N
N

N

HAL

open science

Détection de rayons gamma cosmiques et potentiel de
découvertes avec le spectrometre AMS-02
Loic Girard

» To cite this version:

Loic Girard. Détection de rayons gamma cosmiques et potentiel de découvertes avec le spectrometre
AMS-02. Physique des Hautes Energies - Expérience [hep-ex|. Université de Savoie, 2004. Frangais.

NNT: . tel-00008770

HAL Id: tel-00008770
https://theses.hal.science/tel-00008770
Submitted on 14 Mar 2005

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépot et a la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche francais ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-00008770
https://hal.archives-ouvertes.fr

LAPP-T-2004-04

UNIVERSITE DE SAVOIE
U.F.R. S.F.A.

THESE
présentée pour obtenir

Le GRADE de DOCTEUR EN SCIENCES
DE L’UNIVERSITE DE SAVOIE
Spécialité : Physique des Particules

par

Loic GIRARD

Détection de rayons v cosmiques et
potentiel de découvertes avec le spectrométre AMS-02.

Soutenue le 9 décembre 2004 devant la commission d’examen

Monsieur Juan ALCARAZ Examinateur
Monsieur Franco CERVELLI Rapporteur
Monsieur Jacques COLAS Président
Monsieur Bernard DEGRANGE Examinateur
Monsieur Benoit LOTT Rapporteur

Madame Sylvie ROSIER-LEES Directrice de thése



A ma famille.



Table des matiéres

Introduction

1 Description du détecteur AMS-02

1.1 Introduction et historique de ’expérience . . . . . . . . .. ...
1.2 Butsde physique . . . . . . . . L
1.2.1 Rayonnement cosmique . . . . . . . . .. oL e e e e e
1.2.2  Antimatiere . . . . . . L
1.2.3 Matiére noire . . . . . . ...
1.24 Rayonsy . . . . . e
1.3 Description des sous-détecteurs . . . . . . . . . . . .. ...
1.3.1 Aimant Supraconducteur (MG) . . . . . . .. ...
1.3.2 Trajectomeétre (TRK) . . . . . ... .
1.3.3 Compteurs de Temps de Vol (TOF) . . .. ... ... ... ... ... ...
1.3.4 Compteurs Anti-Coincidence (ACC) . . . .. . ... ... .. ... ...,
1.3.5 Détecteur & Radiation de Transition (TRD) . . . . . ... ... ... .. ...
1.3.6 Compteur Cerenkov & Imagerie Annulaire (RICH) . . .. ... ... ... ...
1.3.7 Calorimetre Electromagnétique (ECAL) . . . .. .. ... ... ... ... ...
1.3.8 Traceur d’étoiles (Star-Tracker) et Mesure du Temps Absolu (GPS) . . . . . ..
139 Résumé . . . . . . e
1.4 Electronique embarquée . . . . . . . . ... Lo
1.4.1 Electronique des sous-détecteurs . . . . . . . .. ..o
1.4.2 Déclenchement et acquisition de données . . . . . . .. ... .. ... ......
Bibliographie . . . . . . . .. e

2 Description du calorimétre électromagnétique

2.1 Principes de calorimétrie . . . . . . .

2.1.1 Gerbe électromagnétique . . .

2.1.2 Séparation électrons/protons

13
13
14
14
15
18
22
23
25
26
28
29
30
32
35
36
37
39
39
39
41



2.2 Description du calorimétre . . . . . . . ..o 48

2.2.1 Le matériau scintillateur (Pancake) . . . . . . ... ... L. L. 48
2.2.2  Structure mécanique . . . . . . ... oL oL e 50
2.2.3 Collection de lumiére . . . . . . . . . . oL e 50
2.3 Chaine électronique de lecture . . . . . . . . . . ... . 50
2.3.1 Partie analogique . . . . . . . ...l 50
2.3.2 Chassis (Ecal Crate - Ecrate) . . . . .. ... ... ... ... .. ..... 56
2.3.3 Générateurs de tension (Power supply) . . . . . . . . ... ... 56
2.4 Déclenchement autonome sur les photons (Trigger-y) . . . . . . . .. . ... ... ... 56
241 Motivation . . . . . oL e e e e o6
2.4.2 Algorithme . . . . . . . . . 59
Bibliographie . . . . . . . 63
Analyse des données d’un faisceau-test pour le calorimétre 65
3.1 Objectifs . . . . . . . . 65
3.2 Préparation . . . . . . .. 67
3.2.1 Imstallation . . . . . . . . . L 67
3.2.2 Détermination de la haute tension des PMs . . . . . . ... ... ... ... .. 68
3.2.3 Chaine d’électronique . . . . . . ... oL e 69
3.3 Observation des Particules au Minimum d’Ionisation . . . . .. ... .. .. ... ... 70
3.3.1 Piédestaux . . . . ... 70
332 Canaux morts . . . . . . ... Lo e 72
3.3.3 Egalisation des photomultiplicateurs avec les MIPs . . . . . .. ... ... ... 72
3.4 Observation des signaux de dynodes . . . . . . . . . ... L L o oo 74
3.5 Calibration avec les électrons . . . . . . . . . ... 74
3.5.1 Des données brutes & une reconstruction compléte . . . .. .. ... ... ... 74
3.5.2  Sélection des électrons . . . . ... oL Lo 78
3.5.3 Parametres de longueur d’atténuation . . . . . ... ... oL oL 79
3.54 Variationdegain . . . . . ... L oL e 79
3.5.5 Correction de fuite longitudinale . . . . . ... . ... ... ... ... ... 81
3.6 Mesure des performances . . . . . . . . . ... e e e e e e 84
3.6.1 Linéarité en énergie . . . . . . . ... L e 84
3.6.2 Résolution en énergie . . . . . . . . L. 86
3.6.3 Longueur de radiation . . . . . ... .. .. 104
3.6.4 Résolution angulaire . . . . . . . . L. L 111



3.6.5 Acceptance du calorimeétre . . . . . . . .. .. 115

3.7 Comparaison avec les simulations Monte-Carlo . . . .. ... ... ... ... ..... 118
3.7.1 Linéarité en énergie . . . . . . . ... e 118
3.72 Résolution en énergie . . . . . . . .. L. e 119
3.7.3 Longueur de radiation . . . . . . .. .. .. L L 121
3.74 Résolution angulaire . . . . . . .. L. L 122
3.7.5  Corrélation entre les points générés et reconstruits . . . . .. . .. . ... ... 124

3.8 Conclusion générale . . . . . . . ... e 124
Bibliographie . . . . . . . . 127

Astronomie vy 129

4.1 Inmtérét desy . . . o e 129

4.2 Détecteurs-y ausol . . . . . .. e 129
4.2.1 Echantillonneurs de particules chargées . . . . . . . ... ... ... ... 131
4.2.2 Détecteurs Cerenkov atmosphériques . . . . . . . . . . ... Lo 131

4.3 Deétecteurs-y embarqués sur sateliltes . . . . . . . ..o Lo oo 136
431 SAS2et COS-B . . . . . 136
4.3.2 BATSE et EGRET a bordde C-GRO . . . .. ... ... ... .. ....... 136
433 AGILE . . . . . e 139
434 GLAST . . . 139
4.3.5 AMS-02sur 'ISS . . . . . . o 139

4.4 Sources-y ponctuelles et galactiques. . . . . . . ... Lo o Lo 143
441 Pulsars . . .. e 143
442 Plérions . . . . ..o e e e 143
4.4.3 Restes de supernovae en coquille . . . . . ... ... 144

4.5 Sources-y ponctuelles et extragalactiques . . . . . . . . ... oo oL 147
4.5.1 Noyaux actifs de galaxie . . . . . . ... ... o 147
452 Sursauts—y . . . . . ..o 153

4.6 Sourcesy diffuses . . . . . . L. 158
4.6.1 Emission diffusse galactique . . . . . .. ... oo L 158
4.6.2 Emission diffuse extragalactique . . . . . . .. ... oo 158

4.7 Le Centre Galactique . . . . . . . . . . L L 161
Bibliographie . . . . . . ... 163

Exposition du détecteur 169

5.1 Meéthode pour le calcul des expositions . . . . . . . ... 0oL 169



5.1.1 Orbite de la station dans le repére équatorial. . . . . . . . . ... ... ... .. 169

5.1.2 Coordonnées galactiques et équatoriales . . . . . . . . ... .. ... 174
5.1.3 Calcul du temps d’observation . . . ... ... ... ... .. ... ... ... 175
5.1.4 Anomalie Sud Atlantique . . . . . . ... L 175
5.2 Reésultats pour le temps d’observation . . . .. ... .. ... ... ... .. ... ... 176
5.2.1 Temps d’observation pour le trajectometre . . . . . . . . ... ..o 176
5.2.2 Temps d’observation pour le calorimetre . . . . . . . . ... .00 176
5.3 Reésultats pour acceptance . . . . . . . . . . . . .. ... ... 181
5.3.1 Acceptance du trajectométre . . . . . ... L Lo oo 181
5.3.2 Acceptance géométrique du calorimétre . . . . ... ... L. 181
5.4 Reésultats pour quelques sources . . . . . . . . .. ...l o e e e 182
Bibliographie . . . . . . . . e 186
Estimation des fonds par rapport au signal-y 189
6.1 Introduction au bruit des protons . . . . . . .. ... .. Lo 189
6.1.1 Interaction des protons dans ’appareillage . . . . . . . .. .. . ... ... ... 189
6.1.2 Probléme des protons venant de cété . . . . . . . ... ... L. 189
6.2 Effet des présélections . . . . . . . . . ... e 190
6.3 Reconstruction de ’angle d’incidence . . . . . . . . ..o 0oL 193
6.4 Variables basées sur la forme dela gerbe . . . . . . . ..o 196
6.4.1 Energiesdans2etbcm . .. .. .. .. 196
6.4.2 Energie longitudinale et transverse . . . . . . .. ... ... L. 196
6.4.3 x? pour le profil longitudinal . . . .. ... ... ... ... ... 198
6.4.4 Maximum du profil longitudinal . . . . . ... ... oL oL Lo 198
6.4.5 Energie déposée dans les 3 (ou 5) premiers (ou derniers) superplans . . . . . . . 198
646 Largeursenxety . . . . . . .. .. 198
6.5 Variables pour la reconstruction de la direction . . . .. ... ... ... ... ..... 201
6.5.1 Extrapolation de la trajectoire a l'altitude du TRD . . . . . .. ... ... ... 201
6.5.2 x2 pourladirection . . .. ... .. ... ... 201
6.6 Classement des variables discriminantes . . . . . . . . . .. . ... ... ... 201
6.7 Elimination du fond de protons . . . . . . . . .. L L L L 205
6.7.1 Description de la méthode pour 'optimisation des sélections . . . . . ... ... 205
6.7.2 Premier exemple . . . . . ... 206
6.7.3 Application avec des y de diverses énergies . . . . .. ... ... ... ... 213
6.7.4 Exemples de distributions associées . . . . . .. . ... ..o 214



6.7.5 Résultats pour les acceptances . . . . . . .. .. Lo oo 222

6.8 Mesure des spectres de 'émission diffuse v . . . . . . . . o000 L 228
6.8.1 Mesure de I’émission y galactique . . . . . . . ... L L. 228
6.8.2 Protons et y extragalactiques . . . . . . ... . L L L 228

6.9 Bruit des y cosmiques . . . . . ..o 235
6.9.1 Sensibilité & une source extragalactique . . . . ... ... Lo 235
6.9.2 Mesure et soustraction des vy des émissions v galactique et extragalactique . . . 235

6.10 Conclusion . . . . . . . . L L e e 238
Bibliographie . . . . . . . . e 242

Observation du pulsar-vy Vela 245

7.1 Mécanismes d’émission-y . . . . . . ..o e e e 245
7.1.1 Causedel’émission . . . . . . . . . ..o L e 247
7.1.2 Modéle de la calotte polaire . . . . . . . . .. Lo 248
7.1.3 Modéle de la cavité externe . . . . . . .. Lo oo 249
7.1.4 Quelles mesures pour la discrimination des modéles? . . . . . .. ... ... .. 249
7.1.5 Conclusion . . . . . . . L e 250

7.2 Paramétrisation des spectres vy . . . . ... oL L e 253

7.3 Mesure des spectres vy avec AMS . . . . ... 253

74 Conclusion . . . . . . . o e e 258
Bibliographie . . . . . . . . e 260

Potentiel d’un signal-y supersymétrique provenant du Centre Galactique 263

8.1 Modéle Standard de la physique des particules . . . . . . . .. ... o o0 263
8.1.1 Construction du lagrangien . . . . . .. ... .. L L 264
8.1.2 Limites dumodéle . . . . . . . . L 265

8.2 Supersymétrie . . . . . ... e e 266
8.2.1 Construction du superlagrangien . . . . . .. ... ... L L. 267
8.2.2 Modele de supergravitée mSUGRA . . . . . ... ... .. .. ... ..., 267
8.2.3 Conclusion . . . . . . . . e 268

8.3 Flux de 7y provenant de ’annihilation de neutralinos . . . ... ... ... ... .... 268
8.3.1 Densité relique de neutralinos . . . . . . . . .. . ... e 269
8.3.2 Profils de densité de matiére noire du halo galactique . . . . . . .. . ... ... 270

8.4 Illustrations du potentiel du calorimétre pour la Matiére Noire Supersymétrique . . . . 272
8.4.1 Modele mSUGRA avec un premier jeu de paramétres (focus point) . . . . . . . 272

8.4.2 Modele mSUGRA avec deux autres jeux de parameétres (points de référence) . . 274



85 Conclusion . . . . . . . . s

Bibliographie . . . . . . . e

Conclusion



Introduction

L’association récente de la Physique des Particules et de 1’Astrophysique est le domaine des Astropar-
ticules. Longtemps, la lumiére visible a été le seul messager de 1’espace, mais les progrés techniques
et scientifiques du 20°™ siécle dernier ont permis le début de I'exploration compléte du spectre élec-
tromagnétique. En outre, les progrés effectués ont permis une étude sur d’autres messagers que les
photons. Ces messagers sont appelés astroparticules. Aujourd’hui, les composantes du rayonnemment
électromagnétique et du rayonnement chargé sont détectables; demain, les neutrinos ou encore les
ondes gravitationnelles le seront.

Le détecteur AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer) sera un spectrométre magnétique installé a
partir de 2007 sur la Station Spatiale Internationale (International Space Station - ISS), anciennement
appelée station Alpha. Avec une mission appelée & durer au minimum 3 ans, ce détecteur, analogue a
ceux utilisés en physique des particules, réalisera des mesures précises et a grande statistique des flux
associés aux diverses composantes du rayonnement cosmique chargé. Les mesures réalisées aideront &
répondre aux interrogations concernant les modéles de propagation du rayonnement cosmique, ’absence
apparente d’antimatiére dans notre Univers et la constitution de la matiére noire. Afin de valider
la technologie permettant le travail dans 1’espace, un premier détecteur, AMS-01, a été embarqué
sur la navette américaine Discovery du 2 au 11 juin 1998. Non seulement, cette mission a été un
succés technique mais environ 100 millions d’événements ont été collectés dans une plage en rigidité
comprise entre 0.1 et 200 GV. Les flux de p (protons), He (noyaux d'Hélium), e* (positons/électrons), p
(antiprotons) et D (deutons) ont été mesurés et un des résultats de la mission est une limite supérieure
sur le rapport He/He égale 4 1,1.107.

