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Résumé : Les sursauts gamma sont les évène-
ments les plus lumineux de l'univers, détectables à
des distances cosmologiques. Ils sont associés à la
mort d'étoiles massives ou à la coalescence de sys-
tèmes binaires d'étoiles à neutrons, les deux émet-
tant des jets ultra-relativistes dans lesquel l'émis-
sion prompte, principalement composée de rayons
gamma, est produite. Une seconde émission, ap-
pelée émission rémanente et détectable dans tout
le spectre électromagnétique, est émise lorsque le
jet ralentit dans le milieu environnant. Cependant,
le mécanisme exact permettant de générer l'émis-
sion prompte des GRBs est encore largement dé-
battu. Une mesure de la polarisation de ce rayonne-
ment gamma permettrait d'apporter un éclairage
nouveau sur la question. COMCUBE est un pro-
jet du programme européen AHEAD2020 visant
à développer un télescope et polarimètre obser-
vant dans la bande d'énergie du MeV, en utilisant
la di�usion Compton. Ce projet vise à lancer une
constellation de CubeSats, capable d'observer le
ciel à la recherche de sursauts gamma et de me-
surer la polarisation linéaire des plus brillants. Ce

travail se concentre sur le développement du té-
lescope et polarimètre Compton. J'y présente les
nouveaux développements autour d'un module ca-
lorimètre utilisé dans l'instrument proposé. Il utilise
un cristal scintillant en bromure de cérium cou-
plé optiquement à un détecteur de lumière pixe-
lisé, et permet de reconstruire la position d'interac-
tion du rayon gamma (avec une précision d'environ
2mm) grâce à des méthodes d'intelligence arti�-
cielle. Nous avons développé et testé un premier
prototype du télescope Compton de COMCUBE.
Il utilise un détecteur à piste double-face en sili-
cium et un module calorimètre. Je présente la pre-
mière image Compton obtenue avec ce prototype.
Ces données montrent un bon accord avec la si-
mulation. Finalement, je présente les résultats du
travail de simulation qui a été fait pour concevoir
l'instrument et obtenir une première estimation des
performances. COMCUBE détectera plusieurs sur-
sauts gamma par semaine (et jusqu'à un par jour
suivant les constellations) et mesurera la polarisa-
tion d'une dizaine de sursaut gamma par an.



Title : Prototype for a Compton telescope and gamma-ray astronomy
Keywords : astroparticle, nuclear astrophysics, Instrumentation, gamma astronomy, stratospheric bal-
loon, space telescope

Abstract : Gamma-ray bursts (GRBs) are the
most luminous events in the universe, detectable
over cosmological distances. They are associated
with the death of massive stars or with the gravi-
tationnal merger of binary neutron star systems,
both events emitting an ultra-relativistic jet in
which the gamma-ray dominated prompt emis-
sion is produced. Then, the jet slows down in
the surrounding medium and generates the so-
called afterglow emission, detectable over the en-
tire electromagnetic spectrum. However, the exact
mecanism through which the GRB prompt emi-
sion is generated is still largely debated. A pola-
rization measurement of the gamma-ray emission
would bring a better understanding of these ob-
jects. COMCUBE is a project of the European pro-
gramme AHEAD2020 aiming at the development
of a gamma-ray telescope and polarimeter in the
MeV range, based on Compton scattering. This
project aims at launching a CubeSat constellation,
capable of monitoring the gamma-ray sky to look
for gamma-ray bursts, and measure the linear po-

larization of the brightest ones. This work focuses
on the development of the Compton telescope and
polarimeter. Here I present new developments of
a calorimeter module used in the proposed instru-
ment. It uses a cerium bromide scintillating cristal
optically coupled to a pixelated photo-sensor, and
allows to reconstruct the position of interaction of
the gamma-ray (with a precision of approximately
2mm) by using machine learning techniques. We
developed and tested a �rst prototype of COM-
CUBE's Compton telescope. It uses double-sided
silicon stripped detectors and a calorimeter mo-
dule. I present the �rst Compton image obtained
with that prototype. Data show a good agreement
with simulation. Finally, I present the results of the
extensive simulation work that has been conducted
to design the scienti�c payload and to give a �rst
assessment of the performances of COMCUBE. It
will detect several GRBs per week (and up to one
per day, depending on the constellation) and mea-
sure the polarization of approximately ten GRBs
per year.
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Introduction

Malgré un grand nombre de problématiques scientifiques, allant des processus de nucléo-
synthèse à la physique des objets compacts et l’astronomie multi-messagers, la bande d’énergie
du mégaélectronvolt (MeV) est largement sous-observée en raison d’un manque de sensibilité
des instruments actuels. Parmi les concepts proposés pour la prochaine génération d’instru-
ments, un télescope Compton permettant également de faire de l’imagerie par production de
paires apporterait une bien meilleure sensibilité sur une gamme d’énergie très large, jusqu’à
environ 100 MeV.

Un télescope Compton fonctionne en reconstruisant une diffusion Compton, le mode d’in-
teraction rayonnement-matière dominant dans cette gamme d’énergie, afin de contraindre la
direction de provenance des rayons gamma observés. Plus précisément, si un rayon gamma
incident subit une diffusion Compton dans un premier détecteur, puis est absorbé dans un se-
cond détecteur, la mesure des positions des deux interactions permet de déterminer la direction
du rayon gamma diffusé, et la mesure des deux dépôts d’énergie permet de connaître l’angle
de diffusion Compton entre la direction du rayon gamma diffusé et celle du rayon gamma in-
cident. Ce principe d’imagerie permet donc également de mesurer l’énergie du rayon gamma
incident, mais aussi sa polarisation car la section efficace de diffusion Compton est sensible à
la polarisation linéaire des rayons gamma incidents.

COMCUBE est un projet de mission spatiale, constitué d’une constellation de nano-
satellites embarquant chacun un télescope et polarimètre Compton. Ce type de mission permet
d’observer tout le ciel en continu, apportant des informations importantes sur les évènements
transitoires à haute énergie. L’objectif scientifique principal de COMCUBE est de mesurer la
polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma. Les sursauts gamma sont des flashs
de rayonnement gamma extrêmement intenses produits dans des jets ultra-relativistes. Ces jets
résultent de l’effondrement gravitationnel d’une étoile massive en fin de vie, ou bien de la coa-
lescence d’un système binaire d’étoiles à neutrons. Une mesure de la polarisation de l’émission
prompte permettrait une bien meilleure compréhension de la structure et de la magnétisation
du jet, ainsi que des mécanismes de génération de l’émission prompte.

COMCUBE vise également la qualification spatiale de technologies de détection cruciales
pour un prochain observatoire gamma comme e-ASTROGAM. Pour cela, COMCUBE s’appuie
sur les développements instrumentaux menés depuis le début des années 2000 dans le cadre
d’un observatoire Compton utilisant comme premier détecteur un trajectographe constitué de
détecteurs en silicium, et comme second détecteur un calorimètre utilisant des cristaux scin-
tillants.

Dans le chapitre 1, je présente les contraintes observationnelles actuelles sur les modèles
de sursaut gamma, ainsi que les principaux modèles développés. Une attention particulière
sera portée sur l’émission prompte des sursauts gamma, les différents modèles permettant de
l’expliquer et leurs prédictions en termes de mesure de polarisation, qui seront confrontées aux
mesures de polarisation déjà effectuées.



Dans le chapitre 2, je donne des éléments de méthode utiles dans la suite du manuscript.
Après avoir mentionné quelques problématiques scientifiques ainsi que les principales mis-
sions ayant contribué à ces problématiques, j’y décris des éléments de spectroscopie gamma,
puis développe en particulier le principe de fonctionnement d’un télescope et polarimètre
Compton.

Dans le chapitre 3, je discute les développements instrumentaux que j’ai réalisés sur un nou-
veau type de détecteur pour l’astronomie gamma. Initialement développé comme une partie
du calorimètre d’un observatoire Compton, il utilise un cristal scintillant couplé optiquement
à un détecteur de lumière pixellisé, ce qui lui permet de mesurer à la fois l’énergie déposée et
la position d’interaction dans son volume sensible.

Dans le chapitre 4, je décris les tests réalisés sur un premier prototype de télescope Compton
utilisant un détecteur en silicium à pistes et un module calorimètre tel que décrit au chapitre 3.
Les performances testées, d’imagerie, de spectroscopie et de polarimètrie, sont ensuite compa-
rées à une simulation détaillée du dispositif expérimental.

Enfin, dans le chapitre 5, je présente les simulations que j’ai réalisées pour concevoir le téles-
cope Compton qui sera embarqué sur chaque CubeSat de COMCUBE, puis pour quantifier ses
performances. Les capacités de détection et de localisation des sursauts gamma sont évaluées,
ainsi que la sensibilité à la polarisation, pour un seul télescope et pour trois constellations de
CubeSats.
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Chapitre 1

Introduction au phénomène sursaut
gamma

Les années 1950 et 1960 ont vu le lancement des premiers satellites artificiels, marquant le
début de l’exploration spatiale. Cela a également permis d’ouvrir à l’observation les régions
du spectre électromagnétique qui sont occultées par l’atmosphère terrestre, parmi lesquels on
trouve certains rayonnements infra-rouge et radio, ainsi que les rayonnements ionisants (UV,
rayons X, rayons gamma). De toutes les découvertes permises par ces nouvelles méthodes
d’observation du ciel, les sursauts gamma ont présenté en premier une caractéristique encore
inédite pour les objets astrophysiques : la variabilité temporelle sur une échelle de temps de
l’ordre de la seconde.

Le but de ce premier chapitre est d’introduire brièvement le phénomène sursaut gamma.
Je commencerai par résumer les principales caractéristiques observationnelles des sursauts
gamma dans les deux premières parties, dédiées respectivement à l’émission prompte et à
l’émission rémanente. Je présenterai ensuite succintement quelques modèles et les progéniteurs
envisagés pour ces évènements. Finalement, je discuterai de manière plus détaillée ce qu’une
mesure de la polarisation de l’émission prompte permettrait d’apporter comme contraintes ob-
servationnelles.

1.1 L’émission prompte

L’émission prompte des sursauts gamma fut la première à être observée par les satellites
du programme spatial Vela, initialement conçu pour détecter des essais illégaux d’armes nu-
cléaires. Vela était constitué de six paires de satellites, nommés 1A à 6B. La figure 1.1 montre
le premier sursaut gamma, détecté par Vela 4A. L’émission prompte a été très vite caractérisée
comme une émission très intense de rayons gamma, de 10−5 erg.cm−2 à 2×10−4 erg.cm−2 dans
la bande d’énergie entre 200 keV à 1000 keV pour Vela 5 et entre 300 keV à 1500 keV pour Vela 6,
et d’une durée de quelques secondes [Klebesadel et al., 1973]. Des arguments géométriques ont
permis d’exclure la Terre et le Soleil comme sources possibles.

Suite à cette découverte, plusieurs instruments ont observé des sursauts gamma, et ont per-
mis de nombreuses découvertes, dont quelques-unes sont résumées dans la suite de ce chapitre.



Introduction au phénomène sursaut gamma

FIGURE 1.1 – Premier sursaut gamma détecté par Vela 4A

1.1.1 Aspects temporels des sursauts gamma

L’émission prompte des sursauts gamma présente une structure temporelle très variable au
sein de chaque sursaut gamma, mais également d’un sursaut gamma à l’autre, comme mon-
tré sur la figure 1.2. On constate que les sursauts gamma ont une durée allant de quelques
millisecondes à plusieurs minutes, et peuvent avoir une émission continue ou épisodique. La
variabilité de la courbe de lumière peut être observée jusqu’à des échelles de temps de l’ordre
de la milliseconde [MacLachlan et al., 2013], et potentiellement plus courtes que la millise-
conde [Walker et al., 2000].

On considère généralement la courbe de lumière d’un sursaut gamma comme une succes-
sion de pics, de durée et de forme variable, et qui peuvent éventuellement se superposer. La
forme générale d’un pic peut être décrite par une montée rapide suivie d’une décroissance
exponentielle [Norris et al., 1996], dont un exemple est montré sur la figure 1.3.

En raison de la forme de la courbe de lumière, la détermination de la durée d’un sursaut
gamma n’est pas triviale. La grandeur utilisée pour mesurer cette quantitée est appelée T90, qui
correspond à la durée nécessaire pour accumuler 90 % de la fluence du sursaut gamma, entre
la fin des premiers 5 % et le début des derniers 5 %. On peut définir de la même manière le
T50, avec 50 % de la fluence du sursaut gamma entre la fin des premiers 25 % et le début des
derniers 25 %.

La distribution des durées mesurées est bimodale [Kouveliotou et al., 1993], comme montré
sur la figure 1.4. On distingue donc souvent les sursauts gamma dits "courts", pour lesquels
T90 6 2 s, des sursauts gamma dits "longs" pour lesquels T90 > 2 s.

Pour finir, on peut noter que les sursauts gamma sont répartis uniformément dans le ciel,
comme montré sur la figure 1.5, et apparaissent à des moments aléatoires. On considère gé-
néralement que, contrairement aux sursauteurs gamma mous qui peuvent présenter plusieurs
phases d’émission, les sursauts gamma sont un évènement unique dans la vie de la source.

1.1.2 Aspects spectraux des sursauts gamma

Le spectre des sursauts gamma est non-thermique. Il est bien modélisé à basse énergie par
une loi de puissance, et à haute énergie par une loi de puissance plus molle, avec une transition
continue entre les deux [Band et al., 1993] (la loi de puissance à haute énergie est parfois omise
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FIGURE 1.2 – Exemples de courbes de lumière de sursauts gamma, observés par CGRO/BATSE
dans les bandes d’énergie entre 50 keV à 300 keV [Paciesas et al., 1999]. Les figures proviennent
de [Mallozzi, 2018].
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FIGURE 1.3 – Exemple de pic avec montée rapide et décroissance exponentielle, observé par
CGRO/BATSE dans les bandes d’énergie entre 50 keV à 300 keV [Paciesas et al., 1999]. La figure
provient de [Mallozzi, 2018].

FIGURE 1.4 – Distribution des T50 (gauche) et des T90 (droite) des 427 sursauts gamma du
troisième catalogue de BATSE [Meegan et al., 1996]

car difficile à mesurer pour les sursauts les plus faibles). On utilise généralement la fonction de
Band pour modéliser ces spectres,

NBAND(E) =

 A
(

E
100 keV

)α
exp

[
− (α+2)E

Epic

]
pour E ≤ (α−β)Epic

α+2 ,

A
(

E
100 keV

)β
exp (β − α)

[
(α−β)Epic

(α+2)×100 keV

]α−β
pour E >

(α−β)Epic

α+2 ,
(1.1)

où A représente l’amplitude du sursaut gamma, E l’énergie des photons, α l’indice de la loi de
puissance à basse énergie et β celui à haute énergie, etEpic l’énergie à laquelleE2NBAND(E) est
maximal. Cette fonction est totalement empirique, et d’autres fonctions reprennant les mêmes
caractéristiques ont été proposées [Goldstein et al., 2013] [Gruber et al., 2014].

On observe que les pics sont plus larges à basse énergie. Plus précisèment, dans le domaine
du MeV, leur largeur évolue approximativement comme E−0.4, où E est l’énergie [Fenimore
et al., 1995].
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FIGURE 1.5 – Répartition des sursauts gamma en coordonnées célestes, issu du quatrième cata-
logue de Fermi/GBM [von Kienlin et al., 2020].

Le spectre de l’emission prompte évolue dans le temps, avec une tendance générale du dur
vers le mou (c’est-à-dire que la proportion de photons de haute énergie diminue dans le temps),
et des épisodes plus durs correspondant aux pics de la courbe de lumière [Crider et al., 1999].

1.2 L’émission rémanente

L’émission rémanente des sursauts gamma est une phase d’émission plus tardive, moins in-
tense, d’une durée de quelques heures à quelques semaines, et visible dans différents domaines
d’énergie.

La première émission rémanente a été détectée pour le sursaut gamma GRB970228 dans
le domaine des rayons X par le satellite Beppo-SAX [Costa et al., 1997], puis dans le domaine
visible par des télescopes au sol [van Paradijs et al., 1997]. Une galaxie très faible a ensuite
été observée à une position compatible avec la source optique transitoire, et a été interprétée
comme la galaxie hôte du sursaut gamma. Cette interprétation a été renforcée par l’identifica-
tion d’une source optique transitoire associée au sursaut gamma GRB970508 [Metzger et al.,
1997], dont le redshift cosmologique a été mesuré à z = 0.8349, et pour lequel une galaxie hôte
a également pu être identifiée. Le redshift de nombreux sursauts gamma ont été mesurés par la
suite. En 2016, ils s’étendaient de z = 0.03 à z = 9.38 [Lien et al., 2016], ce qui fait des sursauts
gamma des évènements particulièrement lointains et anciens.

Depuis, des émissions rémanentes de sursauts gamma ont été détectées dans tous les do-
maines d’énergie : Radio, infra-rouge [Palazzi et al., 1998], mais aussi dans les rayons gamma
au GeV (e.g. [Ajello et al., 2020]) et au TeV [Abdalla et al., 2019].

Les émissions rémanentes de sursauts gamma longs sont associées, temporellement et spa-
tialement, à des rémanents de supernovae (voir e.g. [Galama et al., 1998] [Stanek et al., 2003])
si elles sont suffisamment proches.
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1.3 Modèles et progéniteurs des sursauts gamma

Les observations des émissions promptes présentées ci-dessus permettent de contraindre
quelques caractéristiques physiques des sources de sursauts gamma. La variation rapide, de
l’ordre de la milliseconde, contraint en première approximation la taille du corps émetteur à
c∆t ≈ 1000 km, alors que les flux observés en gamma (≈ 10−4 erg.s−1.cm−2), combinés aux dis-
tances cosmologiques auxquelles se produisent les sursauts gamma, donnent une luminosité
isotropique équivalente LGRB,iso ≈ 1052 erg.s−1 pour une distance de l’ordre du Gpc.

Afin d’expliquer ces observations, des modèles d’émission de vents relativistes, puis de jets
relativistes ont été développés. Le caractère relativiste de la zone émettrice de la source permet
d’augmenter l’estimation de la taille du corp émetteur d’un facteur Γ2, où Γ est le facteur de
Lorentz de l’éjecta (typiquement 100 . Γ . 400). Quand à la structure en jet, elle permet de
réduire la luminosité isotropique équivalente d’un facteur Ω/4π où Ω est l’angle solide du jet.
La classe de modèle dominante aujourd’hui est celle des modèles dits de la "boule de feu",
initiée par [Paczynski, 1986] et [Goodman, 1986].

Le scénario généralement utilisé aujourd’hui pour décrire les surauts gamma se déroule en
trois étapes.

Dans un premier temps, le progéniteur, étoile massive ou système binaire d’étoile à neu-
trons, s’effondre ou coalesce. Il en résulte un disque d’accrétion en rotation autour d’un trou
noir. Ce système, appelé moteur central, génère des jets relativistes.

La deuxième étape correspond à la génération de l’émission prompte. Le modèle le plus
discuté est celui des chocs internes, dans lequel l’éjection relativiste est continue, mais avec des
variations rapide de son facteur de Lorentz Γ. Il en résulte des collisions à chaque fois qu’une
partie rapide de l’éjecta recontre une partie lente éjectée précédemment. Ces collisions générent
des ondes de choc à grande distance du moteur central. Des électrons sont accélérés à des vi-
tesses relativistes par ces chocs, et rayonnent leur énergie, générant l’émission prompte [Daigne
and Mochkovitch, 1998]. Le mécanisme de rayonnement précis (synchrotron, Compton inverse,
...) est encore débattu.

L’avantage de ce modèle est d’expliquer naturellement la forme de la courbe de lumière
des sursauts gamma, puisque chaque pic peut être associé à l’émission de l’onde de choc entre
deux parties de l’éjecta [Kobayashi et al., 1997]. Il permet aussi de reproduire le spectre et l’évo-
lution spectro-temporelle observée dans les sursauts gamma, sous certaines conditions micro-
physiques [Daigne and Mochkovitch, 2003]. Le champ magnétique nécessaire à l’accélération
des électrons par des mécanismes de Fermi et à leur rayonnement peut être généré lors du choc,
ou provenir de la source, si elle est magnétisée [Spruit et al., 2001].

Dans le modèle des chocs internes, l’émission prompte est générée dans une zone opti-
quement mince du jet. Cela le différencie des modèles d’émission photosphérique (voir [Be-
loborodov and Mészáros, 2017] et les références citées), dans lequel le rayonnement est prin-
cipalement généré dans la partie optiquement épaisse et retraité par des processus radiatifs
complexes avant de s’échapper.

Finalement, dans une troisième étape, l’interaction du jet relativiste avec le milieu environ-
nant produit l’émission rémanente. Plus précisèment, le ralentissement du jet relativiste dans
le milieu environnant le progéniteur va générer un choc dans le milieu environnant, appelé
"choc avant", et un choc en retour dans le jet relaviste. L’émission rémanente est typiquement
associée au choc avant, bien qu’une contribution du choc en retour soit possible, en particulier
au début de l’émission rémanente.
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En raison du lien entre les sursauts gamma longs et les supernovae gravitationnelles (évo-
qué dans la section 1.2), les progéniteurs des sursauts gamma longs sont appelés collapsars.
Il s’agit de l’effondrement gravitationnel d’une étoile massive, qui peut générer un sursaut
gamma si le jet relativiste arrive à traverser les couches externes de l’étoile, qui sont en chute
libre lors de l’effondrement gravitationnel. Une supernova gravitationnelle est généralement
observée après le sursaut gamma si le progéniteur était suffisamment proche.

Les coalescences de sytèmes binaires comportant au moins une étoile à neutrons ont été pro-
posés comme progéniteurs des sursauts gamma de longue date (dès [Goodman, 1986]), et plus
récemment pour les sursauts gamma courts en raison (entre autres) de leur plus faible fluence :
en effet, le disque d’accrétion, constitué des restes du progéniteur, ainsi que le trou noir central
sont beaucoup moins massifs dans ce cas, ce qui limite la réserve d’énergie disponible. Cette
hypothèse a été confirmée le 17 août 2017 par l’observation simultanée d’une coalescence d’un
système binaire d’étoiles à neutrons par les observatoires d’ondes gravitationnelles, GW170817,
et d’un sursaut gamma court GRB170817A [Abbott et al., 2017].

On peut également noter que les éruptions géantes de magnétars (MGF, pour Magnetar
Giant Flare) sont une autre source de sursaut gamma courts, très minoritaires, qui présentent
la particularité d’être situées beaucoup moins loin et ont un spectre plus dur [Burns et al., 2021].

1.4 La polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma

Comme mentionné plus haut, l’un des aspects les moins bien compris des sursauts gamma
est leur émission prompte. Dans cette partie, on se concentrera sur les mesures de polarisation
de l’émission prompte, et les contraintes qu’elles permettent d’apporter aux modèles de sursaut
gamma.

Par ailleurs, si les sursauts gamma ont une fraction de polarisation mesurable, cette mesure
permettrait de mieux contraindre les théories de gravité quantique [Laurent et al., 2011a]. En
effet, de par leur distance cosmologique et leur émission à haute énergie, les sursauts gamma
sont particulièrement sensibles à certaines violations de l’invariance de Lorentz [Covino and
Gotz, 2016].

1.4.1 Modélisation

Le but de cette section est de présenter les grandes catégories de mécanismes d’émission
prompte envisagés, ainsi que leurs caractéristiques en terme de polarisation linéaire. On consi-
dère ici que l’émission prompte est émise par un jet relativiste, dont le mouvement global se
fait dans une direction ~z avec un facteur de Lorentz Γ. On définit θj l’angle d’ouverture du jet
par rapport à z et θv l’angle sous lequel le jet est observé.

La source de la polarisation observée peut être classée en deux catégories : géométrique ou
intrinsèque [McConnell, 2017]. Si la polarisation est d’origine géométrique, elle est principale-
ment due à une rupture de symétrie lorsque l’observateur se trouve dans une direction proche
de celle du bord du jet (θv & θj). Dans ce cas, la polarisation sera mesurable uniquement pour
une fraction des sursauts gamma, de l’ordre de 10 %, en fonction de l’angle d’ouverture du jet et
du facteur de Lorentz de l’éjecta [Lundman et al., 2014]. Il faudra donc mesurer la polarisation
de nombreux sursauts gamma pour valider ou invalider statistiquement ces modèles [Toma
et al., 2009].

Un exemple de modèle générant une polarisation intrinsèque de l’émission prompte est le
modèle dit "Synchrotron ordered", ou "SO", dans lequel le champ magnétique est ordonné dans
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Modèle Type Processus Πmédian Πmax Évolution Π Évolution PA
SO intrinsèque Sync. 40 % 50 % ~B ~B
SR géométrique Sync. ≈ 0 % 40 % Γ Γ
CD géométrique CI ≈ 0 % 80 % Γ Γ
PJ géométrique Sync., BB+CI ≈ 0 % 40 % Γ E

TABLE 1.1 – Résumé des catégories de mécanismes d’émission prompte envisagés : SO (resp.
SR) pour une émission synchrotron (Sync. dans le tableau) dans un champ magnétique ordonné
(resp. aléatoire), CD pour une émission basée sur l’effet Compton inverse (CI), et PJ pour une
émission photosphérique du jet faisant appel à un rayonnement de corps noir re-traité par
effet Compton inverse (BB+CI) et à une émission synchrotron à basse énergie. Ces modèles se
différencient par leur fraction de polarisation médiane (Πmédian) et maximum (Πmax), ainsi que
par les évolutions prévues, au sein d’un même sursaut gamma, de leur fraction de polarisation
(Π) et de leur angle de polarisation (PA), en fonction de différents paramètres comme le champ
magnétique ( ~B) ou le facteur de Lorentz de l’éjecta (Γ), qui peuvent varier au cours du temps,
ou de l’énergie des photons émis (E). Ces données sont tirées de [Toma et al., 2009], [Lundman
et al., 2014], [Beloborodov and Mészáros, 2017], et [Pearce et al., 2019].

l’éjecta sur des échelles de distance plus grandes que 1/Γ, la fraction du jet réellement visible à
cause des effets relativistes. Les électrons accélérés dans le jet produisent alors un rayonnement
synchrotron polarisé dans la direction du champ magnétique.

Un modèle ressemblant est le modèle dit "Synchrotron random", ou "SR", dans lequel le
processus d’émission est toujours le rayonnement synchrotron, mais cette fois le champ ma-
gnétique n’est pas ordonné, mais plutôt aléatoire sur cette même échelle de distance. Dans ce
cas, la polarisation n’est observable que si l’émission est dominée par une seule zone de cohé-
rence du champ magnétique, ce qui suppose une observation depuis un angle θv ≈ θj + 1/Γ. Il
s’agit donc d’un modèle géométrique.

Un autre modèle géométrique est le modèle dit "Compton Drag", ou "CD", dans lequel
l’émission est dominée par des photons produits par diffusion Compton inverse d’électrons
accélérés sur des photons ambiants de moindre énergie. Ce modèle présente la particularité de
pouvoir générer des fractions de polarisation très élevées, jusqu’à ∼ 80 %.

Enfin, le modèle "Photospheric jet emission", ou "PJ", correspond à une émission photo-
sphérique déjà mentionnée dans la section 1.3. Il s’agit également d’un modèle géométrique,
qui présente la particularité de faire appel à plusieurs processus de rayonnement pour expli-
quer l’émission prompte. Dans ce modèle, les photons d’énergie inférieure à celle du pic du
spectre (E < Epic) sont principalement émis par rayonnement synchrotron, et sont donc plus
polarisés que ceux de plus haute énergie, émis par diffusion Compton inverse d’électrons rela-
tivistes sur le rayonnement photosphérique de corps noir.

On peut noter que tous ces modèles prédisent une fraction de polarisation plus importante
pour les sursauts gamma avec un spectre en énergie plus mou, même si cet effet est moins
marqué pour le modèle "CD" que pour les autres. Ces modèles, ainsi que leurs caractéristiques
et leurs polarisations prédites sont résumés dans le tableau 1.1.

La distribution attendue des fractions de polarisation est différente pour chaque modèle
(SO, SR, CD, PJ), comme montré sur la figure 1.6 à gauche. De ce fait, si l’on observeN sursauts
gamma pour lesquels une fraction de polarisation supérieure à un certain seuil Πseuil = 30 %
peut être confirmée ou exclue avec un grand niveau de confiance, la fraction P (N) de ceux-ci
qui auront une fraction de polarisation Π > Πseuil permet d’invalider plusieurs modèles. La
figure 1.6 à droite montre que les modèles peuvent être séparés avec un niveau de confiance
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FIGURE 1.6 – Méthode de séparation statistique des modèles de sursaut gamma (figures tirées
de [Pearce et al., 2019]). Gauche : Distribution des fractions de polarisation PF0 attendues pour
les quatre modèles présentés. Droite : Séparation statistique des modèles de sursaut gamma.
Les zones colorées représentent l’intervalle de confiance à 99.7 % de chaque modèle. La figure
représente le nombre de sursauts gamma pour lesquels une fraction de polarisation supérieure
à 30 % a été mesurée, en fonction du nombre de sursauts gamma pour lesquels cette fraction de
polarisation peut être confirmée ou exclue avec un certain niveau de confiance, typiquement
99 %.

de 99.7 % si la polarisation d’environ 50 sursauts gamma est mesurée avec suffisamment de
précision.

Les mesures de polarisation permettent également de sonder la magnétisation du jet, à la
fois en termes de géométrie et d’intensité du champ magnétique. Cela permet une meilleure
compréhension de la nature du jet, car des champs magnétiques différents peuvent être invo-
qués par différents modèles pour expliquer l’accélération de l’éjecta ou des particules relati-
vistes dans l’éjecta.

Enfin, les mesures de polarisation apporteront des informations importantes sur la structure
du jet. En effet, la plupart des modèles considèrent que le jet a une symmetrie axiale, auquel
cas la direction de polarisation est fixée par rapport à la projection sur le ciel de la direction
de propagation de l’éjecta. Plus précisément, la direction de polarisation est soit parallèle, soit
perpendiculaire à cette direction projetée. Cela implique que l’angle de polarisation mesuré
est soit constant au cours de l’émission prompte, soit varie de 90 °. Mais on peut également
envisager que le jet ait une structure interne, avec différentes zones émettant à des instants
différents. Dans ce cas, on attend une variation aléatoire de l’angle de polarisation au cours de
l’émission prompte [Pearce et al., 2019].

1.4.2 Résumé des observations

Des mesures de polarisation de l’émission prompte ont été réalisées, pour les sursauts
gamma les plus brillants et lorsque c’était possible, avec différents instruments. Je vais en dres-
ser une liste, en mentionnant dans une première partie les instruments non-étalonnés pour la
polarimétrie, et les instrument spécifiquement conçus pour dans une seconde partie.
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1.4.2.1 Premières tentatives

La première mesure de la polarisation de l’émission prompte a été réalisée avec l’instru-
ment RHESSI, un imageur et spectromètre observant le soleil, et a conclu à la polarisation à
80 ± 20 % du sursaut gamma GRB021206 [Coburn and Boggs, 2003]. Toutefois, des réanalyses
de ces données par [Wigger et al., 2004] et [Rutledge and Fox, 2004] ont conclu à une impos-
sibilité de contraindre la polarisation de ce sursaut gamma de manière statistiquement signifi-
cative. D’autres mesures ont utilisé l’instrument BATSE de l’observatoire CGRO pour analyser
le rayonnement du sursaut gamma diffusé par l’atmosphère. Elles ont conclu à des fractions
de polarisation Π > 35 % et Π > 50 % pour les sursauts gamma GRB930131 et GRB960924 res-
pectivement [Willis et al., 2005], mais les auteurs ne peuvent pas exclure la présence d’un effet
systématique .

Des mesures utilisant le spectromètre SPI à bord de l’observatoire INTEGRAL ont conclu à
la polarisation de deux pics du sursaut gamma GRB041219A [McGlynn et al., 2007], mais les
auteurs notent la possibilité que la mesure soit dominée par un effet systématique. L’imageur
IBIS d’INTEGRAL a également pu mesurer la polarisation de plusieurs pics de GRB041219A,
avec une fraction de polarisation de Π = 95± 36 % et Π = 65± 26 % pour les deux pics les plus
polarisés [Götz et al., 2009]. GRB061122 a pu être observé avec SPI [McGlynn et al., 2009], ainsi
qu’avec IBIS [Götz et al., 2013]. Les deux mesures ont conclu à une fraction de polarisation
Π ≈ 30 %, bien que celle d’IBIS soit compatible avec 100 % et celle de SPI avec 0 %, et que
les angles de polarisation rapportés soient sensiblement différents 1. Enfin, la polarisation de
l’émission prompte du sursaut gamma GRB140206A a été mesurée à Π > 28 % avec IBIS [Götz
et al., 2014].

1.4.2.2 État de l’art

Toutes les mesures mentionnées ci-dessus ont été réalisées par des instruments pour les-
quels les effets systématiques étaient mal connus, faute d’un étalonnage spécifique à la polari-
métrie avant leur lancement. Ce n’est pas le cas des observations présentées ci-après.

Trois sursauts gamma ont été observés par le polarimètre GAP [Yonetoku et al., 2011a] à
bord de la sonde spatiale IKAROS. Pour le premier, GRB100826A, la polarisation a été mesurée
pendant deux intervalles de temps disjoints, et montre une évolution de l’angle de polarisation
d’environ 90 ° au cours du sursaut [Yonetoku et al., 2011b]. La polarisation mesurée pour les
deux suivants est moyennée sur la durée de l’émission prompte [Yonetoku et al., 2012].

Le sursaut gamma GRB160530A a été détecté lors du vol sous ballon stratosphérique d’un
prototype du télescope Compton COSI, qui a pu placer une limite supérieure sur sa fraction de
polarisation Π < 46 % [Lowell et al., 2017].

CZTI, à bord de l’observatoire indien AstroSat, a mesuré la polarisation de 13 sur-
sauts gamma. Parmi ceux-ci, trois ont pu être analysés sur plusieurs intervalles de
temps : GRB160325A entre 100 et 400 keV [Sharma et al., 2020], GRB160821A entre 100 et
300 keV [Sharma et al., 2019] et GRB190530A entre 100 et 300 keV [Gupta et al., 2022]. Les
11 sursauts gamma analysés par [Chattopadhyay et al., 2019] l’ont été entre 100 et 400 keV.
GRB171010A a été analysé sur trois intervalles de temps et deux bandes d’énergie [Chand et al.,
2019], entre 100 et 200 keV et entre 200 et 300 keV.

Enfin, le polarimètre POLAR à bord de la station spatiale chinoise Tiangong-2, operation-
nel du 15 septembre 2016 au 31 mars 2017, a détecté plusieurs dizaines de sursauts gamma.

1. Il faut noter que le référentiel dans lequel les angles de polarisation sont donnés n’est pas systématiquement
précisé. Des conventions différentes pourraient expliquer ces différences.
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FIGURE 1.7 – Résumé des mesures de polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma.
Le spectromètre GAP observe dans la bande d’énergie entre 70 et 300 keV, POLAR entre 50 et
500 keV et la mesure lors du vol sous ballon stratosphérique de COSI a été réalisée entre 100 et
1000 keV. CZTI observe entre 100 et 400 keV, avec des sélections parfois différentes suivant les
auteurs (voir texte). L’abscisse représente les sursauts gamma (par date de détection croissante)
pour lesquels une mesure de polarisation a été rapportée. Pour certains sursauts gamma, la me-
sure de polarisation a été effectuée sur plusieurs intervalles de temps disjoints, d’où les points
indiqués GRB...-1, GRB...-2, etc. Haut : fraction de polarisation. Bas : angle de polarisation. Les
sursauts gamma considérés pour lesquels l’angle de polarisation n’a pas pu être contraint sont
représentés à un angle de polarisation de 0 °. Les barres d’erreur sur les angles de polarisation
mesurés par [Zhang et al., 2019] sont absentes car les incertitudes ne sont pas publiées.
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Une première étude [Zhang et al., 2019], qui s’est concentrée sur l’analyse de cinq d’entre eux,
conclut à l’absence de polarisation significative en dehors d’une partie de l’émission prompte
de GRB170114A, le seul pour lequel une analyse résolue en temps a été menée. Une seconde
étude, utilisant les même données [Kole et al., 2020], a mesuré la polarisation moyennée sur
toute la durée de l’émission prompte de 14 sursauts gamma.

Tous ces résultats sont résumés sur la figure 1.7. On peut noter que sur cette figure, puisque
les différents sursauts gamma observés ne sont pas le même objet astrophysique, il est normal
d’attendre une variation d’angle de polarisation d’un sursaut gamma à l’autre, et même de
fraction de polarisation en raison de la corrélation avec la dureté du spectre en énergie, évoquée
dans la section 1.4.1.

Si certaines mesures semblent particulièrement prometteuses, comme pour GRB100826A
qui est en parfait accord avec le modèle "PJ" (émission polarisée sous l’énergie Epic avec
Π < 40 % et rotation de l’angle de polarisation de 90 °), la plupart des mesures rapportées
sont compatibles à la fois avec Π = 0 % et Π = 50 % à ±2σ. Elle ne fournissent donc que des
contraintes très limitées aux tentatives de modélisation théorique. En particulier, elles ne per-
mettent pas de faire une étude statistique comme présentée à la section 1.4.1 pour valider ou
invalider un ou plusieurs modèles.

Conclusion

Les sursauts gamma sont les évènements les plus lumineux de l’univers. Ils résultent de
l’effondrement gravitationnel d’une étoile massive, ou de la coalescence d’un système binaire
d’étoiles à neutrons. Ces évènements produisent un système de deux jets ultra-relativistes, res-
ponsable de l’émission prompte des sursauts gamma, observée quand l’un des deux jets est
émis dans une direction proche de celle de l’observation. Le ralentissement du jet dans le mi-
lieu environnant le progéniteur génère l’émission rémanente.

Beaucoup de questions restent ouvertes sur le jet et la manière dont l’émission prompte est
générée. Une mesure de la polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma serait une
sonde très puissante de la physique de ces objets, permettant de contraindre les mécanismes
d’émission, mais aussi la magnétisation et la structure du jet. Les mesures actuelles ne per-
mettent pas de contraindre suffisamment les modèles, indiquant un besoin pour une nouvelle
génération de polarimètres gamma.

Après avoir exposé quelques éléments de contexte et de méthode dans le chapitre 2, je pré-
senterai dans le chapitre 3 un nouveau détecteur pour l’astronomie gamma, et dans le chapitre 4
le prototype de télescope et polarimètre Compton mis au point pendant cette thèse. Enfin, dans
le chapitre 5, je décrirai la conception et les performances attendues pour le polarimètre déve-
loppé dans le cadre du projet COMCUBE.
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Chapitre 2

Astronomie gamma au MeV

La bande d’énergie autour du MeV (entre typiquement 100 keV et 10 MeV) est très large-
ment sous-observée malgré les nombreuses thématiques scientifiques qui s’y rattachent. En
effet, à côté des émissions à spectre continu associées à des particules accélérées dans des
ondes de choc (dont les sursauts gamma, développés au chapitre 1, sont un exemple), c’est
dans cette gamme d’énergie que l’on observe les raies nucléaires, dont l’observation donne des
informations de manière très directe sur les sites astrophysiques des différents processus de
nucléosynthèse.

Ce manque d’observations est dû à des contraintes fondamentales, puisque la section ef-
ficace d’interaction rayonnement-matière atteint un minimum dans cette bande d’énergie, ce
qui rend ces rayons gamma intrinsèquement plus difficiles à détecter. Par ailleurs, l’interaction
dominante est la diffusion Compton, ce qui complique l’imagerie : puisque le rayon gamma
est diffusé, on ne connaît plus sa direction de propagation initiale. Pour faire une image, il
faut donc reconstruire la diffusion Compton (voir section 2.3). D’autres contraintes sont plu-
tôt d’ordre instrumentales : en effet, l’observation dans cette bande d’énergie se fait forcément
depuis un observatoire spatial soumis aux rayons cosmiques. Ces derniers interagissent direc-
tement avec les détecteurs, ou avec les matériaux passifs du satellite et les rendent radioactifs,
ce qui conduit à un fond instrumental important.

Dans ce chapitre, après avoir mentionné quelques questions scientifiques qui nécessitent
des observations dans ce domaine d’énergie, je présenterai brièvement les principaux modes
d’interaction rayonnement-matière en mettant l’accent sur la diffusion Compton. Je décrirai
ensuite le principe de fonctionnement d’un télescope Compton, avant de présenter le projet de
mission spatiale COMCUBE.

2.1 Bref historique et problématiques scientifiques

Le but de cette section est de donner un bref résumé des problématiques scientifiques ainsi
qu’un aperçu de quelques mission importantes pour l’observation dans cette bande d’énergie.

2.1.1 Problématiques scientifiques

Une liste non exhaustive des problématiques scientifiques liées à l’observation dans la
bande d’énergie du MeV et/ou dont la compréhension bénéficierait d’observations plus pré-
cises à cette énergie (voir e.g. [de Angelis et al., 2018] et les références qui y sont citées) com-
prend :
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— Les sursauts gamma. Cette problématique est développée dans le chapitre 1 ;
— Les noyaux actifs de galaxie. Ils sont constitués d’un trou noir supermassif au centre

d’une galaxie, lequel peut accréter de la matière et générer des jets relativistes. Ils pré-
sentent un pic d’émission à haute énergie, autour de 100 MeV, dont l’aile à basse énergie
est mal connue. Des observations résolues en temps permettraient de mieux contraindre
les modéles et processus d’émission ;

— Les binaires X. Elles sont constituées d’un trou noir stellaire ou d’une étoile à neutrons
qui accrète la matière d’une étoile compagnon. Elles émettent principalement des rayons
X, avec une queue en forme de loi de puissance à haute énergie jusqu’au MeV, que l’on
associe généralement à un jet astrophysique. Mais le lien entre accrétion, chauffage et
émission de jets est encore mal connu. Des observations plus détaillées au MeV permet-
traient de mieux contraindre les processus d’émission et la physique de ces objets ;

— Les pulsars. Il s’agit d’étoiles à neutrons magnétisées, avec une période de rotation al-
lant de la milliseconde à plusieurs secondes, et qui peuvent être entourées d’une né-
buleuse de vent de pulsar. Leur spectre comprend une composante de rayonnement
synchrotron, qui présente un maximum autour du MeV, et une composante de rayon-
nement Compton inverse détectée jusqu’au TeV. Des observations spectrales détaillées
et résolues en temps permettraient de mieux comprendre la physique de ces objets, et
d’observer la transition entre les deux processus de rayonnement. Elle permettraient
également de mieux contraindre la capacité de ces objets à accélérer des particules. En-
fin, des mesures de polarisation permettraient de mieux cerner la géométrie du champ
électro-magnétique autour de ces objets ;

— Les positrons galactiques. L’annihilation de positrons avec des électrons génère une
émission gamma à 511 keV, observée dès les années 70. Cette émission est concen-
trée vers le bulbe et le disque galactique. Elle est généréé par des positrons injectés
de manière continue dans le milieu interstellaire. Bien que de nombreuses sources et
mécanismes aient été proposés pour expliquer ces observations, l’origine de ces posi-
trons n’est pas encore connue avec certitude. Des observations spectrales précises et des
images détaillées de cette émission permettront de mieux connaître les régions de la Ga-
laxie où cette annihilation se produit et de chercher des sources ponctuelles de positrons.

