentes ont des intensités trés faibles par rapport awatinbruit de fond. Le taux
de comptage dans la bande 80-90 keV est beaucoup plus stable qua dande 30-50 keV.
Ceci s’explique par la présence dans le champ de la source variablX-\tetpii émet jusqu’a
environ 70 keV. La premiére campagne d’observation montre une deangis correspondant
a la fin du sursaut solaire (. 6.12. Au début de la deuxieme période d’'observation, a la
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FIG. 6.12 —Variations du taux de comptage du plan détecteur dans denddsad’énergie 30-50 keV et
80-90 keV pendant la premiére période d’observation de dgoré des Voiles.
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FIG. 6.13 —Variations du taux de comptage du plan détecteur dans denddsad'énergie 30-50 keV et
80-90 keV pendant la deuxieme période d’observation degmnrédes Voiles.
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révolution 139, le pic observé correspond au sursaut de Vela Xl'ohtansité a atteint environ
5 fois celle du Crabe sur tout le spectre.

6.2.4 Méthode générale pour la recherche de raies

Le spectrometre étant un instrument a grand champ il est nécessairaslertreer les éve-
nements dans les détecteurs en photons provenant d’'une région dfirciélen obtenir une
image, un spectre ou une courbe de lumiére. Comme je I'ai signalé plus tét,tantnana-
lyse approfondie, j'ai systématiquement exclu les parties des donnéemant des variations
de fond intenses (sursauts solaires, etc.). La suite de I'analyse dépdmdature de la source
gue I'on veut étudier. On distingue alors trois types de sources : (1younee ponctuelle et
invariable dans le temps (Vela Junior), (2) une source ponctuelle ebleadans le temps (Vela
X-1) et enfin (3) une source diffuse (Vela SNR).

6.2.4.1 Sources ponctuelles

Pour les sources ponctuelles, j'ai analysé les données en utilisantilEslbgtandards de
I'ISDC contenant le logiciel de déconvolution SPIROS (voir secBdh? afin d’en extraire une
image dans la bande d’énergie ou les raies étaient attendues. Lorsguiecka somprenait un
spectre continu comme c’est le cas de Vela X-1, j'ai aussi extrait sanrspgobal.

6.2.4.2 Analyse temporelle

Lorsque que la source est ponctuelle et variable dans le temps, catad¢ Vej'ai déve-
loppé des outils personnels afin d’extraire les événements (énergie atdenshague photon)
dans chacun des détecteurs. Etant donné que Vela X-1 est une poisante périodique, j'ai
fait une recherche de la période, en utilisant les logicidRONOS developpés a la NASA.
Connaissant précisément la période, il est alors possible de rangmelesments dans des ca-
naux temporels en legpliant modulo la période (courbes de lumiéres repliées). J'ai effectué
ceci dans plusieurs bandes d’énergie.

6.2.4.3 Sources diffuses

Dans le cas des sources diffuses (aluminium-26 dans Vela), le logiciBKSPIAX consa-
cré au diffus a été développé parronget al. (2003 pour les données de SPI basées sur la
maximisation de I'entropie. Cependant, I'utilisation de ce logiciel et I'interprétaties résul-
tats ont été fort délicates. C’est pourquoi aucun résultat d’anadyisedvec ce logiciel ne sera
présenté ici. L'extraction d’informations des sources diffuses par ttimégliaire d’'un masque
codé demeure un exercice difficile. Plusieurs méthodes alternatives a ilmisation de I'en-
tropie existent et sont en cours développement pour I'appliquer aanéds du spectrometre.
Ainsi, on a choisi d'utiliser une méthode empirique qui consiste a constrairgpactre
en utilisant les données enregistrées en direction de la région du cieliarédahnées ON),
et a lui retrancher un spectre normalisé du bruit de fond. Pour ciestre dernier, il faut
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utiliser des pointages pour lesquels on n'attend pas de signal (donR€&gseDtenir compte de
I'évolution de I'étalonnage en énergie mais surtout de la variabilité temporebeuide fond.
Ce dernier variant fortement au cours du temps, et differemment podoheges OFF que pour
les données ON, un bon modéle de bruit de fond est a développer igalirege bruit présent
dans les données ON a partir de celui des données OFF et de trdeetivité disponibles dans
les phases ON. Ce travail est en cours au sein du groupe SPI au CEaCids.
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6.3 Raies astrophysiques nucléaires de la nucléosynthése
explosive

6.3.1 Recherche de I' 26Al dans Vela

Le vestige de supernova Vela SNR, d’envirdhdg diameétre, est une source étendue pour
le spectrométre SPI. Le logiciel de déconvolution SPIROS n’est donags#é a son étude.
Pour essayer de mettre en évidence la présenéédenous avons tenté d’extraire le flux de
la source en soustrayant la partie du spectre observé d'un spedimadienregistré lorsque
le satellite pointait vers des régions du ciel ne contenant pas de soune&tarét dans la raie
de I'aluminium-26 (par exemple révolution 77). Cette analyse n’est pas teznpiniéque la
construction d’'un modéle de bruit de fond a 1,8 MeV est en cours.

6.3.2 Recherche de titane 44 dans Vela Junior

Avec une taille d’environ 2le vestige de supernova Vela Junior est une source ponctuelle
pour le spectromeétre (d’aprés la morphologie observée par ROSAT i 16.3). J'ai donc
utilisé SPIROS pour extraire le signal des données dans plusieursstii@dergie. Les positions
de trois sources connues ont été fixées dans le catalogue : Vela XalJweor (GRO 0852-
4642) et GRS 0836-42R0ki et al, 1992. Une recherche de 5 nouvelles sources au dessus de
30 de significativité a été réalisée avec SPIROS.

La figure6.14montre les différentes bandes d’énergie choisies. Deux bandes 66/ 7€t
77-80 keV recouvrent respectivement les raie$’de a basse énergie centrées a 67,9 keV et &
78,4 keV. Deux autres bandes 30-50 keV et 80-90 keV correspbaddeux parties du spectre
ne contenant que de tres faibles raies de fond. Ces deux derni@dsshant été choisies afin
de mettre en évidence les effets systématiques de la déconvolution, a &dbasse énergie, le
résidu de I'emission continue des sources présentes dans le champ, cetanXevVqui émet
jusqu'a~ 70keV et a haute énergie la variation de la composante continue du bruhde f
Les figures6.12 et 6.13 montrent I'évolution de ces deux bandes durant les deux campagnes
d’observations.

Lorsque I'on extrait I'image en significativiter] dans les deux bandes du continuum, les
deux sources Vela X-1 et GRS 0836-429 sont détectées @15 en haut). Dans la bande
d’énergie 30-50 keV, Vela X-1 apparait avec> 45 et dans la bande 80-90 keV avec> 3.

Dans les deux bandes ou se situent les raies, seule la source GR82%8§t visible avec
o > 6. Le pulsar de Vela (PSR B0833-45) a été trouvé sans avoir été mentianséedatalogue
de SPIROS a- 60 dans la bande 80-90 keV, a 093@e sa position réelle. Des sources dites
fantbmesapparaissent dans les deux images, introduites par SPIROS lors depsaalétion.

Il 'y a cependant aucune émission dans la direction de Vela Junicg, abo seulement dans
les quatre bandes d'énergie prises séparément, mais aussi lorscueaigse simultanément les
deux bandes ou se situent les raie$'d@ (66-70 keV et 77-80 keV). Le table&u2récapitule les
valeurs en significativité trouvées lors de I'extraction des donnéesinhbge en significativité
dans la bande 1150-1165 keV a été réalisée. Elle non plus ne montre excasmpour Vela
Junior.
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FiG. 6.14 —Bandes d’énergie utilisées pour I'analyse des donnéesxbandes représentent le conti-
nuum : 30-50 keV et 80-90 keV. Deux autres sont choisies @asnsones du spectres ou
devraient se trouver les raies déiTi de 68 keV et 78 keV a basse énergie.

De plus, nous avons extrait des données couvrant les deux pédmdeervation de la
région des Voiles une image de l'instrument IBIS/ISGRI, dans la ban@®&@V en utilisant les
logiciels standards fournis par I'lSDC (voin&. 6.16). Cette image ne montre aucune détection
de I'émission des raies a basse énergié‘d@ipour GRO J0852-4642.

Les résultats obtenus montrent donc que ni le spectrometre SPI et ni lumi&i8/ISGRI
ne détectent une émission i dans la limite de leurs sensibilités et compte-tenu du temps
d’'observation disponible pour le moment.

6.3.3 Discussion

Le résultat de cette analyse avec les données du spectrométre montrenque tétecte
pas de source d€Ti dans la région des Voiles a plus de.3Considérons la raie a 78,4 keV
pour laquelle la sensibilité de SPI a la mesure de sa largeur est la meilleurdgmtris raies
du*Ti. A 78,4 keV, la sensibilité a8 est de 2,5 plem=2-s~!. Supposons que le flux d&Ti
est bien de 3,8 pom~2.s~! pour la raie a 1157 keV comme mesurée par COMPTEL, le flux
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Flux [10-4 ph/cm2/s]

Source continu | 1° raie™Ti | 2° raie™Ti continu
Energies 30-50 keV | 66-70 keV 77-80 keV | 80-90 keV
Vela X-1 1455+0,7| 0,6+0,2 0,44+0,2 1,44+0,3
0836-429 46,4+0,7 | 1,3+0,2 1,2+0,2 1,5+0,3
GROJ0852-4642 - - 0,0£0,0 -
Pulsar de Vela - - 0,4+0,2 1,9+£0,3
Fantdmes <16+0,7 | <0,6+0,2 | <0,7£0,2 | <1,1£0,3

TAB. 6.2 —Tableau récapitulatif des significativités des bandessiheipour le traitement des données
de la région des Voiles pour I'observation des raies'tili a basse énergie.

attendu pour la raie a 78,4 keV est donc le méme. Par conséquent, latectieshéde cette
raie par SPI permet de déduire que cette raie est élargie et que la valéuataide sa largeur
(FWHM) est de 2,4 keV comme on peut le déduire de la figulg. Une telle largeur de raie
correspond & une vitesse d’expansiorftli de 4500 kms .

A ce stade, on ne peut donner qu’une limite supérieure a certains pagamiéla supernova
(distance et type). D’aprés la figuBel§ une vitesse d’expansion supérieure a 450@&kimpour
une quantité dé*Ti éjectée d& x 10~° M, (d'aprés le flux de COMPTEL donné paudin
et al, 1999 place GRO J0852-4642 a une distance minimale d’environ 200 pc et lnedam
age inférieur & 700 ans. Cette limite reste compatible avec I'observation dePTBEM(yudin
et al, 1998 qui donne une distance de 200 pc et un age de 680 ans. D'apre£hen &
Gehrels(1999, une vitesse d’expansion d’au moins 4500-&m implique que ce vestige de
supernova se trouve a la limite d’observabilité de la raié‘didans le cas d’'une supernova de
type Il (partie hachurée de la&. 6.19.
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FiG. 6.15 —Images en significativité fournies par SPIROS dans la régies Voiles dans la bande
d’énergie de 30-50 keV [en haut] et la bande d’énergie de 70 &/ [en bas]. Les cercles
marquent les positions des sources connues.
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FIG. 6.16 —Image de l'instrument IBIS dans la bande 60-80 keV de la régie Vela. Trois sources
sont présentes : Vela X-1, le sursauteur GRS 0836-429 etdamqie Vela (PSR B0833-45).
Cependant, il n’y a aucune trace de Vela Junior dont I'énoissies raies dd*Ti a basse
énergie y est attendue.