Le spectrométre AMS-02 est plus grand et plus performant que le précédent : grace & ’ajout d’un
aimant supraconducteur, la mesure de I'impulsion est ainsi améliorée par un facteur 10. Le détecteur
AMS-02 opére dans les mémes conditions de fonctionnement que le détecteur AMS-01 mais sur une
gamme en rigidité étendue jusqu’a quelques TV. Parmi les nouveaux sous-détecteurs employés figure
un calorimétre électromagnétique dont la mesure en énergie s’étend du GeV au TeV. Bien que congu
pour ’étude du rayonnement cosmique chargé des protons aux positons, AMS-02 est aussi apte a
I’étude du rayonnement v du GeV au TeV par deux modes de détection distincts. Le premier mode
concerne les v se convertissant en paires eTe, la mesure de deux traces de sens opposés est réalisée
par le trajectométre, I’énergie et la direction des <y sont alors reconstruites. Le second mode concerne
les v ne se convertissant pas et étant directement détectés par le calorimétre électromagnétique a
I’aide d’un déclenchement -y autonome. L’étude des gerbes développées au sein de ce dernier permet la
reconstruction de 1’énergie et de la direction des +.

Cette theése s’articule sur la problématique suivante : quelle est le potentiel d’AMS-02 pour 1’astro-
physique v ? Actuellement, la gamme en énergie de quelques GeV a 100 GeV n’est pas couverte. A
titre d’exemple, I’ex-détecteur spatial EGRET fonctionnait en-dessous de 10 GeV et le téléscope au sol
HESS I fonctionne au-dela de 100 GeV. Il existe donc un domaine inexploré du GeV vers la centaine de
GeV, pour lequel des mesures de précision seront possibles & ’aide notamment des détecteurs spatiaux
GLAST et AMS-02. Le travail de thése présenté est composé de deux parties complémentaires. La
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premiére partie s’intéresse & la calibration au sol et aux performances mesurées en test-faisceau du
calorimeétre électromagnétique, ce dernier étant essentiel pour la détection des . La seconde partie
s’intéresse au potentiel de découverte des rayons v de haute énergie, concernant les sources ponctuelles
telles que les pulsars ou le Centre Galactique.

Dans la premiére partie du chapitre 1, les buts de physique associés au spectrométre AMS-02 sont
expliqués : étude du rayonnement cosmique chargé, recherche de ’antimatiére, détection indirecte de
la matiére noire, et mesure des rayons . Dans une seconde partie, les sous-détecteurs sont décrits, qu’il
s’agisse du coeur d’AMS-02 (aimant supraconducteur/trajectomeétre) ou encore des détecteurs non-
installés dans ’expérience AMS-01 (détecteur a radiation de transition, compteur cerenkov & imagerie
annulaire, calorimétre électomagnétique). Enfin 1’électronique embarquée est décrite.

Dans le chapitre 2, quelques principes de calorimétrie électromagnétique sont rappelés : descrip-
tion d’une gerbe électromagnétique et séparation e/p sont discutés. Le calorimétre électromagnétique
d’AMS-02 est décrit : du matériau scintillateur & la collection de lumiére. La chaine électronique de
lecture est aussi présentée, cette discussion introduisant la description du déclenchement v autonome.

Dans le chapitre 3, le premier travail de these est décrit. Le sujet concerne 1’analyse des données d’'un
faisceau-test en juillet 2002 au Cern sur le modéle d’ingénierie du calorimétre. Aprés avoir participé
a la préparation et a la prise de données, j’ai, en premier lieu, avec 1’observation des Par-
ticules au Minimum d’Ionisation, d’une part, validé le systéme de collection de lumiére et
la chaine électronique de lecture, et d’autre part, égalisé les anodes des photomultiplica-
teurs. En outre, ma mesure des signaux de la derniére dynode des photomultiplicateurs
valide D’utilisation du déclenchement vy autonome. La calibration avec les électrons est
décrite avec notamment la sélection des électrons, les paramétres de longueurs d’atténua-
tion et la correction de fuite longitudinale. Les mesures des performances du calorimétre
sont ensuite réalisées telles que la linéarité et la résolution en énergie. A la suite des
résultats de ces derniéres, j’ai développé une seconde méthode pour la calibration des
anodes des photomultiplicateurs, basée sur des runs d’électrons a énergie fixe, et permet-
tant de re-évaluer la résolution en énergie. J’ai ensuite mesuré les autres performances du
calorimétre : longueur de radiation, résolution angulaire, et acceptance du calorimétre.
Nous avons finalement comparé toutes ces performances aux simulations Monte-Carlo.

Dans le chapitre 4, l'intérét de I'astronomie -y est rappelé. Les détecteurs au sol et spatiaux, opérant
respectivement & basse énergie entre le MeV et le GeV et & haute énergie au TeV, sont décrits, et
les expériences associées citées. Les sources-y, qu’elles soient ponctuelles et galactiques (restes de
supernovae), ponctuelles et extragalactiques (noyaux actifs de galaxie et sursauts-y), ou encore diffuses
(émission diffuse galactique et émission diffuse extragalactique) sont décrites. Le Centre Galactique est
également discuté. Pour chaque type de source est mentionné ’apport d’AMS-02.

Dans le chapitre 5, le second travail de thése est décrit. Mon étude concernant ’exposition d’AMS-02
aux 7 est basée sur un travail précédent, qui a permis le calcul de la trajectoire de la station ISS.
J’ai repris ce travail, en incluant notamment 1’Anomalie Sud-Atlantique pour le calcul
du temps d’observation. J’ai ainsi construit de nouvelles cartes pour le temps d’obser-
vation. Des cartes d’observabilité, cette derniére étant le produit de la surface effective
de détection pour les v et du temps d’observation, ont également été estimées séparé-
ment pour le trajectométre et le calorimétre. Pour le trajectométre, la surface effective
de détection en fonction de 1’angle d’incidence est basée sur les simulations Monte-Carlo.
Pour le calorimétre, elle est basée uniquement sur des considérations géométriques, en
considérant, en outre, une efficacité de détection de 100% et un taux de non-conversion
des v en ete” dans le détecteur a transition de radiation égal a 80%. Enfin, pour quelques
sources, les temps d’observation et les observabilités par les trajectométre et calorimétre
sont donnés.
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Dans le chapitre 6, j’'ai estimé les fonds par rapport au signal v d’une source ponctuelle : bruit di
aux protons et émissions diffuses 7 galactique et extragalactique. Le premier bruit, réductible, est
constitué par les protons venant sur les c6tés du calorimétre et ne passant pas & travers le systéme de
déclenchement dédié aux particules chargées. Ma connaissance du calorimétre, grace a 1’analyse
des données du faisceau-test décrit au chapitre 3, a permis la construction de nouvelles
variables discriminant les protons des 7; ces derniéres variables sont basées notamment
sur ma propre méthode de reconstruction de ’angle d’incidence. Un programme d’opti-
misation des coupures sur ces variables discriminantes a été ensuite appliqué sur divers
lots simulés de v et de protons, permettant de maximiser, pour une bande d’énergie don-
née, Defficacité pour les «y et la réjection pour les protons. A partir de cette optimisation,
j’ai ainsi calculé des acceptances pour les . J’ai aussi déterminé si la mesure du flux
des v galactiques ou extragalactiques est possible par rapport a celle du flux des pro-
tons survivants. Dans le cas de la mesure de la mesure du signal v issu d’une source ponctuelle, le
second bruit, irréductible, est constitué par les v de I’émission diffuse galactique et extragalactique.
Connaissant les acceptances, j’ai estimé la sensibilité 4 une source extragalactique. Enfin,
j’ai développé une méthode basée sur le déplacement du coéne de détection autour de la
source ponctuelle afin de s’affranchir de ’émission diffuse ~.

Dans le chapitre 7, le potentiel d’AMS-02 pour l'observation du pulsar Vela a été estimé. Les deux
principaux mécanismes d’émission 7y, basés sur les modéles de la calotte polaire et de la cavité externe,
sont explicités. J’ai déterminé, pour le pulsar Vela, les paramétrisations des spectres associés
a ces mécanismes. Connaissant le spectre initial et les acceptances du calorimétre et du
trajectométre, j’estime alors la possibilité au bout d’un an de fonctionnement pour AMS-
02 de distinguer les mécanismes d’émission-v.

Dans le chapitre 8, le potentiel d’AMS-02 pour ’observation d’un signal v supersymétrique provenant
du Centre Galactique a été estimé. Une extension possible du Modéle Standard de la physique des
particules, la Supersymétrie, est discutée : dans le cadre de ce modéle, les neutralinos, particules su-
persymétriques les plus légéres s’annihilent en produisant notamment une contribution supplémentaire
au flux v classique. Dans le cadre de la version locale de ’extension supersymétrique mi-
nimale du Modéle Standard (mSUGRA), j’illustre le potentiel du calorimétre d’AMS-02
pour ’observation d’un signal v supersymétrique provenant du Centre Galactique, avec
trois jeux différents de paramétres, et ce pour un ou dix an(s) de fonctionnement.

Dans la conclusion, je rappele les résultats obtenus dans les premiére et seconde parties de la thése, en
replagant cette derniére dans une perspective future.
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Chapitre 1

Description du détecteur AMS-02

Résumé du chapitre :

Les buts de physique du détecteur AMS-02 et les différents sous-détecteurs qui le composent sont décrits.
AMS-02 est un spectrométre qui sera installé sur la Station Spatiale Internationale & partir de 2007. Ce
détecteur, basé sur les techniques de la physique des particules, étudiera le rayonnement cosmique dans
un vaste gamme d’énergie, de quelques GV a quelques TV pour les particules chargées et de quelques
GeV a quelques centaines de GeV pour les rayons 7. Il permettra donc une étude multi-messagers (sauf
en neutrino) des signaux cosmiques.

1.1 Introduction et historique de ’expérience

AMS-02 est un spectrométre magnétique qui sera opérationnel sur la station spatiale internationale
& partir de 2007, et ce pour une durée de 3 & 5 ans. Opérant dans l’espace, & une altitude de 380
kilométres et sur une orbite inclinée de 51.63° par rapport a I’équateur, ce détecteur de physique des
particules est soumis a des conditions fort différentes de celles terrestres. Parmi elles, on citera :

— les contraintes mécaniques avec les vibrations et accélérations subies au décollage,

— les contraintes thermiques avec une plage de température externe de -40° & +50° C,

— les contraintes pour 1’électronique avec les radiations.

Pour savoir si un tel détecteur fonctionnera dans de telles conditions, une phase préparatoire a donné
naissance a un premier détecteur AMS-01. Installé en juin 1998 sur la navette Discovery (vol STS-91),
ce détecteur a été en orbite pendant 10 jours autour de la Terre & une altitude et une inclinaison
comparables a celles de la station spatiale internationale. Non seulement, cette mission a permis la
validation de la technologie utilisée, mais ce premier détecteur a collecté, pendant 100 heures de prise
de données, une centaine de millions de particules cosmiques. Une telle récolte a abouti & des résultats
nouveaux [1], qui sont :

— une mesure précise, sur une gamme de rigidité comprise entre 0.1 et 200 GV, des flux de p, e*, He, B
et D,

— une limite supérieure sur le rapport He/He de 1,1.10 %, 1a recherche de noyaux d’antihélium ayant
été réalisée pour une rigidité comprise entre 1 et 140 GV,

— l'existence, pour chaque particule et noyau, d’un spectre primaire & haute énergie et d’un spectre
secondaire & plus basse énergie, les flux étant du méme ordre de grandeur. La composante due aux
particules secondaires, piégées dans une bande équatoriale créée sous I'influence du champ géomagné-
tique, s’étend du seuil de détection (~ 0.4 GeV) jusqu'a la coupure géomagnétique (~ 10 GeV dans
la région équatoriale et pour les protons), cette coupure étant fonction de la latitude géomagnétique.

13



14 1.2. BUTS DE PHYSIQUE

Ce succes a validé la construction d'un second spectrométre : AMS-02, doté d’une plus grande ac-

ceptance (0.5 m2.sr) et opérant sur une durée d’au moins 3 ans. Ces deux derniéres caractéristiques

permettent la haute statistique des spectres en énergie recherchée, ceux-ci s’étendant du GeV a quelques

TeV par nucléon. Si en plus d’une haute statistique, ces spectres disposent d’une haute précision, alors

leur connaissance permet d’atteindre les buts scientifiques d’AMS-02 que sont :

— une meilleure compréhension du mode de propagation dans la galaxie des rayons cosmiques,

— une mesure ou une limite supérieure sur la fraction d’antimatiére contenue dans les rayons cosmiques,

— une signature éventuelle des annihilations de particules exotiques associées & la matiére noire,

— une compréhension des mécanismes d’émission-y de sources astrophysiques, par la collection de
rayons -y de haute énergie sur une plage d’énergie inexplorée.

Ces buts sont détaillés dans la section suivante.

1.2 Buts de physique

1.2.1 Rayonnement cosmique

AMS-02 mesurera, avec une statistique élevée, les flux des composantes du rayonnement cosmique
chargé jusqu’a Z~26, dans une plage d’énergie comprise entre 0.1 GeV /nucléon et 1 TeV /nucléon. En
effet, ce rayonnement n’est pas encore bien connu, alors que la mesure précise des flux apporte des
informations essentielles aussi bien sur les mécanismes de genése et de transport que sur les sources de
la Galaxie.
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Fi1G. 1.1: Spectres des protons mesuré par AMS- FiGc. 1.2: Spectres des électrons mesuré par
01 et prédit pour AMS-02. AMS-01 et prédit pour AMS-02.

On sait que le rayonnement cosmique créé dans les processus stellaires est confiné dans la galaxie
pendant environ 100 millions d’années. Les isotopes radioactifs des noyaux légers permettent de mesurer
le temps de confinement dans la galaxie et de comprendre un certain nombre de mécanismes. Un
exemple est le Béryllium (Z—4), Iisotope Be? est stable tandis que lisotope Be'® a une durée de
vie moyenne de 1.5 million d’années. AMS devrait enregistrer quotidiennement environ 400 noyaux
de Be!® sur une plage d’énergie de 0.1 & 10 GeV /nucléon, alors que I’ensemble des expériences faites
jusqu’a présent n’en ont enregistré que quelques dizaines au total en 15 années, sur une plage d’énergie
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de 0.1 & 2 GeV/nucléon. Avec une mesure précise du rapport Be?/Be'®, non seulement le temps de
confinement dans la galaxie des particules chargées est déterminé, mais aussi la densité moyenne du
milieu interstellaire traversé.

