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Résumé

Le %Fe présente un intérét particulier en astrophysique nucléaire. En effet, la récente
observation de ses raies gamma caractéristiques par les satellites RHESSI et INTEGRAL
permet d’accéder au flux total de ©°Fe intégré sur toute la Galaxie. De plus, I'observation
d'un excés de %Ni (noyau-fils du %°Fe) dans les grains pré-solaires fournit des contraintes
sur les conditions de formation du systéme solaire primitif. Cependant, les sections effi-
caces de certaines réactions intervenant dans la nucléosynthése du ®°Fe et incluses dans les
modeéles stellaires présentent encore des incertitudes. C’est le cas notamment de la réaction
60Fe(n, )% Fe qui est responsable de la destruction du °Fe. La section efficace totale de
cette réaction peut étre divisée en deux parties : la composante directe, impliquant les
états situés sous le seuil de séparation neutron du 5'Fe, et la composante résonante.

Nous avons amélioré les connaissances spectroscopiques du ' Fe afin d’évaluer la con-
tribution de la capture directe au taux de la réaction ®*Fe(n, )% Fe. Pour cela, nous avons
étudié la réaction %°Fe(n,y)%'Fe par la réaction de transfert d(®Fe,py)%'Fe a 'aide du
dispositif expérimental CATS/MUST2/EXOGAM sur la ligne LISE au GANIL. L’analyse
en DWBA des distributions angulaires expérimentales des protons a permis d’extraire les
moments angulaires et les facteurs spectroscopiques de différents états du 6'Fe identifiés et
peuplés sous le seuil de séparation neutron. Une comparaison des résultats expérimentaux
obtenus pour le ' Fe avec ceux de noyaux similaires et avec des calculs modéle en couches
a également été effectuée.

Abstract

60Fe is of special interest in nuclear astrophysics. Indeed the recent observations of
60Fe caracteristic gamma-ray lines by the RHESSI and INTEGRAL spacecrafts allowed to
measure the total flux of ®*Fe over the Galaxy. Moreover the observation in presolar grains
of an excess of the daughter-nuclei of 50Fe %ONi, gives constraints on the conditions of
formation of the early solar system. However, the cross-sections of some reactions involved
in %9Fe nucleosynthesis and included to stellar models are still uncertain. The destruction
reaction of %9Fe, ®Fe(n, v)%1Fe, is one of them. The total cross-section can be separate into
two contributions : the direct one, involving states below the neutron separation threshold
of 6'Fe, and the resonant one.

We improved %1Fe spectroscopy in order to evaluate the direct capture part of the
60Fe(n, v)®'Fe reaction cross-section. ®°Fe(n, )% Fe was thus studied via d(®°Fe,p~y)%Fe
transfer reaction with the CATS/MUST2/EXOGAM setup at LISE-GANIL. DWBA ana-
lysis of experimental proton differential cross-sections allowed to extract orbital angular
momentum and spectroscopic factors of different populated states identified below the
neutron threshold. A comparison of experimental results for ' Fe with experimental results
for similar nuclei and with shell-model calculations was also performed.
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Introduction

Dans les années 1970, la détection du rayonnement gamma issu des radio-isotopes
présents dans la Galaxie devint possible. En effet, il a fallu attendre ’envoi de bal-
lons dans les hautes couches atmosphériques, puis de satellites dans ’espace pour
détecter les premiéres raies gamma, puisque I’atmosphére est opaque a ce type de
rayonnement. Les premiéres raies gamma a avoir été observées sont les raies carac-
téristiques de la décroissance de 1'?Al, dont une cartographie a pu étre réalisée grace
a l'instrument COMPTEL a bord du satellite CGRO. Récemment, les raies carac-
téristiques de la décroissance radioactive du ®Fe 4 1.173 MeV et 1.333 MeV ont été
détectées par les satellites RHESSI et INTEGRAL, confirmant que la nucléosyn-
thése de cet isotope est toujours active de nos jours. La comparaison des quantités
de Fe observées avec les prédictions des modéles stellaires permet de contrdler la
fiabilité des modéles stellaires et notre compréhension des sites astrophysiques. Ces
observations dans le domaine des gamma permettent en effet d’accéder directement
aux abondances des produits de la nucléosynthése a I’ceuvre dans les étoiles, et ainsi
de vérifier la validité des modéles stellaires.

Le Fe a également été observé dans les grains pré-solaires par 'intermédiaire des
noyaux-fils issus de sa décroissance radioactive. Effectivement, des techniques de sé-
paration isotopique se sont développées durant ces 30 derniéres années. Ces méthodes
permettent d’analyser la composition isotopique des grains météoritiques. D’autres
radio-isotopes tels que le 1°Be, 1'2°Al, le 'Ca ou le *Mn ont ainsi été mesurés. La
détection de ces radio-isotopes a durée de vie relativement courte (< 100 millions
d’années) devant les échelles d’évolution chimique de la Galaxie (~ quelques mil-
liards d’années) a de nombreuses implications sur le contexte astrophysique de la
formation du systéme solaire primitif.

Ces progrés concernant les techniques observationnelles doivent étre suivis par
une meilleure connaissance des sections efficaces des réactions mises en jeu lors
des processus de nucléosynthése. En effet, certaines réactions nucléaires liées a la
nucléosynthese du “Fe, telles que ses réactions de production **Fe(n,y)®Fe, de de-
struction %Fe(n, v)%! Feainsi que le temps de vie du ®Fe impliquent dans les modéles
de grandes incertitudes sur les quantités de °Fe éjecté dans le milieu interstellaire.
Réduire les incertitudes nucléaires permet d’avoir plus confiance dans les taux de
réaction utilisés par les modéles et de se concentrer sur les paramétres astrophysiques
des modéles stellaires les moins bien maitrisés, tels que le transport radiatif de

11



matiére ou la convection. La section efficace de la réaction *Fe(n,y)%Fe n’a jamais
été mesurée expérimentalement, les différentes mesures de la durée de vie du “Fe
ne sont pas en accord, et la section efficace de la réaction °Fe(n, )% Fe est en-
core mal connue. Cette derniére réaction procéde par deux mécanismes : la capture
résonante, impliquant les états situés au dessus du seuil, et la capture neutronique
directe, concernant les états excités du %' Fe situés sous le seuil de séparation neutron.

Pour évaluer la contribution directe de la section efficace “Fe(n,~)5'Fe et
ameéliorer les connaissances spectroscopiques du ®'Fe, nous avons donc décidé d’u-
tiliser la méthode de transfert d(°°Fe, py)®' Fe qui consiste a envoyer un faisceau de
Fe produit auprés de la ligne LISE du GANIL sur une cible de CD,. Cette mesure
est également I'occasion d’améliorer les connaissances spectroscopiques du 5'Fe, qui
n’ont jamais été mesurées par réaction de transfert.

La premiére partie de ce manuscrit sera consacrée a exposer I'importance de ’ob-
servation du °Fe dans le contexte général des modéles stellaires, ainsi qu’a donner un
aper¢u des connaissances associées a la réaction °Fe(n,v)%'Fe et a la spectroscopie
du %'Fe. Dans un deuxiéme temps, le dispositif expérimental utilisé pour cette ex-
périence sera décrit. Ensuite, I’analyse des données associées a chacun des détecteurs
du dispositif expérimental sera présentée. Le processus d’identification des états ainsi
que 'extraction des distributions angulaires associées sera exposé. Enfin, dans une
derniére partie, I’analyse en DWBA des distributions angulaires expérimentales ainsi
que 'extraction des moments angulaires et des facteurs spectroscopiques correspon-
dant a chaque état sera décrite. Une comparaison des résultats expérimentaux a des
calculs de type « modéle en couches » sera également effectuée.
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Chapitre 1

Problématique du “Fe et motivation
astrophysique

Dans ce chapitre, différents aspects liés & la nucléosynthése stellaire et en particu-
lier & la nucléosynthése du Fe sont détaillés. L’intérét d’étudier les radio-isotopes
plutot que les éléments stables est mis en avant. Les différents types d’observa-
tions du %°Fe sont passés en revue. Enfin, le statut expérimental de la réaction
OFe(n, )% Fe et I'intérét de notre mesure sont présentés.

1.1 Introduction a la nucléosynthése stellaire

1.1.1 Les « conditions initiales » de la nucléosynthése stellaire

Les différentes étapes d’évolution ainsi que le destin final d’une étoile sont es-
sentiellement gouvernés par sa masse initiale M et sa métallicité Z (i.e. la fraction
de masse initiale d’éléments plus lourds que I’'He). En pratique, les masses et mé-
tallicités des différentes étoiles sont données en unité de masse et de métallicité
solaires !.

On sait que les étoiles se forment suite a 'effondrement gravitationnel d’un nuage
moléculaire. Or, en fonction de la composition du milieu interstellaire au moment de
la formation de I’étoile, sa composition initiale est différente. En effet, les étoiles des
générations précédentes ont contribué¢ a ’enrichissement du milieu interstellaire, par
perte de masse liée aux vents stellaires (pour les étoiles de type Wolf-Rayet ou AGB)
ou lors de phases explosives (supernovae, novae). Les nouvelles étoiles profitent donc

1. On note My = 1.9891 x 1030 kg la masse du Soleil et Zg = 0.02 sa métallicité.
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Chapitre 1. Problématique du ®Fe et motivation astrophysique

de cet enrichissement et leur métallicité initiale est plus élevée que celle des étoiles
des générations précédentes (voir Fig. 1.1).

Milieu Lo .
/imersteuaire FIGURE 1.1 — Cycle d’enrichissement du mi-
lieu interstellaire qui permet la création d’é-
Vents et Formation toiles dont la métallicité est de plus en plus

explosions d'étoiles L, . . . . oo
stellaires élevée grace a la contribution des étoiles
\ / des générations précédentes. Une partie de la
Evolution stellaire matiére synthétisée par ces étoiles ne participe

et nucléosynthése

pas a l'enrichissement du milieu interstellaire

v (naines blanches, étoiles a neutrons ou trous

Naines blanches, noirs),
Etoiles a neutrons,
Trous noirs

En général, les naines blanches (résidus inertes des étoiles peu massives
M < 8My), les étoiles a neutrons et les trous noirs (apparus a l'issue de 1'ex-
plosion d’une supernova) ne participent plus a cet enrichissement. Cependant, dans
certains cas, les naines blanches font partie d’un systéme binaire et sont liées & une
étoile dite « compagnon ». Des phénoménes d’accrétion de 1’étoile compagnon a la
surface de la naine blanche se produisent alors, conduisant & des explosions ther-
monucléaires (novae ou supernovae de type Ia) qui contribuent a l'enrichissement
du milieu interstellaire.

Afin de reproduire les abondances observées des éléments et isotopes, des modéles
stellaires fiables de tous les sites astrophysiques cités précédemment sont nécessaires,
et Penrichissement progressif du milieu interstellaire par les étoiles des générations
précédentes doit étre pris en compte.

1.1.2 Production des différents éléments et isotopes au sein
des étoiles

Au sein d’une étoile, les réactions thermonucléaires dégagent de I’énergie qui
induit une pression tendant a4 son expansion et donc a une diminution de sa tem-
pérature, alors que la gravité tend a contracter ’étoile et tend donc & augmenter sa
température et sa densité. On parle d’équilibre hydrostatique au sein d’une étoile
lorsque que les forces de pression et de gravité se compensent. Les différentes phases
de combustion nucléaire sont entrecoupées par des phases de contraction gravita-
tionnelle qui font augmenter la densité et la température de 1’étoile, ce qui relance
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1.1. Introduction & la nucléosynthése stellaire

les réactions nucléaires dans la phase hydrostatique suivante [Arno 00].

Au cours de son évolution, une étoile commence par la combustion de I’hydrogéne
(H), qui représente la plus grande partie de sa composition initiale, pour former
un cceur d’hélium (He). Lorsque la quantité d’hydrogéne dans le coeur de étoile
diminue, ’énergie nucléaire dégagée diminue également. La pression devient alors
trop faible pour compenser la gravité et 1’étoile se contracte. Si celle-ci est assez
massive, la contraction du ceeur d’hélium conduit a une augmentation suffisante de
la température pour relancer les réactions nucléaires : il y a alors combustion de
I'hélium. Les étoiles les plus massives (M 2 8M) continuent leur évolution par les
combustions successives du carbone, du néon, de 'oxygene puis du silicium, jusqu’a
former un ceeur de fer [Arno 00]. Les différentes phases de combustion sont de plus
en plus courtes, et les densités et les températures mises en jeu augmentent (voir
Tab. 1.1). On parle souvent de structure en « oignon » pour décrire les étoiles en
phase de pré-supernova, les couches de combustion successives étant réparties de
facon concentrique autour du cceur de fer.

Combustion H He C Ne O Si
Température centrale (K) 6 x 107 2 x 108 9 x 10% 1,7x 107 | 2,3 x 107 | 4 x 10°
Densité centrale (g/cm?) 5 700 2 x 10° 4 x 10° 107 3 x 107
Temps caractéristique 7 x 10% ans | 5 x 10° ans 600 ans 0.5 ans 6 jours 1 jour
Principaux produits de la He C, 0 O, Ne, Mg | O, Mg, Si Si, S Fe
combustion

TABLE 1.1 — Les différentes phases de combustion d’une étoile de 25 M, a géométrie
sphérique [Arno 00].

Lorsque les réactions de fusion deviennent endo-énergétiques et demandent trop
d’énergie pour pouvoir se produire (au-dela du Fe), les réactions nucléaires s’arrétent
et I’énergie nucléaire n’est plus suffisante pour que la pression du gaz compense
la gravité : cela implique I'effondrement gravitationnel de 1’étoile. La densité et la
pression du coeur de Fe augmentent alors brusquement. Une onde de choc se propage
en retour, expulsant violemment les couches externes dans le milieu interstellaire :
on assiste a ’explosion d’une supernova dite « a effondrement gravitationnel » (de
type Ib, Ic ou II). Lors de cette phase finale, une partie des isotopes issus de la
combustion des différentes couches de 1’étoile est éjectée dans le milieu interstellaire
et d’autres isotopes sont produits : on parle alors de nucléosynthése explosive.

La durée de vie d’une étoile sur la séquence principale (MS) est inversement
proportionnelle & sa masse selon la relation simplifiee [Bohm 92] :

1010

t]\,{s = W ans (11)
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Le Soleil, qui sert ici de référence (1M ), vivra 10 milliards d’années. Les étoiles
auxquelles nous nous intéresserons par la suite sont les étoiles de masse intermeédiaire
(M ~ 0.6 — 8M) passant par une phase AGB et les étoiles massives (M 2 8M).
Pour donner un ordre d’idée, une étoile de 'ordre de 4 M, vivra environ 300 millions
d’années alors qu’une étoile massive de 25M, vivra seulement 3.2 millions d’années.

1.1.3 Les ingrédients des modéles stellaires

Notre compréhension de I'évolution et de la nucléosynthése stellaire passe par
le développement de modéles complexes cherchant & reproduire les abondances ob-
servées dans différents contextes (voir §1.3). Ces modéles s’appuient sur la combi-
naison de quatre éléments principaux :

— I’hydrodynamique,

— les taux de réactions (ov) qui conduisent & la génération d’énergie par les

réactions nucléaires et a la nucléosynthése au sein de 1'étoile,

— le transport radiatif au sein de 1’étoile,

— les propriétés thermodynamiques de la matiére.

Les nombreux phénomeénes de transport de matiére au sein d’'une étoile tels que
la convection, le mélange des différentes phases de 1'étoile ou la perte de masse
jouent un role crucial dans la nucléosynthése des éléments. Ces phénomeénes multi-
dimensionnels sont difficiles & modéliser et sont encore mal maitrisés. Ce sont les
incertitudes astrophysiques les plus importantes des modéles.

On s’intéressera ici plus particuliérement au réseau de nucléosynthése qui inter-
vient dans les modéles stellaires. Les ingrédients nucléaires concernent les masses, les
temps de vie des noyaux radioactifs et les taux des réactions nucléaires impliquées.
Le taux de réaction est défini par l'expression 1.2 [Rolf 88] a partir de la section
efficace o(F) de la réaction considérée.

(o) = (%)m W /0 " o (B)Eexp (—kBiT) dE (1.2)

ol i est la masse réduite des noyaux intervenant dans la réaction, kg la constante
de Boltzmann et 7" la température (en K) de I'environnement stellaire. II correspond
donc & la section efficace de la réaction considérée intégrée sur la distribution en
énergie des particules du milieu stellaire. Cette derniére est décrite par la distribution
de Maxwell-Boltzmann.

De nombreuses études de sensibilités aux réactions mises en jeu sont réalisées
pour déterminer les réactions « clés » pour la nucléosynthése de certains isotopes
[Hoff 99] [Tur 10]. Les sections efficaces de ces réactions « clés » (allant du fbarn

16
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a quelques mbarn) sont les sources majeures des incertitudes nucléaires [Woos 03]
[Raus 03]. En effet, la plupart de ces réactions n’a pas pu étre mesurée a 1’énergie ou
elles se produisent dans les étoiles car elles nécessitent des conditions expérimentales
trés difficiles a reproduire en laboratoire. D’une part, certaines réactions impliquent
des particules chargées et ont des sections efficaces trés faibles a cause de la barriére
coulombienne : leur mesure aux énergies d’'intérét astrophysique est donc souvent
trés difficile voire impossible. Les données expérimentales sont donc mesurées a plus
haute énergie puis extrapolées a I’énergie d’intérét en utilisant le formalisme de ma-
trice R [Desc 10|. D’autre part, certaines réactions impliquent des noyaux radioactifs
(ex : ®Fe(n, v)% Fe), ce qui rend les mesures plus difficiles (faisceaux radioactifs peu
intenses, difficulté pour produire des cibles radioactives denses pour les isotopes
dont la durée de vie est suffisamment longue...). Le calcul du taux des réactions de
type (n,y) s’appuie donc sur des modéles nucléaires (comme le modéle en couches
pour la capture directe [Raus 98] ou les calculs Hauser-Feshbach [Raus 00] pour la
composante résonante), qui souffrent eux-méme d’incertitudes.

Afin de mieux comprendre les différentes observations disponibles, il est donc
nécessaire de réduire les incertitudes associées aux réactions nucléaires qui y sont
liées, dont les caractéristiques peuvent étre mesurées en laboratoire. Les avancées
technologiques sur les faisceaux radioactifs de plus en plus exotiques permettent en
effet d’étudier certaines des réactions intervenant dans le réseau de nucléosynthése
impliqué par les modéles stellaires.

1.2 Intérét des radio-isotopes

Les pionniers de 'astrophysique nucléaire se sont attelés & comprendre 1’origine
des différents éléments présents dans le systéme solaire, dont les abondances (voir
Fig. 1.2) pouvaient étre mesurées par spectroscopie de la surface du Soleil et & partir
des météorites [Ande 89| [Lodd 03].

Dans leur papier fondateur, Burbidge, Burbidge, Fowler et Hoyle ont instauré les
bases sur les principaux processus de nucléosyntheése et identifié les sites responsables
de la production des éléments a 'aide des observations d’abondances disponibles a
I'époque [Burb 57]. Ces observations élémentaires ont également permis de tester
les premiers modéles stellaires. Cependant, il est vite apparu que beaucoup de ces
éléments stables ne pouvaient pas étre produits sans un réseau de nucléosynthése
comprenant des isotopes radioactifs. Les cycles de combustion de 1'hydrogéne font
ainsi intervenir des radio-isotopes tels que le “Be ou I''30, tout en apportant I'énergie
nécessaire a l'étoile pour que la nucléosynthése puisse suivre son cours [Clay 68].
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FIGURE 1.2 — Abondances solaires déterminées par [Ande 89] et normalisées a
10° atomes de 2Si selon la convention usuelle.

Les modéles stellaires mettant en jeu un réseau de nucléosynthése trés vaste, les
abondances isotopiques y jouent un roéle trés important.

Par ailleurs, 'observation de radio-isotopes, lorsqu’elle est possible, apporte des
contraintes plus fortes sur les réseaux de nucléosynthése des modéles stellaires. Dans
les années 60-70, de nouvelles données astronomiques, concernant des isotopes radio-
actifs, devinrent accessibles. De nouveaux domaines, jusqu’alors inexplorés, se sont
alors développés : la cosmo-chronologie (basée sur la datation radioactive qui per-
met de déterminer I’age de certaines étoiles ou encore celui du systéme solaire),
I'astronomie gamma, et la cosmochimie (permettant de mesurer 'excés de noyaux
fils stables dans des solides contenant des radio-isotopes et formés aux débuts du
systéme solaire, ou dans des solides issus de poussiéres condensées dans des sites
stellaires). Certaines de ces observations, liées plus particuliérement au °Fe, seront
reprises au §1.3. La détection de ces isotopes radioactifs nous apporte des infor-
mations particuliérement importantes pour la compréhension de la nucléosynthése
stellaire. Ici, on discutera plus particuliérement de la détection des radio-isotopes en
astronomie gamma.

18



1.2. Intérét des radio-isotopes

Tout d’abord, la détection de la raie gamma a 1.809 MeV (la premiére a avoir
été détectée dans notre Galaxie [Maho 84]) produite par la décroissance radioactive
de ?9Al dont la durée de vie est courte (~ 7.5 x 10° ans) devant les échelles de
temps d’évolution chimique de la Galaxie (~ 10° ans), a permis de confirmer que
sa nucléosynthése est toujours active de nos jours dans les étoiles. C’est également
le cas du %“Fe, dont les raies gamma caractéristiques n’ont été détectées que plus
tard (voir §1.3). Le *1Ti a également été observé via sa raie gamma caractéristique a
1.16 MeV. D’autres radio-isotopes, comme le %Co ou le ®”Co sont détectés de facon
indirecte par I'intermédiaire de la courbe de lumiére qu’ils produisent.

Les raies gamma ne peuvent étre détectées que si les conditions sont favorables :
le milieu stellaire étant opaque a ce rayonnement, il est nécessaire que les radio-
isotopes soient éjectés de leur site de production dans le milieu interstellaire. Les
sites stellaires privilégiés pour I’émission de raies gamma sont donc les étoiles mas-
sives de type Wolf-Rayet (dont la forte pression radiative et éventuellement la ro-
tation induisent une grande éjection de matiére dans le milieu interstellaire), les
étoiles géantes de la branche asymptotique (AGB), ou les sites explosifs tels que
les supernovae ou les novae. D’autre part, ces radio-isotopes doivent étre produits
en quantité suffisante pour que les raies gamma associées soient mesurées de fagon
significative par les instruments embarqués & bord des satellites.

L’observation en gamma de l'explosion de la supernova SN1987A (& 1.6 x 10°
années-lumiéres de la Terre) a permis de gros progrés dans la compréhension de ces
objets. Ainsi, la détection des rayons gamma tardifs (quelques mois aprés 1’observa-
tion dans le visible) issus de la décroissance du ®Co et du *°Ni et liés & 'explosion
de cette supernova ont permis de confirmer I’hypothése que la radioactivité de ces
isotopes étaient a 'origine de la courbe de luminosité en fonction du temps carac-
téristique des supernovae [Scha 90], et que le ®Co est la principale source d’énergie
des restes de supernova [Knod 08]. Ces observations ont également mis en évidence le
besoin d’introduire une convection importante lors de ’explosion pour transporter
les isotopes produits a la surface de I’étoile, et ont permis d’évaluer les vitesses
d’éjection grace a la mesure de P'élargissement des raies [Knod 08].

Enfin, le flux de rayonnement de ces isotopes étant directement lié au taux de
production par les différents sites astrophysiques mis en jeu, la confrontation de ces
observations aux taux de radio-isotopes extraits des modéles stellaires permet de
contraindre fortement ces derniers, comme on le verra au §1.3.1.
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1.3 Observations directes et indirectes du “Fe

Assez récemment, 1’observation de radio-isotopes a été rendue possible par dif-
férentes méthodes. D’une part, 'astronomie gamma a pris son essor grace aux dif-
férents satellites envoyés dans I'espace, qui ont permis la détection du rayonnement
gamma caractéristique de différents radio-isotopes. D’autre part, la radio-chronologie
s’est développée grace au développement de nouvelles techniques de cosmochimie iso-
topique, apportant des informations sur le systéme solaire primitif. [’observation de
traces isotopiques de restes de supernovae sur Terre a également suscité un grand
intérét. Les nombreuses observations concernant le %°Fe sont ainsi au cceur de la
compréhension des étoiles et du systéme solaire primitif, puisqu’elles apportent de
nouvelles contraintes aux modéles stellaires.

1.3.1 Astronomie gamma et modéles stellaires

L’astronomie gamma a pris son essor dans les années 1980, offrant des obser-
vations presque directes des produits de réaction issus des étoiles peuplant notre
Galaxie. ’atmosphére étant imperméable aux raies gamma, il a fallu attendre I’en-
voi de ballons ou de satellites dans ’espace pour étre en mesure de les détecter.
Aprés décroissance radioactive, la désexcitation d'un des noyaux-fils vers son état
fondamental est caractérisé dans certains cas par I’émission d’un rayonnement ~y
caractéristique d’une espéce isotopique. La mesure de ce rayonnement par les dé-
tecteurs embarqués a bord de satellites est directement reliée a ’abondance des
isotopes radioactifs mis en jeu, et fournissent ainsi des contraintes fortes sur les
modéles stellaires.

Observations astronomique en rayonnement gamma du “Fe

Les deux raies 7 caractéristiques du ®Fe, & 1173.23 et 1333.44 keV, issues de

la chaine de décroissance isotopique ®Fe —+ 60Co —5 60Nj (voir Fig. 1.3) ont été
observées pour la 1% fois en 2004 par le satellite RHESSI (Reuven Ramaty High
Energy Solar Spectroscopic Imager) [Smit 04]. Ces observations ont été confirmées
en 2006 par le spectrométre SPI (SPectrometer Integral) du satellite INTEGRAL
(INTErnational Gamma Ray Astrophysics Laboratory) [Wang 07]. Le spectrométre
SPI consiste en un ensemble de 19 détecteurs Germanium situés au fond d’un puits
de boucliers actifs (contre les rayons cosmiques) constitués de scintillateurs BGO.
Un masque codé en tungsten placé devant les détecteurs permet de déterminer la
provenance du rayonnement et d’atteindre une résolution angulaire de ~ 3 °.
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FIGURE 1.3 — Schéma de décroissance B du °Fe : les raies v a 1175.23 keV et
1338.44 keV sont les raies caractéristiques du ®° Fe observées par les satellites.

On peut voir sur la Fig. 1.4 les 2 raies gamma caractéristiques du ®“Fe mesurées
par le spectrométre SPI & bord ’INTEGRAL. Cette mesure est significative a4 4.9 o
pour la combinaison des 2 raies [Wang 07]. On observe que le rapport signal-sur-bruit
(de l'ordre de quelques %) est faible. Ce probléme, général en astronomie gamma,
nécessite un traitement complexe pour l'estimation du bruit de fond. La mesure
présentée ici est intégrée sur toute la galaxie. Le rayonnement ~ associé au ®“°Fe est
probablement émis en grande majorité dans le plan galactique, ot se trouvent la
majorité des étoiles. Cependant, la quantité de ®°Fe émise étant a la limite de sensi-
bilité des détecteurs embarqués & bord des satellites, il n’est pas possible d’identifier
une ou plusieurs directions privilégiées pour les sources du °Fe (contrairement au
cas de I'’*°Al). Par exemple, les spectres de SPI/INTEGRAL cumulés sur 4 ans d’ob-
servation des raies a 1173.23 et 1333.44 keV dans la direction de la région du Cygne
ne laissent apparaitre aucune trace de °Fe [Mart 10].

Contraintes sur les modéles stellaires

Le %Fe n’est pas le seul radio-isotope observable en astronomie gamma. La raie
gamma caractéristique de I'2Al & 1.809 MeV a également été mesurée par INTE-
GRAL. Contrairement au cas du °Fe, la quantité d’?°Al détectée est suffisamment
importante pour avoir pu réaliser avec l'instrument COMPTEL (Imaging Comp-
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FIGURE 1.4 — Mesures du flux par le spectrométre SPI a bord du satellite INTEGRAL
des raies caractéristiques du °Fe a 1173.28 keV (4 gauche) et 1833.44 keV (a droite).
Figures extraites de [Wang 07].

ton Telescope) a bord du satellite CGRO (Compton Gamma Ray Observatory) une
cartographie de la raie gamma a 1.809 MeV dans la Galaxie. Ces observations, com-
parées a celles de I’émission diffuse du milieu interstellaire, ont permis de corréler
I'émission de la raie gamma caractéristique de 1'?6Al1 & la distribution spatiale des
étoiles massives [Knod 99]. T'2°Al est donc libéré dans le milieu interstellaire lors
de l'explosion de supernovae de type Il mais aussi par les vents stellaires lors des
phases Wolf-Rayet des étoiles trés massives [Pran 93] [Pran 04].

L’¢tude du rapport %°Fe/?6Al présente un grand intérét pour mieux contraindre
les sites de production de ces deux isotopes [Pran 04| [Limo 05] [Dieh 06], d’autant
plus qu’il a été mesuré par le spectrométre SPI & bord A’INTEGRAL a 0,14 £ 0.06
par [Wang 07].

Le modéle de [Timm 95|, qui ne prend en compte ni la rotation ni la perte de
masse des étoiles massives, prédit un rapport ®°Fe/?0Al provenant de I’explosion de
supernovae de 0.16, ce qui est trés proche de la valeur mesurée par INTEGRAL.
Cependant, les modéles récents, plus complets en ce qui concerne la convection, la
rotation et la perte de masse [Woos 07| [Limo 06a] prédisent des valeurs trop élevées
de ce rapport.

Pour comparer les observations aux modéles, on doit intégrer les quantités Y de
chacun des isotopes prédites par les modéles stellaires en considérant la distribution
de masse initiale, qui prend en compte le nombre d’étoiles de masse M. Dans le
modeéle de [Limo 06a], la forme de la distribution de masse initiale n(m) utilisée
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est n(M) = K/M'*¥, ou K est une constante de normalisation, M la masse de
I’étoile et X un parameétre ajusté pour reproduire les distributions de population
d’étoiles observées. La loi de Salpeter, fréquemment utilisée, prescrit une valeur de
X = 1.35. Cependant, des études plus récentes [Krou 04|, recommandent une valeur
plus élevée de ce paramétre (X > 1.7), pour tenir compte des systémes binaires
d’étoiles massives, ou méme X 2 2.5 pour les amas d’étoiles de différentes masses.
Limongi et Chieffi [Limo 06a] ont choisi ces deux valeurs extrémes pour leur étude
du rapport Fe/29Al.

Sur la figure 1.5, sont représentés les rapports de flux %Fe/?6Al obtenus par
[Limo 06a] pour une distribution de masse initiale avec X = 2.5 (lignes épaisses) et
pour X = 1.8 (lignes plus fines) en fonction de la masse maximale Mpop de la popu-
lation d’¢toiles considérée. Les courbes discontinues rouges (LA89) se référent a une
prescription de perte de masse importante [Lang 89a] lors de la phase Wolf-Rayet.
Pour une perte de masse plus raisonnable (notée NL pour Nugis-Lamers [Nugi 00]),
deux prescriptions pour la convection [Stot 92| dans la couche de combustion de
I'He sont comparées : le critére de Ledoux, basé sur un gradient de densité (courbes
pointillées bleues, NLOO Ledoux), et celui de Schwarzschild, basé sur un gradient de
température (en traits pleins noirs, NL0O). Mrop se référe a la masse limite utilisée
pour estimer le taux de production de chacun des isotopes intégré sur une population
d’étoiles selon la formule :

Mrop
Boop, — / n(M) Yao(M) dM (1.3)
1M,
ol Ygo(M) est la quantité de °Fe produite par une étoile de masse m.

La Fig. 1.5 montre que le modéle NLOO (en noir), qui utilise le critére de Schwarz-
schild pour la convection, prédit un rapport ®Fe/?6Al trop grand dans la gamme
de masse explorée au-dela de 75 M, quelque soit la prescription de distribution de
masse initiale utilisée (X = 1.8 ou X = 2.5). L’utilisation du critére de Ledoux pour
la convection (NLOO-Ledoux) permet de réduire la quantité de ®Fe produite dans
la couche convective d’He dans les étoiles massives, et rend le rapport OFe/?°Al
compatible avec les mesures pour X = 2.5 sur toute la gamme de masse étudiée
(entre 40 et 120 M). Le modéle LA89 (en rouge), est en excellent accord avec la
valeur mesurée pour toute la population d’étoiles considérées, pour les deux types
de distribution de masse initiale (X = 1.8 et X = 2.5). Ceci est da a la perte de
masse importante qui réduit la production de °Fe dans la couche convective d’He
et de C, mais aussi dans la phase explosive [Limo 06a]. Cependant, dans ce modéle,
les effets de rotation stellaire et de métallicité initiale n’ont pas été pris en compte,
ce qui rend toute conclusion incertaine concernant les sites de production de ces
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isotopes [Knod 08].

Le ®Fe intervient donc dans la compréhension globale des observations astrono-
miques, puisqu’il contraint la nucléosynthése d’un autre isotope, '’*¢Al 11 est donc
crucial de réduire au mieux les incertitudes concernant sa nucléosynthése et en par-
ticulier ses incertitudes nucléaires.

1.3.2 Présence dans les grains météoritiques et systéme so-
laire primitif

Pour comprendre 'intérét de I’étude des grains météoritiques, il est important
de connaitre les conditions de leur formation. Le systéme solaire résulte de I’effon-
drement gravitationnel d’un nuage moléculaire. 11 est suivi de la formation d’une
proto-étoile entourée d’un disque d’accrétion, dans lequel se condensent les premiers
solides, a partir du gaz et des grains présents dans le disque. Les météorites ont
conservé I'information isotopique du Systéme Solaire au moment de leur condensa-
tion. Un des enjeux consiste a déterminer les abondances isotopiques « a I’équilibre »
dans le milieu interstellaire [Meye 00], afin de déterminer quels isotopes se trouvent
en excés dans les grains météoritiques. On parle donc d’anomalies isotopiques par
comparaison aux abondances que ’on peut trouver dans le systéme solaire et qu’on
estime représentative de celles de notre Galaxie.

Les noyaux fils de certains radio-isotopes & courte durée de vie (~ 10® ans comme
I'’2Al ou le ®Fe), ont été observés en excés dans certaines phases minérales (de
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quelques pm a quelques centaines de pum) trouvées dans les météorites (~ quelques
cm). On parle d’isotopes a durée de vie courte devant I’age du systéme solaire
(4.566 £ 0.001 x 10° ans), qui a été déterminé & partir des isotopes & trés longue
durée de vie (2 10° ans) comme 1'U ou le Pb [Alle 95].

Le principe de radio-chronologie appliqué aux troilites (FeS)

La radio-chronologie étudie la radioactivité éteinte d’'un isotope a l'intérieur des
grains météoritiques en mesurant ’excés de noyaux-fils par rapport a la quantité
attendue. On ne parlera ici que du cas du °Fe, que I'on trouve dans les phases
minérales de sulfure de fer (FeS, appelés troilites), mais le principe est le méme
pour d’autres isotopes dans d’autres types de grains. La quantité de ““Ni en excés
dans les grains est comparée & celle de son isotope stable, le ®®Ni. Les isotopes
stables du noyau pére et du noyau fils sont utilisés comme dénominateur des rapports

isotopiques. On fait ici 'hypothése que tous les grains présents se sont condensés
60

. . . . e
au méme moment, et que tous ces grains avaient le méme rapport initial 6Fo et le
e
60

méme rapport initial BN On parle alors d’isochrones, et on peut écrire I’équation
i

[Most 04] :
60Ni 60Ni N 60F€ 56]‘_7\e
- — - - X -
58Ni Pres 58Ni Init 56F€ Init 58Ni Pres

Les rapports %°Ni/%8Ni et 5°Fe /5®Ni ont été mesurés par la technique NanoSIMS
(qui consiste a séparer les espéces présentes dans les grains par spectrométrie de
masse secondaire avec une trés grande transmission et résolution spatiale) au Max
Planck Institut de Mayence [Hopp 04]. Une étude menée sur la météorite Sermakona
par [Most 04], a montré un excés de °Ni dans trois de ses agrégats de FeS ou troilite
(voir Fig. 1.6 & droite), conduisant & un rapport initial “Fe /*°Fe de (7,3+2,6) x 107"
comme on peut le voir sur la Fig. 1.6 a gauche.