Vitesse (km/s)
500 1000 1500 2000 2500
T T T T T

—14.5

3.5

w

N
o

Significativité (o)
Flux (ph/s/cm?)

15

FWHM (keV)

FiG. 6.17 —Simulation de la détection de la raie a 78,4 keV par SPI. Lé pkein correspond a une
source dont la significativité serait a3 elle diminue lorsque la largeur (FWHM) de la
raie augmente. Dans I'hypothése du flux observé par COMPERILpintillé) et pour une
non détection de SPI, la raie serait large d’au moins 2,4 ke¥8& keV, soit une vitesse
d’expansion dui*Ti de~ 4500 kms~!.
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FIG. 6.18 —Contraintes sur I'age et la distance d'un vestige de supeanen fonction de la vitesse
d’expansion et de la quantité déTi produit (Chen & Gehrels1999.
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FiG. 6.19 —Vitesse d’expansion de I'enveloppe d’'un vestige de suparan fonction de son age pour
les modéles a base de SNIa, SNIb (incluent SNIc) et SNIl.diandachurée représente les
observations possible€fien & Gehrels1999.
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6.4 Raies cyclotrons dans Vela X-1
6.4.1 Etat du systeme pendant les observations
6.4.1.1 Variation de la période

Le pulsar de Vela X-1 est une source doublement périodique. A sadpéoibitale autour
de son compagnon, de I'ordre de 9 jours, s'ajoute sa période de rgbadipre qui est d’environ
283 s. Cependant, cette derniere varie au cours du temps en fonctionxddidacrétion. La
figure 6.20 montre la fréquence de rotation propre de Vela X-1 enregistrée par Winstrt
BATSE pendant la durée d’exploitation de la misst@RO(1991-2000). Durant ce laps de temps
les périodes varient, en augmentant et diminuant, entre 282,725 s et 283,48
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FIG. 6.20 —Variation de la fréquence de Vela X-1 enregistrée par BATSE

6.4.1.2 Eclipses : position du pulsar sur son orbite

Le pulsar de Vela X-1 est périodiquement éclipsé par son étoile compagnadant environ
40 heures. Durant les deux campagnes d’observations de la régiofitles parlNTEGRAL
le pulsar était éclipsé 5 fois, soit un total d’environ 200 heures. Lesefgfu21et 6.22 (Kret-
schmaret al, 2004 représentent les trajectoires du pulsar autour de son compagnan ldsra
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FIG. 6.21 —Position du pulsar durant I'observation de juin 2003 (d'&grretschmar et a|.2004)
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FIG. 6.22 —Position du pulsar durant I'observation de décembre 200agdes (Kretschmar et al
2009).
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Révolutions 81 a 88
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FIG. 6.23 —Courbe de lumiére de I'observation de juin 2003. Les éciphe pulsar sont visibles aux
alentours des jours 1260, 1269 et 1278.
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FIG. 6.24 —Courbe de lumiere de I'observation de décembre 2003. Urastisest produit pendant la
révolution 139 (au jour 1427). Les éclipses du pulsar sosiblés aux alentours des jours
1430 et 1439.
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deux campagnes d’observations au cours desquelles le pulsar estieréplipsé (pendant les
révolutions 81, 84, 87, 138 et 141).

Dans la suite, une analyse temporelle et une analyse spectrale ont é&egtdliors que
toutes les données ont été utilisées pour les courbes de lumieres norsrépigede I'extraction
spectrale, les données prises pendant les éclipses (correspaedaiton un tiers du temps) ont
été retirées pour ne pas ajouter de bruit de fond.

6.4.2 Analyse temporelle
6.4.2.1 Courbes de lumiere

Dans un premier temps, j'ai extrait les courbes de lumiéres de Vela X-t deox bandes
d’énergie 20-35 keV et 35-70 keV en utilisant le logiciel de déconvoluEBHROS auquel on
donne la liste des pointés et un catalogue contenant la position de la selacé Vrecherchée.
SPIROS calcule le flux de cette source pour chaque pointé, ce qui pdertracer la courbe de
lumiére de la source. Les courbes de lumiéres pour les deux bandesgibésont représentées
FIG. 6.23et HG. 6.24avec la méme échelle en ordonnée. La majeure partie de 'émission et de
sa variabilité est située dans la bande 20-35 keV. Il est a noter quet desaclipses le flux est
quasi nul. Durant la premiére campagne, la source semble plus calme.

6.4.2.2 Courbe de lumiére repliée

Dans un premier temps, je prépare les données a I'étude temporelle. Roye ceée des
intervalles temporels successifs de 5 secondes (intervalle petit devaniddepdu pulsar, mais
suffisamment large pour obtenir une bonne statistique). Pour chaqueallgejextrais des
données le nombre total de coups ayant touchés le plan de détectiorhdanse des bandes
d’énergie considérées (20-60 keV, 20-40 keV, 30-40 keV et@Red/).

A partir de cette liste temporelle, jeffectue la transformée de Fourier & I'agdeodtils
xRONOS (utilisation dgpowspeg. Dans le spectre en puissance, on obtient, a différentes fré-
guences, plusieurs harmoniques dont celle avec I'amplitude la plus impottanéspond a la
double fréquence propre du pulsar Vela X-1 (voicF6.25. La période B de Vela X-1 ainsi
obtenue est de 283,695 s pour la premiére époque d’observation (0@ €0283,720 s pour
la seconde (décembre 2003). Entre ces deux époques, on constatiation relative de 10!
de la période mesurée. L'erreur relative obtenue sur la mesure dedg=est de 10°.

Une telle précision permet d’'effectuer tapli de la courbe de lumiére sur une seule période.
Pour ce faire, la liste temporelle précédemment utilisée est découpée dretaamporelles
d’'une période qui sont ensuite additionnées et normalisées pour olstesiriation au cours
d’'une période du taux de comptage de I'ensemble du plan détecteur denSflditionnant les
taux de comptage des 19 détecteurs (utilisatioefd&d). Les courbes de lumiére repliées des
deux époques d’observations sont présentées sur les figy@ft 6.31 pour différentes bandes
d’énergies (20-60 keV, 20-40 keV, 30-40 keV et 40-60 keV) en atilides périodes moyennes
précédemment déterminées pour chacune des deux époques. Ciesaoarbes de lumiéres
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FiG. 6.25 —Recherche de la période dans I'espace de Fourier la prenépague d’observation de la
région de Vela X-1. Le pic correspondant a la double fréqeeferotation propre du pulsar
se situe &, 0498 x 1072 Hz.

comporte un fond important (tous les photons dans la bande d’énergiieléa¥e sont présents),

du fait qu'aucune déconvolution n'a été effectuée. Le fond est maahulée signal variable de

la source Vela X-1 qui ne constitue que de 2 a 6 % du flux total (dépedddatbhande d’énergie
considérée). Au cours d’'une période on constate la présence gerageima, correspondant
chacun a I'émission issue des régions de plasma chaud localisées aux deux pdles magnétiques
du pulsar, visibles successivement au cours d’'une période de ropatipre. Les différences
relatives entre ces deux maxima s'échellonnent entre 0,5 et 2,5 %. Eltqds®faibles a basse
énergie et dans le cas de la deuxiéme observation, ce qui indiqueramadiéication de la
configuration des plasmas.

Remarquons que I'effet Doppler induit par les mouvements de rotation deria autour
du Soleil, du satellite autour de la Terre et de I'étoile & neutrons autour dessopagnon
introduisent un déphasage® = 27r% = 27m7 ol v est la vitesse de relative entre I'étoile
a neutrons et le satellite. Si on effectue le repliMepériodesP, du pulsar pour un temps
d’observationZ,;s (N = L), le déphasage cumulé x A® doit rester bien inférieure 2r

Py
pour ne pas délaver la courbe de lumiére repliée :

UxN<1 (6.1)
C

Avec un nombre de repliy ~ 1000, I'effet Doppler induit par la vitesse du satellite (de I'ordre
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de 1 kms™1) et par celle de la Terre autour du Soleil (au plus de 30skh) est négligeable.
Cependant, avec une vitesse- % ~ 300 km-s~! du pulsar autour de son compagnon (situé
ad ~ 50 Ry et avec une période orbitale, ~ 9 jours), I'effet Doppler associé n’est plus
négligeable. Il devrait étre pris en compte dans un travail ultérieur.

6.4.2.3 Sursaut durant la révolution 139.

Durant la deuxiéme campagne d'observation, Vela X-1 semblait gmjitee Un sursaut
d’une intensité maximale d’environ 5 Crab sur tout le spectre — soit plus ttess€a luminosité
moyenne — s’est produit pendant de la révolution 139 (voi. B.24). Profitant de ce rapport
signal/bruit important, j'ai extrait une courbe de lumiére avec un pas tetgp®20 s alors que
les courbes de lumiére présentées précédemment 623 et HG. 6.24), utilisant de maniére
standard les logiciels d’analyse SPI, ont un pas temporel définit parée diun paquet de
données (SCW d’environ 30 min).

Pour pouvoir utiliser SPIROS sur des durées inférieures a la SCWéffimides intervalles
de temps successifs d’une durée de 20 s. J'ai ensuite effectué Bictiersde ces intervalles avec
les périodes de données utilg®@d time intervals Pour chacun des intervalles ainsi obtenus,
j'ai extrait une mesure du flux de Vela X-1 a I'aide de la chaine de traiteroamie par I''SDC,
basée sur SPIROS. Ainsi, on obtient une courbe de lumiére (flux de VélarXfonction du
temps) avec une résolution temporelle inférieure a la SCW, présentée sguraéi26 sur
laquelle apparaitre le sursaut de Vela X-1 avec une résolution temporelletfia modulation
du flux due a la rotation propre du pulsar (voir aussi un agrandissesuela figure6.28).

En utilisant un logiciel récemment développé par I'équipe d'IBIS/ISGRI, gussi extrait
des mémes données, avec le méme pas temporel de 20 s, la courbe de lumespondante
afin de la comparer a celle de SPI (voiGE6.27). Les deux courbes de lumiéres se superposent
parfaitement. Cette étude conjointe est une premiere, impossible a réalisér dgslogiciels
standards proposés par I'lSDC. Cette figara7 montre le potentiel de la missidNTEGRAL
pour observer simultanément avec les deux instruments IBIS et SPI unesnénae avec une
bonne précision temporelle. Des personnes de I'équideTEEGRALont par ailleurs étudié les
courbes de lumiére repliées du pulsar du Crabe dont la période (eBdirar) est bien inférieure
a celle de Vela X-1.

Le sursaut observé dans Vela X-1 est la signature d’'une augmentatidaise de la masse
accrétée par I'étoile & neutrons depuis son compagnon. Je constatea@pede entre le maxi-
mum et le minimum de I'émission au cours d’'une période reste constant, e égalaleur
moyenne, pendant la durée du sursaut. Cette constatation s’interpritdgiegue toute la ma-
tiere qui est accrétée par le pulsar est ensuite intégralement rejetés pégitans polaires de
I'étoile & neutrons via les lignes de champ magnétique (6.29.