— Les rayons cosmiques. Ce sont des noyaux atomiques, principalement des protons, se
propageant dans la Galaxie avec des énergies variant de quelques MeV à 1021 eV. Ceux
de basse énergie (. 1 GeV/nucléon) peuvent interagir avec le milieu interstellaire et don-
ner lieu à l’émission de raies de désexcitation nucléaire des atomes les plus abondants :
12C (4.4 MeV), 16O (6.1 MeV), 20Ne, 24Mg, 28Si et 56Fe. L’observation de telles raies serait
un moyen unique de sonder la composition et le flux de ces rayons cosmiques ;

— Les novae. Ce sont des systèmes stellaires doubles dans lesquels une naine blanche ac-
crète la matière riche en hydrogène de son étoile compagnon. Lorsque suffisamment
de matière a été accrétée, un processus thermonucléaire fulgurant éjecte des éléments
radioactifs dans le milieu interstellaire, participant à son enrichissement en métaux (élé-
ments de numéro atomique Z > 2). La quantité de matériaux éjectée peut être tracée à
l’aide de l’observation de la décroissance du 7Be (478 keV) ou du 22Na (1275 keV) afin de
mieux comprendre le rôle de ces objets dans l’évolution chimique de la Galaxie.

— Les supernovae thermonucléaires. Elles résultent de l’explosion thermonucléaire d’une
naine blanche lorsqu’elle dépasse la masse de Chandrasekhar. Ces évènements sont les
principales sources d’injection dans le milieu interstellaire des éléments du pic du fer,
et sont également utilisés comme chandelles standards pour la cosmologie. Mais les
processus exacts à l’origine de l’explosion et ceux mis en jeu dans son développement
sont encore mal connus. L’observation de raies de désexcitation nucléaire de la chaine
de décroissance du 56Ni (158 keV et 812 keV pour le 56Co∗, puis 847 keV et 1238 keV pour
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le 56Fe∗) permettrait de mieux comprendre ces phénomènes ;
— Les supernovae gravitationnelles. Elles résultent de l’explosion d’une étoile massive

(& 8 M�). Mais le cœur du phénomène, qui implique l’hydrodynamique, la physique
des chocs, la physique nucléaire, des neutrinos et la relativité générale entre autres, est
très difficile à modéliser. L’observation de chaînes de décroissance nucléaires sur des
échelle de temps courtes (de la journée au mois pour le 56Ni et le 57Ni), moyenne (60 ans
pour le 44Ti) et longue (de l’ordre du million d’années pour le 26Al et le 60Fe) permettrait
de mieux comprendre ces phénomènes et leur rôle dans l’enrichissement en métaux de
la Galaxie ;

— Les éruptions solaires. Ce sont des émissions très intenses de lumière durant de
quelques minutes à quelques heures, parfois associées à des éjections de masse coronale.
Leur spectre contient une composante continue associée à un rayonnement de freinage
d’électrons, ainsi que des raies nucléaires et une composante de décroissance de pions,
indiquant que des particules (électrons, protons, ions) sont accélérées. Mais le processus
d’accélération est encore mal compris. Une étude détaillée du spectre dans le domaine
du MeV permettrait de mieux connaître les milieux où les ions accélérés se propagent ;

— Les flashs gamma terrestres. Ce sont des émissions de rayons gamma énergétiques (jus-
qu’à quelques dizaines de MeV), brèves (de quelques dizaines de µs à quelques millise-
condes) et très intenses, corrélées à l’activité orageuse. Ils se produisent dans la partie
haute des cumulo-nimbus (12 − 15 km d’altitude). Une hypothèse est que des électrons
libres sont accélérés par de forts champs électriques et émettent un rayonnement de frei-
nage dans la haute atmosphère. Un grand nombre d’observations et de localisations de
tels évènements permettrait de mieux contraindre cette hypothèse ;

— La physique fondamentale. L’astronomie gamma au MeV est également un domaine
privilégié pour étudier certaines questions de physique fondamentale (comme la viola-
tion de l’invariance de Lorentz, mentionnées dans la section 1.4) et pour rechercher des
signaux produits par des trous noirs primordiaux ou de la matière noire légère.

2.1.2 Principaux instruments

Les instruments utilisés pour observer dans la bande d’énergie autour du MeV peuvent
être classés en trois grandes catégories : les télescopes à masque codé, les télescopes Comp-
ton et les lentilles gamma. Dans un télescope à masque codé, un plan de détection est placé
derrière un masque constitué de parties transparentes et de parties opaques au rayonnement
étudié. Le plan de détection mesure donc l’ombre projetée du masque, ce qui permet de retrou-
ver la direction de la source. Les instruments de ce type peuvent avoir un grand champ de vue
et/ou une bonne résolution angulaire. Les télescopes Compton sont présentés en détail dans la
section 2.3. Ils présentent un très grand champ de vue et une bande d’énergie observable im-
portante, mais leur résolution angulaire est limitée. Les lentilles gamma utilisent la diffraction
de Laue dans des cristaux arrangés en cercles concentriques pour imiter le fonctionement d’une
lentille optique. Elles ont un champ de vue et une bande d’énergie observable très faibles, mais
une excellente résolution angulaire.

Ces instruments peuvent utiliser différents types de détecteurs, dont les trois plus courants
sont : les détecteurs à scintillation, dont un exemple est discuté au chapitre 3, qui utilisent un
matériau convertissant l’énergie déposée par un rayon gamma en lumière optique ; les détec-
teurs à semi-conducteurs, généralement en germanium, silicium (cf. section 4.1.1), ou tellurure
de cadmium, qui convertissent l’énergie déposée en signal électrique ; les chambres à dérive
(ou TPC pour "Time Projection Chamber"), qui détectent l’ionisation d’un gaz ou d’un liquide.

25



Astronomie gamma au MeV

Dans cette section, je vais présenter les instruments les plus pertinents pour les problèma-
tiques évoquées à la section 2.1.1, ainsi que quelques-un de leurs résultats les plus importants.

2.1.2.1 CGRO/COMPTEL

CGRO (Compton gamma-ray observatory) est un observatoire spatial mis en orbite ter-
restre basse par la navette spatiale Atlantis lors de la mission STS-37 en avril 1991, et désorbité
lors d’une rentrée atmosphérique controllée le 4 juin 2000. Cet observatoire comportait quatre
instruments scientifiques, tous dédiés à l’étude des rayons gamma dans différentes bandes
d’énergie : OSSE, un spectromètre sensible entre 100 keV et 10 MeV, BATSE, un ensemble de
huit détecteurs dédiés à l’observation des sursauts gamma, sensible entre 20 keV et 1 MeV,
COMPTEL, un télescope Compton sensible entre 1 MeV et 30 MeV, et EGRET, un télescope
utilisant la production de paires, sensible entre 20 MeV et 10 GeV.

COMPTEL [Schoenfelder et al., 1993] est le premier télescope Compton mis en orbite. Un
schéma de l’instrument est reproduit sur la figure 2.1. Il est constitué de deux étages qui sont
utilisés en coïncidence pour faire de l’imagerie Compton (la technique est décrite dans la sec-
tion 2.3.1). Le premier étage est constitué de sept cellules de 28 cm de diamètre et 8.5 cm de
profondeur, remplies de scintillateur liquide NE 213A et lues par le côté par huit tubes pho-
tomultiplicateurs. Le second étage est constitué de quatorze modules cylindriques de 28.2 cm
de diamètre et 7.5 cm de profondeur, utilisant un cristal scintillant en NaI(Tl) lu par en-dessous
par sept tubes photomultiplicateurs.

COMPTEL a fourni les premières cartes de tout le ciel dans la bande d’énergie 1− 30 MeV,
ainsi qu’un catalogue de 32 sources, parmi lesquelles on trouve des pulsars et dix noyaux actifs
de galaxie. Parmi les principaux résultats obtenus, on peut citer l’observation de raies associées
à des processus de nucléosynthèse, comme la raie à 1.809 MeV du 26Al ou la raie à 1.156 MeV is-
sue de la chaine de décroissance du 44Ti [Schoenfelder et al., 1996]. Il a aussi permis la détection
de 31 sursauts gamma.

2.1.2.2 INTEGRAL/SPI

INTEGRAL (International gamma-ray astrophysics laboratory) est un observatoire spatial
européen mis sur une orbite terrestre fortement elliptique par un lanceur russe Proton le 17
octobre 2002. Il comporte quatre instruments co-alignés [Winkler et al., 2003] : L’imageur IBIS,
sensible entre 12 keV et 10 MeV avec une résolution angulaire de 12 ′ FWHM, le spectromètre
SPI, sensible entre 20 keV et 8 MeV avec une résolution angulaire de 2.5 ° FWHM, deux téles-
copes JEM-X sensibles entre 4 keV et 35 keV avec une résolution angulaire de 3 ′ FWHM, et
l’OMC, un télescope optique. Les trois premiers instruments sont des instruments à masque
codé.

Le spectromètre SPI [Vedrenne et al., 2003] est constitué de 19 détecteurs en germanium
(HPGe) hexagonaux, d’environ 3.2 cm de côté et 7 cm de hauteur. Ils sont maintenus entre 85 K
et 90 K par quatre machines de Stirling, et ont une résolution en énergie excellente (2.5 keV
à 1.3 MeV). Ils sont entourés d’un bouclier anti-coïncidence actif en germanate de bismuth
(BGO), qui peut être utilisé indépendamment pour détecter des sursauts gamma en tirant parti
de sa bonne couverture de tout le ciel, avec une fraction de ciel occultée par la Terre généra-
lement très faible grâce à l’orbite fortement elliptique. L’imagerie est effectuée à l’aide d’un
masque codé situé 1.7 m au-dessus des détecteurs. Les éléments opaques du masque codé, qui
sont réalisés en alliage de tungstène, sont de la même forme hexagonale que les détecteurs en
germanium et mesurent 3 cm de hauteur.
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FIGURE 2.1 – Schéma de COMPTEL. (A) Boucliers anti-coïncidences actifs (deux dômes par
étage). (B) Scintillateurs liquides du premier étage. (C) Chambres d’expansion (D) Tubes photo-
multiplicateurs utilisés pour la lecture des bouclier anti-coïncidences actifs. (E) Plaque en sand-
wich (F) Scintillateurs utilisés pour le deuxième étage

Parmi les résultats obtenus avec SPI, on peut citer brièvement la première carte de tout
le ciel dans la raie à 511 keV associée à l’annihilation électron-positron [Knödlseder et al.,
2005] [Weidenspointner et al., 2006], permettant de mieux connaître la répartition des positrons
galactiques [Weidenspointner et al., 2008]. De plus, SPI a observé le profil de la raie à 1.809 MeV
du 26Al et son élargissement intrinsèque [Diehl et al., 2006a] [Diehl et al., 2006b], et a détecté les
raies gamma du 60Fe qui provient probablement de supernovae gravitationnelles [Harris et al.,
2005] [Wang et al., 2007]. Il a également permis de mieux comprendre la composante continue
du spectre du rayonnement diffus galactique [Bouchet et al., 2011]. On peut aussi mentionner
l’observation de la supernova thermonucléaire SN2014J dans la galaxie M82 et la détection des
raies de décroissance du 56Ni et du 56Co, indiquant que la symmétrie sphérique de l’explosion
pourrait être moindre qu’attendue [Diehl et al., 2015]. Finalement, le bouclier anti-coïncidences
de SPI a détecté le sursaut gamma GRB170817A en coïncidence avec l’évènement ondes gra-
vitationnelles GW170817 issu de la coalescence de deux étoiles à neutrons, ouvrant l’ère de
l’astronomie multi-messagers [Abbott et al., 2017].
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2.1.2.3 COSI

COSI a été sélectionné pendant l’écriture de ce manuscript par la NASA dans le cadre de son
programme "Astrophysics Explorers". Son lancement est prévu en 2026. Il s’agit d’un télescope
Compton composé de plusieurs détecteurs en germanium à pistes. Cette sélection fait suite au
vol réussi de l’instrument sous ballon stratosphérique en 2016 [Kierans et al., 2016].

Ses principales missions sont la recherche de l’origine des positrons galactiques, la décou-
verte des sites de nucléosynthèse dans la galaxie, de nouvelles mesures de polarisation et la re-
cherche de contreparties électro-magnétiques aux évènements multi-messagers [Tomsick et al.,
2021].

2.1.2.4 Polarimètres

Comme noté à la section 2.1.1, il existe un certain nombre de problématiques scientifiques
pour lesquelles une mesure de la polarisation de l’émission gamma apporterait une bien
meilleure compréhension. Dans la gamme d’énergie du MeV, la source la plus lumineuse est la
nébuleuse du Crabe. C’est donc sur cette source que ce sont concentrés les mesures de polari-
sation.

La nébuleuse du Crabe est un rémanent de supernova, au sein duquel on trouve un pulsar
et une nébuleuse de vent de pulsar. Elle a été observée par le spectromètre SPI et l’imageur
IBIS d’INTEGRAL, qui ont tous les deux fournis des mesures de la polarisation de l’émission
gamma. Plus récemment, elle a été observée par PoGO, GRAPE et POLAR, trois polarimètres
Compton utilisant une matrice de scintillateurs. Un bilan des observations peut être trouvé
dans [Wasti, 2020], auquel il faut ajouter les observations de POLAR [Li et al., 2022]. Les frac-
tions de polarisation rapportées varient de 15 % à 95 %, et les angles de polarisation de 60 ° à
150 °, ce qui montre la difficulté de ces mesures.

On peut aussi noter une mesure de la polarisation de la binaire X Cygnus X-1 avec
IBIS [Laurent et al., 2011b].

2.2 Interactions rayonnement matière

Dans cette section, je vais présenter les trois principaux modes d’interaction rayonnement-
matière dans la bande d’énergie autour du MeV, que sont l’effet photoélectrique, la diffusion
Compton et la production de paires. Je donnerai ensuite quelques notions de spectroscopie
gamma utiles pour une meilleure compréhension de la suite de ce manuscript.

2.2.1 Effet photoélectrique

L’effet photoélectrique est l’interaction dominante entre un rayon gamma de basse énergie
et un électron. Dans ce cas, le rayon gamma est entièrement absorbé et son énergie E = hν
convertie en énergie cinétique. Lorsque l’électron est lié à un atome, l’énergie cinétique de
l’électron Ke se trouve réduite de son énergie de liaison Be, d’où Ke = hν − Be. Par ailleurs,
l’effet ne peut se produire que si l’énergie du rayonnement est supérieure à l’énergie de liaison
hν > Be. Be est typiquement de l’ordre de quelques électronvolts, mais peut valoir jusqu’à
quelques dizaines de keV pour les électrons de la couche K des atomes les plus lourds (88 keV
pour le plomb).
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FIGURE 2.2 – Section efficace d’interaction par effet photoélectrique dans deux matériaux : le
silicium (Si, pointillés) et le bromure de Cérium (CeBr3, trait plein) [Berger et al., 2010].

FIGURE 2.3 – Section efficace de production de paires dans deux matériaux : le silicium (Si,
pointillés) et le bromure de Cérium (CeBr3, trait plein) [Berger et al., 2010].

La section efficace d’interaction par effet photoélectrique est montrée sur la figure 2.2 pour
deux matériaux utilisés dans la suite. Elle augmente avec le numéro atomique moyen et dimi-
nue rapidement avec l’énergie σPE ∝ Zn

Eα avec n ∼ 4 et α ∼ 3. Les discontinuités correspondent
à certaines énergies de liaison atomique des électrons dans les matériaux considérés.

2.2.2 Production de paires

La production de paires est le processus dans lequel un photon de haute énergie inter-
agit avec une autre particule (généralement un noyau atomique) et produit une paire électron-
positron (ou paire e+− e−). L’énergie minimale pour que ce processus se produise est l’énergie
au repos de la paire e+ − e−, soit ≈ 1022 keV dans le cas d’une interaction avec un noyau
atomique. Le reste de l’énergie du photon incident est réparti entre l’électron, le positron et
la troisième particule. La section efficace d’interaction est montrée sur la figure 2.3 pour deux
matériaux dont sont constitués les détecteurs présentés plus tard. En première approximation,
elle croit comme Z2, où Z est le numéro atomique moyen du matériau.
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FIGURE 2.4 – Schéma d’une diffusion Compton sur un électron au repos.

2.2.3 Diffusion Compton

La diffusion Compton est une diffusion inélastique d’un rayon X ou gamma sur un élec-
tron, schématisée sur la figure 2.4. Dans ce cas, le photon incident, d’énergie Eγ , subit une
diffusion d’un angle θ sur l’électron auquel il communique une partie de son énergie. L’énergie
du photon diffusé est donc Eγ′ donnée par

Eγ′

Eγ
=

1

1 + α(1− cos θ)
, (2.1)

où α =
Eγ
mec2

et mec
2 ' 511 keV est la masse au repos de l’électron.

L’électron emporte donc une énergie Eγ − Eγ′ sous forme d’énergie cinétique. Il est appelé
"électron comptonisé".

On définit pour la suite

ε =
Eγ′

Eγ
. (2.2)

La figure 2.5 représente ε en fonction de l’angle de diffusion Compton. On peut noter sur
cette figure que la fraction de l’énergie du rayon gamma incident qui est emportée par le rayon
gamma diffusé (c’est-à-dire ε) est plus importante et moins variable pour les rayons gamma de
plus basse énergie. En effet, à 100 keV, ε > 0.7 quel que soit l’angle de diffusion.

Dans un matériau, la section efficace de diffusion Compton croit proportionnellement au
numéro atomiqueZ, ce qui est moins "rapide" que pour l’effet photoélectrique ou la production
de paires. Elle est donc favorisée dans les matériaux ayant un numéro atomique faible.

La section efficace différentielle de Klein-Nishina, qui décrit la diffusion Compton, est don-
née par

dσKN

dΩ
=
r2
eε

2

2
(ε+ ε−1 − sin2 θ) , (2.3)

où re ' 2.818× 10−13 cm est le rayon classique de l’électron et Ω l’angle solide.
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FIGURE 2.5 – Énergie relative du rayon gamma diffusé ε en fonction de l’angle de diffusion
Compton θ pour différentes énergies de rayon gamma incident Eγ = 100 keV à Eγ = 1270 keV.

FIGURE 2.6 – Section efficace de diffusion Compton (exprimée en 10−26 cm2) en fonction de
l’angle de diffusion Compton θ (°) pour différentes énergies de rayon gamma incident Eγ =
20 keV à Eγ = 1270 keV.

Une vision plus détaillée est donnée par la figure 2.6, où la section efficace d’interaction
Compton est représentée en fonction de l’angle de diffusion Compton. On remarque qu’à basse
énergie, la diffusion Compton tend vers une diffusion Thomson, puisque E → 0 ⇒ α → 0 ⇒
ε → 1 et que la section efficace différentielle est la même sous cette limite : dσT

dΩ = r2
e
2 (1 +

cos2 θ). En revanche, à haute énergie, le photon incident a une probabilité plus importante
d’être diffusé avec un angle θ faible, donc vers l’avant.

2.2.4 Considérations liées à la diffusion Compton en spectroscopie gamma

Lors de l’interaction d’un rayon gamma avec un détecteur, il se produit généralement l’un
des trois effets décrits. Ceux-ci vont générer ou accélérer des électrons (ou positrons), qui vont
perdre leur énergie cinétique en ionisant le matériau du détecteur. L’énergie mesurée corres-
pond à celle qui est déposée par ionisation.

Les sections efficaces des trois interactions ainsi que la section efficace totale sont représen-
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FIGURE 2.7 – Section efficace d’interraction rayonnement-matière et ses trois principales com-
posantes à haute énergie dans deux matériaux : le silicium (Si, à gauche) et le bromure de
Cérium (CeBr3, à droite) [Berger et al., 2010].

FIGURE 2.8 – Schéma de spectre gamma d’une source de 137Cs émettant des rayons gamma à
Eγ = 662 keV. Les trois marques sur l’axe x représentent, de gauche à droite, le pic de rétro-
diffusion, le front Compton et le pic de pleine énergie (parfois aussi appelé "pic photoélec-
trique").

tées pour les deux principaux matériaux des détecteurs utilisés dans ce travail, le silicium et le
CeBr3, sur la figure 2.7.

La figure 2.8 représente schématiquement le spectre gamma d’une source de 137Cs émettant
des photons de Eγ = 662 keV, mesuré avec un détecteur. On constate qu’en dehors des pho-
tons dont l’énergie est totalement mesurée (ce qui correspond au pic de pleine énergie, parfois
appelé "pic photoélectrique"), un grand nombre de photons est détecté dans le palier Compton,
ce qui correspond à une détection d’une partie seulement de leur énergie. Ces détections sont
dûes à l’interaction d’un photon par effet Compton dans le détecteur suivi de l’échappement
du photon diffusé.

Les importances relatives du palier Compton par rapport au pic de pleine énergie dépend
énormément de la taille physique et du matériau du détecteur, ainsi que de l’énergie du photon
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FIGURE 2.9 – Haut : Schéma d’un rayon gamma interagissant dans l’environnement du détec-
teur avant d’être détecté. Il sera comptabilisé dans le pic de rétro-diffusion. Bas : Schéma d’un
rayon gamma déposant toute son énergie dans un détecteur après une interaction Compton
puis une interaction photoélectrique (il sera donc comptabilisé dans le pic de pleine énergie).

incident. L’énergie mesurée dans le détecteur est Eγ − Eγ′ et dépend donc uniquement de Eγ
et de l’angle de diffusion Compton θ (pour une valeur de Eγ donnée, plus l’énergie mesurée
est importante plus le photon a été diffusé, voir équation 2.1). De plus, le palier Compton n’est
pas strictement plat. Comme montré sur la figure 2.5, tous les photons qui font une diffusion
Compton au-delà d’un certain angle θ & 130 ° déposent approximativement la même énergie,
ce qui conduit à la formation d’un pic appelé "Front Compton" au bout du palier Compton.
L’énergie à laquelle on attend le front Compton peut être calculée avec l’équation 2.1 comme
étant Eγ − Eγ′(θ ≈ 180 °), donné par

Eγ − Eγ′(θ = 180 °) =
2αEγ
1 + 2α

, (2.4)

où α est défini à l’équation 2.1.

Il faut ici insister sur deux cas particuliers d’interaction Compton, schématisés sur la fi-
gure 2.9 : Si une interaction Compton a lieu dans le détecteur, mais que le photon ne s’échappe
pas, il sera totalement absorbé et comptabilisé dans le pic de pleine énergie. Si un photon subit
une diffusion Compton dans l’environnement du détecteur avant d’être détecté, l’énergie me-
surée peut prendre toutes les valeur de Eγ′ . Mais de la même manière que les photons ayant
subit une diffusion de θ ≈ 180 ° dans le détecteur forment le front Compton, les photons ayant
subit une diffusion de θ ≈ 180 ° dans l’environnement forment un pic appelé "pic de rétro-
diffusion", dont l’énergie attendue est donnée par

Eγ′(θ = 180 °) =
Eγ

1 + 2α
. (2.5)

Il est important de préciser que les énergies calculées ici pour le front Compton et le pic de
rétro-diffusion sont calculées pour le cas limite θ = 180 °. Il s’agit donc de l’énergie maximum
du front Compton et minimum du pic de rétro-diffusion, et non pas de l’énergie des maxima
observables sur le spectre.
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FIGURE 2.10 – Évolution du front Compton et pic de rétro-diffusion avec l’énergie du pho-
ton incident. Gauche : énergie mesurée normalisée en fonction de l’énergie du photon gamma
incident. Droite : idem sauf que l’énergie mesurée n’est pas normalisée

La figure 2.10 représente l’évolution de l’énergie attendue pour le front Compton et le pic
de rétro-diffusion avec l’énergie du photon incident. On peut voir que pour des rayons gamma
incidents d’énergie Eγ < mec2

2 , le pic de rétro-diffusion se situe entre le front Compton et le
pic de pleine énergie. À haute énergie, l’énergie attendue pour le pic de rétro-diffusion tend
vers mec2

2 ≈ 255.5 keV. Finalement, on peut noter que les photons rétro-diffusés dans l’envi-
ronnement sont, du point de vue du détecteur, des photons incident d’énergie plus faible. Ils
sont théoriquement susceptibles de générer un front Compton associé et/ou un pic de rétro-
diffusion, bien que ces effets soient rarement visibles.

2.3 Télescope Compton

Un télescope Compton est un dispositif qui permet d’obtenir une image, dite image Comp-
ton, dans la gamme d’énergie du MeV. Le principe de fonctionnement de l’imagerie Compton,
qui permet également de déduire l’énergie des photons observés, est exposé dans une première
section. Je présenterai ensuite la méthode utilisée dans la suite de ce manuscript pour mesurer
la polarisation linéaire d’une source avec un télescope Compton.

2.3.1 Imagerie et spectroscopie Compton

L’imagerie Compton est basée sur la reconstruction de diffusions Compton. Elle a été pro-
posée pour la première fois dans [Schonfelder et al., 1973] et [Todd et al., 1974]. Dans un té-
lescope Compton avec calorimètre, tels que ceux discutés dans la suite, un photon subit une
diffusion Compton lors d’une première interaction avant d’être absorbé lors d’une deuxième
interaction. On considère le cas dans lequel les deux interactions ont eu lieu dans deux détec-
teurs différents. Le principe de fonctionnement du télescope Compton est alors illustré sur la
gauche de la figure 2.11.

On mesure les positions d’interaction r1 et r2 et l’énergie déposée E1 et E2 dans les deux
détecteurs D1 et D2, respectivement. La mesure des énergiesE1 etE2 donne l’angle de diffusion
Compton θ en inversant la formule 2.1, ce qui donne l’équation 2.6 (avec, par définition, Eγ =
E1 + E2 et Eγ′ = E2). On remarque par ailleurs qu’on en déduit l’énergie du photon incident

34



Télescope Compton

FIGURE 2.11 – Principe de fonctionnement de l’imagerie Compton. Gauche : pour un télescope
Compton classique. Droite : pour un télescope Compton avec suivi des électrons ("electron
tracking").

Eγ . Les deux positions d’interaction permettent de déterminer la direction du photon diffusé.
On contraint donc la direction du photon incident à un cône d’ouverture θ et dont l’axe de
révolution est la droite passant par les points r1 et r2. La mesure de plusieurs photons permet
de localiser la source, qui sera située à l’intersection de tous les cônes, comme montré sur la
gauche de la figure 2.12.

θ = arccos

[
1−mec

2

(
1

E2
− 1

E1 + E2

)]
(2.6)

Le cas décrit ci-dessus est bien sûr idéalisé. En pratique, il peut être difficile de déterminer
dans quel détecteur a eu lieu la première interaction, et il n’est jamais assuré que l’énergie
collectée par les détecteurs correspond à la totalité de l’énergie déposée.

On peut aussi noter que l’électron comptonisé dans le détecteur D1 n’est pas libre, mais lié
à un atome. Il n’est donc pas au repos, mais a un mouvement propre dont la direction ne peut
pas être déterminée. Cette incertitude est une limite fondamentale de résolution angulaire pour
les télescopes Compton [Zoglauer, 2006].

Le premier télescope Compton mis en orbite est l’instrument COMPTEL à bord du Comp-
ton Gamma-Ray Observatory (CGRO) [Schoenfelder et al., 1993]. Son fonctionnement est en
tout point similaire à un télescope Compton "classique", avec la spécificité que les détecteurs
choisis pour D1 et D2 étaient suffisamment rapides pour permettre une détermination élec-
tronique de l’ordre des interactions. Depuis, de nouveaux concepts ont été proposés suite à
ce retour d’expérience. Parmi les plus récents, on peut citer e-ASTROGAM [De Angelis et al.,
2017] et AMEGO [McEnery et al., 2019]. Ils présentent la particularité de remplacer le détecteur
D1 par un trajectographe, ce qui permet le suivi des électrons comptonisés ayant une énergie
cinétique suffisante. L’intérêt de suivre les électrons comptonisés est de permettre de mieux
contraindre la position de la source, sur un arc de cône, comme montré sur la figure 2.12. Cela
permet aussi de reconstruire des photons ayant généré une paire e+−e− dans le trajectographe,
comme montré sur la droite de la figure 2.11.
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FIGURE 2.12 – Exemples d’images Compton. Gauche : pour un télescope Compton classique.
Droite : pour un télescope Compton avec suivi des électrons ("electron tracking") [Zoglauer,
2006]

2.3.2 Polarimétrie Compton

La diffusion Compton est intrinsèquement sensible à la polarisation linéaire des photons
incidents. En effet, la section efficace différentielle de Klein-Nishina pour les photons polarisés
linéairement est donnée par

dσKN,pol

dΩ
=
r2
eε

2

2
(ε+ ε−1 − 2 sin2 θ cos2 η′) , (2.7)

où ε est défini à l’équation 2.2, Ω l’angle solide, et θ et η′ sont les angles de diffusion polaire (par
rapport à la direction de propagation du photon incident) et azimutal (par rapport à la direction
du champ électrique du photon incident), respectivement, comme montré sur la figure 2.13.

Afin de mesurer une fraction de polarisation Π, on considère ∀θ,Eγ la répartition des angles
η donnée par

P0(η) = dσKN
dΩ

∣∣∣
η′=η−η0

= r2
eε

2

2 (ε+ ε−1 − sin2 θ) ,

P1(η) =
dσKN,pol

dΩ

∣∣∣
η′=η−η0

= r2
eε

2

2 (ε+ ε−1 − 2 sin2 θ cos2(η − η0)) ,
(2.8)

où η′ est l’angle azimutal de diffusion Compton dans le référentiel du photon et η celui dans le
référentiel de l’instrument, et η0 est l’angle de polarization du rayonnement dans le référentiel
de l’instrument. On a considéré pour P0 la section efficace différentielle de Klein-Nishina pour
les photons non-polarisés et pour P1 celle pour les photons polarisés linéairement. En utilisant
2 cos2 x = 1 + cos(2x), on peut réécrire P1(η) comme

P1(η) =
r2
eε

2

2

[
ε+ ε−1 − sin2 θ − sin2 θ cos(2(η − η0))

]
= P0(η) [1− µ100 cos(2(η − η0))] ,

avec

µ100 =
sin2 θ

ε+ ε−1 − sin2 θ
. (2.9)
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FIGURE 2.13 – Définition des angles de diffusion Compton. θ est défini comme l’angle entre
l’axe z de propagation du photon incident et la direction de propagation du photon diffusé.
η′ est défini comme l’angle entre la direction du champ électrique du photon incident et la
projection sur le plan xy de la direction de propagation du photon diffusé. On a η′ = η− η0, où
η0 est l’angle de polarisation.

Pour un rayonnement polarisé linéairement avec une fraction de polarisation Π, on attend
une modulation normalisée pΠ(η) des angles azimutaux de diffusion Compton η donnée par

pΠ(η) =
ΠP1(η) + (1−Π)P0(η)∫ 2π

0 ΠP1(η) + (1−Π)P0(η)dη
=

1

2π
[1− µ100Π cos(2(η − η0))] , (2.10)

où µ100 est l’amplitude de la modulation attendue pour une source polarisée linéairement à
100 %. µ100 dépend de l’énergie ainsi que de l’angle de diffusion Compton, mais aussi du dis-
positif expérimental, c’est-à-dire de la géométrie du télescope Compton. Pour un dispositif
expérimental idéal, µ100 est donné par l’équation 2.9. La figure 2.14 représente ce µ100 maximal
théorique.

En pratique, la distribution des angles azimutaux de diffusion Compton η présentera donc
une modulation sinusoïdale donnée par l’équation 2.10, dont l’amplitude est µ100Π, proportio-
nelle à la fraction de polarisation Π, et dont la phase donne l’angle de polarisation η0. Afin d’ex-
traire ces deux grandeurs d’un jeu de données, on ajuste la fonction pΠ(η) à la distribution des
angles azimutaux de diffusion Compton, où Π et η0 sont les paramètres libres de l’ajustement.
Dans la suite, on appelle "polarigramme" cette distribution. Un exemple de polarigramme est
montré sur la figure 2.15.

Pour cette méthode, la sensibilité à la polarisation peut s’écrire en comparant la variation
poissonnienne du taux de comptage total (source et fond) à l’amplitude de la variation atten-
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FIGURE 2.14 – µ100 maximal théorique en fonction de θ et de l’énergie, donné par l’équation 2.9.

FIGURE 2.15 – Exemple de polarigramme annoté. La distribution des angles azimutaux de dif-
fusion Compton est représentée en vert et l’ajustement de pΠ(η) en rouge. η0 ≡ ϕ0 représente
l’angle de polarisation et µ100Π = A

B .

due. La fraction de polarisation minimum détectable, appelée "MDP" pour "minimum detec-
table polarization", est donnée par

MDP =
nσ
√
S +B

µ100S
, (2.11)

où S est le nombre de photons de la source qui ont été détectés, B le nombre de photons
attribués au fond et nσ = 4.29 pour un intervalle de confiance à 99 % [Weisskopf et al., 2006].

Toutefois, cela suppose que le fond est parfaitement connu et soustrait (puisqu’on ne consi-
dère ici que sa variation poissonnienne). Cela suppose aussi que les divers effets systématiques,
parmi lesquels on peut mentionner les effets de la géométrie du télescope et de l’incidence de la

38



Le projet de mission spatiale COMCUBE

FIGURE 2.16 – Exemple de distribution d’angles azimutaux de diffusion Compton pour une
source non polarisée (effets géométriques). Cette distribution représente Sg(η) avec les nota-
tions de l’équation 2.12.

source (pour une liste plus complète et illustrée, voir e.g. [Lei et al., 1997]), sont connus et corri-
gés. En pratique, on peut modéliser la distribution des angles azimutaux de diffusion Compton
d’un jeu réaliste de données par

PΠ(η) = Sg(η)pΠ(η) +Bf(η) , (2.12)

où g(η) représente les effets systématiques, f(η) le fond, et S et B le nombre de photons attri-
bués à la source et au fond, respectivement. La figure 2.16 représente un exemple de Sg(η). Il
peut arriver que les effets systématiques aient une amplitude supérieure à la modulation atten-
due pour une source 100 % polarisée (i.e. maxη(g)

g > µ100, où g est la moyenne de g). C’est pour-

quoi en pratique on ajuste pΠ(η) à la distribution corrigée PΠ(η)−Bf(η)
P0(η)−Bf(η) . Sauf précision contraire,

ce travail a été effectué pour tous les polarigrammes présentés dans ce manuscript.

Pour conclure, on peut noter que cette méthode de mesure de la polarisation n’utilise qu’un
paramètre de la diffusion Compton, l’angle azimutal. Une méthode basée sur un calcul de
maximum de vraisemblance (décrite et utilisée dans e.g. [Lowell et al., 2017]) permet d’utiliser
les autres grandeurs mesurées comme l’énergie du photon incident ou l’angle de diffusion
Compton.

2.4 Le projet de mission spatiale COMCUBE

Les nano-satellites sont définis comme étant des satellites d’une masse inférieure à 20 kg,
ce qui leur permet d’être lancés à moindre coût. Aujourd’hui la majorité des nano-satellites
sont des CubeSats, c’est-à-dire qu’ils respectent un certain nombre de normes. Cela a permis
de standardiser certains composants des systèmes embarqués et des dispositifs de lancement.
Les CubeSats sont composés d’unités, parfois appelées "U", d’une taille maximum de 10× 10×
10 cm3 et d’une masse maximum de 1.33 kg. Ces unités peuvent être combinées pour former
des satellites plus grands, de 1.5U, 2U, 3U, 6U ou même 12U.

De nombreux projets de missions spatiales ont vu le jour à la fin des années 2010 visant
à détecter des sursauts gamma à l’aide d’un ou plusieurs CubeSats équipés de détecteurs de
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rayons X/gamma, principalement des détecteurs à scintillation. Cette approche permet d’ob-
server tout le ciel avec une bonne sensibilité et à moindre coût. De plus, ce système de détection
est modulaire et très redondant, ce qui le rend résistant au disfonctionnement d’un satellite.
Cette approche permet également de localiser rapidement les sursauts gamma par triangula-
tion, en comparant pour chaque paire de satellite le temps d’arrivée du sursaut gamma.

Parmi ces projets, on peut citer :
— CAMELOT [Werner et al., 2018], un projet de constellation de 9 CubeSats embarquant

chacun deux scintillateurs rectangulaires en CsI, disposés sur deux côtés du satellite.
GRBalpha est un démonstrateur technique du détecteur qui sera utilisé dans CAME-
LOT. Il a été mis en orbite le 22 mars 2021, et a déjà détecté plusieurs sursauts gamma ;

— BurstCube [Smith, 2019], un projet de constellation dont le lancement du premier Cu-
beSat est prévu fin 2022-début 2023 depuis l’ISS. Chaque CubeSat embarquera quatre
scintillateurs cylindriques en CsI lus par des matrices de SiPMs ;

— GRID [Wen et al., 2019], un projet de constellation dont les deux premiers CubeSats ont
été mis en orbite en 2018 et en 2020. Chaque CubeSat embarque quatre scintillateurs en
GAGG :Ce lus par des matrices de SiPMs ;

— HERMES [Fuschino et al., 2019], un projet de constellation comportant trois, puis
neuf puis un très grand nombre de CubeSats. Ils embarqueront un détecteur mixte
X/gamma utilisant une matrice de cristaux de GAGG :Ce, chacun couplé à un détecteur
à dérive en silicium, qui peut être utilisé directement pour détecter les rayons X ou pour
collecter la lumière de scintillation du cristal.

COMCUBE est un projet de mission spatiale visant à mettre en orbite terrestre basse une
constellation de CubeSats. Ce projet est issu de la collaboration de plusieurs laboratoires fran-
çais (IJCLab, CEA-IRFU, IRAP) et européens (INFN (Rome), UCD (Dublin), Johannes Guten-
berg University (Mainz), LIP (Coimbra)). Il permettra de mesurer le spectre, la courbe de lu-
mière et de participer à la localisation rapide des sursauts gamma. De plus, son objectif prin-
cipal est d’ajouter à ces observations une mesure de la polarisation de l’émission prompte des
sursauts gamma les plus brillants. Cela fait de ce projet l’un des plus ambitieux pour cette
classe de satellites.

L’objectif scientifique de COMCUBE est de mesurer la polarisation de l’émission prompte
des sursauts gamma. Pour ce faire, chaque CubeSat embarquera un petit télescope Compton
optimisé pour la polarimétrie. Cet aspect est discuté au chapitre 5. Cet instrument s’appuie
sur les développements instrumentaux menés dans plusieurs laboratoires de la collaboration.
Il sera étalonné en détail au sol avant son lancement, en particulier pour mesurer au mieux
les effets systématiques qui pourraient contaminer les mesures de polarisation. Cette concep-
tion focalisée sur un objectif scientifique ambitieux permet d’envisager une mission avec des
performances de premier ordre pour un coût et un temps de développement réduit.

Cette mission est également un démonstateur technique des détecteurs qui sont envisagés
pour un observatoire Compton plus important. Elle permettra de tester en conditions réelles
des détecteurs en silicium à pistes du même type que ceux envisagés pour un grand observa-
toire spatial au MeV, ainsi que leur électronique de lecture à bas bruit. Elle permettra égale-
ment de vérifier dans un environnement spatial les performances attendues des détecteurs à
scintillateurs de nouvelle génération, comme le CeBr3 (un détecteur de ce type est présenté au
chapitre 3), et des matrices de SiPM, qui pourraient remplacer les tubes photo-multiplicateurs
dans les applications spatiales en raison de leurs plus faibles encombrement et consommation
électrique.

Le projet COMCUBE s’est concrétisé au début de l’année 2020, plus d’un an après le début
de ma thèse. Il a bénéficé des développements instrumentaux menés depuis 2017 au CSNSM
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et à l’IPN, puis à IJCLab 1, sur le projet ComptonCAM de caméra Compton portative pour le
démantèlement de sites nucléaires [Tatischeff et al., 2019], projet qui s’appuie lui-même sur
les développements instrumentaux menés auparavant dans le cadre d’un projet d’observatoire
gamma au MeV comme e-ASTROGAM [De Angelis et al., 2017]. Le début de mon travail de
thèse, présenté au chapitre 3, a consisté à développer un détecteur utilisé dans COMCUBE,
mais qui était prévu originellement pour faire partie du calorimètre d’e-ASTROGAM, et qui
est utilisé dans ComptonCAM. La mise au point d’un petit télescope Compton, présentée au
chapitre 4, s’inscrit précisément dans le déroulement du projet ComptonCAM. Elle s’est dé-
roulée en parallèle des simulations discutées au chapitre 5. On peut finalement noter qu’un
instrument Compton compact de ce type pourrait être utilisé à des fins de diagnostic ou de
contrôle dans le cadre de certains traitements médicaux.

Conclusion

Bien que sous-observée, la gamme d’énergie du MeV en astronomie est un domaine très
riche. En dehors des sursauts gamma, on peut y trouver de nombreux autres phénomènes
liés à des objets compacts, mais aussi des processus de nucléosynthèse et d’enrichissement du
milieu interstellaire en métaux.

Un télescope Compton est un instrument qui permet d’obtenir une image dans la gamme
d’énergie du MeV, mais permet également d’obtenir un spectre et une mesure de polarisation.
La suite de ce manuscript se concentrera dans le chapitre 3 sur la mise au point d’un nouveau
type de détecteur pour l’imagerie et la polarimètrie Compton, qui sera utilisé dans le proto-
type de télescope Compton présenté au chapitre 4. Enfin, le chapitre 5 présentera la conception
du télescope Compton embarqué dans COMCUBE et les premières estimations de ses perfor-
mances.

1. IJCLab est issu de la fusion, au premier janvier 2020, du CSNSM, de l’IPN, du LAL, de l’IMNC et du LPT.
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Chapitre 3

Un nouveau détecteur pour l’imagerie
et la polarimétrie Compton

Dans ce chapitre, je présente les développements que j’ai réalisés sur un nouveau type de
détecteur sensible à la position d’interaction avec un rayon gamma. Ce détecteur sera souvent
appelé dans la suite "module calorimètre" ou simplement "module". Le module calorimètre
décrit dans ce chapitre constitue une pièce centrale du prototype de télescope et polarimètre
Compton décrit au chapitre 4, et ses propriétés et performances sont utilisées dans les simula-
tions décrites au chapitre 5.

Les modules calorimètres constituent l’étage inférieur du télescope Compton, chargé d’ab-
sorber le rayon gamma diffusé. Chaque module est constitué d’un cristal scintillant monoli-
thique couplé optiquement à un détecteur de lumière pixellisé. Pour être utilisé dans un téles-
cope Compton, chaque module doit pouvoir déterminer l’énergie déposée et la position d’in-
teraction des rayons gamma ayant interagit dans le cristal scintillant. La précision avec laquelle
ces deux grandeurs peuvent être mesurées va avoir un effet direct sur la qualité des images,
spectres et mesures de polarisation obtenues avec le télescope Compton.