L’observation d’une corrélation linéaire entre ’anomalie isotopique de °Ni et le
rapport *Fe/58Ni dans les grains présents dans les météorites implique I'incorpora-
tion de %“Fe dans le systéme solaire juste avant la condensation des premiers solides.
L’événement nucléosynthétique qui a synthétisé le °°Fe a nécessairement eu lieu dans
les quelques 10° ans précédant la condensation des premiers solides. L’étude du ®Fe
dans les météorites présente donc un intérét particulier dans la compréhension glo-
bale du systéme solaire primitif et la maitrise des modéles stellaires en accord avec
les observations.
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FIGURE 1.6 — A gauche : Corrélation entre les rapports 0°°Ni = ONi / B Ni et
6 Fe /" Ni dans trois grains de troilite de la météorite Sermakona. Figure extraite
de [Most 04]; & droite : image au microscope optique de la météorite Sermakona
contenant des troilites (échelle : 100 wm).

De nombreux scénarios cherchent & reproduire par un événement spécifique les
abondances isotopiques observées dans ces phases minérales, formées lors de la
condensation des premiers solides dans le disque proto-planétaire. L’attribution de
cet événement a une supernova massive [Wass 98] [Came 95] ou a une étoile AGB
[Wass 06] [Trig 09] n’est pas encore claire. La possibilité d’une production « locale »
par réactions de spallation a également été soulevée, mais n’est pas envisageable
dans le cas du %Fe, les cibles possibles (®Ni ou %!Ni) étant trop peu abondantes
dans les météorites [Lee 98]. L origine stellaire du ®“Fe dans les grains météoritiques
parait donc bien établie. Pourtant, on ne dispose pas a ’heure actuelle d’'un scénario
astrophysique cohérent permettant d’expliquer 'ensemble des anomalies isotopiques
observées dans les grains météoritiques (*°Al, 1°Be, *Mn...) tout en conservant les
abondances isotopiques moyennes du systéme solaire.

1.3.3 Présence sur Terre du ““Fe

Différentes études ont montré la présence de Fe"vivant" dans la croite ferro-
manganése océanique (FeMn) [Knie 04] et dans les sédiments marins [Fito 08]. Par
opposition a I'observation du %°Fe dans les grains pour laquelle on parle de radioac-
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tivité éteinte puisqu’on détecte un des noyaux fils du “°Fe, les mesures effectuées sur
Terre concernent du °Fe « vivant ».

Une premiére étude a permis de mesurer par spectroscopie de masse par accéléra-
teur (AMS) la concentration de °Fe relative au *Fe dans la crofite ferro-manganése
océanique (FeMn) que 'on trouve au milieu de 'océan Atlantique et dont la compo-
sition est presque exclusivement extra-terrestre. Le taux de croissance de la croite
océanique est de l'ordre de 2.5 mm/10° ans, ce qui limite a une résolution temporelle
de l'ordre de 0.1 million d’années. Un excés de ®°Fe a été observé et daté a 2.8 mil-
lions d’années. Cet excés a été interprété comme une indication de 'explosion d’une
supernova au voisinage (~ 40 pc) de la Terre il y a 2.8 millions d’années [Knie 04]
(voir Fig. 1.7).

Une étude similaire dans les sédiments marins a été menée par la suite par
[Fito 08]. Le taux d’accumulation des sédiments marins est beaucoup plus rapide
(~ 3 ¢m/10° ans) puisque ceux-ci se déposent au voisinage des continents et con-
tiennent également des ingrédients « terrestres ». Leur étude permet d’obtenir une
résolution temporelle bien meilleure que dans la croiite océanique. Les résultats de
I'étude de [Knie 04] ont bien été retrouvés par [Fito 08] dans la crotite océanique
(voir Fig. 1.7). Cependant, cet excés n’a pas été observé dans les sédiments marins.

Millions d'années

18 1 2 3 4 5 6 7 8
3.5x10 T T T T T T T
| this work
30¢10™ i Knie et al., 2004 FIGURE 1.7 — Mesure du rapport
25010 4 ] 0 Fe/Fe en fonction de la pro-
roro ] [ fondeur (en mm) et de l'dge de
% | la crodte océanique par [Knie 0/]
& 10 7 1 ] (cercles wides) et confirmation par
1010”3 T 7 ] [Fito 08] (carrés pleins). Le niveau de
S S S N L ] bruit a été estimé a 2.4 x 10716,
00 T ' o

depth [mm]

Une des explications a ce désaccord serait que le OFe, étant un isotope de fer, a
été plus propice a se fixer sur la crotite de FeMn que dans les sédiments marins. En
effet, une fois le ®Fe sur Terre, il est soumis & des phénoménes physico-chimiques
océaniques complexes. L’interprétation de telles données n’est donc pas simple et
directe. L’origine du ®Fe dans la crofite océanique terrestre fait toujours a ce jour
I'objet de controverses.
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1.4 9%Fe et processus s

On distingue deux processus de capture neutronique a l'origine de la nucléosyn-
theése des isotopes plus lourds que le Fe : le processus r et le processus s. Ces deux
processus résultent de la compétition entre la décroissance S~ et la capture neu-
tronique. Contrairement au processus r (pour « rapid » ), les temps caractéristiques
de capture neutronique 7, pour le processus s (pour « slow ») sont beaucoup plus
longs (~ 10 — 10* ans) que les temps 75- liés a la décroissance 3 : 7, >> 75-.
De plus, alors que le chemin du processus r permet de peupler des isotopes treés
riches en neutrons, le processus s s’éloigne trés peu de la vallée de la stabilité. On
s’intéressera ici uniquement au processus s, qui conduit a la nucléosynthése du ®“Fe.

1.4.1 Généralités sur le processus s

La processus s est a 'origine de la production de la moitié des abondances des
éléments plus lourds que le fer (voir un exemple sur la Fig. 1.8). Le processus s
présente 2 composantes : la composante principale, qui permet de produire les no-
yaux les plus lourds (90 < A < 209), et la composante dite « faible », qui est a
I'origine des noyaux plus légers (A < 90). Les noyaux cibles pour la progression
du processus s sont les éléments et isotopes issus de l’enrichissement du milieu
interstellaire par les générations d’étoiles précédentes.

Les noyaux ayant atteint un nombre de neutrons égal aux nombres « magiques »
N = 50, 82 ou 126 peuvent difficilement capturer de nouveaux neutrons et continuer
a participer au processus s. Le processus s est « en attente » a ces points, ce qui
se traduit par une sur-abondance autour de ces noyaux. On peut ainsi voir sur
la Fig. 1.9 les pics du Sr, du Ba et du Pb [Ande 89]. En effet, ces noyaux étant
extrémement stables, les sections efficaces de capture neutronique sont trés faibles.

Le processus s est a I'ceuvre dans deux sites astrophysiques : les étoiles massives
et les étoiles AGB (qui sont des étoiles de faible masse initiale : 0.6 < M < 8M).
[observation d’éléments de type s (et en particulier du technetium (Tc) dont il
n’existe pas d’isotopes stables) par spectroscopie de la surface des étoiles AGB en
ont fait les premiéres candidates [Gori 00]. Elles produisent la composante principale
(M < 4Mg) et une partie de la composante faible (M = 4Mg) du processus s.
Cependant les modéles stellaires décrivant le processus s dans les étoiles AGB ne
suffisent pas a reproduire les observations des éléments de type s. Par la suite, les
étoiles massives (M 2 8M)) ont également été associées a la composante faible du
processus s [Lang 89b| [Pran 90]. Pour que ce processus s’établisse, il est nécessaire
qu’une source de neutrons soit disponible. On va voir dans la suite comment les
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FIGURE 1.8 — Exemple du processus s a l'origine de la nucléosyntheése des isotopes de
cadmium (Cd) et d’étain (Sn) par captures neutroniques successives en compétition
avec les décroissances B~ de chacun des isotopes. En jaune sont représentés les
1sotopes stables. On remarque qu’on s’éloigne trés peu de la vallée de la stabilité au
cours du processus s.
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FIGURE 1.9 — Abondance des éléments identifics comme étant produits par le pro-
cessus s, normalisée & 108 noyaux de Si.
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neutrons sont produits dans ces deux sites astrophysiques.

Les étoiles dans la phase AGB

Les étoiles AGB étant de masse faible, elles n’atteindront jamais une température
suffisante pour engendrer les phases de combustion du carbone (C) et de 'oxygéne
(O). Lors de la combustion de ’hélium, un coeur inerte de C-O va se former au centre
de I'étoile, entourée de la couche d’hélium et d’hydrogéne. Toute ’énergie de ’étoile
est donc produite lors de la combustion des couches d’hydrogéne et d’hélium. La
caractéristique principale des étoiles AGB est 'apparition répétée d’instabilités ther-
miques, appelées « pulses thermiques », au sein de la couche intermédiaire d’hélium
(voir Fig. 1.10). Lorsque I’énergie produite par la réaction 3a ne peut plus étre
évacuée efficacement par rayonnement, une zone convective apparait et croit rapide-
ment vers 'extérieur de I'étoile, permettant I’évacuation de 'excés d’énergie vers la
surface. Plus tard, un nouvel excés d’énergie s’accumulera dans la couche d’hélium
et un nouveau « pulse thermique » sera initié. La source d’énergie de I'étoile passe
donc de la couche d’hydrogéne a la couche d’hélium. La fin du pulse thermique peut
étre suivie par la pénétration de I’enveloppe convective d’hydrogéne vers I'intérieur
de Iétoile : ce phénomeéne est appelé « 3°™¢ dredge-up ». Si cette manifestation est
assez violente, certains isotopes produits par le processus s dans les couches internes
de I'étoile peuvent remonter a la surface [Gori 00]. La pression de radiation de 1'é-
toile peut alors entrainer des vents stellaires suffisants pour éjecter dans le milieu
inter-stellaire les isotopes ayant été produits dans la couche intermédiaire d’hélium.

Au cours des « pulses thermiques », les neutrons sont principalement produits
par la réaction ¥C(a,n)®0, efficace a T ~ 10® K. A cette température, les neutrons
peuvent atteindre la densité nécessaire (p, 2> 10 n/cm?) pour engendrer le proces-
sus s. Dans ces étoiles, le *C est synthétisé dans la couche intermédiaire d’hélium
par les réactions 2C(p,y)3N(5~v)13C [Stra 09], les protons étant transportés par
convection de la couche externe d’hydrogéne vers la couche intermédiaire d’hélium.
Ceci méne 2 la formation de poches de *C au sommet de la couche d’hélium o les
neutrons nécessaires au processus s sont produits, par capture d'un o sur le 3C.

Cette source de neutrons est a 'origine de la composante principale du processus s.

Une autre source de neutrons apparait dans la couche de combustion d’He lors
des périodes d’inter-pulses. C’est la réaction ??Ne(a,n)*Mg. Cette derniére permet
la production de la composante faible du processus s dans les étoiles AGB les plus
massives (M 2 4My).
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FIGURE 1.10 — Représentation schématique du phénomeéene des « pulses thermiques »
au sein d’une étoile de type AGB : les instabilités thermiques de la couche intermé-
diaire d’He conduisent a un enrichissement de la surface par les produits isotopiques
formés dans la couche convective d’hélium. Les temps caractéristiques de ces pulses
sont courts (~ 200 ans) devant lintervalle de temps qui les sépare (~ 3.5x 10* ans).

Les étoiles massives (M 2 8M,)

La composante faible du processus s est aussi le résultat de la combustion con-
vective de I’'He dans les étoiles massives pour lesquelles les hautes températures
rencontrées (T' > 4 x 10® K) permettent d’atteindre une densité de neutrons élevée
(pn ~ 6 x 101 — 10! n/cm?), produite par la réaction ?*Ne(a,n)*Mg. Cette réac-
tion intervient également dans la couche convective de carbone pour des tempéra-
tures T' > 1.3 x 10° K, induisant une densité de neutrons de 6 x 10 —6 x 10'? n/cm?
[Limo 06b]. Le ?2Ne est issu de la chaine de réactions N (a,v)'®F(57)80(a,7)**Ne,
tandis que le N nécessaire pour initier cette chaine de réaction résulte de la com-
bustion antérieure de I'H lors du cycle CNO (combustion de I'H par catalyse du
120).

Lors de I’explosion (qui dure seulement quelques centaines de ms), le cceur se
contracte jusqu’a atteindre la densité maximale que peut atteindre la matiére nu-
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cléaire. 1l s’ensuit un rebond qui projette les différentes isotopes (dont les éléments
s) produits dans les couches de I'étoile dans le milieu interstellaire. Cette explosion
est également le siége d’une nucléosynthése dite « explosive ». En particulier, les flux
de neutrons mis en jeu sont assez importants pour produire de nouveaux isotopes.

Pour les étoiles de masse initiale M 2 30M. dans la phase Wolf-Rayet, qui
sont le siége de forts vents stellaires, de nombreux produits de nucléosynthése sont
également répandus dans le milieu interstellaire avant leur explosion.

1.4.2 Nucléosynthése du “Fe

Le %Fe est issu de la composante faible du processus s (A = 60). Il est produit
par captures neutroniques successives sur des isotopes du Fe en partant du °°Fe (voir
Fig. 1.11). Dans le cas du ®Fe, les neutrons sont issus de la réaction **Ne(a,n)**Mg.
Comme on va le voir par la suite, les modéles indiquent que sa nucléosynthése a
lieu principalement dans les étoiles massives, et dans une moindre mesure dans les

étoiles AGB.

1.50M

24 B-: 100.00%
&1Fe
508 M
<6 B-: 100.00%
30 31 32 33 34 N

FIGURE 1.11 — Réseau de nucléosynthése du ®Fe : le ©Fe est produit par capture
neutronique et détruit par capture neutronique et désintégration (3.

60Fe dans les étoiles massives

Le %OFe est principalement produit dans les étoiles massives, lorsque la densité de
neutrons produite par la réaction 2?Ne(a,n)**Mg devient suffisamment élevée pour
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que la capture neutronique soit prépondérante par rapport a la désintégration 5 du
MFe. Cela se produit dans les couches de combustion de I'He et du C. Ces couches
étant convectives, cela permet au ““Fe de s’extraire de ces régions « chaudes » et de
ne pas étre détruit systématiquement par une capture neutronique supplémentaire.
Dans les phases de combustion suivantes (celles de I'oxygéne et du silicium), la
température est trop élevée (T = 2 x 10? K) pour qu’une quantité significative de
OFe soit produite. En effet, tout le %°Fe produit y est immédiatement détruit par
photo-désintégration ou par des réactions de type (p,n). Le nucléosynthese du “Fe
peut également avoir lieu lors de la phase explosive de combustion de la couche O-
Ne, mais sa production dépend fortement de la masse et de la composition de I’étoile
au moment de 'explosion de la supernova. Il faut également que les températures
mises en jeu soient inférieures a 2° K [Limo 06b|. Finalement, la quantité totale de
60Fe produite par une étoile massive provient d’une part des couches de combustion
de I'He et du C, dont les produits seront éjectés lors de la phase explosive, et d’autre
part de la nucléosynthése explosive.

Sur la Fiig. 1.12 a gauche sont représentées les contributions des différentes phases
de I’évolution d’une étoile massive & la production du %°Fe en fonction de la masse
initiale de Iétoile [Limo 06b]. On observe que la plupart du temps, la contribution
de la composante explosive au taux de ®Fe ¢jecté dans le milieu interstellaire est
bien plus faible que celle des couches hydrostatiques d’hélium et du carbone. On
remarque également que pour les étoiles de masse initiale inférieure a 40My, la
contribution de la couche de carbone domine celle de la couche d’hélium, et que la
tendance s’inverse au-dela de 40 M.

Le taux de ®Fe produit par les étoiles massives puis éjecté dans le milieu inter-
stellaire lors de I’explosion de la supernova dépend de la masse initiale de 1’étoile.
Sur la Fig. 1.12 a droite sont comparés les modéles LC06 de [Limo 06b] représenté
par des cercles rouges, WHO7 de [Woos 07| représenté par des triangles violets et
MMPO5 représenté par des carrés bleus. Ce dernier modéle s’appuie sur un cceur de
CO provenant du modéle de [Limo 06a| et utilise les prescriptions de perte de masse
de [Pala 05].

Pour les étoiles d'une masse initiale supérieure a 40M, les différents traitements
de la perte de masse dans la phase Wolf-Rayet conduisent a des variations dans les
quantité de °Fe prédites de plus d'un facteur 10. En effet, la prescription utilisée
par [Woos 07] pour le traitement de la perte de masse [Lang 89a| conduit a des taux
de production de %°Fe moins importants que chez [Limo 06a] ou que pour le modéle
de [Limo 06a] qui utilise les pertes de masse données par [Pala 05]. Les différences
observées pour des masses initiales plus faibles sont plus difficiles & expliquer, les taux
de réaction jouant un role important étant les mémes chez [Limo 06a] et [Woos 07],
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FIGURE 1.12 — A gauche : Tauz de production total de °Fe produit au cours des
différentes phases d’évolution d’une étoile massive en fonction de sa masse initiale
(étoiles) comparé auzr contributions de la couche hydrostatique de combustion de
Uhélium (cercles) et du carbone (triangles) et & la contribution explosive (carrés)
(figure extraite de [Limo 06b]); a droite : tauz de ® Fe éjecté par une supernovae en
fonction de la masse initiale de ’éloile (figure extraite de [Mart 10]) : comparaison
des modeles LCO6 de [Limo 06a], WHO7 de [Woos 07] et MMPO5 de [Limo 06a]

extrapolé pour des pertes de masses données par [Pala 05].

mais pourraient venir d’un traitement différent d’un ingrédient de physique stellaire,
tel que la convection ou le mélange [Mart 10].

0Fe dans les étoiles AGBs

Le %Fe est aussi produit dans une moindre mesure dans les étoiles AGB de
masse M = 4Mg [Luga 08]. Le ®Fe y est principalement produit grace au flux de
neutrons issu de la réaction ??Ne(a,n)*Mg dans la couche intermédiaire riche en He
de I'étoile. Les « pulses thermiques » provoqués par les instabilités thermiques au
sein de létoile permettent d’extraire le %°Fe produit dans la couche intermédiaire
d’He vers la surface. Ensuite, I'enveloppe externe contenant le ®“Fe remonté a la
surface aprés le « 3°™m¢ dredge-up » est éjectée dans le milieu interstellaire par les
vents stellaires. La quantité de ®“Fe ¢jectée dans le milieu interstellaire par une étoile
AGB est entiérement reliée a I'efficacité du « 3°™¢ dredge-up » : en effet, les modéles
n’incluant pas cet épisode ne produisent pas du tout de ®Fe [Luga 11]. Le nombre de
« pulses thermiques » et d’épisodes de « 3°™¢ dredge-up » influencent ainsi beaucoup
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les modeéles de description d’AGB. Le taux final de %°Fe éjecté dépend également
beaucoup des prescriptions de perte de masse utilisées.

On peut voir sur la Fig. 1.13 en haut que la quantité de Fe produite par une
étoile AGB dépend de la masse et de la métallicité initiales de I'étoile [[Kara 07]. Les
ronds correspondent a une métallicité initiale solaire : Z; = 0.02. Les pentagones

......

......

a sa « date de naissance ». Plus la métallicité est petite, plus I’étoile est vieille :
en effet, elle n’a pas pu bénéficier de I'enrichissement du milieu interstellaire en
éléments lourds par les étoiles précédentes. Sur la Fig. 1.13 en bas, les cercles et les
pentagones vides sont issus des calculs d’évolution d’étoiles AGB de [Wass 06] avec
la méme convention pour les métallicités que pour les symboles pleins.

ez= [ —
_ Srez=12)3 P B
2 18I S . FIGURE 1.13 — Quantité de ® Fe
,E ol X/ ' A 1 jecté dans le milieu interstel-
T , ’ : lazrfz apres productw@ par une
CH ¥ / /) | étoile AGB en fonction de sa
masse initiale pour différentes
“* : N\ meétallicités ; en haut : en unité
, ~‘ | de masse solaire [Kara 07]; en
o -2 \ bas : quantité de ®°Fe com-
g | ‘s" 5 : = t"*?’fi parée a celle du *°Fe pour les
= - A i P S o e modéles de [Kara 07] (symboles
2 | L F T | pleins) et de [Wass 06] (sym-
3 <k 7 boles vides).
L LT
o 1l 4

~ !

1 2 3 5 6

Initial Mass (M,)

Il existe également des étoiles cataloguées comme Super-AGB. Ces étoiles ont
une masse initiale suffisante pour atteindre la phase de combustion du C, mais pas
assez massives pour initier la combustion du Ne. Il se forme alors un coeur dégénéreé
d’ONeMg avant que 1’étoile subisse les « pulses thermiques ». La contribution en
OFe par les étoiles super-AGB n’a pas encore été déterminée, bien que des études
concernant ’évolution et la nucléosynthése dans ces étoiles aient déja été menées
[Sies 06] [Sies 07].
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Etoiles massives versus étoiles AGB

Pour pouvoir comparer les contributions des étoiles massives et des AGB au taux
de %OFe ¢jecté dans le milieu interstellaire, il est nécessaire de prendre en compte
la fonction de masse initiale (voir §1.3.1). La contribution liée a I'¢jection du ®Fe
dans le milieu interstellaire lors de Pexplosion de supernova (2 x 107° — 1073 M) est
dominante, mais la contribution des étoiles AGB, bien plus faible (10=7 — 1075 M,
de °Fe) n’est pourtant pas négligeable. En effet, on compte beaucoup plus d’étoiles
de faible masse passant par la phase AGB (~ 94% d’étoiles de masse M < 8 M)
que d’étoiles massives (~ 6% d’étoiles de masse 8 My < M < 100 M) ?!

1.4.3 Incertitudes nucléaires spécifiques a la nucléosynthése
du “Fe

Le taux de %°Fe éjecté dans le milieu interstellaire est évalué a partir de dif-
férents modéles stellaires [Timm 95| [Raus 00] [Raus 02] [Limo 06b] [Luga 08] qui
nécessitent une bonne connaissance des sections efficaces liées a sa nucléosynthése
pour reproduire les observations. On a vu au §1.1.3 que de nombreux facteurs in-
fluaient sur les résultats fournis par les modéles décrivant 1’évolution des étoiles,
dont certaines réactions nucléaires « clés ». Plusieurs réactions impliquées dans la
nucléosynthése du ®°Fe sont sujettes a des incertitudes importantes. Ces derniéres
conduisent & des prédictions trés incertaines sur les quantités de °Fe éjectées dans
le milieu interstellaire.

Les incertitudes liées aux réactions de production **Fe(n,y)%Fe et de destruction
Fe(n,v)% Fe du °Fe peuvent conduire a des variations de la production totale de
%0Fe allant jusqu’a un facteur 5 [Thie 11]. Jusqu’a récemment les valeurs des taux
de réactions associées a ces deux réactions étaient en effet uniquement basées sur
des calculs théoriques. Les sections efficaces de ces réactions étaient donc estimées
a partir de calculs de type modéle en couches pour la partie directe (concernant les
états sous le seuil de séparation neutron S,,), et de calculs Hauser-Feschbach pour
la composante résonante (concernant la haute densité d’états située au dessus de
Sy)- Des mesures expérimentales des sections efficaces de ces deux réactions permet-
traient donc de déterminer ces taux de réactions sur une base plus solide, et ainsi
de réduire les incertitudes sur les abondances prédites par les modéles stellaires.

Le temps de demi-vie de décroissance 3 du ®Fe est aussi trés important pour
controler la quantité de ®“Fe produite et comprendre les observations disponibles.
Jusqu’en 2009, la valeur couramment utilisée était de 1.4940.27 x 106 ans [Kuts 84].

2. Les valeurs sont données pour une distribution de masse de Salpeter, i.e. M~M™2:35,
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Une mesure plus récente et plus précise a mené a un temps de vie plus long :
2.62 £ 0.04 x 105 ans [Ruge 09]. On remarquera que les deux mesures présentent un
désaccord important. Une nouvelle mesure est donc prévue [Coll 09] pour tenter de
confirmer ou d’infirmer 'un de ces résultats. Ces mesures concernent des temps de
vie « terrestres » : il est a noter que les temps de vie des différents isotopes dans
le milieu stellaire peuvent étre modifiés par les hautes températures au sein des
étoiles. En effet, les noyaux étant excités dans des états de spins différents que celui
du fondamental, les transitions entre ce spin et celui du noyau fils peut étre plus
favorable, autorisant des désintégrations 5 bien plus rapides que sur Terre [Heil 08a].
Dans la référence [Limo 06a], les auteurs ont évalué que le temps de vie du “°Fe dans
le milieu stellaire reste le méme que le temps de vie terrestre jusqu’a log 7" ~ 8.6, puis
est réduit drastiquement a 0.5 ans pour logT' ~ 9, puis a 1.5 jours pour log T ~ 9.2 et
enfin & 14 minutes pour log T ~ 9.4. Des variations similaires ont été évaluées pour le
MTFe. Cependant, aucune évaluation de ces temps de vie dans le milieu stellaire n’est
possible expérimentalement. En effet, ce type de mesure nécessite de faire varier le
degré d’ionisation des noyaux, ce qui n’est pas réalisable sur de grandes quantités.

La section efficace de la réaction *Ne(a,n)?**Mg (a I'origine de la production des
neutrons nécessaires a la production de ®°Fe) souffre elle-méme de grandes incer-
titudes, liées a la barriére coulombienne qui rend difficile les mesures aux énergies
d’intérét astrophysique [Kapp 94] [Ugal 08]. De méme, la quantité de **Ne disponible
dans les étoiles AGB et les étoiles massives est trés incertaine.

De plus, une récente étude [Tur 10] a montré que la production totale de %Fe est
trés sensible aux réactions de destruction d’He dans les étoiles massives : en effet, les
réactions 3a et 12C(a,)'0 entrent successivement en compétition avec la réaction
de production de neutrons ?>Ne(a,n)*Mg. Par exemple, pour une étoile de 25M, le
taux de production de °Fe varie d’un facteur 5.0 pour une variation de +1¢ du taux
de réaction triple v et d’un facteur 3.4 pour une variation de la réaction 2C(a,7)®O
de £1o0. Les taux de réaction nucléaires sont donc des ingrédients cruciaux des
modéles stellaires dont certains n’ont pas encore été mesurés expérimentalement et
sont donc source de grandes incertitudes.

Nous avons choisi d’étudier la composante directe de la réaction “Fe(n, )% Fe
par la méthode de transfert (voir §1.5.3), afin de quantifier la contribution de la
composante directe a la section efficace totale de la réaction ®Fe(n, )% Fe. En effet,
le taux de cette réaction est plus incertain que celui de la réaction *Fe(n,y)%Fe
[Kell 05], et le seuil de séparation neutron S, étant plus bas pour le 5'Fe (S, =
5.58 MeV) que pour le ®Fe (S,, = 8.82 MeV), on s’attend a une composante directe
non négligeable pour la réaction ®Fe(n, v)® Fe, comme ce fut le cas pour la réaction
BCa(n,y)?Ca (S, = 5.15 MeV) [Krau 96].
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1.5 Statut expérimental de la réaction “Fe(n, )’ Fe

La section efficace de la réaction Fe(n,v)% Fe se décompose en une composante
directe provenant des états sous le seuil de séparation neutron S, = 5.58 MeV du
61Fe, et une composante résonante provenant de la contribution des états au-dessus
du seuil neutron. Cette réaction se produit dans le milieu stellaire a des énergies
de Pordre de kT ~ 90 keV [Heil 08b]. Jusqu’a présent, le taux de réaction pour la
composante résonante avait toujours été déterminé par des calculs Hauser-Feschbach
(car une densité de niveaux élevée a été prédite au dessus du seuil) et la contribution
directe par des calculs du modéle en couches. La contribution de la composante
directe est calculée a partir des énergies des états excités sous le seuil ainsi que
des spins-parités et des facteurs spectroscopiques associés. Notre expérience vise
donc a déterminer ces caractéristiques spectroscopiques du %'Fe. On peut noter que
récemment, la section efficace totale de la réaction %°Fe(n, )% Fe a été déterminée
par méthode d’activation. [L’état actuel des connaissances concernant la réaction
60Fe(n,v)% Fe ainsi que la spectroscopie de 5'Fe sont présentés.

1.5.1 Mesure de la section efficace “Fe(n, )% Fe par activa-
tion du “Fe

Récemment, une mesure de la section efficace totale de la réaction “Fe(n, v)%' Fe
a été réalisée par activation d’une cible de ®Fe [Uber 09]. Ce type de mesure consiste
a déterminer les sections efficaces en produisant un spectre en énergie neutron corres-
pondant & une température kgl = 25 keV, proche des conditions de températures
intervenant lors du processus s. Il s’agit de la premiére détermination expérimentale
de la section efficace de la réaction “°Fe(n,v)% Fe.

La cible de ®Fe provient de 'Institut P. Scherrer en Suisse. Elle est issue de
Iirradiation d’un absorbeur de faisceau en Cu par un faisceau de protons a haute
énergie. Les contaminants principaux de Pabsorbeur étaient le °Co, le #4Ti et le *5Fe.
Le nombre de noyaux de %°Fe dans I’échantillon créé a été estimé a (7,84 1,6) x 10'5
A partir de la mesure de augmentation de lactivité du ®Co.

La cible de “Fe a été bombardée par un flux de neutrons collimaté de
2 — 4 x 10° pps. Ces neutrons ont été produits par bombardement d’une cible de
"Li par un faisceau de protons a 1.9 MeV délivré par 'accélérateur Van de Graff
de Karlsruhe, suivant la réaction "Li(p,n)"Be. Cette réaction permet d’obtenir un
spectre en énergie des neutrons proche du spectre en énergie des neutrons stellaires
(distribution de Maxwell-Boltzmann a kg1 = 25 keV pour cette expérience).

Le temps de vie du ®'Fe étant court (¢;/, = 5.98 & 0.06 min), 'expérience a été
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divisée en 47 irradiations de 15 min de la cible de ®*Fe par les neutrons, suivies
de mesures d’activité de 10 min. Le dispositif expérimental, exclusivement composé
de clovers HPGe avec une trés grande efficacité de détection, a permis d’identifier
les raies gamma émises par le ®'Co aprés désintégration 8 du %'Fe lors des mesures
d’activité. La contamination de I'échantillon par le ®*Fe ayant introduit un fond
gamma important, la détection directe de la transition v & 298 keV du ®Co était
impossible. De plus, la faible efficacité a plus haute énergie ne permettait pas de
détecter suffisamment les raies & 1027 et 1205 keV vers I'état fondamental. Des
coincidences ont donc été requises entre les transitions en cascade a 298 et 1027 keV
pour s’assurer de la présence de %'Fe, ce qui a beaucoup réduit la statistique.

Apreés correction des efficacités gamma, la section efficace totale de la réaction
0OFe(n,v)%'Fe a été estimée a 0,,, = 10.2 = 2.9 (syst) £ 1.4 (stat) mbarn, en consi-
dérant une durée de vie du ®Fe de 1.5 Millions d’années [Kuts 84]. Cette mesure
dépendant linéairement de la valeur du temps de demi-vie du %°Fe utilisée.

La section efficace moyennée par la distribution réelle des neu-
trons dans Denvironnement stellaire a kg7 =25keV a été estimée a
9.9 + 2.8 (syst) + 1.4 (stat) mbarn. Cette valeur est trés proche de la sec-
tion efficace mentionnée précédemment, car la distribution en énergie des neutrons
lors de I'expérience était trés proche de la distribution des neutrons stellaires. Les
valeurs des sections efficaces ont également été extrapolées a plus hautes tempéra-
tures ou énergies (25 < kT < 100 keV) a partir de calculs Hauser-Feschbach, et
comparées aux calculs de [Raus 00] et [Woos 78|. Les valeurs obtenues expérimen-
talement sont systématiquement supérieures aux valeurs théoriques de [Raus 00]
d’environ 40% et de [Woos 78] d’environ 50%.

1.5.2 Spectroscopie du %' Fe et modéle en couches

Plusieurs travaux visant & étudier la spectroscopie du %'Fe ont été réalisés avec
des techniques différentes ces derniéres années. Malgré cela, la spectroscopie du
6IFe est encore incompléte. Plusieurs états excités du 5'Fe ont été observés (voir
Fig. 1.14 a gauche), mais les spins-parités associés J™ n’ont pas tous pu étre déter-
minés (|[Runt 85| [Luna 07] [Hote 08b]) et aucun facteur spectroscopique n’a été
mesuré.

L’étude de la spectroscopie du ®'Fe a débuté par une expérience de décroissance 3
du %'Mn. Ce dernier, produit par une expérience de transfert de plusieurs nucléons a
partir d’un faisceau de 3?Se et d’une cible de W, a été sélectionné par spectrométrie
de masse au GSI & Darmstadt. Cette expérience a permis de mesurer I’énergie des
états a 207, 391 et 629 keV [Runt 85| pour la premiére fois, a partir de mesures
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des raies gamma émises par des détecteurs Ge. L’expérience de |[Grzy 98] a permis
d’observer et de mesurer le temps de vie de I’état isomérique a 861 keV par collisions
de ®Kr sur une cible de Ni naturel.

Dans les expériences de |[Luna 07] [Hote 08b], le ' Fe a été produit par collisions
profondément inélastiques d’un faisceau de 5*Ni sur une cible de ?**U. En utilisant
un spectromeétre pour identifier le noyau produit et un ensemble de détecteurs Ger-
manium (EuroBall dans un cas, Gammasphere dans l'autre), de nombreuses coin-
cidences v — ~y issues de la décroissance des états trés excités du 5'Fe ont pu étre
détectées en particulier a trés haut spin.

On peut observer sur le schéma de niveaux expérimental compilé par [Hote 08b]
et présenté sur la Fig. 1.14, la présence d’un niveau isomére 9/2% a 862 keV, sur lequel
se construit une bande rotationnelle jusqu’a un niveau 21/2% 4 4675 keV. Le moment
magnétique de cet état isomérique a été déterminé [Mate 04]. D’autres niveaux de
parité négative sont également observés. L’état fondamental 3/2~ correspond a la
promotion d'un neutron de la couche 1ps/, sur la couche 1f5 /9, qui minimise I'énergie
du noyau par appariement.

Une expérience exploratoire réalisée par excitation coulombienne du 'Fe par
source laser & Rex-ISOLDE au CERN a également étudié la spectroscopie du %1Fe
[Van 09] et détecté état fondamental et ceux a 207, 861, 959 et 1649 keV d’énergie
ainsi que tous les J™ associés. Pour mesurer I’énergie des rayons gamma émis par les
isotopes produits aprés passage dans un piége de Penning (REXTRAP), I'ensemble
de détecteurs Germanium MINIBALL a été utilisé.

Les calculs de type modéle en couches effectués par [Hote 08b] pour reproduire
ces données sont des calculs de matrice G [Hote 08a, se basant sur un cceur de **Ca
et un espace de valence contenant les couches p, f et g. Les transitions et les spins-
parités des niveaux impliqués dans la cascade partant de ’état & 960 keV jusqu’au
fondamental sur le spectre expérimental sont plutot bien reproduites. Cependant,
I'état de particule individuelle du **Ca correspondant & la couche gq /2 a été diminué
de prés de 2.4 MeV pour bien reproduire les énergies des états impliqués dans la
bande rotationnelle. Cette diminution n’affecte que trés peu les états de parité néga-
tive. Des niveaux a haut spin sont également prédits et pourraient correspondre aux
différents états mesurés qui cascadent sur le niveau 13/27 a 1650 keV. L’ensemble
de ces états de parité positive a haut spin correspondent a des états dits « yrast »
et « proches d’yrast », i.e. & des décroissances du noyau en rotation trés excité. En
revanche, un niveau 1/2~ est attendu a basse énergie (a4 4 keV dans le cadre de ces
calculs modeéle en couches) et n’a pas encore été observé.
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FIGURE 1.14 — Schéma de niveauz expérimental du %' Fe & gauche, comparé ¢ des
calculs de modéle en couches (Figure extraite de [Hote 08b]). Le seuil de séparation
neutron se situe a 5.58 MeV.