6.4.3 Analyse spectrale

Tout comme les courbes de lumiére non repliées, les spectres de VelanX-€xsaits des
données du spectromeétre SPI al'aide de SPIROS. Pour chacun deespai choisi des canaux
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FIG. 6.27 —Courbe de lumiére SPI et IBIS du sursaut de Vela X-1 duramnbite 139 avec une résolu-
tion en temps de 20 s. Les barres d’erreurs augmentent porévialution 141 a cause de
I'utilisation de la premiére réponse instrumentale teneoimpte de la perte du détecteur 2,
encore en test a cette époque de 'analyse.
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en énergies logarithmiques de telle sorte que I'on ait la méme largeur de camalrpspectre
en représentation logarithmique.

6.4.3.1 Spectre INTEGRAL de Vela X-1

La figure6.33présente le spectre de Vela X-1 obtenu avec toutes les données (psssic
pour chacun des instruments de I'observattN@ EGRAL(SPI, IBIS/ISGRI et JEM-X). Les
spectres, en taux de comptage, n’ont pas été normalisés en utilisantdasi&fd des détecteurs
des différents instruments. lls ont été ajustés par une simple loi de puasgancN x E~ ).
La courbe donnant Ig(E) = “_™ pour chaque valeur de I'énergie (atest la valeur du flux
observé et sa variance, et la valeur du flux ajusté par le modéle) montre qu’aucun écart
significatif (a plus de 3) entre les données et le modéle en loi de puissance n’existe pas en
dessous de 30 keV et notamment aux alentours de 25 keV, énergie kelamaeraie cyclotron
(et donc une déviation a la loi de puissance) est attendue. Autour d&\50rk écart important
apparait dans les deux instruments, SPI et IBIS/ISGRI, couvrantgattene d’énergie. Cet
écart pourrait étre la signature d’'une raie cyclotron attendue ver&8Qq1k® harmonique du
fondamental a 25 keV).

Cependant, dans le cas de SPI, lorsque I'on superpose le bruitdi@rf@sent dans les deé-
tecteurs (FG. 6.34), on constante la présence de raies de bruit de fond vers 50 ke¥nanaty
de I'activation d’isotopes d&Ge des détecteurs par les rayons cosmiques. Une mauvaise sous-
traction de ce bruit de fond peut par conséquent induire I'effetreBsians le spectre. De plus,
dans le cas d’IBIS/ISGRI, la réponse utilisée présente un défaut ®aptkeaux alentours de
50 keV comme il apparait dans I'un des premiers spectres publiés de CXgh(®).

6.4.3.2 Spectre SPI de Vela X-1 et modeles NPEX et CRSF

Pour aller au-dela d’un ajustement des données de SPI par une simpeplaisdance, jai
utilisé le modéle appelé NPEXggative and Positive EXpongnintroduit parMihara (1999
et utilisé parMiakishimaet al. (1999 :

Fpex (E; An, Ay, o, B,kT) = (AyE~® + A,E*P) exp [—lg] (6.2)
ou A, et A, sont des coefficients de normalisatienet 5 sont des indices d’exponentielles,
T est I'énergie de coupurelt-off) et £ est I'énergie des photonsl,,, A, o, 3 etT" sont les
parameétres d'ajustement (tous positifs)k etst la constante de Boltzmann. Ce modéle consiste
en deux lois de puissance, une positive et une négative, avec ptemrf@aommun une expo-
nentielle de coupure. NPEX modélise la partie continue du spectre de pipotaremiant d’une
comptonisation insaturée dans un plasma a la températueifygev & Titarchuk1980. A
basse température, cela est représenté par une simple loi de puispante @égative{«). A
mesure que I'énergie augmente, la limite positive de la loi de puissance derognéssivement
dominante {3), ainsi le modele peut avoir une courbure concave sur une repaéseriog-
log. A I'énergie E ~ kT, le terme en loi de puissance positive modélise la bosse de Wien dans
le rayonnement comptonisé, particulierement quané 2. Ainsi, pour E > kT, le modéle
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montre un renversement thermique avec la températuselon les exigences des données. Ce
modéele peut donc reproduire le spectre de pulsar sur un grand don&ileegie.

Dans un premier temps, j'utilise ce modele pour I'ajuster au spectre moyenl dd®Ru
avec les données des deux périodes d'observation de Vela X-1,petucedeux largeurs de
canaux en énergie, couvrant 30 et 120 canaux sur une bandergi®&ide 20 keV a 70 keV
(FIG. 6.35. Pour les deux ajustements, la qualité est mesurée par la vayibt#f (proche de
1 pour un ajustementidéal). Les valeurs sont de 19,7 et de 5,2 pout 30 eanaux d’énergie, ce
qui suggeére par conséquent que le modéle NPEX est insuffisaneppliguer les données. De
plus, pour un nombre plus important de canaux I'écart observé vém\b@iminue. Rappelons
que les spectres sur la figuBe35 présentent les mémes déviations a la position ou se situe la
raie de™>Ge dans le bruit de fond (voir&. 6.34).

On peut alors compléter le modéle, avec une ou deux raies cyclotrorseapEés par un
modéle CRSFCompton Resonance Scattering Feafudgfinie par :

D(WE/E,)?
Forsp(E; Ee,w, D) = exp [_ ( /E) ]

(E - EC)2 + W2

ou Fcrsr(F) est le nombre de photons a I'énerdie tandis queF., D, etV sont respective-
ment I'énergie, la profondeur, et la largeur de la raie cyclotron. Liefe@xponentiel représente
la CRSF. Le modéle complet d’ajustement est donc le suivant :

F(E) = Fxpex(E; An, Ap, o, B,KT) H Fersr, (E; Ee;, wi, D). (6.3)

Aprés avoir ajouté le modéle CRSF dans le spectre continu NPEX, I'ajusteraemtliore et
donne des valeurs d¢/ndf de 4,3 et 2,5 pour 30 et 120 canaux respectivement. Les énergies
des deux raies cyclotron trouvees sént = 28,3 + 0,8 keV etE., = 53,9 £ 3,3 keV, les
largeursi?; = 2,6 + 2,3 keV etW, = 2,2 4+ 3,5 keV et les profondeur®, = 0,21 £ 0,15
et D, = 2,1+ 5,1 (voir tableau6.4). On constate que les largeurs et les profondeurd
présentent des erreurs statistiques de plus de 100 %, si bien que peningas conclure quant
a la détection de raies cyclotron.

Pour aller plus loin dans I'analyse, j'ai décidé d'effectuer une sélediismphotons en fonc-
tion de la phase de la courbe de lumiére repliée. Cette sélection permettraitiofanié rapport
signal sur bruit.

6.4.3.3 Spectres par phase

Afin d’augmenter le rapport signal sur bruit dans un premier temps bsdtwer une varia-
tion des raies cyclotron en intensité et en énergie, j'ai donc extraitelifféispectres en fonction
de la phase. J'ai séparé la courbe de lumiére en quatre phasesatienvitl s (A4, B, C et
D) comme indiqué sur la figure.32 ou B et D correspondent aux deux pics de la courbe de
lumiere repliée etd etC aux deux creux. J'ai calculé les intervalles correspondant puis les in-
tersections avec les phases ou les données sont valides (GVéale la chaine de traitement,
Voir paragraph®.2.2.)).
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Du fait de la faible statistique, un découpage de la courbe de lumiére embreéxde phases
plus important que quatre n'a pas été fait dans un premier temps. Commg&iggienbohm
et al. (2002, une étude des différents parameétres des spectres (continuum sitégeénergies,
et positions des raies cyclotron) pourra étre envisagée a l'avenir.
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FIG. 6.32 —Découpage de la courbe de lumiere repliée en quatre phdsé C et D.

Les résultats des ajustements dans les différentes phases sont réesipine les tableaux
6.3 et 6.4. Le tableau6.3 présente les? réduits (le rapporty? sur le nombre de degrés de
liberté ou ndf) trouvés pour I'ajustement des spectres par un modélentdalcdlPEX seul et
par un modéle NPEXCRSF contenant le modéle de continu auquel on a ajouté les deux raies
cyclotron en absorption, et ce dans le cas d’'un seul spectre pourléaodieée d’observation
présenté précédemment et dans le cas de la sélection des donnéespaCplaque ajustement
a été effectué pour deux découpages en canaux différents (30)eDEns le cas d’'un nombre
important de canaux, I'écart entre le modéle et les données diminuent, e tygaduit par une
valeur dey? /ndf plus faible. L'ajustement par phase donne globalemenkdgsdf meilleurs.

Par contre, malgré la sélection des photons par phase correspondateie pics de la
courbe de lumiéref et D), les résidus des ajustements de CRSF ne semblent pas étre plus si-
gnificatifs, mais au contraire ils sont moins importantes (8d6€). Ce qui souligne bien que le
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SPIROS pour la déconvolution. Il faut noter la présence d'taie dans le spectre de fond
qui influence le spectre.
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résidu observé a 50 keV (&. 6.35 est bien en partie originaire d’'une mauvaise soustraction du
bruit de fond pendant la déconvolution de SPIROS. Une étude pour repténddence les diffé-
rentes composantes du bruit de fond et leur variabilité est en coursneitieure connaissance
du bruit de fond permettrait alors de minimiser son influence sur la mesuademétres des
raies cyclotron.

x? /ndf
Spectre| Spectre par phase
Modéles Canaux| Moyen | B C | B+D

NPEX 30 19,7 | 1,78 1,98 3,15
120 5,2 1,8 | 1,92 2,9
NPEXxCRSF 30 4,3 1,58 1,67 1,66

120 2,5 1,56 | 1,37 1,55

TAB. 6.3 —Tableau récapitulatif deg? réduits des spectres par phase.

Spectre Spectre par phase
Raies | Parametres  Moyen B C B+ D
E; 28,3+08 | 27,7+03 | 294+1,7 | 27,840,3
CRSkH Wy 26+23 2,44+0,8 3,6+54 19+0,6
D, 0,21+ 0,15| 0,21+ 0,04| 0,134+0,2 | 0,1+ 0,02
Es 53,9+ 3,3 | 52,6+ 3,6 | 56,24+ 275,3| 53,0+ 2,8
CRSkK Wo 22+35 | 0,22+£50 | 1,4+419 | 50+2,0
D, 21+51 | 6,4+2651| 23,7+ 1373 | 0,8+ 1,0

TAB. 6.4 —Tableau récapitulatif des parametres d’ajustement destspe
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:.:.8 Conclusions et Perspectives

Résultats et limites

Au cours de cet ouvrage, nous avons discuté, dans un premier teenpétatbnnage du
spectrométre SPI de la missibtNTEGRAL A travers I'exposé de cette partie de ma thése,
mon souhait était de souligner I'importance de I'étalonnage pour une lmommaissance de la
réponse instrumentale de SPI.