Il existe également d’autres rapports intéressants tel celui de B/C, qui est sensible aux paramétres
de propagation et d’accélération. La connaissance du spectre du noyau d’oxygéne permet lui de fixer
I’abondance des sources et d’autres parameétres des modeéles. Dans la table 1.1 sont listés le nombre de
particules qui sera collecté par AMS au bout de 3 ans.

>1GeV/c >5GeV/c >10GeV/c > 100 GeV/c >1TeV/c

protons 6.1 x 10° 1.5 x 108 2.5 x 108

hélium 6.4 x 108 4.3 x 108 2.1 x 108 7.3 x 108 1.7 x 10°

électrons | 1.4 x 108 7.3 x 107 6.8 x 10° 7.2 x 10* 5.4 x 102

antiprotons | 1.5 x 106 1.1 x 108 1.4 x 10* 3.2 x 103 5.8 x 102
positons 9.0 x 10° 3.8 x 10° 3.0 x 10° 1.6 x 103 6

TAB. 1.1: Statistiques attendues au bout de 3 ans de prise de données pour les principales composantes
du rayonnement cosmique en fonction de diverses énergies de seuil.

AMS, en mesurant les spectres de rayons cosmiques (fig. 1.1, 1.2, 1.3 et 1.4), permet de déduire des
paramétres de propagation et d’accélération. Si ces paramétres sont autorisés par certains modeéles de
diffusion, alors ces derniers sont les plus & méme de décrire la réalité.

Pour atteindre ce but, une mesure de la charge pour l'identification des éléments et une détermination
de la masse, via une mesure de la rigidité et de la vélocité, pour l'identification des isotopes sont
nécessaires. De telles mesures sont assurées pour AMS-02 par les compteurs TOFs, le trajectométre,
et le compteur Cerenkov.

1.2.2 Antimatiére

L’antimatiére mentionnée ici, n’est pas celle créée lors de réactions de spallation entre les noyaux et
le milieu interstellaire (qui donnent essentiellement des antiprotons'), mais I’antimatiére primordiale
créée en quantité égale avec la matiére lors de la création de 'univers (ce sont des antiprotons, noyaux
d’antihélium, noyaux d’anticarbone...) & l'origine éventuelle d’antiétoiles composées d’antinoyaux plus
lourds tels ’anticarbone.

A propos de 'antimatiére, il est possible de poser deux questions :

— si 'univers est symétrique - c’est & dire si il contient autant de matiére que d’antimatiére -, pourquoi
localement dans notre galaxie et dans celles qui nous entourent il n’y a que de la matiére ?

— inversement, s’il n’existe plus d’antimatiére primordiale dans ’univers, comment les lois de conserva-
tion ont-elles pu étre violées pour engendrer la disparation de 'antimatiére et donc donner un univers
exclusivement fait de matiére ? Cette derniére question est liée aux trois conditions de Sakharov per-
mettant, & partir d’'une symétrie matiére-antimatiére, I’existence d’un Univers fait de matiére : les
conditions sont la violation du nombre baryonique, la violation de la symétrie CP, et la baryogénése
dans un Univers hors équilibre thermodynamique [4].

Si on imagine 'existence d’une étoile d’antimatiére, dont le combustible élémentaire serait les antipro-
tons de 'univers primordial, alors celle-ci va éjecter des anti-noyaux, tels 'antihélium ou l’anticarbone,
qui en voyageant & travers l'espace ont deux destins :

!Pour des antiparticules secondaires, C’est-a-dire produites lors de réactions entres les noyaux et le milieu interstellaire,
le rapport 5/p est de 107, le rapport 3He/p de 10712, le rapport C/p de 10756 [3].
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Fi1G. 1.3: Spectre d’antiprotons mesuré par les expériences ballons et satellites. Le spectrométre PA-
MELA, dont le lancement est prévu début 2005, participera o la mesure de ce spectre. Il tournera q
bord du satellite Resurs DK1 sur une orbite d’altitude moyenne de 500 km et inclinée a 70.4° par
rapport & Uéquateur : les particules de basse énergie pourront ainsi étre détectées. Pour une durée de 3
ans, 3x 10* antiprotons seront collectés entre 0.08 et 190 GeV. Ce nombre est & comparer auz 1.5 x 108
antiprotons d’énergie supérieure & 1 GeV collectés par AMS-02. Le rapport des acceptances, 0.002 m?sr
pour le détecteur PAMELA, 0.5 m?sr pour le détecteur AMS-02, joue en faveur de ce dernier.
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FiG. 1.4: Statistique attendue pour les noyauz du rayonnement cosmique au bout de 3 ans de prise de

données. Les noyaux seront identifiés par la masse (grdace aux mesures relevées par le RICH) et par la
charge (grice au trajectométre, TOF et RICH).
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— rencontrer des noyaux, s’annihiler en donnant des photons de haute énergie détectables, et contri-
buant au fond ~y extragalactique;
— survivre et pouvoir étre détectés en tant que tels.

Or & ce jour, rien n’a été observé ni dans le cadre d'une détection directe, ni dans celui d’une détection
indirecte. Les mesures pour le fond 7 extragalactique excluent la présence significative d’antimatiére
dans I’amas local de galaxies, c’est-a-dire moins d’une vingtaine de Megaparsecs [5]. Des calculs com-
plexes faits sur le rayonnement cosmique observé concluent méme qu’il ne peut y avoir d’anti-galaxie
a moins de 700 Mpc.

L’identification d’antinoyaux permet d’une part, avec les antihélium, de fournir une preuve directe
de 'existence d’antimatiére primordiale et d’autre part, avec les anticarbone, de savoir s’il existe des
antiétoiles, un noyau d’anticarbone ne pouvant étre engendré qu’au sein d’une antiétoile.

La limite actuelle pour la détection directe d’un antinoyau est obtenue par BESS dont la capacité est
Iidentification d’un noyau d’antihélium sur 107 noyaux d’hélium, pour une rigidité comprise entre 1
et 20 GV. AMS-02 repoussera cette limite d'un facteur 100 sur une gamme de rigidité de 1 & 200 GV
permettant, s’ils existent, Iidentification d'un noyau d’antihélium parmi 10 noyaux d’hélium (fig. 1.5)
et d’'un noyau d’anticarbone parmi 10® noyaux de carbone. Les compteurs TOFs et le trajectométre
d’AMS sont concernés par ce but scientifique.
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Fi1G. 1.5: Comparaison de la statistique attendue pour Uhélium par AMS-02 avec celle obtenue par
AMS-01 : le nombre de noyauz collectés par pas de rigidité est plus grand car le temps d’exposition est
plus important, la gamme en rigidité est étendue grice a la présence de l'aimant supraconducteur [13].
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1.2.3 Matiére noire

Un probléme majeur de I'astrophysique est l'existence d’une matiére noire, qui domine la composante
en matiére de I’Univers. La majorité de cette matiére noire est dite exotique car non baryonique. Dans
ce paragraphe, les principaux faits concernant cette problématique sont rappelés et 'apport d’AMS-02
discuté.

Problématique

L’existence de la matiére noire est déduite aux échelles concernées par la gravitation : celle des galaxies
et celle de I’Univers. Si 'on s’intéresse a la premiére échelle, ’étude des vitesses de rotation des bras de
galaxies spirales en fonction de leur éloignement du centre galactique indiquent en leur sein l'existence
d’un halo de matiére (fig. 1.6). Cette matiére, non observée au sein du spectre électromagnétique, est
appelée matiére noire (ou sombre); les calculs indiquent que, pour les galaxies étudiées, la masse de
cette derniére est supérieure d’un ordre de grandeur par rapport a celle de la matiére lumineuse. A cette
échelle, 'existence de la matiére noire est établie, mais sa composition ne peut pas étre déterminée.
Pour connaitre cette derniére, ’étude de la matiére noire & plus grande échelle, c’est-a-dire celle de
I’Univers, se révéle d’un grand secours.
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F1G. 1.6: Courbe de vitesse de rotation en fonction de la distance au centre, pour la galaxie NGC 6503.
Les points proviennent des observations d’éléments liés gravitationnellement (étoiles, nuages gazeuz).
Les courbes Disque, Gaz et Halo présentent le comportement attendu suivant la loi de Newton pour le
disque galactique seul, la contribution du gaz et celle nécessaire pour reproduire les observations [7].
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Pour pouvoir écrire de maniére formelle la description du contenu de I’Univers, les cosmologistes défi-
nissent une densité critique p, au-dessus de laquelle I’Univers se rétracte. Les quantités sont exprimeées
a ’aide d’un terme Qx = px/pc, ou px est la densité de la composante X . La description du contenu
de ’Univers est traduite par 1’égalité suivante :

Qior = M+ QA (1.1)

ou :

— Qyot = prot/pe est fonction de la densité en énergie de 'Univers,

— Q,, fonction de la constante cosmologique,

— Q= pum/pe, fonction de la densité en matiére (visible et noire, baryonique et exotique) de 'Univers.

La composition de I’Univers est décrite essentiellement en fonction de la constante cosmologique et de la

matiére, la contribution du rayonnement englobant photons du rayonnement fossile étant négligeable.

Un résumé de nos connaissances actuelles sur les paramétres de 1'égalité précédente est le suivant :

— Qy4ot, de Uordre de 1, est déduit des mesures du spectre de puissance du rayonnement micro-onde &
2.730 K et plus précisément de la position au sein de ce spectre du premier pic acoustique,

— Q,, de l'ordre de 0.7, et Qjs, de l'ordre de 0.3 sont déduits des mesures combinées du spectre de
puissance du rayonnement micro-onde et de la luminosité apparente des SN1a en fonction du redshift
z, I’étude des amas galactiques fournissant une mesure complémentaire de ;.

L’égalité (1.1), réécrite en précisant les chiffres associés, représente I'image actuelle de I'univers, c¢’est-
a-dire un univers plat dominé & 70% par une énergie correspondant & la constante cosmologique et a
30% de matiere [6] :

{Q=1.02+0.06} = {Qy = 0.72 £ 0.13} + {Qas = 0.3 +0.12} (1.2)

Or Destimation de la part visible de la matiére est telle que :

Qrum = (0.0027 £0.0014)h 1 h = 0.717392 — Q. = 0.0019 (1.3)

Ainsi, & grande échelle, I’Univers est principalement noir : les contributions manquantes en lien avec
la constante cosmologique et la matiére recoivent le nom d’énergie noire et de matiére noire.

En outre, la densité de matiére baryonique est connue en comparant les mesures des abondances
primordiales des éléments de la nucléosynthése primordiale (Big Bang Nucleosynthesis, BBN) aux
valeurs de ces abondances, prédites dans un modéle dit BBN, ces valeurs étant justement fonction de
la densité de matiére baryonique. La valeur de la densité de matiére baryonique déduite est :

Qph? = 0.020 £+ 0.002 — Qp = 0.040 (1.4)

Cela signifie que la matiére n’est pas constituée majoritairement de baryons et on sait que celle-ci est
principalement noire. La matiére noire est donc composée d’une matiére noire baryonique et d’une
matiére noire exotique, largement majoritaire. La table 1.2 liste la composition de la matiére telle que
nous ’estimons aujourd’hui.

Annihilation de neutralinos : signal et fond attendus

Ainsi quelque soit 1’échelle abordée, la matiére noire est la composante majoritaire de la matiére et les
mesures a 1’échelle de I’Univers indiquent que celle-ci est en grande majorité une matiére noire exotique.
Cette derniére pourrait étre constituée d’un nouveau type de particules massives et stables (WIMPs -
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Weakly Interacting Massive Particle), sensibles uniquement a l'interaction faible et la gravitation. Bien
qu’ignorant la nature exacte des WIMPs, il se trouve que dans une extension du Modéle Standard de
la physique des particules, un candidat pour les WIMPs existe.

Cette extension porte le nom de Modéle Standard Supersymétrique Minimal (MSSM) et est une des
classes des modéles dits supersymétriques, consistant & unifier, a ’aide d’une symétrie brisée, bosons
et fermions. Dans ce modéle particulier, il existe quatre particules neutres appelés neutralinos, ceux-ci
étant en outre leur propres antiparticules. De plus, si la brisure de symétrie est propagée par la gravité,
alors la particule supersymétrique la plus légére (LSP - Lightest Susy Particle) est le neutralino le plus
léger. Cette derniére particule, appelée par abus de langage neutralino, est un candidat & la matiére
noire.

Dans le halo des galaxies, les neutralino pourraient s’annihiler en paire. Les produits des annihilations
sont des paires particule-antiparticule qui induisent un excés sur les spectres de particules et antipar-
ticules du rayonnement cosmique. Un tel signal se dégage toutefois mieux du fond, si ’observation
est effectuée sur les spectres des composantes minoritaires du rayonnement cosmique, c’est-a-dire ceux
des antiparticules et,p, D, mais aussi celui des rayons 7. La grande force d’AMS-02 est de pouvoir
rechercher de maniére indirecte les neutralino en étudiant leurs annihilations dans tous les canaux de
physique (sauf en v).

Comment se manifesterait la signature d’annihilation de neutralino sur, par exemple, les spectres

d’antiprotons, de positons et de v ?

— Sur le spectre des antiprotons, une distortion serait mise en évidence a haute énergie, les antiprotons
produits résultant de 'hadronisation de processus donnant des paires ¢q.

— Sur le spectre des positons (fig. 1.7), une distortion serait mise en évidence. Un pouvoir de sépara-
tion e/p élevé sur une large gamme d’énergie est toutefois nécessaire, puisque les données du LEP
indiquent simplement des limites inférieures sur la masse du neutralino de l’ordre de 50 GeV [8].

— Le spectre d’annihilation du neutralino en v aurait deux composantes possibles :
~ deux raies monocinétiques d’énergies E, = m, et E, = m,(1 — m%/ 4mi), la premiére raie serait

due a la réaction xx — v , la seconde a la réaction yx — vZ,
— un continuum résultant de I’hadronisation de processus donnant des bosons d’interaction faible et
des gluons, avec production de 7.

Mentionnons briévement ’origine des fonds attendus. Le fond des antiprotons vient de la spallation

des protons du rayonnement cosmique sur les noyaux d’hydrogéne et d’hélium du milieu interstellaire
(tout comme le fond diffus -y galactique), le fond des positons vient de I'annihilation de 7 en une paire
+ p—

eTe”.

Nous souhaitons ici mettre en évidence ’avantage de la directionnalité des v par rapport aux particules
chargés : les photons, non soumis & un champ magnétique galactique ou intergalactique, permettent la
localisation de la source de la matiére noire tandis que les particules chargées, sensibles aux champs
magnétiques, sont déviées et ne peuvent pas renseigner sur la localisation de la source. Ainsi ’obser-
vation des spectres en 7y est trés intéressante si I’on peut disposer, d’une part, d’une bonne résolution
en énergie afin de mettre en évidence les raies monocinétiques, et d’autre part, d’'une bonne résolution
angulaire afin de localiser la source.