1.5.3 Etude de la réaction “°Fe(n,~)*Fe et contribution de
notre mesure

Le calcul de la contribution directe du taux de la réaction ®Fe(n, v)® Fe nécessite
de connaitre la position, les spins-parités et les facteurs spectroscopiques des états
liés du 'Fe. La contribution de la capture directe a la section efficace s’exprime en
effet sous la forme [Raus 98] :

ol =Y C2S0° (1.4)

ou la somme s’établit sur tous les états finaux i (états fondamental et excités) du
noyau de %' Fe. La section efficace de capture directe oP¢ est décrite par I’élément de

matrice ‘ froio Of Ocm O d7 2, ol 0., est 'opérateur de transition électromagnétique
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et ¢; et ¢; sont respectivement les fonctions d’ondes de diffusion en voie d’entrée
et les fonctions d’onde des états liés dans la voie de sortie. Ces sections efficaces de
capture directe sont généralement calculées en utilisant le code TEDCA [Grun 95]
[Krau 95].

Le moment angulaire orbital ¢ d’un état donne une indication sur son importance
a la contribution du taux de réaction final. En effet, dans le cas des réactions (n,y),
o o< (1/v*)Ty, ot Ty(E) est la largeur partielle d’émission d’un neutron. Or, & basse
énergie, I'y(E) ~ (vR)?**! ~ EF'/2, En reprenant 'Eq. 1.2, on peut donc écrire :

<av>~/ B2 ElksT gt (1.5)
0

On peut voir sur la Fig. 1.15 que la réaction ®Fe(n, )% Fe a plus de chance
de se produire pour de faibles valeurs de moment angulaire orbital /. En ef-
fet, & kT = 90 keV, température caractéristique pour la réaction °Fe(n,~)5!Fe
|Heil 08b], on peut voir que I'énergie du neutron pour laquelle la probabilité de réac-
tion est maximale augmente rapidement avec le moment orbital ¢ et que la fenétre
en énergie dans laquelle la réaction est la plus probable diminue avec la valeur de
¢. La composante directe sera donc plus importante pour des valeurs de moment
orbital petites que pour de grandes valeurs de moment orbital.

[ | T
sof KeT = 90keV

FIGURE 1.15 — Facteur E'TY2e E/ksT ¢p

Probabilite (u.a.)

25 fonction de [’énergie E d’un neutron, mon-

20/ trant la fenétre d’énergie dans laquelle la réac-

155 tion a la plus de chances de se produire dans
§ le milieu stellaire a kgT = 90 keV pour dif-

10p férents moment angulaires : £ =0 (en rouge),
5f ¢=1 (en bleu) et £ =2 (en violet).

0: I i il LY

10" 1 10 107

E (keV)

Notre approche expérimentale pour étudier la composante directe de la réaction
de capture neutronique ®°Fe(n,v) Fe est de peupler les états excités du ®'Fe par la
réaction de transfert d’un neutron ®Fe(d,p). Les niveaux peuplés par cette méthode
ne seront a priori pas tous les mémes que ceux peuplés par collisions profondément
inélastiques ou excitation coulombienne, et des états différents sont susceptibles
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d’étre observés. Cette méthode nous permettra d’améliorer une partie de la spec-
troscopie du %'Fe en mesurant les énergies des états peuplés en transfert du 5'Fe et
en déterminant les moments angulaires associés. D’autre part, les facteurs spectro-
scopiques des états peuplés par la réaction d(®°Fe, py)%'Fe seront mesurés pour la
premiére fois.

Des calculs de modéle en couches utilisant une interaction sur un espace de
valence comprenant les couches f et p ont été réalisés avant notre expérience? et
utilisés par [Raus 00] pour calculer la composante directe de la section efficace de
la réaction ®Fe(n, )% Fe. Ces calculs permettaient non-seulement de déterminer
les états excités du %' Fe mais également les facteurs spectroscopiques prédictifs as-
sociés. Les états prédits ainsi que leurs facteurs spectroscopiques sont répertoriés
Tab. 1.2 lorsque les facteurs spectroscopiques ont été estimés a plus de 0.05. On a
bien un état proche de I'état a 207 keV avec un spin-parité de 5/27, avec un fac-
teur spectroscopique suffisant pour étre observé. Des états 1/27, importants pour
la section efficace de capture directe, sont prédits & 702 keV (avec un grand facteur
spectroscopique) et 1440 keV (avec un facteur spectroscopique faible), mais n’ont
pas été observés expérimentalement jusqu’a présent. On déterminera par la suite
expérimentalement 'énergie d’une orbitale p;/s-. On remarque que ces calculs ne
reproduisent pas bien les niveaux observés sur la Fig. 1.14, puisqu’ils n’incluaient
pas la couche g qui est peuplée au bas de la bande rotationnelle par ’état a 862 keV.

Energie (keV) | Spin-Parité | C%S
0 (fond.) 3/27 | 0.4
250 5/27 0.3

702 12 0.6

1440 127|008
2160 5/2° | 0.16

TABLE 1.2 — FEtats excités du %' Fe prédits par des calculs de modéle en couches pour
les couches s, f et p, et ayant des facteurs spectroscopiques supérieurs a 0.05.

[’ensemble des nouvelles informations spectroscopiques expérimentales concer-
nant le 5'Fe (éventuels nouveaux états excités, assignation de leurs spins-parités et
facteurs spectroscopiques) permettra de contraindre les calculs de modéle en couches
qui sont nécessaires pour le calcul de la composante directe de la section efficace de
la réaction °Fe(n, )5 Fe.

3. Ces calculs ont été réalisés par G. Martinez-Pinedo, du GSI-Darmstadst.
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On a vu précédemment I'importance cruciale de cette réaction dans le réseau de
nucléosynthése qui intervient dans les modeéles stellaires. L’étude de la composante
directe de la réaction Fe(n,v)% Fe par réaction de transfert d(®°Fe, py)®'Fe permet
de s’affranchir des problémes inhérents a la production d’une cible radioactive de
%Fe, et de la durée de vie du ®Fe (voir 1.5.1). Cette méthode alternative permet-
tra éventuellement d’évaluer la proportion et les caractéristiques de la composante
directe par rapport a la composante résonante dans la région d’énergie d’intérét as-
trophysique (E.,, = 90 keV). En particulier, la contribution a la section efficace des
états sous le seuil de séparation neutron S,, = 5.58 MeV pourra étre calculée.

Notre mesure de la réaction %Fe(n,7)%'Fe par réaction de transfert
d(®Fe, py)®'Fe sera donc complémentaire de la mesure d’activation réalisée
précédemment [Uber 09]. En effet, elle permettra non seulement d’évaluer la contri-
bution & la section efficace de la composante directe de la réaction “Fe(n,v)%Fe,
mais aussi d’améliorer la spectroscopie du %'Fe (voir §1.5.2) pour contraindre le
modele en couches dans cette région de masse.
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Chapitre 2

Méthode et dispositif expérimentaux

Dans ce chapitre, la méthode utilisée pour étudier la réaction °Fe(n, )% Fe
est exposée. Le dispositif expérimental est également présenté, et les différents dé-
tecteurs utilisés sont décrits.

2.1 Meéthode expérimentale

Afin d’évaluer la composante directe de la section efficace de la réaction as-
trophysique °Fe(n, v)®' Fe responsable de la destruction du °Fe, et d’améliorer les
connaissances sur la spectroscopie du %'Fe, nous avons utilisé une méthode indirecte,
la méthode de transfert. Cette derniére consiste a étudier la réaction Fe(d,p)® Fe
en cinématique inverse, en envoyant un faisceau radioactif de ®“Fe a haute énergie
sur une cible de CD,. Ainsi, un neutron de la cible peut étre transféré au noyau
incident pour produire le %' Fe en émettant un proton.

La mesure des énergies et des angles d’émission des protons dans la voie de
sortie permet d’accéder aux énergies d’excitation des états peuplés du ®'Fe ainsi
qu’aux distributions angulaires des protons associés. L’analyse de ces distributions
avec le formalisme de la DWBA (voir Chap. 4) permet d’extraire certaines pro-
priétés spectroscopiques du %'Fe. Ainsi, les moments angulaires des états peuplés
seront déterminés en comparant la forme des distributions angulaires expérimen-
tales a celle des distributions angulaires théoriques et, pour la premiére fois, les
facteurs spectroscopiques correspondant a ces états seront extraits, par normali-
sation des distributions expérimentales aux distributions théoriques. Ces facteurs
spectroscopiques ainsi que les moments angulaires seront utilisés par la suite pour
le calcul de la composante directe de la section efficace de la réaction °Fe(n, )% Fe.
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Chapitre 2. Méthode et dispositif expérimentaux

2.2 Production du faisceau de ““Fe

2.2.1 Les deux types de production de faisceau radioactifs

Il existe principalement deux modes de production pour les faisceaux radioac-
tifs. La premiére, dite méthode « ISOL »(Isotope Separation On Line), permet de
produire un faisceau radioactif par spallation ou fission d’un projectile avec une
cible épaisse. Les produits de ces réactions qui diffusent hors de la cible sont ioni-
sés, séparés en ligne, puis ré-accélérés jusqu’a laire expérimentale. Cette méthode
est utilisée sur des accélérateurs tels quISOLDE au Cern, SPIRAL au GANIL ou
TRIUMPH a Vancouver. Dans le futur, cette méthode sera également utilisée sur
SPIRAL2 au GANIL.

La deuxiéme méthode consiste a produire le faisceau d’ions radioactifs par frag-
mentation. A partir d’un faisceau d’ions stables, accélérés et projetés sur une cible,
un faisceau « cocktail » est produit, contenant plusieurs isotopes de différents élé-
ments. Le noyau d’intérét est alors sélectionné en masse et en charge a ’aide d’un
spectrométre. Composé de plusieurs éléments (dipoles magnétiques pour la purifi-
cation du faisceau, quadripoles pour sa focalisation, et filtres de Wien pour une
sélection des noyaux en vitesse), le spectrométre permet de conserver dans le fais-
ceau uniquement les espéces de méme rigidité magnétique :

Mo
q

Bp

1

ou vy = = est le facteur de Lorentz et M, v et ¢ sont respectivement la vitesse,

la masse et la charge électrique de I'ion considéré, et de focaliser le faisceau sur la
cible.

2.2.2 Production du faisceau de “Fe sur la ligne LISE au
GANIL

Notre expérience a été réalisée en avril 2009 au GANIL. Un plan général du
GANIL est donné sur la Fig. 2.1, sur lequel on peut voir les trois cyclotrons CO01,
CSS1 et CS52, permettant d’augmenter progressivement ’énergie du faisceau. Ce
dernier passe ensuite par le spectrométre o avant d’étre dirigé vers « l'aréte de
poisson » et les différentes aires expérimentales.

Pour notre expérience, le faisceau de ®“Fe a été produit par fragmentation. Le
faisceau primaire de ®Ni a été produit par une source ECR (Electron Cyclotron
Resonance) qui porte a I’état de plasma un gaz, formé a partir de nickelocéne solide
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FIGURE 2.1 — Schéma général du GANIL.

enrichi en %Ni dans notre cas. Le faisceau primaire a ensuite été pré-accéléré dans
le cyclotron CO puis accéléré dans les deux cyclotrons CSS1 et CSS2 jusqu’a une
énergie de 54,6 MeV /u. Il a ensuite été dirigé vers la ligne LISE [Anne 87| pour la
production du faisceau secondaire de ®“Fe par fragmentation du %Ni sur une cible
de Be de 545 um d’épaisseur. Un faisceau « cocktail » est alors produit, avant d’étre
purifié par le spectrométre LISE, présenté schématiquement sur la Fig. 2.2.

Le spectrométre LISE est composé de deux dipoles magnétiques principaux. Un
dégradeur achromatique de Be de 568 pum d’épaisseur a été placé entre les deux
dipoles pour purifier le faisceau initialement composé d’ions de différents états de
charge et ralentir le faisceau jusqu’a 27.2 MeV /u (correspondant a une valeur de
Bps = 1.742 T.m ouvert a 0.04 Tm). Le 3°™¢ dipole est utilisé principalement pour
le transport du faisceau. Le filtre de Wien est habituellement utilisé comme un filtre
en vitesse [Anne 92|. Pour notre expérience, il a été utilisé a de trés faibles valeurs de
champs électriques et magnétiques a cause de problémes techniques (E = 800 kV /m,
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B =131 G), et n’a donc servi qu’a une purification supplémentaire en charge.

Faisceau primaire
“Ni @ 55 A.Mev Cible de CD, (2,6mg/cm?)

(Aire expérimentale)
Filtre de Wien

3¢me dipole

Cible de °Be
545um

Dégradeur

Identification D6
568um entification

Galette D4

1¢" dipole 2¢me dipole

FIGURE 2.2 — Schéma de la ligne LISE utilisée pour produire le faisceau secondaire
de ® Fe par fragmentation sur la cible de Be et séparer les contaminants o l'aide des
dipdles et du filtre de Wien.

Sur la Fig. 2.3 a gauche, on peut observer les différents noyaux présents dans le
faisceau en D4, aprés production par la cible de Be et sélection par le spectrométre
LISE. La nature des différents contaminants a été identifiée grace a la corrélation
entre ’énergie mesurée par des détecteurs Silicium placés sur la ligne en D4 pour
un faisceau a basse intensité, et le temps de vol entre le signal de Haute Fréquence
(HF) du faisceau pulsé et une galette a micro-canaux située en D4 (voir Fig. 2.3
a gauche). Un détecteur Germanium situé en D4 permettait également de détecter
les photons gammas émis a I’arrét dans le Silicium placé en D4 en coincidence avec
les noyaux détectés dans le Silicium. Le niveau isomérique a 861 keV du %'Fe a
pu étre clairement identifié en coincidence avec la tache du %'Fe de la Fig. 2.3 a
gauche. On peut en effet observer sur la Fig. 2.3 (a droite) une coincidence entre la
transition gamma a 655 keV (correspondant a la décroissance du niveau isomérique
a 861 keV vers le 1°f état excité a 207 keV) et la décroissance du 1% état excité vers
le fondamental. Le %'Fe étant produit en amont de la ligne faisceau, seul son état
isomérique permet de clairement 'identifier par détection des gammas. Cet isotope
a donc servi de point de calibration pour identifier les différents constituants du
faisceau incident. On peut ainsi voir sur cette figure que les contaminants présents
dans le faisceau en D4 sont le %Ni, le %2Co et le ®®Mn, ainsi que le ' Fe et le ' Co.

Un systéme de fentes selon les axes X et Y (perpendiculaires au faisceau) entre
D4 et D6 permet une sélection supplémentaire des fragments présents. Les fentes
F31, situées entre les deux premiers dipoles étaient ainsi positionnées en —9 + 5.
Le faisceau de ®Fe produit et identifié a alors été envoyé dans l'aire expérimentale
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FIGURE 2.3 — A gauche : Matrice d’identification Energie-Temps de wvol (HF-
GALETTE) des fragments produits aprés fragmentation du faisceau primaire et
sélection par le spectrométre LISE Dj; A droite : Spectre gamma permettant d’i-
dentifier les fragments de %' Fe.

avec une intensité de 10° pps et 55% de pureté. La Fig. 2.4 montre I'énergie déposée
dans le plastique en bout de ligne expérimentale en fonction du temps de vol des
fragments entre CATS2 et le plastique. On peut voir sur cette figure que le ®Co et
le 5®Mn sont des contaminants non séparables en temps de vol. Avec une base de
temps de vol plus grande (en utilisant par exemple le temps de vol entre la HF et le
plastique) on aurait éventuellement été capable de séparer ces contaminants, mais
le codeur utilisé pour ce dernier temps de vol n’ayant pas fonctionné correctement,
il n’a pas pu étre utilisé.
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FIGURE 2.4 — Figure d’identification du faisceau en AE-TOF en bout de ligne (cham-
bre d’ionisation + plastique) a basse intensité.

2.3 Dispositif expérimental

2.3.1 Présentation générale

Le faisceau de %°Fe a 27 MeV /u a été envoyé sur une cible de CD; de 2.6 mg/cm?
d’épaisseur.

Les détecteurs de particules MUST2 (MUr & STrips de 2°m¢ génération) ainsi
qu’un détecteur annulaire en Silicium S1 ont été placés aux angles arriéres dans le
référentiel du laboratoire pour détecter les protons émis lors de la réaction (voir
Fig. 2.5).

Le faisceau de ®Fe étant produit par fragmentation, il a une grande émittance.
Il est donc nécessaire de déterminer avec précision la position d’interaction et ’angle
du faisceau sur la cible pour déterminer 'angle d’émission des protons issus de la
réaction. Pour cela, deux détecteurs de faisceaux CATS (Chambre & Trajectoire de
Saclay) ont été placés sur le passage du faisceau a 95.6 et 45.6 cm en amont de la
cible.

Des détecteurs Germanium EXOGAM (EXOtic & GAMma) ont été placés au-
tour de la cible pour détecter les photons v émis en coincidence avec les protons lors
de la réaction. La détection des différentes raies gamma permet en effet d’identifier
les états peuplés non résolus en particules et ainsi de s’affranchir de la résolution en
énergie d’excitation obtenue avec les détecteurs MUST?2 et ’annulaire S1. La cham-
bre a réaction Tiara, en forme de diabolo, et vue en coupe sur la Fig. 2.5, permet
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Faisceau
de “Fe

~N

2 détecteurs

CATS 4 Clovers

EXOGAM

Annulaire S1

4 télescopes MUST?2

FIGURE 2.5 — Schéma du dispositif expérimental : les détecteurs MUST2 sont situés
aux angles arrieres dans le référentiel du laboratoire a lintérieur de la chambre
Tiara, permettant d’approcher les détecteurs EXOGAM a courte distance de la cible.

d’approcher les détecteurs Germanium au plus proche de la cible (~ 5 c¢m) et ainsi
d’optimiser 'efficacité de détection des gammas.

Une chambre d’ionisation et un plastique ont été placés en bout de ligne pour
identifier les fragments issus de la réaction par la méthode AE — E (perte d’énergie
dans la chambre d’ionisation versus énergie déposée dans le plastique) et en Energie-
Temps de vol (énergie déposée dans le plastique versus temps de vol entre le détecteur
CATS le plus proche de la cible et le plastique).
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Chapitre 2. Méthode et dispositif expérimentaux

2.3.2 Justification du positionnement des détecteurs et de la
cible

La section efficace de la réaction d(®°Fe, py)®'Fe étudiée est maximale aux angles
avant dans le référentiel du centre de masse, qui correspondent aux angles arriéres
dans le référentiel du laboratoire : les quatre télescopes MUST2 et le détecteur
annulaire ont donc été placés aux angles arriéres dans le référentiel du laboratoire.

Pour favoriser les moments angulaires faibles, il est préférable d’utiliser des é-
nergies de faisceau typique de ~ 10 MeV /u. Or, la production & ces énergies d’un
faisceau de ®Fe par fragmentation puis ralentissement par un dégradeur réduit con-
sidérablement l'intensité du faisceau a cause de la dispersion angulaire trés impor-
tante dans le dégradeur. De plus, des calculs DWBA ont montré que pour pouvoir
distinguer aux angles couverts dans le référentiel du laboratoire la forme des distri-
butions angulaires pour différents moments angulaires, ’énergie du faisceau devait
étre assez élevée (~ 20 — 27 MeV/u). On a donc préféré une énergie de faisceau
plus grande. La méthode de production du %°Fe par fragmentation du ®*Ni auprés
de LISE et son ralentissement avec un dégradeur a permis d’atteindre une énergie
de faisceau secondaire de Fe de 27 MeV /u. Cette énergie était 1'énergie minimale
possible pour obtenir une intensité acceptable (I~ 10° pps).

Afin d’optimiser le dispositif expérimental, des simulations Monte Carlo utilisant
Ienvironnement Geant4 ont été réalisées pour I'ensemble des détecteurs MUST?2 et
I’annulaire. Une fois I'énergie du faisceau et I'épaisseur de cible déterminées, ainsi
que les sections efficaces différentielles théoriques des états a considérer intégrées
au programme de simulation, on a accés a la couverture angulaire des différents
détecteurs, mais aussi au spectre en énergie d’excitation simulé du %'Fe. On peut
donc évaluer l'effet de différents paramétres sur le spectre en énergie d’excitation
attendu.

La position de la cible décentrée par rapport au centre de la chambre Tiara a été
déterminée en faisant un compromis entre une trés grande couverture angulaire des
détecteurs MUST2 et une bonne efficacité de détection pour les gammas. La position
de la cible a été déterminée par des simulations afin d’optimiser la couverture angu-
laire des détecteurs MUST2 et du détecteur annulaire. En effet, la valeur des sections
efficaces différentielles aux trés petits angles dans le référentiel du centre de masse
est importante pour déterminer les facteurs spectroscopiques des états peuplés par
la réaction. La cible a donc été positionnée pour notre expérience a -42 mm du cen-
tre de la chambre Tiara, ce qui permet de couvrir la zone angulaire 121°-171° dans
le référentiel du laboratoire correspondant aux angles 2,51°-22,77° dans le centre
de masse pour I'état fondamental (voir Fig. 2.6). Cette position de cible permet de
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2.3. Dispositif expérimental

ne pas trop réduire lefficacité de détection des gammas. [’épaisseur de la chambre
Tiara traversée par les gammas étant beaucoup plus épaisse sur la zone conique que
sur le troncon central, 'efficacité de détection des gammas est beaucoup détériorée
si la cible est trop loin du centre de la chambre Tiara. De plus, dans le cas ou la
cible est loin du centre de la chambre Tiara, la correction Doppler fait intervenir des
angles beaucoup plus grands, ce qui dégrade fortement la résolution en énergie des
spectres en énergie gammas.
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FIGURE 2.6 — Couverture angulaire des détecteurs MUSTZ2 et de l'annulaire S1
obtenue par simulations Monte Carlo pour une source de protons de 5,5 MeV placée
G 4,2 cm du centre de la chambre Tiara. Les angles CM sont donnés a titre indicatif
pour ’état fondamental du ' Fe.

L’épaisseur de la cible a été choisie de facon a faire un compromis entre le taux de
comptage et la résolution en énergie d’excitation. En effet, plus la cible est épaisse,
plus le taux de comptage est important, mais moins la résolution en énergie d’exci-
tation est bonne puisque les pertes d’énergie du faisceau dans la cible et celles des
protons dans la cible sont soumises & de plus grandes variations. Pour déterminer
Ieffet de I’épaisseur de la cible sur la résolution en énergie d’excitation, on a simulé
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la réaction a 1'aide de Geant4 pour I'état fondamental du %' Fe avec différentes épais-
seurs de cible (entre 1 et 2 mg/cm?, voir Chap. 3, §3.4.6). La section efficace totale de
la réaction étudiée étant assez faible (quelques centaines de pbarn/sr), on a choisi
une cible plutot épaisse (~ 2 mg/cm?) pour favoriser le taux de comptage. Cela
permettra de peupler suffisamment certains états dont les facteurs spectroscopiques
prédits sont faibles. L’effet des pertes d’énergie dans la cible et dans les différentes
couches mortes des détecteurs sur la résolution en énergie d’excitation a également
pu étre évaluée par notre programme de simulation.

2.3.3 Les détecteurs CATS

Les faisceaux produits par fragmentation ont une grande émittance et conduisent
souvent a de larges taches faisceau sur la cible (de l'ordre du ¢cm). Afin de connaitre
avec une précision suffisante la position d’interaction du faisceau et son angle d’in-
cidence sur la cible événement par événement (< 1 mm), on utilise des détecteurs
de faisceaux. Ces détecteurs fournissent également une information temporelle sur
le passage des ions du faisceau.

FIGURE 2.7 — Caractéristiques d’un détecteur CATS : a gauche, vue éclatée ; a droite,
photo de Uintérieur d’un détecteur CATS.

Les détecteurs CATS (Chambres a Trajectoire de Saclay) [Otti 99] sont des cham-
bres a fils & basse pression (cf vue éclatée en Fig. 2.7 a gauche, et photo a droite). Le
gaz utilisé est de l'isobutane (CyHjp) entre 6 et 15 Torr en fonction de I'ion incident,
et & une pression de 10 mbar (soit 7.5 Torr) pour notre expérience. Deux feuilles
de Mylar de 1.5 um d’épaisseur maintiennent le gaz dans ’enceinte du détecteur.
Chaque détecteur CATS est composé d'un plan de 71 fils d’anodes en tungsténe
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2.3. Dispositif expérimental

espacés de 1 mm et d'un diamétre de 10 um. La haute tension qui leur est appliquée
peut varier entre 600 et 800 V. Deux plans de cathodes sont situés de part et d’autre
du plan de fils a une distance de 3.2 mm. Ils sont constitués de 28 pistes horizon-
tales et verticales en aluminium doré évaporé sur une feuille de Mylar de 1.5 pym
d’épaisseur. Ces pistes ont une largeur de 2.34 mm et sont espacées de 0.2 mm.

La zone active de ces détecteurs est de 70 x 70 mm? et le taux de comptage
maximum accepté est de 'ordre de 2 x 10° pps pour un faisceau peu focalisé au
niveau du détecteur.

2.3.4 Les détecteurs MUST?2

Les détecteurs MUST2 (MUrs a STrips de 2¢m¢ génération) sont utilisés pour la
détection de particules chargées [Poll 05]. Ce sont des télescopes de 10 x 10 ¢cm?. Tls
sont composés de trois étages (cf Fig. 2.8), permettant I'identification en AE-E des
particules assez énergétiques pour traverser le 1" étage, et en énergie-temps de vol
pour les autres. Il fonctionne sous un vide de 10~® mbar au minimum.

Electronique:
‘} “ IS I 2 Cartes MUFFEE X et Y

16 cristaux de Csl

SifLi)

Silicium a pistes
(128 X et 128 ¥Y)

FIGURE 2.8 — Vue éclatée d’un télescope MUST2.

Le premier étage est constitué d’'un détecteur silicium a pistes double face (DSSD
pour Double Sided Silicon Detector) de 300 £5 pm construit par la société Micron.
Les deux faces sont perpendiculaires et chacune comporte 128 pistes de 0.7 mm de
large séparées d'un intervalle de 0.06 mm. Selon le constructeur, elles sont recou-
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vertes d’une couche morte d’Al de 400 £+ 100 nm. La résolution en énergie de ce
détecteur est de l'ordre de 40 keV pour une source 3 — o (Pu-Am-Cm). Cet étage
permet de mesurer ’énergie, le temps et la position des particules incidentes, grace
aux 128 pistes en X et en Y.

Le deuxiéme étage est constitué de deux détecteurs de Si(Li) de 5 mm d’épais-
seur, segmentés chacun en 8 pads de 2.5 x 2.5 mm?. Ils sont placés & 17 mm du
premier étage. Cet étage permet de déterminer ’énergie résiduelle des particules
ayant traversé le premier étage avec une résolution d’environ 80 keV (déterminée
avec une source 3-a). Deux types de détecteurs Si(Li) sont utilisés sur les détecteurs
MUST?2 : les premiers ont été fabriqués par Juelich ForschungZentrum, et les autres
par 'IPN d’Orsay. La géométrie de ces deux types de détecteurs Si(Li) est légérement
différente. L’électronique des détecteurs Juelich est entiérement intégrée a 1’électron-
ique de MUST?2, alors qu'il faut utiliser une électronique standard pour les Si(Ii)
Orsay. De plus, leur résolution en énergie est sensiblement meilleure que celle des
Si(Li) Orsay. Au moment de notre expérience, le 4°m¢ Si(Li) Juelich n’étant pas
encore disponible, un détecteur Si(Li) d’Orsay a été utilisé pour I'un des télescopes.

Le troisieme étage est composé de 16 cristaux de Csl de 4 ¢cm d’épaisseur. Il se
situe & 3 cm du deuxiéme étage. Chaque cristal a une face d’entrée est de 30x 30 mm?.
Le signal regu est collecté par une photo-diode située a l'arriére de chacun des
cristaux. Il permet de mesurer ’énergie complémentaire des particules incidentes
jusqu’a 200 MeV. Cet étage n’a pas été utilisé pour notre expérience, les protons
d’intérét n’ayant pas une énergie suffisante pour traverser le deuxiéme étage.

L’électronique embarquée des détecteurs MUST2 est constituée de plusieurs
unités électroniques. Deux cartes MUFEE (MUST Front End Electronics), situées a
I’arriére de chaque télescope, permettent de traiter les 128 pistes X et les 128 pistes
Y des DSSD, ainsi que les 16 voies correspondant aux Si(Li) et aux 16 voies des Csl
(le cas échéant). Pour cela, chaque carte MUFEE contient 9 ASICs (Application-
Specific Integrated Circuit) appelés MATE (MUST2 Asic Time and Energy), trai-
tant chacune 16 voies (temps et énergie) délivrées par le détecteur. Les informations
relatives a 1’énergie et au temps d’arrivée de la particule ainsi qu'un signal de dé-
clenchement au dessus d’un seuil programmable par 'utilisateur sont multiplexées
et transmises en dehors de la chambre a réaction vers une carte MUVI (MUST in
VXI). La carte MUVTI sert d’interface avec le systéme d’acquisition [Baro 03] et traite
les données des 4 télescopes. Les détecteurs sont reliés aux cartes par des nappes
de cables appelés kaptons. Un systéme de refroidissement est également intégré a
chaque télescope afin de réduire & 5°C la température de I’électronique embarquée
(qui produit beaucoup de chaleur).
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2.3.5 Le détecteur annulaire

Le détecteur annulaire (voir Fig. 2.9) est un détecteur Silicium double face de
500 pm d’épaisseur de la société Micron. Son diamétre externe est de 96 mm et son
diamétre interne de 48 mm. Il est segmenté en 16 x 4 arcs de cercle de 1.4 mm de
large a 0.96 um d’intervalle sur la face avant, et en 16 secteurs angulaires séparés de
80 pm sur la face arriére, ce qui permet d’accéder a la position d’impact des protons
émis. L’énergie des particules incidentes est mesurée avec une résolution de 50 keV
environ pour une source 3 — a.

FIGURE 2.9 — Détecteur annulaire S1 (au 1°
plan) et sa carte électronique sur un banc de
test.

Il posséde deux connecteurs (un par face) qui ont été reliés pour notre expérience
a une carte MUFEE identique & celles utilisées pour les détecteurs MUST?2.

2.3.6 Les détecteurs EXOGAM

EXOGAM [Simp 00] est un multi-détecteur de rayonnement gamma de haute
résolution (environ 3 keV pour une source de »?Eu) congu pour les expériences de
spectroscopie utilisant les faisceaux radioactifs du GANIL. Dans sa forme compléte,
il est constitué de 16 détecteurs Germanium, appelés clovers, pour couvrir un do-
maine angulaire le plus proche possible de 47. Pour notre expérience, seuls 4 des
clovers ont été utilisés. Un systéme de remplissage automatique du circuit de re-
froidissement des cristaux de Ge a ’azote liquide a permis de maintenir les clovers
a basse température tout au long de 'expérience.

Chacun des clovers est composé de 4 cristaux de Germanium (voir Fig. 2.10).
Chaque cristal (A, B, C, D), de 90 mm de long et 60 mm de diamétre avant usinage,
est segmenté électriquement en quatre segments (1, 2, 3, 4) et posséde 5 contacts
connectés chacun a un pré-amplificateur de charge. Le pré-amplificateur du contact
central délivre le signal donnant ’énergie totale déposée dans le cristal, et les 4 pré-
amplificateurs des contacts extérieurs mesurent I’énergie déposée dans chacun des
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Chapitre 2. Méthode et dispositif expérimentaux

FIGURE 2.10 — Segmentation d’un clover
EXOGAM en 4 cristaux A, B, C, D, chaque
cristal est segmenté électriquement en 4 seg-
ments (1, 2, 8, 4).

segments. La grande taille des cristaux améliore Uefficacité de détection. Cependant,
les gammas détectés étant émis en vol, une correction de l'effet Doppler est néces-
saire, ce qui diminue la résolution en énergie d’autant plus que ’angle couvert par le
cristal est grand. Les cristaux sont donc segmentés pour augmenter la granularité du
détecteur. L’information en énergie délivrée par les segments permet de déterminer
la position d’interaction du gamma détecté. Un dispositif de bouclier anti-compton
peut également étre utilisé pour augmenter le rapport signal sur bruit mais la place
occupée limite le rapprochement des détecteurs. Cette solution n’a pas été utilisée,
la géométrie de la chambre Tiara ne permettant pas cette configuration.

2.3.7 La chambre d’ionisation

La chambre d’ionisation est un détecteur gazeux de 12 cm de long. Des fenétres
d’entrée et de sortie (60 x 60 cm?) en Mylar de 7 pum d’épaisseur maintiennent
I'isobutane dans I’enceinte du détecteur & une pression de 70 mbar. La cathode et
I’anode sont soumises respectivement a un potentiel de +-600 et -600V. Une grille de
Frisch est située 2 cm au dessus de I'anode et portée a un potentiel de 0 V. Les parois
latérales de la chambre comportent plusieurs bandes conductrices perpendiculaires
au champ électrique (voir Fig. 2.11 a gauche).

La chambre d’ionisation est reliée a une électronique classique, permettant d’ac-
céder a la charge totale déposée dans une fenétre de temps fixe. Un module élec-
tronique spécifique a également été utilisé pour échantillonner le signal recu, afin de
s’affranchir du phénoméne d’empilement. Cette chambre d’ionisation permet ainsi
de mesurer la perte d’énergie du fragment lourd. Pour notre expérience, elle pouvait
supporter un taux de comptage de 'ordre de quelques 10* pps seulement et n’a donc
pas été utilisée a intensité nominale du faisceau (~ 10° pps).
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2.4. Electronique et logique d’acquisition

2.3.8 Le scintillateur plastique

Le plastique est un bloc de Nel04, de 6 x 6 cm? et de 2 cm d’épaisseur, relié a
guide de lumiére suivi d’un photo-multiplicateur (voir Fig. 2.11 a droite). II permet
une mesure de I'énergie restante du fragment lourd, et sa bonne résolution en temps
est utilisée pour déterminer le temps de vol entre I'un des détecteurs CATS et le
bout de la ligne. Cette information est utilisée pour l'identification en bout de ligne
du faisceau de ®Fe et de ses contaminants.

FIGURE 2.11 — A gauche : la chambre d’ionisation, ot l'on apercoit les bandes con-
ductrices latérales; a droite : le plastique, suivi de son guide de lumiere et de son
photo-multiplicateur.

2.4 Electronique et logique d’acquisition

Pour ne pas étre submergé par le flux de données arrivant de I’ensemble des
détecteurs au cours de I’expérience, on doit mettre en place une logique de décision
et définir les événements « intéressants » a traiter. Dans notre cas, il s’agit des
événements détectés dans les télescopes MUST?2 et dans le détecteur annulaire.

Pour sélectionner les événements d’intérét, un module de déclenchement spéci-
fique, le GMT (Ganil Master Trigger) est utilisé pour autoriser le traitement, 'ac-
quisition et 'enregistrement des données. Le module GMT accepte en entrée jusqu’a
16 signaux logiques en déclenchement.

Pour notre expérience, les signaux logiques en entrée du GMT étaient les suiv-
ants :
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Chapitre 2. Méthode et dispositif expérimentaux

— chacun des détecteurs MUST?2 et le détecteur annulaire,
— une partie des événements correspondant aux détecteurs CATS1, CATS2 et
au plastique (division 1,/3000).

— une partie des événements gammas détectés par EXOGAM (division 1,/200).

Lorsque I'un des signaux logiques est présent & 'entrée du GMT, il génére un
signal logique FAG (Fenétre d’Acquisition Ganil). Pour qu’un événement soit traité,
le signal en temps associé au détecteur touché doit arriver en coincidence avec la
FAG. Le signal stop commun & l'ensemble des détecteurs est le signal logique de
CATS2 retardé et validé par la FAG, et le signal start est le signal logique du dé-
tecteur qui a déclenché (provenant de la carte MUVI pour les détecteurs MUST?2).
Une fois le signal accepté, il est codé par une électronique spécifique a chaque dé-
tecteur et enregistré. L’amplitude ou la charge du signal est lue et traitée par un
module électronique adapté permettant de coder 'énergie ou le temps associé. Le
schéma électronique du cablage des différents détecteurs est donné en Annexe A.

La configuration du matériel (ADC, QDC, TDCs, MATEs) se fait par I'inter-
médiaire d’une interface graphique appelé DAS (Data Acquisition System). Elle
permet d’effectuer les réglages de I’électronique associée aux détecteurs MUST2, S1
et EXOGAM et d’acquérir les données. Une interface de visualisation permet égale-
ment de contréler le bon fonctionnement des détecteurs, ainsi que de visualiser les
spectres analysés en ligne.