Dans un deuxiéme temps, j'ai parlé de I'observation de la région des Voitasers deux
thématiques scientifiques liées a la spectroscopie gamma, a savoir I'étudedegmmma issues
de la décroissance de noyaux radioactifs comme traceurs de la nut¢h&ssyet I'étude des raies
cyclotron dans les spectres de pulsars accrétants comme indicateuts sawleonnement (par
exemple le champ magnétique).

e Détermination de la réponse instrumentale

J'ai donc pris en charge I'analyse des mesures d’étalonnage i@rg&eg au sol et en orbite)
afin de valider les simulations de la réponse instrumentale a travers les masuliefficacité
dans le pic photoélectrique. Ainsi, le spectre du Crabe observé parckespétre est désormais
une référence pour les autres instruments du satliftE GRAL Par conséquent, I'un des points
les plus importants de cette thése a été d’apporter une garantie a la commauisanitiégsie sur
la validité de la réponse instrumentale de SPI.

e Etat des lieux des performances
Bien que le bruit de fond instrumental soit plus important que les prévisicagté par la
suite mieux étudié. Une nouvelle estimation de la sensibilité a ainsi été déduitexeRale a
1 MeV, la sensibilité dans le continu est 8le8 x 10~7 phcm2.s71.keV~! et dans la raie de
2,4 x 1075 phcm~2.s7! ou seules les erreurs statistiques ont été considérées. Si I'on ajoute les
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erreurs systématiques dans I'estimation de la sensibilité, on estime que ces dgalsansibilité
doivent étre diminuées d’environ un facteur 2. Les différents rectfisstaés périodiquement
maintiennent la résolution spectrale a la valeur attendue de 2,3 keV a 1 MeV.

A la date d’aujourd’hui, le spectrométre fonctionne avec 17 détectenesnbuvelle réponse
instrumentale a été simulée.

e Applications a I'observation de la region des Voiles

Durant la deuxieme période de ma thése, j'ai joué le réle d’observatela séigion des
\oiles, région du ciel présentant des objets susceptibles d’émettre@rsrayle me suis parti-
culierement intéressé a deux types d'objets : les vestiges de superneggpdsars accrétants.
Mes objectifs étaient d'utiliser les observables de la spectroscopie gammaeguwir I'inté-
rét de deux thématiques, a savoir, la décroissance des isotopes tifglim@ome traceurs de
nucléosynthése et I'étude d’étoiles a neutrons dans les binaires X garrfiédiaire des raies
cyclotron.

Dans le cas de la recherche d&i dansVela Junioravec les programmes standards d’ana-
lyse, la non-détection nous donne une vitesse d’éjecta minimaléafiekm-s—! qui reste en
accord avec la précédente observation faite par COMPTEL. L'étugleailes cyclotron dans
Vela X-1 a souligné I'influence du bruit de fond dans I'analyse des éesiSPI. J'ai ensuite
extrait des spectres en fonction de différentes phases de la coullmidee pour, d’'une part,
diminuer cette influence, et, d’autre part, étudier la variabilité des raiesju&ié ces spectres
avec un modele de raies cyclotron. Bien que la présence de raies cydatre les spectres ne
soit pas significative, les paramétres des ajustements des raies dodéaemoms des valeurs
compatibles avec les précédentes observations.

Améliorations et perspectives envisagées

e Autres études possibles pour compléter I'étalonnage

En ce qui concerne I'étalonnage au sol, toutes les données n’ortiépagérdées en détail.
Par exemple, certaines mesures avaient été prises dans le but d'éeftizadité en fonction
de l'influence de I'angle entre I'axe du spectrométre et la direction de l@zspdans I'objectif
d’étudier les influences mutuelles des différents instruments a bNTEGRAL Bien que cela
représente un important effort, ces données sont disponibles poétuttes plus détaillées.

Aussi, durant la détermination de I'efficacité, seul le pic photoélectriquig& aansidéré.
Il est possible de raffiner ce travail en étudiant l'efficacité des actwegposantes du spectre,
comme par exemple le front Compton et de les comparer ensuite aux simulations.

e Performances a venir

Afin de minimiser les effets systématiques sans pouvoir bien entendu les ifpegaitre,
des études sont en cours sur les composantes du bruit de fond etvsuiabilité, ainsi que la
recherche de nouvelles méthodes d’analyse.

Il faut aussi ajouter que nous nous dirigeons vers une périodatdacaelle I'activité solaire
sera minimale, ce qui se traduira par une augmentation du rayonnement wesrigant au
satellite et donc une hausse significative du bruit de fond instrumentqu{@u2 fois plus).
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Les origines de la perte de deux détecteurs restent pour le moment unangtépeut
penser que ces dysfonctionnements n'ont été que des accidents.

e Dépasser les limites

Dans I'attente de données supplémentaires dans la région des Voiles,didesm® bruit de
fond sont en cours de développement afin de pouvoir prédire le lerédind & partir de traceurs
présents dans les données. L utilisation de ces modéles de bruit dediondtpront, d'une part,
d’améliorer la sensibilité, et d'autre part, de diminuer les erreurs systéraatiqu

L'élaboration de modeles de fond adaptés est la clé pour I'obtention dkatédiés a I'ob-
servation de sources diffuses, en particulier la raie a 1,8 Me¥Aledans Vela SNR. Dans le
cadre de I'émission des trois raies i, nous espérerons alors pouvoir confirmer ou infirmer
la détection de COMPTEL et ainsi affiner les limites contraignantes pour leslem@t dans le
cas du pulsar de Vela X-1, nous pourrions alors mesurer avec plustitedes les parametres
spectroscopiques des raies cyclotron.
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.C/A:). Quelques précisions
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A.1 Ajustement par moindres carrés

Soit une série d&V points expérimentaux:(,;) avec des incertitudes. A ces données, on
associe un modelB(py, =) qui contient, parameétreg,.. Une procédure d’optimisation consiste
a trouver le jeu de parametrgg,,. qui minimise lex? , avec

v=3 lyi — F(@))?

i i
Bien entendu, dans le cas @Upy, x) dépend linéairement des paramétres ajustahlesne
procédure de régression linéaire telle que décrite dans le cas d'umagustpolyndmial peut
étre appliquée. Sinon, la procédure d’optimisation consiste a partir d’uthej@arametresy,,
initiaux et de les faire varier jusqu’a ce qu’un minimum gt ait été obtenu. Il est & noter
que toutes les méthodes utilisées ne peuvent trouver qu’un minimum logdl. durevient a
I'utilisateur de s'assurer que ce minimum est effectivement global.

Une fois le jeu de parametres optimal,. trouve, les incertitudeAp, peuvent encore étre
obtenues de la matrice d’erreur

Apr = erk
avec
e=a !
et L gt )
aij 2 6]9 ap |{pk}opt = Z apl |{Pk}opt

ou« est la matrice de courbure. Celle-ci peut étre calculée analytiquemefdisctéon & ajuster
est suffisamment simple, ou numériquement selon :

OF _ Flowpit Api,.) ~ Flopis..)
Op; Ap;
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(i) Sile modéleF (py, z) est approprié, lg* normaliséx = x?/ (N —n—1) doit étre voisin
de 1. Cela signifie tout simplement que si le modele est approprié, |'édagt @lui-ci et les
points expérimentaux doivent étre de I'ordreadeen considérant bien sir que les incertitudes
soient réalistes.

(i) Si les incertitudes i ne sont pas a priori connues, on peut quand efectuer I'optimi-
sation en posant

X2 = [y — F(pr, )
et
ol =xh=x*/(N—n—1)

On ne pourra par contre tester la validité du modéle puisguér? vaut d'office 1.

A.2 Différents champs de vue d’'un instrument a masque codé

FiG. A.1 —Différents champs de vue d’'un télescope a masque codé.

e Champ de vueField Of View(FOV)

d
QQ = 2arctan — A.l
arctan o (A1)
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e Champ de vue totalement codBully Coded FOV(FCFOV)

o = 2arctan

e Champ de vue partiellement codBartially CodedFOV (PCFOV)

a+
= 2arct
I5] arctan 57

e Résolution angulaire :

A = arctan%

A.3 Tableaux d’efficacité

(A.2)

(A.3)

(A.4)
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Efficacité pour chaque détecteur en % par valeur d’énergi@¥n

Détecteur | 20,80 26,35 30,80 35,07 59,54 122,06 165,86 356,02 383,85 514,01 661,74,8483 898,04 1115,55 1173,24 1274,5 1332,5 1836,06
0 6,4 15,8 26,7 31,1 41,8 45,1 41,9 29,9 28,5 23,3 20,6 18,3 17,0 15,1 14,6 14,4 13409 1
1 10,3 27,3 43,2 49,3 61,1 63,8 58,6 39,8 36,8 30,3 26,4 22,9 21,0 18,5 17,9 17,4 16,313,1
2 9,4 30,2 40,2 47,6 58,2 61,4 56,6 38,2 36,4 29,5 25,7 22,2 20,7 18,1 17,6 17,0 16,0 28 1
3 10,2 28,7 39,7 44,5 57,6 60,0 54,6 38,3 36,4 29,3 25,8 22,0 20,6 18,2 17,5 17,2 16,112,9
4 12,3 33,6 44,2 50,2 63,0 64,5 60,0 40,0 36,9 30,6 26,4 23,2 21,4 19,0 18,0 17,7 16,713,2
5 9,7 34,4 44,2 47,6 62,4 63,5 59,4 40,4 38,4 30,8 26,8 23,1 21,5 18,8 18,1 17,6 16,731 1
6 12,1 32,2 44,1 49,7 62,7 63,7 60,7 40,2 38,5 30,8 26,9 23,3 21,6 18,8 18,2 18,0 16,713,3
7 12,2 33,6 43,7 49,1 62,2 63,1 58,7 39,8 37,1 30,4 26,3 22,7 21,2 18,5 17,9 17,4 16,312,8
8 10,6 30,1 43,6 48,2 61,8 64,1 61,1 39,9 38,0 30,4 26,7 22,9 21,1 18,3 17,8 17,3 16,312,8
9 10,0 34,8 44,4 50,1 62,0 63,7 58,9 40,3 37,8 30,4 26,2 22,8 21,1 18,3 17,6 17,3 16,412,9
10 13,2 32,9 44,6 49,3 62,4 64,0 60,1 40,4 37,6 30,4 26,5 23,0 21,1 18,5 17,9 17,4 16,613,0
11 12,0 37,2 43,9 47,1 62,5 64,9 62,0 40,3 37,7 30,4 26,4 23,0 21,3 18,5 18,1 17,6 16,513,0
12 11,0 32,4 42,6 46,6 61,9 63,3 57,6 39,2 36,9 29,6 25,5 22,1 20,4 18,0 17,3 16,9 15,812,5
13 11,8 33,6 42,9 46,7 61,1 62,6 59,6 38,6 36,9 29,2 25,3 22,0 20,4 17,9 17,2 16,8 15,712,3
14 10,5 32,0 43,9 48,6 63,3 63,6 59,4 40,4 37,6 30,6 26,7 231 21,4 18,7 18,1 175 16,413,0
15 9,0 29,9 43,7 46,4 62,1 63,9 58,0 39,6 36,6 29,9 26,1 22,4 20,7 18,2 175 17,0 16028 1
16 10,4 26,5 41,3 44,2 60,0 61,6 57,5 38,4 36,9 30,0 25,5 22,0 20,5 18,1 17,5 17,0 15,912,6
17 9,7 30,7 42,4 49,5 61,3 63,2 59,5 40,2 37,6 30,5 26,4 23,0 21,4 18,7 18,1 17,7 16,733 1
18 9,8 30,9 43,2 47,3 61,5 63,4 59,9 39,8 38,6 30,6 26,3 23,0 21,1 18,5 17,8 17,3 16128 1
Err 0,7 17 17 19 2,4 2,5 2,5 1,6 15 12 11 0,9 0,9 0,8 0,7 0,7 0,7 0,6




A.4 Courbes de transparence 211

A.4 Courbes de transparence
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FIG. A.2 —Transparence de l'air.
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FiG. A.3 —Transparence mesurée du masque de SPI.
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A.5 Raies de bruit de fond pendant un sursaut solaire

10
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FIG. A.4 —Spectres du bruit de fond dans les détecteurs lors d’'un stissdaire (1).
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A.6
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FiG. A.5 —Spectres du bruit de fond dans les détecteurs lors d’un stissdaire (2).