Si I’on s’intéresse cependant & la détection du spectre en e, on note, avec un rapport p/et de 10% a
une énergie de 10 GeV, et un rapport bruit sur signal souhaité a 1%, la nécessité d’une valeur de 103
pour la séparation e/p. Cette valeur est atteinte en utilisant le Détecteur & Transition de Radiation et
le Calorimeétre Electromagnétique. Si AMS détecte des excés sur les spectres d’antiparticules et de v,
et si ceux-ci sont interprétables comme liés & ’annihilation des neutralino, alors une preuve indirecte
de l’existence de ces derniers peut étre apportée.
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matiére exotique 86.1 %
gaz d’hydrogeéne et d’hélium 11.5 %
étoiles 1.4 %
neutrinos 0.9 %
éléments lourds (planétes) 0.1 %
matiére 100 %

TAB. 1.2: Composition de la matiére dans I’Univers. Seul un peu plus de 1% de la matiére nous est
visible et moins de 15% de la matiére est baryonique : la matiére est donc essentiellement noire et
exotique.
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Fi1Gc. 1.7: Prédiction de la mesure de la fraction de positons par AMS-02 au bout de 3 ans de prise
de données, dans le cas d’une composante primaire produite par annihilation de neutralino. La masse
du neutralino considéré est 130.8 GeV et le signal est amplifié d’un facteur 54.6 pour l'ajustement
aur données de HEAT. Pour comparaison, la fraction de positons obtenue dans le cas d’une origine
purement secondaire est montrée [9].
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1.2.4 Rayons v

L’expérience AMS-02 permettra la mesure des rayons cosmiques v de haute énergie, dans la gamme
de 1 & 300 GeV, couvrant un domaine d’énergie dont une bonne partie est inaccessible aux expériences
actuelles, puisque, d’une part, le télescope spatial dédié-y EGRET avait une limite supérieure vers 10
GeV et, d’autre part, les télescopes actuels au sol ont une limite inférieure d’environ 100 GeV, peut-étre
50 GeV dans le futur.

Les rayons < - qui sont les photons les plus énergétiques possibles - embrassent un grand bestiaire

d’objets cosmiques dont ’activité est trés violente : pulsars, blazars, noyaux actifs de galaxies, sursauts-

~. Pour collecter ces photons, un trajectométre et un calorimétre électromagnétique permettent de
disposer de deux modes complémentaires [10] :

— le mode conversion en paire : par interaction avec la matiére située au-dessus du trajectomeétre, un
photon a environ 20% 2 de chances de se convertir en une paire ete~ détectée par le trajectométre
(fig. 1.8),

— le mode photon unique : si le photon ne s’est pas converti en une paire ete™ lors de sa traversée
dans ’ensemble du détecteur, ce qui a 80% de chances d’étre le cas pour AMS-02, et s’il tombe dans
l’acceptance du calorimétre, il est détecté a 100% par ce dernier.
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F1G. 1.8: Modes de détection des rayons v : mode conversion en paire et mode photon unique.

En collectant les rayons vy, AMS-02 observera 1’activité violente d’un large spectre d’objets qui en leur
sein recélent des informations sur la formation et la structure de I’Univers.

_1d
’Le matériel au dessus du trajectométre représentant 0.25Xo, la probabilité de conversion P(d) = 1 —e 9%0 vaut
environ 20%.
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1.3 Description des sous-détecteurs

Haute statistique et haute précision sur les spectres sont les caractéristiques d’AMS-02.

Par exemple, la collection de protons de 1 4 2 GeV, associée & un flux de 300 (m?.sr.sec) ! (fig. 1.9),
une acceptance de 0.5 m?sr et un temps d’exposition de 3 ans, est de l'ordre de 10 milliards. Bien
que grossier, le calcul précédent montre la capacité d’AMS & mesurer des spectres avec une haute
statistique, mais non sa capacité & les mesurer avec une haute précision. C’est ’objet de cette section
de montrer comment cette capacité est atteinte par I’ensemble des sous-détecteurs.
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F1G. 1.9: Fluz des différentes composantes du rayonnement cosmique en fonction de l’énergie cinétique
sur une plage d’énergie du GeV au TeV par nucléon [10].

Le détecteur AMS-02 [8], d’une hauteur de quatre métres pour une base d’environ trois sur trois meétres
carrés, emprunte des éléments propres a l'instrumentation de physique des particules (assemblage de
sous-détecteurs permettant la redondance des mesures des caractéristiques des particules et l'identifi-
cation de ces derniéres) en respectant des normes propres au domaine spatial (contraintes mécaniques
et gestion du poids alloué de sept tonnes). Le coeur d’AMS-02 est un aimant supraconducteur a l'ori-
gine d'un champ magnétique d'une puissance de courbure égale 2 0.86 Tm? ; un détecteur de traces au
silicium de grande surface permet de connaitre la trajectoire de la particule. Complété par un détecteur
a radiation de transition et un ensemble détecteur Cerenkov/calorimétre, la nature, 'impulsion et la
direction de la particule incidente sont complétement déterminées.

Nous décrivons successivement les sous-détecteurs (fig. 1.10) que sont :
— l"aimant supraconducteur,

— les huit plans de détecteur de traces au silicium,

les compteurs temps de vol,

— les compteurs & scintillation wveto,

— le détecteur a radiation de transition,

— le compteur Cerenkov & imagerie annulaire,

— le calorimeétre électromagnétique,

le traceur d’étoiles.
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Cryocooler

Vacuum
Case

F1a. 1.10: Schéma du détecteur AMS-02 (haut) et maquette (bas).
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1.3.1 Aimant Supraconducteur (MG)

L’aimant d’AMS-02 sera le premier aimant supraconducteur embarqué dans l'espace. Il forme un
cylindre avec un diameétre intérieur de 1.114 meétre et d’une hauteur de 83 cm. La configuration des
bobines est faite de maniére & donner, & l'intérieur, un champ dipolaire, transverse a ’axe z du cylindre
et d’une puissance de courbure® de BL? = 0.86 Tm?(fig. 1.11). Le role de I'aimant est de courber
la trajectoire d’une particule chargée qui le traverse afin que I'on puisse mesurer, d’'une part, par le
rayon de courbure de la trajectoire, la rigidité, et, d’autre part, par le sens de courbure, le signe de
cette charge.

-

Vg

Fi1G. 1.11: Photographie et schéma de l’aimant supraconducteur.

Le champ magnétique produit par I'aimant & l'intérieur de son volume utile est trés élevé, de I’ordre du
Tesla, mais a ’extérieur le champ ne doit pas avoir de composante dipolaire. Si le champ magnétique
possédait une composante dipolaire & ’extérieur, alors ’interaction de cette derniére avec le champ
magnétique terrestre induirait une force de rotation sur ’aimant, qui se mettrait a tourner sur lui-
méme en entrainant dans cette rotation la station spatiale. Pour éviter ceci, la structure des bobines
de 'aimant est trés particuliére : deux bobines principales forment le champ dipolaire et un ensemble
de 12 bobines de retour de champ permettent de refermer les lignes de champ magnétique autour du
dipole. Ainsi le champ résiduel & un rayon de 3 métres n’est plus que de 3.9 mT.

Le champ magnétique de I'aimant est di & la présence d’un courant électrique non dissipatif, créé

par les bobines supraconductrices. Celles-ci sont gardées & une température de 1.8° K par contact

thermique avec un réservoir contenant 2500 litres d’hélium liquide superfluide. Dans 1’optique d’un

temps de mission de 3 & 5 ans, un systéme de refroidissement actif assure une évaporation minimale

d’hélium.

L’aimant supraconducteur, créant un champ magnétique d’environ 1 Tesla, permet :

— la détermination, par la mesure du rayon de courbure, de la rigidité des particules
chargées;

— la détermination, par le sens de courbure, du signe de la charge électrique.

3Rappelons que la résolution sur I'impulsion est inversement proportionnel 3 cette puissance de courbure.
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1.3.2 Trajectométre (TRK)

Le trajectomeétre, installé dans le cylindre intérieur de ’aimant, est un ensemble de disques de silicium.
Ces derniers sont simples (le premier et le dernier), ou doubles. Chaque disque simple ou double donne
une information en z et y (fig. 1.12). Le trajectométre permet d’une part, a I'aide de la mesure
du rayon de courbure p, la détermination de la rigidité R d’une particule chargée et d’autre part,
par ’énergie déposée, la détermination de la charge absolue. L’expression de la rigidité est rappelée

ci-dessous : B
0.3 — £

E—:B _—
R PEC = TGV 1T 1m

Z]e (1.5)
Les disques de silicium ont un diamétre de 1.0 m (1.4 m pour les disques extérieurs) et forment une
surface totale de 6,6 m2. Chaque disque est formé d’un assemblage de lames de différentes longueurs oil
une lame est un ensemble de plaques de silicium de 7.2 cm x 4.1 cm x 300 gm soumis & un potentiel
de 60 V (fig. 1.13). Une plaque de silicium posséde, pour une face dopée p, des bandelettes d’une aire
de 27.5 pm X 3.9 cm, et pour l'autre face dopée n, des bandelettes d’une aire de 52 ym x 7.0 cm (fig.
1.14). Une particule ionisante traversant une plaque génére un courant (environ 22000 électrons) : ce
dernier s’aligne rapidement (10-25 ns) le long du champ électrique et les charges sont collectées sur les
surfaces.

Avec la disposition des bandelettes discutée précédemment et une électronique forte de 200000 canaux,
il est possible pour chaque disque de silicium d’avoir deux coordonnées orthogonales. La précision pour
la coordonnée située dans le plan de courbure de la trajectoire (y) et lue sur la face dopée p est de 10
pm, celle pour la coordonnée située dans le plan orthogonal (z) et lue sur la face dopée n est de 30
pm. Une telle résolution spatiale induit une excellente résolution sur la rigidité, de ’ordre de 2 % pour
des protons de 1 GeV (fig. 1.15).

Pour une plage d’énergie de 1 GeV a 1 TeV, le trajectométre :

— permet la reconstruction trés précise de la trajectoire d’une particule chargée;

— détermine, a partir de 1’énergie déposée par ionisation, la charge absolue Z de la par-
ticule jusqu’a Z=26 (Fer) au moins;

— mesure pour les protons la rigidité a 2% (100%) prés a une énergie de 1 GeV (~ 1 TeV).
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F1G. 1.13: Photographie d’une lame, ensemble de
plaguettes de silicium. Chacune des 8 disques du
détecteur posséde 24 lames.

FiG. 1.12: Photographie d’un disque du trajecto-
meétre.

FiG. 1.14: Schéma d’une plaquette de silicium.
Le centre de gravité de la distribution des charges
sur les bandelettes donne la position de la parti-
cule incidente, en x et y.
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F1G. 1.15: Rigidité mesurée par le trajectométre en fonction de l’énergie des protons et noyauz d’hélium.
La résolution atteint 20% a 0.5 TV pour les protons et 1 TV pour les noyauzr d’Hélium.
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1.3.3 Compteurs de Temps de Vol (TOF)

Le systéme de Temps de Vol consiste en quatre plans de scintillateurs, les deux premiers situés au-
dessus de I'aimant et les deux derniers en-dessous (fig. 1.16). Utilisé pour le déclenchement de niveau 0
et et participant & celui de niveau 14, il mesure d’une part le temps de passage d’'une particule chargée,
inversement proportionnel a la vitesse, et d’autre part, sa perte d’énergie par ionisation, proportionnelle
au carré de la charge suivant la formule de Bethe-Bloch. Les formules relatives sont les suivantes :

 {L~13m}

~ Bc x cos(0) (16)

ou :
L. = distance séparant chaque paire de plans

0 = angle entre la trajectoire de la particule et I’axe z du détecteur

dE

—-— =KZ?
dz Ay, 52

Zm 1 71 2m.c?B*Y?Toas 5
g (g e e ) .7

ou :

= charge de la particule incidente T4, = maximum d’énergie transférée & un
= numéro atomique du milieu électron pour une seule collision
nombre atomique du milieu I = énergie d’excitation moyenne

= masse de 1’électron 1) = correction d’effet de densité

Fpps
I

Fi1G. 1.16: Photographie d’un des 4 plans du systéme de temps de vol.

Chaque plan est formé de 8 bandes de scintillateurs rectangulaires (10 bandes pour le 3™ plan) de
12 ¢m de large sur 117 & 134 c¢cm en longueur, et de scintillateurs externes de forme trapézoidale.
Les plans de chaque paire sont orientés perpendiculairement 1’un par rapport a l'autre de sorte que
la lecture se fait se fait respectivement suivant les axes y,x,y et x. Lors du passage d’une particule

4Le déclenchement d’AMS-02 se décompose en trois niveaux nommés rapide ou niveau 0, niveau 1 et niveau 3.
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sur une bande de scintillateur, 1’énergie perdue par ionisation par la particule est transformée en
lumiére. Cette lumiére se propage dans la bande et est collectée & chacune des 2 extrémités par 2
photomultiplicateurs (3 photomultiplicateurs pour les scintillateurs externes). La lumiére est alors
convertie en une impulsion électrique proportionnelle & 'intensité de cette premiére. Pour un bon
fonctionnement, chaque photomultiplicateur est placé, afin d’éviter 'influence du champ magnétique
résiduel de I'aimant supraconducteur, parallélement & ce champ, la valeur de ce dernier étant de 'ordre
de 0.1-0.3 T.

Pour les particules chargées et les v convertis, les compteurs de Temps de Vol sont utilisés pour le
déclenchement de niveau 0 et participent au déclenchement de niveau 1. Ce dernier niveau est validé
si d’'une part, 3 plans sur 4 sont touchés, et d’autre part, s’il n’existe pas de veto des compteurs
Anti-Coincidence.

La caractéristique-clé des compteurs Temps de Vol est la résolution sur la différence de temps entre
chaque paire. Celle-ci est de ’ordre de 130-140 picosecondes pour les protons alors que des particules
relativistes parcourent en ligne droite les 1.3 métres séparant les compteurs du haut et du bas en 4
nanosecondes : on dispose donc d’une résolution sur la vitesse de ’ordre de 3 %. Les compteurs Temps
de Vol permettent aussi une séparation électrons-protons de 10% jusqu’a une énergie cinétique de 1.5
GeV.

Le systéme du temps de vol :

— constitue le déclenchement de niveau 0 et de niveau 1 indiquant a 1’électronique 1’ac-
quisition des données si une particule chargée est passée entre les compteurs, et dans
quel sens;

— permet, a partir de la déduction de la vélocité de la particule, un facteur de séparation
p/e de 10 jusqu’a 1.5 GeV ;

— détermine, a partir de 1’énergie déposée par ionisation, sa charge absolue.

1.3.4 Compteurs Anti-Coincidence (ACC)

Les compteurs anti-coincidence forment un cylindre & l'intérieur de ’aimant, et permettent a l'acqui-
sition de ne pas enregistrer les événements produits par des particules chargées dont la trajectoire ne
serait pas contenue dans l’acceptance d’AMS-02. Sans eux, le détecteur enregistrerait des informations
provenant non pas des rayons cosmiques primaires, mais de ceux secondaires émis par interaction avec
la matiére du détecteur.