Dans une première partie, je vais présenter le module calorimètre ainsi que le dispositif
expérimental utilisé pour caractériser sa résolution en énergie et en position. Je vais ensuite dé-
crire la procédure de détermination de l’énergie, et enfin la méthode permettant de déterminer
la position d’interaction utilisant un réseau de neurones artificiels.

Les principaux résultats de ce chapitre ont été publiés dans l’article [Laviron et al., 2021].

3.1 Description des modules testés

Le module que j’ai étudié repose sur un cristal scintillant de CeBr3 de 51 × 51 × 10 mm3.
Ce matériau a été choisi parce qu’il est assez dense (5.2 g.cm−3), qu’il présente un rendement
lumineux élevé (≈ 45 photons.keV−1) et que sa radioactivité interne est très faible. En revanche,
ce matériau est hygroscopique, c’est-à-dire qu’il peut absorber l’humidité de l’air. Lorsque cela
se produit, le cristal se dissout dans l’humidité absorbée, et le détecteur est donc détruit. Pour
éviter que cela ne se produise, le cristal est intégré dans un boîtier en aluminium étanche fermé
par une face de quartz et rempli d’un gaz inerte par le fabricant, ici Scionix. On appellera dans
la suite la "face d’entrée" du cristal ou du détecteur le côté carré opposé à la vitre en quartz. Sur
cette face, l’aluminium ne mesure que 0.5 mm d’épaisseur, pour être aussi transparent que pos-
sible aux rayons gamma. Sur les quatre petites faces, l’aluminium mesure 6.5 mm d’épaisseur.
On peut voir cet assemblage sur la gauche de l’image 3.1.



Un nouveau détecteur pour l’imagerie et la polarimétrie Compton

FIGURE 3.1 – Photographie des composants d’un module calorimètre démonté. De gauche à
droite : le cristal de CeBr3 dans son boîtier étanche, le tube photomultiplicateur multi-anode
(MAPMT) et l’électronique de lecture ROSMAP. Le volume sensible au rayonnement gamma
(le cristal) mesure 51× 51× 10 mm3

Lorsqu’un rayonnement ionisant interagit avec le cristal scintillant, ce dernier émet de la lu-
mière de scintillation dans l’UV proche, autour de 350 nm. Cette lumière est émise de manière
isotrope le long du parcours des particules chargées ionisantes circulant dans le cristal. Dans le
cas des rayons gamma, elle est émise par le ou les électrons accélérés par interaction Compton
ou photoélectrique avec le photon ionisant, ou par la paire électron-positron générée par inter-
action avec un noyau. Afin de collecter cette lumière, ce scintillateur est couplé optiquement à
la plaque de quartz, elle-même couplée à un tube photomultiplicateur multi-anode (MAPMT)
par de la graisse optique. Les cinq autres faces du cristal sont enveloppées d’un matériau qui
diffuse la lumière de scincillation.

Le photomultiplicateur utilisé est un H12700A fabriqué par Hamamatsu (au centre de
l’image 3.1). Il mesure 52 mm de côté, la photocathode mesure 48.5 × 48.5 mm2 et est en bial-
kali, sensible de 650 nm à 300 nm. Il est composé de 8 × 8 voies de 6 × 6 mm2, sauf les voies
du bord qui mesurent 6.25 mm de large. En règle générale, nous avons utilisé une tension de
polarisation du photomultiplicateur de 1000 V.

Le MAPMT est connecté à une électronique de lecture spécifique ROSMAP (à droite de
l’image 3.1) développée par l’entreprise Ideas (Norvège). Celle-ci amplifie et numérise les si-
gnaux des 64 voies lorsqu’une particule ou un rayonnement dépose suffisamment d’énergie
dans le cristal pour déclencher l’électronique.

Le principe de fonctionnement de ce détecteur est représentée sur la figure 3.2. Lorsqu’un
rayonnement interagit avec le cristal, le photodétecteur pixélisé mesure la distribution spatiale
de la lumière de scintillation. Cette distribution permet de déterminer la position d’interaction
du rayonnement en trois dimensions dans le volume du cristal. De plus, l’énergie déposée lors
d’une interaction est proportionnelle à la quantité de lumière de scintillation générée.

On appellera dans ce chapitre "évènement" cette interaction et les données résultantes. Un
exemple d’évènement est montré sur la figure 3.3. Les évènements détectés sont immédiate-
ment transmis par l’électronique ROSMAP via une interface réseau à un ordinateur exécutant
un programme d’acquisition.

Il existe actuellement 6 modules identiques, numérotés "prototype" pour le premier et 1
à 5 à partir du deuxième. Sauf précision contraire, les données et résultats présentés ont été
obtenus à partir de données du module "prototype". Les méthodes décrites dans la suite on été
appliquées par l’équipe aux cinq autres modules, et les résultats sont discutés en conclusion de
ce chapitre.
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FIGURE 3.2 – Schéma du principe de fonctionnement du module calorimètre. La lumière de
scintillation est représentée en bleu, le rayon gamma incident en rouge, et les limites du cristal
scintillant et des voies du MAPMT en noir. Gauche : le rayon gamma incident arrive de face,
perpendiculairement au plan xy. Droite : le rayon gamma incident arrive perpendiculairement
à l’axe z.

3.1.1 Description du banc de scan

Afin de pouvoir tester la capacité de notre détecteur à localiser la position d’interaction
d’un rayon gamma, un dispositif appelé "banc de scan" a été développé au CSNSM (avant la
création d’IJCLab). Il utilise une source radioactive collimatée pour générer un faisceau fin de
rayons gamma, afin de n’irradier qu’une position du détecteur. Cette position d’irradiation est
parfois appelée "position mécanique". Dans ce dispositif, la source et le collimateur sont fixes,

FIGURE 3.3 – Exemple d’évènement dans un module calorimètre. Les deux parties de la figure
montrent les même données, à gauche en perspective cavalière et à droite en dégradé de cou-
leurs. La quantité de lumière collectée sur chaque pixel est exprimée en ADC (unité de mesure
numérique). Le signe rouge dans la partie droite indique les coordonnées (x, y) connues de
l’interaction.
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FIGURE 3.4 – Photographie légendée du banc de scan automatisé avec la source de 137Cs et
son collimateur. La source est encadrée en orange, le collimateur en jaune, le cristal de CeBr3,
le MAPMT et le ROSMAP respectivement en violet, bleu et vert clair. Le boîtier de la carte
Arduino est encadré en vert foncé et le moteur pas-à-pas responsable du mouvement en y en
rose (celui en x est situé sous le boîtier et n’est donc pas visible sur cette photo). Le blindage en
plomb, qui est constitué de briques blanches et grises, est entouré de noir.

et le module peut être déplacé pour irradier différentes positions sur toute la surface d’entrée
du scintillateur.

La photographie légendée sur la figure 3.4 permet de visualiser la position des différents
éléments discutés ci-après. Nous avons utilisé deux sources radioactives : une de 241Am émet-
tant des rayons gamma de 59.5 keV, et une de 137Cs émettant des rayons gamma de 662 keV.

La source d’241Am a une activité de 424 kBq et est collimatée par une rondelle de cuivre de
10 cm de diamètre extérieur, de 1 mm de diamètre intérieur et de 1 cm d’épaisseur.

La source de 137Cs a une activité de 15 MBq. Elle est maintenue dans un cylindre de 10 cm
de diamètre extérieur et de 1 cm de long, fabriqué en Densimet 185, un alliage contenant 97 %
de tungstène et d’une densité de 18.5. De cette manière, la partie radioactive des sources (qui
mesure 1 mm3) est au centre d’un cylindre de 10 cm de diamètre. Cet ensemble peut être placé
dans un collimateur constitué de dix cylindres de Densimet 185 de 10 cm de diamètre extérieur,
de 1 cm de diamètre intérieur et de 1 cm d’épaisseur, mis bout-à-bout. Derrière la source, pour
des raisons de radioprotection, un cylindre de 10 cm de diamètre extérieur et de 3 cm de long
limite l’irradiation de la pièce pendant les acquisitions. À l’intérieur de ce collimateur, on peut
placer différents cylindres de 10 cm de long, toujours en Densimet 185, permettant de varier
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FIGURE 3.5 – Reconstruction de la position de plusieurs rayons gamma (points bleus) du pic de
pleine énergie de la source de 137Cs, en utilisant le cylindre de Densimet 185 plein de 6 mm de
diamètre extérieur et les cales en acier. Les positions sont obtenues avec un réseau de neurones
artificiels préliminaire et présentent donc des aberrations discutées dans la section 3.3. On voit
le cercle correspondant aux rayons gamma qui ne sont pas absorbés par les cales en acier, qui
contient beaucoup plus d’évènements que la radioactivité ambiante.

le diamètre intérieur du collimateur. Les dimensions des plus utilisés sont récapitulés dans le
tableau 3.1.

Diamètre intérieur Diamètre extérieur
2 mm 10 mm

1.3 mm 8 mm
1 mm 6 mm

Plein (0 mm) 10 mm
Plein (0 mm) 6 mm

TABLE 3.1 – Liste des collimateurs disponibles pour la source de 137Cs.

Pour les cylindres mentionnés ci-dessus dont les diamètres extérieurs ne sont pas 10 mm, on
utilise des cales cylindriques, également en Densimet 185. En effet, les cales en acier précédem-
ment utilisées ne sont pas assez opaques au rayonnement gamma à 662 keV, comme on peut le
voir sur la figure 3.5, où l’on devine un cercle correspondant aux rayons gamma se propageant
à travers l’acier.

Le support pour le module calorimètre permet d’acueillir un module, qui peut être irradié
de face (comme dans la figure 3.2 à gauche) ou de profil (comme sur la figure 3.2 à droite et
sur la photo 3.4). Le support se déplace dans le plan perpendiculaire au faisceau de rayons
gamma collimatés. Il est entraîné par deux moteurs pas-à-pas qui entraînent des vis sans fin et
qui sont commandés par une carte Arduino, elle-même responsable de la communication avec
l’ordinateur d’acquisition via une connexion RS-232.

On peut utiliser d’autres sources qui ne peuvent pas être collimatées parce que leur zone
active est trop étendue ou parce que leur activité est trop faible. Le tableau 3.2 liste les sources
utilisées.
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FIGURE 3.6 – Carte de la transparence du détecteur, obtenue en scannant sa surface avec la
source de 241Am avec un pas de 1 mm. L’échelle de couleur représente le temps passé pour ac-
quérir 1000 évènements à chaque position mécanique (en secondes), elle est donc inversement
proportionnelle au taux de comptage.

Isotope Activité en 2019 Raies principales Collimation
241Am 424 kBq 59.5 keV oui
137Cs 15 MBq 662 keV oui
207Bi 37 kBq 570 keV et 1064 keV non
133Ba 2.4 MBq 80 keV et 356 keV non

TABLE 3.2 – Listes des sources radioactives disponibles.

3.1.2 Description des logiciels utilisés

Dans cette section je présente les programmes utilisés pour l’acquisition et l’analyse des
données. Le but de ces programmes est d’acquérir et de préparer les données en vue d’une
utilisation avec un réseau de neurones artificiels. Une description plus exhaustive est donnée
en annexe A.1.

Acquisition des données

L’acquisition de données avec le module calorimètre et le banc de scan se fait à l’aide d’un
logiciel developpé sous LabVIEW. Il permet de paramétrer l’électronique ROSMAP, de lire les
données et d’afficher un spectre ou les évènements en temps réel. Les données brutes peuvent
être enregistrées dans un fichier, dans un format ASCII ou binaire.

Un autre programme LabVIEW permet de contrôler le banc de scan. Il génère de la même
manière un fichier par position d’irradiation. L’ensemble des positions d’irradiation et le
nombre d’évènements à acquérir par position est défini en début d’acquisition. On appellera
"scan" l’ensemble des données acquises à toutes les positions d’irradiation.

Avant chaque acquisition de données, on procède à une mesure de la position du cristal
dans les coordonnées du banc de scan. Pour cela, on peut en faire une radioscopie complète,
en mesurant le taux de comptage à chaque position mécanique d’un scan complet en 2D avec
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un pas de 1 mm, comme montré sur la figure 3.6. Généralement, on se contentera de scanner
une ligne perpendiculaire à un bord du cristal avec un pas assez fin ( 6 1 mm ) pour localiser
ce bord. Cela permet aussi de s’assurer que le cristal mesure bien les dimensions spécifiées par
le fournisseur.

Analyse des données

J’ai entièrement développé la bibliothèque Python nnio.py (pour Neural Network Input-
Output), qui centralise toutes les fonctionnalités d’analyse et de visualisation des données que
j’ai utilisées. Elle permet entre autres de visualiser un spectre et d’y ajuster une fonction, de sé-
lectionner les évènements en fonction de leur énergie ou de plusieurs autres paramètres présen-
tés dans la suite de ce chapitre, ou de visualiser les évènements individuellement. Elle contient
également des fonctionnalités de visualisation des positions d’interaction reconstruites, et de
calcul de l’erreur commise par la reconstruction de la position.

J’ai aussi développé le programme nnfw.py (pour Neural Network FrameWork) en Py-
thon, qui me permet d’entraîner un ou plusieurs réseaux de neurones (voir section 3.3) et de
les utiliser pour reconstruire les positions d’interaction de rayons gamma dans le détecteur.

3.2 Détermination de l’énergie

La résolution en énergie ou résolution spectrale est une grandeur qui caractérise en spec-
trométrie l’erreur commise lors de la mesure de l’énergie déposée par une particule ou un
rayonnement dans un détecteur. Plus elle est faible, meilleur est le détecteur. Elle s’écrit :

R =
∆E

E
, (3.1)

où ∆E est la largeur à mi-hauteur d’une raie d’énergie E dans un spectre.

Pour un détecteur utilisant un scintillateur, cette grandeur est liée à la quantité de lumière
de scintillation détectée, et varie généralement avec l’énergie comme :

R(E) = R(662 keV)

√
662 keV

E
. (3.2)

Dans cette partie, je vais présenter la méthode initiale de mesure de l’énergie, les perfor-
mances obtenues et les corrections qu’il est possible d’apporter pour les améliorer.

3.2.1 Résolution spectrale initiale

La lumière de scintillation collectée sur chaque pixel est transformée en courant et amplifiée
dans le MAPMT, puis transformée en tension et amplifiée par le ROSMAP, et finalement codée
par un convertisseur analogique-numérique en un nombre. J’appellerai dans la suite "ADC"
l’unité de ce nombre.

Les grandeurs mentionnées ici sont proportionnelles. La somme de toutes les valeurs en
ADC des pixels d’un évènement est donc proportionnelle à la quantité de lumière détectée, et
donc à l’énergie déposée dans le détecteur. Cette première mesure de l’énergie déposée permet
de faire un spectre, montré sur la figure 3.7 pour une source de 137Cs émettant des rayons
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FIGURE 3.7 – Spectre initial d’une source de 137Cs émettant des rayons gamma de 662 keV.

FIGURE 3.8 – Zoom sur la raie à 662 keV d’une source de 137Cs. Gauche : éclairage uniforme.
Droite : source collimatée par le collimateur de 2 mm de diamètre et centrée en (0, 0).

gamma de 662 keV. L’énergie y est exprimée en ADC. On y voit le pic de pleine énergie autour
de 150 kADC, le front Compton vers 110 kADC et le pic de rétro-diffusion autour de 45 kADC.

La résolution spectrale obtenue est de 8.3 % à 662 keV. Cette valeur est beaucoup plus élevée
que les 4 % à 5 % attendus pour ce type de détecteur.

3.2.2 Les corrections possibles

La résolution spectrale de 8.3 % à 662 keV est obtenue en considérant une irradiation uni-
forme du détecteur. Cependant si l’on n’éclaire qu’une partie du cristal en utilisant une source
collimatée, la résolution spectrale est beaucoup plus faible, par exemple 4.2% sur la figure 3.8
à droite.

La résolution spectrale dégradée de 8.3 % à 662 keV s’explique par un décalage spectral
d’une même raie en fonction de la position d’irradiation, comme on peut le voir illustré sur

50



Détermination de l’énergie

FIGURE 3.9 – Gauche : spectres de la raie à 662 keV d’une source de 137Cs collimatée par le
collimateur de 2 mm en trois positions : (0, 0) mm au centre du cristal, (14, 14) mm à une position
intermédiaire et (22, 22) mm à une position proche d’un coin. Droite : représentation des trois
positions utilisées.

la figure 3.9. Ce décalage peut être quantifié en ajustant une gaussienne au pic de pleine éner-
gie du spectre obtenu à chaque position mécanique d’un scan. Le résultat est montré sur la
figure 3.10 à gauche pour deux énergies différentes.

La différence de gain entre les différentes anodes, montrée sur la figure 3.11, pourrait expli-
quer une partie de ces décalages, puisque ces gains peuvent varier d’un facteur deux. Mais cet
effet semble très minimal, comme on peut le constater dans la partie droite de la figure 3.10. On
constate que les gains ont une grande influence sur l’asymétrie spatiale de la réponse spectrale,
mais que l’amplitude des décalages mesurés est légèrement plus importante après correction
qu’avant. Dans la suite de ce chapitre, sauf précision contraire, cette correction de gain des
anodes ne sera pas appliquée.

Ces décalages peuvent être expliqués par une perte d’une partie des photons de scintilla-
tion à l’interface entre le cristal et le matériau diffusant : la quantité de lumière mesurée est plus
faible lorsque le faisceau irradie le cristal à proximité des bords et dans les coins, ce qui conduit
à une énergie reconstruite plus faible. Cette interprétation est corroborée par une dégradation
de la résolution spectrale à ces positions, visible sur la figure 3.9 pour la position à (22, 22) mm,
et qui est montrée de manière plus systématique sur la figure 3.12. On peut y voir que la réso-
lution du détecteur est bien meilleure au centre, et qu’elle varie de 4 % à plus de 6 % dans les
coins.

On peut noter que la forme de la raie du spectre initial n’est pas strictement gaussienne :
elle présente une queue à basse énergie, et cela s’explique à la fois par le décalage important
vers les basses énergies de l’énergie reconstruite à certaines positions, et par la dégradation de
la résolution spectrale à ces positions.

Puisque cet effet est connu et quantifié, on peut le corriger. Supposons que l’on connaisse la
position d’interaction d’un rayon gamma (ce qui est discuté dans la section 3.3). On choisit une
position mécanique de référence de manière à exprimer les décalages spectraux par rapport à
cette position. De cette manière, on peut appliquer à chaque évènement une correction mul-
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FIGURE 3.10 – Réponse spectrale relative du détecteur, donnée par un ajustement gaussien du
pic de pleine énergie, pour chaque position mécanique d’un scan de 25 × 25 positions mé-
canique espacées de 2 mm. Les énergies sont obtenues en ADC puis normalisées à la valeur
maximum. Haut : mesure à 662 keV avec une source de 137Cs. Bas : mesure à 59.5 keV avec une
source de 241Am. Gauche : avant correction de la non-uniformité du gain des anodes. Droite :
après correction.

FIGURE 3.11 – Gain relatif des anodes du MAPMT utilisé, normalisé à l’anode de plus haut
gain, exprimé en %. On constate des variations de gain pouvant aller jusqu’à un facteur 2.
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FIGURE 3.12 – Données issues d’un scan de 25 × 25 positions mécaniques espacées de 2 mm,
réalisé avec la source de 137Cs. Gauche : résolution spectrale du détecteur (exprimée en %),
donnée par un ajustement gaussien du pic de pleine énergie pour chaque position, en fonction
de la position mécanique. Droite : idem en ajustant la somme d’une gaussienne et d’une fonc-
tion linéaire représentant le fond issu de la radioactivité ambiante et des photons partiellement
absorbés.

tiplicative dépendant de la position d’interaction. Plus précisément, ce facteur de correction
s’exprime comme le rapport de la position du maximum d’une raie à la position mécanique de
référence sur la position du maximum d’une raie à la position mécanique la plus proche de la
position d’interaction du rayon gamma, comme exprimé par l’équation

Ec
m = Em ×

R(xref , yref)

R(x, y)
, (3.3)

où Em et Ec
m sont l’énergie mesurée et l’énergie mesurée après correction, respectivement, et

R(x, y) la réponse spectrale du détecteur telle que montrée sur la figure 3.10. On prend pour x
es y les valeurs disponibles les plus proches de la position reconstruite (on utilise les données
non-corrigées pour reconstruire la position, comme décrit dans la section 3.3.2 de ce chapitre).
Dans la suite, on utilise systématiquement les valeurs de R(x, y) évaluées à 662 keV.

Par ailleurs, cette correction permet aussi de corriger en partie de la non-uniformité du gain
des anodes. Pour l’expliquer, on peut faire un modèle simple de la manière dont la lumière de
scintillation se répartit sur la photocathode. Comme on peut le voir sur la figure 3.3, la lumière
de scintillation présente un pic proche de la position de première interaction, qui sera utilisé
dans la partie 3.3, et un fond à peu près uniforme issu de la diffusion de la lumière de scintilla-
tion sur les bords du cristal. La non-uniformité du gain des anodes n’a pas d’effet sur le fond
de lumière de scintillation, puisque celui-ci est uniforme en première approximation. Quant à
l’effet sur la contribution du pic, il est déjà pris en compte dans cette correction puisqu’il ne
dépend que de la position du pic. C’est d’ailleurs, selon ce modèle, uniquement l’effet du gain
des anodes sur le pic de lumière de scintillation que l’on voit en comparant les parties gauche
et droite de la figure 3.10.

On peut aussi expliquer sa faible importance en analysant la figure 3.3 : sur cet évènement,
le fond se situe à environ 2 kADC sur les 64 pixels et le pic à environ 5 kADC sur 4 pixels. Le
fond contribue donc pour environ 128 kADC et le pic pour environ 12 kADC, soit un peu moins
de 10 %.

On montre dans la figure 3.13 le résultat de la correction de l’énergie dépendant de la po-
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Énergie Résolution avant correction Résolution après correction
570 keV 8.3 % 4.8 %

662 keV 8.3 % 4.7 %

1064 keV 7.8 % 4.4 %

TABLE 3.3 – Résolutions spectrales obtenues après correction.

sition d’interaction, sur la raie à 662 keV du 137Cs ainsi que sur les raies à 570 keV et 1064 keV
du 207Bi. La reconstruction de la position d’interaction est présentée dans la section suivante.
Pour toutes ces corrections on a utilisé les facteurs correctifs obtenus à 662 keV. Les résultats
sont résumés dans le tableau 3.3.

On peut noter que ces valeurs ne suivent pas exactement l’équation 3.2 (donnant la réso-
lution spectrale en fonction de l’énergie), en particulier pour la raie à 1064 keV qui est moins
bien résolue qu’attendu. Cela peut être dû à la forme de la distribution de la lumière de scin-
tillation. À plus haute énergie, elle est plus étendue, ce qui rend la localisation de la position
d’interaction moins précise. Comme le facteur correctif dépend directement de cette position,
il est également déterminé moins précisément.
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FIGURE 3.13 – Gauche : spectre avant correction de la réponse du détecteur. Droite : après
correction. De haut en bas : pour la raie à 662 keV du 137Cs et pour les raies à 570 keV et 1064 keV
du 207Bi.
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3.3 Reconstruction de la position de première interaction

Dans cette partie, je vais présenter l’étude que j’ai menée sur l’optimisation de réseaux de
neurones artificiels pour déterminer la position de première interaction d’un rayon gamma
dans un module calorimètre. Cette technique de reconstruction de la position a déjà été utilisée
avec succès sur ces détecteurs [Gostojić et al., 2016], en utilisant essentiellement des données
issues de simulations. Le travail que j’ai réalisé vise à optimiser ces méthodes. Pour ce faire,
je me suis appuyé sur les données issues du banc de scan décrit au paragraphe 3.1.1. Il me
permet d’obtenir des évènements associés à une position d’irradiation dont deux coordonnées
sont connues : soit x et y, qui couvrent le plan de la photocathode du MAPMT, soit y et z.

Je commencerai par présenter succintement les réseaux de neurones artificiels utilisés. Je dé-
velopperai ensuite la reconstruction de la position d’interaction d’un évènement dans le plan
xy en commençant par présenter une méthode simple n’utilisant pas de réseau de neurones
artificiels, puis l’optimisation d’un réseau de neurones, avant d’introduire le concept de mor-
phologie d’un évènement. Je présenterai enfin la reconstruction de la profondeur d’interaction
(selon l’axe z) en commençant par expliquer le principe de cette mesure, avant d’optimiser un
autre réseau de neurones dédié à cette coordonnée.

3.3.1 Introduction aux réseaux de neurones artificiels

Un réseau de neurones artificiels est un ensemble d’algorithmes simples, appelés "neu-
rones", qui visent à imiter le fonctionnement d’un neurone biologique. Un neurone fait la
somme pondérée de plusieurs entrées scalaires et applique au résultat une fonction f : R 7→ R
qu’on appelle "fonction d’activation". Elle est en général choisie pour présenter une non-
linéarité. Ces neurones sont organisés en réseau, c’est-à-dire que les entrées de certains d’entre
eux sont les sorties d’autres neurones du même réseau de neurones. Un réseau de neurones est
donc une fonction non-linéaire qui à un certain nombre d’entrées, dans notre cas les valeurs des
pixels du MAPMT, fait correspondre un certain nombre de sorties, dans notre cas les coordon-
nées de la position d’interaction du rayon gamma. Les poids des neurones sont des paramètres
libres qui sont ajustés lors de l’entraînement du réseau de neurones.

Les réseaux de neurones utilisés ici sont des perceptrons multi-couches : les neurones sont
organisés en couches, qui sont exécutées séquentiellement, les résultats des neurones de la
couche c étant les entrées de ceux de la couche c + 1. On utilise des couches de neurones dites
denses, puisque chaque neurone de la couche c+ 1 utilise les résultats de tous les neurones de
la couche c, et a donc autant d’entrées qu’il y a de neurones dans la couche c. Un schéma de
principe d’un tel réseau de neurones est montré sur la figure 3.14. Lors de l’implémentation
du réseau de neurones, le nombre de couches, le nombre de neurones par couche ainsi que
les fonctions d’activation utilisées par chaque neurone sont des paramètres fixés par le pro-
grammeur. On appellera dans la suite "architecture du réseau de neurones" l’ensemble de ces
paramètres.

Pour cette application j’ai entraîné les réseaux de neurones avec des données issues d’ac-
quisition sur le banc de scan. Ces données permettent de faire un entraînement supervisé,
c’est-à-dire que le réseau de neurones est entraîné à reconstruire des positions d’interaction
connues grâce au banc de scan. Plus précisément, je donne en entrée du réseau de neurones
un évènement, c’est-à-dire les valeurs des 64 anodes du MAPMT, et j’attends en sortie une
ou deux coordonnées de la position de première interaction, approximée par les coordonnées
correspondantes de la position mécanique. Cela fixe une partie de l’architecture du réseau de
neurones : la première couche doit contenir 64 neurones d’entrée, qui servent juste de porte
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FIGURE 3.14 – Schéma de principe d’un des réseaux de neurones utilisés, où les neurones sont
représentés par les cercles. Ce réseau de neurone contient 10 neurones d’entrée, deux couches
cachées de 4 neurones chacune et 2 neurones de sortie.

d’entrée dans le réseau de neurones et de ce fait n’appliquent pas l’algorithme des neurones
décrits ci-dessus, et la dernière couche doit contenir un neurone par coordonnée attendue, soit
un ou deux neurones selon ce qu’on attend du réseau de neurones. Pour les neurones de sor-
tie, on utilise généralement une fonction d’activation linéaire (voir par exemple [Babiano et al.,
2019]). Une couche intermédiaire entre la couche d’entrée et celle de sortie est dite "cachée".

Mathématiquement, appliquer une couche de n neurones à des données revient à faire un
produit matriciel. Si l’on appelle Dc un ensemble de données rangées dans un vecteur de taille
m avant d’appliquer la couche de neurones c, on a :

Dc+1 = f(Pc ×Dc + Bc) , (3.4)

où Dc+1 est un vecteur de taille n, f est la fonction d’activation appliquée membre-à-membre à
un vecteur, Pc est une matrice de dimension m par n contenant tous les poids de cette couche
de neurones, et Bc un vecteur de taille n contenant des biais, c’est-à-dire des valeurs qui sont
ajustées en même temps que les poids des neurones.

On remarque avec cette expression l’intérêt d’une fonction d’activation non-linéaire pour
les couches cachées : en effet, si on prend une fonction f linéaire, la combinaison de deux
couches cachées peut s’exprimer comme une seule couche cachée par associativité du produit
matriciel.

On peut aussi remarquer qu’un tel réseau de neurones artificiel (RNA) est une fonction
non-linéaire
RNA : Rm 7→ Rn (dans notre cas : R64 7→ R2 ou R64 7→ R) avec un nombre de degrés de liberté
l donné par

l =

N∑
c=1

(nc × nc−1 + nc) , (3.5)

pour un réseau de neurones contenant N + 1 couches de neurones numérotées de 0 à N , la
couche 0 étant la couche des neurones d’entrée, et chaque couche c contenant nc neurones.

L’entraînement, durant lequel les poids des neurones sont ajustés, se déroule par itérations
appelées époques [Ball and Brunner, 2010]. Au cours de chaque époque, un certain nombre
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FIGURE 3.15 – Gauche : représentation d’un jeu de données reconstruit par un réseau de neu-
rones ayant sur-appris. Les évènements reconstruits sont représentés en bleu, les positions mé-
caniques en orange. Droite : courbe d’apprentissage représentant l’erreur sur le jeu de données
d’entraînement et sur le jeu de données de validation en fonction du nombre d’époques.

d’évènements, issus d’un jeu de données dit "d’entraînement" est reconstruit par le réseau de
neurones, et une erreur est évaluée, ce qui permet d’ajuster les poids des neurones pour mini-
miser cette erreur. Cette erreur est une moyenne sur les évènements traités du carré de l’erreur
de positionnement de chaque évènement.

L’idée générale des algorithmes d’entraînement est, à chaque époque, d’évaluer le gradient
de l’erreur par rapport aux poids actuels, puis d’ajuster ces poids de manière à faire dimi-
nuer l’erreur. Les algorithmes d’entraînement se distinguent par la manière dont ils ajustent les
poids : par pas constants ou adaptatifs, avec ou sans inertie, etc. L’objectif de ces algorithmes
est non seulement de converger vers des matrices de poids optimaux, mais aussi de le faire
efficacement, c’est-à-dire en minimisant le nombre d’itérations ou le temps de calcul.

À la fin de chaque période, l’erreur est réévaluée sur un autre jeu de données, dit "de va-
lidation". Après un certain nombre d’époques, l’erreur sur le jeu de données d’entraînement
peut continuer à diminuer sans améliorer les performances du réseau de neurones. À ce stade,
les poids du réseau de neurones sont ajustés pour les évènements du jeu de données d’en-
traînement spécifiquement, ce qui conduit à des performances dégradées pour tous les autres
évènements. Dans ce cas, l’erreur sur le jeu de données de validation augmente. Ce phéno-
mène s’appelle le "sur-apprentissage". Il s’agit d’un effet indésirable, comme on peut le voir
sur la gauche de la figure 3.15. Pour cet exemple, un réseau de neurones a été entraîné avec un
jeu de données contenant 64 positions mécaniques, situées au centre de chaque pixel. Le sur-
apprentissage conduit ici le réseau de neurones à choisir parmi ces positions mécaniques plutôt
qu’à reconstruire une position d’interaction continue. Pour limiter l’effet du sur-apprentissage,
on arrête l’entraînement lorsque l’erreur sur le jeu de données de validation atteint un mini-
mum. Le minimum choisi On utilisera les poids de la période à laquelle le minimum a été
atteint. On peut voir ce mécanisme entrer en jeu sur la droite de la figure 3.15 : l’erreur sur le
jeu de données de validation n’a pas diminué entre l’époque 1196 et l’époque 1396, et on utili-
sera donc les poids de l’époque 1196, même si l’erreur sur le jeu de données d’entraînement a
continué de décroître.

Les données en entrée sont normalisées par la somme des 64 anodes, afin de limiter au
premier ordre la dépendance entre l’énergie et la position, puis multipliées par 64 de sorte que
la valeur moyenne d’un pixel est toujours 1. Les positions attendues en sortie sont exprimées
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en millimètre. Toutes ces fonctionnalités ont été implémentées en Python dans nnfw.py en
se basant sur l’environnement Keras [Chollet et al., 2015], qui permet de construire, entraîner
et exécuter des réseaux de neurones en Python. Keras a été paramétré pour s’appuyer sur la
bibliothèque Theano [The Theano Development Team et al., 2016] de calcul d’algèbre linéaire
et d’apprentissage profond.

3.3.2 Reconstruction de la position en deux dimensions xy

Dans cette partie je vais présenter les méthodes de reconstruction de la position de première
interaction dans le plan du calorimètre, c’est-à-dire le plan xy tel que défini sur la figure 3.2 ou
encore le plan parallèle au plan des pixels.

Afin de mesurer la performance d’une méthode, je définis l’erreur sur la reconstruction d’un
évènement comme :

δXY,i,réel =

√(
xréel
i − xrec

i

)2
+
(
yréel
i − yrec

i

)2
, (3.6)

où (xréel
i , yréel

i ) sont les coordonnées de la position d’interaction réelle et (xrec
i , yrec

i ) les coordon-
nées reconstruites de l’évènement i.

J’approxime cette grandeur par :

δXY,i,p =

√
(xp − xrec

i )2 + (yp − yrec
i )2 , (3.7)

où (xp, yp) sont les coordonnées de la position mécanique p à laquelle l’évènement i a été enre-
gistré. L’effet de cette approximation sera discuté dans la partie 3.3.2.6.

Cette définition peut s’étendre à un jeu de données contenant plusieurs évènements à une
même position mécanique :

σXY,p =

√√√√ 1

Np

Np∑
i=1

δ2
XY,i,p , (3.8)

où Np est le nombre d’évènements à la position mécanique p.

On peut noter que σ2
XY,p = σ2

X,p + σ2
Y,p.

Finalement, on définit σXY sur un jeu de données quelconque comme la moyenne quadra-
tique des σXY,p :

σXY =

√
1

N

∑
p

Npσ2
XY,p , (3.9)

oùN est le nombre d’évènements dans le jeu de données etNp le nombre d’évènements associé
à chaque position mécanique p.

Afin de quantifier le biais (erreur systématique) d’une méthode de reconstruction de la
position, on définit σj

XY,p comme l’erreur moyenne sur une position mécanique :

σj
XY,p =

√
(xp − x)2 + (yp − y)2 , (3.10)

où x (resp. y) est la moyenne des positions reconstruites xrec
i (resp. yrec

i ).

De la même manière, on peut définir σp
XY,p pour quantifier la variance (dispersion) d’une

méthode :

σp
XY,p =

√√√√ 1

Np

Np∑
i=1

[
(xrec
i − x)2 + (yrec

i − y)2
]
. (3.11)

59



Un nouveau détecteur pour l’imagerie et la polarimétrie Compton

FIGURE 3.16 – Gauche : σXY, σj
XY et σp

XY en fonction du nombre de pixels considérés pour
le calcul du barycentre. Droite : σj

XY en fonction de la position mécanique pour un calcul de
barycentre à 3 pixels.

On peut montrer que σ2
XY,p = σj

XY,p

2
+ σp

XY,p
2.

Enfin, on peut définir σj
XY (respectivement σp

XY) comme la moyenne quadratique des σj
XY,p

(resp. σp
XY,p) de la même manière qu’à l’équation 3.9.

3.3.2.1 Calcul de barycentre

La reconstruction de la position par un calcul de barycentre est la méthode la plus simple.
Elle utilise uniquement les pixels ayant reçu le plus de lumière de scintillation. On calcule
ensuite la somme de leur coordonnées x et y pondérée par la quantité de lumière de scintillation
qu’ils ont reçus. Cela nécessite au préalable d’appliquer à chaque pixel un facteur correctif
correspondant au gain de l’anode qu’il représente.

On peut voir sur la figure 3.16 à gauche l’évolution de σXY, σj
XY et σp

XY en fonction du
nombre de pixels considérés pour le calcul du barycentre. On constate que le biais et la disper-
sion du calcul ont des évolutions inverses, avec un minimum d’erreur pour 3 pixels considérés.
Néanmoins cela cache une grande variabilité, avec des biais importants près des bords du dé-
tecteur, comme montré sur la partie droite de la figure 3.16.

On peut noter ici qu’un calcul de barycentre utilisant les 64 pixels est mathématiquement
équivalent à un réseau de neurones avec aucune couche cachée et dont on aurait fixé les poids.
En revanche, le fait d’ajuster les poids en fonction des données permet d’obtenir de meilleures
performances (en particulier des biais plus faibles), comme on peut le voir sur la figure 3.17 et
dans le tableau 3.4.

Méthode σXY σj
XY σp

XY

Barycentre à 3 pixels 5.67 mm 2.79 mm 4.94 mm

Réseau de neurones avec aucune couche cachée 5.32 mm 1.94 mm 4.95 mm

TABLE 3.4 – Comparaison des performances entre une détermination de la position d’inter-
action s’appuyant sur un calcul de barycentre et s’appuyant sur un réseau de neurones sans
couche cachée.
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FIGURE 3.17 – σj
XY en fonction de la position mécanique pour un réseau de neurones avec

aucune couche cachée.

3.3.2.2 Sélection des données pour l’entraînement

FIGURE 3.18 – Nombre d’évènements sélectionnés par une coupure en énergie entre 120 kADC
et 170 kADC, soit autour du pic de pleine énergie à 662 keV, en fonction de la position méca-
nique. Lors de l’acquisition chaque position mécanique contenait 8000 évènements.

Pour l’entraînement d’un réseau de neurones j’ai utilisé un jeu de données acquis avec une
source de 137Cs contenant une position mécanique tous les 2 mm à la fois en x et en y, soit
625 positions mécaniques. Le jeu de données de validation contient une position mécanique
tous les 3 mm, afin d’avoir des positions mécaniques qui ne sont pas présentes dans le jeu de
données d’entraînement.

Pour ces deux jeux de données, à partir d’un jeu de données brutes, on commence par
faire une sélection en énergie grossière afin de sélectionner les évènements qui ont déposé
662 keV dans le détecteur. Il faut ici bien s’assurer que les évènements associés à des positions
mécaniques proches des coins sont bien présents, parce que ces positions mécaniques sont très
minoritaires et que l’énergie de leurs évènements est plus faible.

On peut noter à ce stade qu’il y a une grande différence d’efficacité entre le centre et les
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bords du détecteur, comme montré sur la figure 3.18. En effet, les rayons gamma qui inter-
agissent près des bords du cristal ou dans les coins ont plus de chance de s’échapper après une
interaction Compton que ceux qui interagissent au centre du cristal.

Ensuite, on ajuste au pic de pleine énergie du spectre de chaque position mécanique une
gaussienne et on sélectionne les évènements qui sont compris dans une fenêtre de ±2σ, où σ
désigne l’écart-type de la gaussienne. Cela permet de minimiser la contribution de la radioac-
tivité ambiante.

Enfin, pour limiter l’effet de la différence d’efficacité entre le centre et le bord, on choisit
un nombre fixe d’évènements par position mécanique. Dans la suite on en utilisera 50, car cela
permet de limiter le temps de calcul tout en utilisant un nombre total d’évènements supérieur
au nombre de degrés de liberté des réseaux de neurones.

3.3.2.3 Architecture du réseau de neurones

Dans cette section je détermine quel est l’effet de l’architecture sur la performance du réseau
de neurones. J’ai essayé une partie des combinaisons possibles des paramètres de l’architecture
suivants :

— 0 à 4 couches cachées
— 3 à 99 neurones par couche cachée
— 10 fonctions d’activation différentes [Chollet et al., 2015] : sigmoid, hard sigmoid,

tanh, elu, relu, softplus, softmax, softsign, exponential, et linear.
— 3 algorithmes d’apprentissage différents : adam, nadam et adamax.
En dehors de la fonction d’activation linéaire, les fonctions d’activations peuvent être clas-

sées en trois grandes catégories mathématiques : les fonctions C∞ (c’est-à-dire infiniment
dérivables) non-bornées, les fonctions C∞ bornées et les fonctions linéaires par morceaux.
Quelques exemples de ces trois catégories sont montrées sur la figure 3.20.

La figure 3.19 montre un exemple de résultats d’une série d’entraînements. L’échelle de
couleurs représente σXY en mm après entraînement calculé sur un jeu de données similaire au
jeu de données de validation. Une architecture plus performante est donc représentée par une
case plus sombre. L’erreur systématique sur σXY, σp

XY et σj
XY est . 0.1 mm. On constate sur

la partie gauche de cette figure que l’erreur est beaucoup plus élevée, en raison d’un nombre
de neurones par couche cachée trop faible pour notre problème. En revanche, augmenter le
nombre de couches cachées ne semble pas faire diminuer sensiblement l’erreur, alors que le
nombre de neurones, et de ce fait la complexité calculatoire du réseau de neurones, augmente.
Finalement, l’algorithme d’entraînement adamax semble donner de meilleurs résultats que les
deux autres (adam et nadam) pour notre problème.

J’ai également étudié le biais σj
XY et la dispersion σp

XY de cette série d’entraînements. On
peut voir ces résultats sur la figure 3.21. On constate que les biais sont systématiquement infé-
rieurs à la dispersion d’un réseau de neurones. De plus, les architectures utilisant les fonctions
d’activation elu ou softplus et ayant plus de 16 neurones par couche cachées donnent de
bons résultats dans ces deux métriques. En revanche, certaines architectures comme celles uti-
lisant softsign ont une dispersion plus faible, mais un biais plus important.

On peut aussi le constater en observant la figure 3.22, qui représente les positions recons-
truites d’un jeu de données acquis sans collimateur. On peut voir que l’architecture utili-
sant la fonction d’activation softsign présente des non-uniformités notables et des aberra-
tions, notamment près des bords, que ne présente pas celle utilisant elu. En revanche, l’ar-
chitecture utilisant elu reconstruit 7 évènements sur 45302 à des positions non-physiques
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FIGURE 3.19 – Exemple de résultats d’une série d’entraînements de réseaux de neurones. En
abscisse est indiqué le nombre de neurones par couche cachée. En ordonnée sont indiqués le
nombre de couches cachées (HL pour "hidden layers"), la fonction d’activation et l’algorithme
d’entraînement utilisé. L’échelle de couleurs représente σXY en mm (donc un réseau de neu-
rones avec une valeur plus basse est meilleur, cf. Équation 3.9).

25.5 mm < xrec
i < 26.5 mm, puisque situées en-dehors du cristal scintillant dont le bord est

situé à x = 25.5 mm.

Dans la suite, on utilisera par défaut un réseau de neurones avec 2 couches cachées, 19
neurones par couche cachée et elu comme fonction d’activation, entraîné avec adamax.
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FIGURE 3.20 – Exemples de fonction d’activation C∞ (c’est-à-dire infiniment dérivables)
non-bornées comme elu ou softplus (gauche), C∞ bornées comme sigmoid, tanh ou
softsign (centre), et linéaires par morceaux comme relu ou hard sigmoid (droite).