Sensibilité dans le continu et dans les raies
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Sensibilité
Energie| Résolution continu raie
(keV) (keV) (10%-phem=2.s~1.keV~1) | (105-phcm2.571)

50 1,531 9,2 5,6
100 1,563 3,3 3,3
200 1,654 2,6 3,1
300 1,76 14 2,5
400 1,85 14 2,8
500 1,926 1,2 2,3
511 1,933 1,2 4,6
600 1,992 1,2 2,6
700 2,051 1,2 3,0
800 2,106 0,88 2,5
900 2,158 0,88 2,7
1000 2,209 0,88 2,4
1100 2,257 0,88 2,5
1200 2,303 0,88 2,3
1300 2,347 0,59 2,3
1400 2,389 0,59 2,3
1500 2,432 0,59 2,7
1600 2,473 0,59 2,5
1700 2,513 0,59 2,1
1800 2,553 0,59 2,1
1900 2,593 0,59 2,2
2000 2,634 0,59 2,0
2250 2,73 0,28 1,9
2500 2,821 0,28 1,8
3000 2,997 0,28 1,6
3500 3,162 0,14 15
4000 3,32 0,14 13
4500 3,471 0,14 1,2
5000 3,616 0,14 11
5500 3,757 0,14 1,2
6000 3,889 0,12 15
6500 4,018 0,12 1,7
7500 4,26 0,12 15
8000 4,376 0,12 1,1

TAB. A.1 —Tableau récapitulatif de la résolution et de la sensibitigins les raies et dans le continu en
fonction de I'énergie.



Article paru dans A&A :

INTEGRAL/SPI ground
calibration







A&A 411, L71-L79 (2003) AStrQnomy
DOI: 10.105J0004-6361:20031302

& .
© ESO 2003 Astrophysics

INTEGRAL/SPI ground calibration

D. Attiel, B. Cordiet, M. Grog, Ph. Laurent, S. Schannke G. Tauzirt, P. von Ballmoo$, L. Bouchet, P. Jeaf,
J. Knodlseder, P. Mandrod, Ph. Paul, J.-P. Roques G. Skinnef, G. Vedrenng, R. Georgi?, A. von Kienlir?®,
G. Lichti®, V. Schonfeldet, A. Strong, C. Wunderet, C. Shradef, S. Sturnet, B. Teegardeh
G. Weidenspointnér J. Kienef, M.-G. Porquet, V. Tatisché®, S. Crespif, S. Jolyf, Y. André&,

F. Sanche¥, and P. Leleuk

DSM/DAPNIA/Service d'Astrophysique, CEA Saclay, 9118if-sur-Yvette, France,

Centre dEtudes Spatiales des Rayonnements, 9 avenue du Colonet Ri€I?8 Toulouse, France
Max-Planck-Institut fur extraterrestrische Physik, &enbachstralle, 85748 Garching, Germany
NASA/Goddard Space Flight Center, code 661, Greenbelt, MD 20732,

Centre de Spectrométrie Nucléaire et de Spectromé&rMakse, IN2P3-CNRS, 91405 Orsay Campus, France
CEA Bruyeres-le-Chatel, BP 12, 91680 Bruyeres-let€h&rance

CNESCentre Spatial de Toulouse, 18 avenue E. Belin, 31401 Tesaldtrance

Universitat de Valencia, IFIC, Dr Moliner 50, 46100 Burjags/alencia, Spain

Univ. of Louvain, chemin du Cyclotron, 1348 Louvain-La-Ney Belgium

© o N o g b W N P

Received 14 July 2008Accepted 26 August 2003

Abstract. Three calibration campaigns of the spectrometer SPI hase performed before launch in order to determine the
instrument characteristics, such as ttiieeive detection area, the spectral resolution and thelangesolution. Absolute
determination of the féective area has been obtained from simulations and measntenAt 1 MeV, the fective area is
65 cnt for a point source on the optical axis, the spectral resmiut2.3 keV. The angular resolution is better tharf 216d the
source separation capability about $ome temperature dependant parameters will require pemhan-flight calibration.

Key words. instrumentation: detectors — instrumentation: spec#olgs — space vehicles: instruments —
gamma rays: observations

1. Introduction Anti Coincidence System (AC3ynd the Plastic Scintillator
) o N _Anticoincidence sub-assembly (PSAC)he termtelescope
During the SPI ground calibration at Bruyeres-Le-Chatglters 1o the whole system of the camera with the mask. The

(BLC), low intensity radioactive sources were used at shQfLqcrintion of the camera and its events types (SE and ME) is
distances (up to 8 meters) for energy resolution, cama €,i,en in Vedrenne et al. (2003).

ciency and homogeneity measurements. In addition, specific
tests were included using high intensity radioactive sesirc
at 125 meters for imaging performance measurements azndc
photon beams generated with a Van de Graaf accelerator
were used for high energyE( > 2.7 MeV) calibration The SPI imaging capability has been tested using high inten-
(Mandrou & Cordier 1997; Schanne et al. 2002). Some addity sources3*!Am, 137Cs,%°Co, ?*Na), located at 125 m from
tional runs with standard detectors were necessary to the telescope, outside the experiment hall through a teansp
derstand the high energy lines. flerent GEANT simula- ent window. For security reasons, the beam was strongliz coll
tions which provided the Instrument Response FunctionIRmated with a diameter 6f2.5 m at the SPI position. In order to
(Sturner et al. 2003) have been compared to measurementsensure that the entire telescope was inside the beam, aegcann
The spectrometer SPI is described in Jean et al. (200@jng a Nal detector measured the vertical and horizontahbe
and Vedrenne et al. (2003). In the text that follows the terprofiles. Before each SPI run, a standard Ge detector, whose
camera refers to the Ge detector plane enclosed by tkfficiency had been thoroughly calibrated, was used for 10 min
in order to obtain the reatray flux entering SPI, thus avoiding

alibration campaigns

Send gprint requests toD. Atti€,
e-mail:David.Attie@cea. fr 2 Spectrometer user manual is available at:

1 http://wwwinfo.cern.ch/asdoc/geant_html3/ http://sigma-2.cesr. fr/spi/download/docs/mu/mu-5-2/:
geantall.html ACS:vol. 1, p. 25, PSAC: vol. 1, p. 50.
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Table 1. Energies of the radioactive sources used at 8.533 meterthamdsociatedéciency calibration obtained at Braygs-Le-Chatel. The
efficiencies camera for the SE and ME is respectively giveaspgndesg. The transparency of the mask suppoft g and the transparency of
the central pixel iS¢, Using this transmission factors and with an air density 1.205x 102 g cnt? the dfective area of the SPI telescope
is given byAs with the errorAAg; in cné.

E(keV) Source ese(%) ewe (%) Tms(%)  Tep (%) A (cn¥)  AAg; (CN?)

20.80 Am 10.5 0.0 57.1 30.2 15.3 1.4
26.35  %Am 30.8 0.0 63.6 36.6 50.0 4.2
30.80 1335 42.2 0.0 67.2 40.8 725 5.7
35.07 133g 47.0 0.0 70.1 44.3 84.4 6.4
59.54  2*)Am 60.4 0.0 82.1 59.5 128.1 8.6
122.06 5Co 62.2 0.4 83.7 66.1 136.2 8.9
165.86  13Ce 58.1 2.0 84.4 68.9 131.9 8.4
356.02 133Ba 39.1 9.5 86.1 75.9 110.0 5.9
383.85 133Bg 36.9 10.1 86.3 76.6  106.6 5.6
514.01 85Gr 29.8 10.9 86.9 79.2 93.3 4.7
661.7 137Cs 25.9 11.5 87.5 81.6 86.7 4.2
834.84  %*Mn 22.4 11.4 88.0 83.7 79.8 3.8
898.04 88y 20.8 10.9 88.1 84.3 75.2 3.5
111555 %5zn 18.2 10.6 88.6 86.3 69.8 3.2
1173.24  %9Co 17.6 10.3 88.7 86.8 68.0 3.1
12745  2Na 17.1 10.4 88.9 87.6 67.9 3.0
13325 %Co 16.1 10.0 89.0 88.0 64.4 2.9
1836.06 88y 12.7 8.9 89.7 90.9 55.3 2.4

the need for any correction for the absorption within the @25 A calibration phase with theNTEGRAL satellite com-
air column. pletely integrated was performed at the ESA center of

The energy calibration andfiency measurements werdVoordwijk (ESTEC). During the measuremeniTEGRAL
performed with the mask removed so that the whole camé¥as operated vertically and irradiated by the sources pusly
was illuminated uniformly from a distance of about 8 m. Aised for the 8 m distance measurements at BLC permitting a
preliminary6-day monitoring campaign in the calibration halfomparison with the BLC calibration results corrected foe t
with a Ge standard detector demonstrated the absence of §?Q~Sk-
nificant background variations.

For the low energy measurements, eleven radioact@eline fitting
sources were used in the range from 60 keV to 1.8 M
Sources emitting singhe-ray lines or well separated lines we
preferentially selected. All source characteristics &ted in
Table 1. In these data acquisitions, the sources were pkice

e‘\I/he natural radioactivity background spectrum is subghct
"%rom the source spectrum. The photopeaks in the resulting
apectrum are fit by:

8.533 m from the Ge detector plane. At this distance, we ¢ N f“’" _1p z
consider that each Ge detector is illuminated under the sam X = oV21 Jco e dz+erfc V2 tax+h @)
solid angle.

wherez = @ andx is the channel number in the spectrum.
%he five parameters to be fit alg u, o, a andb, whereN is

the amplitude of the Gaussian profileis the mean channet,

the Ge detector resolution,andb the codficients of the lin-
ear function modelling the residual background below the.li
Inside the Ge crystal, losses in the charge collection éhtce

a low energy tail on the photopeak which is taken in account by
the complementary error functiarfc. Note thatu ando are
%enmperature dependent.