Ces compteurs sont constitués de bandes verticales de scintillateur de 10 cm de large tapissant la
face interne du cylindre de 'aimant et lues aux extrémités par des photomultiplicateurs. Lorsqu’une
particule cosmique, au lieu de passer dans ’ouverture de ’aimant, interagit avec la masse de matiére de
I’instrument, une gerbe de particules se développe et certaines d’entre elles frappent les compteurs anti-
coincidence. Le signal de ces compteurs est utilisé au niveau du déclenchement de 1’électronique pour
éviter d’enregistrer les données de ces interactions parasites. Finalement, les données sont enregistrées
uniquement si les compteurs Temps de Vol donnent une réponse positive et si les compteurs anti-
coincidence donnent une réponse négative.

Les compteurs anti-coincidence constituent un veto de niveau 1 permettant le rejet du
bruit de fond constitué par les particules secondaires, ces derniéres étant le résultat de
I’interaction des particules primaires avec la matiére du détecteur.
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1.3.5 Détecteur a Radiation de Transition (TRD)

Le Détecteur a Radiation de Transition est un détecteur gazeux exploitant la radiation émise par une
particule chargée de haute énergie, lors de son passage dans la matiére. En effet, lors de la traversée
de deux interfaces de constantes diélectriques différentes (e; # €2), une radiation dans le domaine
des rayons X est émise. L’énergie de cette derniére est proportionnelle au facteur de Lorentz I' de la
particule ultrarelativiste, une détermination de la vélocité est donc permise :

1
W = gath (1.8)
ou :
a = constante de structure fine (~ 1/137)
h = constante de Planck réduite (~ 1.05 x 10734.J.s)
w = fréquence de radiation

Le détecteur a radiation de transition, d’'une hauteur de 60 cm, est constitué de 328 modules ol chaque
module est un ensemble radiateur / détecteur a pailles (fig. 1.17). Dans le radiateur de 2 cm de hauteur
est contenue une centaine de fibres de polypropyléne d’une hauteur de 10 pym et de densité de 0.06
g.cm™3 : 200 changements de milieux sont permis. Le radiateur est suivi d’une rangée de détecteurs &
paille, c’est & dire 16 tubes d’une hauteur de 0.6 cm et remplis d’un mélange Xe/CO2 & 80/20% avec
un fil sous une tension électrique de 1600 Volts. Les photons X, émis lors de la traversée du radiateur,
sont détectés par les tubes proportionnels, I’énergie est alors recueillie sous forme d’impulsion électrique
sur le fil.

Si pour un changement de milieu, la probabilité d’émettre un photon X dans le domaine utile d’énergie
de 2 420 KeV est d’environ 1 % ; alors pour 200 changements de milieu, 2 photons sont émis en moyenne.
Ce faible signal de photons di & la radiation de transition se superpose au signal induit par la perte
d’énergie par ionisation de la particule incidente dans le radiateur, ce dernier signal permettant de voir
les points sur la trajectoire. Pour disposer d’un plus grand nombre de photons, le détecteur est constitué
de 20 ensembles radiateur/détecteur empilés les uns dessus des autres (fig. 1.21). Les 4 premiers et 4
derniers ensembles sont paralléles a ’axe z (fig. 1.19), et les 12 ensembles restants paralléles a I'axe y
(fig. 1.20). Chaque bloc de 20 modules est alors répété suivant un structure octogonale de sorte que
le détecteur posséde 328 modules, ou la lecture pour chaque module est assurée par 16 tubes. Ce sont
au final 5248 tubes dont dispose ce détecteur.

Le détecteur a radiation de transition permet la séparation entre électrons/positons et protons car le
signal est différent suivant la vitesse et donc la nature de la particule incidente, sauf au dela de 300
GeV. En effet, les deux types de particules possédent, pour une méme énergie cinétique, des facteurs
de Lorentz différents : les électrons, possédant un grand facteur de Lorentz, donnent un signal par
radiation de transition que sont incapables de donner les protons, ces derniers possédant un plus petit
facteur de Lorentz (fig. 1.18). Au-dela de 300 GeV, les protons disposent d’un facteur de Lorentz
suffisant pour donner un signal de radiation, et la distinction entre protons et électrons n’est plus
possible.

La figure 1.22 montre le facteur de réjection 1/e, des protons et l'efficacité €., aux positons, ou :

— €ee €5t le nombre d’électrons identifiés en tant que tels sur le nombre initial d’électrons, il est souhaité
le proche possible de 1;

— €¢p est le nombre de protons identifiés en tant qu’électrons sur le nombre initial de protons, il est
souhaité le plus proche possible de 0.

Pour le détecteur a radiation de transition, le facteur de réjection €., des protons varie de plus de 103
pour 5 GeV a 10? pour 300 GeV, tandis que efficacité €., reste 4 un niveau constant de 90%.
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F1G. 1.17: Structure d’un module : ensemble ra-
diateur / détecteur a pailles. F1G. 1.18: Ensemble de 4 modules empilés.

Fic. 1.19: Vue du TRD selon l'axe x : 128 mo- FiG. 1.20: Vue du TRD selon l’aze y : 200 mo-
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~

Le détecteur a radiation de transition permet, & partir de la déduction du facteur de
Lorentz, un facteur de séparation e/p de 103-10> avec une efficacité de 90% pour des
impulsions de 5 a 300 GeV.

1.3.6 Compteur Cerenkov & Imagerie Annulaire (RICH)

Le compteur Cerenkov & Imagerie Annulaire est un détecteur basé sur l'effet Cerenkov : une particule
chargée traversant un milieu d’indice optique n avec une vitesse supérieure & celle de la lumiére dans
ce milieu émet de la lumiére dans un céne de demi-angle 6, d’autant plus grand que la vélocité S de la
particule est grande. En mesurant d’une part cet angle, la vitesse est déduite, et en mesurant d’autre
part la quantité de lumiére émise, la norme Z de la charge est déduite.

cos(0) = 1/(np)

(1.9)
d?Nph B 2naZ?sin’0
ded\ A2 ’

A = longueur d’onde émise

L’instrument est placé en-dessous des plans inférieurs du TOF. Le radiateur (fig. 1.23) est constitué
d’une plaque de 2 cm d’épaisseur en aérogel de silice (n=1.03) avec en son centre une cellule de NaF
(n=1.33). Le seuil de cette derniére cellule est de 1 GeV/c & comparer & celui de 3 GeV/c pour la
plaque d’aérogel de silice : le seuil en vitesse pour 1’émission Cerenkov est ainsi abaissé et la gamme
en dynamique augmentée. Les particules d’énergie supérieure a celle du seuil Cerenkov émettent des
photons dans l'ultra-violet avec un spectre en 1/A2, A étant la longueur d’onde. Ces mémes photons
atteignent - directement ou aprés avoir été réfléchis par un miroir conique (ce dernier prévient la perte
de lumiére émise a grand angle) - un plan de pixels, placé environ 46 cm en-dessous du radiateur de
diameétre D ~ 137 cm. Sur ce plan tapissé de 680 photomultiplicateurs, constitués chacun de 16 pixels
de 8.5 x 8.5 mm? (fig. 1.24), se forme un anneau de lumiére Cerenkov, & partir duquel on déduit
la vitesse de la particule. Au milieu de ce plan existe un trou carré, juste au-dessus de calorimétre,
permettant d’éviter l'interaction éventuelle des particules avec la matiére des photomultiplicateurs.

Le compteur Cerenkov & imagerie annulaire permet :

— une séparation e/p jusqu’a 15 GeV (fig. 1.25);

— a partir de la mesure du rayon de ’anneau de lumiére, la vélocité a 0.1% prés pour
des particules de charge unitaire (fig. 1.26), et, avec cette derniére et la mesure de
P’impulsion par le trajectométre, la masse; les isotopes sont séparés jusqu’a A ~ 25
pour un domaine d’énergie allant jusqu’a une dizaine de GeV par nucléon;

— a partir du nombre de photons collectés, d’identifier les éléments par la connaissance
de la valeur absolue de la charge électrique jusqu’a Z ~ 26 pour un domaine d’énergie
allant jusqu’au TeV par nucléon (fig. 1.27).
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F1G. 1.24: Vue d’une cellule compléte de photodétection [12] et [13].
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Fi1G. 1.25: Vitesse mesurée par le RICH en fonc-
tion de l"impulsion, pour des positons et des pro-
tons. Le RICH permet jusqu’a 15 GeV une dis-
crimination entre positons et protons [14].
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Fig. 1.26: Distribution de la wvitesse pour les
muons. La résolution est de ’ordre de 0.1% [15].
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F1G. 1.27: Anneaux mesurés par le RICH en faisceau-test pour différents noyauz : le nombre de photons
est proportionnel au carré de la charge électrique du noyau, la taille des anneaux est identique car les
aimants de sélection fournissent un faisceau a B fizé [15].
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1.3.7 Calorimétre Electromagnétique (ECAL)

Le calorimétre électromagnétique est un sandwich de plomb et de fibres scintillantes, avec une aire
active de 648 x 648 mm? et une épaisseur de 166.5 mm. Le calorimétre est divisé en superplans.
Chacun, d’une épaisseur de 18.5 mm, est fait de la maniére suivante : 11 feuilles de plomb épaisses d’1
mm sont intercalées avec des fibres scintillantes d’1 mm de diameétre. Dans chaque superplan, les fibres
sont orientées le long d’une seule direction. Afin de posséder I'image tridimensionnelle d’une gerbe,
les superplans sont successivement tournés de 90° avec des fibres paralleles a x (5 superplans) et y
(4 superplans), les fibres sont lues & une extrémité par des photomultiplicateurs 4-anodes(fig. 1.28
et 1.29). Le poids tout équipé du calorimétre est limité a 638 kg. Le role de ce calorimétre, d’une
profondeur d’environ 16 longueurs de radiation Xp, ® est double : d’une part, mesurer I’énergie de
particules électromagnétiques (électrons, positons, et photons), et d’autre part, distinguer, grace a la
reconstruction en trois dimensions de la gerbe, les particules dites électromagnétiques des particules
hadroniques.

La mesure de ’énergie des particules électromagnétiques se fait en dégradant par interaction dans un
milieu dense I’énergie de ces particules qui, par interactions successives, créent d’autres particules élec-
tromagnétiques formant ainsi une gerbe. Si des particules chargées issues de cette gerbe traversent des
fibres scintillantes, de la lumiére est émise, guidée le long de ces fibres, et collectée par les photomulti-
plicateurs, transformant cette lumiére en un courant électrique exploitable. Ce courant est finalement
proportionnel & 1’énergie de la particule incidente.

Pour une particule d’incidence normale au calorimétre, la gerbe se développe sur une distance de 16
longueurs de radiation ou encore 0.75 longueur d’interaction hadronique. Le profil longitudinal est
établi sur 18 points (10 points pour le plan yz, 8 points pour le plan zz) tandis que latéralement la
largeur de chaque anode équivaut a environ un demi-rayon de Moliére. Le choix de plusieurs variables
discriminantes (hauteur du maximum de la gerbe, fraction d’énergie contenue dans 2 cm autour de 1’axe
de la gerbe,...) permet d’atteindre un facteur de séparation de e/p de 103 et en utilisant I’information
fournie par le trajectométre un facteur de séparation e/p de 10%.

Quant aux besoins concernant la mesure pour les particules électromagnétiques, ceux-ci sont une trés
bonne résolution énergétique, typiquement inférieure a 5%, a partir de 10 GeV jusqu’au TeV, et une
bonne résolution angulaire, de ’ordre du degré, pour la méme gamme d’énergie.

La description du calorimétre et les performances associées sont détaillés dans les chapitres 2 et 3.

Le calorimétre électromagnétique, d’une taille d’environ 16 X, permet :

— la mesure en énergie des particules électromagnétiques du GeV au TeV avec une réso-
lution inférieure 4 5% de 10 GeV a 1 TeV,

— une reconstruction de la trajectoire, entachée d’une résolution angulaire de ’ordre du
degré pour la gamme d’énergie définie précédemment,

— en commun avec le trajectométre, un facteur de séparation p/e de 10* jusqu’a 500 GeV.

®La longueur de radiation X, - distance moyenne sur laquelle un électron de haute énergie perd tout sauf 1/e de son
énergie initiale par rayonnement de freinage - est ’échelle de longueur appropriée pour la description de cascades électro-
magnétiques. Un calorimétre, possédant un grand nombre de Xy, est adaptée a la mesure de particules électromagnétiques
de haute énergie.
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FI1G. 1.29: Photographie d’un photomultiplicateur (2.57 x 2.57 ¢cm?) 4-anodes du calorimétre.

1.3.8 Traceur d’étoiles (Star-Tracker) et Mesure du Temps Absolu (GPS)

Les rayons v n’étant pas défléchis par un champ magnétique, ’angle d’incidence nous renseigne sur
leur origine. L'incertitude sur I’incidence dépend d’une part, de la résolution angulaire des détecteurs
sensibles aux vy (calorimétre et trajectomeétre) et d’autre part de la connaissance de l'orientation du
systéme de référence d’AMS. Pour évaluer cette derniére, on dispose d’une paire de petits télescopes
optiques orientés & 90° I'un de l'autre et équipés de caméras CCD, cette paire permet de comparer
I'image du ciel avec une carte de référence. Le Star-Tracker d’AMS permet une précision de 3 secondes
d’arc.

En outre, certains objets astrophysiques changent ou évoluent rapidement (pulsars, sursauts-y, et
supernovae) : il est nécessaire de savoir, en plus de l'incidence des photons, leur temps d’arrivée.
Connaitre ce temps et pouvoir le comparer avec d’autres expériences est primordial. AMS dispose pour
cela d’'un GPS, le Topstar 3000, permettant une mesure précise du temps absolu avec une résolution
meilleure que la microseconde.

Pour la physique des v, AMS dispose d’un Star-Tracker permettant une localisation d’une
source a 3 secondes d’arc, et d’un GPS permettant la synchronisation avec d’autres ex-
périences.
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1.3.9 Résumé

Une particule est décrite par plusieurs paramétres : la charge et la masse pour l'identification ; la rigidité
et I’énergie pour pouvoir établir des spectres. La table 1.3 permet de noter la trés grande redondance
des mesures afin d’avoir l'information la plus compléte possible (fig. 1.30 et 1.31).