2.5 Mesure de I’épaisseur de cible

La cible de CDy a été fabriquée par le service des cibles du Tandem d’Orsay.
Son épaisseur de 2 mg/cm? a été déterminée initialement par simple pesée. Une
autre mesure de l'épaisseur de la cible par perte d’énergie de particules o a été
réalisée aprés 'expérience. En effet, la connaissance de ’épaisseur de la cible est trés
importante pour I’analyse (perte d’énergie dans la cible pour la résolution en énergie
et normalisation des sections efficaces différentielles).

Pour effectuer cette mesure, une source de ! Am collimatée (E, = 5.485 MeV)
d’un diamétre de 3 mm a été placée devant une diode en silicium, pour déterminer
Iénergie du pic « de référence ». Au préalable, on a réalisé un étalonnage de la
diode en utilisant une source 3 —a (Am-Pu-Cm). Aprés insertion de la cible entre la
source et la diode, I’énergie mesurée est plus faible et ’écart AE en énergie observé
correspond a la perte d’énergie des o dans la cible. En utilisant une table de perte
d’énergie des « dans le CDy |Zieg 77], I'épaisseur de la cible peut-étre déterminée.
La cible étant épaisse, 'approximation d’une perte d’énergie constante avec I’énergie
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2.5. Mesure de I'épaisseur de cible

n’est pas valable. La relation entre ’épaisseur en microns et I’épaisseur en mg/cm?
est donnée par :

e(mg/em?) = e(um) x 107! X pep, ot pep, = 1,06 g/em?

La cible étant relativement épaisse, on constate que la résolution en énergie est
fortement dégradée lorsqu’on insére la cible entre le détecteur et la source (voir
Fig. 2.12) : on passe de 30 keV de résolution pour un « détecté sans avoir traversé

la cible, a 450 keV pour un «a ayant traversé la cible et ayant perdu une énergie de
Iordre de 2715 keV dans la cible de CD,.

3450H TT rTTT T T T T T T LI ™|
R ]
g 400F FWHM = 30 keV E
5350 =
£ = ]
E 1 FIGURE 2.12 — Ecart en énergie
250 - entre le pic de référence sans
: 4 cible (autour du canal 5500) et
200 B 1 le pic lorsque les o ont traversé
150 - FWHM _‘450 keV o - [lacible (autour du canal 3000).
1005 AE = 2715 keV l 7
E ‘ ]
50— —
EL il JJH;I:.JJ e

2000 2500 3000 3500 4000 4500 5000 5500

(a.u)

L’épaisseur a été mesurée en plusieurs points de la cible pour étudier
d’éventuelles inhomogénéités. On a ainsi obtenu une épaisseur moyenne de la cible
de 2.61 £0.13 mg/cm?, avec des inhomogénéités trés faibles (6% au maximum).
L’incertitude liée a la détermination du centroide du pic aprés insertion de la cible
est de lordre de 10 keV, ce qui conduit & une incertitude de ~ 0.01 mg/cm?2. Le
choix de la table de perte d’énergie (|Zieg 77] ou Geant4) conduit & une incertitude
systématique de ~ 0.01 mg/cm?. Par la suite, les pertes d’énergie utilisées pour
I'analyse seront toujours les pertes d’énergies de LISE |Zieg 77].
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Chapitre 3

Traitement des données

Dans ce chapitre, les différentes étapes de 'analyse de données sont décrites.
L’ensemble de ’analyse et des simulations présentées ici ont été réalisées en utilisant
le code NPTool (Nuclear Physics Tool) développé a I'IPN [Matt 12].

3.1 Reconstruction du faisceau sur cible

Afin de déterminer avec précision la position d’impact du faisceau sur la cible
ainsi que la direction d’incidence du faisceau avant interaction, on a placé en amont
de la cible deux détecteurs CATS décrits dans le chapitre précédent.

3.1.1 Etalonnage des détecteurs CATS

Pour obtenir I'information concernant la position du faisceau sur chacun des
détecteurs CATS, il est nécessaire de calibrer la charge déposée sur chacune des
pistes. En effet, chacune d’elle posséde une voie électronique indépendante. Ainsi,
chacune des pistes est calibrée individuellement a ’aide d’un générateur d’impulsions
délivrant sur les fils d’anode un signal d’amplitude donnée, qui engendre lui-méme
un signal sur les pistes. On obtient alors une série de pics réguliérement espacés (voir
Fig. 3.1 a gauche).

Lorsqu’une piste est touchée, les voies électroniques correspondant a toutes les
autres pistes sont également codées, méme si aucun signal n’a été vu. Dans ce cas,
la porte de codage est donc située dans une zone contenant uniquement du bruit de
fond : la valeur codée est alors proche du canal zéro. I’accumulation « d’événements »
de ce type forme un pic proche de zéro : c’est le piédestal.
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FIGURE 3.1 — Etalonnage de la piste 4 du plan de cathodes Y du détecteur CATS
2; a gauche : pics provenant du générateur dimpulsion ; a droite : courbe d’étalon-
nage a l'ordre 2. La pseudo-charge correspond auz valeurs générées par le générateur
d’impulsions.

Les coefficients de calibration a; et b; sur la voie i sont déterminés par un ajuste-
ment d’ordre 2 (expression 3.1) sur la position des pics (voir Fig. 3.1), a laquelle on
a soustrait la position du piédestal P; de la voie 7.

anl _ ai(Qi‘)mt . P7,)2 +bz‘(Q?Tut . Pz) +Ci (31)

ot QU et Q5 sont respectivement les charges brutes et calibrées déposées sur la
piste 4.

Pour séparer les charges significatives du bruit lié & 1’électronique, on applique
un seuil s; associé & chacune des voies ¢ lors du traitement des données. Ce seuil est
déterminé a partir de la position du piédestal P; : s; = P, 4+ 3 * g;, ou 0; représente
le sigma de la gaussienne qui ajuste le piédestal.
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3.1. Reconstruction du faisceau sur cible

3.1.2 Meéthodes de reconstruction utilisées

Pour avoir une précision suffisante sur la position d’impact du faisceau sur la
cible événement par événement, la précision sur la position de passage de l'ion in-
cident doit étre meilleure que la largeur d’une piste. Pour déterminer le point de
passage de I'ion, on utilise des méthodes de reconstruction, qui prennent en compte
la répartition des charges sur plusieurs pistes. En pratique, la charge de 5 pistes au
maximum est utilisée, ce qui est suffisant pour reconstruire correctement la position
de passage de l'ion, sans introduire un biais lié¢ au bruit de fond des pistes n’ayant
pas participé a I’événement. Plusieurs méthodes de reconstruction ont été étudiées
et comparées avant de faire 'analyse.

Méthodes barycentriques

La méthode barycentrique est une méthode classique de reconstruction, qui con-
siste & effectuer un barycentre des charges des pistes principales touchées lors d’un
événement. La formule suivante donne la reconstruction barycentrique sur M pistes
consécutives, réparties de part et d’autres de la piste ayant emporté le maximum de
charge.

M .
barX = M (3.2)
Zi:l Qi

oll (); est la charge déposée sur la piste 7, et ¢ le numéro de piste touchée. Les
barycentres & 3, 4 et 5 bandes ont été étudiés. Le résultat obtenu pour barX est
donné en numéro de piste non entier. On convertit la position en mm en utilisant la
largeur w = 2.54 mm correspondant a la somme de la largeur d’une piste (2.34 mm)

et d’un inter-piste (0.2 mm) a partir de la formule 3.3.

X (mm) = X;(mm) + w x Dec(barX) (3.3)

ou X; correspond & la position en mm du centre de la piste touchée, et Dec(barX)
correspond a la partie décimale du numéro de la piste obtenu.

Les méthodes barycentriques engendrent une discontinuité en position dont la
position dépend du nombre de pistes utilisées [Otti 98|[Pyrl 95]. Pour un nombre
impair de pistes, on aura une discontinuité a l'inter-piste et pour un nombre pair de
pistes, la discontinuité sera située au milieu d'une piste. L’utilisation d’une méthode
avec un nombre impair de pistes est donc plus adaptée aux événements « de milieu
de piste », et les méthodes utilisant un nombre pair de pistes aux événements pour
lesquels I'ion passe par l'inter-piste. Pour remédier a ce décalage systématique en
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Chapitre 3. Traitement des données

position, il existe des corrections dont les expressions ont été déterminées expéri-
mentalement lors d’une précédente étude [Otti 99] [Otti 98].

Pour le barycentre a 3 bandes, on utilise la correction donnée par I’équation 3.4.
Le coefficient a est déterminé & partir d’une mesure du profil faisceau de °°Fe en cours
d’expérience, de fagon a obtenir une distribution de charge continue sur I’ensemble
du détecteur (voir Fig. 3.2).

X3 - Xmaa:

X" = + Xonaz (3.4)

a

ol X3 est la position (en mm) obtenue pour un barycentre a 3 bandes avant
correction et X, est la position (en mm) de la piste ayant emporté la charge
maximale.

Pour le barycentre a 4 bandes, on utilise une correction différente selon que la
deuxiéme piste maximum est a droite (X99€) ou a gauche (XJ*“") de la piste
ayant emporté la charge maximale (voir Eq. 3.5).

Xy — (Xoaz —w/2 w
;izauche - ! ( b / ) ;(max 9 (35)
- Xy — (Xao—1 —w/2 w
;izihmte - ! ( b ! / ) J(max—l 9 (36)

ot X, est la position (en mm) obtenue pour un barycentre a 4 bandes avant
correction et X, est la position (en mm) de la piste ayant emporté la charge
maximale.

Les valeurs de a et b obtenues sont données dans la table 3.1. On remarque que
pour un méme détecteur, les valeurs de a et b sont similaires.

cats 1X | cats 1Y || cats 2X | cats 2Y
0.6 0.6 0.53 0.57
0.77 0.75 0.67 0.7

TABLE 3.1 — Coefficients correctifs utilisés pour les méthodes barycentriques a 3 (a)
et 4 (b) bandes

Il n’existe pas de correction pour le barycentre a 5 bandes, car les déviations
lices a cette méthode sont faibles et ne suivent pas une loi simple.
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FIGURE 3.2 — Distribution en position sur un détecteur CATS déterminée par la
méthode du barycentre a 3 bandes sans correction (& gauche) et avec correction (a
droite).

Méthodes analytiques

Une autre approche permettant de décrire la distribution de charges déposées sur
le plan de cathodes au cours d’un événement est d’utiliser une fonction analytique.
On compare ici deux fonctions analytiques qui donnent la position du centroide en
fonction des charges déposées sur la piste qui emporte la charge maximale et ses
pistes voisines. On utilise le méme nombre de charges qu’il y a de paramétres libres
dans les fonctions utilisées.

La fonction sécante hyperbolique, couramment utilisée pour les détecteurs CATS
donne la position du centroide (en mm) sous la forme :

sechs = & tanh ™! V@1/Qs — /Q1/Qo

T 2 sinh (E)
as

" cosh ! Ql/Q3 +/Q1/Q2))

Par convention, on note ()7 la Charge de la piste N ayant emporté la charge la plus
grande, ()5 la charge sur la piste N+1 et Q3 la charge de la piste N-1.

Cette méthode a 'avantage d’éviter les effets de discontinuité engendrés par les
méthodes barycentriques. Cependant, elle a I'inconvénient d’étre inutilisable quand
une piste centrale est détériorée, ce qui fut le cas du détecteur CATS2 lors de notre
expérience.

(3.7)

avec

(3.8)
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Chapitre 3. Traitement des données

La fonction gaussienne peut étre utilisée afin de reconstruire la position lorsque
la charge de I'une des pistes est inutilisable. La position du centroide (en mm) est

donnée par :
() - xp - (2) - x

gauss = 3 %2 Q3
In (Q—;) (X5 —X;)—In (Q—;) (X — X1)

Par convention, (), est la charge maximale et ()2 et (Y3 les charges respectivement &
droite et a gauche de la piste ayant emporté la charge maximale. Lors de I'utilisation
de cette fonction, on précise que si la charge emportée par la piste située immédia-
tement a droite (respectivement a gauche) est nulle, on utilise la charge de la piste
suivante pour o (respectivement (3). Les X; sont les positions en mm des cen-
tres des pistes associées aux charges @);. Cette méthode est valable jusqu’a 2 pistes
manquantes |[Gaud 05]. Lors de notre expérience, I'une des pistes centrales d’un des
détecteurs (la piste 15 du détecteur CATS2) a été progressivement détériorée, ce qui
nous a amené a utiliser cette méthode. La charge codée pour cette piste est alors
souvent non nulle mais beaucoup plus faible que la charge attendue. Afin d’éviter
de prendre en compte une charge non significative pour les événements impliquant
la piste 15, sa charge a été mise & zéro par défaut.

Vérification de la reconstruction en position

Au début et & la fin de D'expérience, on a placé devant 'un (puis l'autre) des
détecteurs CATS un « masque » constitué d’une plaque métallique trouée a des
endroits spécifiques de fagon asymétrique (voir Fig. 3.3 au centre). Les trous ont
un diametre de 1 mm sont espacés de 2 mm. Ce masque permet de s’assurer de la
bonne reconstruction en position du passage du faisceau, et également de déterminer
d’éventuelles inversions de pistes ou du plan de pistes dans les détecteurs CATS. Ces
mesures avec les masques permettent également de valider les différentes méthodes
de reconstruction. Les images des reconstructions de la position du faisceau sur les
détecteurs CATS1 et CATS2 sont présentées sur la Fig. 3.3 & gauche et a droite
respectivement. On constate que la reconstruction sur CATS1 reproduit trés bien
I'image du masque avec la méthode de la sécante hyperbolique. Le détecteur CATS2
ayant été endommagé (piste 15 défectueuse), plusieurs traitements ont été réalisés
pour améliorer la reconstruction. Tout d’abord, la charge de la piste Y15 a été¢ mise
systématiquement a zéro. De plus, un ajustement des coefficients d’étalonnage des
pistes Y14 et Y16 a été réalisé. En effet, les coefficients d’étalonnage de ces pistes
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3.1. Reconstruction du faisceau sur cible

étaient plus faibles que celles des autres pistes du détecteur (incidence de la piste
Y15 sur les pistes voisines). Ils ont donc été ajustés de fagon a « s’aligner » sur les
coefficients des autres pistes. Malgré cela, 'image du masque sur le détecteur CATS2
reconstruite par la méthode de la gaussienne reste déformeée.
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FIGURE 3.3 — Reconstruction du faisceau sur CATS1 avec le masque par méthode
de la sécante hyperbolique (4 gauche); photographie du masque utilisé sur CATS1
(au centre) ; reconstruction du faisceau sur CATS2 avec le masque par la méthode
de la gaussienne apres la perte de la piste Y15 (& droite). Le masque sur CATS2 est
wnversé par rapport a celui de CATS]1.

3.1.3 Reconstruction de la position d’impact du faisceau sur
la cible

A partir des positions d’impact du faisceau reconstruites sur CATS1 et CATS2
(voir Fig. 3.4 a gauche et au centre), on peut calculer la position d’interaction du
faisceau sur la cible. En effet, en utilisant la distance I = 500 mm entre CATS]1 et
CATS2 et la distance L = 562.5 mm entre CATS2 et la cible (rapport de proportion-
nalité), on peut reconstruire I'image du faisceau au niveau de la cible (voir Fig. 3.4
a droite). On peut noter que le faisceau est trés étendu selon les deux directions au
niveau de CATSI1, puis se focalise au niveau de la cible selon la direction verticale,
mais reste large (presque 1 cm) selon la direction horizontale. De plus, on remarque
que la reconstruction du faisceau au niveau du détecteur CATS2 (Fig. 3.4 au centre)
présente des structures. Celles-ci traduisent la déformation de la reconstruction de
I'image du faisceau au niveau de CATS?2 liée a la piste endommagée.

Sur la Fig. 3.5, on a représenté la reconstruction du faisceau par les CATS dans
le plan du détecteur annulaire. Cette figure a été obtenue avec un déclenchement par
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FIGURE 3.4 — Reconstruction du faisceau sur CATS1 (4 gauche), sur CATS2 avec
des structures liées a la piste Y15 (au centre) et sur la cible (a droite)

le plastique, ce qui permet d’observer également les événements probablement liés a
la diffusion du faisceau sur les CATS qui ont interagi avec le détecteur annulaire (3
Iextérieur du cercle régulier correspondant au rayon interne de ’annulaire). On peut
ainsi vérifier le centrage de la reconstruction sur cible dans un plan perpendiculaire
au faisceau. Un décalage horizontal du détecteur de 'ordre de +1 mm pour CATS1
et de -1 mm pour CATS2 a ainsi été ajouté pour que le centre du détecteur annulaire
corresponde & la position donnée par le géométre (X = 0.2+0.15mm ;Y = 0.14+0.15
mm). Ces valeurs ont été déterminées & partir des reconstructions des masques sur les
deux détecteurs : en effet, les trous des masques sur CATS1 et CATS2 étaient décalés
de +1 mm et -1 mm selon I'axe X respectivement. Ce décalage peut s’expliquer par
un mauvais re-positionnement des détecteurs CATS dans leur emplacement aprés
des réglages du faisceau. La position du détecteur annulaire est plus fiable car il
est fixé sur un socle mécanique fixe dont les coordonnées ont été déterminées trés

précisément. Aucun décalage vertical n’a été¢ introduit pour la reconstruction sur
cible.

La détermination de la position du faisceau sur la cible et de la direction d’in-
cidence du faisceau nous permet également de reconstruire ’angle d’émission des
protons aprés interaction du faisceau dans la cible. La position du proton associé a
I’événement aprés interaction est en effet bien déterminée grace a la granularité du
plan de pistes des détecteurs MUST2. La relation 3.9 donne la position d’interaction
du faisceau sur la cible (théoréme de Thalés). I’angle entre la direction d’incidence
du faisceau et I'axe 7 est obtenu (avec une incertitude de 0.2°) a partir d’un produit
scalaire entre la direction du faisceau et ’axe z.
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FIGURE 3.5 — Reconstruction du faisceau dans le plan de 'annulaire S1 pour déter-
miner le centrage de la cible. Le cercle noir correspond au rayon interne du détecteur
S1 (R = 48 mm).
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Dans toute 'analyse, seuls les événements dont le faisceau a réellement traversé
les deux détecteurs CATS ont été traités. Une condition sur la position d’interaction
du faisceau avec la cible (en X et Y) a également été imposée pour éviter de traiter
des événements pour lesquels le faisceau est reconstruit en dehors de la cible.

Afin de déterminer la résolution de la reconstruction en position des détecteurs
CATS, l'idéal aurait été d’utiliser un faisceau ayant une faible divergence. Dans
notre cas, pour déterminer cette résolution, on a utilisé une mesure effectuée avec
les masques, pour laquelle on a réduit les angles du faisceau par rapport a 'axe Z
pour s’affranchir de la divergence angulaire du faisceau (voir Fig. 3.6 a gauche). De
plus, pour éviter d’étre sensible aux effets de bords liés a la forme circulaire des
trous du masque, une coupure a été appliquée autour des « taches » formées par le
faisceau au niveau des trous du masque. Sur la Fig. 3.6 a droite, on peut voir I'image
selon 'axe X du faisceau qui a traversé le masque aprés la coupure angulaire et les
coupures en position. La forme permettant d’ajuster ces pics est la convolution d’un
créneau (traduisant les bords francs des trous des masques) et d’une gaussienne. La
résolution globale obtenue est de 0.6 mm (moyenne des largeurs & mi-hauteur) en X
(voir §3.4.2).
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FIGURE 3.6 — A gauche : Soustraction des positions en Y des deux détecteurs CATS,
en fonction de la soustraction des positions en X des deux détecteurs CATS, qui
permet une sélection en angle du faisceau par rapport & Uaze Z (droites en rouge) ;
a droite : aprés sélection sur les angles faisceau, une coupe a lintérieur des tdches
faites par le faisceau a travers le masque a été employée pour déterminer la résolution
sur chacun des détecteurs CATS : on montre ici la figure obtenue pour CATS2.

L’erreur sur la détermination en position a été estimée & partir des mesures
utilisant les masques. On remarque que 'erreur sur la détermination en position sur
CATS2 est 2 fois plus grande (£1 mm) que sur CATS1 (£0.5 mm). Ceci est di a
la piste manquante en Y sur CATS2. En effet, malgré 'utilisation d’une méthode
de reconstruction appropriée et 'ajustement des coefficients d’étalonnage des pistes
voisines, la forme des taches aprés reconstruction reste déformée (voir Fig. 3.4 au
centre) et induit une erreur plus grande sur la détermination de la position au niveau
de CATS2. La propagation d’erreur au niveau de la cible en utilisant les formules
de reconstruction sur cible donne une erreur de l'ordre de 4.2 mm. Cette erreur
conduit & une erreur sur I'angle d’émission des protons aprés réaction de 'ordre de
1.5°. L’ensemble des erreurs et des résolutions concernant les détecteurs CATS sont
regroupés dans la Tab. 3.2.
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cats 1 cats 2 cible angle faisceau | angle protons
erreur +05mm| £1mm |+ 4.2 mm 0.2° 1.5°
résolution | £ 0.6 mm | £ 0.6 mm

TABLE 3.2 — Récapitulatif des erreurs et résolutions liées a la reconstruction en
position des événements pour les détecteurs CATS

3.2 Identification des particules aux angles arriéres

3.2.1 Etalonnage des détecteurs MUST2

Afin de déterminer I’énergie et le temps d’arrivée des particules chargées inci-
dentes dans les détecteurs MUST?2 en unités physiques, il est nécessaire d’établir
une correspondance entre les canaux électroniques et I'information physique recher-
chée. Pour déterminer I'énergie mesurée par les plans de pistes Silicium ou par les
détecteurs au Si(LLi), on utilise une source 3 ou 4-c, dont les énergies d’émission sont
connues avec précision. Cette source est le plus souvent placée en position cible.

Etalonnage en énergie des plans de pistes Silicium

Deux cartes MUFEE sont reliées respectivement aux voies X et aux voies Y.
Chacun des MATE constituant ces cartes envoie le signal analogique a la carte
MUVT qui permet de les coder sur 16384 canaux. Les voies Y sont codées entre 8192
et 0 et les voies X entre 8192 et 16384. Le canal correspondant & I’énergie nulle est
donc le canal 8192. Avant de commencer I'expérience, les piédestaux des différentes
voies ont donc été mesurés et alignés entre eux dans le DAS (Data Acquisition
System) autour du canal 8192.

La source 3-a (**Pu-*'Am-?**Cm) a été utilisée en début d’expérience pour
étalonner les plans de pistes. Cette source comporte des isotopes radioactifs qui se
désintégrent en émettant des a selon 3 raies d’énergie principales, ainsi qu’a des
énergies secondaires proches, appelés pics satellites (voir Tab. 3.3). Chaque pic et
ses satellites ont été ajustés par des gaussiennes (voir Fig. 3.7) pour chacune des
pistes du 1¢" étage. Les satellites ont été pris en compte dans 'ajustement des pics
car ils ont une influence sur le centroide du pic principal. La résolution en énergie
obtenue sur I'ensemble des plans de pistes des télescopes MUST2 est de 'ordre de
35 keV.

Un générateur d’impulsion a été utilisé pour injecter des signaux d’amplitude
connue sur les détecteurs. La linéarité du codeur a ainsi pu étre vérifiée entre 0 et 10
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MeV, qui correspond a la gamme d’énergie des particules détectées dans le premier
étage pour notre expérience. Un ajustement a l'ordre 1 des canaux déterminés avec
la source « pour les différents pics est donc suffisant.

Ea Ia (%) T1/2 (ans)
29Py | 5156.59 (14) | 70.77 (14)
5144.3 (8) | 17.11 (14) | 2.411(3) . 10*
5105.5 (8) | 11.94 (7)
2L Am | 5485.56 (12) | 84.8 (5)
5442.80 (13) | 13.1 (3) 432.6(6)
5388.23 (13) | 1.6 6 (2)
2MCm | 5804.77 (5) | 76.40 (12) 18.1(1)
5762.16 (3) | 23.60 (12)

TABLE 3.3 — Energies des 3 pics « et de leurs satellites

Le détecteur est recouvert d’une fine couche d’Al (de I'ordre de 400 nm selon le
constructeur), afin d’éviter que la forme du signal dépende de la position d'impact
de la particule sur le plan de pistes. Quand la perte d’énergie des o dans cette couche

74



3.2. Identification des particules aux angles arriéres

morte (et donc I'épaisseur de couche morte traversée) est bien ajustée, la position
du piédestal est bien reproduite (puisque 1’électronique est linéaire).

L’épaisseur de couche morte qui recouvre le détecteur a donc été déterminée par
minimisation de ’écart entre la position calculée du piedestal & partir de ’ajustement
et le piedestal aligné au canal 8192 pour les 4 télescopes (voir Tab.3.4). On constate
que les épaisseurs obtenues sont systématiquement plus grandes que celles données
par le constructeur Micron. Le processus de fabrication du détecteur par dopage
induit 'apparition de Si sur les pistes et conduit donc & faire augmenter la couche
morte équivalente d’Al a la surface du détecteur. C’est la couche morte déterminée
a partir des pistes X qui a été utilisée dans I'analyse.

T1 T2 T3 T4
ex(pm) | 0.524+0.05 | 0.53 £0.05 | 0.54 £0.05 | 0.51 £ 0.05
ey (um) | 0.66 £0.07 | 0.66 + 0.07 | 0.69 4+ 0.07 | 0.63 £ 0.06

TABLE 3.4 — Epaisseurs des couches mortes d’Al équivalent obtenus pour les plans
de pistes des 4 télescopes MUSTZ en utilisant les voies X ou les voies Y.

Les inhomogénéités de ’épaisseur de la couche morte ont été estimées a partir de
'écart maximal entre le canal associé au (piedestal - 8192) et zéro. Elles sont de I'or-
dre de 20%. Les erreurs sur ’épaisseur des couches mortes ont été estimées a partir
des différences observées pour la couche morte déterminée avec cette méthode pour
un méme télescope sur différentes expériences (de l'ordre de 10% [Matt 12]). L’an-
gle moyen sous lequel est vu le détecteur (et chacune des pistes indépendamment)
influe sur la détermination de I’épaisseur de la couche morte par cette méthode, ce
qui peut expliquer les variations en épaisseur observées. Une erreur systématique
peut s’y ajouter puisqu’on a déterminé une épaisseur effective d’Al correspondant a
une couche de Si plus une couche d’Al

Les dispersions obtenues autour de la valeur du piedestal aprés ajustement de
la couche morte sont de £10 keV au maximum (voir Fig. 3.8 & gauche). On peut
observer sur la Fig. 3.8 a droite que I'alignement des différentes pistes au niveau des «
est satisfaisant. Afin de vérifier la stabilité de I’électronique en cours d’expérience, on
a analysé les mesures d’étalonnage réalisées en fin d’expérience avec les coefficients
d’étalonnage obtenus avec les mesures du début de l'expérience. Ainsi, on a pu
constater que I’électronique des télescopes est restée trés stable au cours du temps.
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FIGURE 3.8 — A gauche : écart, aprés ajustement de la couche morte, du piedestal
aligné (8192) au piedestal reconstruit; a droite : alignement des 128 pistes X d’un
des télescopes MUST2.

Etalonnage en temps des plans de pistes Silicium

L’étalonnage en temps des pistes du premier étage des télescopes MUST2 a été
réalisé a 'aide d'un module électronique appelé « Time Calibrator » branché en
entrée de la carte d’électronique de chaque télescope. Le signal start et le signal
stop sont générés par ce module, le signal stop étant généré a partir du signal start
retardé. En envoyant une série d’impulsions a intervalle de temps régulier couvrant
la gamme dynamique du codeur utilisée (300 ns ou 600 ns), on peut déterminer une
correspondance entre le canal du codeur et le temps d’arrivée relatif sur le télescope.
Pour bien aligner les différents MATE d’un méme télescope, un ajustement par un
polynéme d’ordre 2 de la rampe des pics en temps est nécessaire (voir Fig. 3.9). Les
différents télescopes ne sont pas nécessairement alignés entre eux aprés étalonnage,
puisqu’on n’a pas de référence temporelle absolue. On a donc fait des sélections
temporelles différentes pour chacun des télescopes par la suite (voir §3.2.2).
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FIGURE 3.9 — Etalonnage en temps de la piste 101 du plan de pistes X du télescope
1; a gauche : série de pics générée par un générateur d’impulsions en temps; a
droite : ajustement par un polynéme d’ordre 2 sur toute la gamme.

Etalonnage des Si(Li) Juelich

Trois des quatre télescopes utilisés étaient munis de Si(Li) dits « Juelich ». L’é-
talonnage des Si(Li) a été réalisé en plagant une source « devant les télescopes
MUST2. Cependant, les o étant trop peu énergétiques pour traverser le plan de
pistes Silicium, ces mesures d’étalonnage ont été réalisés avant le montage du 1¢
étage pour les 3 télescopes munis de Si(Li) Juelich a l’aide d’une source 3-cv.

[’étalonnage de ces détecteurs est similaire & celui des plans de pistes Silicium.
La résolution attendue (de I'ordre de 80 keV au minimum) ne permet pas de séparer
les pics satellites, comme on peut le voir sur la Fig. 3.10 & gauche. Chacun des 3
pics principaux a donc été ajusté par une gaussienne (avec des bornes asymétriques)
pour déterminer la position du centroide. Une régression linéaire sur les points cor-
respondant aux « (canal, énergie) est alors réalisée. De la méme fagon que pour les
plans de Silicium, la linéarité des codeurs a été vérifiée a partir de mesures effectuées
avec un générateur d’impulsions injectées sur toute la gamme du codeur. On peut
voir sur la Fig. 3.10 a droite que I’alignement entre les différents pads de Si(Li) est
satisfaisant.

L’épaisseur de la couche morte de Si présente sur chaque détecteur a été déter-
minée par minimisation de I’écart entre la position attendue du piedestal (8192), et
la position calculée du piedestal a partir du résultat de la régression linéaire. Les
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FIGURE 3.10 — Spectre 3 a pour le Si(Li) du télescope 3 (a gauche) ; alignement des
3« pour les Si(Li) du télescope 3 (a droite).

épaisseurs obtenues sont données dans la Table 3.5.

T1 T2 T3
e (um) [0.5£02]065+02 | L£02[05+£02]0.65+0.2]0.65+0.2

TABLE 3.5 — Epaisseurs des couches mortes de Si équivalent obtenus pour les dé-
tecteurs Si(Li) Juelich montés sur 3 des télescopes MUST2.

L’épaisseur de toutes les couches mortes issues de la fabrication du détecteur (im-
plantation de bore et ~ 0.3um d’Al) est donnée par le constructeur comme équiva-
lente & 1 pum de Si pour tous les détecteurs Si(Li), sans préciser de barre d’erreur. On
remarque que les épaisseurs obtenues par notre méthode sont plutot homogénes mais
légérement inférieures aux valeurs attendues. La raison de cet écart peut provenir du
processus de fabrication. Il est important de bien prendre en compte ces différences
d’épaisseurs lors de I’étalonnage, mais aussi a ’analyse (voir paragraphe 3.2.2).

La résolution obtenue pour I’ensemble des pads des détecteurs Si(Li) Juelich est
de l'ordre de 85 keV.

Etalonnage des Si(Li) Orsay

L’un des quatre télescopes était équipé d’un étage de Si(Li) dit « Orsay ». L’élec-
tronique utilisée pour le Si(I.i) de ce télescope est une électronique « classique », non
intégrée a la carte MUFEE du télescope. Des problémes de fonctionnement de ce
détecteur ont été constatés au cours de 'expérience : la statistique observée était
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beaucoup plus faible que sur les 3 autres télescopes et les courbes d’identification
AE-E étaient beaucoup plus difficiles & observer. Les données de ce télescope n’ont
donc pas été exploitées au cours de cette analyse.

3.2.2 Identification des particules dans les détecteurs MUST2

Afin d’étudier la réaction d’intérét, il est nécessaire d’identifier les protons issus
de la réaction d(®°Fe, py)®*Fe correspondants aux différents états peuplés du %'Fe.
La sélection des protons peu énergétiques qui s’arrétent dans le premier étage de
MUST?2 est réalisée en utilisant les corrélations énergie-temps de vol, alors que les
protons assez énergétiques pour atteindre le deuxiéme étage de détection de MUST?2
sont sélectionnés par corrélations entre pertes d’énergie dans le 1°* étage et énergie
déposée dans le 2™ étage.

Dans toute l'analyse, on a choisi de toujours utiliser les énergies provenant des
voies X et les temps provenant des voies Y. En effet, les couches mortes utilisées
pour les pistes X et Y étant celles obtenues a partir des pistes X, la précision de
I’étalonnage des pistes X est supposée étre meilleure. De méme, la résolution en
temps obtenue sur les pistes Y est meilleure que celle des pistes X.

Identification des particules en Energie - Temps de Vol

Les protons de basse énergie (E < 6 MeV) s’arrétent dans le plan de pistes
Silicium. On peut les distinguer des autres particules incidentes en corrélant le temps
de vol (entre le second détecteur CATS et les temps individuels des différentes voies
des télescopes MUST?2) et I'énergie totale déposée dans le plan de pistes Si (voir
Fig. 3.11 a gauche). Cela permet de sélectionner les masses des particules incidentes.
Sur la Fig. 3.11 & gauche, on observe 2 structures correspondant aux protons (la
courbe en forme de banane la plus intense) et aux deutons (la courbe au dessus). Plus
I’énergie déposée dans le plan de pistes est faible, plus le temps de vol pour atteindre
le détecteur est long. Sur cette figure, le temps de vol n’a pas été étalonné en ns. Le
temps de vol étant mesuré entre le détecteur MUST2 touché (signal START) et le
signal CATS2 retardé (signal STOP), 'échelle de temps est inversée, et les temps les
plus courts correspondent aux canaux les plus grands. Le point de rebroussement
au canal 397 en temps de vol et a 6 MeV d’énergie ainsi que la ligne verticale
correspondent aux protons qui avaient assez d’énergie pour traverser le premier
étage. On I'appelle « punch-through ». Les deutons qui ont traversé le premier étage
peuvent se mélanger aux protons au niveau de la ligne verticale.
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Identification des particules en transmission

L’identification des particules ayant assez d’énergie pour traverser le premier
étage est réalisée grace a la corrélation entre 1’énergie perdue dans le plan de pistes
Silicium et I’énergie résiduelle déposée dans I’étage de Si(Li) (voir Fig. 3.11 a droite).
La perte d’énergie AF d’une particule est directement reliée i son énergie E par la
relation :

AZ?
£

AFE (3.10)
ou A est la masse de la particule considérée et Z sa charge. Cette relation permet
de sélectionner les particules en fonction de leur charge.

Les protons qui traversent le 1¢* étage ont une énergie de 6 MeV au minimum.
Les protons les plus énergétiques sont ceux qui déposent le moins d’énergie dans le
1¢t étage, d’aprés la relation (3.10). La courbe en forme de banane correspondant
aux protons est donc la plus basse. Les deux « bananes » du dessus correspondent
respectivement aux deutons et aux tritons. La ligne a trés basse énergie correspond
aux électrons.
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FIGURE 3.11 — Identification des particules qui s’arrétent dans le 1 étage (@ gauche)
et en transmission dans les télescopes MUST2 (a droite).

3.2.3 Etalonnage du détecteur annulaire

Pour le détecteur annulaire, la méme correspondance entre canaux et énergie
doit étre effectuée. On a utilisé pour cela la méme source 3-a qu’auparavant.
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Etalonnage en énergie

Le détecteur annulaire a été relié pour notre expérience a une carte MUFEE
identique a celle utiliste pour MUST2. Seuls 6 MATE ont été utilisés : 4 pour
la face dont les 64 pistes sont des anneaux (on 'appellera face « theta » car elle
permet de déterminer 1’angle theta d’émission du proton) et 2 pour la face dont les
16 pistes sont des quadrants (qu’on appellera face « phi» car elle donne 'angle phi
d’émission du proton). Les voies theta sont équivalentes aux voies X (codées entre
8192 et 16384) et les voies phi (codées entre 8192 et 0) aux voies Y sur les MATE
utilisés. Les piedestaux sont alignés entre eux sur la valeur 8192 de la méme fagon
que pour les MUST?2.