FIGURE 3.21 – Résultats de la même série d’entraînements, montrant σj
XY (gauche) et σp

XY

(droite) uniquement pour les réseaux de neurones avec deux couches cachées et entraînées
avec adamax.

FIGURE 3.22 – Reconstruction par deux réseaux de neurones d’un même jeu de données acquis
sans collimateur avec la source de 137Cs. Les données ont été sélectionnées pour être proches
du pic de pleine énergie. Les deux réseaux de neurones ont 2 couches cachées et 19 neurones
par couche cachée et ont été entraînées avec adamax. Gauche : réseau de neurones utilisant la
fonction d’activation softsign. Droite : réseau de neurones utilisant elu.
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3.3.2.4 Sélection de la morphologie des évènements

À 662 keV , la distribution de la lumière de scintillation peut avoir différentes formes, qu’on
appellera "morphologies". Ces morphologies peuvent être classées en trois grandes catégories,
montrées sur la figure 3.23, pour lesquelles les réseaux de neurones n’ont pas les même per-
formances, comme on le verra dans la suite. La première catégorie présente un unique pic de
lumière de scintillation, qui résulte d’une ou plusieurs interactions trop proches pour être réso-
lues par les pixels du MAPMT. On dira de ces évènements qu’ils sont "piqués". La seconde pré-
sente deux dépôts d’énergie distincts. La troisième présente plusieurs dépôts d’énergie conti-
gus. Il faut noter que cette classification discrétise un phénomène physique continu, et que de
ce fait certains évènements sont à la frontière de deux catégories.

FIGURE 3.23 – Trois évènements montrant les différences de morphologie à 662 keV. En haut
à gauche : un seul dépôt d’énergie. En haut à droite : deux dépôts d’énergie distincts. Bas :
plusieurs dépôts d’énergie contigus.

J’ai développé un algorithme permettant de reconnaître les évènements piqués en s’assu-
rant que les pixels ayant reçu le plus de lumière ne sont pas trop éloignés les uns des autres.

Pour cela on définit une zone qui correspond à l’étendue maximale d’un évènement, par
exemple un carré de 3× 3 pixels, qu’on appelle masque. On choisit les n pixels qui ont reçu le
plus de lumière de scintillation, après correction du gain des anodes, et on cherche s’il existe
une position du masque telle qu’au moins k des n pixels sont masqués. Cette recherche d’une
position repose sur une convolution bidimensionnelle des pixels sélectionnés par le masque.
Le masque, ainsi que les nombres n et k sont des paramètres de cette procédure. La figure 3.24
montre deux exemples d’évènement et comment la procédure de sélection les traite.

65



Un nouveau détecteur pour l’imagerie et la polarimétrie Compton

FIGURE 3.24 – Exemple de traitement d’un évènement par la procédure de sélection morpho-
logique. Gauche : l’évènement après correction du gain des anodes. Droite : n = 5 pixels sé-
lectionnés qu’on va chercher à masquer (en jaune). Haut : évènement piqué. Bas : évènement
présentant deux dépôts d’énergie distincts. On utilisera typiquement un masque et une valeur
de k tels que seul l’évènement du haut soit sélectionné.

La procédure de sélection des évènements piqués utilise cet algorithme deux fois à la suite :
sont sélectionnés les évènements ayant leurs 4 pixels maximaux (soit k = n = 4) dans un carré
de 2 × 2 pixels ou leurs 5 pixels maximaux (soit k = n = 5) dans un carré de 3 × 3. Ces deux
sélections sont nécessaires, la seconde condition ne sélectionne pas tous les évènements retenus
par la première : en effet, dans le cas d’un évènement bien piqué sur 4 pixels, le cinquième
pixel considéré peut faire partie du fond de lumière de scintillation à cause d’une variation
statistique due au bruit de photon, et de ce fait être placé assez loin, éliminant un évènement à la
morphologie acceptable. On peut voir sur la figure 3.25, qui représente le nombre d’évènements
sélectionnés pour chacune de ces conditions en fonction de la position mécanique, que chaque
condition favorise certaines positions. Les positions mécaniques sont espacées de 3 mm en x et
en y, soit la moitié d’un pixel. On y voit apparaître un motif en carreaux dans la partie centrale
du détecteur, qui indique que la première condition favorise les interactions proches des bords
d’un pixel, là où la deuxième favorise les interactions proche du centre d’un pixel. Cela montre
que ces deux conditions sont complémentaires.

Cette procédure sélectionne entre 89 % et 94 % des évènements à 662 keV, et entre 85 % et
93 % à 356 keV. Cela montre que la majorité des évènements présentent un dépôt d’énergie
d’une taille limitée à quelques pixels. Cette proportion plus grande à 662 keV peut être expli-
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FIGURE 3.25 – Nombre d’évènements du pic de pleine énergie à 662 keV sélectionnés pour
différents paramètres de la procédure de sélection morphologique. Gauche : pour 4 pixels dans
un carré de 2× 2 pixels. Droite : pour 5 pixels dans un carré de 3× 3.

FIGURE 3.26 – Évènement du pic de pleine énergie à 59.5 keV de la source de 241Am.

quée par la dynamique Compton en jeu. En effet, à ces deux énergies la première interaction
dans le détecteur sera la plupart du temps une interaction Compton, mais à 662 keV les photons
diffusés sont collimatés vers l’avant, ce qui explique que les interactions suivantes auront lieu
en général plus proches de la première dans le plan xy, conduisant à plusieurs dépôts d’énergie
trop proches pour être différenciés d’un seul.

On peut aussi noter que cette procédure n’est pas adaptée à une gamme d’énergie très large :
à plus basse énergie, comme montré sur la figure 3.26 avec un évènement de 59.5 keV, le pic de
lumière de scintillation a une largeur de l’ordre d’un pixel. Les paramètres de la procédure ne
sont donc pas du tout adaptés. Cependant, à ces énergies la quasi-totalité des rayons gamma
interagissent par effet photo-électrique dans les deux premiers millimètres du cristal de CeBr3,
donc une sélection sur la morphologie n’est pas nécessaire en pratique. À plus haute énergie, le
pic de lumière de scintillation est beaucoup plus large puisque plus de lumière de scintillation
est produite, ce qui demanderait également d’adapter les paramètres de la procédure.

L’effet quantitatif de la sélection des évènements sur leur morphologie est discuté dans la
section 3.3.2.6.
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Données reconstruites
Données d’entraînement

à 59.5 keV à 662 keV à 59.5 keV et à 662 keV

à 59.5 keV 5.08 mm 6.56 mm 5.10 mm

à 662 keV 4.87 mm 4.57 mm 4.60 mm

TABLE 3.5 – Performances du réseau de neurones artificiels en fonction des données utilisées
pour l’entraînement et la reconstruction.

3.3.2.5 Effet de l’énergie de l’évènement

La capacité des réseaux de neurones artificiels à reconstruire des évènements d’autres éner-
gies a été examinée grâce à la source de 241Am qui émet des rayons gamma de 59.5 keV. Les
résultats (σXY) sont résumés dans le tableau 3.5 pour le réseau de neurones par défaut pour le
module 1 :

Les entraînements n’utilisant qu’une seule énergie ont été réalisés avec 50 évènements par
position mécanique pour l’entraînement et la validation. L’entraînement utilisant les deux éner-
gies a été réalisé avec une concaténation des jeux de données de chaque énergie, soit avec 100
évènements par position mécanique au total.

On en déduit qu’utiliser un réseau de neurones par fenêtre d’énergie ne donne pas de
meilleurs résultats que d’utiliser un seul réseau de neurones entraîné avec des données des
deux énergies. C’est donc cette dernière procédure d’entraînement qu’on utilisera par défaut
dans la suite.

3.3.2.6 Calcul de la résolution en position

Un exemple de positions reconstruites depuis un jeu de données est montré sur la fi-
gure 3.27. On voit que la plupart des évènements sont reconstruits à des positions proches
de leur position mécanique, et ce sur toute la surface du détecteur. On obtient sur ce jeu de
données σXY = 5.0 mm. On voit aussi que certains évènements sont reconstruits très loin de
leur position mécanique. Il s’agit d’évènements provenant de la radioactivité ambiante.

Cela signifie que toutes les erreurs présentées jusqu’ici, si elles permettent de comparer les
réseaux de neurones artificiels, ne sont pas directement assimilables à la résolution en position
d’un réseau de neurones. En effet, les évènements provenant du fond de radioactivité ambiante
sont utilisés dans les calculs d’erreurs et associés à une position mécanique dont ils peuvent
être très éloignés. Ils peuvent représenter jusqu’à quelques pour cent du nombre d’évènements
utilisés après la sélection en énergie décrite dans la section 3.3.2.2.

Afin de quantifier leur contribution aux erreurs de localisation calculées, un jeu de données
a été acquis avec la source de 137Cs à une seule position mécanique (xp = −3.3 mm, yp =
−2.6 mm) avec le collimateur de 1 mm de diamètre intérieur. La contribution de la radioactivité
ambiante a été mesurée avec un cylindre de Densimet 185 plein et la source toujours en place.
Les deux prises de données ont été effectuées chacune pendant deux heures. Dans ces deux jeux
de données on sélectionne les évènements dans une même fenêtre en énergie, entre≈ 580 keV et
≈ 700 keV. On peut voir sur la figure 3.28 un histogramme des coordonnées x et y reconstruites
par le réseau de neurones.

On constate qu’au delà d’une certaine distance de la position mécanique, les courbes vertes
et bleues rejoignent la courbe rouge, ce qui indique que les évènements reconstruits loin de leur
position mécanique proviennent effectivement de la radioactivité ambiante.
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FIGURE 3.27 – Positions reconstruites par le réseau de neurones artificiels. Les positions méca-
niques sont espacées de 4 mm en x et en y, et 200 évènements d’énergie 662 keV ont été sélec-
tionnés en énergie et en morphologie pour chaque position mécanique. Les symboles rouges
indiquent les positions mécaniques utilisées et chaque point de couleur représente les coordon-
nées reconstruites d’un évènement. Les évènements associés à une position mécanique sont de
la même couleur (mais une couleur peut être utilisée pour plusieurs positions mécaniques). Les
lignes en pointillés noirs matérialisent les pixels du MAPMT.

On peut donc soustraire pour cette position la contribution de la radioactivité ambiante
dans chaque canal de l’histogramme, et définir σ′X,p et σ′Y,p, de manière similaire à σX,p et σY,p,
tels que

σ′X,p =

√√√√ 1

N

n∑
bin=1

Nbin ×
(
xp − xrec

bin

)2
, (3.12)

σ′Y,p =

√√√√ 1

N

n∑
bin=1

Nbin ×
(
yp − yrec

bin

)2
, (3.13)

oùN est le nombre d’évènements dans le jeu de données,Nbin est le nombre d’évènements dans
le canal bin, n est le nombre de canaux, et xrec

bin (respectivement yrec
bin) est la position selon l’axe x

(resp. y) du milieu du canal bin. Dans la suite, on utilisera Nbin = Nbin(source)−Nbin(fond).

Et finalement
σ′XY,p =

√
σ′X,p

2 + σ′Y,p
2 . (3.14)
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FIGURE 3.28 – Histogramme des coordonnées x (à gauche) et y (à droite) reconstruites pour
les évènements associés à la position mécanique xp = −3.3 mm, yp = −2.6 mm. La ligne en
pointillés bleus représente les coordonnées reconstruites de tous les évènements acquis avec la
source. La ligne verte représente les coordonnées des évènements présentant une morphologie
piquée, séléctionnés par la procédure décrite dans la section 3.3.2.4. La ligne en tirets rouges
représente les coordonnées reconstruites des évènements du jeu de données représentant la
radioactivité ambiante. La ligne noire représente visuellement les coordonnées xp et yp de la
position mécanique.

On peut noter ici que σ′XY,p n’est pas mathématiquement équivalent à σXY,p. On peut mon-
trer que si une infinité d’évènements sont répartis uniformément sur chaque canal, σ′XY,p >
σXY,p.

On obtient à cette position σ′XY,p = 3.9 mm pour tous les évènements et σ′XY,p = 2.6 mm
pour les évènements ayant passé la sélection morphologique. Les résultats détaillés sont pré-
sentés dans le tableau 3.6.

Évènements σX,p σY,p σXY,p σ′X,p σ′Y,p σ′XY,p

Tous 3.6 mm 3.5 mm 5.0 mm 2.9 mm 2.6 mm 3.9 mm

Ayant passé
la sélection morphologique

3.0 mm 2.9 mm 4.2 mm 1.9 mm 1.7 mm 2.6 mm

TABLE 3.6 – Performances du réseau de neurones avant et après soustraction du fond de radio-
activité ambiante et avant et après sélection morphologique.

On constate dans ce tableau que les évènements de radioactivité ambiante dégradent la
résolution en position estimée par σXY,p.

Il faut ici préciser que les σXY,p et σ′XY,p ne doivent pas être interprétés comme des écarts-
type d’une distribution gaussienne. La figure 3.29 montre la distribution des différences entre
positions mécaniques et reconstruites pour le jeu de données utilisé pour calculer σXY. On voit
que l’ajustement gaussien ne décrit pas correctement les données. En particulier, les queues
de la distribution sont plus larges que l’ajustement gaussien, et les écarts-type ajustés valent
≈ 1.55 mm à 662 keV et ≈ 1.7 mm à 59.5 keV pour les deux axes x et y.

On peut voir sur la figure 3.30 l’évolution de σXY,p en fonction de la position mécanique.
L’erreur systématique sur ces valeurs est . 0.2 mm. On constate que ces valeurs sont relative-
ment uniformes en dehors des ≈ 5 mm proches des bords du détecteur.
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FIGURE 3.29 – Histogrammes des différences entre les coordonnées x (à gauche) et y (à droite)
des positions mécaniques et reconstruites. La ligne bleue représente un jeu de données à
662 keV après sélection morphologique. La ligne verte représente un jeu de données à 59.5 keV.
La ligne rouge représente un ajustement gaussien de la ligne bleue.

FIGURE 3.30 – σXY,p en fonction de la position mécanique, calculé pour 1000 évènements par
position mécanique et pour une position mécanique tous les 3 mm en x et en y. Gauche : pour
un jeu de données de 241Am à 59.5 keV, σXY = 4.56 mm. Droite : pour un jeu de données de
137Cs à 662 keV, σXY = 5.10 mm avant sélection morphologique.

On voit dans la colonne σXY,p du tableau 3.6 une première quantification de l’intérêt de la
sélection morphologique des évènements, confirmée par la colonne σ′XY,p. Plus précisément,
on voit sur la figure 3.28 que les évènements qui ne passent pas la sélection morphologique
peuvent être reconstruits assez loin de leur position mécanique associée, et donc de leur po-
sition de première interaction. Mais certains de ces évènements sont reconstruits proches de
leur position mécanique associée, comme le montre la figure 3.31. Des tentatives de reconstruc-
tion de ces évènements avec un réseau de neurones dédié se sont montrées infructueuses, avec
σXY > 7 mm pour toutes les architectures testées. En revanche, les réseaux de neurones entraî-
nés avec un sous-groupe de ces évènements dont le barycentre (décrit à la section 3.3.2.1) est
suffisamment proche de la position mécanique donnent de bons résultats sur ce même sous-
groupe, jusqu’à σXY ≈ 4 mm, radioactivité ambiante incluse. Cette seconde sélection ne peut
pas être implémentée dans un instrument Compton, puisque la position d’interaction n’est pas
connue a priori. Mais on peut déduire de cette analyse que les réseaux de neurones placent ces
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FIGURE 3.31 – Histogrammes des différences entre les coordonnées x (en bleu) et y (en jaune)
des positions mécaniques et reconstruites pour les évènements qui ne passent pas la sélection
morphologique. Gauche : échelle linéaire en y, axe x entre −10 mm et 10 mm. Droite : échelle
logarithmique en y.

évènements à la position où la majorité de leur énergie a été déposée. Dans le cas des évène-
ments présentant deux interactions, la majorité de l’énergie peut ne pas être déposée lors de la
première interaction, ce qui explique ces évènements mal reconstruits.

3.3.3 Reconstruction de la profondeur d’interaction

La reconstruction de la profondeur d’interaction est la reconstruction de la coordonnée z.
Cette coordonnée de la position d’interaction n’est pas connue lors d’une irradiation du détec-
teur de face sur le banc de scan. Dans cette partie, on irradiera donc le détecteur par la tranche,
comme montré sur la droite de la figure 3.2 et sur la figure 3.4.

De la même manière que dans la partie 3.3.2, on définit l’erreur sur la reconstruction de la
profondeur d’interaction d’un évènement comme :

δZ,i,réel =

√(
zréel
i − zrec

i

)2
, (3.15)

où zréel
i est la profondeur d’interaction réelle de l’évènement i et zrec

i la profondeur reconstruite.

J’approxime cette grandeur par :

δZ,i,p =

√
(zp − zrec

i )2 , (3.16)

où zp est la position d’irradiation selon l’axe z.

On définit de la même manière pour une seule position mécanique :

σZ,p =

√√√√ 1

Np

Np∑
i=1

δ2
Z,i,p , (3.17)

où Np est le nombre d’évènements à cette position mécanique p.

Et pour un jeu de données quelconque :

σZ =

√
1

N

∑
p

Npσ2
Z,p , (3.18)

72



Reconstruction de la position de première interaction

où N est le nombre d’évènements dans le jeu de données et Np est le nombre d’évènements à
la position mécanique p.

Toujours de la même manière que dans la partie 3.3.2, on définit σj
Z,p pour quantifier un biais

dans les positions reconstruites et σp
Z,p pour quantifier la dispersion des positions reconstruites

à une position mécanique p donnée par :

σj
Z,p =

√
(zp − z)2 , (3.19)

σp
Z,p =

√√√√ 1

Np

Np∑
i=1

(zrec
i − z)

2 , (3.20)

où z est la moyenne des positions reconstruites zrec
i . On a toujours σj

Z,p

2
+σp

Z,p
2

= σZ,p. On peut
définir de la même manière σj

Z et σp
Z comme, respectivement, la moyenne quadratique des σj

Z,p

et des σp
Z,p.

3.3.3.1 Sélection des données

L’irradiation par la tranche pose un autre problème dans l’acquisition des données : l’ab-
sorption des rayons gamma incidents dans le cristal. En effet, si on irradie par la tranche en
utilisant la source de 241Am, les rayons gamma seront absorbés dans les premiers millimètres
du cristal, et de ce fait seront concentrés aux coordonnées x > 20 mm. Cela signifie que le réseau
de neurones n’aura pas été entraîné pour reconstruire la profondeur d’interaction des évène-
ments situés à d’autres positions sur l’axe x, et aura donc des performances beaucoup moins
bonnes.

Pour pallier à ce problème, on n’utilisera que des données issues de la source de 137Cs, car
les rayons gamma émis ont une énergie de 662 keV et sont donc suffisamment pénétrants. Pour
obtenir des évènements d’énergie plus faible que 662 keV, on utilisera des évènements du pla-
teau Compton de cette source. Ces évènements résultent en moyenne d’une à deux interactions
dans le cristal. Ils permettent d’approximer la distribution de lumière de scintillation d’un pho-
ton de plus basse énergie par la distribution de lumière de scintillation d’un ou deux électrons
comptonisés ayant déposé la même énergie. La principale différence est la direction des élec-
trons accélérés, et cela devrait être négligeable, puisque le parcours moyen d’un électron de
cette énergie dans le CeBr3 est inférieur à 0.1 mm, soit beaucoup plus faible que la taille d’un
pixel (6 mm). Cette approche permet en revanche de générer des évènements de profondeur
d’interaction connue à plusieurs énergies et réparties sur tout le détecteur, comme le montre la
partie droite de la figure 3.32.

Dans la suite, on utilisera trois fenêtres en énergie, montrées sur le spectre dans la partie
gauche de la figure 3.32. Les évènements du pic de pleine énergie sont sélectionnés comme
décrit dans la partie 3.3.2.2. Une fenêtre en énergie est choisie entre le front Compton et le
pic de rétro-diffusion, soit entre 70 kADC et 100 kADC. On appellera cette fenêtre la fenêtre de
moyenne énergie, située autour de 300 keV. Enfin on considérera une fenêtre de basse énergie
entre les rayons X de la source et le pic de rétro-diffusion, soit entre 25 kADC et 38 kADC, soit
environ 130 keV.

Pour les entraînements de réseaux de neurones artificiels, on utilisera 100 évènements par
position mécanique et par fenêtre en énergie.
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FIGURE 3.32 – Gauche : spectre représentant les trois fenêtres en énergie utilisées dans cette
partie (basse, moyenne et pleine énergie). Droite : distribution des coordonnées x (le long du
faisceau de rayons gamma) de tous les évènements des trois fenêtres en énergie. Les coordon-
nées sont obtenues à l’aide du réseau de neurones décrit dans la section 3.3.2.3.

FIGURE 3.33 – Moyenne et écart-type (barres d’erreur) des dispersions locales, calculées pour
les évènements associés aux positions mécaniques yp = 0 mm dans les trois fenêtres en énergie,
en fonction de zp. Le MAPMT est situé à z > 6.5 mm, et sa photocathode dans le plan z =
7.5 mm.

3.3.3.2 Validation du principe de fonctionnement

L’idée générale de la reconstruction de la profondeur d’interaction est qu’une interaction se
produisant plus près de la photocathode du MAPMT donnera une distribution de la lumière
de scintillation plus étroite qu’une interaction plus éloignée. Afin de vérifier cette hypothèse,
on introduit une variable appelée dispersion locale. Elle est définie comme l’écart-type des
valeurs en ADC de neufs pixels, le pixel ayant reçu le plus de lumière de scintillation et les 8
pixels adjacents.

On peut voir les valeurs moyennes de cette variable, calculée pour tous les évènements
associés à une position mécanique de coordonnée yp = 0 mm, sur la figure 3.33. Les barres
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d’erreur représentent sur cette figure l’écart-type des valeurs de dispersion locale.

On constate que la moyenne des dispersions locales est corrélée à la valeur de zp, mais
avec des variations trop importantes pour qu’il soit possible de reconstruire la coordonnée z
d’interaction à partir de la valeur calculée pour un évènement. On peut également noter que la
moyenne des dispersions locales ne dépend plus de zp pour zp 6 −3 mm. La largeur du pic de
lumière de scintillation est donc bien corrélée à la profondeur d’interaction dans la majorité du
volume sensible du détecteur.

3.3.3.3 Reconstruction de la profondeur d’interaction avec un réseau de neurones artificiels

Les évènements que l’on utilise sont associés à une position mécanique dont on connaît les
coordonnées yp et zp. Des tests préliminaires ont montré que reconstruire ces deux coordon-
nées donnaient de moins bons résultats sur la profondeur d’interaction que de reconstruire
uniquement z. Cela peut s’expliquer par la fonction d’évaluation de l’erreur, décrite dans la
section 3.3.1. Puisqu’il s’agit de la moyenne des erreurs au carré sur chaque axe, les deux axes
y et z ont la même contribution à l’évaluation de l’erreur. Mais ces deux coordonnées ne sont
pas reconstruites à partir des données de la même manière. Plus précisément, la reconstruction
de la coordonnée y est beaucoup plus directe, et l’amplitude des valeurs possibles est plus im-
portante ce qui conduit à une diminution de l’erreur en y beaucoup plus rapide. On constate
donc que les réseaux de neurones entraînés pour reconstruire les deux coordonnées y et z re-
construisent en priorité la coordonnée y et de ce fait ont des performances sub-optimales en
z.

Des tests préliminaires ont aussi montré que la performance des réseaux de neurones arti-
ficiels dépend assez peu du nombre de neurones au-delà d’un certain seuil. Ils ont finalement
révélé que la performance du réseau de neurones utilisé pour reconstruire la profondeur d’in-
teraction bénéficie d’un nombre plus élevé de couches cachées. C’est pourquoi dans cette partie
on se concentrera sur la fonction d’activation et l’algorithme d’entraînement.

Les architectures testées sont des combinaisons des paramètres suivants :
— 4 couches cachées
— 80 neurones par couche cachée
— 10 fonctions d’activation différentes [Chollet et al., 2015] : sigmoid, hard sigmoid,

tanh, elu, relu, softplus, softmax, softsign, exponential, et linear (voir
figure 3.20).

— 3 algorithmes d’apprentissage différents : adam, nadam et adamax.
Dans notre cas, l’algorithme d’entraînement donnant les meilleurs performances est

adamax et la meilleure fonction d’activation est elu. La reconstruction de la profondeur d’in-
teraction fonctionne le mieux dans les fenêtres de pleine et moyenne énergie, avec σZ ≈ 2 mm.
Dans la fenêtre de basse énergie, les performances sont significativement plus faibles avec
σZ ≈ 2.4 mm.

On peut voir sur la figure 3.34 l’histogramme des profondeurs d’interaction reconstruites
pour trois positions d’irradiation. Les profondeurs d’interaction sont globalement bien recons-
truites, mais avec une incertitude plus importante que celle obtenue en x ou en y. La figure 3.35
montre les σZ,p et σp

Z,p en fonctions des positions d’irradiation dans le plan yz. On constate que
les coordonnées zp = −5 mm et zp = 5 mm sont plus mal reconstruites que les autres puisque
proches des bords du cristal de CeBr3. On remarque aussi une asymétrie entre zp ∈ [−5,−3]
et zp ∈ [3, 5] : en effet, σp

Z,p semble dominer dans l’intervalle zp ∈ [3, 5], là où l’intervalle
zp ∈ [−5,−3] semble dominé par σj

Z,p. Cela indique que proche de la photocathode du MAPMT
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FIGURE 3.34 – Histogramme des profondeurs d’interaction reconstruites à 662 keV pour trois
positions d’irradiation. Jaune : (yp, zp) = (10 mm,−4 mm). Bleu : (yp, zp) = (0 mm, 0 mm). Vert :
(yp, zp) = (10 mm, 4 mm). Les lignes verticales en pointillés représentent la coordonnée z de la
position mécanique.

à z ≈ 5 mm, certains évènements sont moins piqués qu’attendu, et sont donc reconstruits as-
sez loin de leur coordonnée z, ce qui est confirmé par la queue de la distribution verte sur
la figure 3.34. À l’inverse, les évènements ayant interagit à z ≈ −5 mm sont reconstruits avec
la même dispersion mais en moyenne plus loin de leur profondeur d’interaction, comme le
montre la distribution jaune de la figure 3.34. La forme de la distribution de la lumière de
scintillation dépend en effet moins de la profondeur d’interaction à cet endroit, et le réseau de
neurones semble placer tous ces évènements à z ≈ −2.5 mm, d’où la contribution importante
de σj

Z,p.

Finalement, comme pour la reconstruction des coordonnées x et y, on constate qu’entraîner
un réseau de neurones pour chaque fenêtre en énergie ne donne pas de meilleures perfor-
mances qu’un réseau de neurones entraîné avec des données de toutes les fenêtres en énergie.

3.3.3.4 Performance à basse énergie

Des tests menés dans une fenêtre en énergie encore plus basse, autour de 50 keV donnent
des résultats encore moins bons, avec σZ ≈ 2.6 mm. Cela est très proche de l’erreur moyenne at-
tendue si l’on n’effectue aucune reconstruction, σZ = 10/

√
12 ≈ 2.89 mm (où 10 mm est l’épais-

seur du cristal). On peut l’expliquer par le nombre de photons de scintillation générés, qui est
beaucoup plus faible, et par le fait que la largeur du pic de lumière de scintillation est proche
de la dimension des pixels, comme montré sur la figure 3.26. Il faut aussi noter la présence dans
ce jeu de données d’évènements issus des rayons X de la raie Kα du barium à 31 keV, élément
obtenu après désintégration du césium. Ces évènements se concentrent sur le côté du détecteur
puisque leur énergie initiale est très faible et de ce fait perturbent l’entraînement du réseau de
neurones.

À des énergies inférieures à 100 keV, la longueur d’atténuation des rayons gamma dans le
CeBr3 est inférieure à 2 mm. Par conséquent, utiliser un réseau de neurones ayant une incer-
titude plus grande est sub-optimal. On pourrait en revanche assigner à tous ces évènements
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Reconstruction de la position de première interaction

FIGURE 3.35 – Erreur en mm sur la reconstruction de la profondeur d’interaction, représentée
dans le plan yz. Haut : σZ,p. Bas : σp

Z,p.

une coordonnée z prédéfinie et indépendante de leur distribution de lumière de scintillation.
En-dessous de ≈ 100 keV, une coordonnée appropriée serait z = −5 mm, la coordonnée de la
face d’entrée du cristal. Mais une méthode plus subtile est d’assigner à ces évènements une
coordonnée z qui ne dépend que de leur énergie, égale à la moyenne des profondeurs d’inter-
action simulées dans le cristal en utilisant une simulation Monte-Carlo. Cela permet aussi de
prendre en compte la profondeur finie du cristal. Les profondeurs d’interaction sont calculées
en utilisant la base de données de sections efficaces NIST XCOM [Berger et al., 2010].

La figure 3.36 représente l’erreur σZ obtenue avec ces différentes méthodes de reconstruc-
tion de la profondeur d’interaction. La courbe rouge est toujours située sous la courbe verte
car elle utilise une meilleure modélisation de la réalité. Elle tend vers la courbe noire à haute
énergie car la profondeur d’interaction moyenne des évènements tend vers le centre du cristal.
Il faut noter ici que ces méthodes reposent sur l’hypothèse qu’un dépôt d’énergie faible est dû
à l’absorption totale d’un rayon gamma de faible énergie, provenant de l’avant du détecteur
avec une incidence normale à la face d’entrée du cristal. Cela peut ne pas être le cas dans un
télescope Compton, où un rayon gamma peut être diffusé une première fois dans ce type de
détecteur puis être absorbé dans un autre détecteur.

Finalement, le réseau de neurones artificiels permet d’obtenir une meilleure performance
que toutes les autres méthodes pour une énergie supérieure à ≈ 150 keV.
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FIGURE 3.36 – σZ en fonction de l’énergie du rayon gamma incident pour différentes méthodes
de reconstruction. L’erreur du réseau de neurones discuté dans cette partie est représentée en
bleu. La courbe noire représente l’erreur obtenue lorsque tous les évènements sont reconstruits
en zrec

i = 0 mm, la courbe verte en zrec
i = −5 mm. La courbe rouge représente l’erreur obtenue

lorsque tous les évènements sont reconstruits à leur profondeur moyenne d’interaction pour
une incidence normale.

Conclusion

Dans ce chapitre j’ai présenté en détail un détecteur composé d’un cristal scintillant monoli-
thique de CeBr3, d’un tube photomultiplicateur multi-anodes et de son électronique de lecture.
Ce détecteur permet la reconstruction de la position de première interaction d’un rayon gamma
en 3D dans le volume du cristal.

La reconstruction de cette position repose sur l’utilisation de réseaux de neurones artifi-
ciels, qui permettent d’atteindre une incertitude σX ≈ σY ≈ 1.8 mm dans le plan du MAPMT
pour les évènements avec une morphologie favorable (≈ 90% des évènements). Cette méthode
fonctionne dans toute la gamme d’énergie que j’ai pu tester, entre 60 keV et 662 keV. J’ai trouvé
qu’un réseau de neurones artificiels composé de deux couches cachées avec 19 neurones cha-
cune présente un bon compromis entre performance et complexité pour la reconstruction de
la position dans le plan xy. La fonction d’activation elu permet de minimiser le biais dans les
positions reconstruites.

Des investigations ultérieures ont montré que cette méthode et cette architecture de réseaux
de neurones peuvent être généralisées aux autres modules étudiés, même si la répartition des
gains des anodes peuvent beaucoup varier d’un MAPMT à l’autre. Un nouveau module né-
cessitera simplement un nouvel entraînement du réseau de neurones avec ses données. Les
résultats quantitatifs sont résumés dans le tableau 3.7 pour les six modules étudiés.
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Module numéro P 1 2 3 4 5
σXY à 59.5 keV 4.6 mm 4.5 mm 4.3 mm 5.1 mm 4.6 mm 4.9 mm
σXY à 662 keV 5.1 mm 4.0 mm 4.7 mm 4.2 mm 4.1 mm 4.1 mm

Fraction d’évènements
sélectionnés à 662 keV

85% 90% 89% 93% 93% 94%

σXY at 662 keV
après sélection
morphologique

4.9 mm 3.7 mm 4.3 mm 3.8 mm 3.7 mm 3.7 mm

TABLE 3.7 – Résumé des résultats obtenus pour la reconstruction de la position en xy et pour
l’analyse de la morphologie pour les six modules étudiés.

Avec un réseau de neurones artificiels dédié j’ai obtenu une incertitude sur la profondeur
d’interaction de σZ ≈ 2 mm pour une énergie supérieure à environ 150 keV. Pour la recons-
truction de la profondeur d’interaction, un réseau de neurones avec quatre couches cachées de
80 neurones chacune, utilisants la fonction d’activation elu, donne des résultats satisfaisants.
L’algorithme d’entraînement utilisé est adamax dans les deux cas.

Finalement, la connaissance de la position d’interaction permet d’obtenir une résolution en
énergie de 4.7 % à 662 keV. Ces performances font de ce type de détecteur un choix pertinent
pour un instrument Compton.

Dans le chapitre 4, je vais présenter un prototype de télescope Compton utilisant ce type
de modules ainsi que les performances obtenues. Enfin, dans le chapitre 5, je vais utiliser les
résultats obtenus ici pour concevoir le polarimètre Compton embarqué dans les CubeSats de
COMCUBE et évaluer les performances de cette mission spatiale.
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Chapitre 4

Un premier prototype de télescope
Compton pour COMCUBE

Dans ce chapitre, je présente le prototype de télescope Compton au développement duquel
j’ai participé. Il est constitué de deux détecteurs : un détecteur en silicium à pistes double-face,
et un module calorimètre. Il s’appuie largement sur les développements techniques réalisés
dans le cadre du projet ComptonCAM [Tatischeff et al., 2019], lui-même basé sur les dévelop-
pements instrumentaux réalisés à IJClab sur ces deux types de détecteurs.

Je commencerai par introduire les principaux composants de ce télescope et la méthodolo-
gie de traitement des données, puis les résultats obtenus en imagerie et spectroscopie, avant de
discuter la mesure réalisée avec une source de rayonnement gamma polarisé.

4.1 Les principaux composants

Le principe de fonctionnement d’un télescope Compton est décrit à la section 2.3. Le pro-
totype de télescope Compton discuté dans ce chapitre est constitué de deux détecteurs. Je vais
appeler le premier "diffuseur trajectographe" puisqu’il a pour but de diffuser le rayon gamma
incident et éventuellement de mesurer la trajectoire de l’électron comptonisé, et le second "ca-
lorimètre" puisqu’il a pour but d’absorber le rayon gamma diffusé. Ces deux détecteurs seront
positionnés dans la suite tels que le centre du diffuseur trajectographe soit l’origine du sys-
tème de coordonnées de l’instrument et que la face d’entrée du module calorimètre soit située
à (x, y, z) = (0 cm, 0 cm,−2.3 cm). Le but de cette partie est de présenter succintement ces deux
détecteurs, l’électronique de coïncidence utilisée dans ce prototype de télescope Compton, ainsi
que les principales étapes de l’analyse des données.

4.1.1 Le diffuseur trajectographe

Pour le télescope Compton dont il est question ici, le diffuseur trajectographe est constitué
d’un détecteur en silicium à pistes double-face (DSSSD, pour "double sided silicon stripped
detectors"). L’électronique du diffuseur trajectographe a été conçue pour être configurable jus-
qu’à 12 DSSSDs, bien qu’on en utilisera qu’un seul dans ce travail. Ce détecteur est une jonction
PN polarisée en inverse : lorsqu’un rayonnement ionisant interagit dans le volume sensible, il
génère un nombre de paires électrons-trous proportionnel à l’énergie déposée. Les trous sont



Un premier prototype de télescope Compton pour COMCUBE

FIGURE 4.1 – Photographie d’un DSSSD et de son électronique de lecture. Le détecteur est la
pièce métallisée, sur laquelle on distingue 32 pistes verticales (face P), donnant la coordonnée
x. La face arrière (face N), qui n’est pas visible sur cette image, contient 32 pistes horizontales,
renseignant sur la coordonnée y. Les résistances et condensateurs de couplage sont soudés sur
le circuit imprimé vert, sur lequel on voit aussi des points de contact de test. Au-dessus et à
droite du détecteur on peut voir deux petits circuits imprimés contenant les ASICs de lecture,
numérotés 1 et 2 pour les faces P et N respectivement.

collectés sur la face P (à l’avant, montrée sur la figure 4.1) et les électrons sur la face N (à l’ar-
rière), ce qui fournit deux mesures indépendantes de l’énergie. Le modèle de ce détecteur est le
BB7 de l’entreprise Micron. Il s’agit d’un DSSSD de 68× 68× 1.5 mm3 dont le volume sensible
est 64× 64× 1.5 mm3.

Ce détecteur contient 32 pistes de 2 mm de large sur chaque face, afin de localiser en deux
dimensions la position d’interaction. La face P est segmentée en pistes verticales et la face N en
pistes horizontales. De ce fait, lorsqu’une particule interagit dans le DSSSD, une piste de chaque
face déclenche l’électronique de lecture, et le numéro de la piste sur la face P (respectivement
N) permet de connaître la coordonnée x (respectivement y) de la position d’interaction. On
prendra pour la mesure de l’énergie la moyenne des énergies mesurées sur chaque face.

Au cours d’une acquisition de données avec un DSSSD, il peut arriver que plusieurs pistes
soient déclenchées sur une ou les deux faces. Cela peut être dû à un bruit électronique sur une
piste qui arrive en coïncidence fortuite avec un évènement réel. Cela peut aussi être dû à une
collection de charges répartie sur deux pistes voisines, parce que le nuage de paires électrons-
trous a une certaine taille et qu’il est géométriquement réparti entre les deux. On appelle ce cas
de figure un évènement inter-pistes.

En pratique, lorsqu’une piste déclenche l’électronique de lecture, cette dernière va lire
toutes les pistes de chaque face qui sont au-dessus d’un certain seuil. On obtient donc p et
n mesures d’énergie pour les faces P et N respectivement. Lors de l’analyse de données, on
cherche parmi les p × n combinaisons possibles lesquelles ont mesuré la même énergie à une

82



Les principaux composants

FIGURE 4.2 – Diagramme de corrélation avant-arrière pour un DSSSD avant (gauche) et après
(droite) sélection des évènements physiques avec σpn = 6 keV et nσpn = 2.

marge d’erreur près. Ces combinaisons sont dites "physiques". Cette marge d’erreur est expri-
mée en nombre de σpn, où σpn est approximativement l’écart-type d’une mesure d’énergie. Plus
précisèment, on considèrera les combinaisons vérifiant l’équation :

|Eavant − Earrière|
2

< nσpn × σpn , (4.1)

où Eavant (respectivement Earrière) est l’énergie mesurée sur la face P (resp. N), et nσpn est un
paramètre de l’analyse qui fixe l’écart maximum entre les mesures d’énergie sur les deux faces,
exprimé en nombre de σpn. Un exemple de diagramme de corrélation avant-arrière est montrée
avant et après sélection sur la figure 4.2.

Dans la suite, on considérera uniquement les évènements pour lesquels une seule combi-
naison de ce type existe. De ce fait, les évènements pour lesquels le dépôt d’énergie s’est réparti
sur plusieurs pistes ne seront pas traités. Finalement, on fixera dans la suite σpn = 6 keV, et on
considèrera que l’énergie mesurée est la moyenne des mesures sur les faces P et N.

4.1.2 Le calorimètre

Le calorimètre est constitué d’un module calorimètre tel que présenté au chapitre 3. Il
est constitué d’un cristal scintillant monolithique de CeBr3, de dimensions x × y × z =
51 × 51 × 10 mm3 couplé optiquement à un tube photomultiplicateur multi-anodes. La posi-
tion d’interaction est reconstruite en utilisant deux réseaux de neurones artificiels, un pour les
coordonnées x et y, et un pour la coordonnée z.

Dans la suite on utilisera les architectures de réseaux de neurones artificiels optimisées dé-
crites au chapitre 3 pour la reconstruction de la position en trois dimensions. La résolution en
position obtenue (l’écart-type des mesures) est d’environ 1.8 mm dans le plan xy et 2 mm pour
la profondeur d’interaction z à suffisamment haute énergie. À basse énergie (E < 150 keV), on
prendra pour profondeur d’interaction d’un évenement la profondeur d’interaction moyenne,
tel que décrit dans la section 3.3.3.4. La correction en énergie décrite dans la section 3.2.2 est
systématiquement appliquée.

4.1.3 L’électronique de coïncidence

Afin de s’assurer que les dépôts d’énergie dans les deux détecteurs proviennent bien du
même rayon gamma, le télescope est muni d’une électronique de coïncidence entre les deux
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FIGURE 4.3 – Spectre en temps après synchronisation des détecteurs, exprimé en tics (×10 ns).
Le temps représenté est la différence de la valeur d’horloge du diffuseur trajectographe à celle
du module calorimètre.

détecteurs. Le système choisi est une coïncidence a posteriori, c’est-à-dire que tous les évène-
ments sont marqués en temps et les coïncidences sont décidées lors de l’analyse de données.
En parallèle, l’électronique de coïncidence enregistre le motif de déclenchement, c’est-à-dire
la liste des détecteurs ayant déclenché dans une fenêtre de coïncidence prédéfinie (en général
cette liste ne contient qu’un seul détecteur).

Tous les détecteurs, c’est-à-dire le diffuseur trajectographe et le module calorimètre ont des
électroniques de lecture indépendantes. Cela signifie que chaque détecteur a un système de
marquage en temps indépendant, appelé "horloge". D’un point de vue électronique, une hor-
loge est un dispositif initialisé à 0 et qui compte +1 pour chaque intervalle de temps donné,
appelé "tic", et qui vaut ici 10 ns. En raison de petites variations dans les composants électro-
niques constituant ces horloges, elles ne fonctionnent pas rigoureusement à la même vitesse et
vont donc se décaler. Afin de les maintenir synchronisées, une impulsion dite de "RESET" est
envoyée par l’électronique de coïncidence à chaque détecteur, à intervalle régulier. À réception
de ce signal, les détecteurs remettent à zéro leur horloge. Sauf mention contraire, cet intervalle
de RESET sera dans la suite de 100 ms.

4.1.4 Les programmes d’acquisition et d’analyse de données

Lors du démarrage d’une acquisition de données, le début de l’acquisition n’est pas si-
multané sur les deux détecteurs. La première étape du traitement des données est donc de
synchroniser les deux flux de données. Pour cela, on cherche dans les motifs de déclenchement
le premier numéro de RESET pour lequel les deux détecteurs ont au moins un déclenchement.
On voit clairement apparaître les évènements en coïncidences pour le numéro de RESET trouvé
entre 0 et 200 tics (soit entre 0 et 2µs) sur la figure 4.3.

Lors de l’acquisition, les données sont enregistrées par ordre d’arrivée. Ces données sont
traitées par un programme basé sur NPTool [Matta et al., 2016], un ensemble de bibliothèques
écrites en C++, qui permet de définir une géométrie et d’implémenter un pipeline d’analyse de
données, avec une spécialisation pour les expériences de physique nucléaire. Ce programme
exécute l’algorithme de coïncidence a posteriori et traite les données du DSSSD. Les données
sont ensuite traitées par un programme en Python qui effectue le traitement des données du
module calorimètre.