Les différents parameétres sont déterminés de la maniére suivante :

— la vitesse est connue & l'aide de la mesure de la taille de I’anneau Cerenkov par le RICH ou de celle
du temps de vol par le TOF ;

— la charge est connue & ’aide de la mesure du nombre de photons dans I’anneau Cerenkov, ou de celle
de la perte d’énergie par ionisation par les TOF et trajectométre ;

— la masse est connue & ’aide d’une part, de la mesure du rayon de courbure, donc de la rigidité par
le trajectométre, et d’autre part de la connaissance de la vitesse et de la charge;

— D’énergie est mesurée par le calorimétre, et par le trajectomeétre pour les «y convertis en eTe™

TRD TOF Trajectometre RICH ECAL
déclenchement chargés v, et
charge <20 <8 + signe <26

(1 TeV) (1 TeV) (<1 TeV)
rigidité 2% @ 1GV —
4% @ 100GV (p)
vélociteé 3.5% 0.1%
(8<0.95%) (<20 GeV)
énergie <5% (y —ete) <3%
(<100 GeV) (<100 GeV)
résolution <0.02° (y = eTe)
angulaire (<100 GeV)
séparation 103 103 /10*
e/p (<300 GeV) | (< 1.5 GeV) (< 15 GeV) | (<500 GeV)

TAB. 1.3: Redondance des mesures par les différents sous-détecteurs d’AMS-02.
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F1G. 1.31: Plage d’énergie de chaque sous-détecteur pour la discrimination hadron/électron.
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1.4 Electronique embarquée

1.4.1 Electronique des sous-détecteurs

AMS-02 aura environ 600 processeurs et 532 cartes, avec un haut degré de redondance. Dans la table 1.4
est listé le nombre de canaux en fonction de chaque détecteur. On note la présence de 300000 canaux
de données que ’on souhaite échantillonner & une fréquence de 2 KHz, soit un taux de données brutes
de 7 Gbits/sec. Or sur la bande passante de la station internationale de 100 Mbits/sec, il est alloué
pour le flux d’AMS un taux maximum de 2 Mbit/sec. Une telle contrainte a conduit la collaboration
AMS & choisir une réduction du nombre d’informations en ligne.

détecteur nombre de canaux taille des données

brutes (en Kbits)
TRD 5248 84
ToF+ACC 48 x 4 x 8 49
Trajectométre 196608 3146
RICH 680 x 16 x 2 348
ECAL 324 x (4 x 2+1) 47
AMS 336868 3674
taux d’événements < 2 KHz
taux de données brutes ~ 7 Gbits/sec

TAB. 1.4: Pour chaque détecteur, nombre de canauz disponibles et taille des données brutes en Kbits.

Sur la figure 1.32, on distingue :

— la chaine de déclenchement décomposée en trois niveaux avec un déclenchement rapide ou déclenche-
ment de niveau 0 constitué par les compteurs TOF pour les particules chargés, un déclenchement de
niveau 1 constitué par I’absence de signal dans les compteurs ACC et un déclenchement de niveau
3 au niveau du systéme d’acquisition de données (DAQ) ;

— le DAQ effectue une analyse préliminaire des événements, sélectionne les événements (déclenchement
de niveau 3) et transmet les données. Sans lui, les données ne sont pas prises et c’est la raison pour
laquelle il existe en quatre exemplaires;

— ISS avionics représente l'ensemble de l’électronique de la station spatiale, tandis que AMS Crew
Operation Post est un systéme permettant d’enregistrer sur place les données;

— le Monitoring & Control Computer est un ensemble de modules permettant la maintenance de tous
les détecteurs : éteindre ou allumer les détecteurs, surveiller les tensions et températures, etc.

1.4.2 Déclenchement et acquisition de données

Le déclenchement pour l'acquisition de données d’AMS se décompose en déclenchements de niveau 0,
de niveau 1 et de niveau 3. Dans cette sous-section, seuls les deux premiers niveaux sont discutés. Selon
que l'on considére un particule chargée ou =y, les processus mis en jeux ne sont pas les mémes.

Pour une particule chargée,

— le niveau 0 est constitué par les compteurs TOF : si ceux-ci sont déclenchés, un signal positif est
envoyé en 100 ns au systéme d’acquisition de données, ce signal permet alors de considérer la réponse
du niveau suivant ;

— le niveau 1 est constitué par les compteurs TOF et les compteurs anticoincidence : si 3 plans sur
4 du TOF sont touchés et le compteur anticoincidence ne déclenche pas, alors une réponse positive
est envoyée en 1 us.
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Fic. 1.32: Vue d’ensemble de l’électronique d’AMS-02.

Pour un rayon  non converti,

— le niveau 0 est constitué par le déclenchement-y associé au calorimeétre : si une énergie minimale a
été déposée dans certains superplans du calorimétre, alors un signal positif est envoyé en 200 ns, un
tel signal permettant de considérer la réponse du niveau suivant ;

— le niveau 1 est également constitué par le déclenchement-y associé au calorimétre, la direction de la
gerbe est utilisée pour éliminer les particules qui viennent de coté : si celle-ci est satisfaisante, alors
une réponse positive est envoyée en 0.9 us.

Que la particule soit chargée ou neutre, si celle-ci satisfait aux critéres des déclenchements de niveau
0 et de niveau 1, une réponse positive est envoyée en 1.1 us & I'électronique d’acquisition qui lit et
enregistre ’ensemble des informations données par les détecteurs. Ce temps de déclenchement est
largement inférieur au temps moyen entre deux rayons cosmiques successifs (~ 1/2 KHz = 0.5 ms).
AMS a donc un taux d’acquisition trés proche du taux de rayons cosmiques le traversant. Enfin, il
existe un déclenchement de niveau 3 permettant un filtrage additionnel.



Bibliographie

Introduction et historique de ’expérience

[1] AMS Collaboration, The Alpha Magnetic Spectrometer (AMS) on the International Space Station :
Part | - results from the test flight on the space shuttle,
Physics Reports 366 (2002) 331-405

[2] The AMS collaboration, C.H. Chung et al., AMS on ISS, Construction of a Particle Physics
Detector on the International Space Station,
& paraitre dans NIM

Buts de physique
Antimatiére
[3] R. Hagedorn,
Cargese Lectures in Physics, 6 (1973) 643

[4] A.D. Sakharov,
Sov. Phys. JETP Lett. 5 (1967) 24

[5] J.D. Kurfess, D.L. Patterson, G.J. Fisherman and V. Schéfelder, Overview of the Compton
Observatory Instruments,
Proc. AIP Conf. 410 (1997) 509

Matiére noire
[6] S. Perlmutter et al., Measurements of Omega and Lambda from 42 High-Redshift Supernovae,
ApJ 517 (1999) 565-586

[7] K.G. Begema et al.,
Mon. Not. Asr. Soc. 249 (1991) 523

[8] The LEP SUSY Working Group, Combined Lower Bound of the Neutralino Mass in a Constrained
MSSM model,

http ://lepsusy.web.cern.ch/lepsusy/www/lsp_cmssm_summer04/cMSSM_final.html

[9] P. Maestro, A study on background rejection and e™ and  detection in AMS-02,
AMS Note 2003-01-01

Rayons vy

[10] G. Lamanna, Gamma-Ray Detection with the AMS detector,
First International Conference on Particle and Fundamental Physics in Space,
La Biodola, Isola d’Elba, Italy, 14-19 Mai 2002,
ams.cern.ch/AMS/Analysis/gamma-pos/elba-lamanna.pdf

Description des sous-détecteurs

41



42 Bibliographie

Détecteur a Radiation de Transition

[11] V. Choutko, AMS 02 e* Identification and Background Suppression Capabilities using ECAL,
26 octobre 2001,
http ://ams.cern.ch/AMS/Analysis/hpl3itpl/ams02_pos_ecal.ps

Compteur Cerenkov a4 Imagerie Annulaire

[12] J.M.R Borges, Thése Velocity Reconstruction with the RICH detector of the AMS experiment,
Thése Universidade Técnica De Lisboa, Janvier 2004,
http ://ams.cern.ch/AMS/Thesis/AMSnote-2004_03_06.ps.gz

[13] G. Boudoul, Trous noirs primordiaux, rayonnement cosmique et développements instrumentaux pour
I'imageur Tcherenkov de I'expérience spatiale AMS,
Theése de I’Université Joseph Fourier - Grenoble I,
http ://tel.ccsd.cnrs.fr/documents/archives0/00/00/35/66/

[14] A. Malinin, positon Identification and Backgound Suppression at RICH energy range in AMS02,
26 octobre 2001,
http ://ams.cern.ch/AMS/Analysis/gamma-pos/posit.ps

[15] B. Baret, Le RICH d’AMS et Interaction du rayonnement cosmique avec I'atmosphére,
Journées Jeunes Chercheurs, 9-13 décembre 2002



Chapitre 2

Description du calorimeétre
électromagnétique

Résumé du chapitre :

Le calorimeétre électromagnétique d’AMS-02 permet la reconstruction en trois dimensions de la gerbe
électromagnétique et assure une mesure de l’énergie des particules électromagnétiques jusqu’a quelques
TeV. Il participe aussi a la séparation e/p jusqu’a ordre du TeV, a hauteur propre de 10® (sans cor-
respondance énergie/impulsion avec le trajectométre). Aprés avoir rappelé les principes de calorimétrie,
nous décrivons le calorimétre et discutons de la chaine de lecture permettant a partir de la collection
de lumiére la mesure de l’énergie de la particule incidente. Enfin, le déclenchement-y est décrit.

2.1 Principes de calorimétrie

Dans cette partie, nous nous intéressons au développement d’une gerbe électromagnétique dans un
calorimeétre.

2.1.1 Gerbe électromagnétique
Extension longitudinale

Pour une particule électromagnétique d’énergie Ey, le profil longitudinal, c’est-a-dire la quantité d’éner-
gie de la gerbe déposée par unité de longueur dE/dz, est tracé en fonction de la profondeur z du
calorimeétre (figure 2.1). L’expression théorique d’un tel profil est écrite ci-dessous [5] :

—1) —bz
L _ gyl B e (2.1)
dz °X, I(a) '
Le paramétre b est indépendant de 1’énergie de la particule et de la nature du matériau utilisé pour le
calorimétre. Une valeur typique de b est 0.5. Le paramétre a dépend de ’énergie F de la particule et
est lié a la nature du matériau a travers le terme de 1’énergie critique F, :

a—1 FE +
=lIln— £0. -
5 lnEc 0.5 [- pour un e

incident, + pour un -y incident] (2.2)
La fonction I' joue le réle d’une normalisation.
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FiG. 2.1: Profil longitudinal moyen pour un faisceau d’électrons a 50 GeV.

Deux régions peuvent étre définies, la premiére correspondant & une montée suivant une loi de puissance

et la seconde a une décroissance exponentielle en fonction de z. Pour une région donnée, certains

processus physiques sont prépondérants par rapport a d’autres (fig. 2.2 et 2.3) :

— la premiére région, ou z € [0, Zmaz], est celle pour laquelle un électron émet préférentiellement par
rayonnement de freinage un photon et ol un photon se convertit en une paire et /e,

— la seconde région, ou z € [Zmaz, 0], est celle pour laquelle un électron perd préférentiellement de
I’énergie en ionisant le milieu traversé et oll un photon en perd par effet photoélectrique.

Dans la premiére région, un processus en cascade est défini (fig. 2.4). Un photon incident se convertit
en une paire eTe ", ces derniéres particules émettent chacune un photon qui se convertit & son tour en
une paire ete ", et ainsi de suite. Le processus est arrété quand pour des électrons d’énergie E(zmaz)
issus de la gerbe, la quantité d’énergie par unité de longueur perdue par rayonnement de freinage est
égale & celle perdue par ionisation. Cette égalité définit une énergie critique notée E., dépendante de la
charge 7 des noyaux constituant le matériau traversé. L’énergie F, est égale 4 9.6 MeV, si ’on considére
des noyaux de plomb.

dE |bremsstrahlung dFE |ionisation 800MeV

— 2.
¢ Z4+1.24 (2.3)

-~ = E =F
dz |E=E(2maz) dz |E=E(2maz) = Elzmaz)

Si ’on considére une traversée dans la matiére de longueur z, un électron d’énergie initiale Ey émet
par rayonnement de freinage un photon et ne posséde plus qu'une énergie E(z), tandis qu’'un photon
a une probabilité P(z) de se convertir en une paire ete™ :
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F1G. 2.2: Energie perdue par unité de longueur pour des électrons d’énergie comprise entre 1 et 1000
MeV. A basse énergie, le processus d’ionisation est dominant, & haute énergie, le processus de rayon-
nement de freinage lest [5].
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F1G. 2.3: Section efficace pour les réactions photons-noyauz de plomb en fonction de l’énergie du photon.
A basse énergie, Ueffet photoélectrique est dominant (op. ), & haute énergie, la production de paires
dans le champ coulombien des noyauz Uest (kn) [5].
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_Z
= Eoe Xo

(2.4)

P(2)| —1—¢ Ypairc

y—et+e~

La longueur de radiation Xy est celle pour laquelle un électron conserve 1/e (~ 37 %), de son energie
initiale, tandis que la longueur de création de paires Apgire est celle sur laquelle un photon a une
probabilité de conversion de 1-1/e (~ 63 %).

La longueur de radiation dépend de la nature des noyaux du matériel traversé permettant la création
d’un champ coulombien auquel réagissent les électrons par 1’émission d’un photon; la longueur de
création de paires est proportionnelle & la longueur de radiation. Cette derniére vaut, pour le plomb,
6.3 g.cm™2.

716.4A -
Xo = og7 9-Cm 2
Z(Z+1) xln—=
vz (2.5)
9
/\paire = ?XO

On considére un modéle binaire de Heitler. La premiére région du profil longitudinal est découpée en
pas de longueur R = X In 2. Sur cette derniére longueur, un électron perd 50% de son énergie en
émettant un photon, tandis q’'un photon a une probabilité de 42% de se convertir en une paire ete™.
Une gerbe électromagnétique se forme de la maniére suivante : sur la premiére distance, un photon
incident d’énergie Fy se convertit en une paire e™e~. Chaque membre de la paire d’énergie Fy/2 émet
sur la seconde distance un photon, ces photons se convertissant en une paire ete™ sur la troisiéme

distance, et ainsi de suite.

Sur une longueur n.R, le nombre de particules croit de 1 a 2" et I’énergie de chaque particule décroit
de Ey a Ey/2". Lorsque l’énergie Fy/2™ de chacune des 2" particules est égale & E,., commence
la seconde région ou le nombre de particules présentes décroit de 2"¢ & 0. Les deux régions couvrent
typiquement une distance de 2.5n.R.

Pour un calorimétre électromagnétique, le nombre de longueurs de radiation permet d’apprécier si une

gerbe de grande énergie peut étre contenue!.

Mesure de la longueur de radiation

Le rapport zmaz/Xo est fonction du rapport Ey/E, :

Ey Zmazx Zmazx Ey
E,=— = — =lIn— 2.
¢ =g Ot = TR X 2y X, "E. (2:6)

En considérant des profils longitudinaux créés par des particules de divers énergies Fy, Zpq, peut étre
tracé en fonction de In(Ep). Une droite est alors ajustée, la pente de cette derniére étant égale a Xj.

Extension latérale

Alors que la longueur de radiation X joue le role d’une longueur caractéristique pour I’extension longi-
tudinale, ce role est joué par le rayon de Moliére Rj; pour I’extension latérale. En effet, si on considére

LA titre d’exemple, le maximum de la gerbe & 1 TeV correspond & 13 Xo.
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F1G. 2.4: Gerbe électromagnétique d’un photon : modéle binaire de Heitler. La profondeur et les énergies
des particules sont indiquées.

une gerbe électromagnétique et un cylindre centré sur ’axe de cette derniére, ’énergie contenue dans
ce cylindre de rayon égal a 1, 2, ou 3 Rjs représente respectivement 90, 95, ou 99 % de celle de la
gerbe. Le rayon de Moliére est proportionnel & la longueur de radiation et vaut 2.2 fois cette derniére,
si le milieu considéré est le plomb.