For the high energy range calibration, a high intensity pr
ton beam was directed onto a water-cooled thit® target
(100 ug/cn?), with SPI at 48 from the beam axis. Two res-
onances of thé3C(p,y)**N nuclear reaction a, = 550 and
1747 keV produce photons up to 9 MeV withfBcient in-
tensities. Relative line intensities at an angle of 4&pend
on the angular dependence of theay emission. This féect
has been measured taking into account all absorption gese
(Gros et al. 2003). Since the intensity of the proton beam
the target and the photon yield are not well known, absolute
efficiencies are not directly calculable. Thus we used a tve Energy restitution and energy resolution

step process. Thefiziencies obtained from accelerator Specry, o gpaciral resolution and the energy-channel relatior ha
tra were normalized to the 1638 keV linfiieiency (Table 2 for been measured during thermal tests for each Ge detector

550 keV). The absolutefiéciency at this energy was calculateqpaul 2002). They are temperature dependent. The mean res-
from the interpolation of the low-intensity sourcgieiencies, olution can be fit by a quadratic function Bf

the absoluteficiencies could then be derived for the other ac-
celerator lines. FWHM = F1+F2x VE+F3xE. 2)
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Fig. 1. Spectral resolutionRWHM) for the flight model camera at $
90 K. For each energy, the resolutions for the 19 individuskdtors * Average 1to 18
are plotted. The fit function is given by Eq. (2). o/ Lo Detector0
10 :
10’ 10° 10° 10*
Energy (keV)

ForT =90K,F1=154,F2 =46x103andF3=6.0x10"*
At 1 MeV, FWHM ~ 2.3 keV (Fig. 1). Fig. 2. Full-energy peak fiiciency for sources on the SPI optical axis
The enegy-channel relations are almost linear for all deteé? = 9. V‘_"th?m n;aSk' An a:'erage for detecmrshl to 18 is shown;
tors. The variation of the peak position with temperaturs wcg:ﬁcg)r;g E‘) ?A%t:]fe_ézeg?;ﬁlgstieoenfea' 5.2). The maasuts are
0.13keV/K at 1.3 MeV (measured in the temperature rangé P '

93 K-140 K). The relations obtained in the calibration pssce

are useless for in-flight data. The energy-channel relatich For the accelerator case, the intensitieg of the lines in
change following the temperatureidirences. the accelerator spectrum, corrected for all absorptitects,
are relative to the 1638 keV line intensity (Table 2). Tlfi-e

5. Full-energy peak efficiency of the SPI telescope clency s

¢measure€E)
IrE X ¢measure&1638)

To obtain the full-energy peakficiency of the SPI telescope&(E) = x "(1638) (5)
we corrected thefciency of the camera alone for the absorp-
tion of photons by the mask. These results are compared/\tbereei‘"t(1638) is the detectorfigciency at 1638 keV obtained
simulations. from the interpolation of source data.

For detectors 1 to 18,fiéciencies are comparable. The
value (&) = & 328 is representative of thefficiency of
a single detector. ficienciesegy and(e) are compared to the
For a Ge detectdr and ay-ray line at energye produced by a GEANT simulation averagefgciency (€)sim. (€)sim iS ~10%
source, the full-energy pealfieiencys is defined by the ratio higher than(e) (Fig. 2).

5.1. Individual detector efficiencies

o $measured (3)
' fincident 5.2. Homogeneity of the camera

where@measured= A/Tm. A is the number of photons in theUsing 14 of the 18 energies of Table 1, we compared for
photopeak. We considefi to be the integral of the Gaussiareach detector i thefliciency homogeneity functions(E) =

part of the functionF(x) fitted to the background subtractec{%k to the corresponding mass homogeneity functions
photopeak i = V2zNo). Tn is the dfective measurement, .~ m_m

_Hm 0 E i i
duration (i.e. the total duration of the measurement ctecec ' ~ M wh_ere(m> oon In Fig. 3 we display the ho
for the dead time). mogeneity functions and their energy dependence for seurce

In the case of a source, the absolute Hgigen at the de- for a range of energiels on the optical axis¢ = 0°) and for

o a=8.
tector plane is given by If @ = 0°, the dficiency of detector O seems to b&0 to
incident = 80 X o-10 Bre X Q x e X (4) 20% less thare), and the deviation increases when the en-

ergy decreases. This behaviour is the signature of abearpti
wheregy is the source activity at the reference da@ite T1 is  which in the case is due to an Hostaform plastic device iadert
the date of the measurement anthe half-life of the source, in the center of the plastic anticoincidence scintillal®SAC)
Bre is the branching ratio of the line at energy The air for alignment purposes. Detectors 2 and 3 are afected. It
transmission cdécient is computed using the air mass attenwas subsequently found that during these calibration roes t
uation codficient ug at energyE, the air densityp and the sources were actually slightlyffeaxis, causing the alignment
distancex between the source and the Ge detection pléne.device to partially shadow detectors 2 and 3. This expldias t
is the relative area of the detector viewed from the sourskght attenuation observed for them (Fig. 3, left panel).

Q = 47’:;*;2 whereAge is the geometric area of a Ge detector, If o # 0°, the alignment device is projected on one or

(Ace) = 26.75 cnft. more other detector(s). During measurements at 8°, it is
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Table 2. Strongesty-ray lines of the 550 keV resonance of tH€(p;y)'*N reaction.I is the relative intensity emitted by the target under
45, I'rg is the relative intensity at SPI position after absorptiothie target backing and holder, the cooling water, 8 m ofrairthe window
separating SPI from the experimental hall (normalized &1637.9 keV line). The 8076 keV line is Doppler shifted frasinominal 8060
keV, as all lines coming from the 8062 keV level. For the othealues see Table 1.

E, (keV) T Ireg ese (%)  eve () Tms(%)  Tae (%)  Agr (nP)  AAg (cn¥)
1637.9 100 100 13.8 9.3 89.5 89.8 58.4 2.3
2316 139+ 4.3 149+ 4.6 10.4 7.9 90.2 93.0 47.6 1.8
3383.8 23.7+0.8 27.0+0.9 7.4 6.8 91.1 96.5 37.4 1.4
4123 102+ 3.2 119+ 3.7 6.1 6.5 91.5 98.3 33.5 1.2
4922.8 16.3+0.6 19.1+0.7 5.1 5.9 91.9 99.9 29.3 1.1
5700.1 12.8+0.5 15.1+0.6 4.0 5.2 92.2 99.9 24.5 1.0
8076 627+ 20 752+ 24 2.4 4.1 93.0 99.9 17.0 0.7
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Fig. 3. For each detector, a plot of théfieiency versus energy is shown (in each plot, the line energeases from left to right according to
the 14 energies used). The crosses represent the mass ofstad. dVhen the detector is not shadowed, tfigiency depends mainly on its
mass .Left panel at @, source on axis, the detectors 0, 2 and 3 are partially sheditwy the PSAC-alignment devidRight panel when the
source is at 8 detectors 16 to 18 are shadowed by the ACS. The alignmeitedsvprojected outside the detection plane.

projected outside the camera, detector O shows a norfiiral e 10°
ciency. The very low ficiency of detectors 16 to 18 is due to
the shadow of the ACS (Fig. 3, right panel).

5.3. Full-energy efficiency of the camera
for the Multiple Events (ME)

ency (%)

In the case of ME, the incoming photon cannot be associaéqio—t A ME
with a specific detector. So, the whole camera must be con- | | .
sidered. We constructed a spectrum for each calibratiorceou 4107
and multiplicity m using events from the whole camera. We 107 ° M&m=2
then fit the lines in the background corrected spectra. The ME ¢ ME:m=3

Effective Area (cm?)

efficiency for a multiplicitym, €, is defined as for the SEin | ME: m>3 310

Eq. (3). We find that above4 MeV, the total ME @iciency  °4¢ e 10 10°

is greater than the SHfiiency. The contribution of dierent Energy (keV)

multiplicities is displayed in Fig. 4. Fig.4. Full-energy peak feiciency for SE, ME and all events

(SE+ME) and for ME with multiplicitym = 2, 3 and>3, for the cam-

o era without mask. Thefiective area is the geometric area multiplied
5.4. Full-energy peak efficiency of the telescope by the eficiency.

During the acquisition of the data used in the previous sasti

the mask was removed to let all detectors be illuminated by th

sources. Deriving the telescop@eiency from the cameraand  The transparency of the 63 open mask pixels have been
detector #iciencies need to be corrected for the absorption ofeasured individually with dierent radioactive sources from
photons by the open and closed elements of the mask. ThiskeV to 1.8 MeV (Sanchez et al. 2003). Using these data, a
correction is evaluated for on-axis sources at infiniteagise, mathematical model was fit to reproduce the mask absorption
thus the rays are considered to arrive parallel on the mask. for the open pixels and especially for the central pix&eeted
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Fig. 5. The on-axis, full-energy peakfeciencies of detector 0 and 3 Energy (keV)

for SPI with its mask. The data are: 8 m BLC data without mask COFig.6. Full-energy peak fective area of SPI telescope using all

rected for the mask absorptiot), (125 m BLC data with maske} and ) : - T g
8 m ESTEC data with mask{. For detector 0, the disagreement be(_events (SEME). This curve is representative of the in flighffee

tween the curves shows theffiiulty of alignment device modelisa- tive area for an on-axis source. We compare it to the resporase
tion y 9 trix before the launch (release 1, Nov. 2002) and after thadh (re-

lease 3, July 2003).

also by the alignment device. Note that above 2 MeVdhe For imaging, Eq. (6) is not fully valid for ME. In this case,
sorption values have been extrapolated. the number of the detector where the photon had its first in-
The dficiencies computed from on-axis 8-meter sourGgraction can be known only with a probabilify < 1. The
data analyses for the detectors 0 and 3 were corrected for @b-= p) fraction is attributed to other pixels of the mask (closed
sorption due to the mask support (Fig. 5). For detector 3etheyr open), and so the real MEfeiency is always less than
efficiencies are in good agreement with thi@ogencies ob- (ME camera giciency)x (mask absorption corrections)
tained with the mask installed at ESTEC and at BLC using We have Compared the measurdi@etive areas of the SPI
the 125-meter source data. Thus, for an unshadowed detgfescope to those found in the SPI Imaging Response Files
tor, the correction method can be applied. For detector @wWH|RFs), see Fig. 6. Here we have limited our comparison to
the source is on axis, the presence of the alignment devicegie on-axis full-energy peakffective areas. The IRFs used
the PSAC and the mask complicates tfieceency calculation. in the ISDC data analysis pipeline have been simulated using
Below 1 MeV, we adjusted the correction (Sanchez et al. P0G3 GEANT-based software package (Sturner et al. 2003). Note
to fit the BLC and ESTEC measurements. that the version of the IRFs released in November 2002 have
Let M, (E) be the mask support transmission for the illumisubsequently been corrected at low energies using cadibrat
nated detectorsyl,(E) the mask element transmission multidata. The total fective area is about 125 énat 100 keV
plied by the mask support transmission for the shadowed ongsd 65 crd at 1 MeV.
For SE,M;(E) is the transmission of the element i of the mask
at the energ\ for the detector (M;(E) = M.(E) or M,(E)). ) o
For SE we correct thefléciency for each detector. For ME weB- Imaging capabilities

correct the global camerdfiiency obtained in Sect. 5.3 byThe |ong-distance source tests were designed to verifyahe c
the global mask absorption. The totdlleztive arealer of the  apijities of the entire instrument in the imaging mode, rée

telescope is then: sponse matrix derived from Monte Carlo simulations, and the
18 performance of the instrumégabftwargresponse matrix com-
A = Z ASE(E) x M;(E) bination. For_125 m, the beam/dlvergence was akgltand
— the angular size of the source¥’.
A, A,
+AYE(E) x | ZEML(E) + ML (E) ©®) . . .
A A 6.1. Angular resolution and Point Spread Function