Enfin, les données physiques (positions et énergies) sont analysées à l’aide de MEGAlib [Zo-
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MEGAlibDonnées par détecteur :
module calorimètre
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FIGURE 4.4 – Diagramme du flux des données lors de l’analyse.

glauer et al., 2006], une palette de logiciels écrite en C++ et spécialisée dans la simulation et
l’analyse de données pour télescopes Compton. Dans MEGAlib, le logiciel geomega sert à dé-
velopper le fichier contenant la géométrie du dispositif expérimental et les réponses des détec-
teurs. Ce fichier de géométrie est utilisé par cosima, le logiciel de simulation Monte-Carlo de
MEGAlib, basé sur GEANT4 [Agostinelli et al., 2003]. Le fichier de géométrie est également uti-
lisé par revan, le logiciel de MEGAlib responsable de l’analyse des données, qui applique les
réponses des détecteurs aux données simulées. revan reconstruit aussi les diffusions Comp-
ton, soit à partir des données simulées après application de la réponse des détecteurs, soit à
partir de données acquises. Enfin, l’obtention de spectres, d’images Compton ou de polari-
grammes se fait à l’aide du logiciel mimrec de MEGAlib. Le flux des données lors de l’analyse
est représenté sur la figure 4.4 (cosima n’est pas utilisé ici car on analyse des données issues
du prototype et non pas de la simulation).

La fenêtre de coïncidence utilisée dans la suite est δT ∈ [0.2µs; 1.3µs] (soit δT ∈ [20; 130]
tics), où δT est défini comme la différence de la valeur d’horloge d’un déclenchement du dif-
fuseur trajectographe à celle d’un déclenchement du module calorimètre. Le fait que δT > 0
pour les évènements en coïncidence nous indique que l’électronique de lecture du diffuseur
trajectographe déclenche moins rapidement que celle du calorimètre.

Le haut de la figure 4.5 montre la différence de valeur d’horloge δT en fonction de l’énergie
reconstruite dans le diffuseur trajectographe. La forme générale en virgule peut être expliquée
simplement par le principe de fonctionnement du discriminateur simple utilisé pour gérer le
déclenchement du DSSSD, qui compare simplement le signal issu de la collection des paires
électrons-trous à un niveau fixe. S’il y a plus d’énergie déposée dans le détecteur, le nombre
de paires électrons-trous est plus important et le niveau du discriminateur est dépassé plus
rapidement.

La largeur de cette virgule, d’environ 40 tics, peut être expliquée par le décalage entre les
deux horloges (celle du diffuseur trajectographe et celle du module calorimètre) au cours d’un
intervalle de RESET. En effet, on retrouve cette forme de virgule dans les deux histogrammes
du bas de la figure 4.5, qui représentent les mêmes données mais limitées à gauche aux 20 ms
suivant le signal de RESET et à droite aux 20 ms précédant le signal de RESET. Ces deux virgules
ont une largeur d’environ 100 ns (10 tics) et sont espacées l’une de l’autre d’environ 300 ns
(30 tics). Cela nous indique que la résolution en temps réelle est inférieure à 100 ns. On peut
également en déduire la dérive relative des deux horloges, ∆t1−∆t2

∆t2
≈ 4 × 10−6, où ∆t1 est le

temps écoulé depuis un signal de RESET mesuré par l’horloge du module calorimètre, et ∆t2
par l’horloge du DSSSD.
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FIGURE 4.5 – Spectres en temps en fonction de l’énergie déposée dans le diffuseur trajecto-
graphe. Haut : Pour tous les évènements. En bas à gauche : Pour les évènements détectés dans
les premières 20 ms de l’intervalle de RESET (décalage minimal entre les deux horloges). En
bas à droite : Pour les évènements détectés dans les dernières 20 ms de l’intervalle de RESET
(décalage maximal entre les deux horloges).

4.2 Performances du prototype de télescope Compton

Dans cette partie, je présente les performances obtenues avec le prototype de télescope
Compton en les comparant aux simulations effectuées avec le logiciel cosima de MEGAlib.
La figure 4.6 montre une photographie légendée de ce télescope, et la figure 4.7 un schéma de
la géométrie utilisée pour les simulations. Le référentiel de l’instrument prend son origine au
centre du DSSSD. Le télescope est utilisé dans une enceinte climatique, afin de maintenir la
température constante et d’isoler le DSSSD de la lumière ambiante. Dans la suite, on utilisera
l’angle polaire θ et l’angle azimutal ϕ pour repérer la direction d’une source dans l’espace. On
prendra θ = 0 dans la direction de l’axe z et ϕ = 0 dans le demi-plan xz tel que x > 0.

Enfin, on utilisera ponctuellement une grandeur appelée ARM (pour "Angular Resolution
Measurement") pour quantifier la résolution angulaire de l’instrument. Cette grandeur est dé-
finie sur la figure 4.8 pour chaque photon comme la distance angulaire minimale ∆ϕ entre le
cône Compton reconstruit et la direction de la source. On utilisera la largeur à mi-hauteur de
la distribution des ARM calculés comme mesure de la résolution angulaire de l’instrument.
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FIGURE 4.6 – Photographie du prototype de télescope Compton. Le DSSSD et son électronique
de lecture sont encadrés en rouge, le module calorimètre en vert et l’électronique de coïncidence
en jaune. Le DSSSD et le module calorimètre sont espacés de 2.3 cm. Le porte-source radioactive
est entouré en bleu, et il peut être déplacé à des coordonnées connues devant l’instrument. Le
télescope est situé dans une enceinte climatique qui maintient la température à 20 °C.

FIGURE 4.7 – Schéma du télescope Compton utilisé pour les simulations. Les axes x (perpen-
diculaire au plan de la feuille), y (orienté vers le haut de la figure) et z (vers la gauche) sont
représentés en rouge, vert et bleu respectivement.
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FIGURE 4.8 – Définition de l’ARM, par [Zoglauer, 2006].

4.2.1 Imagerie et spectroscopie

Plusieurs tests ont été réalisés avec deux modules calorimètres, afin de tester l’électronique
de coïncidence et certains algorithmes de traitement de données. Ces tests sont résumés dans
l’annexe A.3. On se concentrera dans la suite sur les tests du prototype de télescope Compton
utilisant un DSSSD, et plus précisément dans cette partie sur les performances en imagerie
Compton et spectroscopie.

4.2.1.1 Premiers tests

Lors des premières acquisitions de données, la source utilisée était une source de 137Cs de
300 kBq émettant des rayons gamma de 662 keV, des électrons issus de la décroissance β du
137Cs (spectre continu jusqu’à≈ 600 keV) et des électrons de conversion ayant une énegie d’en-
viron 625 keV. La figure 4.9 (en haut) montre un nuage de points représentant l’énergie déposée
dans le calorimètre en fonction de l’énergie déposée dans le diffuseur trajectographe pour les
évènements détectés en coïncidence. Les rayons gamma entièrement absorbés se répartissent
le long d’une diagonale nommée "Évènements Compton" sur le graphe, et ceux partiellement
absorbés sont indiqués par le texte "Front Compton". Puisque la source émet également des
électrons, qui sont détectés très efficacement par le DSSSD, on voit aussi apparaître des coïn-
cidences fortuites avec des rayons gamma totalement ou partiellement absorbés, indiqués par
les textes "Pic de pleine énergie γ x spectre β", "Électrons de conversion x spectre γ" et "Spectre
γ x spectre β". Dans le coin en bas à droite, deux structures sont indiquées, l’une correspondant
à la détection par le DSSSD d’électrons de conversion en coïncidence avec la détection par le
module calorimètre de rayons X issus du réarrangement du cortège électronique de la source.
L’autre structure est une diagonale correspondant à une énergie totale (somme des énergies
déposées dans les deux détecteurs) proche de celle des électrons de conversion. Une interpré-
tation possible est donc qu’il s’agit d’électrons de conversion qui émettent un rayonnement X
de freinage lors de leur détection par le DSSSD, rayonnement qui est détecté par le module
calorimètre.

Deux jeux de données ont été acquis avec la source de 137Cs à deux positions différentes,
(x, y, z) = (3.6 cm,−1.1 cm, 14 cm) et (x, y, z) = (−3.6 cm, 2.3 cm, 14 cm). En sélectionnant la
diagonale correspondant aux rayons gamma totalement absorbés, on peut reconstruire les
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FIGURE 4.9 – Nuage de points représentant l’énergie déposée dans le calorimètre en fonction de
l’énergie déposée dans le diffuseur trajectographe pour les évènements détectés en coïncidence.
Haut : Pour une source de 137Cs émettant des rayons gamma de 662 keV, des électrons issus
de la décroissance β et des électrons de conversion. Bas : Pour une source de 137Cs dont les
électrons sont écrantés, et dont on ne voit que les rayons gamma.
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FIGURE 4.10 – Premières images réalisées avec le télescope Compton. Gauche : Avec une
source de 137Cs située à (x, y, z) = (3.6 cm,−1.1 cm, 14 cm). Droite : Source située à (x, y, z) =
(−3.6 cm, 2.3 cm, 14 cm). Les couleurs représentent l’intensité relative (en unités arbitraires),
croissante du violet au rouge.

FIGURE 4.11 – Spectre en énergie (gauche) et distribution des ARM (droite) obtenus avec la
source à (x, y, z) = (−3.6 cm, 2.3 cm, 14 cm). Les évènements utilisés ont été sélectionnés en
énergie autour du pic de pleine énergie, entre 600 et 750 keV.

images montrées sur la figure 4.10. Ces images sont reconstruites sur un plan situé à la bonne
distance de la source z = 14 cm. On retrouve bien les positions connues de la source. La dis-
tribution des ARM et le spectre obtenu après sélection des rayons gamma totalement absorbés
sont montrés sur la figure 4.11 pour le jeu de données où la source était positionnée à (x, y, z) =
(−3.6 cm, 2.3 cm, 14 cm). La résolution spectrale obtenue est 5.7% à 662 keV, et la résolution an-
gulaire de 12 °.

Une deuxième série de jeux de données a été acquise avec une source de 137Cs contenue
dans une capsule en aluminium, et dont les électrons ne sortent pas. On ne voit donc que des
rayons gamma de 662 keV. Cette source est beaucoup plus intense puisqu’elle a une activité de
15 MBq. Cela permet de la placer suffisamment loin du télescope Compton pour reconstruire
les images à l’infini, plutôt que sur un plan à distance finie. Cette source étant ponctuelle et à
l’infini, elle est aussi plus proche qualitativement d’une source astrophysique.

Le bas de la figure 4.9 montre le nuage de points représentant l’énergie déposée dans le
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FIGURE 4.12 – Spectres en énergie obtenus avec la source de 137Cs à l’infini à (θ, ϕ) = (0 °, 0 °)
(gauche) et à (θ, ϕ) = (20 °, 180 °) (droite).

FIGURE 4.13 – Distributions des angles de diffusion Compton pour tous les évènements
(gauche) et après sélections des évènements du pic de pleine énergie (droite).

calorimètre en fonction de l’énergie déposée dans le diffuseur trajectographe uniquement pour
les rayons gamma de 662 keV de la source de 137Cs. Deux jeux de données ont été acquis avec
deux positions de la source différentes, un à (θ, ϕ) = (0 °, 0 °) et un à (θ, ϕ) = (20 °, 180 °). La
figure 4.12 montre les spectres en énergie obtenus pour les deux jeux de données. La résolution
spectrale à 662 keV est de 6.5 % à (θ, ϕ) = (0 °, 0 °) et 6.6 % à (θ, ϕ) = (20 °, 180 °).

Afin de reconstruire des images avec ce jeux de données, on commence par sélectionner
les évènements du pic de pleine énergie. La distribution des angles de diffusion Compton θC

est montrée sur la figure 4.13 avant et après cette sélection. La distribution après sélection pré-
sente une coupure claire pour 50 ° < θC < 65 °, avec une majorité d’évènements pour lesquels
θC < 50 °. Les photons de ces évènements ont subi une diffusion Compton dans le diffuseur
trajectographe avant d’être absorbés dans le calorimètre, et les autres ont subi une diffusion
Compton dans le calorimètre avant d’être absorbés dans le diffuseur trajectographe. Pour re-
construire ces images, on ne considérera que les évènements pour lesquels θC < 50 °.

Après reconstruction de l’image Compton, on peut appliquer un algorithme de maximi-
sation de la vraisemblance LM-ML-EM (pour "List-Mode Maximum-Likelihood Expectation-
Maximization"). Il s’agit d’un algorithme itératif, implémenté dans MEGAlib, utilisant la
connaissance préalable que tous les rayons gamma proviennent de la même source (pas néces-
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FIGURE 4.14 – Images obtenues avec la source de 137Cs à l’infini à (θ, ϕ) = (0 °, 0 °) (gauche) et
à (θ, ϕ) = (20 °, 180 °) (droite). Haut : Après une rétro-projection simple (i.e. une simple somme
des cercles Compton). Bas : Après 10 itérations de l’algorithme de déconvolution LM-ML-EM.
Pour représenter ces images plus clairement (afin d’éviter des déformations dues à des effets
de projection), un changement de référentiel décrit par l’équation 4.2 a été effectué.

sairement ponctuelle) pour reconstruire l’image. À chaque itération, on évalue l’espérance de
la vraisemblance de l’image Compton sachant les évènements observés, puis on ajuste l’image
de manière à augmenter cette espérance. Cet algorithme converge asymptotiquement. Dans
notre cas, on arrêtera l’algorithme "à la main" après un certain nombre d’itérations. Cela per-
met d’obtenir la résolution angulaire intrinsèque de l’instrument [Zoglauer, 2006].

Pour des raisons de clarté des figures (les sources à θ ≈ 0 ° pouvant être déformées par des
effets de projection), on représente les images dans un référentiel (x′, y′, z′) différent de celui de
l’instrument (x, y, z), décrit par
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x′y′
z′

 =

0 0 1
0 −1 0
1 0 0

xy
z

 . (4.2)

Ce changement de référentiel place les directions (θ, ϕ) = (0 °, 0 °) à (θ′, ϕ′) = (90 °, 0 °) et
(θ, ϕ) = (20 °, 180 °) à (θ′, ϕ) = (110 °, 0 °). Les positions reconstruites montrées sur l’image 4.14
sont (θ′, ϕ′) = (87.1 °, 1.9 °) et (θ′, ϕ′) = (110 °, 1.8 °) respectivement, ce qui présente un bon
accord avec les positions mesurées. Les images après application de l’algorithme LM-ML-EM
ont une largeur à mi-hauteur de 7.5 ° et 7.3 ° respectivement. Dans ces conditions, la source peut
être considérée ponctuelle. Ces valeurs donnent donc une bonne estimation de la résolution
angulaire intrinsèque de l’instrument.

4.2.1.2 Comparaison à la simulation

Dans cette partie on se concentrera sur la comparaison entre le jeu de données avec la
source à (θ, ϕ) = (20 °, 180 °) et une simulation du même dispositif expérimental avec une
source à la même position. La simulation a été effectée avec MEGAlib, et plus particulière-
ment avec l’outil de simulation de MEGAlib, cosima. Il s’appuie sur Geant4 pour effectuer
une simulation Monte-Carlo de la propagation des particules. La physique des interactions
électro-magnétiques de basse énergie est celle implémentée dans le module de physique "Li-
vermore" de Geant4. Cet outil s’appuie également sur un fichier contenant la géométrie du
dispositif expérimental ainsi que les propriétés des détecteurs. Ces dernières sont utilisées lors
du traitement de données dans MEGAlib qui applique les incertitudes de mesure aux données
simulées.

La géométrie du dispositif expérimental simulé est montré sur la figure 4.7. Elle comporte :
un DSSSD entouré de matériaux passifs pour simuler son électronique de lecture ainsi que les
pièces servant à sa fixation mécanique ; un module calorimètre entouré de matériaux passifs
qui représentent son tube photo-multiplicateur, son électronique de lecture, son boitier en alu-
minium et la pièce le supportant ; divers volumes représentant la structure du prototype et les
principales cartes électroniques présentes. L’enceinte climatique n’est pas simulée.

La résolution spectrale et la largeur à mi-hauteur de l’ARM obtenus dans ces deux cas sont
résumés dans le tableau 4.1.

Simulation Données
Résolution spectrale à 662 keV 4.8 % 6.5 %

Largeur à mi-hauteur de l’ARM 10.0 ° 11.5 °

TABLE 4.1 – Comparaison de la résolution spectrale et de la largeur à mi-hauteur de la distri-
bution des ARM obtenus avec le prototype de télescope Compton et par la simulation.

Les spectres acquis avec le prototype et issu de la simulation sont montrés sur la figure 4.15.
Leur allure est similaire mais on constate que la résolution spectrale mesurée est moins bonne
qu’attendu. Cela est probablement dû à la modélisation de la résolution spectrale du module
calorimètre dans MEGAlib : en effet, on suppose dans la simulation une dépendance classique
de la résolution en énergie du calorimètre en 1/

√
E exprimée dans l’équation 3.2, mais on a

vu dans la section 3.2.2 que cette relation n’est pas strictement respectée après la correction en
énergie qui est appliquée. Une piste d’amélioration serait donc de mieux modéliser la résolu-
tion spectrale du module calorimètre.
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FIGURE 4.15 – Comparaison du spectre des évènements mesurés en coïncidences (gauche) avec
la simulation (droite).

FIGURE 4.16 – Comparaison des distributions d’ARM obtenu lors de l’acquisition (gauche) avec
la simulation (droite).

De même, la largeur à mi-hauteur de la distribution des ARM est un peu plus grande qu’at-
tendu, ce qui signifie que la résolution angulaire intrinsèque sera également un peu moins
bonne. Cela peut s’expliquer par la modélisation de la reconstruction de la position dans le
module calorimètre. En effet, la résolution en position du module calorimètre est de 1.8 mm
pour l’écart-type en xy, mais comme mentionné dans la section 3.3.2.6, la distribution des
positions n’est pas strictement gaussienne. Or, l’incertitude en position qui est appliquée par
MEGAlib/revan est gaussienne. De ce fait, les queues de la distribution, plus larges que pour
une gaussienne, sont sous-estimées. En ce qui concerne la reconstruction de la profondeur d’in-
teraction, les données réelles ne sont jamais reconstruites dans les premiers millimètres du cris-
tal scintillant (voir la section 3.3.3). On ne peut pas implémenter cet effet directement dans
MEGAlib, et cela conduit à des erreurs de positionnement d’autant plus importantes que les
deux détecteurs sont très proches l’un de l’autre. De plus, la position de la source est connue
avec une incertitude de l’ordre du degré dans le référentiel du prototype, ce qui peut également
contribuer à l’élargissement de la distribution des ARM.

Une autre performance importante des télescopes Compton est la surface efficace, qu’on
peut définir comme le nombre de photons correctement reconstruits divisé par la fluence d’une
source. Elle dépend du spectre et de la position dans le ciel de la source, mais pas de la source en
elle-même. Elle dépend également de notre définition de "correctement reconstruit" : on expli-
citera donc systématiquement les sélections d’évènements effectuées. Il s’agira ici de sélection
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en énergie uniquement.

Pour calculer la surface efficace, on doit d’abord estimer la fluence de la source utilisée.
Au moment de la prise de données, la source avait une activité de 14.2 MBq et était située à
110 cm du télescope. Lors de sa désintégration le 137Cs émet un rayon gamma de 662 keV avec
une probabilité de 85 %. L’acquisition a duré 1h10 soit 4200 s. On en déduit une fluence de
F ≈ 3.34× 105 ph/cm2.

La simulation a été réalisée avec une source de la même activité située à la même distance,
mais avec une durée de 1050 s seulement, soit a = 4 fois plus courte. De plus, certains pa-
ramètres ne sont pas pris en compte dans la simulation. Par exemple, 6 pistes de la face P du
DSSSD et 4 pistes de la face N sont désactivées pendant l’analyse des données car trop bruitées,
d’où un facteur b = (32−6)×(32−4)

322 supplémentaire. Le télescope Compton est placé dans une en-
ceinte climatique puisque les propriétés du DSSSD changent avec la température. Celle-ci est
fixée à 20 °C pour toutes les acquisitions. Mais l’absorption ou la diffusion des rayons gamma
par les parois de l’enceinte climatique n’est pas prise en compte dans la simulation. On peut
estimer à c ≈ 16 % (soit 1 − c = 0.84) la fraction des rayons gamma absorbés ou diffusés en
utilisant la base de données de sections efficaces d’interaction NIST XCOM [Berger et al., 2010].
Dans la suite de cette section, on comparera des nombres de photons dans les données Nacq

à des nombres de photons issus de la simulation Nsim et corrigés de ces effets par un facteur
K = a× b× (1− c) calculé à l’équation 4.3 tel que Nacq = K ×Nsim. Les surfaces efficaces sont
dans tous les cas obtenues en divisant ces nombres par la fluence F .

K = a× b× (1− c) = 4× (32− 6)× (32− 4)

322
× 0.84 ≈ 2.39 (4.3)

On obtient 2 542 photons dans le pic de pleine énergie, alors qu’on en attend 7 130 selon la
simulation corrigée, soit une surface efficace de 0.762 mm2 au lieu de 2.14 mm2. Cette différence
peut s’expliquer soit par un déficit de taux de comptage dans le module calorimètre, soit par
un déficit de taux de comptage dans le diffuseur trajectographe.

Des tests préliminaires ont montré que la sélection des combinaisons avant-arrière dans le
DSSSD avec nσpn = 2 et σpn = 6 keV éliminait un certain nombre d’évènements potentiellement
corrects. Dans la suite, on considérera donc des données traitées avec les paramètres nσpn = 6 et
σpn = 6 keV, ce qui permet d’obtenir 22 % d’évènements supplémentaires. Les diagrammes de
corrélation avant et après cette modification sont montrés sur la figure 4.17. L’effet de cette mo-
dification en terme de surface efficace est quantifié dans le tableau 4.2. La résolution spectrale
du télescope Compton n’a pas changé de manière mesurable après cette modification.

Afin de déterminer d’où provient ce déficit d’évènements Compton, on compare dans la
suite les spectres et les surfaces efficaces du module calorimétre seul, puis du DSSSD seul à la
simulation.

La figure 4.18 montre les spectres acquis et simulés pour les évènements qui ont été détectés
par le calorimètre sans déclencher le diffuseur trajectographe. On constate une grande diffé-
rence d’apparence dans les spectres, principalement dûe à un pic de rétrodiffusion à 184 keV
beaucoup plus marqué dans les données acquises que dans la simulation. Le pic de rétrodif-
fusion est principalement un effet de l’environnement, et on peut l’interpréter comme l’effet
des diffusions des rayons gamma de la source dans les parois de l’enceinte climatique. Celle-
ci n’étant pas modélisée dans la géométrie de la simulation, ces évènements n’apparaissent
pas dans les données simulées. On peut aussi noter que les données acquises présentent un
pic large à ≈ 120 keV qui est totalement absent des données simulées. Il pourrait s’agir des
photons ayant subi deux diffusions, ou plus, dans l’environnement. Il serait donc absent de la
simulation pour les mêmes raisons.
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FIGURE 4.17 – Diagramme de corrélation avant-arrière pour un DSSSD avec nσpn = 2 (gauche)
et nσpn = 6 (droite). On a toujours σpn = 6 keV.

FIGURE 4.18 – Comparaison des spectres acquis (gauche) et simulés (droite) pour les évène-
ments détectés par le calorimètre seul, sans déclenchement dans le diffuseur trajectographe.

Concernant le nombre de photons détectés par le calorimètre, on a 3 284 972 photons détec-
tés dans la totalité du spectre contre 2 424 942 photons attendus, ce qui est très largement dû aux
photons diffusés. Dans le pic de pleine énergie uniquement, on a 492 000 photons détectés dans
les données acquises contre 614 880 photons attendus après correction de la durée de la simu-
lation et de l’absoption par l’enceinte climatique, soit 20 % de moins qu’attendu. Une partie de
cette différence peut être expliquée par la sélection morphologique des évènements, appliquée
à partir de 250 keV, et qui enlève 4 % des évènements sur la totalité du spectre. Cette sélection,
discutée dans la section 3.3.2.4, vise à améliorer la résolution en position dans le module ca-
lorimètre en enlevant les évènements pour lesquels deux interactions trop éloignées l’une de
l’autre ont eu lieu dans le cristal scintillant.

On compare maintenant les données acquises par le DSSSD seul à celles issues de la simula-
tion. On peut voir sur la figure 4.19 les spectres acquis et simulés pour les évènements détectés
par le diffuseur trajectographe sans déclencher le calorimètre. Ils sont globalement composés
d’une bosse à basse énergie vers ≈ 50 keV et d’une bosse à haute énergie à 470 keV qui cor-
respond au front Compton de la source de 137Cs. On constate que la bosse à basse énergie est
beaucoup plus importante relativement au pic de haute énergie dans les données acquises que
dans la simulation. On peut à nouveau attribuer cette différence aux photons rétrodiffusés. La
bosse de haute énergie est plus pointue dans la simulation que dans les données réelles. Une
explication possible repose sur les photons diffusés par interaction Compton dans la paroi de
l’enceinte climatique entre la source et le télescope. La majorité d’entre eux vont être diffusés
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FIGURE 4.19 – Comparaison des spectres acquis (gauche) et simulés (droite) pour les évène-
ments détectés par le diffuseur trajectographe seul, sans déclenchement dans le calorimètre.

Nsim K ×Nsim Asim
eff Nacq Aacq

eff Rapport

nσpn = 2
total 8 983 21 458 6.43 mm2 11 963 3.59 mm2 1.79
pic 2 985 7 130 2.14 mm2 2 542 0.762 mm2 2.80

nσpn = 6
total idem 13 450 4.03 mm2 1.60
pic 3 113 0.933 mm2 2.29

calorimètre
total 722 177 2 424 942 727 mm2 3 284 972 984 mm2 0.738
pic 183 000 732 000 219 mm2 492 000 147 mm2 1.25

DSSSD
total 88 868 211 847 63.5 mm2 179 996 53.9 mm2 1.18

E > 300 keV 32 657 78 009 23.4 mm2 52 664 15.8 mm2 1.48
E > 300 keV hors absorption 32 657 92 868 27.8 mm2 idem 1.76

TABLE 4.2 – Comparaison entre le nombre de photons détectés par le télescope ComptonNacq et
le nombre de photons Nsim détectés dans la simulation. K×Nsim représente le nombre de pho-
tons de la simulation corrigé par le facteur K définit dans l’équation 4.3 pour tenir compte de
certains paramètres non-simulés. Les surfaces efficaces Aacq

eff et Asim
eff sont également indiquées

pour information.

vers l’avant et de ce fait vont déposer très peu d’énergie dans la paroi, générant un continuum
de fronts Compton dans le DSSSD au lieu d’un seul front Compton bien marqué.

Pour ce qui est du nombre de photons détectés par le DSSSD sur l’ensemble du spectre, on
obtient 179 996 photons contre 211 847 attendus. Cependant, le nombre 179 996 comprend tous
les photons diffusés et rétro-diffusés, et de ce fait pourrait être sur-évalué. On peut tenter de
s’affranchir de cette limitation en ne considérant que les photons qui ont déposé une énergie
supérieure à 300 keV. Ceux-là sont au nombre de 52 664 contre 78 009 attendus en considérant
une absorption plutôt qu’une diffusion dans la paroi de l’enceinte climatique et 92 868 en ne
considérant pas du tout cet effet.

Pour conclure, tous ces nombres de photons sont résumés, avec les surfaces efficaces cal-
culées, dans le tableau 4.2. Les surfaces efficaces calculées pour les détecteurs individuels le
sont à titre indicatif, puisqu’on ne peut pas reconstruire d’image Compton avec un seul détec-
teur. Le facteur b = (32−6)×(32−4)

322 n’est pas appliqué aux données concernant uniquement le
calorimètre, et le facteur 1− c = 0.84 n’est pas appliqué à la ligne indiquée "hors absorption".

On conclut de cette partie que les performances du télescope Compton en termes de réso-
lution spectrale et angulaire sont en bon accord avec la simulation. On a mis en évidence un
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facteur 2.29 d’écart entre la surface efficace du télescope Compton et celle calculée à partir de
la simulation. Elle peut être expliquée par un facteur 1.25 dû à une modélisation perfectible du
module calorimètre et un facteur 1.76 dû au diffuseur trajectographe. Pour ce qui est du mo-
dule calorimètre, la sélection morphologique peut expliquer une partie de la différence. Pour
ce qui est du DSSSD, ce facteur pourrait être dû à la combinaison de plusieurs effets, chacun
contribuant à hauteur d’environ 10 % à 20 % de différence relative. Parmi ces effets, on peut
citer : le fait que l’analyse des données actuelle n’utilise pas les évènements inter-pistes ; le fait
que la distance entre les pistes n’est pas modélisée dans la simulation ; le fait que l’analyse des
données actuelle n’utilise pas les évènements ayant plusieurs pistes de la même face avec des
énergies mesurées compatibles, ce qui peut être le cas à basse énergie, où le seuil de déclen-
chement est proche du bruit électronique. En revanche, on peut noter que le produit des deux
facteurs identifiés 1.25 × 1.76 = 2.2 est similaire au facteur observé entre la simulation et les
données 2.29. On en conclut que si les différences observées sur les détecteurs sont dûes à des
effets indépendants, l’algorithme de coïncidence a posteriori permet bien de sélectionner tous
les évènements en coïncidence.

4.2.2 Polarisation

Dans cette partie, je présente la source de rayonnement gamma polarisé par diffusion
Compton que j’ai conçue pour tester les capacités polarimètriques du prototype de télescope
Compton. Le principe de la mesure et la géométrie de la source ont été validés et optimisés
à l’aide de simulations dédiées utilisant Geant4 [Agostinelli et al., 2003]. Je commencerai par
donner les principaux résultats de ces simulations, avant de présenter la mesure réalisée avec
cette source et de la comparer aux simulations.

4.2.2.1 Principe de la mesure

Cette mesure repose sur la sensibilité à la polarisation de l’effet Compton, évoquée dans la
section 2.2.3. Plus précisément, on peut obtenir un faisceau de photons partiellement polarisé
en diffusant des photons non-polarisés suffisamment loin du polarimètre que l’on cherche à
étalonner. Par exemple, diffuser de 90 ° des photons de 662 keV à≈ 1 m produit des photons de
≈ 290 keV polarisés à ≈ 60 % [Lei et al., 1997].

Les principaux choix de conception a priori sont les suivants.
— On choisit de diffuser les photons sur un détecteur, appelé "polariseur", qui utilisera

l’électronique de lecture des modules calorimètres. Cela permet de sélectionner les évè-
nements détectés en coïncidence dans le polariseur et le polarimètre 1.

— On choisit comme source primaire la source de 137Cs, émettant des photons de 662 keV,
avec une activité de 15 MBq.

— On choisit de collimater la source primaire avec un collimateur cylindrique, de 10 cm
de diamètre extérieur et jusqu’à 1 cm de diamètre intérieur, afin de mieux contraindre
l’angle de diffusion Compton dans le polariseur.

— On choisit un angle de diffusion Compton de ≈ 70 ° dans le polariseur. Cela génère des
photons partiellement polarisés d’une énergie d’environ 356 keV. Cette énergie corres-
pond à une raie d’émission du 133Ba, ce qui permet de mesurer expérimentalement les
effets systématiques (voir section 2.3.2).

Ce principe de fonctionnement est montré sur la figure 4.20. Il a été optimisé suite à une sé-
rie de simulations Geant4. Dans ces simulations, on enregistre uniquement les positions d’in-
teraction des rayons gamma sur le polariseur et sur le DSSSD, ainsi que les coordonnées du

1. Cette sélection, encore en développement au moment de la rédaction de ce manuscript, n’est pas utilisée ici.
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FIGURE 4.20 – Principe de fonctionnement de la source de rayonnement gamma polarisé

FIGURE 4.21 – Définition des paramètres de StokesQ, U et V (figure tirée de [Kislat et al., 2015]).
Q et U quantifient l’état de polarisation linéaire, et V l’état de polarisation circulaire.

vecteur de polarisation à l’arrivée sur le DSSSD. Le rapport du nombre total de photons simu-
lés au nombre de photons détectés à la fois dans le polariseur et sur le DSSSD donne l’efficacité
du dispositif. La direction de polarisation est utilisée pour évaluer la fraction de polarisation
à l’aide des paramètres de Stokes. Les paramètres de Stokes sont souvent représentés dans le
vecteur

~s =


I
Q
U
V

 , (4.4)

où I représente l’intensité totale du rayonnement, Q le degré de polarisation horizontal (si
positif) ou vertical (si négatif), U le degré de polarisation à +45 ° (si positif) et−45 ° (si négatif),
et V le degré de polarisation circulaire droite (si positif) ou gauche (si négatif). On évalue donc
I (pour l’intensité totale du rayonnement), Q et U (voir figure 4.21), qui permettent de calculer

la fraction de polarisation linéaire Π =

√
Q2+U2

I .

Ces simulations ont montré qu’une diffusion à 70 ° permet de générer une fraction de pola-
risation importante (Π & 50 %) tout en augmentant le nombre de photons polarisés détectés par
rapport à la diffusion à 90 ° mentionnée dans [Lei et al., 1997], puisque la diffusion Compton se
fait préférentiellement vers l’avant dans cette gamme d’énergie.

Elles ont également permis de fixer le choix du matériau pour le polariseur, qui pouvait
être réalisé avec un scintillateur plastique ou bien en CeBr3. Si le scintillateur plastique permet
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FIGURE 4.22 – Photographie de la source de rayonnement gamma polarisé. Le collimateur est
au centre de l’image, et un module calorimètre, le polariseur, est reconnaissable sur la droite.

d’obtenir une fraction de polarisation légèrement plus élevée, et favorise beaucoup la diffusion
Compton par rapport à l’effet photoélectrique, son efficacité est beaucoup plus faible. L’acti-
vité de la source étant fixée, et afin de pouvoir réaliser la mesure sur une échelle de temps
raisonnable, de l’ordre de la journée, c’est donc le CeBr3 qui a été choisi.

Enfin, ces simulations ont permis d’affiner le choix de l’orientation et de la position du
polariseur. Dans la configuration finalement mise en place, la fraction de polarisation est Π ≈
60 %. Une photographie de la source réalisée est montrée sur la figure 4.22.

4.2.2.2 Comparaison à la simulation

Trois types de jeux de données ont été acquis : polarisé (avec la source présentée ci-dessus),
non-polarisé (avec une source ponctuelle de 133Ba) et des jeux de données sans source autre
que le fond de radioactivité ambiante. Lors des acquisitions des jeux de données non-polarisés,
le polariseur n’était pas utilisé, la source de 137Cs absente, et la source de 133Ba était fixée sur
le polariseur de manière à ce que la matière radioactive soit le plus proche possible du volume
sensible du polariseur. Trois jeux de données ont été acquis avec la source de 133Ba, chacun
avec la source située à une position différente le long des positions où le faisceau de rayons
gamma primaires aurait interagit. Les différents éléments du dispositif expérimental (en dehors
des sources radioactives) sont restés à la même position pendant toutes les acquisitions. Une
photographie légendée du dispositif expérimental est montrée sur la figure 4.23. Le tableau 4.3
résume les jeux de données discutés dans la suite.

Certains jeux de données n’ont pas pu être utilisés dans l’analyse finale en raison d’un taux
de comptage trop faible, qui empêche l’algorithme de coïncidence a posteriori, dans sa version
actuelle, de maintenir les détecteurs synchronisés. C’est le cas de tous les jeux de données de
fond, ainsi que d’un jeu de données de type "Polarisé". Le fond est estimé à ≈ 10 % des évè-
nements sélectionnés ci-après et est négligé dans cette analyse. La figure 4.24 à droite montre
la distribution des angles azimutaux de diffusion Compton obtenue pour un jeu de données
de type "Non-polarisé", acquis avec la source de 133Ba. Elle est sensiblement différente de la
distribution simulée pour une source non-polarisée, distribution montrée sur la gauche de la
figure 4.24. En effet, durant l’acquisition, la source de rayonnement polarisé mesure ≈ 5 cm
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Source primaire
de 137Cs

Rayons gamma primaires de 662 keV
Rayons gamma diffusés et 
partiellement polarisés de 356 keV

Polariseur

Polarimètre

FIGURE 4.23 – Photographie légendée du dispositif expérimental pour la mesure de polarisa-
tion. La source primaire est encadrée en jaune en bas à gauche de l’image, le polariseur, encadré
en cyan, est au-dessus de ce dernier, et le prototype de télescope Compton est encadré en vert
sur la droite.

Type Durée
Polarisé 2 h 24 m
Polarisé 6 h 06 m
Polarisé 3 h 24 m
Polarisé 3 h 10 m
Polarisé 5 h 20 m
Polarisé 4 h 03 m

Non-polarisé 1 h 08 m

TABLE 4.3 – Résumé des acquisitions de données utilisées pour la mesure de polarisation. Lors
de l’acquisition des données de type "Non-polarisé", la source de 133Ba était placée à x =
3.4 cm.

de large et est située à 12.3 cm du polarimètre, alors que la source de 133Ba, placée à la même
distance, est ponctuelle (∼ 1 mm de diamètre). Les jeux de données de type "Non-polarisé"
ne seront donc pas utilisés dans l’analyse finale pour obtenir un polarigramme, et les effets
systématiques présents dans les données polarisées seront donc évaluées par la simulation.

Deux simulations MEGAlib détaillées ont été réalisées pour comparaison avec les données
obtenues. La première vise à reproduire les mesures réalisées avec la source de rayonnement
gamma polarisé. La seconde est exactement la même que la première, mais la prise en compte
de la polarisation a été désactivée afin de fournir une mesure des effets systématiques. Elle a
également été utilisée pour tenir compte des effets systématiques dans les données acquises.
Dans tous les jeux de données, on sélectionne les évènements ayant déposé entre 300 et 420 keV,
et dont l’angle de diffusion Compton θCompton est compris entre 40 ° et 140 °, afin de maximiser
la sensibilité à la polarisation.

Dans le référentiel du polarimètre, qui prend son origine au centre du DSSSD, le centre du
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FIGURE 4.24 – Distribution des angles azimutaux de diffusion Compton. Gauche : source si-
mulée, étendue et non polarisée. Le rapport maximum sur minimum est d’environ 3. Droite :
données acquises avec une source de 133Ba ponctuelle. Le rapport maximum sur minimum est
d’environ 5.

polariseur est placé aux coordonnées (x, y, z) = (4.5 cm,−1.2 cm, 12.3 cm), soit aux coordon-
nées (θ, ϕ) = (20 °,−15 °).

Les distributions des angles azimutaux de diffusion Compton pour les sources polarisées,
ainsi que les polarigrammes obtenus sont montrés sur la figure 4.25. La modulation mesurée est
µ100Π = 0.252± 0.023, compatible avec celle obtenue par la simulation µ100Π = 0.210± 0.018.
Puisque l’on connaît la fraction de polarisation Π ≈ 60 %, on peut en déduire le facteur de
modulation µ100, qui est mesuré à 0.420±0.038 et 0.350±0.030 par l’expérience et la simulation,
respectivement. L’angle de polarisation mesuré est η0 = 109±3 °, compatible avec celui obtenu
par la simulation η0 = 106± 2 °.

Les valeurs de µ100 obtenues sont en bon accord avec ce qui est attendu pour une source
monochromatique d’énergie 356 keV, ponctuelle, à l’infini et à θ = 20 °, à savoir µ100 ≈ 0.4. Cela
démontre que ce dispositif expérimental est un outil efficace pour étalonner un polarimètre.
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FIGURE 4.25 – Comparaison de la mesure de polarisation à la simulation. Gauche : données
simulées avec MEGAlib. Droite : données mesurées. Haut : Distribution des angles azimutaux
de diffusion Compton. Bas : polarigrammes obtenus.

Conclusion

Un prototype de télescope Compton a été assemblé. Il est constitué d’un DSSSD et d’un
module calorimètre. Il a permis une campagne de tests dont les principaux résultats sont résu-
més dans le tableau 4.4. Chaque test a fait l’objet d’une comparaison avec la simulation, afin de
mettre en avant les effets instrumentaux qui ne sont pas encore pris en compte dans celle-ci.

La résolution spectrale, ainsi que la résolution angulaire sont proches des valeurs obtenues
par la simulation pour les configurations testées. Les différences observées peuvent être im-
putées à des effets instrumentaux fins, comme la non-uniformité de la résolution spectrale ou
spatiale du module calorimètre. Un travail plus poussé sur la simulation de ces effets instru-
mentaux fins permettrait de valider que la simulation reproduit bien les données.

La surface efficace mesurée montre un écart significatif avec la simulation. Des différences

Simulation Données
Résolution spectrale à 662 keV 4.8 % 6.5 %

Largeur à mi-hauteur de l’ARM à θ = 20 ° à 662 keV 10.0 ° 11.5 °
Surface efficace à θ = 20 ° à 662 keV 2.14 mm2 0.933 mm2

Facteur de modulation µ100 à θ = 20 ° à 356 keV 0.350± 0.030 0.420± 0.038

TABLE 4.4 – Récapitulatif des résultats obtenus comparés à la simulation
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d’efficacité ont été identifiées pour les deux détecteurs, qui semblent exclure une composante
due à l’électronique de coïncidence ou à l’algorithme de coïncidence a posteriori.

Enfin, le facteur de modulation mesuré présente un accord raisonnable avec la simulation.

Toutes ces mesures ont été réalisées dans certaines conditions d’orientation de la source
dans le référentiel de l’instrument, et à une seule énergie pour chaque test. Or, toutes les cri-
tères de performances quantifiés ici dépendent de l’énergie et de la position de la source dans
le champ de vue de l’instrument. Une campagne de tests plus longue permettrait de mieux ca-
ractériser l’instrument en validant les évolutions de ces grandeurs prévues par les simulations.
Cela est particulièrement critique pour la mesure de la polarisation de l’émission prompte des
sursauts gamma, puisque leur apparition dans le ciel n’est pas prédictible. Il est donc important
de connaître en particulier le facteur de modulation en fonction de l’énergie et de la position
dans le champ de vue.

On pourrait également envisager un étalonnage du facteur de modulation à d’autres éner-
gies, de la même manière, en diffusant des photons de plus haute ou de plus basse énergie. Une
autre méthode pour obtenir un faisceau de photons polarisés utilise une source de rayonne-
ment β+. En effet, la désintégration du positronium génère deux photons de 511 keV, émis dos-
à-dos avec des états de polarisation liés (angles de polarisation différents de 90 °). On peut donc,
d’un côté de la source, mesurer la direction de diffusion de chaque photon, pour contraindre la
polarisation des photons émis de l’autre côté. Un tel procédé est décrit dans [Orsi et al., 2011].