_ A7 2
s =4/ MeC 21.2 MeV
Ry = Xy — Ry = —2 7" x, = 2.9X, 2.7
M E, 0 M="96 Mev ° 0 (2.7)

Reésolution en énergie

La résolution en énergie d'un calorimétre, ol A est appelé le terme stochastique et B le terme constant,

est typiquement de la forme :

o(E) A
& =58 (2.8)

Le calorimétre est un matériel linéaire, puisque le nombre de particules au maximum de la gerbe est égal
au rapport de I’énergie de la particule incidente et de ’énergie critique. Des fluctuations statistiques
sur le nombre de particules de la gerbe impliquent un terme stochastique. Quant au terme constant, il
traduit les inhomogénéités du calorimétre, les cellules mal calibrées : c’est un facteur de qualité.

2.1.2 Séparation électrons/protons

Pour le calorimétre électromagnétique d’AMS, une énergie de 50 GeV peut étre déposée par exemple
par un électron de 50 GeV ou encore par un proton d’une centaine de 100 GeV. Les deux particules sont
distinguables grace aux géométries des gerbes électromagnétiques et hadroniques. Les premiéres sont
définies par les longueurs de radiation et le rayon de Moliére, les secondes par la longueur d’interaction
Ai- Un calorimétre sépare d’autant mieux les particules électromagnétiques des protons qu’il posséde
un grand nombre de longueurs de radiation, de rayons de Moliére et un petit nombre de longueurs
d’interaction hadronique.
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Les variables utilisées pour la séparation e/p sont, par exemple, :

— le x? de I'ajustement sur le profil longitudinal de celui théorique d’'une gerbe électromagnétique,

— le rapport entre I’énergie contenue dans 2 cm autour de 'axe de la gerbe et 1’énergie déposée dans
le calorimeétre, les gerbes électromagnétiques étant contenues latéralement & 95% dans 2 rayons de
Moliére, et celles hadroniques dans une longueur d’interaction hadronique.

Dans la pratique, plusieurs coupures basées sur des variables liées a la géométrie des gerbes permettent
la discrimination entre particules électromagnétiques et hadroniques.

2.2 Description du calorimétre

Le calorimétre électromagnétique d’AMS-02 doit répondre & deux buts qui sont : une bonne séparation
e/p, les protons constituant 90% des rayons cosmiques et une mesure précise de 1’énergie déposée par
les particules électromagnétiques. On souhaite disposer d’un calorimétre, avec d’une part, un grand
nombre de longueurs de radiation et un nombre aussi faible que possible de longueur d’interaction
hadronique, et avec d’autre part, des segmentations latérale et longitudinale aussi fines que possible.
Une segmentation latérale fine permet une séparation e/p appréciable et une bonne segmentation
longitudinale une mesure précise de 1’énergie, en complétant le profil longitudinal de la gerbe.

En outre, le calorimétre doit se conformer aux contraintes spatiales pour

— T’électronique : insensibilité aux radiations, puissance électrique limitée & 100 Watts,

— la mécanique : premier mode de résonance au-dessus de 50 Hz, capacité & supporter des accélérations
juqu’a 27 g (charge de sécurité), poids limité & moins de 638 kg2,

— la thermique : bonne isolation thermique nécessaire pour les fibres et les photomultiplicateurs (PMs)
dont les gains varient avec la température, le gradient de température doit étre contenu dans un
intervalle de £ 5 °C (la température externe s’é¢tend de -40 a +50 °C).

2.2.1 Le matériau scintillateur (Pancake)

La collaboration AMS a fait le choix d’un calorimeétre similaire & celui de I'expérience KLOE [2], ou la
structure interne du calorimétre, appelé pancake, est un sandwich de fibres scintillantes et de feuilles
de plomb (fig. 2.5). Le volume et la densité sont respectivement égaux a 64.8 x 64.8 x 16.65 cm? et
6.9 + 0.2 g/cm3.

Les longueur de radiation Xj et le rayon de Moliére Rj,s étant égaux & respectivement ~ 1 et ~ 2 cm,
on déduit une profondeur de plus de 16 Xy et une surface de plus de 30 x 30 Rj;. La profondeur en
longueur d’interaction hadronique est ~ 0.75. Avec des profils latéraux et longitudinaux échantillonnés
sur 72 et 18 points, ce calorimétre permet de répondre aux objectifs de physique énoncés précédemment.

Le pancake est subdivisé en 9 superplans, d’une épaisseur de 1.85 cm chacun. Pour un superplan
donné, les fibres sont alignées suivant un axe. La structure résultante est obtenue en alternant les
superplans contenant des fibres alignées le long de ’axe y avec celles contenant des fibres alignées le
long de l’axe z (fig. 2.6). Le nombre de superplans est de 9 : 5 dans le plan zz et 4 dans le plan yz. La
quantité de lumiére transportée dans une fibre est lue & une seule extrémité par un des 4 pixels d’un
photomultiplicateur Hamamatsu R7600 00-M4. La région délimitée par une des 4 anodes est appelée
cellule ou pixel (0.9 x 0.9 cm?) et correspond & environ 35 fibres. Le calorimétre est doté d’un total
de 324 photomultiplicateurs, soit 1296 anodes.

20n rappelle qu’une feuille de plomb de 64.8 x 64.8 x 0.168 cm?® prise entre deux rangées de fibres pése ~ 5 kg.
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F1G. 2.5: Image de la structure d’un superplan, les dimensions sont en cm. Le rapport des volumes du
plomb, des fibres, et de la colle est 1/0.58/0.15. La densité moyenne résultant est de 6.9 + 0.2 g/cm?,
a comparer G la densité moyenne du plomb, 11.85 g/cm?.
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F1G. 2.6: Image de trois superplans. Un superplan est un empilement de fibres scintillantes de feuilles
de plomb. Ses dimensions sont de 648 x 648 x 18.5 mm3. Les superplans sont successivement tournés
de 9P, afin d’avoir une lecture selon z et y.
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F1G. 2.7: Vue éclatée du calorimétre.
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2.2.2 Structure mécanique

La structure mécanique soutient le pancake, les blocs PM (sous-section 2.2.3) et les cartes EIB (sous-
section 2.3.1). L’optimisation de la structure mécanique par la méthode des éléments finis a conduit
a un support en aluminium, composé de 4 faces latérales (sidepanels) usinées pour insérer les blocs
PMs et de 2 couvercles supérieurs et inférieurs en structure "nid d’abeille". Les blocs PMs et les cartes
EIB sont fixés sur une structure additionnelle (backpanel). Les figures 2.7 et 2.8 montrent une vue
éclatée de la structure mécanique du calorimétre. Les calculs par éléments finis ont été validés au Bei-
jing Institute of Satellite Environment Engineering (BISEE, Beijing) avec le calorimétre d’ingénierie en
soumettant ce dernier & des tests de sine — sweep (balayage en fréquence), de sine — burst (vibration
sinusoidale & une fréquence donnée) et de vibrations aléatoires. En particulier, la fréquence de premiére
résonance a été mesurée au-dela de 60 Hz [3].

2.2.3 Collection de lumiére

En premier lieu, la taille du photomultiplicateur 4-anodes (2.4 x 2.4 cm?) est compatible avec le rayon
de Moliére (~ 2 cm) et la longueur de radiation (~ 1 cm).

Ensuite, le champ magnétique de I’aimant est de ’ordre de 100-200 Gauss au niveau du calorimétre [4],
or la réponse du photomultiplicateur doit étre la moins influencée possible par le champ magnétique.
On protége donc les photomultiplicateurs en les plongeant dans des tubes en fer doux de dimension
3.05 x 3.05 x 7.4 cm?® et d’épaisseur de 1 mm (fig. 2.9 et 2.10). Le champ magnétique vu par le photo-
multiplicateur est ainsi abaissé & 10 Gauss [5], et dans un tel champ, la réponse du photomultiplicateur
difféere de moins de 10% de celle obtenue sans champ [6].

Enfin, la collection de lumiére entre les fibres du calorimeétre et le photomultiplicateur est optimisée :
quittant la fibre du calorimeétre, la lumiére traverse successivement un joint en silicone transparent, un
guide de lumiére en plexiglass de 3 cm, un second joint et atteint le photomultiplicateur. Le rendement
de collection de lumiére a été mesuré a une valeur de ~ 70%.

Quelques chiffres permettent de décrire la perte de lumiére. Seuls 2 % des photons dans les fibres sont
dirigés dans le bonne direction. Ensuite, 70 % de ces photons atteignent le photomultiplicateur dont
lefficacité quantique est égale & 25%. Ainsi, & un nombre de 2000 photons dans les fibres correspond
8 photoélectrons, soit un Minimum Ionisant (Minimum Ionizing Particle - MIP).

2.3 Chaine électronique de lecture

La figure 2.11 schématise ’électronique associée au calorimétre. La consommation électrique de cette
derniére est de 100 W. Les roles de la partie analogique (EFE et EIB), des chéssis (Ecrate) et des
générateurs de tension (Power Supply) sont successivement discutés.

2.3.1 Partie analogique

Electronique Front-End (EFE)

Pour l'intercalibration des anodes, on souhaite utiliser les protons, ceux-ci constituant la majorité
des rayons cosmiques. L’électronique du calorimétre devant étre sensible aux Particules au Minimum

Ionisant (Minimum Ionizing Particle - MIP) d’une dizaine de MeV, le bruit associé a celle-ci doit donc
étre inférieure a une telle énergie. En outre, on souhaite mesurer une gerbe électromagnétique jusqu’a
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EIB.

FiG. 2.9: Systéme de collection de lumiére. La lumiére traverse successivement un joint en silicone
transparent, un guide de lumiére en plexiglass de 8 cm, un second joint et atteint le photomultiplicateur.
Ce dernier est alimenté par deuz bases et le signal est lu par une carte EFE.

FiG. 2.10: Boitier en polycarbonate du photomultiplicateur inséré dans un blindage magnétique. Les
quatre guides de lumiére en plexiglass ont une longueur de 8 cm.
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un TeV. Les simulations Monte-Carlo indiquent que pour la cellule ol ’énergie déposée est la plus
grande, cette derniére est égale & 80 GeV. Le rapport entre les 2 échelles d’énergies est de l'ordre de
8000. Souhaitant un MIP situé & au moins 7 canaux d’ADC du bruit, une gamme dynamique d’environ
60000 est requise pour 1’électronique.

Chacun des 324 photomultiplicateurs dispose de 4 anodes et le signal de la derniére dynode est utilisé
pour le déclenchement-y. Deux bases permettent d’alimenter en tension un photomultiplicateur. A ces
deux bases fait suite I’Electronique Front-End (EFE) [7, 8] (fig. 2.12). Sur la carte EFE, le signal
de chaque anode est lu avec deux chaines électroniques de gains différents, et le signal de la dynode
avec une seule chaine. Une étude a permis de choisir I’électronique de la carte EFE (rapport des gains
d’environ 30) et les bases afin d’obtenir une gamme dynamique allant du MIP au TeV. Les signaux,
numérisés & l'aide d'un ADC 12 bits, sont ensuite transmis a 'EIB (fig. 2.13).

Le signal de sortie du photomultiplicateur est un courant électrique variable dans le temps, dont la
forme correspond a celle d'une impulsion de quelques nanosecondes. Ce dernier est intégré et le pic de
la tension d’anode indique, & une valeur de capacité prés, la valeur du courant intégré, c’est-a-dire une
charge proportionnelle a I’énergie déposée. Le signal intégré est mis en forme & ’aide d’un shaper :
le maximum est donné en un temps appelé peaking time. Le Track et Hold permet de suivre le signal
jusqu’au peaking time ol aprés ce temps, le signal est maintenu a sa valeur maximale. Le multiplexeur
permet ensuite ’envoi du signal de chaque voie sur le convertisseur ADC et une remise & zéro est
effectuée. Cette chaine d’opérations, décrite sur la figure 2.14, dure 70 & 80 us pour ’ensemble des 9
voies.

Les 324 cartes EFE, qui ont été congues pour s’intégrer le plus harmonieusement possible dans la

structure mécanique du calorimeétre, disposent de caractéristiques communes que sont :

— une dynamique élevée de 60000 ot deux gammes de 12 bits sont utilisées pour le signal associé & un
pixel,

— un bruit équivalent & un demi-canal d’ADC,

— un peaking time de 2.3 us,

— une consommation trés faible de 22 mW, soit une consommation de 7.2 W pour le calorimétre.

Carte Electronique Intermédiaire (Electronic Intermediate Board - EIB)

La carte Electronique Intermédiaire (EIB) est une carte de liaison entre ’'EFE et 'EDR (Electronic
Data Reduction). Il existe 36 cartes EIB disposées autour du calorimétre : parmi celles-ci, 24 disposent
de la partie analogique du déclenchement-y (fig. 2.15 et 2.16). La carte EIB fournit, d’une part,
les basses tensions a 'EFE, et recoit, d’autre part, les signaux de 9 PMs, qui sont envoyés a ’EDR &
’aide de lignes LVDS (Low Voltage Differential Signaling). En outre, pour une carte EIB disposant de
la partie analogique du déclenchement-y, le signal de dynode est comparé & un seuil, et le résultat de
cette comparaison est transmis & la partie numérique du déclenchement-y (carte ETRG). Enfin, des
signaux de controle transitent entre 'EFE et ’EIB, et entre 'EIB et I’EDR.

Le groupe AMS-LAPP est maitre-d’ceuvre de 1’électronique front-end du calorimétre : cartes EFE et
EIB. Cet ensemble a fait ’objet d’un développement poussé, de réalisations de prototypes (le circuit
intégré des cartes EFE a nécessité 3 prototypes au cours des années 2000 et 2001). Les cartes EFE
ont été testées et validées en faisceau en juillet 2002 (voir chapitre 3), les cartes EIB seront testées en
faisceau & I’automne 2004.
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Fi1G. 2.11: Chaine électronique de lecture pour le calorimétre d’AMS-02. La consommation électrique
pour l’ensemble du calorimétre est de 100 Waits, a comparer auz 2 KWatts pour l’ensemble de ’expé-
rience.

Fi1G. 2.12: Photographie de l’Electronique Front-End. En haut est montré un photomultiplicateur avec
deuz bases, 1 carte EFFE et un connecteur filaire. En bas est présentée la carte EFE avec au centre le
circuit spécifique développé (I'unité de la régle est le cm).
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FiG. 2.13: Schéma électronique de I’EFE utilisée pour le traitement des signauz des 4 anodes et de la
dynode d’un photomultiplicateur.
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Fi1G. 2.14: Sorties d’oscilloscope : 1-signal d’anode, 2-sortie mise en forme, 3-aprés échantillonnage,
4-commande hold. On note la durée du peaking time : 2.3 us.
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Fi1G. 2.15: Photographie de la carte EIB. Une carte EIB est liée a un ensemble de 9 photomultiplicateurs.
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FiG. 2.16: Schéma de la carte FIB. 24 cartes FEIB sur 36 sont équipés de la partie analogique du
déclenchement-y.
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2.3.2 Chassis (Ecal Crate - Ecrate)

Le calorimétre dispose de 2 chéssis appelés Ecal Crate (Ecrate), ou chacun d’eux contient les cartes
suivantes : 6 EDR, 2 ETRG, 3 EPSFE, et 1 JINF [9] (fig. 2.17 et 2.18).