La procédure suivie par la suite pour I’étalonnage est exactement la méme que
pour les télescopes MUST2 (voir §3.2.1). L’annulaire est également recouvert d’une
couche morte équivalente d’Al a déterminer. Les épaisseurs de ces couches mortes
ont été obtenues par la méme méthode que pour les détecteurs MUST2. Les ré-
sultats sont donnés Tab.3.6. On remarque que comme pour les télescopes MUST2,
I'épaisseur de couche morte déterminée a partir des secteurs phi (équivalents aux
pistes Y) est plus grande que celle déterminée pour les pistes theta (équivalentes
aux pistes X).

« theta » « phi »
e (um) | 0.64+0.2 | 0.754+0.2

TABLE 3.6 — Epaisseurs des couches mortes d’Al équivalent obtenues pour le dé-
tecteur annulaire S1, a partir des secteurs phi ou des pistes theta.

Des mesures d’étalonnage ont été effectuées en début d’expérience avec une
source 3-« et en fin d’expérience avec une source 4-«. Sur la Fig. 3.12, on a représenté
I'étalonnage des pistes phi (a gauche) et theta (a droite) de la mesure utilisant une
source 4-« avec les coefficients obtenus avec la mesure utilisant la source 3-a. Le bon
alignement observé indique la trés bonne stabilité de 1’électronique du détecteur S1
au cours de 'expérience. On remarque également que les pistes 33 et 52 en theta
ainsi que les quadrants 1, 14, 15 et 16 en phi n’ont pas fonctionné aprés le montage
du dispositif expérimental. De plus, le quadrant 13 induisait un fort sur-comptage.
Toutes ces pistes défectueuses ont été supprimées lors du traitement des données du
S1.

Sur la Fig. 3.13 a gauche est représenté le nombre de coups détectés par les
pistes theta du détecteur annulaire avec une source 3-a en position cible, lorsque
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FIGURE 3.12 — A gauche : alignement des pistes phi et a droite, alignement des
pistes theta apres étalonnage du détecteur annulaire pour une mesure utilisant la
source 4-a.

Ion requiert qu’une piste phi soit touchée. On peut remarquer un grand déficit
de coups sur les pistes 33 a 48 (correspondant aux secteurs angulaires 1, 2, 15 et
16 dont un seul fonctionne correctement), et un léger déficit sur les pistes 1 & 16
(qui correspondent avec le secteur défectueux phi 14). On peut également observer
effet de 'angle solide sur la forme du spectre : les pistes theta externes (1 et 64)
regoivent plus de coups que les pistes theta internes (17 et 48), I'émission des «
étant isotrope. Entre ces maxima, la variation est linéaire. Cependant, la forme
du détecteur n’est pas circulaire mais présente deux coupures (emplacement de la
connectique du détecteur) qui affectent principalement les secteurs angulaires 2, 3,
10 et 11 (voir Fig. 3.13 & droite). On observe donc un léger déficit de coups sur
les pistes en theta correspondant a ces secteurs phi. Cet effet a pu étre vérifié par
une simulation exacte de la géométrie de 'annulaire face & une source isotrope en
position cible.
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FIGURE 3.13 — A gauche : nombre de coups détectés sur les pistes theta en coin-
cidence avec une piste phi du délecteur annulaire pour une mesure utilisant une
source 3-a isotrope; a4 droite : plan du détecteur S1 et numérotation de ses pistes
(les inter-pistes ne sont pas représentés). Les secteurs phi sont numérotés de 1 6 16
(en rouge), et les pistes theta de 1 a 64 par groupes de 16 par quadrant (en bleu,).

Etalonnage en temps

De la méme facon que pour les détecteurs MUST2, on a utilisé un Time Cali-
brator pour envoyer des pics a intervalles réguliers couvrant la gamme en temps
utilisée (voir Fig. 3.14 a gauche). Un ajustement & I'ordre 2 est alors réalisé pour
déterminer la correspondance entre canal et temps mesuré (voir Fig. 3.14 a droite).
Deux gammes en temps ont été utilisées (300 ns et 600 ns) au cours de notre ex-
périence.
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FIGURE 3.14 — A gauche : Pics générés par le « Time Calibrator » sur la piste Phi
4 ; a droite : ajustement a 'ordre 2 de la rampe en temps générée sur la piste Phi 4
du détecteur annulaire S1.

3.2.4 Procédure d’analyse des détecteurs aux angles arriéres

Le GMT (Ganil Master Trigger) permet de conserver Iinformation du ou des
détecteurs qui ont déclenché 'acquisition. Les événements d’intérét sont les événe-
ments ol les détecteurs MUST2 ou ’annulaire sont présents. L’analyse des données
a donc été restreinte & ces événements.

Procédure d’analyse des télescopes MUST?2

Un seuil physique a 500 keV a été appliqué directement pendant ’expérience
depuis le DAS, puisque les protons émis lors de la réaction étudiée sont a plus
haute énergie. Les piédestaux des pistes MUST2 ont été alignés au canal 8192 puis
supprimés, en appliquant une coupure autour du canal 8192. Pour le traitement des
données aprés I'expérience, un seuil brut a été appliqué au canal 8200 sur les plans
de pistes. Aprés I’étalonnage, aucun seuil physique n’a été appliqué pour les plans
de pistes. Pour le traitement, on n’a gardé que les événements de multiplicité 1,
c’est-a-dire les événements pour lesquels une seule piste X et une seule piste Y ont
été touchées. Les événements « inter-pistes » n’ont pas été traités. Ils représentent
15, 4% des événements. L’énergie X a ensuite systématiquement été utilisée. En effet,
I’épaisseur de la couche morte ayant été déterminée a partir des pistes X, on peut
avoir plus confiance en ’étalonnage des pistes X que dans celui des pistes Y. Pour
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3.2. Identification des particules aux angles arriéres

chaque événement, 'égalité & 10 % prés des énergies X sur la piste X et la piste Y
touchées a cependant été requise pour éviter de comptabiliser des événements non
physiques.

Pour les Si(Li), les informations de tous les pads d’'un méme télescope ont été
codées dés que 'un d’entre eux a été touché. Un seuil brut au canal 8220 a donc été
appliqué a tous les pads de ’étage de Si(Li) pour supprimer les piédestaux avant
I’étalonnage. Aucun seuil physique supplémentaire n’a été appliqué. Si plusieurs pads
sont touchés, seul le pad dont la position coincide avec la position du couple (X,Y)
des pistes touchées a été conservé et traité. Sur la Fig. 3.15 a droite, on a représenté
les protons qui se sont arrétés dans le plan de pistes a des positions coincidant avec
le détecteur Si(Li), & I'exception des coins.
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FIGURE 3.15 — A gauche : position d’impact des protons qui ont traversé le 1°" étage
pour les 3 télescopes MUST?Z; a droite : position d’impact des protons qui se sont
arrétés dans le 1°7 étage en face d’un pad SiLi, pour les 3 télescopes MUST2.

La géométrie du Si(Li) ne couvre pas la totalité de la surface des plans de pistes.
Pour les événements dont le couple (X,Y) se trouve dans la zone non couverte par les
Si(Li), on ne sait pas si la particule s’est arrétée dans le 1° étage ou a traversé le plan
de piste. Pour éviter de mal reconstruire I'énergie d’excitation de ces événements, on
ne les a pas traités. Ces événements représentent environ 13 % des protons d’intérét.
On peut voir sur la Fig. 3.15 a gauche que le nombre de protons qui a atteint les
Si(Li) est plus faible pour les pistes Y100 & Y128 que pour le reste du détecteur.
Ceci est dii a la cinématique de la réaction. En effet, ces pistes correspondent aux
angles les plus grands dans le référentiel du centre de masse, pour lesquels la section
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efficace est la plus faible. On a pu vérifier avec le programme de simulation Geant 4
que la statistique était différente aux grands angles centre de masse selon ’état de
61Fe peuplé.

Lors de l'expérience, les temps de vol entre le signal OU de toutes les voies
MUST2 de chaque télescope et le signal CATS2 retardé ont été codés par des TDC
en paralléle des temps de vol individuels associés a chacune des voies MUST2. Une
sélection sur les temps de vol codés par ces TDC a été imposée en plus de la sélection
en énergie-temps de vol présentée sur la Fig. 3.11 a gauche.

Procédure d’analyse du détecteur annulaire S1

Aucun seuil en énergie n’a été appliqué au cours de I'expérience. A D'analyse,
un seuil bas a 500 keV a été appliqué pour supprimer les événements non signifi-
catifs correspondant & du bruit de fond, et un seuil haut a 40 MeV pour supprimer
des événements a trés haute énergie correspondant probablement aux diffusions du
faisceau sur les CATS atteignant le S1. Comme cela a été mentionné au §3.2.3, des
dysfonctionnements du détecteur S1 ont pu étre observés. En particulier, un quart
du détecteur ne fonctionne pas correctement en phi. De trés hautes multiplicités liées
au mauvais fonctionnement du détecteur ont été observées. On peut s’en affranchir
en ajoutant une condition sur la correspondance en position entre la piste theta et le
quadrant phi touché. Pour 'analyse du détecteur annulaire, on a systématiquement
utilisé les voies énergie des pistes « theta » (en vérifiant que les énergies X et Y
étaient les mémes a 10% prés) et les voies temps des secteurs angulaires « phi ».

Comme on a souvent des multiplicités élevées dans ’annulaire, on n’a pas requis
une multiplicité 1 sur theta et phi lors de ’analyse, ce qui permet d’éviter de perdre
des événements d’intérét pour lesquels une des autres pistes a déclenché dans le
bruit. Puisqu’une coincidence entre deux pistes theta et phi 'une en face de I'autre
est requise, on ne conserve a priori que des événements qui n’ont pas déclenché dans
le bruit.

Tous les protons issus de notre réaction qui atteignent ’annulaire s’y arrétent.
Ils sont donc identifiés grace a la corrélation entre 'énergie totale déposée dans
I’annulaire et le temps de vol entre CATS2 et les temps individuels de chacune des
pistes de 'annulaire S1 (voir Fig. 3.16).
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FIGURE 3.16 — Sélection des protons en énergie versus temps de vol dans le détecteur
annulaire (S1).

3.3 Identification des fragments du faisceau et des
éjectiles issus de la réaction

On a vu au §2.2.2 que le faisceau n’était pas pur et comportait 45% de con-
taminants. La chambre d’ionisation et le plastique ont été utilisés pour identifier les
fragments lourds issus de la réaction. Cependant, le pré-amplificateur ainsi que le
gaz utilisé pour la chambre d’ionisation étaient mal adaptés pour I'identification des
fragments & intensité nominale, i.e. I ~ 10° pps. On a donc effectué réguliérement
des controles a basse intensité (I ~ 10 pps) pour vérifier la composition du faisceau.
Pour cela, les corrélations entre la perte d’énergie AF et I’énergie E du faisceau (voir
Fig. 3.17 a gauche) et les corrélations entre I’énergie E du faisceau et le temps de
vol du faisceau entre le détecteur CATS2 et le plastique (voir Fig. 3.17 a droite) ont
été utilisés.

La seule sélection possible sur les fragments lourds a été réalisée en temps de
vol entre le plastique et le 2°™¢ détecteur CATS entre le canal 3500 et le canal 3650
(voir Fig. 3.17 a droite). La tache la plus a gauche a été identifiée comme du ®!Ni,
alors que la tache centrale correspond au ®Fe et au *Mn. La tache principale (aprés
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FIGURE 3.17 — Identification des fragments présents dans le faisceau en AE-E (a
gauche) et en AE-Temps de Vol (4 droite) pour une mesure & basse intensité, avec
cible de CDs.

sélection en temps de vol) mélange le “Fe (68%), le ®2Co (22 %) et le ®®*Mn (10%).
La résolution temporelle ne permet pas de les séparer en temps de vol.

3.4 Spectre en énergie d’excitation du ' Fe

3.4.1 Cinématique de la réaction

On a vu que les détecteurs MUST?2 et ’annulaire donnent accés a I’énergie dans le
laboratoire Ej,, du proton émis a I’issue de la réaction, ainsi que son angle d’émission
0105- Les pertes d’énergies du proton dans la cible de CD, ainsi que dans les différentes
couches mortes des télescopes MUST2 (DSSD et SiLi) et de I'annulaire ont été
soigneusement prises en compte pour déterminer 1’énergie Ej,;, du proton au moment
de l'interaction. On a calculé ces pertes d’énergie comme si I'interaction ®Fe - deuton
avait toujours lieu en milieu de cible. Ainsi le faisceau du °Fe perd 16.82 MeV dans
les détecteurs de faisceau et 14 MeV dans la cible de CDs. Les protons qui s’arrétent
dans le premier étage perdent en moyenne 350 keV et ceux qui s’arrétent dans le
deuxiéme étage perdent de 'ordre de 100 keV dans la cible.

Les erreurs sur I’énergie du proton proviennent d’une part de la résolution en
énergie des détecteurs et d’autre part de 'incertitude sur les pertes d’énergies dans
la cible (principalement celle des protons mais aussi celle du faisceau) et dans les
zones mortes des détecteurs.

L’erreur sur 'angle d’émission 6., du proton a été évaluée a Ay, = 1.5°. Cette
erreur provient non seulement des incertitudes liées & la reconstruction de la position
d’interaction du faisceau sur la cible (~ 0.6 mm) et de la direction du faisceau (~
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0.2 °). Les incertitudes sur la position des détecteurs (~ 1 mm) étant faibles devant
I'incertitude sur la position de la cible, elles ont été négligées pour la détermination
de l'incertitude sur I'angle 6,,,. La précision obtenue dépend non seulement de ces
erreurs mais aussi de la granularité des détecteurs de particules aux angles arriéres.

Les lignes cinématiques expérimentales obtenues (i.e. Ej,, en fonction de 64)
sont présentées dans la gamme angulaire des 4 télescopes MUST2 (entre 121° et
159°) et de I’annulaire S1 (entre 163° et 174°) sur la Fig. 3.18. Les lignes cinéma-
tiques théoriques des états & 207 keV et a 861 keV, déja observés expérimentalement
par [Luna 07] et [Hote 08b] leur ont été superposées. On verra dans le §3.6 la con-
tribution de ces deux états au spectre en énergie d’excitation du 'Fe. Afin que
les lignes cinématiques s’ajustent au mieux sur les données expérimentales, la cible
a été décalée de 3 mm en retrait de la position donnée par la géométre par rap-
port aux détecteurs MUST2. Ce décalage est réaliste, le mécanisme automatique de
changement de cible étant peu précis.

PR . ~: UL T A R E ]
S 140 61Fe (207 keV) —
%  61Fe (861 keV)
= 12: :
< 10F -
(NN C i i
8:— ' .59Mn 63Co
6 e
na
2l i
O:I L | 1 L 1 1 | L L L 1 I 1 L L L | 1 L L L | L L L 1 I 1 I:

120 130 140 150 160 170
elab(deg)

FIGURE 3.18 — Lignes cinématiques expérimentales auzrquelles ont été superposées
les lignes cinématiques théoriques des états a 207 keV (en rouge) et 861 keV (en
bleu) ; les lignes cinématiques théoriques du % Mn et du % Co dans l’état fondamental
ont également été représentées.

On a vu au §3.3 que deux contaminants (le ®Co et le 5*Mn) étaient non séparables
du %°Fe par temps de vol. Les lignes cinématiques pour ces réactions pour I’état

89



Chapitre 3. Traitement des données

fondamental du %3Co (en rose) et du **Mn (en vert) sont également représentées sur
la Fig. 3.18. Aucune accumulation de statistique n’est observée le long des lignes
cinématiques théoriques pour ces deux contaminants (qui sont des noyaux impair-
impair) jusqu’a des énergies de 2.5 MeV. On peut raisonnablement en conclure
que les sections efficaces des réactions d(®?Co,p)®3Co et d(°**Mn,p)°*Mn sont trés
faibles et négligeables devant la section efficace de la réaction d(°Fe, py)®'Fe. On
ne considérera donc pas 'effet de ces réactions sur le spectre en énergie d’excitation
dans la suite de I'analyse.

On peut observer sur la Fig. 3.18 & gauche un déficit de coups dans la gamme
angulaire des MUST?2 correspondant & I'espace inter-Sili (voir §3.2.4). En effet, les
détecteurs sont positionnés dans I'espace de fagon a ce que 'espace inter-SiLii corres-
ponde & une méme gamme d’angle (autour de 140°dans le référentiel du laboratoire
et représenté par un cercle orange sur la Fig. 3.19 a droite. On peut clairement
I’observer sur la Fig. 3.18 a droite), ou sont représentés les positions d’impacts des
protons dans les MUST?2 en face d’'un détecteur SiLi. La géométrie des détecteurs
MUST?2 et le positionnement des détecteurs Silii implique que certains événements
sont quand méme détectés a ces angles. Cet effet devra étre soigneusement pris en
compte pour le calcul de I'efficacité de détection et de reconstruction des protons.
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FIGURE 3.19 — Positions d’impact des protons ayant traversé le 1" étage des dé-
tecteurs MUSTZ2. Le cercle orange correspond a un angle 0,4, de 140°.
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3.4.2 Energie d’excitation

L’énergie d’excitation du %' Fe a été déterminée par la méthode de la masse man-
quante. On ne mesure que les caractéristiques du proton émis (son énergie E, et son
angle d’émission par rapport au faisceau 6,). Comme on connait les caractéristiques
du faisceau et de la cible, on peut en déduire la cinématique du %' Fe par conservation
de I'énergie et de 'impulsion événement par événement.

Si on définit les équivalents :

1+2—3+4 (3.11)
OFe +d — p+ 'Fe (3.12)

On peut alors déterminer ’énergie d’excitation du ®'Fe a partir de la formule :
E;y=+\/E3—P}— My ouc=1 (3.13)

Or, grace au principe de conservation de I’énergie et de I'impulsion, on peut
écrire (toujours avec la convention ¢ = 1) :

E4:E1+m1—|—m2—(Elab+m3) et P4: \/P12—|—P32—2P1P300891ab (314)

avec  P= /21 Epusceon + Fluigeeas €6 Py = \/2m3Fu + 2, (3.15)

Pour I'énergie du faisceau, on a pris en compte les pertes d’énergie dans les
CATS avant interaction avec la cible, et les pertes d’énergie jusqu’en milieu de cible.
Les erreurs sur I’énergie d’excitation proviennent principalement des erreurs sur la
détermination de Ej,, et de 6;,.

Spectres expérimentaux

Les spectres en énergie d’excitation expérimentaux obtenus pour les télescopes
MUST2 et Pannulaire S1 sont présentés sur la Fig. 3.20. On observe deux pics
principaux sous le seuil de séparation d’un neutron .S, = 5.58 MeV, 'un autour de
1 MeV et 'autre autour de 3 MeV. La largeur de ces pics sur le spectre en énergie
d’excitation correspondant aux télescopes MUST?2 est respectivement de 1.5 MeV et
2 MeV, ce qui est largement supérieur a la résolution de notre dispositif expérimental
(800 keV, voir §3.4.6) : plusieurs niveaux peuplés sont donc présents dans ces pics.
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FIGURE 3.20 — Spectres en énergies d’excitation de MUST2 (en rouge) et de l’annu-
laire S1 (en bleu). Le seuil de séparation neutron & 5.58 MeV a été représenté par
une ligne verticale en pointillés.

Les données des détecteurs gamma EXOGAM sont alors cruciales pour déterminer
les états peuplés.

Au dessus de S, plusieurs contributions sont attendues : celles du fond carbone
sur la cible qui est également présente sous le seuil (voir §3.4.3), celle du break-up
deuton (voir §3.4.4) et celle provenant de la population des états au-dessus du seuil
ou une grande densité de niveaux est attendue.

3.4.3 Evaluation du fond carbone

Au cours de 'expérience, des mesures avec une cible de carbone ont été effec-
tuées pour estimer la contamination par des événements résultant d’une réaction du
faisceau de %Fe sur le carbone de la cible de CD, ayant émis un proton aux angles
arriéres (par exemple par fusion-évaporation partielle du °Fe).

Sur la Fig. 3.21, la contribution du fond carbone (en grisé) a été normalisée
a D'épaisseur et a la proportion d’atomes de C dans la cible de CDy ainsi qu’au
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nombre d’ions %°Fe incidents (& gauche pour les télescopes MUST2 et a droite
pour 'annulaire S1). Malgré la trés faible statistique, on peut voir que la forme
du fond carbone peut étre modélisée de facon satisfaisante a basse énergie d’excita-
tion (=5 MeV < E, <5 MeV) par un polynéme d’ordre 1 en fonction de I’énergie
d’excitation pour la gamme angulaire correspondant aux télescopes MUST2. Une
analyse des données réalisée en supprimant la condition en temps entre CATS2 et
le plastique permet d’augmenter la statistique (mais introduit des réactions sur les
contaminants du faisceau). Cette analyse a révélé que la forme du fond carbone ne
changeait pas. Cela a confirmé I'idée que le fond carbone pouvait étre ajusté par un
polynéme d’ordre 1 pour E, < S, et les angles couverts par MUST2. Dans la suite de
I’analyse, on prendra donc toujours cette forme pour ajuster les spectres en énergie
d’excitation issus des télescopes MUST2. On peut aussi raisonnablement supposer
que la contribution observée pour les énergies d’excitation négatives provient des
réactions sur le carbone. En effet, aux erreurs statistiques preés, on reproduit bien la
forme du spectre en énergie d’excitation pour les énergies négatives avec les données
issues des mesures prises avec la cible de carbone (environ 8h de données).

Cependant, on peut observer sur la Fig. 3.20 que le « fond » aux trés petits angles
(correspondant au détecteur annulaire) est nul aux énergies négatives . L’analyse
des mesures avec la cible de carbone pour le détecteur annulaire a confirmé qu’aprés
analyse des données de ’annulaire, le fond carbone était trés faible dans cette gamme
angulaire (voir Fig. 3.21 & droite). Le fond carbone a été modélisé par une droite
horizontale dans la suite de I'analyse. En répartissant les 3 coups obtenus entre
—500 keV et 2.5 MeV, on obtient une valeur trés faible du fond liée au carbone
présent dans la cible.

1. C’est également le cas si I’on supprime la condition en temps de vol entre CATS2 et le
plastique.
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FIGURE 3.21 — Spectre en énergie d’excitation du %' Fe (en noir) auquel est superposé
Iévaluation du fond carbone (en grisé); & droite : pour les télescopes MUST2; a
gauche : pour Uannulaire S1.

3.4.4 Evaluation du break-up du deuton

Une autre contamination physique ne correspondant pas a la réaction étudiée
provient de la cassure du deuton. En effet, il est possible que dans certains cas, le
%Fe interagisse avec la cible de CDy sans « capturer » un neutron, mais en déposant
assez d’énergie dans la cible pour qu'un deuton soit séparé en un neutron et un
proton. Le proton peut dans ce cas étre détecté dans les détecteurs (MUST2 et S1)
situés aux angles arriéres.

[’évaluation de cette contribution a été réalisée par un calcul d’espace des phases
utilisant des simulations Monte-Carlo. Cette contribution n’intervient cependant
qu’au dessus du seuil de séparation neutron (S, = 5.58 MeV) et n’intervient donc
pas dans ’étude des états liés participant a la capture directe. On n’a malheureuse-
ment pas accés a la normalisation de cette contribution par un calcul d’espace des
phases. La Fig. 3.22 montre le spectre en énergie d’excitation de la cassure du deuton
(en violet) superposé au spectre en énergie d’excitation du ®'Fe pour les télescopes
MUST?2 (& gauche) et 'annulaire S1 (& droite), pour normalisation arbitraire du
fond correspondant a la cassure du deuton.
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FIGURE 3.22 — Spectre en énergie d’excitation (en noir) auquel est superposé ’éval-
uation de la cassure deutons (en wiolet) : a gauche, pour les télescopes MUST2, a
droite pour 'annulaire S1.

3.4.5 FEtats au-dessus du seuil

L’¢tude de la réaction °Fe(n,v)® Fe par réaction de transfert d(°°Fe, pvy)®'Fe
n’était pas concue pour étudier les états au-dessus du seuil de séparation neutron
Sy, la densité d’état étant supposée trop élevée pour pouvoir séparer les différents
états peuplés avec ce dispositif expérimental. Cependant, on peut dire que plusieurs
contributions sont présentes au-dessus de .S, : celles du fond carbone, de la cassure
du deuton et des états non liés du ®'Fe, qui ont été représentées sur la Fig. 3.23.

On verra dans le §3.5 que la contribution des états au dessus du seuil de sépara-
tion neutron est trés importante, puisque ’on observe trés clairement une transition
7 caractéristique du °Fe (27 — 07 a 823.6 keV) issue de la décroissance du ®'Fe en
0Fe aprés 1'émission d’un neutron.

Etant donné que la normalisation de la contribution de la cassure du deuton est
difficile a évaluer, on a étudié le spectre en énergie d’excitation aprés soustraction
de cette contribution pour différentes normalisations. Sur la Fig. 3.24 sont présentés
les spectres en énergie d’excitation expérimentaux obtenus pour MUST?2 aprés sous-
traction du fond carbone expérimental et du fond lié a la cassure du deuton pour 3
normalisations différentes (0.5, 1 et 2 par rapport au spectre simulé).

On peut voir qu’une normalisation d’un facteur 0.5 du fond provenant de la cas-
sure du deuton ne change quasiment pas l'aspect du spectre expérimental. Cepen-
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FIGURE 3.23 — Spectre en énergie d’excitation du %' Fe (en noir) auzquels sont su-
perposés évaluation du fond carbone (en grisé) et du break-up deuton (en wviolet,
pour une normalisation arbitraire de 1); a gauche pour les télescopes MUSTZ et a
droite pour l"annulaire S1.
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FIGURE 3.24 — Spectres en énergie d’excitation pour les télescopes MUSTZ2 apres
soustraction du fond carbone expérimental et de différentes normalisations du fond
lié a la cassure du deuton : 0.5 a gauche, 1 au centre et 2 a droite.

dant, lorsqu’on augmente la valeur du facteur de normalisation & 1 ou 2, on peut
voir apparaitre un 3™ pic entre 5 et 6 MeV, au niveau du seuil de séparation neu-
tron S, = 5.58 MeV. Il est donc particuliérement important d’étudier plus en détail
la contribution de la cassure du deuton pour pouvoir identifier les états présents
a la limite ou au dessus du seuil neutron. Des calculs exacts effectués a 'aide du
formalisme de calcul des canaux couplés est nécessaire pour évaluer la contribution
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de la cassure du deuton au-dessus du seuil de séparation neutron, qui sera ensuite
soustraite au spectre d’énergie d’excitation. Cela permettra peut-étre de mettre en
évidence la présence d’états qui pourraient jouer un roéle dans la contribution directe
(2 la limite du seuil neutron) ou résonante. Cette étude n’a pas été réalisée ici.

3.4.6 Simulations

Comme déja mentionné précédemment, des simulations Geant4 utilisant les sec-
tions efficaces différentielles calculées de la réaction pour différents états du %'Fe ont
été réalisées. Ces simulations ont notamment permis de déterminer la résolution en
énergie d’excitation attendue. En effet, dans le cas de notre expérience, la cible étant
épaisse, les effets de cible sont non négligeables : le faisceau et les protons émis ont
des pertes d’énergies trés différentes en fonction que I'interaction ait lieu en début,
en milieu ou en fin de cible. La Fig. 3.25 montre que la largeur & mi-hauteur en
énergie d’excitation est de 450 keV pour une cible de 1 mg/cm? (4 gauche) contre
650 keV pour une cible de 2 mg/cm? (a droite). On remarque qu’avec le faisceau
utilisé et les énergies mises en jeu, plus la cible est épaisse, plus la forme du pic
en énergie d’excitation s’¢loigne d’'une gaussienne. La distribution qui reproduit le
mieux la forme du pic en énergie d’excitation est une gaussienne centrée sur x, et

de largeur o (systéme de détection) convoluée par un créneau de largeur 2R (effets
de cible).
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FIGURE 3.25 — Effet de ’épaisseur de cible sur la résolution en énergie d’excitation :
a gauche, cible de 1 mg/cm?® (FWHM : 460 keV), a droite : cible de 2 mg/cm?
(FWHM : 650 keV); les deux spectres ont été ajustés par la convolution d’une gaus-
stenne et d’une fonction créneau.
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Cette fonction s’exprime analytiquement sous la forme :

(f*g)(x) = ! /_;Rexp (—M) dt (3.16)

o\ 2w 202

- o () ()]

ol R est la demi-largeur de la fonction créneau et o le sigma de la gaussienne, et la
fonction erf s’exprime sous la forme :

erf(z) = %/g e dt

Pour une cible de 1 mg/cm?, on obtient 2R = 54 keV et 0 = 180 keV. Leffet
de cible est négligeable devant la résolution intrinséque du détecteur. Au contraire,
pour une cible de 2 mg/cm?, V'effet de cible est dominant : aprés ajustement, on
obtient 2R, = 508 keV et o0 = 186 keV.

Cet effet devra étre pris soigneusement en compte lors de la déconvolution du
spectre en énergie d’excitation expérimental (voir §3.7.1). Afin de mieux comprendre
ces effets, des simulations ont été réalisées sur plusieurs états excités du 5'Fe. On
peut voir les résultats d’une de ces simulations pour ’état fondamental du ®' Fe sur
la Fig. 3.26. Si on ajuste ces données par une gaussienne (en vert), on obtient une
largeur & mi-hauteur de o x 2.35 = 635 keV. Or, la « vraie » largeur & mi-hauteur
est de 800 keV. Il est alors plus correct d’ajuster le spectre en énergie d’excitation
d’un état par la convolution d’une gaussienne et d’une fonction créneau (en rouge).

> :\\ ‘ \‘\ ‘
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= 700F T
QT FIGURE 3.26 — Energie d’excitation de
~ 600F Iétat fondamental du %' Fe obtenue par
%‘500} simulation Geant4. FEn vert : ajuste-
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S 400k ment par une gaussienne (x* = 8.5),
< 300? en rouge, ajustement par la convolu-
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200F / 2 _
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S *0% ) créneau (x* =4.1).
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Les valeurs de o et R dépendent de 'angle d’émission des protons 6., et de
I'énergie d’excitation (voir Table 3.7). On remarque que la valeur de o ne varie pas
avec 'énergie d’excitation, et varie peu avec I’angle d’émission du proton, alors que
la valeur de R varie avec angle 6,4, (pour la gamme angulaire couverte par MUST?2 :
120° < 04 < 160°) de 89.5 keV pour 'état fondamental, de 91.5 keV & 1 MeV en
énergie d’excitation, et de 75 keV a 2 MeV en énergie d’excitation.

Fx (MeV) 0 1 5

Oiap (deg) | 2R (keV) | o (keV) | 2R (keV) | o (keV) | 2R (keV) | o (keV)
120 696 170 709 170 759 170
140 750 810 846
160 875 157 892 157 909 157

TABLE 3.7 — Variations des parameétres o et R en fonction de l’angle d’incidence et
de Uénergie d’excitation pour les angles couverts par les télescopes MUST2 et pour
une cible de 2.6 mg/cm? .

L’idéal serait de déterminer des valeurs de R pour les différentes gammes an-
gulaires couvertes par les télescopes MUST2, mais la faible statistique ne permet
pas d’analyser les données pour différentes gammes angulaires. On a donc déterminé
une valeur moyenne de R et o en utilisant le spectre en énergie d’excitation simulé
correspondant & tous les angles de détection pour I’état fondamental du ®'Fe. Aprés
ajustement sur les données simulées, on a obtenu pour le fondamental et en moyen-
nant sur tous les angles couverts par les détecteurs, des valeurs de o = 165 keV et
2R = 700 keV. Ce sont les valeurs qui ont été utilisées par la suite pour ajuster les
spectres expérimentaux de MUST2.

Pour la gamme angulaire couverte par I’annulaire, ’ajustement sur les données
simulées a conduit aux valeurs o = 170 keV et 2R = 900 keV. Ce sont les valeurs
qui ont été utilisées pour la déconvolution du spectre en énergie d’excitation de
I’annulaire S1.
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3.5 Traitement des gammas

3.5.1 Etalonnage des détecteurs EXOGAM

Contacts centraux

[’¢talonnage en énergie et en efficacité des détecteurs EXOGAM a été réalisé
a l'aide d’une source d’!*?Eu placée en position cible (voir Tab.3.8). L’électronique
utilisée n’étant pas linéaire, on a ajusté la courbe énergie en fonction du canal par
un polynéme d’ordre 2 & haute énergie (E, > 450 keV) et par un polynéme d’ordre 3
a basse énergie pour les contacts centraux (ECC) des cristaux de Germanium. Cette
méthode permet de reproduire convenablement les énergies des pics d’'%2Eu. Sur
la Fig. 3.27 en haut, on a représenté le spectre de la source d’Europium aprés la
procédure d’étalonnage. Sur la Fig. 3.27 en bas, les écarts entre les valeurs tabulées
pour chacun des pics utilisés et ’énergie obtenue aprés étalonnage du spectre brut
sont représentés. On remarque que ces écarts sont trés faibles (de I'ordre du keV au
maximum) devant la résolution attendue pour un spectre gamma corrigé Doppler (de
I'ordre d’une trentaine de keV, voir §3.5.3). Cet étalonnage est donc trés satisfaisant.

E &) | L%
121.7817 (5) | 28.58 (6)
244.6975 (8) | 7.583 (19) TABLE 3.8 — FEnergies des pics gammas de
344.2785 El ) | 26.5 (4) " 52Ey et intensités relatives tabulées [Fire 95]

1

2
778.9060 (18) | 12.942 (19) utilisées pour l’étalonnage en énergic et en effi-

964.079 (18) | 14.605 (21)
1085.869 (24) | 10.207 (21)
1112.074 (4) | 13.644 (21)

Segments

Les segments (GOCCE) sont utilisés uniquement pour la détermination de la
position d’impact du gamma nécessaire pour la correction Doppler (voir §3.5.2). La
position d’interaction du gamma détecté qui est utilisée pour la correction Doppler
est celle du segment ayant recu le plus grand dépdt d’énergie a I'intérieur du cristal
dans lequel a eu lieu 'interaction. L’écart en énergie entre 4 segments d'un méme
cristal est toujours bien plus grand que les écarts en énergie liés aux non-linéarités
des codeurs. La précision de I’étalonnage en énergie est donc moins cruciale pour les
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FIGURE 3.27 — Spectre gamma du contact central du cristal C du clover 2 (en haut)
el erreurs relatives lies & lajustement associées & chacun des pics (en bas).

segments que pour les contacts centraux. On a donc réalisé un ajustement a ’ordre
2 sur toute la gamme en énergie.

Temps

Les contacts centraux (ECC) permettent non seulement de déterminer Iénergie
d’un événement, mais aussi le temps d’arrivée du gamma sur le détecteur. Cette
information permet de sélectionner les événements physiques associés a la réaction,
qui vont tous se produire dans la méme fenétre temporelle. Pour I’étalonnage en
temps, on a utilisé un générateur d’impulsion qui délivrait un signal sur les différentes
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voies d’électronique correspondant aux contacts centraux. Un étalonnage & 'ordre
1 a ensuite été réalisé pour déterminer le gain de chacune des voies. Le gain moyen
obtenu est de 0.04 ns/canal. Comme le générateur d’impulsions ne donne pas de
référence « physique » en temps, 'une des voies a été choisie comme référence pour
aligner tous les autres signaux des gammas « prompts ».

3.5.2 Add-Back et détermination du segment touché

Les gammas interagissent avec la matiére selon trois processus principaux : I'effet
photoélectrique, 'effet Compton et la création de paires. La probabilité que 1'un
des processus ait lieu dépend de I'énergie du gamma et du matériau dans lequel
a lieu l'interaction. Pour un cristal de Ge, si le gamma émis est peu énergétique
(E < 200 keV), il interagira par effet photoélectrique sur les électrons de la matiére
en transmettant toute son énergie au cristal touché. Si son énergie est plus élevée, le
photon interagira d’abord par effet Compton (diffusion inélastique) en laissant une
partie de son énergie au premier cristal touché. Un deuxiéme cristal détectera par
effet photoélectrique I’énergie résiduelle du photon diffusé dans une autre direction.
Lorsqu’un photon de plus de 1.022 MeV traverse la matiére, il peut se transformer
en une paire e™- ¢ : c’est le processus de création de paires. Le positron ainsi créé
s’annihile rapidement avec un des électrons du cristal de Ge, en libérant 2 gammas
de 511 keV dans des directions opposées. De plus, la radioactivité ambiante S émet
des positrons qui s’annihilent trés rapidement avec un électron du milieu en émettant
2 gammas a 511 keV. Un pic a 511 keV issu de la radioactivité « naturelle » de la
salle sera donc observé sur les spectres expérimentaux.