Dans le chapitre 5, je vais utiliser les performances mesurées des deux détecteurs discutés
ici, le DSSSD et le module calorimètre, ainsi que le bon accord entre simulations et perfor-
mances mesurées, pour concevoir et simuler un petit polarimètre Compton, la charge utile
des CubeSats de la mission spatiale COMCUBE, dont le but est de mesurer la polarisation de
l’émission prompte des sursauts gamma.
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Chapitre 5

Conception et premières estimations
des performances de COMCUBE

Les CubeSats sont une classe de petits satellites qui permettent un accès à l’espace à
moindre coût. Ils sont composés d’unités, parfois appelées "U", d’une taille maximum de
10× 10× 10 cm3 et d’une masse maximum de 1.33 kg. Ces unités peuvent être combinées pour
former des satellites plus grands, de 1.5U, 2U, 3U ou 6U, ou même 12U.

COMCUBE est un projet de mission spatiale visant à mettre en orbite basse une constel-
lation de CubeSats pour mesurer la polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma.
Dans COMCUBE, chaque CubeSat sera constitué d’une charge utile, ici un télescope Compton,
et d’une plate-forme qui fournira l’électricité à la charge utile et gèrera entre autres l’attitude
du satellite, ainsi que les communications avec les centres opérationnel et scientifique au sol.

Dans une première partie, je vais décrire le télescope Compton que nous avons conçu pour
être la charge utile d’un satellite de COMCUBE. Je présenterai ensuite les différentes constel-
lations de CubeSats considérées, ainsi que les modèles de fond de radiation et la population
de sursauts gamma considérée dans les simulations. Finalement, je donnerai une première es-
timation des performances attendues pour les différentes constellations de CubeSats.

Les simulations ayant permis la conception et l’évaluation des performances de COMCUBE
ont été réalisées avec la palette de logiciels MEGAlib [Zoglauer et al., 2006], dont l’outil de si-
mulation cosima est basé sur la bibliothèque Geant4 du CERN [Agostinelli et al., 2003]. Les
performances des détecteurs simulés proviennent des développements instrumentaux présen-
tés aux chapitres 3 et 4.

5.1 Conception de la charge utile

Le principal objectif scientifique de COMCUBE est de mesurer la polarisation de l’émission
prompte des sursauts gamma. Comme décrit à la section 2.3.2, la sensibilité à la polarisation se
quantifie en terme de polarisation minimum détectable avec un niveau de confiance de 99 %

MDP99% =
4.29
√
S +B

µ100S
, (5.1)

où S (respectivement B) est le nombre de photons reçus de la source (resp. du fond) et µ100

est appelé "facteur de modulation". Il dépend de la conception de l’instrument, mais aussi du
spectre et de la position de la source dans le champ de vue de l’instrument (voir section 2.3.2).
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On peut écrire S = Aeff × F × T où Aeff est la surface efficace de l’instrument, F le flux
de la source et T le temps d’observation. On en déduit que pour maximiser la sensibilité à la
polarisation d’un télescope Compton, et donc minimiser MDP99%, il faut maximiser son facteur
de modulation µ100 et sa surface efficace Aeff . Dans la suite de cette partie, on cherchera donc
à maximiser ces deux grandeurs. Pour ce faire, on quantifiera les performances de plusieurs
instruments de taille 1U puis 4U.

5.1.1 Instruments de taille 1U

Les premiers essais de conception de la charge utile ont visé à comparer les trois instru-
ments présentés ci-après, qu’on appellera "instrument de référence", "instrument avec scin-
tillateur plastique" et "instrument avec détecteurs latéraux". Ils sont tous compatibles avec les
principaux prérequis mécaniques d’une unité CubeSat.

Instrument de référence

L’instrument de référence est composé de deux DSSSDs et d’un calorimètre. Ces détec-
teurs reprennent dans la simulation les principales caractéristiques des détecteurs utilisés au
chapitre 4. Les DSSSDs ont un volume total de 68 × 68 × 1.5 mm3 et un volume actif de
64× 64× 1.5 mm3, segmenté en 32 pistes en x et en y. Ils sont modélisés dans la simulation par
des détecteurs contenant 32 voies distinctes en x et en y sans reconstruction de la profondeur
d’interaction. Le module calorimètre est constitué d’un cristal de CeBr3 de 51×51×20 mm3, soit
deux fois plus épais que ceux utilisés dans les chapitres 3 et 4, lu par une matrice de 8×8 SiPMs
de 6 mm de côté. Il est modélisé par un détecteur contenant 16 voies distinctes en x et en y, et
sensible à la profondeur d’interaction avec une incertitude de 2 mm. Ces nombres sont choisis
pour émuler les performances mesurées pour ce détecteur au chapitre 3 (1.8 mm de résolution
en position en x et en y et 2 mm en profondeur), puisque la version de MEGAlib utilisée pen-
dant ces tests ne permet pas de modéliser ces détecteurs correctement, c’est-à-dire comme des
caméras d’Anger. La distance entre les deux DSSSDs et celle entre le diffuseur trajectographe
et le calorimètre sont de 7.5 mm. Un rendu 3D de cet instrument est montré sur la figure 5.1.

Instrument avec scintillateur plastique

Dans l’instrument de référence, la plupart des photons n’intéragissent pas dans les DSSSDs
en raison de leur faible épaisseur et de leur faible densité. Afin d’augmenter le volume de
détection dans lequel on cherche à favoriser une diffusion Compton avec des matériaux de
numéro atomique faible, on ajoute à l’instrument de référence un scintillateur plastique.

L’instrument avec scintillateur plastique reprend tous les éléments de l’instrument de réfé-
rence. Un détecteur utilisant un scintillateur plastique en p-Terphenyl de 51 × 51 × 10 mm3 lu
par une matrice de SiPMs similaire à celle du module calorimètre a été ajouté entre les DSSSDs
et le module calorimètre. Il est modélisé par un détecteur contenant 8 voies distinctes en x et
en y sans reconstruction de la profondeur d’interaction, en raison de son rendement lumineux
plus faible. Les détecteurs sont là encore séparés de 7.5 mm, sauf les deux scintillateurs qui sont
séparés de 3.4 mm. Un rendu 3D de cet instrument est montré sur la figure 5.2.
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FIGURE 5.1 – Rendu 3D de l’instrument de référence. Il est composé de deux DSSSDs (en jaune),
de leur électronique de lecture (en vert), et d’un calorimètre constitué d’un cristal de CeBr3 (en
magenta) lu par une matrice de SiPMs (en bleu). Le bas de l’instrument (en rouge) représente
l’électronique de bord et la plate-forme du CubeSat.

FIGURE 5.2 – Rendu 3D de l’instrument avec scintillateur plastique. Par rapport à l’instrument
de référence, on a ajouté un scintillateur plastique en p-Terphenyl (bleu clair) lu par un SiPM
(bleu), lui-même monté sur une carte électronique de support (verte).
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FIGURE 5.3 – Rendu 3D de l’instrument avec détecteurs latéraux. Par rapport à l’instrument
avec scintillateur plastique, on a ajouté deux détecteurs latéraux en CeBr3 (en magenta) lus par
des SiPMs (bleu) montés sur des cartes électroniques de support (vertes).

Instrument avec détecteurs latéraux

Dans l’instrument avec scintillateur plastique, une partie des photons diffusés dans les
DSSSDs ou le scintillateur plastique ne se propagent pas dans la direction du calorimètre. Afin
de les détecter, on ajoute des détecteurs latéraux sur deux des côtés de l’instrument, les deux
autres côtés étant déjà occupés par l’électronique de lecture des DSSSDs.

Par rapport à l’instrument avec scintillateur plastique, cet instrument avec détecteurs laté-
raux comporte deux modules calorimètres supplémentaires sur deux de ses côtés. Ces détec-
teurs utilisent des scintillateurs en CeBr3 de 51 × 51 × 10 mm3 lus par des matrices de SiPMs
similaires à celle du module calorimètre. Ils sont modélisés par un détecteur contenant 16 voies
distinctes en x et en y, et sensible à la profondeur d’interaction avec une incertitude de 2 mm.
Un rendu 3D de cet instrument est montré sur la figure 5.3.

L’idée de ne placer des détecteurs latéraux que sur deux des côtés provient en premier lieu
de la contrainte mécanique qu’impose la compatibilité avec une unité de CubeSat. Mais cela
permet aussi de faire de cet instrument le quart d’un instrument de taille 4U, développé dans
la section 5.1.2.

Comparaison des surfaces efficaces

La surface efficace d’un instrument est définie par le nombre de photons d’une source dé-
tectés par l’instrument divisé par la fluence de la source. On cherche dans cette section à la
déterminer par la simulation pour une source monochromatique, ponctuelle et située à l’infini.
On va donc simuler un certain nombre de photons Nsimulés qui se propagent dans la direction
de la source vers l’instrument, de telle manière que toute la surface géométrique de l’instru-
ment est irradiée. On appelle Astart l’aire de la surface géométrique de l’instrument projetée
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FIGURE 5.4 – Comparaison des surfaces efficaces des trois instruments de taille 1U. En haut à
gauche : pour l’instrument de référence. En haut à droite : pour l’instrument avec scintillateur
plastique. En bas : pour l’instrument avec détecteurs latéraux (certains points ont été retirés
lorsqu’une erreur d’ajustement a été détectée).

sur le plan du front d’onde. À la fin de la simulation, on sélectionne les photons qui ont inté-
ragit au moins deux fois. On impose que ces interactions aient eu lieu dans deux détecteurs
ou dans deux voies électroniques indépendantes du même détecteur, que l’énergie du photon
ait été correctement reconstruite et que le cône Compton soit compatible avec la direction de
la source. Leur nombre est appelé Ndétectés. La surface efficace de l’instrument est ensuite cal-
culée, pour une source donnée à une position donnée dans le champ de vue d’un instrument,
comme suit :

Aeff = Astart ×
Ndétectés

Nsimulés
. (5.2)

On peut voir sur la figure 5.4 les surfaces efficaces calculées pour ces trois instruments en
fonction de l’énergie et de l’angle d’incidence des rayons gamma. On remarque que chaque
ajout de détecteur augmente significativement la surface efficace.

On remarque également que la surface efficace maximale n’est pas atteinte dans les mêmes
conditions pour chaque instrument. En particulier, la surface efficace maximale est atteinte
à 200 keV pour l’instrument de référence et l’instrument avec scintillateur plastique, mais à
300 keV pour l’instrument avec détecteurs latéraux. On peut l’expliquer par la présence de
beaucoup plus de CeBr3 dans ce dernier instrument : En effet, la transition entre la prédomi-
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FIGURE 5.5 – Polarigramme simulé pour un sursaut gamma brillant avec un spectre de Band
de paramètres (α = −1.1, β = −2.3, Epic = 300 keV) et une fluence de 92.9 photons.cm−2 vu
par l’instrument avec détecteurs latéraux.

nance de l’effet photoélectrique et l’interaction Compton dans le CeBr3 a lieu entre 200 keV
et 300 keV, ce qui diminue (en proportion) le nombre d’évènements Compton de plus basse
énergie.

Comparaison des facteurs de modulation

Le facteur de modulation µ100 est défini comme la modulation de la distribution de
l’angle azimutal de diffusion Compton pour une source polarisée linéairement à 100 % (cf.
section 2.3.2). Je l’ai évalué dans la bande d’énergie [200 keV, 500 keV] pour les trois instru-
ments pour une source située à (θ, ϕ) = (45 °, 0 °) émettant un spectre de Band de paramètres
α = −1.1, β = −2.3, Epic = 300 keV (spectre typique d’un sursaut gamma, voir section 1.1.2).
Les valeurs sont reportées dans le tableau 5.1. Une première simulation a été réalisée avec
cette source polarisée à 100 % pour chaque instrument, puis une autre simulation avec la même
source polarisée à 0 % pour tenir compte des effets systématiques. La fluence de la source a été
fixée à 1000 × F0, où F0 est la fluence d’un sursaut gamma brillant, de manière à limiter les
incertitudes statistiques. On prendra F0 = 92.9 photons cm−2, ce qui correspond à une seconde
du pic principal du sursaut gamma GRB140206A, déjà mentionné dans la section 1.4.2.

On ne remarque pas de différence significative entre les différents instruments.

Référence Avec scintillateur plastique Avec détecteur latéraux
µ100 0.394± 0.037 0.400± 0.036 0.402± 0.024

TABLE 5.1 – Comparaison des facteurs de modulation µ100 des trois instruments de taille 1U.

Ces performances ne sont toutefois pas suffisantes pour mesurer précisément la fraction
de polarisation d’un sursaut gamma brillant, comme le montre la figure 5.5 qui représente un
polarigramme simulé pour un sursaut gamma avec le même spectre mais avec une fluence F0

(et non pas 1000× F0), vu par l’instrument avec détecteurs latéraux.

Finalement l’instrument avec détecteurs latéraux est celui qui donne les meilleures perfor-
mances. Dans la suite, on cherche à l’améliorer encore en s’affranchissant des limites imposées
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FIGURE 5.6 – Rendu 3D de l’instrument 4U. L’instrument est constitué de 2 plans de 2 × 2
DSSSDs (jaune) et de leur électronique de lecture (vert), de 4 × 4 modules calorimètres (ma-
genta) situés en-dessous et de deux détecteurs latéraux (magenta) sur chacun des quatre côtés.
Les deux détecteurs latéraux situés à l’avant de l’image ne sont pas représentés mais sont bien
présents dans les simulations.

par la compatibilité avec une unité de CubeSat, mais en s’inspirant des tests effectués jusque-là,
et en particulier de l’instrument avec détecteurs latéraux.

5.1.2 Instrument de taille 4U

Afin d’augmenter encore la surface efficace de l’instrument, nous simulons un instrument
dont nous avons quadruplé le volume et la masse disponibles. Le télescope Compton peut
désormais occuper 4 unités CubeSat contre une seule précédemment, et pourra être embarqué
dans un CubeSat de format 6U, les deux unités restantes étant dédiées à la plateforme, au
système de contrôle d’attitude et à l’ordinateur de bord. Cette architecture est similaire à celle
du projet BurstCube [Smith, 2019], entre autres.

La charge utile est constituée de 2 plans de 2 × 2 DSSSDs, de 4 × 4 modules calorimètres
situés en-dessous et de deux détecteurs latéraux sur chacun des quatre côtés. Les modules ca-
lorimètres situés sous les DSSSDs utilisent un cristal scintillant de 25×25×20 mm3 en CeBr3 lu
par une matrice de 4 × 4 SiPMs. Ces détecteurs, développés à l’University College de Dublin,
seront également sensibles à la position de première interaction des rayons gamma [Ulyanov
et al., 2017]. Les détecteurs latéraux et les DSSSDs sont les mêmes que ceux présentés dans la
section 5.1.1. La distance entre les deux couches de DSSSDs et celle entre le diffuseur trajecto-
graphe et le calorimètre sont ici de 10 mm. Un rendu 3D de cet instrument est montré sur la
figure 5.6. C’est cet instrument que l’on considèrera dans la suite de ce chapitre.

Les détecteurs utilisant un scintillateur plastique ne sont plus utilisés dans cet instrument.
En effet, la capacité de localisation dans des détecteurs de ce type n’a pas été quantifiée, en par-
ticulier à basse énergie (Edéposée . 60 keV). Comme le rendement lumineux de ces scintillateurs
est plus faible que celui du CeBr3, leur résolution spatiale sera probablement plus faible. Si l’on
ajoute à cela la moins bonne résolution spectrale, on obtient une résolution angulaire (dans
l’image Compton) sensiblement dégradée. La collaboration a donc décidé de ne pas utiliser ces

111



Conception et premières estimations des performances de COMCUBE

FIGURE 5.7 – Comparaison des surfaces efficaces de l’instrument 4U. À gauche : pour l’instru-
ment tel que décrit. À droite : pour l’instrument sans ses détecteurs latéraux.

détecteurs dans l’instrument final, ce qui simplifie aussi la conformité avec les limitations de
taille et de puissance électrique des CubeSats.

Les détecteurs utilisant un scintillateur ne sont plus modélisés dans la simulation comme
des détecteurs à pistes avec un certain nombre de voies distinctes, mais comme des caméras
d’Anger suite à la publication d’une mise à jour du logiciel MEGAlib. Cela est beaucoup plus
réaliste, mais ce changement a un effet particulièrement important sur la surface efficace de
l’instrument, montrée sur la figure 5.7. En effet, les deux interactions d’une partie des photons
considérés comme "détectés" dans le calcul de la surface efficace jusque là pouvaient être très
proches l’une de l’autre dans le même monocristal de CeBr3 : ils étaient vus comme ayant
interagit dans deux pistes distinctes. Or, on ne peut pas distinguer ces interactions en pratique,
comme montré dans la section 3.3.2.4. Cela conduisait à un nombre de photons considérés
"détectés" artificiellement plus élevé, et donc à une surface efficace sur-évaluée. Ce problème
est résolu par la nouvelle modélisation des détecteurs.

On remarque sur la figure 5.7 que la contribution des détecteurs latéraux à la surface efficace
est très importante. On voit aussi que comme attendu, la surface efficace atteint un maximum
entre 300 keV et 500 keV.

Finalement, dans les mêmes conditions qu’à la section 5.1.1, on obtient un facteur de
modulation µ100 = 0.417 ± 0.046. Le polarigramme obtenu avec la même fluence de F0 =
92.9 photons cm−2, toujours polarisé à 100 % avec un angle de 90 °, est montré sur la figure 5.8.
On obtient une fraction de polarisation Πobtenu = 151 ± 40 % et un angle de polarisation de
79± 6 °.
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FIGURE 5.8 – Polarigramme simulé pour un sursaut gamma brillant avec un spectre de Band
de paramètres (α = −1.1, β = −2.3, Epic = 300 keV) et une fluence de 92.9 photons.cm−2 vu
par l’instrument 4U avec détecteurs latéraux.

5.2 Première estimations des performances de COMCUBE

Dans la suite de ce chapitre, on cherchera à quantifier les performances d’une constellation
de CubeSats embarquant des instruments tels que celui décrit à la section 5.1.2. Pour cela, je
commencerai par décrire les modéles utilisés pour simuler le fond de particules et rayonne-
ments en orbite basse et ses propriétés. Je présenterai ensuite la population de sursauts gamma
et les constellations de CubeSats considérées dans les simulations. Enfin, j’exposerai les résul-
tats obtenus en termes de taux de détection, de capacité de localisation et de sensibilité à la
polarisation.

5.2.1 Modélisation du fond de particules et rayonnements

En orbite basse terrestre, le fond de particules et rayonnements est constitué des rayons cos-
miques suffisamment énergétiques pour traverser le champ magnétique terrestre, mais aussi de
toutes les particules qui sont générées lors de l’interaction des rayons cosmiques avec l’atmo-
sphère, appelées "secondaires" par opposition aux particules "primaires" d’origine cosmique. Il
contient également des rayons gamma d’origine galactique et extra-galactique, et des photons
dits "d’albédo" émis par l’atmosphère. Pour ces derniers les deux composantes, la réflexion de
photons extra-galactiques et l’interaction des rayons cosmiques, sont considérées. Les modèles
utilisés dans la suite pour simuler le fond de particules et rayonnements en orbite basse sont
décrits dans [Cumani et al., 2019]. Ils décrivent les spectres et les flux des protons et particules
alphas primaires, des protons et neutrons secondaires, des électrons et positrons primaires et
secondaires, et des photons galactiques, extra-galactiques et d’albédo en fonction de l’altitude
et de la latitude.

Dans la suite de ce chapitre, on considérera une orbite basse équatoriale à une altitude
de 550 km, puisque ce sont ces paramètres qui minimisent le flux de particules du fond de
particules et rayonnements. Suivant [Řípa et al., 2019], on considérera que les photons extra-
galactiques et les rayons cosmiques sont "descendants", c’est-à-dire qu’ils proviennent de l’en-
semble des directions qui ne sont pas obstruées par la Terre ou son atmosphère, là ou les
particules secondaires neutres comme les neutrons ou les photons d’albédo sont "montants",
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Composante
Nombre d’évènements par seconde

ntriggers nDSSSD ncalorimètre nlatéraux nuniques nCompton

Photons extra-galactiques 142.5 25.5 83.1 34.7 141.6 0.576

Photons d’albédo 194.4 6.60 114.0 81.5 183.3 10.2

Positrons secondaires 135.3 50.2 86.0 65.8 63.3 64.3

Total 558.6 120.9 336.2 220.0 426.6 117.2

TABLE 5.2 – Taux de déclenchements dû au fond de particules et rayonnements par type de
détecteur, pour quelques composantes importantes du fond et au total. Les nombres indiqués
sont en évènements par seconde. nDSSSD, ncalorimètre et nlatéraux représentent respectivement le
taux de déclenchement dans le diffuseur trajectographe, dans les modules calorimètres et dans
les détecteurs latéraux. ntriggers représente le taux de déclenchement total, nuniques le taux d’évè-
nements n’ayant déclenché qu’un seul détecteur durant la fenêtre de coïncidence et nCompton le
taux d’évènements considérés comme des évènements Compton par MEGAlib.

c’est-à-dire qu’ils proviennent uniquement de l’atmosphère. Enfin, les autres particules (élec-
trons primaires et secondaires, positrons primaires et secondaires et protons secondaires) sont
simulées comme provenant de toutes les directions, avec un spectre différent pour les protons
secondaires montants et descendants.

Dans la suite de ce chapitre, on ne simulera pas les rayons cosmiques de numéro atomique
Z > 2 puisqu’ils sont très largement minoritaires. On négligera également la contribution des
photons galactiques, puisqu’ils sont moins nombreux que les photons extragalactiques et d’al-
bédo jusqu’à des énergies de plusieurs MeV. On négligera enfin les particules piégées dans les
ceintures de Van Allen, puisque leur flux sont relativement faibles sur une orbite basse à faible
inclinaison. On ne simulera pas non plus l’activation des matériaux du satellite par l’interac-
tion avec le fond de particules hadronique, puisque cet effet dépend du temps passé en orbite,
et est de toute façon minoritaire à basse énergie pendant les premiers mois pour une orbite
équatoriale [Cumani et al., 2019].

Le tableau 5.2 donne le taux de déclenchement, en évènements par seconde, par détec-
teur, total et pour les principales composantes que sont les positrons secondaires et les photons
extra-galactiques et d’albédo. On appellera dans la suite "évènement" l’ensemble des déclen-
chements étant survenus suite à l’interaction d’une particule ou d’un rayon gamma avec l’ins-
trument.

La figure 5.9 montre le spectre total des évènements Compton dûs au fond de radiations
pour une heure d’orbite basse simulée. Le pic autour de ≈ 200 keV est principalement dû aux
photons cosmiques et d’albédo, et le pic à 511 keV aux positrons secondaires. La structure à
≈ 1200 keV correspond aux dépôts d’énergie des particules au minimum d’ionisation (hors
particules alpha) dans les DSSSDs.

5.2.2 Population de sursauts gamma considérée

L’objectif scientifique de COMCUBE est de mesurer la polarisation de l’émission prompte
des sursauts gamma. Mais COMCUBE détectera également un grand nombre de sursaut
gamma avec une fluence trop faible pour réaliser une mesure de polarisation. Leur détection,
leur courbe de lumière ou leur localisation peuvent toutefois donner des informations impor-
tantes.

Afin d’évaluer le taux de détection de sursauts gamma (avec ou sans mesure de polari-
zation), on considère la population de sursauts gamma du quatrième catalogue spectral de
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FIGURE 5.9 – Spectre du fond de radiations pour une heure d’orbite basse simulée.

l’instrument Fermi/GBM, qui contient les données des dix premières années d’opération [von
Kienlin et al., 2020].

GBM (pour "Gamma-ray Burst Monitor" en anglais) est la charge utile secondaire du sa-
tellite Fermi. Il est composé de 12 détecteurs à scintillateur fins en NaI, qui observent dans la
bande d’énergie entre 10 keV et 1000 keV, et de 2 détecteurs à scintillateur épais en BGO qui
couvrent les énergies jusqu’à 40 MeV.

Le catalogue spectral contient 1929 sursauts gamma longs (T90 > 2 s, où T90 représente le
temps nécessaire pour accumuler 90 % de la fluence du sursaut) et 363 sursauts gamma courts
(T90 6 2 s). Pour chaque sursaut gamma, le catalogue contient un spectre intégré sur la totalité
de la durée du sursaut et un autre sur le pic de luminosité, d’une durée de 1024 ms pour les
sursauts longs et 64 ms pour les sursauts courts. Quatre modèles possibles sont ensuite ajustés à
ces spectres : une loi de puissance PLAW (équation 5.3), une loi de puissance atténuée exponen-
tiellement ("comptonisée") COMP (équation 5.4), une fonction de Band BAND (équation 5.5)
ou une loi de puissance brisée avec une transition douce SBPL, pour "Smoothly Broken Power
Law" en anglais (équation 5.6). Le meilleur modéle est choisi sur des arguments statistiques et
en fonction de son nombre de degrés de liberté (pour le détail de la méthodologie, voir [Gruber
et al., 2014], et [Poolakkil et al., 2021] pour l’application au présent catalogue).

NPLAW(E) = A
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)α
, (5.3)
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FIGURE 5.10 – Modèles de spectre de sursaut gamma utilisés dans le catalogue
Fermi/GBM. Les paramètres utilisés sont E ∈ [10 keV, 1000 keV], Epivot = 100 keV, A =
100 photons.cm−2.s−1.keV−1, α = −1.1, β = −2.3, Epic = 300 keV, ∆ = 0.3. Gauche : nombre
de photons en fonction de l’énergie N(E). Droite : Distribution spectrale d’énergie E2N(E).

NSBPL(E) = A
(

E
Epivot

)b
10a−apivot avec

a = m∆ln(cosh(q)) ,
apivot = m∆ln(cosh(qpivot)) ,

q =
log(E/Epic)

∆ ,

qpivot =
log(Epivot/Epic)

∆ ,

m = β−α
2 ,

b = β+α
2 .

(5.6)

Dans ces équations, A représente l’amplitude du spectre, E l’énergie des photons et α l’in-
dice spectral à basse énergie. Epivot est l’énergie pivot, fixée à 100 keV, et uniquement utilisée
pour adimensionner l’énergie E pendant les ajustements de modèles. Si présent dans la for-
mule, Epic représente l’énergie du pic ou de la transition entre deux régimes, et β l’indice spec-
tral à haute énergie. Pour le modèle SBPL, ∆ représente la largeur de transition entre les basses
et les hautes énergies. Il est exprimé en décades d’énergie et fixé à 0.3. On peut remarquer que
les modèles PLAW, COMP, BAND et SBPL ont donc respectivement 2, 3, 4 et 4 paramètres libres
(puisque ∆ est fixé).

La figure 5.10 représente ces quatre modèles avec les mêmes paramètres E ∈
[10 keV, 1000 keV], Epivot = 100 keV, A = 100 photons.cm−2.s−1.keV−1, α = −1.1, et si appli-
cables β = −2.3, Epic = 300 keV, ∆ = 0.3.

5.2.3 Constellations de satellites considérées

L’avantage d’utiliser une constellation de petits instruments, plutôt qu’un seul instrument
plus performant, est la modularité. Cela permet de former la constellation en plusieurs lance-
ments successifs, chacun améliorant la sensibilité et les performances du tout. Cette approche
permet également une meilleure fiabilité de l’ensemble, qui n’est pas menacé par un incident
sur un seul instrument. En dehors de ces considérations techniques, et spécifiquement pour
l’observation des sursauts gamma, les constellations d’instruments permettent une couverture
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FIGURE 5.11 – Les trois constellations de COMCUBE envisagées, vues de dessus. Le cercle bleu
représente la Terre, celui en bleu clair l’atmosphère, et les carrés noirs représentent les satellites.
De gauche à droite : les constellations C30, C60 et C120.

en continu de tout le ciel depuis l’orbite basse, chose impossible autrement en raison de l’oc-
cultation d’une partie du ciel par la Terre.

La capacité de localisation des sursauts gamma est également une composante importante
de ces missions spatiales, en particulier pour déclencher des campagnes d’observations dans
l’autres longueurs d’ondes avec des télescopes à plus petit champ de vue. La méthode de loca-
lisation généralement proposée est la triangulation basée sur les temps d’arrivée, décrite briè-
vement dans la section 5.2.6, qui nécessitent l’observation du sursaut gamma par au moins
trois satellites suffisamment distants. Espacer les instruments d’une constellation semble donc
permettre à la fois une meilleure couverture du ciel et une meilleure localisation. En revanche,
rapprocher les instruments permet, en principe, une meilleure sensibilité sur la partie du ciel
visible par tous les instruments.

Dans la suite de ce chapitre, on calculera les performances obtenues pour un seul instru-
ment, ainsi que pour quelques constellations de CubeSats, afin d’évaluer l’effet de la géomé-
trie générale de la constellation sur les performances. Le but de cette section est de définir les
constellations considérées.

Tous les CubeSats seront toujours placés sur la même orbite basse équatoriale à 550 km
d’altitude. Trois constellations de trois CubeSats chacune sont considérées, dans lesquelles les
CubeSats sont espacés les uns des autres de 30 °, 60 ° ou 120 ° sur leur orbite. On appellera
dans la suite ces constellations "C30", "C60" et "C120", respectivement. Ces constellations sont
montrées sur la figure 5.11.

Tous les satellites sont orientés de manière à pointer au zénith, comme montré sur la fi-
gure 5.12. Plus précisément, pour chaque instrument, l’axe z est perpendiculaire au plan du
diffuseur trajectographe et est orienté vers le zénith. De plus, l’instrument est orienté de telle
sorte que son axe x soit parallèle au plan de l’équateur.

5.2.3.1 Évaluation du champ de vue des constellations

Pour chaque constellation, on définit la zone du ciel qui n’est pas occultée comme le "champ
de vue de la constellation".

Dans le cas où l’on ne considére qu’un instrument pointant au zénith, le champ de vue
est défini comme l’ensemble des positions pour lesquelles θ < θhorizon, où θ est défini sur la
figure 5.12 comme l’angle entre la source et l’axe z de l’instrument, et où θhorizon est défini à
l’équation 5.7 comme l’angle θ auquel commence l’atmosphère,
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FIGURE 5.12 – Définition de l’angle d’incidence θ, l’angle entre le zénith de l’instrument et la
direction de la source, et de θhorizon, l’angle entre le zénith de l’instrument et l’horizon.

Constellation Ωc(0) Ωc(1) Ωc(2) Ωc(3)

Un seul satellite 31.3 % 68.7 % 0 % 0 %

C30 15.9 % 15.2 % 15.5 % 53.4 %

C60 2.1 % 27.5 % 32.2 % 38.2 %

C120 0 % 6.3 % 81.0 % 12.7 %

TABLE 5.3 – Fraction de ciel vue par différentes constellations de satellites. Ωc(n) représente la
fraction de ciel vue par exactement n satellites de la constellation c (Ωc(1) représente la fraction
de ciel vue par un, et un seul, satellite).

θhorizon = 90 ° + arccos

(
R⊕ + hatm

R⊕ + h

)
, (5.7)

où R⊕ = 6371 km est le rayon de la Terre, hatm = 40 km est la hauteur de l’atmosphère et h
l’altitude du satellite. À 550 km d’altitude on a θhorizon = 112 °. Le champ de vue correspondant,
exprimé en fraction de ciel, est obtenu de manière analytique : Ω = 1

2(1− cos θhorizon) ≈ 68.7 %
de 4π sr.

Pour évaluer le champ de vue d’une constellation, on quadrille tout le ciel en ascension
droite et en déclinaison avec un pas de 1 °, et pour chaque position on calcule combien de
satellites ont ces coordonnées dans leur champ de vue. On peut savoir si un satellite donné
voit une source à une position donnée en calculant l’angle θ entre l’axe z de ce satellite et la
direction de la source, et en évaluant la condition θ < θhorizon. Ces données sont montrées sur
la figure 5.13.

Pour calculer la fraction du ciel vue par un certain nombre n de satellites, il suffit de sommer
les angles solides de chaque pixel du quadrillage qui est vu par n satellites. Les champs de vue
par nombre de satellites sont résumés dans le tableau 5.3.

On constate, sans surprise, que la constellation C30 est celle avec la fraction de ciel cou-
verte par 3 satellites la plus importante, avec ΩC30(3) = 53.4 %, et que la constellation C120
minimise la fraction de ciel non couverte avec ΩC120(0) = 0 %. Le champ de vue pour chaque
constellation c est défini par Ω = 1− Ωc(0).
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FIGURE 5.13 – Champ de vue d’un seul satellite (en haut à gauche) et des trois constellations
de COMCUBE C30, C60 et C120 (en haut à droite, en bas à gauche et en bas à droite respecti-
vement). L’échelle de couleur indique le nombre de satellites qui sont susceptibles de voir une
source à chaque position : blanc pour 0, rose pour 1, vert pour 2 et bleu pour 3.

5.2.4 Taux de détection de sursauts gamma

Dans cette partie, on va déterminer le taux de détection de sursauts gamma, c’est-à-dire
le nombre de sursauts gamma qui seront détectés par COMCUBE chaque année. Ce taux de
détection est indépendant du taux de sursauts gamma dont la polarisation est mesurable, qui
est calculé dans la section 5.2.5.

Pour obtenir le taux de détection de sursauts gamma, on va déterminer pour chaque sursaut
gamma du catalogue la probabilité de détection avec COMCUBE. Pour cela, on tire au hasard
les coordonnées d’un certain nombre de positions réparties de manière uniforme dans le ciel.
À chacune de ces positions, on simule le pic de luminosité du sursaut gamma si la position en
question est dans le champ de vue d’au moins un instrument. Le flux utilisé est le flux au pic
donné par le catalogue de Fermi/GBM, et le spectre utilisé est également issu du catalogue et
correspond au meilleur modèle ajusté sur le pic de luminosité.

5.2.4.1 Détection simple

Dans cette partie, on adopte un critère de détection basé sur la courbe de lumière du sursaut
gamma. On cherche à déterminer s’il est détectable ou assimilable à du bruit de fond.
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On simule donc le pic du sursaut gamma et le fond de particules et rayonnements pour la
durée du pic (1024 ms pour les sursauts longs et 64 ms pour les sursauts courts), afin d’évaluer
le rapport signal sur bruit SNR pour chaque simulation

SNR =
S −B√

B
, (5.8)

où S est le nombre d’évènements total de la simulation et B est le nombre d’évènements atten-
dus pour le fond de particules et rayonnements pendant la durée de la simulation.

Si le sursaut gamma est dans le champ de vue de n instruments, n > 0, on calcule S avec

S =

n∑
i=1

Si , (5.9)

où Si est le nombre d’évènements Compton détecté par le satellite i, et B avec

B = n×B0 , (5.10)

où B0 est le nombre d’évènements attribués au fond pour un satellite pour la durée de la simu-
lation.

Le sursaut gamma sera considéré comme détecté si le rapport signal sur bruit est supérieur
à une certaine valeur, ici 5. Pour chaque sursaut gamma, le rapport du nombre de sursauts
détectés sur le nombre de sursauts simulés donne la probabilité de détection de ce sursaut
gamma.

Dans un premier temps, afin de déterminer le nombre de simulations à effectuer pour
chaque sursaut gamma, ainsi que les différences de rapport signal sur bruit pour les diffé-
rents types d’évènements, trois sursauts gamma longs ont été considérés : GRB080714086,
GRB080715950 et GRB080723557. Ces sursauts ont été choisis pour représenter une gamme
de flux au pic suffisamment large. Leurs flux au pic sont montrés sur la figure 5.14 avec la
distribution des flux au pic de tous sursauts longs du catalogue.

Toujours dans un premier temps, on ne considère qu’un CubeSat. Pour ces trois sursauts
gamma, 1000 positions (couple de coordonnées) ont été tirées au hasard, dont ≈ 700 étaient
dans le champ de vue du satellite. La figure 5.15 montre les distributions de rapport signal sur
bruit pour les trois sursauts gamma considérés, pour chaque type de détecteur et d’évènement.
On constate qu’utiliser les évènements dits "uniques", ceux n’ayant qu’un seul déclenchement
par fenêtre de coïncidence, donnent les meilleurs rapports signal sur bruit. Pour ces évène-
ments, la surface efficace est beaucoup plus importante que pour les évènements Compton. En
revanche, la localisation de la source ne peut pas se faire par imagerie Compton, et est discutée
dans la partie 5.2.6.

La figure 5.16 montre la répartition des sursauts gamma de type GRB080714086 (le moins
lumineux, en jaune dans la figure 5.14) simulés et les rapports signal sur bruit calculés. On
distingue clairement trois zones du ciel : Dans la partie haute de l’image (latitude supérieure
à environ 30 ° dans le référentiel du satellite, soit pour un angle zénithal θ < 60 °), la zone
de sensibilité maximale, au milieu de l’image une zone de sensibilité intermédiaire et dans la
partie basse de l’image la partie du ciel occultée par la Terre.

Enfin, ces premiers tests ont permis de fixer pour la suite le nombre de positions tirées au
sort par sursaut gamma à 50, car ce nombre est suffisamment faible pour permettre de simuler
la totalité du catalogue en un temps raisonnable (de l’ordre de la journée) tout en maintenant
un niveau d’incertitude sur la probabilité de détection raisonnable (< 10 %).
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FIGURE 5.14 – Distribution des flux au pic de tous les sursauts longs du catalogue Fermi/GBM
utilisé (bleu), et flux au pic des trois sursauts gamma longs utilisés dans la suite (en jaune, vert
et rouge) pour déterminer le nombre de simulations à effectuer pour chaque sursaut gamma.

Pour chaque constellation considérée, j’ai donc tiré au sort 50 positions pour chaque sursaut
gamma du catalogue Fermi/GBM et simulé son pic de luminosité pour évaluer sa probabilité
de détection avec l’équation suivante

PGRBi =
NGRBi
SNR>5

NGRBi
FoV

, (5.11)

où la probabilité de détecter les sursauts de type GRBi, PGRBi est définie comme le nombre de
sursauts simulés détectés avec un rapport signal sur bruit supérieur à 5, NGRBi

SNR>5 divisé par le
nombre de sursauts simulés dans le champ de vue de la constellation NGRBi

FoV .

On peut noter que cette probabilité de détection correspond à la probabilité que le sursaut
gamma soit significativement plus brillant que le bruit de fond pendant un intervalle de temps
donné. Ce type d’algorithme est en général implémenté dans l’ordinateur de bord des satellites
parce qu’il est relativement simple, mais des méthodes de détection plus fines peuvent être en-
visagées, comme rechercher sur plusieurs intervalles de temps et plusieurs fenêtres en énergie,
ou bien chercher un excès d’évènements provenant d’une partie du ciel. Cela améliorerait les
taux de détection [Stern et al., 2001] [Antier-Farfar, 2016].

Afin d’assurer la cohérence des observations, lorsque la position d’un sursaut gamma dans
le ciel est tirée au hasard, les coordonnées correspondantes sont calculées dans le référentiel de
chaque instrument. Le détail des calculs est présenté dans l’annexe B. Cela permet de simuler
le sursaut indépendamment pour chaque satellite.

La figure 5.17 montre la probabilité de détection de chaque type de sursaut gamma en fonc-
tion de son flux au pic.

Pour un seul instrument, la limite de sensibilité se trouve donc à ≈ 0.7 photons.cm−2.s−1

pour les sursauts gamma longs et ≈ 3 photons.cm−2.s−1 pour les sursauts gamma courts. Les
intervalles de flux au pic qui ont une probabilité 0 au-delà de 30 photons.cm−2.s−1 pour les
sursauts gamma courts et 100 photons.cm−2.s−1 pour les sursauts longs sont dus à l’absence de
sursauts gamma dans le catalogue pour ces intervalles de flux au pic.
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FIGURE 5.15 – Distribution des rapports signal sur bruit (SNR) pour ≈ 700 sursauts gamma de
chaque type (GRB080714086 en haut à gauche, GRB080715950 en haut à droite et GRB080723557
en bas), pour chaque type de détecteur et d’évènement. Le diffuseur trajectographe, les détec-
teurs latéraux et les modules calorimètres sont représentés en jaune, vert et rouge respective-
ment. Les déclenchements totaux sont représentés en violet, les évènements Compton en bleu
et les évènements uniques en marron.

La constellation C120 est plus sensible que les deux autres pour les sursauts gamma longs
ayant un flux au pic compris entre 1 photons.cm−2.s−1 et 3 photons.cm−2.s−1 et pour les sur-
sauts courts entre 4 photons.cm−2.s−1 et 10 photons.cm−2.s−1. Cela peut être expliqué par la
meilleure sensibilité de l’instrument pour les sursauts gamma vus sous un angle θ < 60 °, mon-
trée sur la figure 5.16. Dans la constellation C120, puisque les CubeSats sont espacés de 120 °
les uns des autres, presque tout le ciel (en dehors des zones polaires) est vu par un instrument
sous un angle θ < 60 °.

On constate que les sursauts gamma courts ont une probabilité de détection inférieure ou
égale aux sursauts gamma longs pour un flux au pic donné entre ≈ 1 photons.cm−2.s−1 et
≈ 10 photons.cm−2.s−1. Cela est largement dû à leur durée, qui est beaucoup plus courte. De ce
fait, les sursauts gamma courts les moins brillants ont plus de chances d’être confondus avec
une variation du fond de particules et rayonnements que les sursauts gamma longs.

Avec ces données, on peut estimer le taux de détection de sursauts gamma pour COM-
CUBE :
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FIGURE 5.16 – Distribution des surauts gamma GRB080714086 simulés. L’échelle de couleur re-
présente le rapport signal sur bruit calculé pour les évènements uniques avec l’équation 5.8. Les
positions sont représentées dans le référentiel de l’instrument, le haut de la figure représente le
zénith de l’instrument et le bas le nadir occulté par la Terre.

RmCOMCUBE =
RmGBM

ΩGBMfGBM
× ΩCOMCUBEfCOMCUBE × PGBM(COMCUBE) , (5.12)

où Rmd représente le taux de sursauts gamma détectés par an par l’instrument d, Ωd repré-
sente le champ de vue de l’instrument ou de la constellation d (exprimé comme une fraction
de l’ensemble du ciel), fd la fraction de temps utile de l’instrument d, et PGBM(COMCUBE)
la probabilité qu’un sursaut gamma vu par GBM soit détecté par COMCUBE, défini à l’équa-
tion 5.13,

PGBM(COMCUBE) =
1

NGBM

NGBM∑
i=1

PGRBi (5.13)

oùNGBM est le nombre de sursauts gamma détectés par GBM sur une période de temps donnée
(ici dix ans), et PGRBi est la probabilité de détecter les sursauts gamma de type GRBi, définie à
l’équation 5.11.

On estime que ΩGBMfGBM = 0.6 par comparaison avec le catalogue de CGRO/BATSE
[Alexei Ulyanov, communication privée]. Ce nombre est compatible avec l’étude de la trajec-
toire de Fermi/GBM, qui donne ΩGBM = 0.69 et fGBM = 0.85, soit ΩGBMfGBM = 0.59 [Adam
Goldstein, communication privée]. On supposera dans la suite fCOMCUBE = 1. Le champ de
vue de chaque constellation considérée est calculé dans la section 5.2.3.1.