ASE(E) is the dfective area of detectorfor the SE,AME(E)is  The angular resolution and Point Spread Function (PSF) of
the cameraféective area for the MEA,, A, andA are the total an instrument such as SPI is a function not only of the char-
geometric area of the illuminated detectors, of the shadowacteristics of the instrument but of the sequence of point-
detectors and of the whole camera. In the case of a sourcemays (the “dithering pattern”) used and the image recon-
axis at infinity, A, = 2409 cn?, A, = 2674 cn? and A = struction technique adopted. Here we take the PSF to be
5083 cn?. the response in an image obtained by correlation mapping
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Fig. 7. The PSF determined from measurements offéedint sources from an assumed displaced source position. The line cametspto
at 125 m. Each curve is the mean wbss-sections through the re-2.5/N,.
sponse in two orthogonal directions; a background levebleas sub-

tracted from each and the curves normalized to the same igihth F
The meanFWHM is 2.558. (**'Am: 60 keV; ¥’Cs: 662 keV:5°Co: 06
1332 keV;?*Na: 2754 keV). [ ]

0.4

0.21—

(Skinner & Connell 2003) to a point source obsereedord- £ ool ]
ing to a specific dither pattern. We then take as the angular i 1
-0.

resolution the full width at half maximuni-WHM) of this re- b
sponse. Figure 7 shows some results. o4l ]
Given that the hexagonal mask elements are 60 mm “across 1
flats” and that the mask-to-detector distance is 1710 mm, the °°F .
expected angular resolution is 2.But because of the finite 10 05 o -05 -0
detector spatial resolution, ti&VHM will be larger. Although
the detector pitch is equal to the mask element size, the @gy. 9. Maximum entropy image in the 1173 ké¥Co line shows the
tectors are somewhat smaller (56 mm). This gives an expectagability of the instrument to separate sources closertti@angular
FWHM of about 2.5. The measured values are consistent witlesolution, where the signal-to-noise ratio is good. Therees are
predictions. TheeWHM does not vary significantly with en- separated by°1

ergy for the sources used (59-2754 keV). 6.3. Source separation capability

(deg)

) o o Even if the angular resolution is about 2.%ne can distin-
6.2. Single source localisation precision guish sources separated by less than this angle if data have a

. . cﬁood signal-to-noise ratio. The BLC calibration runs wezre r
The source location accuracy depends on the signal-t@n ? . o . .
stricted to single sources, but it is possible to combinetitita

ratio, N, of the measurement as well as the angular resoluti&gm runs at diferent source angles to emulate data for dou

of the instrument. Some analysis results of the analysis s le sources. Figure 9 shows Spiskymax (Strong 2003) image
ware Spiros (Connell et al. 1999; Skinner & Connell 2003) a}er sources .se garated b dsin pthey1173 keV/ "Ee of°Co 9
shown in Fig. 8. The signal-to-noise ratio of the BLC data P y 9 . g

he source are clearly separated, thus showing that SPlein t

extremely high. It is important to verify the performancatw . . . . .
values ofN, more representative of flight values. To do this'e"Y high signal-to-noise regime of BLC, is able to resolve

random subsets of events were taken. These subset were t%o?-suréocizz :Il|t Iﬁ?c?(t)r?c?i gg?}sse:zesggr%eed ae?;zci)trrr]ntgr?clgvv\(/ﬁlr r?é?;;s:
diluted by adding increasing amounts of Poisson-disteitut 9 P

noise. We found that the position accuracy does not incregseeacmeved'

when the signal-to-noise ratio exceeded 50-100his sug-

gests that th_ere are systematiieets, Whigh _Iimi? the accuracy 7. Anti-Coincidence System performance

to >2.5. This could be due to uncertainties in the telescope

stand alignment, which are about that level. Assuming that tA threshold calibration was performed using two radioactiv
reference axis was displaced from the source direction bysaurces Hg: 279 keV; '¥Cs: 662 keV) placed close to
fixed 2.8, the residual errors suggest that the intrinsic limit afach of the 91 BGO crystals. The redundant cross-connaction
the instrument may be about five times lower (filled symbolshetween pairs of crystals, PMTs (photomultiplier tube) and
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the Compton background under the lines and the dead time.
Current in-flight variations are about 10 K. They are per-
manently monitored so that thesdfeets could be further
quantified.

o T e B 8. Background lines
S i e e e S We produced a catalogue of all theray lines detected by
o : SPI on the ground (Table 3) by summing over all of the
0 ' 100 200 300 w0 background data. Some never before observed very-high en-

Energy (keV) ergy lines were detected. These lines are also visible in the

Fig. 10. For PMTy(solid), E, = 100 keV anda = 50, for Ep = 1747keV spectra, but not in tf, = 550 keV ones. A

PMT,(open), 120 keV andv10. These curves illustrate the lardié- careful stugiy _of BLC_environment excluded any kind of non-
ferences between ACS crystals and PMTs combinations. natural emission during our background tests. A complemen-

Permeability (%)

tary test of 3 10° s using an isolated standard Ge detector did
2 not produce these lines. So their observation in the SPI-back
‘ ‘ ‘ ground spectra must be related to the presence of low energy
or thermal neutrons and the Ge detector array structureeof th
camera.

During background measurements, the neutron flux comes
mainly from the spallation of SPI materials by cosmic rays.
Thermal neutron capture for Ge isotopes has been studied in
details by Islam et al. 1991. They give the neutron separatio
energiesSn("*Ge) = 74159 keV, S,("“Ge) = 101963 keV,
Sn("°Ge) = 65052 keV. Lines are detected in SPI at these en-
ergies, but the most striking feature is that the 10 196 ka¥ |i
corresponds to a forbidden transition betweenShéevel and
the ground state.

10

10 ‘ ‘ ‘ ‘
-180 -150 -100 -50 0 50
Angle (°)

Fig. 11. ACS permeability as a function of the angle from the axis A simulation of some of the numerous possible cascades
(BLC, *"Cs source) in the de-excitation of*Ge nuclei showed that such a line can

only be observed due to the summation dfetient transitions

electronics give a broad threshold function, which carape of the cascade by at least two detectors close to one another,

proximated by i.e. in coincidence. On the other hand, the line correspandi
to Sn("3Ge) = 67829 keV is not observed, but a 6717 line is.
1 —+00 € ’7E)2 . . . .
E, Eq) = e 578 dE 7) This line corresponds also to the summation of transitibos,

wheres is the probability that a-ray with energyE exceeds
the threshold energ§y,. A relationo(E) = a x VE has been
assumed (Fig. 10).

This has an significantkct on two main characteristics of th
ACS:

only down to the 67 keV level of the isomerié™Ge which
decays independently with a lifetime of 0.499 s.

The determination of line origins is necessary to undedstan
the SPI camera behaviour in space, where neutron and spalla-
tion induced lines will &ect the observations. The relative in-
fensities obtained in the ground calibration can then bel use
Svhen subtracting the background from astrophysical data.

o(E) x V2r 8 Ein

The light yield of BGO crystals varies with the temperatur

the self-veto fect is the rejection of true source counts by _
the anticoincidence shield, due to Compton leakage frata Conclusion
th_e camera. It decreases when the ACS threshold ENCEP will be able to detect nuclear astrophysics lines antirton
raises as more scattered events are accepted. For a det%ctzjt%r The total ective area of SPI was found to 5400 cn?
located on the edge of the camera, the influence is Iargﬁrthé energy range 40 keV to 300 keV with a maximum of
than for an nnerone. . . 136 cnt at 125 keV. At 1 MeV the resolution of the instrument
the veto-shield permeability is the fractiomgfays, which ~2.5 keV with an @ective area ok-65 cn?, (at 511 keV:
go through the ACS shield undetected and then hit a €8 Cn.,?_ at 1.8 MeV: 52 crd) ' '

detector. If a strong source is outside the field of view, it wi )
be imagedthrough the structure of the veto shield, which The angular resolution of SP1 was found to be roughly 2.5

will act as a kind of mask (Fig. 11) and it has been shown that SPI will be able to resolve sources
e with a separation of°land probably less.

These two ACS fects will modify the in-flight sensitivity of Using ground calibration data and GEANT simulations,
the telescope: variations of temperature on the orbit Mid@ we derived an absolute calibration of the SHeetive area.
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Table 3.Background environment lines observed by SPI in absenceuséss.

Energy Nuclide Emission Half-life Others gammas Origin Fluxeg
(keV) probability (%) (keV) (%) shH
46.5 210pp 4.05 223y 238 series (226Ra) 0.276
59.5 241am 36.0 4322y 0.094
63.3 2341 45 24.1d 238 series (226Ra) 0.365
66.7 7amGe 100 0.499 s activation -
72.8 Pb X-ray [100] 75.0[100] fluorescence K 0.765
75.0 Pb X-ray [60] 72.8[60] fluorescencerk 0.822
75.0 2087) 3.6 3.053m 2614.6(99.8) fast neutron activation 0.8
84.8 2087) 1.27 3.053m 2614.6(99.8) fast neutron activation -
84.9 Pb X-ray [35] 75.0[100] fluorescencgK -
87.3 Pb X-ray [8.5] 75.0[100] fluorescencgX -
93.3 2287¢ 5.6 6.15h 911.2(29.0) 232Th series 0.696
1438 235y 10.9 7x 108y 185.7(57.2) natural 0.132
162.7 235y 4.7 7x 108y 185.7(57.2) natural 0.090
185.7 235y 57.2 7x 168y 143.8(10.9) natural 0.835
186.1 226Ra 3.28 1600y 238y series 0.835
198.3 7amGe 100 0.499s activation 0.033
205.3 235y 4.7 7x 1%y natural 0.086
209.4 2287¢ 4.1 6.15h 911.2(29.0) 232Th series -
238.6 212pp 436 10.6 h 300(3.34) 232Th series 0.753
240.8 224Ra 3.9 3.66d 232Th series -
269.4 223Ra 13.6 235 series 0.014
270.3 228 ¢ 3.8 232Th series -
295.1 214pp 19.2 26.8m 3351.9(35.1) 238 series (226Ra) 0.176
300.0 212pp 3.34 10.6 h 238.6(43.6) 232Th series 0.044
338.4 2287¢ 12.4 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.124
351.9 214pp 37.1 26.8m 285.1(19.2) 238 series (226Ra) 0.323
409.6 2287¢ 22 6.15h 911.2(29.0) 232Th series -
432.8 212g; 6.64 11h 727.2(6.65) 282Th series -
463.1 2287¢ 4.6 6.15h 911.2(29.0) 232Th series 0.011
510.8 2087) 22.8 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series -
511.0 many annihilation & /e~ -
569.6 - 0.125
583 2087) 84.5 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series 0.100
609.3 214gj 46.1 19.9m 1120.3(15.0) 238 series (226Ra) 0.137
661.7 37cs 85.1 30.17y - 0.016
665.5 214g; 155 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.015
726.8 228p¢ 0.62 6.13h 911.2(29) 232Th series -
727.2 212g; 6.65 11h 1620.7(1.51) 232Th series 0.085
755.3 228p¢ 1.32 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.008
766.4 214g; 483 19.9m 609.3(46.1) fissiofiqzr) 0.066
766.4 234py 0.29 0.79s 1001.0(0.83) 238 series 0.125
784.0 127gp 145 3.85d 685.7(35.3) fission 0.037
794.8 2287¢ 4.6 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.021
834.8 54Mn 99.98 312.3d charged particle reaction 0.02
860.6 208T) 12.52 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series 0.025
904.3 214g; 0.1 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.318
904.3 2287¢ 0.89 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.318
911.2 228p¢ 29.0 6.13h 969.0(17.4) 232Th series 0.320
934.1 214g; 3.1 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.014
964.6 2287¢ 5.8 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.225
969 2287¢ 17.4 6.13h 911.2(29) 232Th series 0.259
1001.0 234pg 0.83 0.79s 766.4(0.29) 238y series -
1063.6 - 0.059
1120.3 214g; 15 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.107
1155.2 214g; 1.7 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.011
1237 214g; 5.96 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.043
1281 214g; 1.48 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.010
1292 - 0.004
1377 214g; 4.15 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.050
1401.5 214g; 1.39 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.010
1408 214g; 251 19.9m 609.3(46.1) 238 series (226Ra) 0.020
1460.8 40K 10.67 128x10°y - natural 2.056
1492 - 0.015
1496 228 1.05 232Th series 0.009
1508 0.027
1580 2287¢ 0.71 232Th series 0.012
1764.5 214g; 16.07 238 series (226Ra) 0.229
2614.4 2087) 99.79 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series 0.545
3197.0 2087) 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series 0.011
3475 2087) 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series
3708.1 2087 3.053m 2614.6(99.8) 232Th series <0.001
6129.2 160 - <0.001
6505.2 SGe 74Ge(ny) <0.001
6716.5 BGe 2Ge(ny) <0.001
7415.9 iGe 0Ge(ny) 0.001
7631.7 57Fe 56Fe(ny) <0.001
7645.5 57Fe 56Fe(ny) <0.001
10196 T4Ge 3Ge(ny) <0.001
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Abstract

The wind-accreting X-ray binary pulsar Vela X-1 has been observed during the
two INTEGRAL Core Program observations of the Vela region in June-July and
November-December 2003.