Si la multiplicité est supérieure a 2 dans un clover, on ne traite pas 1’événement
pour éviter d’introduire du bruit de fond. La probabilité d’avoir effectivement deux
gammas issus de la réaction interagissant dans le méme clover est en effet trés faible.
Au cours d’'un méme événement au sein d’un clover, plusieurs cristaux peuvent étre
touchés : le déclenchement provient d’un seul photon 7 ayant interagi par effet
Compton dans un 1°" cristal, puis détecté dans un 2°™¢ cristal. L’Add-Back permet
de traiter ces événements de multiplicité supérieure 4 1 dans un méme clover. Afin
de traiter les événements de multiplicité cristal égale a 2, on a sommé ’énergie des
cristaux touchés s’ils sont non-diagonaux (voir Fig. 3.28). Ce traitement permet de
gagner en efficacité de détection et d’augmenter le rapport signal sur bruit lorsque
I’énergie des photons gamma augmente. Lorsqu’un gamma a interagi plusieurs fois
dans un méme clover, il faut déterminer par quel cristal le gamma est entré dans le
détecteur.

Pour des photons entre 200 keV et 3 MeV, l'interaction dominante est 'effet
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FIGURE 3.28 — Somme des énergies des cristauz

autorisées (fleches noires) et interdites (fleches
grises) a lintérieur d’un clover EXOGAM.

Compton. La conservation de I'impulsion impose que le photon v ne dépose pas
toute son énergie dans le premier cristal et que le gamma diffusé ait une énergie
comprise entre 100 et 256 keV. Un photon v dont 1’énergie se situe entre 200 et
500 keV qui interagit plusieurs fois dans le clover est donc susceptible de laisser
moins de 50% de son énergie dans le premier cristal. Au contraire, des photons ~ de
plus de 500 keV déposeront le plus d’énergie dans le cristal ou a eu lieu la premiére
interaction |Wiel 02].

Si plusieurs cristaux ont été touchés, on détermine donc le cristal dans lequel a
eu lieu l'interaction de la fagon suivante :

— si £ > 500 keV, le cristal est celui qui a recu le plus grand dépot d’énergie,

— si £ < 500 keV, le cristal a considérer est celui qui a recu le moins d’énergie.
Si un seul cristal a été touché, I'interaction a eu lieu dans ce cristal.

Les cristaux sont segmentés électriquement en 4 segments afin de déterminer
avec plus de précision la position de I'interaction et ainsi mieux corriger 1’énergie du
photon de l'effet Doppler. La position ou a lieu I'interaction est définie comme celle
du segment qui a recu le plus d’énergie dans le cristal déterminé précédemment.

3.5.3 Correction Doppler

Les gammas issus de la réaction sont émis en vol. Ils sont donc soumis a leffet
Doppler, qui se traduit par un élargissement et un décalage des pics gammas dans
le référentiel de laboratoire qui dépend de I'angle d’émission 6 et de 1’énergie du
photon dans le référentiel du centre de masse selon la formule :

V1=
Egpw=-—"—F., 1
fab 1 — [Bcosb (3.18)

ol f = v/c et v est la vitesse du noyau émetteur. Dans notre cas, § = 0.236 +
0.01. Lerreur sur 3 est liée a l'erreur sur la détermination de I’énergie du faisceau
(E =27.240.2 MeV/u) et donc a celle du Bp de la ligne faisceau.
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Pour déterminer I’énergie des photons v émis dans le référentiel du centre de
masse, on corrige événement par événement ’énergie mesurée des gamma de l'ef-
fet Doppler, en inversant la formule 3.18. Les angles 6 associés a chacun des seg-
ments peuvent étre calculés soit géométriquement, soit en prenant comme référence
physique un pic correspondant & une transition bien connue. La premiére méthode
s’est avérée compliquée dans notre cas, car la cible était déportée de quelques cen-
timétres par rapport au centre de la chambre Tiara.
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FIGURE 3.29 — Spectres gamma avant correction Doppler (4 gauche) et apres correc-
tion Doppler (a droite) pour 'ensemble des cristaux des clovers EXOGAM utilisés.

Afin de déterminer ces angles, on a utilisé le pic a 823.6 keV correspondant a
la désexcitation du 1°F état excité 27 du °°Fe vers son fondamental 0. Cet état du
60Fe est issu de la décroissance neutron des états du ®'Fe peuplés au-dessus du seuil
d’émission neutron du %'Fe (S, = 5.58 MeV). Ce pic apparait comme une bosse
large (entre 805 keV et 961 keV) sur le spectre non corrigé Doppler (voir Fig. 3.29 a
gauche). Les énergies mesurées par les différents cristaux se répartissent de part et
d’autre de 823.6 keV car ils ont chacun des angles différents. On peut observer que
le pic & 511 keV correspondant au gamma issu de I'annihilation d’une paire d’e*-e
n’est pas soumis a l’effet Doppler, car le photon est émis a I'arrét.

On a considéré que pour les 4 clovers, les segments Al et D1, Ad et D2, A2 et
D4, A3 et D3, B4 et C2, B3 et C3, Bl et C1 ainsi que B2 et C4 avaient les mémes
angles, ce qui revient & considérer des « demi-anneaux » angulaires (voir Fig. 3.30).
On a alors tracé pour chaque demi-anneau le spectre en énergie puis déterminé la
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3.5. Traitement des gammas

position de I’énergie du photon ~v détectée Egey décalée Doppler du photon v attendu
a 823 keV. On peut alors déterminer chacun des angles ¢ lié¢ & un cristal, puisqu’on
connait précisément pour ce pic I’énergie du gamma émis (voir Fig. 3.30 & droite).
On remarque que les spectres des cristaux les plus éloignés de la cible (i.e. ceux qui
ont 'angle le plus grand) sont trés décalés Doppler. Cette méthode conduit & une
erreur sur la détermination des angles d’émission des photons de l'ordre de ~ 4°.
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FIGURE 3.30 — A gauche : Définition des demi-anneaux : chaque couleur représente
un demi-anneau, pour lequel le méme angle a été utilisé pour la correction Doppler;
a droite : détermination du décalage de la transition du °Fe ¢ 823.6 keV utilisée
pour la correction Doppler pour 4 demi-anneaux, dont les couleurs se rapportent a
l’image de gauche. La ligne rouge correspond au pic a 825.6 keV.

Apres correction Doppler, le pic correspondant au gamma a 511 keV est élargi et
celui correspondant au gamma a 823.6 keV s’est affiné. On voit également apparaitre
un pic & 1290.9 keV, correspondant a la transition 4% vers 2+ du %°Fe peuplé au
dessus du seuil S,,. Une transition & 207 keV correspondant & la décroissance du
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61Fe de I'état a 207 keV vers le fondamental apparait également. La résolution en
énergie obtenue sur ’ensemble des clovers est de 'ordre de 35 keV au niveau du pic
a 823.6 keV (voir Fig. 3.29 a droite).

3.5.4 Efficacité de détection EXOGAM

[’efficacité de détection absolue des gammas (en %) dans I’ensemble des 4 clovers
EXOGAM a été déterminée grace a une mesure avec la source de »2Eu en position
cible et en utilisant la formule 3.19.

N, x 100 x Div

asE =
€abs(F) TA X Asource X 1, X AT

(3.19)

ou :
~ Nyamma est le nombre de coups dans chaque pic en sommant I'énergie de tous
les cristaux des 4 clovers

Div : la division utilisée pour le déclenchement du GMT par les gammas

TA : le taux d’acceptation déterminé & partir d’'un générateur d’impulsion
(en %)

— Agource : lactivité de la source au moment de la mesure (en Bq)

— I, : le rapport de branchement du gamma considéré (voir Tab.3.8) (en %)

— AT : la durée de la mesure (en s)

La courbe d’efficacité a été ajustée par un polynome logarithmique de la forme

[Gray 85] :

e(E,a) = [ag + a; In(E) + aaIn*(E) + a3 n*(E)]/E

ou E représente 'énergie en MeV, ce qui permet d’évaluer l'efficacité de détection
gamma aux énergies non couvertes par la source d’**?Eu (voir Fig. 3.31).

On constate que 'efficacité totale (géométrique et intrinséque) de détection de
I’ensemble des 4 clovers EXOGAM est trés bonne a basse énergie grace a la proximité
des détecteurs et de la cible (~ 30% a 150 keV). Elle décroit rapidement aux plus
hautes énergies (~ 5% a 1400 keV.)
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FIGURE 3.31 — Courbe d’efficacité absolue de l’ensemble des 4 clovers EXOGAM
obtenue avec la source de ? Eu.

3.5.5 Sélection des événements d’intérét

Afin de ne considérer que les gammas issus de la réaction, qui vont tous étre émis
dans la méme fenétre temporelle (& I'exception des transitions des niveaux isoméres),
on a sélectionné dans la matrice « temps de vol (CATS-EXOGAM) - énergie v »
uniquement les événements correspondant aux événements gamma « prompts » (voir
Fig. 3.32). Ces événements « prompts » correspondent aux gamma émis lors de la
réaction, contrairement aux gamma issus d’états isomériques ou de la radioactivité
ambiante. On peut remarquer sur la Fig. 3.32 qu’une deuxiéme structure apparait
autour du canal 510 en temps de vol. Cette derniére pourrait correspondre a des
événements issus de mauvais déclenchements de certains cristaux.

La probabilité d’observer la transition gamma correspondant a I’état isomérique
a 861 keV du ®'Fe est trés faible. En effet, le temps de vol du %'Fe de la cible au
plastique est de I'ordre de 13.5 ns, ce qui est trés court devant le temps de vie de ce
niveau (12 = 239 £ 5 ns [Hote 08b]). Le gamma correspondant sera émis une fois
que le %1Fe aura atteint le plastique en bout de ligne et ne sera donc probablement
pas détecté par les détecteurs EXOGAM (faible efficacité de détection liée a un trés
faible angle solide et 'absorption par la chambre Tiara). Cette caractéristique sera
utilisée pour identifier la forte présence de ce niveau isomérique dans le spectre en
énergie d’excitation, comme nous le verrons dans le paragraphe suivant.
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3.6 Niveaux observés et déconvolution du spectre
en énergie d’excitation

Dans cette partie, on montre comment les différents états impliqués dans le
spectre en énergie d’excitation ont été identifiés a partir des coincidences avec les
photons ~ émis au cours de la réaction d(*°Fe, p~y)5!Fe.

3.6.1 Coincidences entre protons et gammas

On a vu dans le §3.4.2 que la résolution en énergie d’excitation pour les particules
obtenue avec les détecteurs MUST?2 et 'annulaire S1 n’est pas suffisante pour séparer
les différents niveaux peuplés. Les raies gammas détectées en coincidence avec les
protons issus de la réaction indiquent les transitions gamma issues de la décroissance
«en vol » des états peuplés et vont donc étre utilisées afin d’identifier les niveaux
peuplés par réaction de transfert (d,p).

Le rayonnement gamma a 655 keV issu de la décroissance du niveau isomérique
a 861 keV sur le niveau a 207 keV sera difficile a détecter s’il est émis depuis le plas-
tique car I'angle solide couvert par les détecteurs EXOGAM sera alors trés faible, ce
qui réduit beaucoup l'efficacité de détection. De plus le gamma devra traverser une
épaisse couche de matériau (en particulier le capot de la chambre Tiara) avant d’at-
teindre I'un des détecteurs EXOGAM. Un moyen de vérifier si le niveau a 861 keV
a été peuplé est de comparer le spectre en énergie d’excitation des protons en coin-
cidence avec un gamma au spectre en énergie d’excitation sans coincidence avec un
photon 7. On peut voir sur la Fig. 3.33 qu’il existe un facteur multiplicatif faible (de
l'ordre de 1.6) entre ces deux spectres sur toute la gamme en énergie d’excitation
couverte, excepté au niveau du pic autour de 1 MeV, ou le facteur est de 'ordre
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de 3. Ce déficit indique une population importante de I’état a 861 keV.

_‘L
_
—

L
o

Nombre de cou
(@)]
o

N
o o

W HJW y

llllllllllllllllllllllllllll

0 5 10 15 _ 20
Ex (MeV

>1805\ [ (A L T T T T 1 HHi
L §
8160:— § .
—140- 4 i1l 2 -
81200 o ML < -
100 £ | E
80 &

2

5

S’

FIGURE 3.33 — Spectre en énergie d’excitation du %' Fe en coincidence avec les gam-
mas (en rouge) & comparer avec le spectre en énergie d’excitation non conditionné
par les gammas (en noir).

Cependant, la largeur du pic (de l'ordre de 1.5 MeV) étant bien plus grande que
la résolution expérimentale, d’autres états doivent étre présents et déterminés. Ces
états subissent un facteur de réduction de ~ 1.6 différent de I'état a 861 keV car ils
ne sont pas isoméres. Pour déterminer ces états, les spectres gamma ont été observés
pour différentes gammes en énergie d’excitation.

3.6.2 Transitions gammas et niveaux observés
Premier pic du spectre en énergie d’excitation

Pour déterminer les autres états présents dans le 1¢" pic en énergie d’excita-
tion observé, on a observé le spectre en énergie des photons gammas détectés en
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coincidence avec les protons, ce qui permet de s’affranchir des raies gammas issues
de la radioactivité ambiante et d’autres réactions éventuelles. Sur la Fig. 3.34 sont
représentés deux spectres en énergie des photons vy détectés en coincidence avec un
proton. Sur la Fig. 3.34 & gauche, on n’a pas appliqué de conditions sur I’énergie
d’excitation du noyau de %'Fe associé & I'événement : on voit donc apparaitre trés
clairement le pic a 823.6 keV correspondant a la décroissance du 1¢" état excité du
%0Fe vers son fondamental, qui provient de la décroissance neutron des états peuplés
au-dessus du seuil de séparation neutron S,, du %'Fe. On peut également observer
la transition v du niveau 4% & 2114.5 keV vers le niveau 27 a 823.6 keV du “Fe a
1290.9 keV. On observe également le niveau connu a 207 keV du % Fe.

Puisqu’on ne s’intéresse pour le moment qu’aux états situés au-dessous du seuil
neutron, la gamme en énergie d’excitation acceptée a été réduite entre -500 keV et
6 MeV, pour éviter de « polluer » le spectre gamma d’intérét avec la contribution des
états au-dessus du seuil S,, & 5.58 MeV (voir Fig. 3.34 a droite). Ces états dominent
en effet le spectre gamma (voir Fig. 3.34 & gauche). On peut observer clairement
la présence de la transition a 207 keV déja observée dans de précédentes études
|Luna 07] [Hote 08b| [Van 09]. Le pic & 823.6 keV a disparu, ainsi qu’une grande
partie du fond. Cependant, il reste difficile d’identifier clairement d’autres transitions
sans conditions supplémentaires.
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FIGURE 3.34 — Spectres en énergie des photons gammas détectés en coincidence
avec un proton détecté auxr angles arrieres; a gauche : sans condition sur [’énergie
d’excitation du %' Fe; & droite : 'énergie d’ excztatzon du ' Fe est réduite ¢ la gamme
=500 keV < E, <6 MeV.
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Pour identifier d’autres transitions et déterminer si la transition & 207 keV est
peuplée directement ou par cascade en passant par d’autres niveaux, des « bandes »
plus restreintes en énergie d’excitation (par pas de 500 keV) ont été appliquées, et
d’abord sur le premier pic en énergie d’excitation entre 0 et 2 MeV.

Le spectre en énergie gamma conditionné par une énergie d’excitation du ®'Fe
reconstruite entre 0 et 500 keV laisse clairement apparaitre un niveau peuplé di-
rectement a 207 keV connu (voir Fig. 3.35 & gauche). On a pu remarquer que cette
transition était présente pour toutes les autres gammes en énergie d’excitation, ce
qui laisse supposer qu’un ou plusieurs niveaux de plus haute énergie transitent par
cet état avant de décroitre vers le fondamental. Un pic gamma semble également
apparaitre vers 130 keV. Cependant, avec une compression du spectre plus adaptée
a la résolution & basse énergie (10 keV /canal) ce pic disparait. Les différents seuils
appliqués aux cristaux des détecteurs EXOGAM étant proche de 100 keV, un pic
peut apparaitre artificiellement aprés correction Doppler a cette énergie.
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FIGURE 3.35 — Spectres en énergie des photons gammas détectés en coincidence avec
un proton délecté auxr angles arriéres : a gauche, pour une énergie d’excitation entre
0 et 500 keV ; a droite pour une énergie d’excitation entre 500 et 2500 keV.

Le spectre gamma conditionné par une énergie d’excitation entre 500 keV et
2 MeV (voir Fig. 3.35 & droite) montre plusieurs transitions. On observe toujours le
gamma 207 keV, mais également deux autres raies gammas a 391 et 1010 keV. L’état
a 391 keV, déja mesuré auparavant par [Luna 07] et [Hote 08b], n’est pas observé
lorsque 0 < Ez < 500 keV. On en a déduit qu’il n’était pas peuplé directement mais
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par cascade d’un état a plus haute énergie. Les nombres de coups mesurés pour les
pics a 391 et 1010 keV et corrigés de 'efficacité sont compatibles avec une cascade
entre ces deux états. Nous avons donc supposé l'existence d’un état a 1401 keV
dans le premier pic observé sur le spectre en énergie d’excitation. Cependant, la
faible statistique en v n’a pas permis d’observer la coincidence v — v, et 'énergie de
ce niveau doit étre prise avec précaution. Des pics semblent également apparaitre
autour de 650 et 800 keV, mais n’ont pas pu étre identifiés. Ils n’ont donc pas
été étudiés. Une transition gamma semble également apparaitre vers 1245 keV. On
reviendra sur ce point lors de Uinterprétation des données (voir §4.3.2).

Deuxiéme pic du spectre en énergie d’excitation

Afin d’essayer d’identifier les états présents dans le 2°™¢ pic observé sur le spectre
en énergie d’excitation, les spectres des photons v émis en coincidence avec des par-
ticules dont I’énergie d’excitation est comprise entre 2 et 4 MeV ont été analysés. Sur
la Fig. 3.36 on observe les gammas émis en coincidence avec une énergie d’excitation
entre 2 et 3 MeV (a gauche) et entre 3 et 4 MeV (a droite). A part la présence claire
de la transition a 207 keV (entre 2 et 3 MeV) et du gamma a 207 keV entre 3 et
4 MeV, il est extrémement difficile d’identifier clairement les transitions gammas. En
effet, la plupart des pics observés ici ne correspondent & aucune transition connue, et
la faible statistique ne permet pas de conclure quant aux transitions peuplées a plus
haute énergie a cause de la diminution de 'efficacité de détection des photons. Les
états présents dans le 2™ pic en énergie d’excitation n’ont donc pas été identifiés.
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FIGURE 3.36 — Spectres en énergie des photons gammas détectés en coincidence avec
un proton détecté aux angles arriéres : a gauche, pour une énergie d’excitation entre
2 et 3 MeV ; a droite pour une énergie d’excitation entre 3 et 4 MeV.

3.7 Détermination des différentes sections efficaces
différentielles des états peuplés

3.7.1 Deéconvolution du spectre en énergie d’excitation

La statistique cumulée sur toute la durée de 'expérience n’est pas suffisante pour
déconvoluer le spectre en énergie d’excitation du 'Fe pour différentes gammes an-
gulaires. La déconvolution a donc été effectuée sur le spectre en énergie d’excitation
total de I'ensemble des télescopes MUST2 (voir Fig. 3.37 a gauche) puis de I'an-
nulaire S1 (voir Fig. 3.37 a droite), ce qui consiste a ajuster ces spectres par une
somme de plusieurs états, dont la forme a été déterminée au paragraphe §3.4.2.

Pour les deux spectres, les énergies correspondant a trois des états identifiés ont
été fixées : 207, 861 et 1401 keV. Un décalage global en énergie a cependant été ajouté
comme paramétre libre de 'ajustement, pour prendre en compte les éventuelles
erreurs sur la position de la cible ou sur les pertes d’énergie dans la cible et les couches
mortes des détecteurs. Ce décalage en énergie d’excitation est de 118 £ 27 keV,
ce qui est acceptable compte-tenu de la résolution en énergie d’excitation et du
« binning » utilisé (100 keV). Les valeurs de R et o ont été déterminées par simulation
pour les 2 gammes angulaires correspondant aux télescopes MUST2 (R = 380 keV,
o = 165 keV) et a Pannulaire S1 (R = 450 keV, o = 170 keV).
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Le fond carbone a été ajusté dans la région d’intérét (entre —4 MeV et 2 MeV)
par une droite dont les parameétres sont laissés libres pour les télescopes MUST2.
Ce fond lié au carbone a été ajusté pour 'annulaire S1 par une constante libre entre
—1 MeV et 1 MeV. La valeur de la constante obtenue (0.178) pour reproduire le
fond carbone est trées faible.
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FIGURE 3.37 — Spectres en énergie d’excitation déconvolués avec les états a 207, 861
et 1401 keV ; a gauche : pour les télescopes MUST?2, a droite : pour ’annulaire S1.

Une fois ces ajustements réalisés, on choisit des bornes en énergie d’excitation
pour chacun des états traités. Le positionnement de ces bornes sera crucial par la
suite pour la détermination des barres d’erreurs lors de 'extraction des distributions
angulaires. En effet, deux choix sont possibles :

— utiliser des bornes larges qui contiennent tous les coups provenant de I’état
considéré, mais aussi d’un ou des états voisins qui modifieront la forme mais
aussi la normalisation de la distribution angulaire,

— ou réduire la gamme en énergie d’excitation de facon a étre le moins contaminé
possible, ce qui diminue significativement la statistique et augmente les barres
d’erreurs.

Ici, afin d’éviter une extraction erronée des distributions angulaires, la deuxiéme
option a été retenue, les barres d’erreurs restants suffisamment faibles pour que 'on
puisse par la suite distinguer les moments angulaires de 1’état a 1401 keV. Il faut
cependant garder a 'esprit que la coupure en énergie d’excitation ne permet pas
d’éviter totalement la contamination des différentes distributions angulaires.
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L’angle O¢p; correspondant a chaque événement spécifique étant connu, il est
directement utilisé par la suite pour extraire les distributions angulaires de chacun
des états peuplés.

3.7.2 Extraction des sections efficaces différentielles

La détermination des sections efficaces différentielles des états peuplés permet
d’obtenir plusieurs informations physiques sur les états considérés. D’une part, leur
forme donne accés au moment angulaire orbital de 1’état associé par comparaison
avec des calculs DWBA (voir §4.2), et d’autre part la normalisation entre distribu-
tions théorique et expérimentale permet d’obtenir le facteur spectroscopique associé
a l'état considéré. Les distributions angulaires sont extraites directement dans le
référentiel du centre de masse.

La section efficace différentielle associée & un état en énergie d’excitation s’écrit
sous la forme suivante :

do N(QCM)

(Ocmr) =
dQC’M NﬁOFe X Ndeutons X Edet X Ereconstruction X dQC’M

(3.20)

ot :

— N(0cnr) est le nombre de coups détectés dans une gamme angulaire autour
de Ocp; pour l'état considéré. On détermine le nombre de coups associés a
un état en utilisant les bornes en énergie d’excitation définies précédemment.
Chaque événement est associé a un angle 6oy, calculé a partir de 6., et de
Ejup, respectivement 'angle et I’énergie du proton détecté dans le référentiel
du laboratoire.

— dQcpr (en sr) est I'angle solide couvert par les télescopes MUST?2 et de 'annu-
laire S1. Il a été déterminé grace a des simulations Monte Carlo pour une
distribution isotrope dans le référentiel du centre de masse de la réaction
d(®°Fe, py)®Fe. Cet angle solide dépend de ¢y et donc de la cinématique
de I'état considéré. Il a donc été déterminé pour chacun des états impliqués
dans le 1¢ pic observé sur le spectre en énergie d’excitation, de la facon sui-

vante :
Naer(Ocnr)
N (4m)
avec Nget(Ocnr) est le nombre d’événements détectés a un angle 0cp, donné,

et N(4m) le nombre total d’événements émis dans tout l'espace lors de la
simulation.

dQen(Ocm) = 4m x

115



Chapitre 3. Traitement des données

~ Neop, est le nombre total d’ions de °Fe incidents sur la cible. Pour le déter-
miner, le nombre d’ions incidents dans le plastique Nygiscean @ €té déterminé a
partir des informations codées par le module d’échelle ou de comptage. Tous
les ions du faisceau, indépendamment du temps mort du systéme d’acquisition
et de la contamination du faisceau, sont alors comptabilisés (le temps mort du
module d’échelle étant négligeable).
Lefficacité lice au temps mort TM,., (en %) de I'électronique d’acquisition
Eclectr = 1 — TMgyeq est le pourcentage d’événements acceptés par le systéme
d’acquisition au cours de ’expérience. Le temps mort caractérise le nombre
d’événements non codés par I'acquisition, qui est déja occupée par le traitement
d'un événement. Il était de l'ordre de 15% pour notre expérience. Ce temps
mort est déterminé grace & un générateur d’événements, dont les impulsions
sont comptabilisées par un module d’échelle tout au long de 'expérience. Le
nombre d’impulsions issus du générateur et validées par la FAG est également
comptabilisé, ce qui permet de déterminer le temps mort de 'acquisition. Ce
dernier est égal au rapport du nombre d’impulsions non validées par la FAG
par le nombre total d’impulsions émises. Le module d’échelle enregistre la
valeur de chacune des voies du module de comptage toutes les 10 minutes.
Le nombre d’événements faisceau est donc déterminé toutes les 10 minutes a
partir de Nygisceqn coOrrigé du temps mort associé, en considérant une intensité
constante du faisceau au cours de cette courte période.
La pureté du faisceau P(®°Fe) a été estimée a 55 + 5% a partir des
mesures entre ['énergie déposée dans la chambre d’ionisation et le
temps de vol entre le plastique et le signal CATS2 retardé, effectuées
réguliérement tout au long de l'expérience avec un faisceau de basse in-
tensité. L’erreur systématique a été déterminée en faisant des coupures
de différentes tailles sur la tache correspondant au %Fe. Finalement,
Noope = Ngisceau X Eetectr X P(OFe) = (1,75 £0,16) x 10 ions incidents.

— Nyeutons €st le nombre de deutons par cm? présents dans la cible, déterminé de
la fagon suivante :

2N 4
Nieutons = ~———o— X = (1,954 0,075) x 10* at/cm?
deut Mot ol ecp, = ( ) at/cm
ol N4 est le nombre d’Avogadro, les M; les masses molaires du carbone et du
deuton et ecp, 'épaisseur de la cible de CD; en g/cm?.

— Edet = EmusT2/s1 X €cars est Pefficacité de détection totale du dispositif ex-
périmental (en %). L'efficacité de détection eppysro/s1 des détecteurs MUST2
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et S1 est déterminée & partir de I’analyse des données simulées par :

o Ndet(QC]W)
EMUST2/S1 = m

En effet, dans le cas des détecteurs MUST2, les événements arrivant dans
une piste qui n’est pas en face d'un détecteur SiLi ne sont pas traités. On
a donc bien dans ce cas particulier Ny (0cnr) # Nsimutes(@car). Dans le cas
du détecteur annulaire, ce terme est égal a 1. L’efficacité de détection des
détecteurs de faisceau ecarg a été estimée a 98.8% en comptant le nombre
d’événements détectés dans les CATS par rapport au nombre d’ions détectés
dans le plastique (dont Pefficacité est supposée étre de 100 %).

~ Ereconstruction = E\fUSTY /51 % coars est leflicacité de reconstruction de
I’analyse pour I'ensemble du dispositif expérimental. En effet, les événements
inter-pistes de 'annulaire S1 et des télescopes MUST2 n’étant pas traités,
une partie des événements d’intérét est perdue. eypsre = 1 — 15.8% = 84.2%
et eg1 = 1 — 3.5% = 96.5% sont les proportions d’événements en dehors des
inter-pistes respectives de MUST2 et de I'annulaire. e 4¢ est Pefficacité de
reconstruction sur cible des détecteurs CATS. Puisque 'un des détecteurs a
été endommagé pendant 'expérience, e, ¢ est réduite & 74.5%, malgré une
trés bonne efficacité intrinséque des détecteurs CATS.

Distributions angulaires des états présents dans le 1°* pic en énergie d’ex-
citation

Les distributions angulaires « brutes » obtenues pour les états & 207 (en bleu),
861 (en rouge) et 1401 keV (en vert) sont données Fig. 3.39a). On peut remar-
quer des barres d’erreurs plus grandes aux angles 7° et 21°, qui correspondent aux
bords des télescopes MUST?2. Ces barres d’erreurs verticales associées a chacun des
points des distributions angulaires présentées précédemment proviennent des erreurs
statistiques liées au nombre de coups détectés.

Les erreurs systématiques, qui jouent sur la normalisation globale des sections
efficaces différentielles et donc sur la détermination du facteur spectroscopique, ne
sont pas représentées ici. Elles concernent différentes grandeurs :

— Derreur sur le nombre d’ions de %°Fe incidents est liée & 'erreur sur la déter-
mination de la pureté du faisceau. Elle est de I'ordre de 9%. L’erreur sur le
nombre de deutons par cm? de la cible, liée & erreur sur la détermination de
I’épaisseur de la cible est de lordre de 3.8 %.
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— D'erreur liée a la détermination de I'angle solide par simulation, de I'ordre de
5 a 10 % en fonction de I'angle. Cette erreur a été évaluée pour 2 positions de
cible : 0 mm, qui correspond a la position donnée par le géométre, et 3 mm,
qui est la position de la cible dans ’analyse.

— les incertitudes sur les efficacités de détection et de reconstruction (~ 3%),
qui sont différentes pour la zone couverte par 'annulaire et celle couverte par
MUST?2.

L’erreur systématique totale sur la normalisation des sections efficaces différentielles
est donc de l'ordre de 12,5%.

Les barres horizontales sur 'angle dans le référentiel dans le centre de masse

correspondent & l'intervalle Afcy, = 2° choisi autour de O¢yy.

Soustraction du fond Carbone

On peut voir sur la Fig. 3.37 a gauche que la contribution du fond carbone
est non négligeable pour les angles couverts par les télescopes MUST?2 et doit étre
soustraite aux événements correspondant a la réaction d’intérét. La statistique des
mesures utilisant la cible de carbone étant trop faible, les événements du spectre
en énergie d’excitation entre -2 MeV et -0.5 MeV ont été utilisés pour extraire la
distribution angulaire liée aux réactions du °°Fe sur le carbone. En effet, on a établi
au §3.4.3 que les événements reconstruits avec une énergie d’excitation négative
provenaient essentiellement des réactions de fusion évaporation partielle du *°Fe sur
le carbone. La distribution angulaire du fond carbone ainsi obtenue est plate dans
cette gamme en énergie d’excitation (voir Fig. 3.38). Comme on ne s’attend pas a
une grande modification de la nature de la distribution angulaire du fond entre 0 et
4 MeV, on peut utiliser ces données pour soustraire la contribution du fond carbone
aux sections efficaces différentielles des états d’intérét. Le résultat de 'ajustement
par une constante de la distribution angulaire du fond carbone entre -2 MeV et
-0.5 MeV a été utilisé pour soustraire la contribution du fond carbone aux sections
efficaces différentielles des différents états. Les événements aux trés petits angles
sont sensibles & la contribution du fond carbone, puisque 'obtention des facteurs
spectroscopiques dépendra fortement de ces points.

Afin de soustraire la bonne contribution de la distribution angulaire du carbone
qui contamine chaque état, la normalisation du nombre d’événements « carbone » de
I’état considéré a été effectuée en utilisant l'intégrale sous la droite qui modélise le
fond carbone lors de la déconvolution du spectre en énergie d’excitation. Le facteur
de normalisation a obtenu est utilisé pour soustraire la distribution angulaire du
fond carbone & la distribution angulaire de chaque état selon la formule 3.21 pour
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X2/ ndf 1.71/7
= F 4 PO 0.6854 + 0.05618
2 18 E
£ 16F E FIGURE 3.38 — Section efficace dif-
g 1‘2‘: E férentielle du fond carbone obtenue a
3 W 3 partir des événements dont [’énergie
0.8F HRRnE 3 d’excitation reconstruite est néga-
0.6 J—l— R E tive. Les données sont ajustées par
4 E une constante.
0.2E E
0F E
S T R TR R S
Bcm (deg)
I’état & 861 keV.
do | do |™ do
| (Ocm) =—5| (Bom) —a—s| (bcum) (3.21)
dSd |gg, dSd | g6, S|

Pour 'annulaire S1 et contrairement & MUST2, aucun événement de type fond
carbone n’apparait aux énergies d’excitation négatives, comme déja mentionné au
§3.4.3. On a donc fait 'hypothése que la forme plate de la distribution angulaire du
fond carbone ainsi que sa normalisation ne sont pas modifiées aux trés petits angles.
La soustraction de la contribution du fond carbone dans ’annulaire S1 se fait alors
de la méme facon que sur les télescopes MUST?2.

Aprés soustraction de la contamination due au fond carbone des distributions
angulaires, certains points ayant une statistique trop faible pour étre significatifs
(section efficace différentielle négative ou erreur sur la section efficace différentielle
plus grande que la section efficace différentielle elle-méme) ont été supprimés pour
des convenances visuelles, puisqu’ils ne contraignent pas ’ajustement. Cela explique
pourquoi le point correspondant a 'angle 21° dans le référentiel du centre de masse
a disparu des distributions angulaires de I'état & 207 keV et de I'état a 1401 keV.
On peut voir sur la Fig. 3.39b) que la forme de la section efficace différentielle
de T'état isomérique a 861 keV (en rouge) a été peu affectée par la soustraction
du fond carbone, tandis que celles des états & 207 keV (en bleu) et 1401 keV (en
vert) a été légérement modifiée. Ce comportement s’explique par la relativement
forte proportion d’événements provenant du fond carbone dans les états a 207 et
1401 keV, ce qui est moins vrai pour ’état a 861 keV.

L’erreur statistique liée au fond carbone s’ajoute quadratiquement aux erreurs
statistiques précédentes. Une erreur liée & 1’évaluation du facteur de normalisation
a du fond carbone (de I'ordre de 8%) devra également étre prise en compte pour
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I’évaluation des facteurs spectroscopiques.

Soustraction des contributions des distributions angulaires des états voi-
sins

Afin de s’affranchir de la contribution des états voisins dans l'intervalle en é-
nergie d’excitation déterminé par les coupures choisies (voir Fig. 3.37), un traitement
supplémentaire des distributions angulaires expérimentales a été effectué. Ainsi, la
proportion d’événements correspondants aux états a 207 keV et a 1401 keV contenus
dans la coupure en énergie d’excitation du niveau a 861 keV a été estimée. Les
contributions des états a 207 keV et a 1401 keV ont ensuite été soustraites a la
distribution angulaire du 861 keV en utilisant les facteurs xog7 et 1401 correspondant
a ces proportions.

La contribution de la section efficace de I'état a 861 keV aprés ce traitement a été
soustraite aux états a 207 keV et a 1401 keV. Les résultats obtenus sont présentés
Fig. 3.39c). La proportion d’événements provenant de 'état a 861 keV dans les
coupures en énergies d’excitation du 207 keV et du 1401 keV étant faible (voir Fig.
3.37), les distributions de ces 2 états sont trés peu modifiées. La section efficace de
I’état & 861 keV a l'intérieur des bornes en énergie d’excitation s’exprime alors sous
la forme :

do |ormes do / do do
a0 (Ocm) = 0 (Ocnr) — L2075 (Bemr) — 1401 50 (Ocarr)  (3.22)

861 861 207 1401

Ainsi, on a soustrait la contribution des états a 207 keV et & 1401 keV de I’état a
861 keV en considérant que la contamination des états a 207 keV et 1401 keV par I'é-
tat & 861 keV est assez faible, puis on a soustrait cette nouvelle distribution de ’état
a 861 keV aux deux états voisins. Pour étre entiérement correct, ce processus devrait
étre itératif : on devrait soustraire les distributions angulaires « décontaminées » &
I'état & 861 keV. Ici, seule la premiére étape de ce processus a été réalisée.