Pour un seul instrument, on a PGBM(COMCUBE) = 0.87 pour les sursauts gamma longs
et PGBM(COMCUBE) = 0.76 pour les sursauts gamma courts, en utilisant les évènements
uniques, ce qui donne un taux de détection de 192 sursauts gamma longs et 32 sursauts gamma
courts par an. Les taux de détection pour chaque type de constellation sont calculés de la même
manière et résumés dans le tableau 5.4.
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FIGURE 5.17 – Probabilité de détection d’un sursaut gamma par une constellation de satellites
avec SNR > 5 pour les évènements uniques en fonction de son flux au pic. En haut à gauche :
nuage de points où chaque point représente un sursaut gamma, pour un seul instrument. En
haut à droite : données moyennées pour chaque intervalle de flux au pic, pour un seul instru-
ment. En bas à gauche : données moyennées pour chaque intervalle de flux au pic pour les
sursauts gamma longs, pour les trois constellations définies. En bas à droite : idem pour les
sursauts gamma courts.

5.2.4.2 Détection avec imagerie

On peut reproduire cette démarche pour estimer le nombre de sursauts gamma dont COM-
CUBE pourra faire une image. Des tests préliminaires ont montré que≈ 50 évènements Comp-
ton sont suffisants pour localiser un sursaut gamma par imagerie Compton. Il est difficile d’es-
timer le nombre de sursauts gamma courts dont COMCUBE pourra faire une image puisque
leur courbe de lumière est intrinsèquement plus variable et que leur fluence est plus faible : on
se concentrera donc ici sur les sursauts gamma longs. On considèrera donc qu’on peut détecter
et localiser un sursaut gamma long par imagerie Compton si le nombre d’évènements Comp-
ton SCompton > 50 dans la bande d’énergie entre 100 keV et 460 keV pendant la durée du pic du
sursaut gamma, soit 1024 ms. Cette limite est prudente dans la mesure où la durée d’un sursaut
gamma long est T90 > 2 s. Cette fenêtre en énergie a été choisie car des tests préliminaires ont
montré qu’elle permet de maximiser le rapport signal sur fond.
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FIGURE 5.18 – Probabilité de faire une image Compton d’un sursaut gamma long avec une
constellation de satellites en fonction de son flux au pic.

On utilise donc l’équation 5.14 pour calculer PGRBi.

PGRBi =
NGRBi
SCompton>50

NGRBi
θ<θhorizon

(5.14)

On obtient avec ce nouveau critère, pour un seul instrument, PGBM(COMCUBE) = 6.2 %.
On peut donc en déduire, en utilisant à nouveau l’équation 5.12 et sous les mêmes hypothèses,
qu’un seul satellite de COMCUBE pourra détecter et localiser par imagerie Compton 14 sur-
sauts gamma longs par an.

Pour les constellations, si n > 1 CubeSats ont un sursaut gamma dans leur champ de vue,
on utilise la condition SCompton > 50, avec SCompton =

∑n
i=1 SCompton,i, où SCompton,i est le

nombre d’évènements Compton détectés par le CubeSat i, pour calculer la probabilité de faire
une image avec l’équation 5.14. Cette probabilité de détection est représentée en fonction du
flux au pic du sursaut gamma sur la figure 5.18.

Finalement, en appliquant l’équation 5.12 à l’ensemble de chaque constellation, et en sup-
posant toujours fCOMCUBE = 1, on obtient les taux de détection de sursauts gamma donnés
dans le tableau 5.4. On en déduit, par exemple, que la constellation C120 pourra localiser par
imagerie Compton 60 sursauts gamma longs par an. Dans ce cas, on peut estimer que les sur-
sauts gamma pourront être localisés avec une incertitude, décroissante avec la fluence du sur-
saut, et de l’ordre de la résolution angulaire de l’instrument pour les plus faibles, comme décrit
dans [Kippen et al., 1998].

5.2.5 Taux de sursauts gamma dont la polarisation est mesurable

L’objectif scientifique principal de COMCUBE est la mesure de la polarisation de l’émission
prompte des sursauts gamma. La sensibilité à la polarisation d’une source s’exprime en terme
de polarisation minimum détectable MDP, définie de manière générale à la section 2.3.2 et avec
un niveau de confiance de 99 % à l’équation 5.1.
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Constellation Un seul satellite C30 C60 C120
Champ de vue 68.7 % 84.1 % 97.9 % 100 %

Sursauts gamma longs 192 GRB.yr−1 251 GRB.yr−1 293 GRB.yr−1 315 GRB.yr−1

PGBM(COMCUBE) 87 % 93 % 93 % 98 %

Sursauts gamma courts 32 GRB.yr−1 44 GRB.yr−1 51 GRB.yr−1 56 GRB.yr−1

PGBM(COMCUBE) 76 % 86 % 86 % 93 %

Sursauts gamma longs
avec image Compton

14 GRB.yr−1 52 GRB.yr−1 56 GRB.yr−1 60 GRB.yr−1

PGBM(COMCUBE) 6.2 % 19 % 18 % 19 %

TABLE 5.4 – Champs de vue et taux de détection de sursauts gamma pour un satellite et pour
les trois constellations de COMCUBE caractérisées. Les probabilités de détection moyennes
PGBM(COMCUBE) sont également renseignées.

Dans cette section, on va déterminer la distribution des niveaux de polarisation minimum
détectable pour une population de sursauts gamma. Les mesures de polarisation sont possibles
uniquement sur les sursauts gamma les plus lumineux en raison du grand nombre de photons
nécessaires pour obtenir une polarisation minimum détectable suffisamment faible. Dans la
suite, on considérera donc uniquement les sursauts gamma avec une fluence supérieure à 2 ×
10−5 erg.cm−2 du quatrième catalogue de Fermi/GBM, qui sont au nombre de 264.

5.2.5.1 Évaluation du facteur de modulation µ100 pour une constellation

Comme évoqué à la section 2.3.2, pour un instrument ou une constellation donnée, µ100

dépend du spectre de la source et de sa position dans le champ de vue de l’instrument. Afin
d’estimer au mieux le facteur de modulation, je simule chaque sursaut gamma pendant 500 s
en utilisant son modèle spectral ajusté sur la totalité de sa durée et son flux moyen, fournis par
le catalogue de sursauts gamma de Fermi/GBM (voir section 5.2.2). Une première simulation
est réalisée avec une source 100 % polarisée, puis une deuxième avec une source non polarisée,
afin de tenir compte des effets systématiques mentionnés dans la section 2.3.2. La durée de
500 s a été choisie car elle est supérieure à la durée T90 de la plupart des sursauts gamma du
catalogue, ce qui permet de limiter l’erreur statistique sur l’évaluation du µ100.

Pour chaque sursaut gamma dans la population considérée, je tire au hasard dix positions
dans le ciel. Pour chacune, je calcule la position dans le référentiel de chaque CubeSat de la
constellation considérée. Si la position est dans le champ de vue d’un satellite, les deux simu-
lations (source polarisée et source non polarisée) sont lancées. Lorsqu’une source est polarisée,
son vecteur de polarisation est fixé dans le référentiel terrestre, perpendiculaire à la direction
de la source et compris dans le plan engendré par la direction de la source et l’axe des pôles,
comme montré sur la figure 5.19. De ce fait, l’angle de polarisation mesuré par les différents
CubeSats ne sera pas nécessairement le même.

En pratique, l’angle de polarisation est mesuré dans le référentiel du satellite, et dépend
donc de l’attitude du satellite, c’est-à-dire de son orientation dans le référentiel terrestre. On
définit trois angles de rotation pour quantifier l’attitude du satellite : θ, ϕ et ψ, montrés dans la
figure 5.20.

θ est défini comme l’angle entre la direction de la source et l’axe z du satellite, et ϕ comme
l’angle entre l’axe x du satellite et la projection de la ligne de vue sur le plan xy du satellite.
De cette manière, θ et ϕ représentent également la position de la source dans le champ de vue
de l’instrument. ψ quantifie la rotation de l’instrument autour de la direction de la source. Il
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FIGURE 5.19 – Schéma représentant l’orientation des vecteurs de polarisation des sursauts
gamma simulés. Les vecteurs de polarisation ~E sont situés dans le plan du schéma.

est défini comme l’angle entre la projection de l’axe y sur le plan perpendiculaire à la direction
de la source et le vecteur de polarisation

−→
P ≡ ~E de la source, moins 90 °. De cette manière,

il est analogue à l’angle de polarisation tel que défini dans cosima, l’outil de simulation de
MEGAlib que j’ai utilisé.

La détermination de l’angle azimutal de diffusion Compton se fait dans MEGAlib en appli-
quant au vecteur représentant la direction du rayon gamma diffusé ~γ′ une rotation d’un angle
−ϕ autour de l’axe z du satellite, afin de placer la direction de la source dans le plan xz, puis
une rotation d’un angle −θ autour de l’axe y pour placer la direction de la source selon l’axe z.
De cette manière, l’angle azimuthal de diffusion Compton η est l’angle entre l’axe x du satellite
et la projection du vecteur ~γ′ sur le plan xy. Les étapes de cet algorithme sont représentées de
manière schématique sur la figure 5.21.
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FIGURE 5.20 – Définition des paramètres d’attitude θ, ϕ et ψ d’un satellite. Ici les flèches noires
indiquées x, y et z représentent les axes x, y et z du satellite, θ et ϕ la position de la source dans
le champ de vue de l’instrument et ψ un angle de rotation autour de la direction de la source.
Les pointillés noirs représentent le plan perpendiculaire à la direction de la source passant par
l’origine du repère xyz. Les flèches rouges indiquées

−→
E représente le vecteur de polarisation

de la source, perpendiculaire à la ligne de vue representée en rouge.
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FIGURE 5.21 – Schéma de l’algorithme de calcul de l’angle azimuthal de diffusion Compton.
Le photon incident est représenté par le vecteur ~γ et le photon diffusé par ~γ′. θ′ représente
l’angle de diffusion Compton. À gauche : état initial. Au centre : Après la rotation d’un angle
−ϕ autour de l’axe z. À droite : après la rotation d’un angle −θ autour de l’axe y. L’angle η
est défini entre l’axe x du satellite et la projection du vecteur ~γ′ sur le plan xy après les deux
rotations.
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FIGURE 5.22 – Gauche : distribution des facteurs de modulation µ100 pour les trois constella-
tions C30 (en jaune), C60 (en vert) et C120 (en rouge), ainsi que pour un seul satellite (en bleu).
Droite : angles d’incidence θ en fonction du facteur de modulation µ100 pour un satellite.

Si on applique cet algorithme au vecteur de polarisation d’une source, l’angle de polarisa-
tion mesuré est ηcorr (le détail du calcul est donné en annexe B.2) :

ηcorr = − arctan(cos θ tanϕ)− ψ . (5.15)

L’analyse des données simulées est faite avec un programme dédié en Python qui reprend
l’algorithme de MEGAlib pour calculer les angles azimutaux de diffusion Compton des évène-
ments ayant interagit au moins deux fois. On considère uniquement les évènements Compton
dans la fenêtre d’énergie entre 100 keV et 460 keV car des tests préliminaires ont montré que
cette fenêtre permet de maximiser le rapport signal sur fond. Elle correspond aussi approxi-
mativement au maximum de la surface efficace Compton de l’instrument. On peut enfin noter
que c’est à basse énergie que le µ100 maximum théorique est le plus élevé, ce qui améliore la
sensibilité à la polarisation.

Dans la suite, pour aligner les angles de polarisation mesurés par différents instruments,
on soustraira à chaque angle azimutal de diffusion Compton mesuré pour chaque évènement
Compton la valeur de ηcorr. De cette manière, tous les angles azimutaux de diffusion Compton,
après correction de l’attitude de chaque instrument, sont mesurés par rapport à une direction
commune à toute la constellation.

On peut donc soustraire, pour chaque évènement Compton, la contribution de l’attitude
du satellite l’ayant détecté à l’angle de diffusion azimutal mesuré pour cet évènement. On ap-
plique cette correction à tous les évènements des jeux de données polarisés et non-polarisés,
afin de pouvoir ensuite évaluer le facteur de modulation µ100 en ajustant une sinusoïde à la
distribution des angles azimutaux de diffusion Compton corrigée des effets géométriques. La
distribution des facteurs de modulation obtenus est montrée sur la figure 5.22 à gauche. On re-
marque que la constellation C120 a des facteurs de modulation µ100 légèrement plus élevés que
les deux autres constellations. Cela peut s’expliquer par la corrélation entre l’angle d’incidence
et le facteur de modulation, montrée sur la figure 5.22 à droite : les facteurs de modulation
sont sensiblement plus faibles à fort angle d’incidence θ. En effet, pour la constellation C120,
la proportion de ciel tel que la source est vue à un grand angle d’incidence par tous les satel-
lites est limitée aux zones proches des pôles, donc beaucoup plus faible que pour les autres
constellations.
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On note ici que puisque tous les vecteurs de polarisation sont dans le plan généré par la
direction de la source et l’axe des pôles et puisque l’axe y de l’instrument est parallèle à l’axe
des pôles, on a ψ = 90 ° pour toutes les simulations. En revanche, les angles de polarisation
mesurés ηmesuré

0 sont répartis entre 0 ° et 180 °. Ils sont représentés avant et après alignement
pour les différents instruments sur la figure 5.23. On peut voir qu’ils s’alignent tous à 0 °, 180 °
ou 360 ° après la correction de l’attitude des CubeSats, ce qui est équivalent à un angle de pola-
risation de 0 ° 1. On peut aussi voir la dispersion des valeurs de ηmesuré

0 − ηcorr sur le graphique
du bas de la figure 5.23, qui représente directement la dispersion des angles de polarisation
mesurés ηmesuré par un seul satellite, dans la mesure où l’angle ηcorr est entièrement donné par
les paramètres d’attitude du satellite, supposés parfaitement connus. Cette dispersion est plus
importante pour des sources à fort angle d’incidence θ, comme on peut le voir sur le graphique
en haut à droite de la figure 5.23.

Finalement, on peut voir sur la figure 5.24 la distribution des angles de polarisation après
correction. Celle-ci présente une dispersion un peu réduite pour les constellations de CubeSats
par rapport à la distribution pour un seul satellite.

5.2.5.2 Évaluation des fractions de polarisation minimum détectables

La fraction de polarisation minimum détectable est donnée par l’équation 5.1,

Le facteur de modulation a été évalué à dix positions dans le ciel pour chacun des 264 sur-
sauts gamma du catalogue de Fermi/GBM qui ont une fluence supérieure à 2× 10−5 erg.cm−2

dans la section 5.2.5.1. On peut calculer la polarisation minimum détectable pour chacune de
ces valeurs, en évaluant simplement S etB. Pour les sursauts gamma vus par n satellites, n > 0,
on calculera B à l’aide de l’équation

B = T90 × bCompton × n , (5.16)

où T90 est la valeur de la durée nécessaire pour accumuler 90 % de la fluence du sursaut gamma,
durée donnée par le catalogue de sursauts gamma de Fermi/GBM, et bCompton est le taux d’évè-
nements Compton attendus du fond. On a dans la fenêtre en énergie considérée (entre 100 keV
et 460 keV) bCompton = 5.24 cps.s−1. On calculera S à l’aide de l’équation

S =
n∑
i=1

Si ×
T90

TSimulation
, (5.17)

où Si est le nombre d’évènements Compton détecté par le satellite i pendant la durée TSimulation,
ici 500 s.

La figure 5.25 montre quatre polarigrammes obtenus en simulant l’observation par cet ins-
trument du sursaut gamma GRB130606497 aux coordonnées (θ, ϕ) = (34 °, 265 °). Quatre frac-
tions de polarisations ont été envisagées : 0 %, 30 %, 50 % et 100 %. Ce sursaut gamma et ces
coordonnées ont été extraites des données obtenues car on obtient MDP99% = 29.6 % dans
ces conditions. On distingue clairement les différents niveaux de polarisation envisagés. Les
fractions et angles de polarisation obtenus sont résumés dans le tableau 5.5.

La distribution cumulative des polarisations minimum détectables obtenue est montrée sur
la figure 5.26. On constate que la constellation C120 semble légèrement moins sensible que les
deux autres pour une MDP99% comprise entre ≈ 20 % et ≈ 45 %, malgré de meilleurs facteurs

1. Un angle de polarisation à 180 ° est équivalent à 0 ° à une demi-phase de l’onde électro-magnétique près
puisque le champ électrique est sinusoïdal.
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FIGURE 5.23 – Angles de polarisation mesurés par trois satellites avant et après alignement des
angles de polarisation. Les satellites considérés pour ces graphiques sont ceux de la constel-
lation C60, mais les graphiques seraient similaires pour toutes les constellations, puisque les
données sont traitées individuellement pour chaque satellite. En haut à gauche : angles de
polarisation mesurés par trois satellites avant (abscisses) et après (ordonnées) alignement des
angles de polarisation. En haut à droite : angles de polarisation mesurés par trois satellites après
correction en fonction de l’angle d’incidence. Les points des satellites 2 et 3 sont décalés en or-
donnée de 60 ° et 120 ° respectivement, pour une meilleure compréhension des graphiques. En
bas : distribution des angles de polarisation mesurés corrigés de l’attitude de leur satellite (ou :
projection des graphiques montrés en haut, à gauche ou à droite, sur leur ordonnée).

de modulation, ce qui peut s’expliquer par un moins grand nombre de photons gamma détectés
en moyenne, puisque la fraction du ciel couverte par les trois satellites est très réduite.

Finalement, on pourra observer 2 sursauts gamma par an avec une polarisation minimum
détectable MDP99% < 40 % avec un seul instrument. La constellation C30 est celle qui présente
la meilleure sensibilité, permettant d’observer 4 sursauts gamma par an avec une polarisation
minimum détectable MDP99% < 30 %, et on pourra observer environ 12 sursauts gamma par
an avec une polarisation minimum détectable MDP99% < 50 % avec la constellation C120.

5.2.6 Précision de localisation des sursauts gamma par triangulation

La méthode de localisation des sursauts gamma envisagée pour des projets de constella-
tions tels que HERMES [Cinelli et al., 2021] ou CAMELOT [Werner et al., 2018] utilise les dif-
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FIGURE 5.24 – Distribution des angles de polarisation mesurés pour les trois constellations C30
(en jaune), C60 (en vert) et C120 (en rouge), ainsi que pour un seul satellite (en bleu).

Πsimulé Πobtenu PAsimulé PAobtenu

100 % 100± 15 % 90 ° 91.9± 3.9 °
50 % 58± 15 % 90 ° 108± 7 °
30 % 28± 14 % 90 ° 78± 15 °
0 % 10± 15 % 90 ° 9± 38 °

TABLE 5.5 – Fractions de polarisation Π et angles de polarisation PA obtenus pour différentes
fractions de polarisation du GRB130606497 observé aux coordonnées (θ, ϕ) = (34 °, 265 °) par
l’instrument 4U.

férences de temps d’arrivée d’un sursaut gamma pour trianguler sa position. L’idée générale,
schématisée sur la figure 5.27, est que si un sursaut gamma est détecté par deux satellites i et
j, la différence de temps d’arrivée permet de contraindre sa position dans le ciel à un cône de
révolution qui a pour axe de révolution la droite (d)ij passant par les deux satellites i et j et
pour angle d’ouverture θC défini par l’équation

θC = arccos

(
c∆t

b

)
, (5.18)

où c est la vitesse de la lumière, ∆t est la différence de temps d’arrivée et b la distance entre
les deux satellites. Cette méthode de localisation a déjà été utilisée par un réseau de sondes
interplanétaires appelé IPN (pour "Inter Planetary Network"), décrit entre autres par [Hurley
et al., 2011].

L’équation 5.19 donne l’incertitude sur la localisation δθC dans le cas où l’incertitude sur la
différence de temps d’arrivée δ∆t est dominante.

δθC =
c δ∆t

b

1√
1−

(
c∆t
b

)2 =
c δ∆t

b sin θC
, (5.19)

où b sin θC = b′ est la distance entre les deux satellites projetée sur le plan du front d’onde.

132



Première estimations des performances de COMCUBE

FIGURE 5.25 – Simulation du sursaut gamma GRB130606497 vu aux coordonnées (θ, ϕ) =
(34 °, 265 °) par l’instrument 4U avec différents niveaux de polarisation : 0 % en haut à gauche,
30 % en haut à droite, 50 % en bas à gauche et 100 % en bas à droite. Ce sursaut gamma est
modélisé par un spectre de Band de paramètres α = −1.1, β = −2.1, Epic = 432 keV. Il a une
durée T90 = 52 s et un flux moyen de 14.1 photons cm−2 s−1.

Dans une constellation de n satellites, ce processus peut être répété pour les n(n − 1)/2
paires de satellites qui ont détecté le sursaut gamma. Cependant, on peut noter qu’il faut donc
au moins 4 satellites pour totalement localiser un sursaut gamma. Dans le cas considéré ici
n = 3, on aura donc un cône si deux satellites voient un sursaut et trois cônes si les trois
satellites voient un sursaut, comme montré sur la figure 5.28. Dans les autres cas, on n’aura pas
de capacité de localisation par triangulation.

On peut noter ici que les trois cônes de la figure 5.28 à droite donnent deux positions pos-
sibles pour le sursaut gamma, symétriques par rapport au plan de la constellation, ici le plan
de l’équateur. Afin de lever cette incertitude, il faudrait rajouter un satellite qui ne soit pas sur
une orbite équatoriale.

On peut aussi remarquer que le nombre de satellites détectant un sursaut gamma dépend
de sa position dans le ciel, comme montré sur la figure 5.13.

Pour finir, on va déterminer la fraction de ciel ω couverte par la zone d’intersection de tous
les cônes. On l’évalue en quadrillant le ciel avec un pas de 0.2 ° et en additionnant tous les
pixels qui sont dans le cône s’il n’y en a qu’un et dans l’intersection des trois cônes s’il y en a

133



Conception et premières estimations des performances de COMCUBE

FIGURE 5.26 – Nombre de sursauts gamma détectés par an en fonction de leur polarisation
minimum détectable.

trois (c’est-à-dire la fraction de ciel représentée en bleu dans la figure 5.29).

Puisque la largeur des cônes dépend aussi de la position de la source dans le ciel, j’ai répété
cette procédure en plaçant des sources de manière à quadriller tout le ciel avec un pas de 5 °
en ascension droite et en déclinaison, et en calculant pour chaque position la fraction de ciel ω
couverte par la zone d’intersection de tous les cônes. La carte des résultats est montrée sur la
figure 5.30 pour la constellation C60 en supposant une incertitude sur la différence des temps
d’arrivée δ∆t = 10−4 s, soit 100µs, l’ordre de grandeur donné par [Ohno et al., 2018] pour le
projet de mission CubeSat CAMELOT. On distingue quatre zones avec des précisions de locali-
sation différentes : en violet foncé, la zone vue par trois satellites avec ω < 0.7 % ≈ 289 deg2. En
vert les deux petites zones couvertes par les deux satellites les plus éloignés (espacés de 120 °)
avec ω ≈ 3 % ≈ 1238 deg2. En jaune, les zones couvertes par deux satellites proches (espacés
de 60 °) avec ω > 5 % ≈ 2063 deg2. La précision de localisation est ici moins bonne que dans la
zone verte car la distance entre les satellites est moindre. En blanc, la zone qui est couverte par
moins de deux satellites et ne permet donc pas de localisation par triangulation.

Pour référence, la précision de localisation de Fermi/GBM est de l’ordre de quelques de-
grés, soit ωFermi/GBM ≈ 10−4, ce qui est du même ordre de grandeur que la précision de loca-
lisation par imagerie Compton pour COMCUBE pour les sursauts gamma les plus brillants,
si l’on détecte un nombre d’évènements Compton SCompton supérieur à quelques centaines.
SVOM/MXT, le télescope qui cherchera les émissions rémanentes des sursauts gamma en
rayons X mous sur la mission franco-chinoise SVOM [Wei et al., 2016] a un champ de vue de
64× 64 arcmin2 soit ΩSVOM/MXT ≈ 2× 10−5, ce qui est beaucoup plus faible que les précisions
de localisation calculées ici.

Finalement, la figure 5.31 représente ces cartes de précision de localisation pour les trois
constellations C30, C60 et C120 et pour quatre résolutions temporelles δ∆t = 10−3 s, δ∆t =
5× 10−4 s, δ∆t = 10−4 s et δ∆t = 5× 10−5 s.

On constate que cette technique de localisation demande une très bonne résolution en
temps δ∆t. Elle demande aussi une surface efficace assez importante pour que les variations
de la courbe de lumière sur des échelles de temps de l’ordre de la milliseconde soient détectées
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FIGURE 5.27 – Schéma représentant la méthode de localisation utilisant les différences de temps
d’arrivée ∆t

FIGURE 5.28 – Exemple de localisation par triangulation. À gauche, deux satellites permettent
de générer un cône de localisation (dont l’intersection avec le ciel est le cercle en bleu). À droite,
trois satellites permettent de générer trois cônes de localisation. Pour chaque cône, la ligne
continue représente les coordonnées situées à un angle θC de la droite (d)ij passant par les
deux satellites i et j, et les lignes pointillées les coordonnées situées à θC − dθC et θC + dθC de
la droite (d)ij . Une petite étoile rouge située en (AD, Dec) = (20 °, 30 °) à gauche et (AD, Dec)
= (−30 °, 60 °) à droite représente la position du sursaut gamma dans le ciel. La constellation
utilisée est C60 avec une incertitude sur la différence des temps d’arrivée δ∆t = 10−4 s.
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FIGURE 5.29 – Exemple de localisation par triangulation. En haut, deux satellites permettent
de générer un cône (en bleu) couvrant une fraction de ciel ω > 5 % ≈ 2063 deg2. En bas, trois
satellites permettent de générer trois cônes, représentés en rose. L’intersection des trois cônes,
correspondant à la position de la source, est représentée en bleu et couvre une fraction de ciel
ω < 0.7 % ≈ 289 deg2. La source est située en (AD, Dec) = (20 °, 30 °) en haut et (AD, Dec) =
(−30 °, 60 °) = (330 °, 60 °) en bas (comme sur la figure 5.28).

de manière statistiquement significative afin d’être utilisées dans la détermination de ∆t, de
manière à obtenir δ∆t� 10−3 s.

Enfin, on peut envisager de combiner la triangulation et l’imagerie Compton pour des sur-
sauts gamma suffisamment brillants, comme le montre la figure 5.32 où les cônes de triangu-
lation ont été superposés à l’image Compton. Cela pourrait permettre de préciser la position
de la source à l’intérieur de la zone d’intersection des cônes, ou dans ce cas permettre de le-
ver l’incertitude entre les deux positions possibles à colatitude = 45 ° = 0.78 rad et colatitude
= 135 ° = 2.36 rad.

Pour conclure cette section, on peut remarquer qu’il y aura probablement dans le futur un
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FIGURE 5.30 – Précision de localisation en fonction de la position du sursaut gamma dans le
ciel pour la constellation C60 et δ∆t = 10−4 s. L’échelle de couleur représente la fraction de ciel
ω couverte par la zone d’intersection de tous les cônes (une zone plus sombre correspond à une
meilleure localisation, la zone blanche correspond à une zone sans localisation par triangula-
tion).

FIGURE 5.31 – Précision de localisation en fonction de la constellation et de la résolution tem-
porelle. L’échelle de couleur représente la fraction de ciel ω couverte par la zone d’intersection
de tous les cônes (une zone plus sombre correspond à une meilleure localisation). De haut en
bas : δ∆t = 10−3 s, δ∆t = 5× 10−4 s, δ∆t = 10−4 s et δ∆t = 5× 10−5 s. De gauche à droite : C30,
C60 et C120.
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FIGURE 5.32 – Superposition des cônes de triangulation sur l’image Compton pour le sursaut
gamma long GRB080723557. La constellation utilisée est C60 avec δ∆t = 10−4 s et l’image
Compton est reconstruite avec 72 photons d’énergie inférieure à 460 keV. L’échelle de couleur
représente l’intensité de l’image Compton en unités arbitraires.

certain nombre de mission CubeSats embarquant des détecteurs de rayons gamma avec pour
objectif scientifique l’observation des sursauts gamma. Si c’est le cas, on pourra combiner les si-
gnaux des différentes missions, ce qui devrait naturellement améliorer la précision de localisa-
tion σPL, qui peut être approximée pour un grand nombre n de satellites par l’équation [Cinelli
et al., 2021]

σPL ∼

√
σ2

délai + σ2
temps + σ2

pos + σ2
sys

b
√
n− 3

, (5.20)

où σdélai = δ∆t
∆t , σtemps est l’incertitude relative sur le temps absolu, σpos l’incertitude relative

sur la position des satellites, σsys une incertitude systématique et b la distance moyenne entre
deux satellites.

On peut aussi remarquer que pour les contreparties électromagnétiques d’évènements
ayant émis des ondes gravitationnelles, comme pour la détection conjointe de GW170817 et
GRB170817A [Abbott et al., 2017], la détection d’ondes gravitationnelles permet de contraindre
légèrement la position de la source.

Conclusion

COMCUBE est un projet de mission spatiale visant à mettre en orbite basse une constel-
lation de CubeSats pour mesurer la polarisation de l’émission prompte des sursauts gamma.
Chaque CubeSat d’une dimension de 6U embarquera une charge utile de 4U, un télescope
Compton composé de deux couches de 2 × 2 détecteur en silicium à pistes, de 16 modules
calorimètres et de huit détecteurs latéraux utilisant des scintillateurs en CeBr3 couplés à des
matrices de SiPM.

Dans ce chapitre, j’ai étudié les performances de trois constellations de CubeSats en termes
de taux de détection de sursauts gamma, de sensibilité à la polarisation et de précision de
localisation par triangulation. Les trois constellations, C30, C60 et C120 sont constituées de
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Constellation Un seul satellite C30 C60 C120
Champ de vue 68.7 % 84.1 % 97.9 % 100 %

Sursauts gamma longs 192 GRB.yr−1 251 GRB.yr−1 293 GRB.yr−1 315 GRB.yr−1

Sursauts gamma courts 32 GRB.yr−1 44 GRB.yr−1 51 GRB.yr−1 56 GRB.yr−1

Sursauts gamma longs
avec image Compton

14 GRB.yr−1 52 GRB.yr−1 56 GRB.yr−1 60 GRB.yr−1

MDP99% < 30 % 0.6 GRB.yr−1 3.8 GRB.yr−1 3.5 GRB.yr−1 3 GRB.yr−1

MDP99% < 50 % 3.3 GRB.yr−1 11.5 GRB.yr−1 11.6 GRB.yr−1 12 GRB.yr−1

Précision de localisation avec trois satellites 713 deg2 130 deg2 25.2 deg2

Fraction de ciel couverte avec trois satellites 53.4 % 38.2 % 12.7 %

TABLE 5.6 – Résumé des principaux résultats du chapitre. Les précisions de localisations sont
données en degrés carrés, moyennées sur la fraction de ciel vue par trois satellites, sous l’hy-
pothèse δ∆t = 10−4 s.

trois CubeSats chacune espacés de 30 °, 60 ° et 120 ° respectivement. L’idée générale est que
quand les instruments sont plus proches, la fraction de ciel couverte par au moins l’un d’entre
eux est plus faible, mais la fraction de ciel couverte par tous, là où la sensibilité est la meilleure,
est plus importante. Les principaux résultats sont résumés dans le tableau 5.6.

La comparaison des performances d’un seul instrument à celles d’une constellation per-
met de mieux comprendre l’intérêt d’envoyer plusieurs instruments, là où la comparaison des
constellations en fonction de l’éloignement des CubeSats qui la composent donne une première
compréhension des compromis possibles entre couverture du ciel et sensibilité.

Le taux de détection de sursauts gamma, avec ou sans localisation par imagerie Compton,
augmente avec l’éloignement des CubeSats, ce qui signifie que le facteur limitant est prioritai-
rement la couverture du ciel. On peut toutefois noter que cet effet est peut-être accentué par
la population de sursauts gamma choisie comme source de ces simulations : le quatrième ca-
talogue de Fermi/GBM. En effet, cette population ne peut pas contenir des sursauts gamma
dont le flux au pic est situé en-dessous de la sensibilité de l’instrument (≈ 1 photons.cm−2.s−1),
mais qui ont été observés par CGRO/BATSE, par exemple (jusqu’à ≈ 0.1 photons.cm−2.s−1).
La courbe de sensibilité de Fermi/GBM est montrée sur la gauche de la figure 5.33, pour des
simulations de 1024 ms pour les sursauts longs et 64 ms pour les sursauts courts dans la bande
d’énergie entre 50 et 300 keV [Adam Goldstein, communication privée]. Elle n’est donc pas di-
rectement comparable aux courbes calculées dans ce chapitre (figure 5.17). Par ailleurs, elle ne
donne qu’une estimation prudente puisque GBM cherche des sursauts gamma dans différentes
bandes d’énergie et sur différentes échelle de temps, là où cette courbe n’évalue qu’une fenêtre
en énergie et une échelle de temps par type de sursaut gamma.

On constate que si la courbe de sensibilité d’un seul CubeSat de COMCUBE semble se si-
tuer entièrement au-dessus de la limite de sensibilité de Fermi/GBM, la zone de transition
entre la détection et la non-détection d’un sursaut gamma par les constellations considérées ici
se trouve dans cette gamme de flux au pic, et est donc potentiellement affectée. En effet, on peut
voir sur la droite de la figure 5.33 que le quatrième catalogue de Fermi/GBM, tel qu’utilisé dans
ce chapitre, ne permet pas d’estimer des taux de détection supérieurs à ΩCOMCUBEfCOMCUBE×
320 GRB.yr−1 pour les sursauts gamma longs et ΩCOMCUBEfCOMCUBE × 60 GRB.yr−1 pour les
sursauts courts, ce qui est très proche des nombres calculés en particulier pour la constella-
tion C120. Si cet effet est confirmé, la forme de la transition de la courbe de sensibilité pourrait
changer et les taux de détection de sursauts gamma rapportés ici pour ces constellations se-
raient sous-estimés. À titre indicatif, si l’on approxime la courbe de sensibilité de COMCUBE
par la fonction P(f) = H(f − 0.4) où f est le flux au pic dans la bande d’énergie entre 50 keV et

139



Conception et premières estimations des performances de COMCUBE

FIGURE 5.33 – Gauche : courbe de sensibilité de Fermi/GBM obtenue en simulant des sursauts
gamma de 1024 ms pour les sursauts longs et 64 ms pour les sursauts courts avec un spectre
modélisé par les fonctions COMP et BAND dans la bande d’énergie entre 50 et 300 keV [Adam
Goldstein, communication privée] Droite : distribution cumulative (dite Log P - Log N) des
flux au pic des sursauts gamma longs et courts du catalogue de Fermi/GBM, ainsi que de ceux
issus de l’analyse hors-ligne des données de CGRO/BATSE par [Stern et al., 2001].

300 keV etH(x) la fonction de Heaviside (c’est-à-dire en considérant qu’on détecte tous les sur-
sauts gamma au-dessus de 0.4 photons.cm−2.s−1 et aucun en-dessous), on estime le taux de dé-
tection de COMCUBE à ΩCOMCUBEfCOMCUBE × 315 GRB.yr−1 pour les sursauts gamma longs
en utilisant le quatrième catalogue de Fermi/GBM et ΩCOMCUBEfCOMCUBE × 525 GRB.yr−1

en utilisant le catalogue issu de l’analyse hors-ligne des données de CGRO/BATSE par [Stern
et al., 2001]. Ce dernier nombre doit être vu comme une limite supérieure, dans la mesure où
l’on a considéré la même sensibilité pour les sursauts gamma longs et courts, ce qui sur-estime
les taux de détection.

Comme le taux de détection, la localisation des sursauts gamma par triangulation bénéficie
d’un grand éloignement entre les instruments, mais nécessite avant tout, pour être utilisable
en orbite basse, l’observation statistiquement significative de variations très rapides dans la
courbe de lumière du sursaut gamma à localiser.

On peut toutefois remarquer que le taux de détection, en particulier avec imagerie Comp-
ton, augmente bien plus que la fraction de ciel couverte par chaque constellation (Voir table 5.6).
Cela montre clairement l’apport d’une augmentation de la sensibilité sur une fraction de ciel
réduite.

Enfin, la mesure de la polarisation de l’émission prompte, en tout cas avec une polarisa-
tion minimum détectable faible, puisqu’elle demande un nombre d’évènements beaucoup plus
élevé, bénéficie clairement d’une concentration des instruments. Cela démontre la difficulté de
cette observation, qui nécéssite de grandes surfaces efficaces parce que la fluence de l’objet est
limitée par sa durée. On peut noter que ces estimation des taux de sursaut gamma dont la
polarisation est mesurable se concentrent sur l’effet de la variation du facteur de modulation
en fonction de la constellation choisie. Une piste d’amélioration possible serait de considérer
la forme de la courbe de lumière des sursauts gamma. En effet, pour certains sursauts gamma
la fluence est concentrée dans quelques pics de luminosité, et le calcul présenté ici considère
un sursaut gamma de flux constant. En sélectionnant les pics les plus intenses, on pourrait
améliorer le rapport signal sur fond.

Finalement, des trois constellations considérées, C60 présente une sensibilité à la polarisa-
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tion proche de celle de C30 tout en couvrant 98 % du ciel avec au moins un instrument. Cela
fait de cette constellation un bon compromis entre observation de tout le ciel en continu et lo-
calisation rapide des sursauts gamma d’une part, et sensibilité à la polarisation d’autre part.
Toutefois, beaucoup d’autres configurations de constellations pourraient être envisagées, par
exemple en incluant plus de CubeSats, ou des instruments sur des orbites non-équatoriales.
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Conclusion

Les sursauts gamma sont les évènements les plus lumineux de l’univers. Il s’agit de flashs
très intenses de rayonnement gamma, d’une durée typique de quelques secondes, se produi-
sant à des distances cosmologiques. Ils sont émis lors de l’effondrement gravitationnel d’une
étoile massive, ou lors de la fusion d’un système binaire d’étoiles à neutrons, ces deux évè-
nements produisant des jets ultra-relativistes. Mais le mécanisme exact d’émission des rayons
gamma dans le jet est encore largement débattu. Mesurer la polarisation des sursauts gamma
permettrait d’apporter de nouvelles contraintes observationnelles aux modèles.

Cette polarisation peut être mesurée à l’aide d’un télescope Compton. Cet instrument re-
construit les diffusions Compton subies par les rayons gamma incidents pour mesurer la direc-
tion de provenance et l’énergie d’un rayonnement gamma, ainsi que sa fraction de polarisation
linéaire. Pour ce faire, il nécessite de mesurer la position et l’énergie déposée par les rayons
gamma incidents lors de leur diffusion Compton et lors de leur absorption.

Un nouveau détecteur a été développé pour mesurer l’énergie et la position d’interaction
lors de l’absorption du rayon gamma. Il utilise un cristal scintillant monolithique en CeBr3 de
51×51×10 mm3 couplé à un détecteur de lumière pixelisé. La position d’interaction d’un rayon
gamma dans le cristal peut être reconstruite en trois dimensions, à partir de la distribution de
la lumière de scintillation mesurée, avec deux réseaux de neurones artificiels. La résolution en
position obtenue est de 1.8 mm dans le plan des pixels et de 2 mm selon l’autre dimension. La
résolution spectrale est de 4.7 % à 662 keV.

Ce détecteur a été utilisé dans un prototype de télescope Compton utilisant également un
détecteur en silicium à pistes double-face (DSSSD). Les performances de ces détecteurs ont per-
mis d’obtenir un instrument compact, avec une résolution angulaire intrinsèque modeste (7.5 °
à 662 keV), mais une bonne résolution spectrale (6.5 % à 662 keV) et une excellente sensibilité à
la polarisation (µ100 = 0.42 à 356 keV).

Ces développements instrumentaux ont servi de base à la conception par la simulation de
la charge utile de COMCUBE. Il s’agit d’un projet de mission spatiale visant à mettre en orbite
basse une constellation de CubeSats pour mesurer la polarisation de l’émission prompte des
sursauts gamma. Chaque CubeSat, d’une dimension de 6U, embarquera une charge utile de
4U : un télescope Compton composé de deux couches de 2 × 2 détecteurs en silicium à pistes,
de 16 modules calorimètres et de huit détecteurs latéraux utilisant des scintillateurs en CeBr3

couplés à des matrices de SiPMs.

Un seul de ces satellites, placé en orbite basse équatoriale à 550 km d’altitude, pourra dé-
tecter 192 sursauts gamma longs et 32 sursauts gamma courts par an, et en localiser environ 14
par imagerie Compton. Il pourra également mesurer la polarisation de l’émission prompte de
2 sursauts gamma par an avec une polarisation minimum détectable inférieure à 40 %.

Trois constellations de trois satellites ont été considérées dans une première phase d’estima-
tion des performances. Dans ces trois cas, les trois satellites sont sur la même orbite basse équa-



Conception et premières estimations des performances de COMCUBE

toriale à 550 km d’altitude, et séparés de 30 °, 60 ° et 120 ° respectivement. Ces trois constella-
tions permettraient de détecter jusqu’à 315 sursauts gamma longs et 56 sursauts gamma courts
par an, et d’en localiser plus que 50 par imagerie Compton. Par ailleurs, les sursauts gamma
les plus variables pourraient être localisés par triangulation en utilisant leurs différences de
temps d’arrivée. Finalement, ces trois constellations permettraient de mesurer la polarisation
de l’émission prompte de 3 à 4 sursauts gamma par an avec une polarisation minimum dé-
tectable inférieure à 30 %, ce qui présente une contribution importante à la recherche d’une
compréhension statistique des jets ultra-relativistes des sursauts gamma.

Des travaux futurs pourraient améliorer l’estimation du nombre de sursauts gamma dont
on peut mesurer la polarisation, par exemple en prenant en compte la variabilité de la courbe de
lumière afin d’augmenter le rapport signal sur bruit. On pourrait aussi quantifier la diminution
des performances attendues si l’on utilise des orbites moins favorables, et l’intérêt d’utiliser
plus que trois satellites.

Des améliorations des détecteurs et des programmes d’analyse de données sont également
envisagées, comme une reconstruction plus fine des évènements dans le DSSSD, ou l’utilisa-
tion de réseaux de neurones convolutifs pour le module calorimètre. Ce dernier est actuelle-
ment en cours de tests dans une version utilisant des SiPMs au lieu d’un tube photomultiplica-
teur multi-anodes, et les résultats de ces tests viendront enrichir les performances simulées de
ce détecteur. Enfin, un changement de scintillateur pour du GAGG:Ce (pour "Cerium-doped
Gadolinium Aluminium Gallium Garnet", ou Gd3Al2Ga3O12:Ce), un scintillateur céramique
non-hygroscopique, est également envisagé. Ce changements permettraient une plus grande
simplicité mécanique et une plus grande robustesse du module calorimètre.