Preliminary results on time averaged and time resolved spectra of INTEGRAL/SPI
for the two observation epochs are presented. Time averages have been used in or-
der to increase the signal to noise ratio, but cyclotron line features expected at
~20-25 keV and ~53 keV are not clearly detected in the INTEGRAL/SPI spectra.
This work shows that the detection of cyclotron feature as given in [11] should be
taken with caution due to background modelling uncertainties. Further work using a
better in-flight energy calibration and background monitoring is planed to improve
the analysis.

Key words: Vela X-1, pulsar, cyclotron lines, INTEGRAL, SPI.

1 Introduction

Vela X-1 (4U 0900—40) is an eclipsing high mass X-ray binary with an or-
bital period of 8.96437 days [2] at a distance of ~2.0 kpc [19]. This system
is composed of a B0.5Ib supergiant (HD 77581) and an accreting magnetized
neutron star. The accretion on the neutron star is provided by the wind of its

Preprint submitted to Elsevier Science 2 November 2004



companion emitting 4x10~* My /yr [18]. The optical companion has a mass
of ~23 My and a radius of ~30 R; while the neutron star mass is estimated
to ~1.8 My, [2] with a spin period of ~283 s [15]. Both the spin period and its
derivative vary erratically between two measurements as expected for a wind
accreting system.

The typical X-ray luminosity of Vela X-1 is ~4x103¢ erg/s, but both sudden
flux reductions to less than 10 % of its normal value [6, 14, 12] and flaring
activity [8, 5, 12] have been observed in the past. The broadband X-ray spec-
trum of Vela X-1 has the typical shape of an accreting pulsar spectrum with
a power law continuum at low energy and an exponential cutoff at higher en-
ergies. A cyclotron resonant scattering feature (CRSF) at ~55 keV was first
reported from observations with Mir-HEXE [9]. Makishima et al. [16] and
Choi et al. [3] reported a weak absorption feature at ~25 keV using Ginga
data. This low energy feature has been disputed by BeppoSAX observations
[20] but supported by phase resolved analysis of Mir-HEXE [10] and RXTE
data [13].

2 INTEGRAL/SPI observations of Vela X-1

The spectrometer SPI [24] onboard INTEGRAL, ESA’s latest gamma-ray
satellite launched in October 2002, has high spectral resolution in the 20 keV
to 8 MeV energy band. According to [1], at the energy of 25 keV and 50 keV
where CRSF are expected, the corresponding effective area is respectively
50 cm? and 107 cm?, while the energy resolution is 1.6 keV for both lines. The
line sensitivity for an observation time of 10® s yields 7x107® ph cm? s~! and
5%107° ph cm? s™! respectively [21, 7], assuming a stable background and
taking into account statistical errors only.

During INTEGRAL’s first year core program, the Vela region has been ob-
served during two campaigns, in June-July 2003 (revolutions 81 to 88) and
November-December 2003 (revolutions 137 to 141) corresponding to an expo-
sure time of ~2.44x10% s, where the dead time of 11.2 % has been taken into
account. The data during the periods of solar flares as well as the pointings
just before or after the crossing of the radiation belts are excluded, reduc-
ing the available live time to ~1.96 Ms. Furthermore the Vela X-1 pulsar is
eclipsed by its companion during one third of the time. Those phases are re-
moved in order to improve the signal from the pulsar. Therefore, the effective
observation time available for Vela X-1 spectral analysis is ~780 ks. For the
available time, the line sensitivity decreases to 8.5x107° ph cm? s7! at 25 keV
and to 6x107° ph cm? s7! at 50 keV.



3 Data analysis

For the Vela X-1 spectra extraction with SPI, the data reduction was per-
formed using the OSA / release of the scientific analysis software (with one
calibration file for each revolution) provided by the ISDC! [4]. The back-
ground was modelled using as an activity tracer the rate of events saturating
the Ge detectors (GEDSAT). Spectra from the source located at Vela X-1 po-
sition were extracted with the standard SPI reconstruction software SPIROS
[22]. Those spectra are fitted by a NPEX (Negative and Positive Exponent)
model proposed by Makishima et al. [17]. Fig. 1 shows the Vela X-1 spectrum
obtain with SPI averaged over all observations. If this spectrum is fit by a
sole NPEX model (without CRSF), a deviation seems to appear centered at
the energy of ~52 keV (Fig. 3), which could be interpreted as being the sig-
nature of a CRSF [11]. However, a strong instrumental background line at
53.44 keV is present in the raw spectrum acquired by the Ge detectors before
source extraction. Indeed Ge nuclei in the detectors are activated by cosmic
rays, producing ™Ge isotopes, which decay via the reaction “™Ge(IT)™Ge
and emit photons at the observed background line energy. Therefore the in-
terpretation of the deviation at ~52 keV between the data and the NPEX
model does not allow to draw any firm conclusion concerning the detection of
a CRSF, unless a more refined background model is used.

In order to perform a detailed timing analysis, not foreseen in the standard
SPI software, specific tools have been developed to extract Ge detector events
together with their time, and build folded light curves of the Vela X-1 pulsar
using the XRONOS software. Those folded light curves are shown in Fig. 2 for
the June-July observation in several energy bands (20-40 keV; 30-40 keV; 40-
60 keV; 20-60 keV). In order to increase the signal to noise ratio, we selected
data from the phases corresponding to the two main pulses (A, B) in the 20-
60 keV energy band of the June-July observation. Figures 3 & 4 show the phase
resolved spectra for two different binnings between 20 keV and 70 keV. Using
the fine binning (Fig. 4) removes considerably the feature which remained
previously at 50 keV with the coarse binning (Fig. 3).

Notice that during revolution 140 an intense flare of the Vela X-1 source was
observed, increasing the average luminosity by a factor of ~10 [23] leading to
a flux of ~5 Crab. A study of the SPI spectra just before and during this large
flare has been performed in [11] and it shows that CRSF feature detection can
not be established due to the short integration time.

L ISDC web site: http://isdc.unige.ch



4 Discussion

The cyclotron-like feature presented in this paper should be carefully inter-
preted because its presence can equally well be explained by an insufficiently
precise modelling of the background in SPI. Furthermore, the corresponding
residual seems to depend on the binning chosen, which also emphasizes the
influence of low statistics.

A refined analysis is in progress. Some improvements are expected when using
a better energy calibration, flux reconstruction and background modelling.
The outcome could be a better characterization of the Vela X-1 cyclotron
feature by INTEGRAL/SPI observations.
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Abstract

The INTEGRAL/SPI spectrometer was designed to observekihanghe energy band of 20 keV to
8 MeV. The specificity of instrument SPI rests on the excékgrectral resolution (2.3 keV with 1 MeV)
of its detecting plan, composed of 19 cooled germanium alystovering an effective area of 508 tm
The use of a coded mask, located at 1.7 m above the detectiarepkures to it a resolving power of
2.5 degrees.

The aim of this thesis, begun before thNrTEGRALlaunch, is made up of two parts. The first part
relates to the analysis of the spectrometer calibratioa.dBhe objective was to measure and check the
performances of the telescope, in particular to validateuktions of thelNTEGRALSPI instrument
response. This objective was successfully achieved. Trhasysis also highlights the presence of a
significant instrumental background noise. Whereas, thengkpart concentrates on the data analysis of
the Vela region observations.

| have approached two astrophysical topics dealing with:

e the search for radioactive decays lines of titanium-44 cWiis produced by explosive nucleosyn-
thesis, in the supernova remnant of Vela Junior and,

e the search of cyclotron resonance scattering featurectgeowards 25 keV and 52 keV in the
accreting pulsar spectrum of the x-ray binary star Vela X-1.

Putting forward the hypothesis that the result obtainegipusly by COMPTEL is correct and con-
sidering the no-detection of the titanium-44 lines by SR}, give a lower limit at 4500 km's" for the
ejecta velocity from Vela Junior. The analysis on the reseaf the cyclotron lines have shown that the
results are very sensitive to the instrumental backgrolihdrough studies will be necessary to guarantee
an unambiguous detection of these lines.

Résumeé

Le spectrometrtNTEGRALSPI a été concu pour observer le ciel dans la bande d’érdedie keV a
8 MeV. La spécificité de l'instrument SPI repose sur I'exeete résolution spectrale (2,3 keV a 1 MeV)
de son plan détecteur, composé de 19 cristaux en germanfunidi® couvrant une surface utile de
508 cnt. Lutilisation d’'un masque codé, placé a 1,7 m au-dessuslau ge détection lui assure un
pouvoir séparateur de 2,5 degrés.

Ce travail de thése, débuté avant le lancemeNTEGRAL se décompose en deux parties. La pre-
miére partie concerne I'analyse des données d'étalonnagpeattromeétre. L'objectif était de mesurer et
de vérifier les performances du télescope, mais surtoutldkerées simulations de la réponse instrumen-
tale deINTEGRALSPI. Cet objectif a été atteint. Cette analyse met aussvielerice la présence d’'un
bruit de fond instrumental important. La deuxieme partieartf a elle, se concentre sur le traitement de
données issues d'observations dans la région des Voiles. thématiques astrophysiques sont abordées,
par la recherche :

— de raies de décroissance radioactives du titane-44, ététeenucléosynthése explosive, dans le

vestige de supernova de Vela Junior et,

— de raies d’absorption cyclotron attendues vers 25 keV k&¥ans le spectre du pulsar accrétant

de I'étoile binaire X, Vela X-1.

A ce stade, sur la base des résultats obtenus précédemmeDOMPTEL, la non-détection des
raies du titane-44 par SPI implique une limite inférieuret860 kms~! sur la vitesse des éjecta de Vela
Junior. En ce qui concerne Vela X-1 et la recherche des rggstoon, il est montré que les résultats sont
trés sensibles au bruit de fond instrumental. Des étudssplprofondies seront nécessaires pour garantir
une détection sans ambiguité de ces raies.
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