L’erreur systématique liée & cette procédure de soustraction provient de I'in-
certitude sur la détermination des facteurs xog7, Tgg1 €t x1401, déterminée a partir
de Perreur sur les intégrales sous la fonction de déconvolution dans intervalle en
énergie d’excitation considéré. Cette incertitude, provenant de I'ajustement des don-
nées expérimentales, méne a une erreur systématique de 4% pour les états & 207 keV
et 1401 keV, et de 8% pour 'état & 861 keV.
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Correction de la normalisation des distributions angulaires : prise en
compte des événements en dehors de la coupure en énergie d’excitation

Compte-tenu de la méthode utilisée, certains événements associés a I’état con-
sidéré sont supprimés par la coupure en énergie d’excitation utilisée pour réduire le
mélange d’états. Pour corriger cet effet, la proportion d’événements de chaque état
située a 'extérieur de la coupure en énergie d’excitation associée a été déterminée.
Le pourcentage A d’événements supprimeés par la coupure est déterminé a partir du
nombre d’événements présents dans la coupure en énergie d’excitation correspon-
dant a I’état considéré divisé par l'intégrale de la fonction de déconvolution associée
a cet état auparavant. Cette procédure fait I’hypothése raisonnable que les états ont
la méme distribution angulaire sur toute la largeur du pic qui les composent.

Sur ces nouvelles distributions angulaires présentées sur la Fig. 3.39d), les barres
d’erreurs statistiques sont plus grandes : les erreurs statistiques sur les distribu-
tions angulaires « parasites » viennent s’ajouter aux erreurs déja présentées aupara-
vant. Les facteurs correctifs appliqués aux distributions angulaires pour corriger du
nombre de coups en dehors de la coupure en énergie d’excitation introduisent une
nouvelle erreur systématique (de Pordre de 4%).

Finalement la section efficace différentielle associée a ’'état a 861 keV s’écrit de
la fagon suivante :

do 1 do |Pormes
l )= — X , 2
dS) (Ocr) A % d€Y | g (Ocnr) (3.23)

861
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FIGURE 3.39 — Distributions angulaires des états a 207 keV (en bleu), a 861 keV
(en rouge) et & 1401 keV (en vert); a) avant tout traitement; b) aprés soustraction
du fond carbone; c) aprés soustraction des états voisins; d) apreés renormalisation.

Distributions angulaires des états présents dans le 2°™¢ pic en énergie
d’excitation

Bien qu’il soit difficile de déterminer I’énergie des états présents dans le deuxié-
me pic en énergie d’excitation (voir §3.6.2), sa largeur expérimentale de 2 MeV et
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la résolution de 900 keV estimée par simulation pour un état & 3 MeV en énergie
d’excitation laisse penser qu’au moins 3 états sont en jeu. La zone comprise entre 2
et 4 MeV en énergie d’excitation a donc été divisée en trois parties égales, centrées
sur 2325, 3015 et 3665 keV, afin d’essayer de déterminer le ou les moments angu-
laires dominants dans ce deuxiéme pic. Aucune information sur le mélange d’état
n’est accessible ici. Cependant, le fond carbone a été soustrait en utilisant la méme
méthode que précédemment. Les distributions angulaires obtenues sont présentées
sur la Fig. 3.40. On peut déja remarquer que la forme de la distribution de I’état a
plus basse énergie (i.e. 2325 keV) est légérement différente de celle des deux autres
états.
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FIGURE 3.40 — Distributions angulaires des 3 élats potentiels présents dans le 2¢™¢
pic en énergie d’excitation : a gauche pour le 2325 keV, au centre pour 3015 keV et

a droite pour 3665 keV.

Détermination de ’erreur systématique sur ’extraction des section effi-
caces différentielles

On a vu tout au long de cette section que les différentes étapes de traitement
des distributions angulaires introduisaient des erreurs systématiques sur la normali-
sation globale des sections efficaces différentielles. Les erreurs systématiques (en %)
associées a la normalisation de la distribution angulaire par 'intensité du faisceau,
I’épaisseur de la cible, Uefficacité de reconstruction et I'angle solide ainsi que les
erreurs systématiques liées a la soustraction du fond carbone, & la soustraction des
contributions des états voisins puis a la normalisation pour comptabiliser les événe-
ments & l'extérieur de la coupure en énergie d’excitation sont données Tab. 3.9.
L’erreur systématique totale est de 16% pour les états a 207 keV et 1401 keV, et de
17,5% pour 'état a 861 keV.
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A T1(Fe) | Aecp, | A€ree | AlegetdQon) | fond C | états voisins | normalisation
9.1 % 38% | 3% 7.5 % 8.5 % 4-8% 4%

TABLE 3.9 — Erreurs systématiques liées aux différentes étapes de traitement des
distributions angulaires expérimentales.
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Chapitre 4

Résultats et interprétation

Dans ce chapitre sont présentés les résultats de I’analyse en DWBA des données
décrites dans le chapitre précédent, ainsi que leur comparaison aux calculs de type
modéle en couches. On commencera par présenter le formalisme de la DWBA et les
calculs utilisés pour déterminer les moments angulaires et facteurs spectroscopiques
des états peuplés par réaction de transfert (d,p). Les résultats obtenus seront alors
comparés & des calculs de type modéle en couches. Enfin, les implications astro-
physiques de cette mesure seront sommairement exposées a partir des résultats de
cette analyse.

4.1 L’approximation DWBA

Les calculs DWBA s’appliquent au cas des réactions directes, i.e. aux réactions
pour lesquelles il y a trés peu de changement entre la fonction d’onde de I’état initial
et de I'état final. On parle de réaction directe lorsque I'état final est produit aprés
une unique interaction entre le projectile et un des degrés de liberté qui décrivent le
noyau cible.

Les réactions de transfert permettent de transférer au projectile un ou plusieurs
nucléons de la cible. On écrit souvent par convention la réaction sous la forme
a(A,b)B ou A représente le faisceau, et B 1'éjectile lourd. On note B = A+ z
et a = b+ x, ou x est la particule transférée. Plusieurs mécanismes de réaction
peuvent alors intervenir : les états peuplés au cours d’une réaction sont produits soit
par réaction directe, soit par un transfert a plusieurs étapes, soit par une réaction
impliquant un noyau composé, i.e. formant un noyau intermédiaire qui va décroitre
vers I’état final. Dans le cas des petits angles dans le référentiel du centre de masse,
les réactions de transfert sont généralement dominantes. Une méthode classique
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pour étudier les réactions directes est 'approximation de Born en Ondes Distordues
(Distorted Waves Born Approximation ou DWBA en anglais). Nous avons étudié la
réaction de transfert d(°“Fe,py)%'Fe en cinématique inverse. Un neutron (z) de la
cible de deutons (a) a donc été transféré au ®Fe (A) pour produire le ®'Fe (B) en
émettant un proton (b) (cf Fig. 4.1).

A a=b+x

b

(P

FIGURE 4.1 — Schéma de la réaction de transfert d(®°Fe, py)%' Fe avant (@ gauche)
et apres interaction (4 droite).

4.1.1 Eléments de théorie de la diffusion et approximations
de Born

Section efficace et amplitude de transition

Les sections efficaces sont gouvernées par une matrice Ty; appelée amplitude
de transition et traduisant la probabilité du recouvrement des fonctions d’ondes
de I’état initial et de I’état final. Cette matrice est directement reliée a la différence
entre I’état final et I’état initial et ne fait pas intervenir les états des autres nucléons.

On définit i (pour initial) pour la voie d’entrée A+a et f (pour final) pour la voie
de sortie B+b. D’aprés la théorie de la diffusion, la section efficace différentielle non
polarisée de ce type de réaction s’écrit, aprés sommation sur les projections de tous
les moments angulaires, sous la forme [Glen 04] :

do fifty Ky 1 ,
dQ N ki T 4.1
Ao, (2mh?)? ki (244 + 1)(2J, + 1) MAMBZM " Tl (4.1)

ou :
— i et py sont les masses réduites dans la voie d’entrée et la voie de sortie,
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— k; et ky sont les nombres d’onde associés,

— Ja et J, sont les spins des noyaux dans la voie d’entrée,

— M4 et M, sont les projections des spins des noyaux en voie d’entrée et Mp et
M, les équivalents en voie de sortie,

— T¥; est 'amplitude de transition entre la voie d’entrée et la voie de sortie,
dont la forme sera développée au paragraphe suivant.

La relation 4.1 permet de relier la section efficace différentielle expérimentale aux
modéles théoriques qui déterminent les amplitudes de transition. Le calcul théorique
des éléments de la matrice Ty; ne pouvant pas étre fait de maniére exacte, plusieurs
approximations concernant la fonction d’onde d’entrée et de sortie sont nécessaires.

Approximation de Born en ondes distordues

La théorie de la DWBA [Aust 70|[Satc 83| s’appuie sur une approximation qui
consiste a utiliser une théorie des perturbations, en séparant les potentiels d’interac-
tion en deux parties. La premiére décrit le potentiel élastique U et 'autre décrit la
perturbation W, provenant d’une réaction de transfert ou d’'une réaction de diffusion
inélastique par exemple. L’exemple pour le potentiel d’interaction en voie de sortie
Vi est donnée par la relation suivante :

Vi = U +Wip  avec  Wyp = Vip — Up < Upp (4.2)

La composante de ’hamiltonien décrivant la diffusion élastique U,p en voie
de sortie (respectivement en voie d’entrée) s’annule pour toute fonction d’onde
décrivant un autre processus que la diffusion élastique (i.e. lorsque i # f). Tout
autre composante est donc décrite par le terme perturbatif W;g. L’approximation
de Born en ondes distordues consiste & considérer la diffusion élastique comme le
processus dominant. Les fonctions d’onde exactes solutions de I’hamiltonien total en
voie d’entrée W et en voie de sortie W sont donc approximées par les solutions sta-
tionnaires x;" (en voie d’entrée) et x; (en voie de sortie) de 'équation de Schrodinger
pour la partie du potentiel concernant la diffusion élastique uniquement. La fonction
d’onde W} sera ainsi remplacée par le produit de la fonction d’onde interne de la
cible dans son état fondamental 14 avec celle de la particule a notée 1, et la fonction
X;, ce qui se note |U)) = [hatax; ).
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Chapitre 4. Résultats et interprétation

Amplitude de transition

Aprés ces approximations, 'amplitude de transition 7; d’une réaction de trans-
fert peut s’exprimer de la facon suivante [Satc 64] :

- —
ki, AT dry (4.3)

Ty~ TR0 = [ [5G (67,7 (0B Wasl . A
ou :

— X et xs sont respectivement les fonctions d’onde décrivant la diffusion élastique
A(a,a)A en voie d’entrée et B(b,b)B en voie de sortie. Ces fonctions d’ondes
sont les solutions obtenues aprés résolution de 'équation de Schrodinger pour
un potentiel optique U,4 en entrée ou U,g en sortie. Ces potentiels optiques
sont généralement déterminés a partir de mesures de diffusion élastique.

— Les rayons ﬁ et r_} sont définis par ?Z = r_AZ et ﬁ = ng.

— Les Z et k; sont les nombres d’ondes respectivement associés a la voie d’entrée
et a la voie de sortie.

— Le terme (b, B|Wyg|a, A) est appelé « facteur de forme » et s’écrit comme
I'intégrale sur toutes les coordonnées internes £ et indépendantes de 77 et r_} :

(b, B|Wys| a, A) = / WU Wostbatude (4.4)

C’est 'élément de matrice décrivant les processus non-élastiques. Le facteur
de forme contient toutes les informations de structure nucléaire et les régles
de sélection des moments angulaires, comme on le verra par la suite.

Potentiel de transition et approximation de portée nulle

Dans le cas d’une réaction de transfert (d,p), on peut écrire V,p sous la forme
Vi = Vo + Vpa, out V4 est la somme des interactions individuelles d’un proton
avec les nucléons du noyau A. En premiére approximation, ce potentiel V4 est
égal au potentiel U,p décrivant la diffusion élastique du proton sur le noyau final.
En effet, la particule transférée étant trés petite devant le noyau cible, le terme
Vpa — Upp devient négligeable devant V,,,. Puisque le potentiel de transition est égal
aWyp = Vip — Upp = Vi + Vpa — U, on peut simplifier I'écriture de 'amplitude
de transition selon I’équation suivante :

— —
kiari

— —
Ty ~ / / 35 (g ) (0. B Vil d, At (B ) AT a7} (4.5)
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4.1. L’approximation DWBA

Le potentiel d’interaction V,,, étant indépendant des coordonnées de la cible A,
on peut décomposer le facteur de forme en deux termes selon I’expression :

(D, B|Vpnld, A) = (B|A){p|Vpn|d) (4.6)

Les calculs présentés par la suite sont réalisés dans I'approximation de portée
nulle. Cette approximation revient a considérer que le deuton est une particule
ponctuelle. Celle-ci est d’autant plus justifiée que le noyau (ici le °Fe) est lourd
[Glen 04] et que la longueur d’onde associée a la fonction d’onde de la particule en
voie d’entrée est grande et varie peu devant « I’étalement » de la fonction d’onde
du deuton (~ fm). De plus, le deuton étant dans un état interne correspondant
a une onde s (¢ = 0), la fonction d’onde décrivant le proton et le neutron dans le
deuton est maximale pour r = 0. Cette approximation permet de simplifier le calcul
de 'amplitude de transition en passant d’une intégrale de 6 & 3 dimensions, la partie
spatiale du recouvrement (p|V,,|d) s’écrivant alors sous la forme Dyd (7).

4.1.2 Facteurs spectroscopiques

Expérimentalement, la section efficace différentielle est reliée au facteur de forme
(b, B |Vyn|a, A) et plus particuliérement au coefficient (B|A), qui correspond a la
fonction de recouvrement entre les fonctions d’ondes des noyaux A et B.

Les régles de sélection sur les moments angulaires permettent de simplifier les
calculs. La fonction d’onde décrivant le neutron dans le deuton étant une onde s
(¢, = 0), son moment angulaire total est j, = 1/2. Le moment angulaire orbital
transféré au noyau B est noté (g, et son moment angulaire total jz. D’aprés les
régles de sélection des moments angulaires, le moment angulaire transféré total J;
est donc égal au moment angulaire orbital {g. De plus, le spin du noyau initial de
60Fe étant 0T, le spin total du noyau dans I’état final est directement donné par jg.
Une seule transition (¢p, jg) permet donc de peupler le ' Fe dans son état final.

Aprés ces simplifications, la fonction de recouvrement ( B|A) s’écrit sous la forme :

(B|A) = C\/Sap Z(JAMAJmUBMB)@?lL*(m) (4.7)

J

ot :

— C = (T4yNy;tn|TeNp) est le coefficient de couplage d’isospin. Pour une réac-
tion de transfert d’un neutron, T’z ne peut avoir pour valeur que T4 +1/2. Ici,
comme on peuple un noyau riche en neutron (le 'Fe), on ne peut avoir que
Tp =Ta+ 1/2. Le coefficient C' est donc égal a 1 dans le cas de la réaction
d(°Fe, py)®' Fe.
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Chapitre 4. Résultats et interprétation

— le facteur Sg4 est appelé facteur spectroscopique et mesure le recouvrement
entre ’état initial et I’état final. Le facteur spectroscopique donne donc la
probabilité que le noyau B puisse étre décrit comme un nucléon transféré x
autour d’un cceur inerte A.

— Ja, Jp, j sont respectivement les moments angulaires en voie d’entrée, de
sortie, et du neutron transféré.

— M4, Mp, m sont respectivement les projections des moments angulaires en
voie d’entrée, de sortie, et du neutron transféré.

- o (7an) est la partie radiale de la fonction d’onde du neutron transféré. Elle
est obtenue en ajustant le potentiel d’interaction V(r) de facon a bien re-
produire I’énergie de liaison du neutron dans le noyau de %'Fe et a satisfaire
a I'équation de Schrodinger. On a choisi une fonction de Woods-Saxon pour
V(r).

En comparant la forme des distributions angulaires expérimentales a celles cal-
culées avec le formalisme de la DWBA, on peut déterminer le moment angulaire
orbital transféré et donc le moment angulaire orbital de 1’état peuplé. Quant aux
facteurs spectroscopiques C,%S B associés aux états peuplés, ils sont obtenus par nor-
malisation des sections efficaces différentielles suivant la formule :

da) do
— = C3Sp (—) (4.8)
(dQ EXP b ds DWBA

Pour une réaction de transfert quelconque, il est nécessaire de prendre en compte
le facteur spectroscopique des nucléons transférés dans le projectile. Dans le cas de la
réaction de transfert (d,p), le facteur spectroscopique du neutron dans le deuton vaut
1. 1l n’intervient donc pas dans la normalisation des section efficaces différentielles.

Toujours pour une réaction de transfert (d,p), pour laquelle on ajoute un neutron
sur une couche (n, ¢, 7) du noyau initial, le facteur spectroscopique donne une indi-
cation sur le déficit d’occupation de la couche (n, ¢, j) du noyau initial. En général,
la force correspondant & une orbitale (n, ¢, j) est fragmentée sur X états d’énergies
différentes. La somme des facteurs spectroscopiques sur tous ces états donne une es-
timation du nombre de trous dans la couche (n, ¢, j) de 'état fondamental du noyau
initial. Dans le cas de notre réaction d(®°Fe,p), J; = 0 et J; est fixé. On peut donc
écrire [Glen 04] :

mn h(nﬂ l? .])
25 =%0T (49)
X J
en notant X ’ensemble des états présents sur la méme orbitale dans 1’état final,
et h(n,?,j) le nombre de trous sur la couche (n, ¢,j) dans I’état fondamental du
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4.1. L’approximation DWBA

noyau cible. Cette relation est appelée régle de somme. Cette somme est égale a
1 lorsque la couche (n,/,j) du noyau initial est vide : on a en effet dans ce cas
h(n,¢,j) =25+ 1.

4.1.3 Forme des potentiels optiques

La forme générale des potentiels optiques utilisés pour décrire la diffusion élas-
tique des particules sur des noyaux est donnée par :

2

2
Ulr) = Volre) =V f(rv) + <T:j C) VSO?'?%%JC(TSO)
d

—i |Wy — 4WSdCB

o) (4.10)

ou la fonction f est généralement de type Woods-Saxon (voir Eq. 4.11), et r et a
sont le rayon et la diffusivité associés au potentiel considéré.

f(r) = T
- (—_)

Douze paramétres sont donc nécessaires pour décrire l'interaction décrivant la
diffusion élastique. V(r) est le potentiel coulombien d’une sphére uniformément
chargée de rayon Rc = rcA'Y/3. Vi, est la profondeur du puits, 7y le rayon et ay la
diffusivité du potentiel dit « volumique ». Un terme de couplage spin-orbite vient
s’ajouter au potentiel réel, dont les paramétres sont Vso, aso et rso. Deux autres
termes, imaginaires cette fois-ci sont également présents : Wy, ry et ay sont respec-
tivement les profondeur du puits, le rayon et la diffusivité du potentiel d’absorption
volumique, alors que Wg, rg et ag sont les paramétres du puits de potentiel d’ab-
sorption surfacique.

Les paramétres décrivant les différents types de potentiels (profondeur du puits,
rayon et diffusivité des potentiels coulombien, volumique, surfacique et spin-orbite)
sont obtenus par ajustement des données de diffusion élastique expérimentales. Les
valeurs du rayon r¢ et de la diffusivité ac du potentiel coulombien varient trés peu
dans le cas du transfert (les valeurs typiques sont respectivement r¢ = 1.25 fm et
ac = 0.65 fm) et sont ajustées au cas par cas.

Lorsque les potentiels optiques associés a la diffusion élastique des noyaux mis
en jeu ne sont pas disponibles (car non mesurés), on passe par des paramétrisations

(4.11)

131



Chapitre 4. Résultats et interprétation

des potentiels valables pour des noyaux dans une gamme de masse donnée et une
gamme d’énergie des particules diffusées. Ces potentiels globaux sont extrapolés a
partir de nombreuses mesures de potentiel de diffusion élastique dans la méme région
de masse, la plupart étant des diffusions sur des noyaux stables (voir §4.1.3).

L’hypothése adiabatique

Des études théoriques ont montré que la prise en compte de la cassure du deuton
dans les calculs améliore sensiblement la reproduction des distributions angulaires
expérimentales de transfert (d,p) au-deld d’une énergie du deuton de 20 MeV sur
des cibles de masse intermédiaire [John 70| [John 74]. Pour prendre en compte cet
effet nous avons utilisé ’hypothése adiabatique. Elle consiste a décrire précisément
I'interaction V;, du neutron et V,, du proton (qui constituent le deuton) avec le noyau
cible de ®Fe a lénergie E,;/2 et a y rajouter un terme de correction qui prend en
compte les interactions entre neutron et proton. Les formules prenant en compte ces
effets ont été dérivées par [Wale 76] :

<<Dd|vnp(vn + V;J) |<Dd>

V f—
(@a|Vip| Pa)

(4.12)

Dans [Wale 76|, les expressions des différents paramétres du potentiel du deuton
sont données en fonction des paramétres des potentiels neutrons et protons. Ces
expressions seront utilisées dans la suite pour effectuer les calculs adiabatique du
potentiel du deuton (voir §4.2).

D’autres types de calculs prenant en compte I'influence de la cassure du deuton
sur la forme des distributions angulaires existent, tels que les calculs exacts (con-
trairement a ’approximation adiabatique) dits de « Fadeev » [Nune 11] ou utilisant
le modéle optique dispersif [Nguy 11|. Malheureusement, ces études théoriques trés
récentes ne fournissent pas encore de formules directement applicables par 1'utilisa-
teur aux codes de DWBA actuels.

4.2 Analyse en DWBA des sections efficaces dif-
férentielles expérimentales

L’analyse en DWBA des distributions angulaires présentées dans cette partie a
été effectuée avec le code DWUCK4 [Kunz 74].
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4.2.1 Influence et choix des potentiels optiques

En général, on utilise les mesures existantes des sections efficaces différentielles
de diffusion élastique pour extraire les parameétres des potentiels optiques néces-
saires pour effectuer les calculs DWBA. Or, dans le cas du ®Fe, aucune mesure
de diffusion élastique (d,d) ou (p,p) n’est disponible et la diffusion d(®°Fe,d) n’a
pas pu étre mesurée pendant notre expérience de part la configuration du dispositif
expérimental.

Cependant, des potentiels globaux ont été paramétrisés lors de précédentes
études a partir des mesures de diffusion élastique sur de nombreux noyaux et a
des énergies différentes. Ces paramétrisations permettent de décrire des diffusions
élastiques sur des noyaux non étudiés, et sont valables dans un domaine de masse
et d’énergie de la particule diffusée dans le référentiel du laboratoire. La forme de
ces potentiels optiques ne contient pas toujours tous les termes (volumiques, sur-
facique, spin-orbite...) décrits précédemment (voir §4.1.3). Nous avons utilisé ce type
de paramétrisations pour effectuer nos calculs DWBA.

Les moments angulaires des états a 207 keV et & 861 keV ayant déja été éta-
blis par de précédentes expériences, I'analyse de leurs distributions angulaires nous
servira de référence pour évaluer I'influence de la variation des potentiels optiques
sur la forme des distributions angulaires théoriques extraites par calcul DWBA.

Potentiels optiques en voie d’entrée et hypothése adiabatique

En voie d’entrée, le potentiel optique doit décrire la diffusion élastique d’un deu-
ton de 54 MeV sur le ®°Fe. Nous avons utilisé une premiére paramétrisation basée
sur la diffusion élastique de deutons de 52 MeV sur des noyaux de différentes masses
(dont certains isotopes du Fe) [Hint 68] que nous avons comparée a une paramétri-
sation plus exhaustive pour des deutons compris entre 12 et 90 MeV [Daeh 80].

Cependant, ces deux potentiels ne prennent pas explicitement en compte la cas-
sure du deuton. Pour tenir compte de cet effet, nous avons calculé les potentiels
optiques du proton et du neutron avec la cible de ®Fe dérivées de CH89 [Varn 91],
puis utilisé les prescriptions de [Wale 76] pour déterminer le potentiel prenant en
compte 'hypothése adiabatique décrite précédemment.

Sur la Fig. 4.2 sont comparées les calculs DWBA effectués avec les différentes
paramétrisations de la voie d’entrée utilisées et la paramétrisation de [Varn 91] en
voie de sortie (voir « Potentiels optiques en voie de sortie »), a gauche pour I’état
a 207 keV et a droite pour I'état a 861 keV. En rouge et en vert sont représentées
respectivement les prescriptions de [Hint 68] et [Daeh 80| pour la diffusion d’un deu-
ton sur une cible. En bleu est représenté le résultat d’un calcul adiabatique [Wale 76]
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Chapitre 4. Résultats et interprétation

utilisant les paramétrisations des potentiels du proton et du neutron avec la cible
de ®Fe donnés par [Varn 91]. On peut voir sur ces figures que les distributions an-
gulaires DWBA avec 'approximation adiabatique reproduisent bien la forme des
distributions angulaires expérimentales. Les moment angulaires des états a 207 keV
(I = 3 pour la couche f5/5) et a 861 keV (I = 4 pour la couche gg/5) sont bien confir-
més.

= e e B = e e B
£ £
Q Es)
£ 10} 207 keV | o 861keV |
(@] L { ] (@] E ]
T L ] g t = ]
5 VX\ ] 5 [ ]
< d L { 1 i
I + T 1 i . . b
—— Adiabatique —— Adiabatique
1 = 1 . =
[ — Hinterberger ] F—— Hinterberger ]
L Daehnick ~A i Daehnick 1
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FIGURE 4.2 — Comparaison de sections efficaces différentielles expérimentales de la
réaction d(°Fe,p) avec les calculs DWBA effectués pour différentes paramétrisations
de la voie d’entrée : o gauche, pour Uétat o 207 keV (couche f5/2) et & droite pour
état & 861 keV (couche gg/2).

Pour les deux états, le potentiel adiabatique est celui qui reproduit le mieux les
données expérimentales, ce qui était attendu pour des deutons de 54 MeV sur une
cible de ®Fe [John 74]. Afin de s’en convaincre quantitativement, les valeurs des x?
associées a chacune de ces prescriptions sont données Tab. 4.1 pour les deux états.
L’approximation adiabatique donne bien de meilleurs x? que les deux paramétrisa-
tions décrivant la diffusion élastique du deuton avec le “°Fe.

L’hypothése adiabatique a donc été retenue pour définir le potentiel d’interaction
en voie d’entrée dans toute la suite. Les facteurs spectroscopiques obtenus pour les
différentes paramétrisations sont aussi présentés Tab. 4.1. Des variations de 'ordre
de 30 & 40% sont observées en fonction du potentiel d’entrée utilisé.

Potentiels optiques en voie de sortie

Pour décrire I'interaction en voie de sortie d’'un proton d’énergie Ej,;, ~ 55 MeV
avec un noyau de masse A — 61, nous avons utilisé deux paramétrisations. La pre-
miére paramétrisation est un potentiel global développé par [Becc 69] et valable pour
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Energie 207 keV 861 keV
Paramétrisation | S | S %
Daehnick 053] 2.1 | 036 ]| 1.6
Hinterberger | 0.38 | 1.9 |0.33 | 1.2

Adiabatique 0.50 | 1.38 | 0.40 | 0.9

2

TABLE 4.1 — Valeurs du x* et du facteur spectroscopique neutron S obtenues pour
les différentes paramétrisations des potentiels en voie d’entrée utilisées.

des noyaux de masse A > 40 et une énergie dans le laboratoire de la particule dif-
fusée E < 50 MeV (a la limite de validité pour I’énergie dans notre cas). Le deuxiéme
potentiel global utilisé, plus récent, est connu sous le nom de paramétrisation CH89
[Varn 91]. 11 est valable pour la diffusion d’un proton dont I’énergie est comprise
entre 16 et 65 MeV sur des noyaux dont la masse A est comprise entre 40 et 209.

Sur la Fig. 4.3, ot sont présentés les données expérimentales et les calculs DWBA
associés, on peut observer que les différences induites par 'utilisation des deux po-
tentiels en voie de sortie [Bece 69] [Varn 91] sont trés faibles (on rappelle qu’on
utilise & présent 'approximation adiabatique en voie d’entrée). La paramétrisation
de [Bece 69] étant a la limite du domaine de validité en énergie des protons dans le
référentiel du laboratoire, on a utilisé par la suite la paramétrisation plus récente
CHS89 [Varn 91].

e T T T T T e T T T T T
2 L
€ 10} : - EwF =
g { 1 g 1
2 + E 2 b g
[5) ] 5 | ]
© ©
1 — Vamer _ | Varner
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I ST S S SRS ET T S S S RS S R | A S T N [T S S SN ST O S A S S |
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FI1GURE 4.3 — Comparaison de sections efficaces différentielles expérimentales de la
réaction d(“°Fe,p) avec les calculs DWBA effectués pour différentes paramétrisations
de la voie de sortie : a gauche, pour U'état a 207 keV (couche f5/2) et a droite pour
létat a 861 keV (couche gg2).
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Potentiel d’interaction

La profondeur du puits de potentiel décrivant I'interaction ®*Fe-n est ajustée de
facon standard a partir de I’énergie de liaison du %'Fe. Les valeurs du rayon r et
de la diffusivité a du potentiel d’interaction sont des paramétres a déterminer. Les
valeurs typiques de r et a sont respectivement de 1.25 fm et 0.65 fm. Dans notre cas,
elles ont été calculées & partir du potentiel d’interaction de Varner pour un neutron
interagissant avec une cible de Fe, et fixées & r = 1.19 fm et a = 0.69 fm. On

reviendra sur I'influence de ces paramétres sur la valeur des facteurs spectroscopiques
dans le §4.2.4.

4.2.2 Détermination des moments angulaires des nouveaux
états

Par notre mesure de la réaction de transfert d(°°Fe,p), nous avons peuplé des
états qui n’avaient pas été observés lors des expériences précédentes étudiant la
spectroscopie du ®Fe. C’est le cas de 'état & 1401 keV et des états qui composent
le deuxiéme pic en énergie d’excitation. En comparant la forme des distributions
angulaires calculées par le formalisme de la DWBA avec la forme des distributions
angulaires expérimentales, les moments angulaires associés a ces états peuvent étre
déterminés.

Etat a 1401 keV

Le troisiéme état identifié dans le premier pic du spectre en énergie d’excitation
n’a jamais été observé auparavant. Son moment angulaire est donc inconnu. Afin
de le déterminer, des calculs DWBA pour différents moments angulaires ont été
comparés. On peut voir sur la Fig. 4.4 la comparaison de calculs DWBA effectués
pour des moments angulaires ¢ = 1,2, 3 et 4 avec les distributions expérimentales.

La distribution angulaire théorique qui reproduit le mieux les données expéri-
mentales sur ’ensemble de la gamme angulaire est celle obtenue pour ¢ = 1, qui
correspond a une couche py /3 ou p3o.
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FIGURE 4.4 — Comparaison de la section efficace différentielle de l'état a 1401 keV
avec des calculs DWBA pour différents moments angulaires ({ =1,2,3,4).

Etats du deuxiéme pic en énergie d’excitation

Dans le cas du deuxiéme pic observé sur le spectre en énergie d’excitation, les
énergies des états présents n’ont pas pu étre déterminées (voir Chap. 3, §3.7.2).
L’analyse en DWBA des distributions angulaires de trois tranches en énergie d’exci-
tation centrées sur 2325 keV, 3015 keV et 3665 keV a cependant été réalisée afin d’ex-
traire un éventuel moment angulaire dominant. En observant la Fig. 4.5 & gauche,
on peut déja exclure la possibilité d’avoir un moment angulaire £ = 1 ou ¢ = 4 pour
les trois énergies.

Les mémes distributions angulaires expérimentales ont été tracées & nouveau sur
la Fig. 4.5 a droite avec les calculs DWBA correspondant ¢ = 2 et £ = 3 pour plus de
lisibilité. On peut difficilement trancher entre ces deux moments angulaires a partir
des seules considérations de forme, qui correspondraient aux couches f5/5 ou 2dss.
On verra par la suite si les régles de somme des facteurs spectroscopiques ou les
calculs modéles en couches peuvent contraindre les valeurs de ¢ mises en jeu.
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FIGURE 4.5 — A gauche : Comparaison des sections efficaces expérimentales des
tranches en énergie d’excitation centrées sur 2325 keV (en haut a gauche), 3015 keV
(en haut & droite) et 3665 keV (en bas) avec les calculs DWBA pour les transferts
0 =1,2,3,4 (& gauche) et pour les transferts £ = 2,3 (a droite).
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4.2.3 Deétermination des facteurs spectroscopiques neutrons

Pour déterminer les facteurs spectroscopiques neutrons S, on a utilisé la méthode
de minimisation du x? pour normaliser au mieux la distribution angulaire théorique
calculée en utilisant les potentiels optiques choisis précédemment a la distribution
angulaire expérimentale.

Premier pic en énergie d’excitation

Les distributions angulaires DWBA calculées pour les états a 207 keV, 861 keV
et 1401 keV et normalisées aux distributions angulaires expérimentales par minimi-
sation du x? sont représentées respectivement sur les Fig. 4.6, 4.7 et 4.8 avec les
facteurs spectroscopiques correspondants.

Pour I'état a 207 keV, le facteur spectroscopique obtenu est de 0.5. La couche
f5/2 est donc fragmentée sur d’autres niveaux en énergie.
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FIGURE 4.6 — Section efficace différentielle calculée en DWBA et normalisée par
minimisation du x* & la distribution angulaire expérimentale de Uétat o 207 keV

(couche f5)2).

Le facteur spectroscopique associé a 'état a 861 keV est de 0.40 : la couche gg /o
est donc également fragmentée.

Le facteur spectroscopique associé a I'état a 1401 keV pour une couche p; /o est
supérieur a 1 (S = 1.29), ce qui ne respecte pas les régles de somme. Or, I’erreur
systématique associée & la normalisation de la distribution angulaire expérimentale
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FIGURE 4.7 — Section efficace différentielle calculée en DWBA et normalisée par
sindsation du x* a la distribution angulaire expérimentale de ’état a I'état o 861 keV

(couche gg2).
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FIGURE 4.8 — Section efficace différentielle calculée en DWBA et normalisée par
sindsation du x* a la distribution angulaire expérimentale de I’état o I'état o 1401 keV
pour une couche py/y (en vert clair) ou psjo (en vert foncé).
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est de I'ordre de 16 a4 17.5% (voir Chap. 3 §3.7.2) et les erreurs associées aux calculs
DWBA sont de l'ordre de 30% (voir §4.2.4). La valeur du facteur spectroscopique
obtenue pour I'état a 1401 keV et une couche p;/; est donc possible, si I'on tient
compte des différentes barres d’erreurs. Cela impliquerait que cette couche n’est pas
fragmentée en énergie et qu’elle est complétement vide. Pour une couche p3/, le fac-
teur spectroscopique est de 0.65. On peut donc assigner un moment angulaire orbital
¢ =1alétat a 1401 keV. Les calculs modéles en couches permettront éventuellement
de trancher entre les deux possibilités (py/2 ou ps/2).

Les valeurs des facteurs spectroscopiques obtenues pour chacun des états présents
dans le premier pic en énergie d’excitation ainsi que les valeurs des y? associés & la
procédure de minimisation sont répertoriées Tab. 4.2.

E (keV) | couche | £ | J S | X
207 fs;2 | 3]5/2{0.50 | 1.53
861 gos2 | 419/20.40 | 0.80
1401 D3/2 113/2]0.78]|1.14
1401 P12 111/2]1.56]|1.34

TABLE 4.2 — Facteurs spectroscopiques et X2 correspondants obtenus pour les états
présents dans le 1°7 pic en énergie d’excitation.

On peut comparer ces facteurs spectroscopiques a ceux obtenus pour les états
excités du PFe a partir de la réaction de transfert *Fe(d,p)®*Fe (voir Tab. 4.3)
[McLe 72] [Klem 67]. En effet, on s’attend & une structure du %'Fe proche de celle
du *Fe, puisqu’on a deux neutrons de moins dans I'espace de valence. On remarque
que le facteur spectroscopique de la couche f5/5 pour le 61Fe est proche de la valeur
obtenue pour la méme couche dans le %Fe. Pour la couche go/2, on observe une
valeur similaire de notre facteur spectroscopique et celui déterminé par [McLe 72|,
alors que celui déterminé par [Klem 67| varie d’un facteur 2. Pour létat £ = 1, la
couche p;/, semble étre plus favorisée que la couche ps/, dans le MFe. C’est une
indication que 1’état & 1401 keV dans le 5'Fe est plutot sur la couche p1/2- D’autres
indications, provenant des calculs du modéle en couches, seront données §4.3.1.
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®IFe YFe [McLe 72| | *Fe [Klem 67|

couche | E (keV) | S |E (keV)| S |E (keV)| S
I5/2 207 0.50 473 0.35 470 0.54
99/2 861 0.40 1517 0.51 1572 1.07
D3/2 1401 | 0.78 728 0.08 728 0.13
D12 1401 1.56 1214 0.60 1214 0.81

TABLE 4.3 — Comparaison des facteurs spectroscopiques obtenus pour le ' Fe par
la réaction de transfert d(°°Fe, py)S'Fe, a ceuzr du *Fe peuplé par la réaction de
transfert "3 Fe(d,p)*"Fe. Les états ps;> et pijo donnés pour le " Fe sont les états
observés ayant les facteurs spectroscopiques les plus grands.