Finalement, un vol sous ballon stratosphérique est envisagé à l’été 2023 pour tester un pro-
totype compatible avec une unité de CubeSat. Cela permettra de tester un prototype dans des
conditions proches de celles du spatial.
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Kreter, M., Lamanna, G., Lemière, A., Lemoine-Goumard, M., Lenain, J. P., Leser, E., Levy,
C., Lohse, T., Lypova, I., Mackey, J., Majumdar, J., Malyshev, D., Marandon, V., Marcowith,
A., Mares, A., Mariaud, C., Martí-Devesa, G., Marx, R., Maurin, G., Meintjes, P. J., Mitchell,
A. M. W., Moderski, R., Mohamed, M., Mohrmann, L., Moore, C., Moulin, E., Muller, J., Mu-
rach, T., Nakashima, S., de Naurois, M., Ndiyavala, H., Niederwanger, F., Niemiec, J., Oakes,
L., O’Brien, P., Odaka, H., Ohm, S., de Ona Wilhelmi, E., Ostrowski, M., Oya, I., Panter, M.,
Parsons, R. D., Perennes, C., Petrucci, P. O., Peyaud, B., Piel, Q., Pita, S., Poireau, V., Priyana
Noel, A., Prokhorov, D. A., Prokoph, H., Pühlhofer, G., Punch, M., Quirrenbach, A., Raab,

156



BIBLIOGRAPHIE

S., Rauth, R., Reimer, A., Reimer, O., Remy, Q., Renaud, M., Rieger, F., Rinchiuso, L., Ro-
moli, C., Rowell, G., Rudak, B., Ruiz-Velasco, E., Sahakian, V., Sailer, S., Saito, S., Sanchez,
D. A., Santangelo, A., Sasaki, M., Schlickeiser, R., Schüssler, F., Schulz, A., Schutte, H. M.,
Schwanke, U., Schwemmer, S., Seglar-Arroyo, M., Senniappan, M., Seyffert, A. S., Shafi, N.,
Shiningayamwe, K., Simoni, R., Sinha, A., Sol, H., Specovius, A., Spir-Jacob, M., Stawarz, Ł.,
Steenkamp, R., Stegmann, C., Steppa, C., Takahashi, T., Tavernier, T., Taylor, A. M., Terrier,
R., Tiziani, D., Tluczykont, M., Trichard, C., Tsirou, M., Tsuji, N., Tuffs, R., Uchiyama, Y., van
der Walt, D. J., van Eldik, C., van Rensburg, C., van Soelen, B., Vasileiadis, G., Veh, J., Venter,
C., Vincent, P., Vink, J., Völk, H. J., Vuillaume, T., Wadiasingh, Z., Wagner, S. J., White, R.,
Wierzcholska, A., Yang, R., Yoneda, H., Zacharias, M., Zanin, R., Zdziarski, A. A., Zech, A.,
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Annexe A

Logiciels utilisés et développés

Le but de cette annexe est de rendre compte synthétiquement des programmes existants
au moment de la rédaction et de leurs principales fonctionnalités. Une première partie A.1 se
concentre sur le module calorimètre, et décrit les programmes d’aquisition et d’analyse des
données utilisés dans le chapitre 3. La partie A.2 donne quelques éléments de compréhen-
sion des algorithmes d’analyse des données utilisés au chapitre 4. Enfin, la partie A.3 résume
brièvement les tests préliminaires effectués avec deux modules calorimètres, les algorithmes
d’analyse de données développés durant ces tests et les résultats obtenus.

A.1 Calorimètre

Dans cette section je présente les programmes existants, utilisés ou obsolètes, pour l’ac-
quisition et l’analyse des données du module calorimètre. Les principaux développements de
logiciels que j’ai menés concernent l’analyse de données, en particulier pour la reconstruction
de la position de première interaction en utilisant des réseaux de neurones artificiels, discu-
tés dans la section 3.3. Le but de ces programmes est d’acquérir et de préparer les données
en vue d’une utilisation pour entraîner ou quantifier la performance d’un réseau de neurones
artificiels.

A.1.1 Acquisition des données

L’acquisition de données avec le module calorimètre se fait à l’aide d’un logiciel developpé
sous Labview. Il permet de téléverser la configuration souhaitée dans l’électronique ROSMAP
en utilisant un protocole TCP et de lire les données envoyées par le ROSMAP avec un proto-
cole UDP. Il permet également, avant le début de l’acquisition, de déclencher la lecture d’une
voie sans que cela ne corresponde nécessairement à un évènement. Cela permet de connaître
la valeur lue sur une voie en l’abscence d’un évènement, qu’on appelle "piédestal". En pra-
tique, on fait la moyenne de plusieurs lectures, en général 250 par voie. Ce programme permet
d’enregistrer les trames de données correspondantes et de soustraire les piédestaux calculés
pour afficher un spectre en temps réel. Les données brutes peuvent également être enregistrées
dans un fichier, dans un format ASCII ou binaire, avec ou sans réencapsulation dans une trame
MFM spécifique à ce programme. L’acquisition peut être programmée pour s’arrêter automati-
quement après un certain nombre d’évènements, mais il n’est pas possible de programmer une
acquisition pour une durée donnée.



Logiciels utilisés et développés

Un programme de contrôle du banc de scan a été développé sous Labview. Il permet de
contrôler de manière automatique la position du support de module calorimètre selon deux
axes en envoyant par une connexion RS-232 une commande de position au format ASCII au
microcontrôleur Arduino. Une fois que le banc de scan a confirmé avoir fini son déplacement,
le programme lance une acquisition de données. Pour ce faire, il utilise le programme d’ac-
quisition de données décrit ci-dessus. Une fois l’acquisition terminée, le banc de scan peut se
déplacer à nouveau. L’ensemble des positions auxquelles le banc de scan va acquérir des don-
nées est défini à l’avance dans un fichier ASCII, et le nombre d’évènements à acquérir à chaque
position est renseigné en début d’acquisition. Cette procédure génère donc un fichier par posi-
tion, et chaque fichier contient le même nombre d’évènements.

Après l’acquisition, les données sont pré-traités par un autre programme Labview. La pre-
mière étape de ce pré-traitement est de soustraire les piédestaux aux données brutes. Ce pro-
gramme permet de le faire automatiquement sur tous les fichiers générés lors d’un scan. Il
contient aussi d’autres fonctionnalités, comme la possibilité de faire une sélection en énergie,
par exemple pour ne conserver que les évènements du pic de pleine énergie. L’accès aux don-
nées brutes lui permet aussi de calculer le temps passé à chaque position mécanique en com-
parant les valeurs d’horloge de l’ordinateur, qui est enregistrée à chaque évènement. La sortie
de ce programme est un dossier contenant un fichier ASCII par fichier d’entrée.

A.1.2 Analyse des données

J’ai réimplémenté toutes les fonctionnalités qui ne nécessitent pas d’avoir accès aux données
brutes en python dans la bibliothèque d’analyse de données nnio.py décrite ci-après.

Les fichiers ASCII générés après soustraction des piédestaux étaient relus par le programme
fortran mkEventsV.f. Il contient plusieurs fonctionnalités, listées ci-après :

— Appliquer une correction de la non-uniformité du gain des anodes
— Appliquer la calibration charge-ADC de chaque voie aux données
— Réduire la quantité d’évènements dûs à la radioactivité ambiante en supprimant des

données les évènements dont le barycentre (défini dans la section 3.3) est trop éloigné
de la position mécanique

Les données en sortie de ce programme sont enregistrées dans un fichier texte dont l’extension
est .out par convention.

La bibliothèque python nnio.py (pour Neural Network Input-Output) centralise presque
toutes les fonctionnalités des programmes ci-dessus et beaucoup d’autres.

La classe centrale de cette bibliothèque est la classe Dataset qui hérite du type list de py-
thon. Elle est définie comme une liste d’évènements, qui sont des instances de la classe Event.
Elle peut être instanciée à partir d’une autre instance de Dataset, d’un dossier tel qu’écrit par
les programmes Labview décrits ci-dessus, d’un fichier .out ou d’un fichier .npy (fichier bi-
naire défini dans la bibliothèque python numpy). Elle peut également être enregistrée sous ces
deux derniers formats. Elle contient quelques autres membres, qui sont optionnels et ne sont
pas utilisés, comme la possibilité de stocker quelles sources ont été utilisées lors de l’acquisition
des données. Elle contient beaucoup de méthodes permettant de sélectionner les évènements
suivant certains critères, mais aussi plusieurs méthodes permettant de visualiser les données,
par exemple en faisant un spectre ou en affichant les positions mécaniques présentes. Un cer-
tain nombre de méthodes appliquent un calcul aux évènements de la classe. Ces méthodes sont
implémentées de manière à appeler pour chaque instance de Event la méthode correspondant
au calcul.
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Télescope Compton

La classe Event contient les données de l’évènement, c’est-à-dire la valeur mesurée sur
chacune des 64 voies pour cette interaction, ainsi que trois membres x, y et z permettant de
stocker la position mécanique associée à l’évènement.

Une autre classe très importante de cette bibliothèque est la classe PositionSet. Elle hé-
rite également du type list de python, et est définie comme une liste d’instances de la classe
Position. La classe Position contient uniquement les trois coordonnées x, y, z de la posi-
tion mécanique (lorsqu’elles sont connues) et les coordonnées x, y ou z reconstruites par les
réseaux de neurones. La classe PositionSet contient principalement des méthodes de visua-
lisation des données, et des méthodes de calcul d’erreurs sur les positions reconstruites.

Le programme nnfw.py (pour Neural Network FrameWork) importe nnio.py

A.2 Télescope Compton

A.2.1 Analyse des données

Le flux de données pendant l’analyse est représenté de manière plus complète sur la fi-
gure A.1. Les données peuvent être simulées par cosima, ou acquises par notre prototype et
traitées par NPTool et r2evta.py.

A.2.1.1 Coïncidences

Afin de s’assurer que les dépôts d’énergie dans les deux détecteurs proviennent bien du
même rayon gamma, le télescope est muni d’une életronique de coïncidence entre les deux dé-
tecteurs. Le système choisi est une coïncidence a posteriori, c’est-à-dire que tous les évènements
sont marqués en temps et les coïncidences sont décidées lors de l’analyse de données. En paral-
lèle, l’électronique de coïncidence enregistre le motif de déclenchement, c’est-à-dire l’ensemble
des détecteurs ayant déclenché dans une fenêtre de coïncidence prédéfinie.

L’enregistrement des motifs de déclenchement permet en théorie de trouver les évènements
en coïncidence efficacement, puisqu’ils ont déjà été marqués par l’électronique de coïncidence
lors de l’acquisition. L’algorithme trivial qui permet de les trouver consiste à lire une trame
de DCORE, qui donne les détecteurs ayant déclenché, puis à lire une trame de chacun de ces
détecteurs. Si strictement plus qu’un détecteur a déclenché, l’évènement est une coïncidence.
En pratique, on n’utilise pas les motifs de déclenchement, puisque certains déclenchements
sont manquants dans les données. Cela conduit cet algorithme a se décaler d’un trame et le
rend incorrect, dans le sens où il ne donne pas les résultats attendus.

Une correction possible est de vérifier à chaque lecture d’une trame d’un détecteur que le
marquage en temps est cohérent avec le motif de déclenchement correspondant. Pour cette
analyse de données, on a choisit de s’orienter vers un algorithme de coïncidences a posteriori
qui n’utilise pas du tout les motifs de déclenchement. Cette approche permet en outre plus de
flexibilité dans le réglage de la fenêtre de coïncidence.

L’algorithme utilisé est le suivant :
— Si la dernière trame lue des deux détecteurs correspond à un même numéro de RESET

et que la différence de valeur d’horloge est dans la fenêtre de coïncidence, les deux
déclenchements sont en coïncidence.

— Dans tous les cas, la prochaine trame lue est celle du détecteur qui a la valeur d’horloge
courante la plus faible. De cette manière, on ne lit que les trames qui ont des valeurs
d’horloge proches.

171



Logiciels utilisés et développés

  

mimrec

revan
cosima

Évènements.tra

Interactions.simInteractions.evta

Analyse de données
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FIGURE A.1 – Diagramme complet du flux des données lors de l’analyse. Les programmes sont
représentés par des ellipses, les fichiers de données par des rectangles noirs, les fichiers de
configuration par des rectangles bleus et les fichiers de calibration par des rectangles rouges.
Les flèches courbes représentent le flux de données entre les programmes. Les traits en poin-
tillés entre un programme et un fichier représentent l’utilisation du fichier par le programme.
Les traits en pointillés entre deux fichiers représentent la référence faite par un fichier à un
autre.

— Si la valeur d’horloge lue est plus faible que la valeur courante pour un détecteur, on en
déduit qu’un RESET a été reçu. Dans ce cas, on lit toutes les trames de l’autre détecteur
jusqu’à ce que sa valeur d’horloge diminue, de manière à ce que le numéro de RESET
courant soit le même pour les deux détecteurs.

Cet algorithme imite le fonctionnement d’une fenêtre de coïncidence électronique : En effet,
la lecture d’une nouvelle trame est l’équivalent du début d’une fenêtre de coïncidence. Lors
de la lecture de la trame suivante d’un détecteur, le calcul de la différence de valeur d’horloge
permet de vérifier s’il est dans la fenêtre de coïncidence ouverte.

En revanche, cet algorithme ne permet pas de voir plusieurs déclenchements d’un même
détecteur dans une fenêtre de coïncidence donnée. Il ne permet pas non plus de détecter des
coïncidences qui se produiraient pendant une impulsion de RESET, d’une durée de 200 ns
(TBC). Puisque la fenêtre de coïncidence a une largeur d’environ 1µs et que les impulsions
de RESET sont envoyées toutes les 100 ms, cela correspond à environ 1 évènement sur 105.

Lors du démarrage d’une acquisition de données, le début de l’acquisition n’est pas si-
multané sur les deux détecteurs. La première étape du traitement des données est donc de
synchroniser les deux flux de données. Pour cela, on cherche le numéro de RESET pour lequel
le détecteur dont l’acquisiton a démarré en dernier a déclenché au moins une fois. En pratique,
cette condition est suffisante car chaque détecteur déclenche plusieurs fois par intervalle de
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RESET.

Après avoir trouvé ce numéro de RESET, on cherche à observer un pic sur un spectre
en temps. Pour ce faire, on exécute un algorithme de coïncidence avec une fenêtre en temps
δT ∈ [−1000; 1000] tics, soit δT ∈ [−10µs; 10µs]. Cette recherche, effectuée seulement sur les
1000 premières coïncidences pour un numéro de RESET donné, permet de vérifier visuelle-
ment la présence du pic de coïncidences. Elle est typiquement effectuée pour le numéro de
RESET trouvé et ses numéros de RESET voisins, pour comparaison. On exécute finalement l’al-
gorithme de coïncidences avec une fenêtre en temps δT ∈ [−1000; 1000] tics sur toutes les don-
nées pour le numéro de RESET trouvé afin de mieux observer le pic dans le spectre en temps
et de pouvoir définir la fenêtre de coïncidence utilisée dans la suite de l’analyse. La fenêtre en
temps typiquement utilisée est δT ∈ [20; 130] tics.

A.2.1.2 Diffuseur

La détermination du nombre d’interactions dans le DSSSD et de l’énergie déposée se fait
dans le programme NPTool. La sortie de NPTool contient donc, pour chaque interaction, une
énergie et un numéro de piste avant et arrière. Le programme r2evta.py convertit ces numé-
ros en une position en 3D dans le référentiel de l’instrument.

A.2.1.3 Calorimètre

NPTool est utilisé pour soustraire les piédestaux du module calorimètre. Ces piédestaux
sont mesurés en utilisant un mode spécifique de l’électronique d’acquisition ROSMAP qui lit
les valeurs ADC mesurées hors déclenchement 1. Les piédestaux utilisés sont, pour chaque
voie, la valeur médiane des mesures hors déclenchement. En cela, ils différent de ceux utilisés
dans le chapitre 3 qui étaient la valeur médiane. La différence entre ces deux valeurs, pour un
même jeu de donnée, est de quelques canaux.

La reconstruction de la position, de l’énergie et de la morphologie est effectuée dans le
programme r2evta.py, qui convertit ensuite les positions reconstruites dans le référentiel de
l’instrument.

A.3 Historique des premiers tests de coïncidences

A.3.1 Les programmes d’acquisition et d’analyse de données

Lors du démarrage d’une acquisition de données, le début de l’acquisition n’est pas simul-
tané sur les deux détecteurs. La première étape du traitement des données est donc de syn-
chroniser les deux flux de données. Pour cela, on cherche dans les motifs de déclenchement le
premier numéro de RESET pour lequel les deux détecteurs ont au moins un déclenchement. On
peut ensuite tracer un histogramme des différences de valeur d’horloge en fonction du numéro
de RESET, montré sur la gauche de la figure A.2. On voit clairement apparaître les évènements
en coïncidences pour le numéro de RESET trouvé entre 0 et 200 tics (soit entre 0 et 2µs) sur la fi-
gure A.2. Cela confirme que le numéro de RESET trouvé permet de synchroniser les détecteurs.
Le spectre en temps final est montré sur la droite de la figure A.2.

1. Les données acquises avec déclenchement (données physiques) correspondent aux trames ROSMAP de type
0xd5, là où les données de piédestaux sont envoyées dans des trames de type 0xd4 ne contenant les données que
d’une seule voie. Voir la documentation technique ROSMAP pour plus d’informations.
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FIGURE A.2 – Graphes générés lors de la synchronisation des détecteurs. Gauche : Spectre en
temps en fonction du numéro de RESET, exprimé par rapport au numéro de RESET trouvé lors
de la synchronisation des détecteurs, pour 1000 évènements par numéro de RESET. Droite :
Spectre en temps après synchronisation des détecteurs, exprimé en tics (×10 ns). Le temps re-
présenté est la différence de la valeur d’horloge du diffuseur trajectographe à celle du module
calorimètre.

MEGAlibDonnées par détecteur :
module calorimètre

Données par détecteur : 
DSSSD

Données coïncidences :
motifs de déclenchement

Sélection 
des évènements 
en coïncidence

Analyse 
des données 

DSSSD

Analyse 
des données 
du module 
calorimètre

Reconstruction 
des évènements

Compton

Analyse 
physique : 
spectres, 
images, ...

FIGURE A.3 – Diagramme du flux des données lors de l’analyse.

Lors de l’acquisition, les données sont enregistrées par ordre d’arrivée. Ces données sont
traitées par un programme basé sur NPTool [Matta et al., 2016], puis par un programme en
Python. Enfin, les données physiques (positions et énergies) sont analysées par MEGAlib [Zo-
glauer et al., 2006], une palette de logiciels spécialisée dans la simulation et l’analyse de données
pour télescopes Compton. Le flux des données lors de l’analyse est représenté sur la figure A.3.

L’algorithme de coïncidence est décrit en détail dans l’annexe A.2.1.1. Il n’utilise pas les mo-
tifs de déclenchement, puisque certaines trames de données sont manquantes dans ces fichiers.
Il utilise la diminution de la valeur d’horloge après réception d’une impulsion de RESET pour
compter les numéros de RESET dans chaque fichier de données et les maintenir synchronisés.
Une fois les flux de données synchronisés, il compare les valeurs d’horloge de chaque évène-
ment pour décider lesquels sont en coïncidence. La fenêtre de coïncidence utilisée dans la suite
est δT ∈ [0.2µs; 1.3µs] (soit δT ∈ [20; 130] tics), où δT est défini comme la différence de la va-
leur d’horloge d’un déclenchement du diffuseur trajectographe à celle d’un déclenchement du
module calorimètre. Le fait que δT > 0 pour les évènements en coïncidence nous indique que
l’électronique de lecture du diffuseur trajectographe déclenche moins rapidement que celle du
calorimètre.
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FIGURE A.4 – Spectres en temps en fonction de l’énergie déposée dans le diffuseur trajecto-
graphe. Haut : Pour tous les évènements. En bas à gauche : Pour les évènements détectés dans
les premières 20 ms de l’intervalle de RESET (décalage minimal entre les deux horloges). En
bas à droite : Pour les évènements détectés dans les dernières 20 ms de l’intervalle de RESET
(décalage maximal entre les deux horloges).

Le haut de la figure A.4 montre la différence de valeur d’horloge δT en fonction de l’énergie
reconstruite dans le diffuseur trajectographe. La forme générale en virgule peut être expliquée
simplement par le principe de fonctionnement du discriminateur simple utilisé pour gérer le
déclenchement du DSSSD, qui compare simplement le signal issu de la collection des paires
électrons-trous à un niveau fixe. S’il y a plus d’énergie déposée dans le détecteur, le nombre
de paires électrons-trous est plus important et le niveau du discriminateur est dépassé plus
rapidement.

La largeur de cette virgule, d’environ 40 tics, peut être expliquée par le décalage entre les
deux horloges (celle du diffuseur trajectographe et celle du module calorimètre) au cours d’un
intervalle de RESET. En effet, on retrouve cette forme de virgule dans les deux histogrammes
du bas de la figure A.4, qui représentent les mêmes données mais limitées à gauche aux 20 ms
suivant le signal de RESET et à droite aux 20 ms précédant le signal de RESET. Ces deux vir-
gules ont une largeur d’environ 10 tics et sont décalées d’environ 30 tics. Cela nous indique
que la résolution en temps est de l’ordre de 100 ns à chaque instant, mais la fenêtre de coïnci-
dence est élargie pour tenir compte du décalage des horloges et de la réponse non-constante de
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FIGURE A.5 – Diagramme du flux des données lors de l’analyse.

l’électronique de déclenchement du diffuseur trajectographe.

La détermination de l’énergie et de la position dans le calorimètre est effectuée par le logi-
ciel r2evta.py, écrit en Python. Il place également ces positions ainsi que les positions d’in-
teraction dans le diffuseur trajectographe dans un même référentiel, celui de l’instrument. Ce
référentiel prend son origine au centre du DSSSD le plus proche du calorimètre, et son axe z est
orienté vers le centre du champ de vue.

Ces évènements sont ensuite reconstruits par revan et on utilise mimrec pour l’analyse
physique des données, comme une mesure de polarisation ou la reconstruction d’une image.
Ces deux derniers logiciels font partie de l’ensemble de logiciels MEGAlib [Zoglauer et al.,
2006].

A.3.2 Imagerie et spectroscopie

Dans cette section, après une brève description des premiers tests de coïncidences réalisés
avec deux modules calorimètres, je vais présenter les performances du prototype de télescope
Compton utilisant un DSSSD et un module calorimètre en les comparant à la simulation.

A.3.2.1 Premiers test de coïncidences

Afin de tester le principe de la coïncidence a posteriori un premier test a été réalisé avec
deux modules calorimètres orientés face-à-face, comme montré sur l’image A.6. La source de
137Cs collimatée est visible sur la gauche de l’image. Pour cette acquisition, l’électronique de
coïncidence a été remplacée par un générateur de basses fréquence envoyant une impulsion
de RESET toutes les 300 ms. Le spectre en temps obtenu, montré sur la figure A.7, valide le
principe de la coïncidence a posteriori.

Par ailleurs, ces évènements avaient un format de données différent pour permettre un
marquage en temps double, avec un premier marquage en temps correspondant à la valeur
d’horloge de l’électronique de leture et un deuxième correspondant à la valeur de l’horloge de
l’ordinateur d’acquisition, qui a un pas de l’ordre de la milliseconde et sert principalement à
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FIGURE A.6 – Photographie du dispositif utilisé pour les premiers tests de coïncidences. On
peut voir collés face-à-face deux modules calorimètres, et sur la droite de l’image le collimateur
contenant la source de 137Cs.

FIGURE A.7 – Spectre en temps obtenus lors des tests de coïncidence a posteriori. Gauche :
Spectre en temps pour les évènements en coïncidence exprimé en unité de l’horloge de l’or-
dinateur d’acquisition. Droite : Spectre en temps exprimé en tics.

compter les impulsions de RESET. Un algorithme de coïncidence a posteriori modifié pour fonc-
tionner dans ces conditions permet d’obtenir les spectres en temps montrés sur la figure A.7.
On constate que les évènements en coïncidence ont effectivement des valeurs d’horloge d’or-
dinateur très proches. On peut voir sur la droite de la figure A.7 un pic de coïncidences très net
pour δT ∈ [−250, 0] tics. La forme de ce pic peut être modélisée comme le produit de convo-
lution d’une gaussienne, représentant la résolution en temps des détecteurs, et une fonction
porte, représentant l’amplitude du décalage des deux horloges des détecteurs pendant l’inter-
valle de RESET. On en déduit que le décalage relatif de ces horloges est d’environ 250 tics en
300 ms, soit environ 8.3× 10−6.

On peut aller plus loin dans l’analyse de ces données en reconstruisant les positions d’in-
teractions et l’énergie déposée par les rayons gamma dans les deux modules calorimètres pour
les évènements en coïncidence. Cela permet de reconstruire une première image Compton,

177



Logiciels utilisés et développés

FIGURE A.8 – Image Compton obtenue lors des premiers tests de coïncidences.

FIGURE A.9 – Spectre en énergie (gauche) et ARM (droite) obtenus lors des premiers tests de
coïncidences.

montrée sur la figure A.8. Pour ces données, seules les coordonnées x et y des interactions des
rayons gamma dans les modules calorimètres sont reconstruites. Le référentiel de cet instru-
ment prend son origine au milieu du détecteur le plus proche de la source, avec un axe x dans
le plan de la table orienté vers le haut de l’image et un axe z orienté vers la droite. On peut
voir sur la figure A.6 que la source n’est pas située exactement sur l’axe z avec x > 0, et sur la
figure A.8 que la position de la source est bien reconstruite.

La figure A.9 montre le spectre et la mesure de résolution angulaire (ARM) obtenus avec
ces données. Cette dernière valeur est définie, pour chaque évènement, comme la distance
angulaire entre la position de la source, supposée connue, et le point le plus proche du cône
Compton.

La résolution spectrale est de 5.4% à 662 keV. La largeur à mi-hauteur de l’ARM est d’envi-
ron 30 °. Cela est probablement dû à la proximité des détecteurs associé à la non-reconstruction
de la coordonnée z dans les modules calorimètres, qui limitent la précision de la reconstruction
de la direction du rayon gamma diffusé.

Ces premiers tests ont permis de vérifier que les modules calorimètres pouvaient détecter
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FIGURE A.10 – Photographie du premier prototype de télescope Compton utilisant deux mo-
dules calorimètres. Les deux modules calorimètres avant et arrière sont encadrés en rouge et en
vert, respectivement, l’électronique de coïncidence est encadrée en jaune et l’ordinateur d’ac-
quisition en blue clair.

des évènements en coïncidence avec un algorithme de coïncidence a posteriori. La reconstruc-
tion des positions d’interactions des rayons gamma dans les deux détecteurs a conduit à une
première image Compton. Mais la position des deux détecteurs dans l’espace, ainsi que la direc-
tion de la source, n’ont pas été mesurés précisément. Il est donc difficile d’obtenir des résultats
quantitatifs de ce premier test.

A.3.2.2 Premier prototype

Afin de pouvoir tester l’électronique de coïncidence décrite dans la section 4.1.3, ainsi
qu’une partie des algorithmes de traitement de données, un test a été réalisé avec deux mo-
dules calorimètres. Les deux détecteurs sont cette fois séparés de 50 mm. Une implémentation
de la géométrie du détecteur est montrée sur la figure A.11. Le référentiel de ce télescope prend
son origine au centre de l’espace entre les deux détecteurs, avec un axe z orienté du centre du
détecteur arrière vers le centre du détecteur avant. Dans la suite, on utilisera la colatitude θ et
la longitude ϕ pour repérer la direction d’une source dans l’espace. On prendra θ = 0 dans la
direction de l’axe z et ϕ = 0 dans le demi-plan xz tel que x > 0.

L’analyse des données comprend toutes les étapes décrites à la section 4.1.2. Une sélection
des évènements basée sur leur morphologie, décrite à la section 3.3.2.4, est appliquée pour tous
les évènements d’énergie supérieure à 300 keV. La profondeur d’interaction dans le cristal n’est
pas reconstruite pour des évènements d’énergie inférieure à 150 keV. On choisit de placer ces
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FIGURE A.11 – Schéma du premier prototype de télescope Compton utilisant deux modules
calorimètres. Les axes x, y et z sont représentés en rouge, vert et bleu respectivement et les
dimensions indiquées sont en centimètres.

évènements au centre du détecteur puisqu’ils résultent plus probablement d’une interaction
Compton d’un rayon gamma de plus haute énergie que d’une absorption complète dans cette
situation.

Une première acquisition a été réalisée avec ce prototype, avec une source de 137Cs située
à (θ, ϕ) = (40 °, 0 °). La figure A.12 montre les spectres par détecteur et le spectre somme.
On peut voir sur les spectres des détecteurs avant et arrière un pic à ≈ 200 keV et ≈ 450 keV
respectivement. Cela correspond aux évènement ayant interagit dans le détecteur arrière en
premier, avant d’être absorbés dans le détecteur avant. On peut aussi voir certains évènements
à ≈ 640 keV dans les deux détecteurs : il s’agit d’évènements dans le pic de pleine énergie qui
ont été détectés en coïncidence fortuite avec un autre déclenchement. La résolution en énergie
obtenue est de 4.8% à 662 keV.

La figure A.13 montre la première image Compton obtenue avec ce prototype. On peut voir
sur la gauche l’image reconstruite avec tous les évènements en coïncidence. On constate la pré-
sence d’un halo autour de θ = 130 °, qui disparaît lorsqu’on ne sélectionne que les évènements
dont l’énergie somme est 662 keV. Il est donc probablement dû à des évènements pour lesquels
le rayon gamma n’a pas été totalement absorbé, ce qui peut conduire revan à inverser l’ordre
d’interaction. Finalement, la position de la source est bien reconstruite comme montré dans la
partie droite de figure A.13.

On peut voir sur la figure A.14 l’ARM des évènements du pic de pleine énergie pour ce jeu
de données. Les valeurs sont centrées sur 0, ce qui tend à montrer que l’électron comptonisé et
le rayon gamma diffusé sont tous les deux entièrement absorbés. Sa largeur à mi-hauteur est de
13.6 °, ce qui est bien inférieur à celle obtenue pendant les premiers tests de coïncidence. Cela
est dû a une bien meilleure reconstruction de la position d’interaction dans les deux détecteurs,
puisque pour ce prototype la coordonnée z est reconstruite, et que la sélection morphologique
permet de gagner en précision sur les coordonnées x et y. De plus, la plus grande distance entre
les détecteurs permet de mieux déterminer la direction du rayon gamma diffusé en diminuant
l’erreur relative sur les positions d’interactions.

Une deuxième acquisition de données a été réalisée avec cette fois la même source de 137Cs
située à (θ, ϕ) = (40 °,−20 °). La figure A.15 montre l’image obtenue. On constate que la posi-
tion de la source est bien reconstruite.

Finalement, une troisième acquisition de données a été réalisée avec deux sources, une de
137Cs et une de 133Ba. La figure A.16 montre le spectre obtenu après reconstruction de ce jeu
de données. On distingue clairement, en plus du spectre de 137Cs montré sur la figure A.12,
les trois raies du 133Ba à 274 keV, 302 keV et 356 keV. L’épaulement à haute énergie de cette
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FIGURE A.12 – Spectres obtenus avec le premier prototype de télescope Compton. En haut à
gauche : Spectre des évènements en coïncidence dans le détecteur avant. En haut à droite :
Spectre des évènements en coïncidence dans le détecteur arrière. Bas : Spectre somme.

dernière raie est probablement dû à la présence d’une raie à 380 keV d’intensité un peu plus
faible.

La figure A.17 montre deux images Compton reconstruites avec ce jeu de données. Sur
la gauche, l’image utilisant tous les évènements en coïncidence, on retrouve la position de la
source de 137Cs car elle est beaucoup plus intense. Sur la droite, lorsqu’on sélectionne les évè-
nements dans la raie à 356 keV du 133Ba, on voit apparaître la position de cette source On voit
également apparaître un halo autour de θ = 110 ° qui est probablement dû à des évènements

FIGURE A.13 – Première image Compton obtenue avec le premier prototype. Gauche : Pour
tous les évènements en coïncidence. Centre : Pour les évènements en coïncidence dans le pic
de pleine énergie à 662 keV. Droite : Zoom sur l’image du centre.
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FIGURE A.14 – ARM du premier prototype de télescope Compton.

FIGURE A.15 – Deuxième image Compton obtenue avec le premier prototype.

de 662 keV du 137Cs partiellement absorbés. On peut déduire de ces images que la source de
137Cs était située à environ (θ, ϕ) = (40 °,−20 °) et celle de 133Ba à environ (θ, ϕ) = (50 °, 150 °).

Ce premier prototype de télescope Compton a permis de tester l’électronique de coïnci-
dence, et notamment de découvrir le problème des trames manquantes dans les motifs de
coïncidence, évoqué dans la section A.3.1. Il a également permis de développer les programmes
d’analyse de données décrits dans la même section.
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FIGURE A.16 – Spectre obtenu avec le premier prototype de télescope Compton lors de l’acqui-
sition de données avec une source de 137Cs et une de 133Ba.

FIGURE A.17 – Images reconstruites avec le premier prototype de télescope Compton lors de
l’acquisition de données avec une source de 137Cs et une de 133Ba. Gauche : Image reconstruite
avec tous les évènements en coïncidence. Droite : Image reconstruite avec les évènements du
pic de pleine énergie de la raie 356 keV du 133Ba.
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Annexe B

Calculs de changement de référentiel

On définit brièvement dans cette annexe les changements de référentiels utilisés dans le
chapitre 5.

On munit pour la suite l’instrument de COMCUBE d’un référentiel xyz, défini au chapitre 5
(voir figure 5.20). Le trièdre orthonormé direct (~x, ~y, ~z) définit les axes x, y et z de ce référentiel.
On définit θ l’angle polaire et ϕ l’angle azimutal dans ce référentiel.

On nomme pour la suite le référentiel terrestre IJK, muni du trièdre orthonormé direct
(Î , Ĵ , K̂), où K̂ représente l’axe de rotation de la Terre. On utilisera dans ce référentiel les angles
δ et α qui représentent respectivement la déclinaison (complémentaire de l’angle polaire) et
l’ascension droite (angle azimutal).

B.1 Position d’une source dans le référentiel de l’instrument

Si une source est observée aux coordonnées (δs, αs), soit dans la direction ~s dans le réfé-
rentiel terrestre, par un instrument qui pointe dans la direction ~z, (δz, αz), l’angle θ sous lequel
l’instrument voit la source est égal à l’angle entre les vecteurs ~s et ~z. Il s’écrit (en supposant les
vecteurs ~s et ~z unitaires, i.e. de norme égale à 1) comme l’arccosinus du produit scalaire de ces
vecteurs :

θ = arccos(~s · ~z) . (B.1)

L’angle φ sous lequel l’instrument voit la source s’écrit :

ϕ = atan2(~s · ~y,~s · ~x) (B.2)

où atan2 est l’arc tangente à deux arguments, c’est-à-dire que atan2(y, x) est l’angle, orienté de

~x vers ~y, entre l’axe ~x et le vecteur
(
x
y

)
1.

1. On peut aussi définir atan2 par atan2(y, x) = arg(x+iy), où i2 = −1 et arg représente l’angle φ dans l’écriture
exponentielle du nombre complexe x+ iy = reiφ.



Calculs de changement de référentiel

B.2 Angle de polarisation d’une source dans le référentiel de l’ins-
trument

On appelle η0 l’angle de polarisation d’un rayonnement dans le référentiel géocentrique,
tel que défini par l’UAI, soit zéro le long de l’axe des pôles K̂ et de signe positif dans le sens
du vecteur

−→
E (champ électrique) vers le vecteur

−→
B (champ magnétique) du photon. Il s’agit

donc de l’angle entre la projection sur le plan (
−→
E ,
−→
B ) du vecteur K̂ et le vecteur

−→
E . On l’éva-

luera dans la suite dans le référentiel terrestre, puisque K̂ a la même expression dans les deux
référentiels par définition.

On définit l’angle ψ comme l’angle entre la projection de ~y sur le plan (
−→
E ,
−→
B ) et le vecteur

−→
E , moins 90 °.

On appelle ηm (noté ηmesuré
0 au chapitre 5) l’angle de polarisation mesuré par l’instrument

pour une source vue aux coordonnées (θ, ϕ) avec un angle ψ. On définit ηcorr comme la diffé-
rence entre ηm et η0, telle que :

η0 = ηm − ηcorr . (B.3)

Dans MEGAlib, on peut définir l’angle de polarisation depuis un vecteur de référence
−−→
Eref ,

défini comme le produit vectoriel de la direction de la source ~s et de l’axe y de l’instrument :

−−→
Eref = ~s× ~y =

sin θ cosϕ
sin θ sinϕ

cos θ

×
0

1
0

 =

 − cos θ
0

sin θ cosφ


L’algorithme de calcul d’angle azimutal de diffusion Compton de MEGAlib fonctionne

comme suit : pour un évènement Compton donné, le vecteur
−→
γ′ représentant la direction dans

laquelle le photon a été diffusé subit une rotation d’un angle −ϕ autour de l’axe z de l’ins-
trument, puis une rotation d’un angle −θ autour de son axe x. Cette transformation place la
direction de la soure parallèle à l’axe z de l’instrument. L’angle azimutal de diffusion Compton
est celui entre ~x et la projection de

−→
γ′ sur le plan (xy) de l’instrument.

Si l’on applique cet algorithme au vecteur de référence
−−→
Eref , on obtient un vecteur

−→
Em :

−→
Em ∝

 cos−θ 0 sin−θ
0 1 0

− sin−θ cos−θ

×
cos−ϕ − sin−ϕ 0

sin−ϕ cos−ϕ 0
0 0 1

×−−→Eref =

 − cosϕ
cos θ sinϕ

0

 .

D’où tan(ηcorr + ψ) = − tanϕ cos θ.

L’angle de polarisation mesuré ηcorr s’écrit donc

ηcorr = − arctan

(−→
Em · ~y
−→
Em · ~x

)
− ψ ,

d’où :

ηcorr = − arctan(cos θ tanϕ)− ψ . (B.4)
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Angle de polarisation d’une source dans le référentiel de l’instrument

B.2.1 Combinaison des µ100

On décrit un polarigramme comme une fonction PΠ(η) donnée par l’équation B.5 :

PΠ(η) = Ng(η)
1

2π
[1− µ100Π cos(2(η − η0))] + F(η) (B.5)

où η est l’angle azimutal de diffusion Compton, η0 l’angle de polarisation, µ100 le facteur de
modulation, Π la fraction de polarisation, N le nombre d’évènements, F(η) la contribution du
fond et g(η) la contribution de la géométrie normalisée tel que

∫ 2π

0
g(η)dη = 1 (B.6)

On supposera dans la suite que la contribution du fond est parfaitement soustraite.

Pour évaluer µ100, on calcule typiquement

P100(η)

P0(η)
=
N100

N0
[1− µ100 cos(2(η − η0))]

de manière à annuler la contribution de la géométrie avant d’ajuster une sinusoïde.

Dans le cas où on aligne les polarigrammes photon par photon avant de sommer les contri-
butions de deux instruments A et B, on évalue µ100 en calculant :

A100(η) + B100(η)

A0(η) + B0(η)
(B.7)

où A100(η), A0(η) et B100(η), B0(η) sont les polarigrammes des instruments A et B pour une
source 100 % et 0 % polarisée, respectivement.

Ce qui donne :

A100(η)+B100(η)
A0(η)+B0(η) =

NA
100g

A(η)[1−µA
100 cos(2(η−η0))]+NB

100g
B(η)[1−µB

100 cos(2(η−η0))]
NA

0 g
A(η)+NB

0 g
B(η)

=
NA

100g
A(η)+NB

100g
B(η)+cos(2(η−η0))[NA

100g
A(η)µA

100+NB
100g

B(η)µB
100]

NA
0 g

A(η)+NB
0 g

B(η)

On en déduit que :

∀η, µA+B
100 =

NA
100g

A(η)µA
100 +NB

100g
B(η)µB

100

NA
100g

A(η) +NB
100g

B(η)

On peut donc écrire :∫ 2π

0
µA+B

100

(
NA

100g
A(η) +NB

100g
B(η)

)
dη =

∫ 2π

0
NA

100g
A(η)µA

100 +NB
100g

B(η)µB
100dη

Et il suit de l’équation B.6 :

µA+B
100 =

NA
100µ

A
100 +NB

100µ
B
100

NA
100 +NB

100

(B.8)

187



Calculs de changement de référentiel

Dans le cas où on aligne des polarigrammes déjà corrigés, on calcule :

A100(η)

A0(η)
+

B100(η)

B0(η)
(B.9)

Ce qui donne :

A100(η)

A0(η)
+

B100(η)

B0(η)
=
NA

100

NA
0

+
NB

100

NB
0

+ cos(2(η − η0))

[
NA

100µ
A
100

NA
0

+
NB

100µ
B
100

NB
0

]

On en déduit :

µA+B
100 =

NA
100µ

A
100

NA
0

+
NB

100µ
B
100

NB
0

NA
100

NA
0

+
NB

100

NB
0

=
NA

100µ
A
100 + xNB

100µ
B
100

NA
100 + xNB

100

(B.10)

où x = NA
0 /N

B
0 .

188


	Introduction
	Introduction au phénomène sursaut gamma
	L'émission prompte
	Aspects temporels des sursauts gamma
	Aspects spectraux des sursauts gamma

	L'émission rémanente
	Modèles et progéniteurs des sursauts gamma
	La polarisation de l'émission prompte des sursauts gamma
	Modélisation
	Résumé des observations


	Astronomie gamma au MeV
	Bref historique et problématiques scientifiques
	Problématiques scientifiques
	Principaux instruments

	Interactions rayonnement matière
	Effet photoélectrique
	Production de paires
	Diffusion Compton
	Considérations liées à la diffusion Compton en spectroscopie gamma

	Télescope Compton
	Imagerie et spectroscopie Compton
	Polarimétrie Compton

	Le projet de mission spatiale COMCUBE

	Un nouveau détecteur pour l'imagerie et la polarimétrie Compton
	Description des modules testés
	Description du banc de scan
	Description des logiciels utilisés

	Détermination de l'énergie
	Résolution spectrale initiale
	Les corrections possibles

	Reconstruction de la position de première interaction
	Introduction aux réseaux de neurones artificiels
	Reconstruction de la position en deux dimensions xy
	Reconstruction de la profondeur d'interaction


	Un premier prototype de télescope Compton pour COMCUBE
	Les principaux composants
	Le diffuseur trajectographe
	Le calorimètre
	L'électronique de coïncidence
	Les programmes d'acquisition et d'analyse de données

	Performances du prototype de télescope Compton
	Imagerie et spectroscopie
	Polarisation


	Conception et premières estimations des performances de COMCUBE
	Conception de la charge utile
	Instruments de taille 1U
	Instrument de taille 4U

	Première estimations des performances de COMCUBE
	Modélisation du fond de particules et rayonnements
	Population de sursauts gamma considérée
	Constellations de satellites considérées
	Taux de détection de sursauts gamma
	Taux de sursauts gamma dont la polarisation est mesurable
	Précision de localisation des sursauts gamma par triangulation


	Conclusion
	Logiciels utilisés et développés
	Calorimètre
	Acquisition des données
	Analyse des données

	Télescope Compton
	Analyse des données

	Historique des premiers tests de coïncidences
	Les programmes d'acquisition et d'analyse de données
	Imagerie et spectroscopie


	Calculs de changement de référentiel
	Position d'une source dans le référentiel de l'instrument
	Angle de polarisation d'une source dans le référentiel de l'instrument
	Combinaison des 100