Deuxiéme pic en énergie d’excitation

Des facteurs spectroscopiques ont également été déterminés pour les états
présents dans le deuxiéme pic. Sur la Fig. 4.9 ont été représentées les distribu-
tions angulaires expérimentales et celles extraites des calculs DWBA pour ¢ = 2 (en
vert) et £ = 3 (en rouge), pour les états & 2325 keV (en haut a gauche), 3015 keV
(en haut a droite) et 3665 keV (en bas). Les facteurs spectroscopiques associés sont
également donnés sur ces figures.

Les facteurs spectroscopiques de ces trois « états » sont rassemblés Tab. 4.4. Les
x? associés sont également présentés. Les sommes des facteurs spectroscopiques pour
trois états f5/o ou 2ds/o dans le 2°™ pic sont données a titre indicatif. On remarque
que les facteurs spectroscopiques associés a la couche 2ds/, sont systématiquement
plus faibles que ceux associés a la couche f5/s.

Une comparaison avec les calculs modéle en couche sera également effectuée
§4.3.1, afin de mettre en évidence la pré-dominance de I'un des moments angulaires
sur I’ensemble du pic en énergie d’excitation.

142



4.2. Analyse en DWBA des sections efficaces différentielles expérimentales

= - T = i T ™ ]
gt ] 5 ]
Q I~ T Qo b
g ] £ 1= i
g [T+ 1 g ,
5 = B
© ©
o E a3
i + i I 3015 keV, 2d5/2, S = 0.26
2325 keV, 2d5/2, S =0.13
B r —— 3015keV, f5/2, S=0.36 b
—— 2325keV, f5/2, S=0.20
o PR PR AT ST T SRS S (T SRS SR | W) S T (T SN ST SRS AT ST SRS (NS ST ST ST SR |
1075 5 10 15 20 25 1075 5 10 15 20 25
cm ecm

= T ™7
Q - J
2 r ]
E [ ]
c
E - i
[}
©

1:* .

r 3665 keV, 2d5/2, S = 0.23

| —— 3665keV, f5/2, S=0.28 i

05 1) I T S NN S S S SN N S ST SR SN NN SN S SR SR NN S S S S |

1075 5 10 15 20 25
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(en vert) et £ = 3 (en rouge).
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E (keV) | couche | £ | J S | x?
2325 I5/2 315/210.20|1.23
3015 fsy2 | 315/2]0.36|0.18
3665 fsy2 | 3]5/2]0.28 | 0.46

S S(h) | fo2 |35/2 ] 0.84
2325 2ds5/5 | 2 5/210.13 | 1.04
3015 2d5/0 | 2|5/20.26 | 0.37
3665 2d5/0 | 215/20.23]0.23

S S(2dsj2) | 2ds2 | 2| 5/2 | 0.62

TABLE 4.4 — Facteurs spectroscopiques obtenus pour les états présents dans le 2°™¢
pic en énergie d’excitation. Les sommes des facteurs spectroscopiques pour trois états
f5/2 ou 2ds/5 dans le 2°™¢ pic sont données a titre indicatif.
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4.2.4 Evaluation des incertitudes sur le facteur spectro-
scopique par étude Monte Carlo

Afin d’évaluer 'effet de la variation des différents paramétres d’entrée du code
de calcul DWUCK4, une étude globale de la variation des paramétres associés aux
paramétrisations d’entrée [Varn 91] et de sortie [Wale 76] [Varn 91| dans leurs barres
d’erreurs (issue de [Varn 91]) a été réalisée par méthode Monte Carlo. Une étude
similaire a également été effectuée pour évaluer 'influence du choix des paramétres
a et r du potentiel d’interaction ®Fe-n. Cette étude n’a été réalisée que pour les
états bien identifiés présent dans le premier pic du spectre en énergie d’excitation.

Variation des parameétres des potentiels optiques

Un tirage Monte Carlo gaussien de sigma égal a ’erreur associée a chacun des
parameétres des potentiels d’entrée et de sortie a été effectué pour tous les parameétres.
Pour faire ce tirage, aucune corrélation entre les paramétres n’a été considérée. Le
rayon et la diffusivité associés au potentiel d’interaction ®“Fe-n ont été respective-
ment fixés a 1.19 et 0.69 pour cette premiére étude. Cette méthode nous permet
d’obtenir la distribution en facteur spectroscopique, et ainsi d’évaluer 'erreur qui y
est associée, pour des paramétrisations d’entrée et de sortie données. Les valeurs des
paramétres, du facteur spectroscopique et du x? sont enregistrées. Ainsi, on peut
observer la distribution des facteurs spectroscopiques en fonction du x? (pour ne
garder que les valeurs raisonnables du y? par exemple) ou des paramétres associés
a certains tirages.

Sur la Fig. 4.10 est représentée la distribution du facteur spectroscopique S
obtenue pour I'état a 207 keV. On remarque que la distribution des facteurs spec-
troscopiques est centrée autour de 0.5, qui est la valeur obtenue avec les paramétres
nominaux des potentiels optiques d’entrée et de sortie. Aucun biais n’est donc in-
troduit par cette méthode pour I'état & 207 keV. La largeur a mi-hauteur de la dis-
tribution permet donc d’évaluer I'erreur commise en déterminant le facteur S. On
a donc pour Iétat a 207 keV un facteur spectroscopique S = 0.50 £+ 0.15 (DWBA),
soit 30 % d’incertitude.

Pour les autres états, les distributions ne sont pas centrées autour de la valeur
du facteur spectroscopique obtenue avec les valeurs nominales des paramétres op-
tiques d’entrée et de sortie, mais les valeurs des facteurs spectroscopiques obtenues
par les deux méthodes (minimisation du x? sur une distribution angulaire pour les
paramétres nominaux et tirage Monte Carlo dans la barre d’erreur avant détermi-
nation du x?) sont compatibles aux barres d’erreurs prés (voir Tab. 4.5).
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Nombre de coups

S

FIGURE 4.10 — Distribution du facteur spectroscopique S associé a ’état a 207 keV

(f5/2)-

Les valeurs des facteurs spectroscopiques ainsi que leurs erreurs déterminées par
la méthode décrite précédemment sont données Tab. 4.5 pour les trois états du pre-
mier pic en énergie d’excitation, dont I’énergie est bien déterminée et pour lesquels
des traitements pour tenir compte du mélange d’états ont été réalisés.

E (keV) | couche | ¢ | J S | Suc £ AS (DWBA) | A'S’ (syst)
207 fs;2 | 3]5/2]0.50 0.50 = 0.15 £0.08
861 gos2 | 419/2]0.40 0.35 £0.10 £0.07
1401 D3/2 1(3/2]0.78 0.7£0.28 +0.23
1401 P12 1[1/2]1.56 1.4+£0.17 +0.12

TABLE 4.5 — Comparaison des facteurs spectroscopiques Syic et leurs barres d’erreurs
AS associées déterminées par [’étude Monte Carlo, avec les facteurs spectroscopiques
obtenus a partir des paramétres optiques nominauxr d’entrée et de sortie. L’erreur
systématique expérimentale sur la normalisation des section efficaces différentielles
AS’ est également indiquée.

Pour les états du deuxiéme pic en énergie d’excitation, des erreurs supplémen-
taires provenant de la détermination grossiére des états mis en jeu viennent perturber
la détermination des facteurs spectroscopiques. Ces états n’ont donc pas été consi-
dérés pour déterminer I'erreur liée aux calculs DWBA. Cette erreur est de 'ordre
de 30%, qui est lerreur « classique » associée aux calculs DWBA pour une réaction
de transfert d’une particule.
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Variation du rayon r et de la diffusivité a du potentiel d’interaction

Les paramétres du potentiel traduisant l'interaction entre °Fe et neutron sont
la profondeur, le rayon et la diffusivité du puits de potentiel Woods-Saxon. La pro-
fondeur du puits est ajustée au cours des calculs. Les valeurs typiques du rayon et
de la diffusivité sont » = 1.25 fm et a = 0.65 fm. On a fait varier ces paramétres
dans un intervalle raisonnable (1.2 fm <r < 1.3 fm et 0.5 fm < o < 0.8 fm) afin
d’étudier l'effet de leur variation sur la forme et la normalisation des distributions
angulaires calculées. Cependant, le rayon et la diffusivité du potentiel d’interaction
ne sont pas indépendants.

Sur la Fig. 4.11, on remarque que pour I'état & 207 keV, le minimum du y?
est bien obtenu pour un facteur spectroscopique S = 0.5, qui est la valeur obtenue
avec les parameétres nominaux des potentiels optiques d’entrée et de sortie, un rayon
r = 1.19 fm et une diffusivité a = 0.69 fm du potentiel d’interaction ®Fe-n.

N 2.3F 120
e E
O 22F
21i 100
27 “ FIGURE 4.11 — Distribution du
19é x? en fonction du facteur spectro-
1:8; 60 scopique S pour U'état a 207 keV
1.7? 40 (f5/2)-
1.6F
E 20
1.5;

Coon by by by by s by by by g s by vy by y
141702 03 04 05 06 07 08 09 1 11

Le minimum du x? en fonction de r est obtenu pour r = 1.2 fm et le minimum du
x? en fonction de a est obtenu pour a = 0.7 fm (voir Fig. 4.12), ce qui sont des valeurs
proches de celles utilisées pour nos calculs DWBA (r = 1.19 fm et @ = 0.69 fm). Les
variations autour de ces valeurs centrales sont de 'ordre de 15% pour la diffusivité
et le rayon d’interaction. Pour cette étude, les valeurs du rayon ont été laissées libres
entre 1.0 et 1.50 fm et celles de la diffusivité entre 0.5 et 0.8 fm.
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FIGURE 4.12 — Distribution de a (G gauche) et de r (& droite) pour U’état & 207 keV.

4.3 Interprétation des résultats et comparaison avec
le modéle en couches

4.3.1 Comparaison avec des calculs du modéle en couches

Une comparaison de nos résultats expérimentaux avec les calculs du modéle en
couches du groupe de Strasbourg a été effectuée et est présentée dans cette section.

Principe du calcul

Les calculs théoriques ! ont été effectués en utilisant le formalisme du modéle en
couches pour un large espace de valence, basé sur un cceur de “*Ca. L’espace de va-
lence comprend les couches p et f pour les protons, et les orbites 1f5/2, 2p3/2, 2p1 /2,
1gg/2 et 2ds,o pour les neutrons. L'interaction effective LNPS utilisée ici [Lenz 10]
est basée sur des calculs de matrice G obtenus a partir de potentiels d’interaction
nucléon-nucléon réalistes, dont la partie monopolaire a été corrigée empiriquement
afin que les énergies de particules individuelles effectives et les B(E2) soient com-
patibles avec les données expérimentales. D’autres modifications concernant 1’ap-
pariement de certaines orbites (f5 — f5 et g9 — ¢9) ainsi que d’autres corrections
des monopoles ont également été incluses [Siej| pour mieux reproduire les données
expérimentales.

Pour ces calculs, qui sont trés lourds a cause du large espace de valence considéré,
le nombre de particules pouvant étre excitées dans 'espace de valence est limité :
c’est la troncation. Pour les calculs présentés ici, la troncation est ¢t = 7. Cela signifie

1. réalisés par K. Sieja de 'IPHC Strasbourg
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qu’au maximum 7 nucléons parmi les 6 neutrons de la couche f7/, et les 7 protons
des couches p3/; et f5/2 en dehors du coeur sont autorisés a se déplacer dans I'espace
de valence, qui contient les orbitales précisées précédemment (voir Fig. 4.13).

2d5/2
*Fe 1

* 9, FIGURE 4.13 — Description du %' Fe
1p1,2 \ 1p1,2 comme un ceur de *®*Ca + 7 neutrons
1f512 OO0 / 1f512 et 6 protons, dont 7 nucléons peuvent
2[)312 0000 2p3/2 étre excités dans l'espace de wvalence
1f7/2 1000000 représenté (couches p et f pour les
protons, P32, P1/2, f5/2, 9oz, ds/2 pour

Coeur de “Ca les neutrons).

p n

Comparaison des calculs du modéle en couches aux résultats expérimen-
taux

La distribution de la force nucléaire sur les différentes orbitales nous informe sur
la fragmentation des orbitales considérées a différentes énergies. On peut voir sur la
Fig. 4.14 a gauche la fonction de répartition de la force calculée a partir du modéle
en couches décrit précédemment. Cette figure montre la contribution majoritaire de
4 niveaux d’énergies associés a différentes orbitales. Les 4 orbitales dominantes sont
la couche f5/5 (en bleu) a 146 keV, puis la couche p; /5, (en rouge) a 369 keV, la couche
Go/2 (en rose) a 775 keV, et enfin la couche d5/5 (en noir) a 3.2 MeV.

Les énergies des niveaux calculées par le modéle en couches sont considérées
comme acceptables si elles reproduisent les énergies des niveaux mesurées expéri-
mentalement a moins de 500 keV prés. La dominance du niveau a 207 keV (déterminé
a 146 keV par calcul) et du niveau isomérique a 861 keV (775 keV) observé expéri-
mentalement est bien reproduite par le calcul du modéle en couches (voir Fig. 4.14
a gauche). La présence possible d'un niveau sur une orbitale d5/, entre 3 et 4 MeV
d’aprés les résultats expérimentaux (voir §4.2.2) semble se confirmer. En revanche,
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la forte présence d’un niveau sur une couche p; /o a trés basse énergie n’a pas été ob-
servée expérimentalement. L’état mesuré a 1401 keV, bien que non prédit, pourrait
appartenir & cette couche, étant compatible avec ¢ = 1.

Dans le Tab. 4.6 sont répertoriés les états prédits par les calculs ainsi que leurs
facteurs spectroscopiques lorsque ces derniers sont supérieurs a 0.05. Une liste plus
exhaustive des niveaux prédits et des facteurs spectroscopiques associés pour t = 7
est donnée en Annexe C.

P12 P32 f5/2 d5/2 g9/2
E(keV)| S |E(keV)| S |E(keV)| S |E(keV)| S |E (keV)| S
369.4 | 0.71 0 0.07| 1459 ]0.42 | 1199.6 | 0.14 | 775.2 0.52
820.9 | 0.06 | 2255.1 | 0.09 | 3197.8 | 0.44 | 3032.7 | 0.17
2642.4 | 0.06 | 4771.2 | 0.12 | 4546.7 | 0.06

TABLE 4.6 — Etats d’énergie et facteurs spectroscopiques associés prédits par les
calculs du modeéle en couches. Les états dont le facteur spectroscopique prédit est
plus faible que 0.05 n’ont pas été reportés ici.

Afin de comparer visuellement les résultats obtenus par calcul et les facteurs
spectroscopiques expérimentaux, ces derniers ont été représentés sur la Fig. 4.14 a
droite sous la méme forme que la fonction de force. Le facteur spectroscopique a
2325 keV a été représenté sur cette figure dans le cas d’une orbitale f5/2, puisqu’un
état fs/o est prédit a 2.3 MeV par calcul. Les facteurs spectroscopiques des états a
3015 et 3665 keV sont ceux d’une orbitale ds/o. On peut observer que la distribu-
tion des facteurs spectroscopiques avec I'énergie est globalement bien prédite par le
modéle en couches.

On peut voir sur le Tab. 4.6 que les facteurs spectroscopiques prédits
pour les orbitales fs5, et gg;2 sont compatibles avec les facteurs spectro-
scopiques mesurés aux barres d’erreurs prés. En effet, le facteur spectroscopique
Seap = 0.50 £0.15 (dwba) £ 0.08 (syst) déduit de nos mesures pour I'état f5o &
207 keV est en bon accord avec celui déduit du modéle en couches, Sgy; = 0.42.
De méme, le facteur spectroscopique expérimental de I'état go;» a 861 keV,
Sexp = 0.40 £ 0.1 (dwba) £ 0.07 (syst), est en raisonnable accord avec le facteur
spectroscopique donné par le modéle en couches, Sgy; = 0.52. L’état fondamen-
tal (couche ps/,), est prédit avec un facteur spectroscopique trés faible (S = 0.07),
ce qui est cohérent avec I'expérience, puisqu’on n’observe pas expérimentalement la
population de I’état fondamental.
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FIGURE 4.14 — A gauche : distribution de la force Sp sur les orbitales p1/2, P32, f5/2,
ds/2 et gojo pour une troncation t =7 en fonction de l’énergie d’excitation Ee.; a
droite : facteurs spectroscopiques expérimentaux en fonction de l’énergie des états
peuplés.

En revanche, 'observation d’un état de la couche p; /5 ou ps/, autour de 1401 keV
avec un grand facteur spectroscopique (S ~ 1) n’est pas prédite par les calculs.
La couche ps/, étant extrémement fragmentée (voir Annexe C), il semble trés peu
probable que le niveau a 1401 keV appartienne a cette orbitale. Il pourrait étre
associé a une orbitale p;/; en admettant que la fragmentation de la force nucléaire
soit mal reproduite par le modéle en couches pour cette orbitale. En effet, un état
P12 & 369 keV est prédit avec un fort facteur spectroscopique mais n’a pas été
observé expérimentalement. Ce désaccord entre modéle en couches et expérience
peut provenir du fait que la fonction de répartition n’est pas bien prédite par le
modéle en couches pour cette orbitale : le facteur spectroscopique prédit pour 1’état
a 369 keV correspond a celui du nouvel état observé a bien plus haute énergie dans
notre expérience (~ 1400 keV). En effet, des calculs modéles en couches réalisés pour
les autres isotopes de Fe dont les facteurs spectroscopiques neutrons des états py /o
ont été mesurés expérimentalement ont révélé le méme désaccord : la plus grande
fraction de I'orbitale p;» est systématiquement prédite a trop basse énergie [Siej 11].
Ce désaccord n’a pas été observé pour les isotopes du Ni.

Un état ds/, est également calculé a 1.2 MeV avec un facteur spectroscopique
de 0.14, mais n’a pas ét¢ observé expérimentalement. De méme, I'état gg/, prédit a
3.0 MeV avec un facteur spectroscopique de 0.18 n’est compatible avec aucune des
distributions angulaires extraites du deuxiéme pic en énergie d’excitation (voir Fig.
4.5).

151



Chapitre 4. Résultats et interprétation

En ce qui concerne ce deuxiéme pic, les calculs prédisent un état ds/, a 3.2 MeV
avec un facteur spectroscopique Sgy, = 0.44, ce qui est compatible avec les observa-
tions expérimentales. Ce pic est donc probablement dominé par un ou plusieurs états
de moment orbital £ = 2 plutot que £ = 3, d’autant plus que la couche f5/, semble
trés fragmentée en énergie au dela de I'état a 207 keV (voir Fig. 4.14 & gauche).
Une composante plus faible de type f5/, est également possible, puisqu’un niveau
f5/2 & 2.3 MeV est prévu par le modeéle en couches avec un facteur spectroscopique
suffisant (0.1) pour étre observé.

4.3.2 Présence d’un état a 1245 keV

On a pu voir au §4.3.1 que le modéle en couches prévoit un état 2ds, a 1.2 MeV
avec un facteur spectroscopique non négligeable (S = 0.11). Or, on vu au §3.6.2
qu’une transition gamma a 1245 keV a été observée. Celle-ci pourrait correspondre
a une transition directe d’un état & 1245 keV vers le fondamental.

Afin de tester cette hypothése, un calcul DWBA faisant intervenir une com-
posante provenant d’un état p;;, a 1401 keV et d’un état 2ds/, a 1245 keV a été
réalisé pour reproduire la distribution angulaire du troisiéme état dans le premier pic
en énergie d’excitation. Cet ajustement, donné sur la Fig. 4.15 (courbe rouge) repro-
duit mieux la distribution angulaire expérimentale que le calcul prenant uniquement
en compte la contribution d’un état & 1401 keV (voir Fig. 4.8).

Pour obtenir les facteurs spectroscopiques associés aux états a 1245 keV et
1401 keV, une normalisation des distributions angulaires expérimentales par minimi-
sation du x? a été réalisée a partir des formes des distributions angulaires DWBA de
ces deux états. On a ainsi obtenu un facteur spectroscopique de 1.1 pour I'état p; /o
a 1401 keV, ce qui semble plus compatible avec la valeur limite de 1 que la valeur
1.56 précédemment obtenue. On obtient un facteur spectroscopique de 0.06 pour
I'état 2d5/o & 1245 keV. Cette valeur est compatible avec la valeur de 0.11 obtenue
par le calcul du modéle en couches (voir §4.3.1).

La méme procédure a été suivie pour décomposer la distribution angulaire en
un état pyp a 1401 keV et un état & 1245 keV sur une orbitale f ou g. Les résul-
tats obtenus pour un état f5o a 1245 keV sont également convaincants. Le résultat
obtenu est donné sur la Fig. 4.16. Cette nouvelle décomposition méne & un facteur
spectroscopique plus faible pour I'état pij a 1401 keV (S = 0.92), et un facteur
spectroscopique de 0.16 pour un état f5/, a 1245 keV. La reproduction des données
expérimentales est correcte également. Cependant, la couche f5/; est trés fragmentée.
L’état a 1245 keV observé est donc plus vraisemblablement sur une orbitale 2ds,,
que sur une orbitale f5 .
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4.3. Interprétation des résultats et comparaison avec le modéle en couches
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FIGURE 4.15 — Décomposition de la 3™ distribution angulaire du premier pic en
énergie d’excitation en un état 2ds;y G 1245 keV (en bleu) et un état pyjo & 1401 keV
(en vert) apres calcul DWBA et minimisation du x* pour déterminer les facteurs
spectroscopiques associés.
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FIGURE 4.16 — Décomposition de la 3°™¢ distribution angulaire du premier pic en
énergie d’excitation en un état f5o a 1245 keV (en bleu) et un état pi/2 G 1401 keV
(en wvert) apres calcul DWBA et minimisation du x* pour déterminer les facteurs
spectroscopiques associés.
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Chapitre 4. Résultats et interprétation

4.4 « Implications » astrophysiques

Finalement, mis & part 'état a 1401 keV observé expérimentalement et corres-
pondant a un moment angulaire orbital £ = 1 et peut-étre a une couche p; o, les
moments angulaires orbitaux des autres états peuplés par la réaction de transfert
(d,p) sont élevés (¢ > 2), ce qui impliquerait une composante directe de la section
efficace de la réaction ®Fe(n, )% Fe dominée par I'état a 1401 keV (voir §1.5.3).
L’étude quantitative de la contribution de la cassure du deuton et sa soustraction
au spectre en énergie d’excitation permettrait peut-étre de mettre en évidence la
présence d’autres états qui pourraient étre significatifs pour la composante directe,
a la limite du seuil de séparation neutron.

Cependant, au vu des résultats des calculs modéles en couches, cette hypothése
semble peu réaliste, car la couche ps/, est trés fragmentée et les facteurs spectro-
scopiques associés aux états de cette orbitale seraient trés faibles. Toutefois, des
calculs de la section efficace ®Fe(n, )% Fe avec le code TEDCA (voir §1.5.3) util-
isant les informations spectroscopiques mesurées (E,, ¢, S) sont nécessaires pour
conclure si la composante directe est négligeable ou non par rapport a la composante
résonante calculée a partir de calculs Hauser-Feschbach.
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Conclusions et perspectives

Nous nous sommes intéressés dans ce travail a l'é¢tude de la réaction
®Fe(n,v)% Fe, responsable de la destruction du radio-isotope °Fe qui a été ob-
servé en astronomie gamma (RHESSI, INTEGRAL), dans les grains météoritiques
(radioactivité éteinte) et dans la crolite océanique. La réaction °Fe(n,v)%Fe est
I'une des principales sources d’incertitudes nucléaires des modéles stellaires pour la
nucléosynthése du °Fe. Les abondances de cet isotope prédites par les modéles stel-
laires souffrent en effet d’incertitudes nucléaires importantes, qui rendent difficile
I'interprétation des observations disponibles (astronomie gamma, grains météori-
tiques...).

Nous avons étudié pour la premiére fois la composante directe de la réaction
%Fe(n,v)% Fe via la réaction de transfert d(“Fe,pvy)5!Fe. En effet, la composante
directe de la réaction implique les états situés sous le seuil de séparation neutron,
et extraction de sa section efficace nécessite une bonne connaissance de la spectro-
scopie du %'Fe (C%S, E,, et J™). L’expérience a été réalisée a GANIL. Le faisceau
de °Fe, produit par fragmentation du %*Ni sur une cible de Be auprés de LISE, a
été envoyé sur une cible de CD,. Les produits de la réaction ont été détectés par le
dispositif expérimental CATS/MUST2-S1/EXOGAM. La détection des particules
aux angles arriéres par MUST2 et S1 a permis d’identifier les protons issus de la
réaction et de reconstruire le spectre en énergie d’excitation du %'Fe par la méth-
ode de la masse manquante. Ce spectre laisse apparaitre sous le seuil de séparation
neutron du %'Fe deux pics principaux ayant une largeur supérieure & la résolution
attendue avec les détecteurs MUST2 et S1. La détection des transitions gamma en
coincidence avec les particules nous a permis d’identifier trois états excités du %'Fe
présents dans le premier pic en énergie d’excitation, dont un état & 1401 keV non
observé auparavant.

L’analyse en DWBA des distributions angulaires expérimentales associées aux
trois états identifiés a 207, 861 et 1401 keV du %'Fe, nous a permis de confirmer les
moments angulaires des états a 207 et 861 keV, déja assignés lors de précédentes
expériences, et de fixer le moment orbital du nouvel état a 1401 keV & ¢ = 1. A
partir d’indications provenant des calculs du modéle en couches, du spectre gamma
en coincidence avec les protons et de I'analyse en DWBA des sections efficaces
différentielles, un nouvel état & 1245 keV avec une transition directe vers 1’état
fondamental a pu étre identifié comme appartenant a une orbitale 2ds,; ou f5/,.
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Nous avons également pu extraire pour la premiére fois les facteurs spectroscopiques
associés a ces états.

L’étude du spectre a plus haute énergie d’excitation s’est révélée plus complexe.
En effet, 'analyse des transitions gamma en coincidence avec les protons corres-
pondant au deuxiéme pic en énergie d’excitation s’est révélée beaucoup plus difficile
par manque de statistique, et a cause de la diminution de l’efficacité de détection
des photons v & haute énergie.

[’accord entre les résultats expérimentaux et les calculs modéle en couches est
assez satisfaisant : les énergies et les facteurs spectroscopiques des états a 207 et
861 keV sont assez bien reproduits. De plus, les calculs du modéles en couches sem-
blent confirmer la présence importante de l'orbitale ds/; entre 3 et 4 MeV, qui avait
été observée expérimentalement par I’analyse en DWBA des distributions angulaires
issues du deuxiéme pic en énergie d’excitation. Cependant, les résultats expérimen-
taux et théoriques divergent pour les orbitales de moment ¢/ = 1 : le niveau a
1401 keV observé expérimentalement n’est pas reproduit par le modéle en couches.
A l'inverse, le modéle en couches prédit un niveau a 369 keV avec un important fac-
teur spectroscopique, qui n’a pas été observé expérimentalement. Ceci laisse penser
que la fonction de répartition de la force nucléaire est mal prédite pour cette orbitale,
d’autant plus que le méme phénoméne est observé pour les autres isotopes du Fe
dont on dispose des facteurs spectroscopiques expérimentaux. Ces travaux ont donc
mis en évidence des contraintes supplémentaires a inclure au modéle en couches afin
de reproduire correctement les facteurs spectroscopiques sur l'orbitale py ;.

Les connaissances spectroscopiques du %'Fe en dessous du seuil de séparation
neutron, nécessaire a la détermination du taux de réaction de capture directe de la
réaction %Fe(n, )% Fe ont été beaucoup améliorées par cette expérience. L’extrac-
tion de la composante directe totale du taux de la réaction %°Fe(n, )% Fe nécessi-
terait d’identifier les énergies des états mis en jeu dans le deuxiéme pic en énergie
d’excitation. Toutefois, les moments angulaires orbitaux observés dans le deuxiéme
pic en énergie d’excitation sont grands, et joueront donc un réle beaucoup plus faible
dans la composante directe de la section efficace de la réaction ®Fe(n,y)*Fe que
les états £ = 1.

Par ailleurs, la normalisation quantitative de la cassure du deuton (par exemple &
partir de calculs de type canaux couplés) et la soustraction de cette contribution au
spectre en énergie d’excitation permettrait peut-étre de faire apparaitre des struc-
tures marquées dans le spectre en énergie d’excitation, au niveau ou au-dessus du
seuil. La contribution de la capture neutronique résonante pourrait alors éventuelle-
ment étre étudiée par une méthode récente dite « surrogate » [Hata 10] [Arit 11].

On a vu que pour notre expérience, impliquant la détection de particules chargées
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en coincidence avec les photons + émis lors de la réaction, 'efficacité de détection
des gamma est cruciale. L’utilisation des télescopes MUST2 couplés a 4 clovers
EXOGAM n’était pas optimale pour identifier tous les états en énergie d’excitation
peuplés, la densité d’états étant élevée comparée a la résolution du dispositif expéri-
mental. Cette expérience montre ainsi les limitations de ce dispositif dans le cas de
I’étude de noyaux a densité d’états élevés. Le développement de futurs détecteurs
avec une meilleure couverture angulaire en particules et en gamma est alors cru-
cial. Lutilisation de GASPARD (pour la détection des particules chargées) couplé a
PARIS et/ou AGATA (pour la détection des gamma), congus spécialement pour des
mesures de coincidence particules-gamma, rendra plus aisées les mesures impliquant
des noyaux avec une densité de niveaux élevée et permettra d’aller plus loin dans la
connaissance de la spectroscopie de ces noyaux.

D’autre part, de nombreux projets d’instruments embarqués a bord de satellites
et dédiés a I’astronomie v proposent actuellement des solutions pour augmenter les
performances des détecteurs dans I'espace. Les améliorations portent notamment
sur la sensibilité de détection des rayons 7, mais aussi sur la résolution spatiale. Ces
nouvelles observations du ciel en gamma par le satellite successeur I’ INTEGRAL
pourraient fournir une carte de ’émission des raies caractéristiques du °°Fe, facilitant
ainsi 'interprétation des sites de production du %°Fe et de I'6Al.
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Annexe A

Schémas électroniques

Dans cette annexe sont présentés les schémas d’électronique associés aux dif-
féerents détecteurs (CATS, MUST2, EXOGAM et le plastique) utilisés pour notre
expérience.
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Annexe A. Schémas électroniques
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A.4. Plastique
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Annexe B

Potentiels optiques

Dans cette annexe sont données les valeurs des différents paramétres des po-
tentiels optiques utilisés pour faire I'analyse en DWBA des sections efficaces dif-
férentielles et déterminer les facteurs spectroscopiques associés aux états excités du
6l e,

B.1 Potentiels optiques en voie d’entrée

Les paramétres des potentiels optiques en voie d’entrée utilisés sont ceux obtenus
a partir des prescriptions de [Wale 76| et des potentiels d’interaction nucléon-noyau
de |[Varn 91].

Partie réelle | Partie imaginaire Spin-Orbite Interaction ®Fe-n
Potentiel | Vo = —91.081 | W, = —4.91265 | Vgo = —23.1742
Wy = 47.643
Rayon Ry =1.19253 R, = 1.22272 Rso =1.03348 Rc=1.19
Diffusivité | ap = 0.716746 | a,, = 0.712467 aso = 0.659294 ac = 0.69

TABLE B.1 — Potentiels optiques en voie d’entrée.

B.2 Potentiels optiques en voie de sortie

Les paramétres des potentiels optiques en voie de sortie sont les potentiels d’in-
teraction nucléon-noyau tirés de [Varn 91|.
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Annexe B. Potentiels optiques

Partie réelle

Partie imaginaire

Spin-Orbite

Interaction °°Fe-n

Potentiel

Rayon
Diffusivité

Vo = —40.6833
Ry =1.19284
aop = 0.69

W, = —-5.33174
W, = 21.4685
R, =1.22331

ay = 0.69

Vso = —23.6
Rso = 1.03516
aso = 0.63

Re = 1.27048
ac = 0.69

TABLE B.2 — Potentiels optiques en voie de sortie pour l’état a 207 keV.

Partie réelle

Partie imaginaire

Spin-Orbite

Interaction %°Fe-n

Potentiel

Rayon
Diffusivité

Vo = —40.8821
Ry =1.19284
ao = 0.69

Wy = —5.26112
Wy = 21.691
R, =1.22331

ay, = 0.69

Vso = —23.6
Rso = 1.03516
aso = 0.63

Re = 1.27048
ac = 0.69

TABLE B.3 — Potentiels optiques en voie de sortie pour l’état a 861 keV.

Partie réelle

Partie imaginaire

Spin-Orbite

Interaction °°Fe-n

Potentiel

Rayon
Diffusivité

Vo = —41.0462
Ry =1.19284
ap = 0.69

W, = —5.20203
W, =21.875
R, =1.22331

a, = 0.69

Vso = —23.6
Rso = 1.03516
aso = 0.63

Re = 1.27048
ac = 0.69

TABLE B.4 — Potentiels optiques en voie de sortie pour l'état a 1401 keV (orbitale

p3/2).
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Annexe C

Calculs du modéle en couches

P12 P32 f5/2
Ex S Ex S Ex S

0.369467 0.713121 0 0.0737509 0.145997 | 0.416252

1.4894 0.0183114 | 0.820976 | 0.0613773 1.14189 | 0.00602227
2.60193 | 0.00465907 | 1.16842 0.011491 1.59837 | 0.00581527
2.78648 | 0.00308708 | 2.16577 | 0.000686735 || 1.97529 | 0.0248147
3.05453 0.0105155 2.22531 | 0.00514226 2.25513 0.098008
3.39945 | 2.99996e-06 | 2.64888 | 0.00028181 2.64249 | 0.0598013
3.76414 | 0.00408515 | 2.82675 | 0.00301817 2.8828 | 0.00300336
3.98693 | 0.00311392 || 3.19513 | 0.00172159 3.29869 | 0.00174318
4.18638 | 0.00965896 | 3.49089 | 0.00188396 3.64257 | 0.00272692
4.44301 | 0.00251029 || 3.93366 | 0.00266255 3.87102 | 0.00494881
5.04034 | 0.00223873 || 4.27253 | 0.00266628 4.25256 | 0.00939331
5.32047 | 0.00242272 | 4.75577 | 0.00170599 4.63819 | 0.00481281
5.89309 | 0.00788305 || 5.35715 | 0.00198537 5.19815 | 0.00400754
9.94236 | 0.00107212 5.68476 | 0.00486388
6.14564 | 0.00355472

TABLE C.1 — FEtats prédits par les calculs du modéle en couches et facteurs spectro-
scopiques associés pour les couches pyja, P32, €t fs)2.
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Annexe C. Calculs du modéle en couches

d5/2 g9/2
Ex S Ex S
1.1996 0.136437 0.775251 0.522938
2.93581 | 0.0887209 2.68966 0.0110175
3.04059 | 0.0112348 3.03277 0.178735
3.19786 | 0.438763 3.25789 | 0.000221684
3.55963 | 0.00118865 || 3.40424 0.0180843
3.87443 | 0.0247333 3.70351 0.0222522
4.10987 | 0.0146976 3.92909 0.0428253
4.3607 | 0.00500585 || 4.31563 0.018497
4.77122 | 0.118219 4.54671 0.0630344
5.0934 | 0.0190436 5.01689 0.0200785
5.56968 | 0.0423868 5.385631 0.0181387
6.02771 | 0.0200406 9.90856 0.0162017

TABLE C.2 — FEtats prédits par les calculs du modéle en couches et facteurs spectro-
scopiques associés pour les couches ds;; et go)s.
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