Les 12 cartes EDR permettent la réduction des données. Une carte EDR communique avec 3 cartes
EIB en leur envoyant, d’une part, les signaux de controle et basses tensions, et en recevant, d’autre
part, leurs données. Une fois la réduction des données réalisée avec la soustraction de piédestal et la
suppression de 0, celles-ci sont envoyées a la carte JINF. Cette derniére est une simple carte tampon
entre les signaux du calorimeétre et l’acquisition générale d’AMS.

Les 2 cartes ETRG (Ecal standalone TRiGger) constituent la partie numérique du déclenchement-y,
la partie analogique étant réalisée par les cartes EIBs. Une carte ETRG, aprés avoir recu les données
de 12 cartes EIB, applique ’algorithme du déclenchement-vy (décrit dans la section suivante), et envoie
les signaux résultants aux cartes JINF et JLV1.

Quant aux 6 cartes EPSFE (Power Supply for Front End), elles envoient la basse tension aux cartes
EIBs agissant comme des fusibles contr6lés et constituent un slow control pour les cartes EDR et
ETRG.

Le backplane, qui est ’ensemble des connecteurs pour les cartes EDR, ETRG, EPSFE, JINF, assure
leur inter-communication.

2.3.3 Générateurs de tension (Power supply)

Pour la basse tension, deux convertisseurs DC/DC disposent pour chacun d’une carte pour I’Ecrate,
et de trois autres pour les EIB et EFE. Pour la haute tension, six briques constituées chacune de 5
modules de 11 hautes tensions permettent la mise & disposition de 330 hautes tensions. Cependant,
seules 246 hautes tensions permettent ’alimentation de 324 PMs, 156 de ces hautes tensions sont
associées & 156 PMs et 84 hautes tensions a 168 PMs.

2.4 Déclenchement autonome sur les photons (Trigger-v)

2.4.1 Motivation

Les v non convertis en paires eTe~ échappent au déclenchement par le systéme de Temps de Vol utilisé
pour les particules chargées. Or les v non-convertis représentent une statistique équivalente a celle
des v convertis. Une étude a donc été engagée au printemps 2001 dans le groupe AMS-LAPP afin
de définir les caractéristiques possibles d’un déclenchement-y autonome [10]. D’une part, le premier
role de celui-ci est de déclencher efficacement sur les photons venant de haut en bas, et compris dans
I’acceptance d’AMS. D’autre part, au cours du développement dans le calorimétre de la gerbe d’un
électron/positron, des particules secondaires peuvent étre rétrodiffusées et déclencher les compteurs
anticoincidence ; le veto de ces derniers ne permet pas ’enregistrement de I’événement. Le second roéle
du déclenchement-y consiste & annuler, pour ce type d’événement (backsplash), ce veto.
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FiG. 2.17: Description de I’Ecal Crate.
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Fi1G. 2.18: Communication des différents modules de I’Ecal Crate.
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Les caractéristiques du déclenchement-y sont :

— lefficacité : pratiquement 100% a haute énergie (au-dela de 2 GeV) et aussi haute que possible pour
les petites énergies ;

— le temps : 200 ns pour le déclenchement rapide, moins d’1 us pour le déclenchement de niveau 1,

— la fréquence de déclenchement : pour ne pas pénaliser la physique des particules chargées dont le
taux attendu est de 2 kHz au niveau 1, il est demandé de déclencher avec un taux inférieur & 10 kHz
pour le déclenchement rapide, inférieur a 100 Hz pour le déclenchement de niveau 1,

— la stabilité : sensibilité basse aux conditions externes (température, activité solaire...),

— la robustesse : existence de PMs bruyants ou morts, ou de fluctuations sur le gain global,

— la consommation électrique : inférieure & 15 W, sur les 100 W alloués par la collaboration AMS pour
le calorimétre,

— le poids : inférieur & 2 Kg pour les cébles et cartes.

La granularité proposée pour le déclenchement-y correspond & un PM. Ce choix est un compromis
entre la nécessité d’un faible nombre de canaux de lecture avec une grande énergie déposée sur un
simple canal (meilleur rapport signal sur bruit) et celle d'un bonne capacité pour la reconstruction
de la direction. Le choix d’'un PM a aussi le grand avantage de permettre l'utilisation du signal de la
derniére dynode. Les études Monte-Carlo indiquent que le taux de particules déclenchées est acceptable,
si 'on dispose de seuils de dynode a environ 100 MeV. Les résultats en faisceau-test de juillet 2002
indiquent qu’un tel seuil est possible, & condition de prévoir une amplification d’un facteur 10 (voir
chapitre 3) : le signal de dynode est donc utilisable pour le déclenchement-y.

Une premiére version du déclenchement-vy était basée sur ’énergie totale déposée dans le calorimeétre
et 'extension latérale de la gerbe projetée dans le plan zy, cette derniére étant mesurée en nombre de
PMs touchés, au-dela d’un certain seuil (typiquement de l'ordre de la centaine de MeV) selon les axes
z et y. La figure 2.19 visualise les largeurs en z et y pour une gerbe électromagnétique associée & un
« venant de haut en bas et celle hadronique associée & un proton d’incidence oblique.
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FiG. 2.19: lllustration des largeurs suivant x et y pour une gerbe électromagnétique issue d’un photon
venant du zénith (gauche) et une gerbe hadronique issue d’un proton venant de coté (droite). Pour cette
derniére, la largeur selon © est plus grande que celle associée au photon venant du zénith [10].

Cette version, basée sur I'énergie et 1’extension latérale de la gerbe, a permis la validation d’un pro-
gramme de physique sur les particules v pour AMS. Une seconde version, plus basée sur la direction de
la gerbe, a été ensuite retenue pour I'implémentation finale du déclenchement-vy [11]. Elle est présentée
ci-apres.
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2.4.2 Algorithme

Une simulation détaillée de la version actuelle du déclenchement-vy est présentée et deux algorithmes

discutés (TIGHT et LOOSE). Le déclenchement-y se décompose en deux temps :

— l'un rapide (200 ns), permettant de connaitre les PMs touchés dans les superplans 2 & 7 et de valider
une condition logique sur les superplans touchés,

— l'autre plus lent (900 ns), ou on reconstruit la direction de la particule, ce qui permet de sélectionner
les particules venant d’en haut et comprises dans ’acceptance d’AMS-02.

L’électronique associée est séparée en deux parties : 1'une analogique est traitée par les cartes EIB,
I’autre numérique traitée par les cartes ETRG.

Déclenchement rapide

Le déclenchement rapide est réalisé en comparant le signal analogique de la derniére dynode de chaque
PM & un seuil. Celui-ci dépend du superplan en vue d’exploiter le profil longitudinal de la gerbe électro-
magnétique. Seuls les superplans 2 & 7 sont considérés.
superplan ‘ 2 3 4 5 6 7
seuil en MeV (TIGHT) | 100 100 120 100 100 100
seuil en MeV (LOOSE) ‘ 80 110 140 70 60 200

Si pour un superplan donné, I’énergie d’un PM est au-deld d’un seuil fixé, alors le superplan est considéré
comme touché. Pour valider le déclenchement rapide, on regarde si la condition logique suivante sur les
superplans touchés est réalisée ou non :
taux de déclenchement ‘ condition logique pour valider le déclenchement rapide
170 Hz (TIGHT) 3ET4ET (20U 6) ET (5 OU 7)
250 Hz (LOOSE) ‘ 2 sur 3 superplans selon £ ET 2 sur 3 superplans selon y

Le temps d’opération du déclenchement rapide est estimé a environ 180 ns. Ce temps inclut : les temps
de transit dans les cables d’environ 40 ns, un temps de 50 ns pour la comparaison des dynodes avec
les seuils, un temps de 70 ns pour vérifier la condition logique pour les superplans selon les vues zz/yz
et finalement un temps de 20 ns pour la carte JLV1 ou les informations venant des deux vues sont
combinées (fig. 2.20).

Déclenchement de niveau-1

Pour le déclenchement de niveau-1, les centres de gravité des superplans 2 & 7 sont calculés :

Zci X 4
ECZ' ’

avec ¢; égal & 1 si 'énergie du PM considéré est au dessus du seuil, nul sinon.

bi i=2.7 (2.9)

On définit les quantités :

{Abzﬁ =0.5 x |b2 — b6| ) Ab24 = |b2 — b4| ) Ab46 = |b4 — b6|

(2.10)
Ab37 =0.5 x |b3 — b7| ) Ab35 = |b3 — b5| ) Ab57 = |b5 — b7|

La direction est reconstruite en utilisant les distances entre les centres de gravité appartenant & une
méme face (zz ou yz) :
{Abz = Abgg si défini; Ab, = max(Abyy, Abggs) sinon

2.11
Aby = Absy si défini; Ab, = max(Abss, Absy) sinon ( )
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Une coupure est appliquée sur les deux variables Ab, et Ab, afin de rejeter les particules venant de
coté :

{Abw < 1.15 si Npira + Npis < 5; Ab, < 2.15 sinon (212)

Aby < 1.15 si Npj5 + Npipr < 6 Aby < 2.15 sinon

Résultats des estimations Monte-Carlo

Pour I’algorithme TIGHT, le taux de déclenchement du niveau 1 est 50 Hz, pour ’algorithme LOOSE,
70 Hz; dans les deux cas, en-dessous de 100 Hz. La figure 2.21 indique, pour l'algorithme LOOSE,
Pefficacité du déclenchement-y en fonction de I’énergie du photon. L’efficacité est de 90% a 2 GeV et
supérieure a 99% pour des énergies plus grandes que 10 GeV.

En exigeant un seuil commun aux dynodes et une condition logique entres superplans touchés qui
soit celle de ’algorithme LOOSE, la figure 2.22 montre les efficacités aux protons et aux photons en
fonction de 1’énergie déposée dans le calorimétre. Pour des énergies communes de seuil de dynode, de
100 & 200 MeV, I’énergie minimale déposée par les protons augmente de 0.6 & 1.5 GeV, tandis que le
taux de protons est réduit de ~ 70 & ~ 20 Hz. Quelque soit 1’énergie commune de seuil de dynode,
efficacité reste au-dessus de 90% pour des photons d’énergie supérieure a 4 GeV.

La partie analogique du déclenchement-vy traitée par les cartes EIB sera testée en faisceau & ’automne
2004. A I’aide de ce test, les seuils des dynodes pourront étre validés.
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Fi1G. 2.21: Efficacité du déclenchement-y en fonction de l’énergie du photon et de l’angle d’incidence.

L’algorithme LOOSE a été appliqué.
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Chapitre 3

Analyse des données d’un faisceau-test
pour le calorimeétre

Résumé du chapitre :

Un prototype du calorimétre électromagnétique, équipé de l’électronique de lecture utilisée sur le mo-
déle de vol, a été soumis en juillet 2002 & un faisceau-test au CERN. La préparation et ’'analyse du
faisceau-test sont décrits dans ce chapitre : le travail présenté s’inscrit donc dans le cadre de la calibra-
tion au sol. En premier lieu, nous nous sommes assurés, & l’aide de faisceauz de protons et muons, de
la détection des Particules au Minimum d’lonisation (MIP) avec les anodes des photomultiplicateurs,
cette derniére permettant la validation de l’électronique et de la collection de lumiére. Les réponses
des dynodes ont aussi été étudiées, en vue de leur utilisation pour le déclenchement-y. Puis, nous nous
sommes intéressés a la calibration et aux mesures des performances du calorimétre. Par deuxr méthodes,
nous avons égalisé les réponses des anodes : d’une part, ¢ l’aide des MIPs, et d’autre part, a l’aide de
faisceau d’électrons a 50 GeV. Awvec des faisceaux d’électrons de 3 a 180 GeV, nous avons ensuite
verifié la linéarité et mesuré les résolutions en énergie et angulaire ainsi que la longueur de radiation
du calorimétre. L’acceptance du calorimétre, c’est-a-dire la perte d’énergie en fonction de la distance a
un bord, a aussi €té évaluée. Nous avons finalement comparé les performances mesurées du calorimétre
a celle données par une simulation Monte-Carlo.

3.1 Objectifs

Un prototype du calorimétre électromagnétique d’AMS-02 a été testé en juillet 2002 au CERN (fig.
3.1). La collaboration AMS-ECAL souhaitait, a I’aide d’un faisceau-test, atteindre trois objectifs. Les
deux premiers objectifs concernaient la validation de 1’électronique de lecture et le troisiéme la mesure
des performances du calorimétre. Le premier objectif était de connaitre la capacité de 1’électronique
associée au photomultiplicateur & voir le MIP. Sachant que 90% du rayonnement cosmique est fait
de protons et que 50% de ces protons interagissent dans le calorimétre électromagnétique en tant
que MIPs', détecter ces derniers permet une intercalibration de ce détecteur dans ’espace. Le second
objectif était de mesurer les performances du calorimétre : résolutions en énergie et angulaire, pouvoir
de réjection des protons par rapport aux électrons. Quant au troisiéme objectif, il était de savoir si les
signaux de dynode étaient exploitables pour le déclenchement-+y.

! Avec une longueur correspondant & 0.75 \; pour le calorimétre, la probabilité pour un proton de développer une
0.75X;

gerbe hadronique est P=1—¢~ * =~0.5.
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3.1. OBJECTIFS

Fi1G. 3.1: Calorimétre électromagnétique soumis en faisceau-test.
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3.2 Préparation

3.2.1 Installation

Pour le faisceau-test de juillet 2002, un prototype & ’échelle réelle du calorimétre a été partiellement
équipé avec 63 photomultiplicateurs, au lieu de 324 dans la configuration compléte. Ceci correspond a
7 photomultiplicateurs par superplan, c’est-a-dire une partie active effective limitée & 126 x 126 mm?
(fig. 3.2). Sachant que, pour le calorimétre d’AMS, la largeur d’un photomultiplicateur équivaut a un
rayon de Moliére Ry, et que I'énergie d’'une gerbe est contenue latéralement & 99% dans un cylindre
de diamétre 2 X 3 Rys, 7 photomultiplicateurs assurent donc une gerbe contenue latéralement a plus
de 99%.

Le calorimeétre a été testé au CERN avec la ligne H6A du SPS (Hall Nord). Le faisceau est un faisceau

secondaire ou tertiaire et la plage en énergie est comprise typiquement entre 5 et 205 GeV. Les faisceaux

utilisés sont :

— d’une part, des faisceaux de protons ou antiprotons d’une énergie de 120 GeV et de muons, nécessaires
a lintercalibration du MIP et a la séparation e/p pour les deux premiers faisceaux, et

— d’autre part, des faisceaux d’électrons avec une gamme d’énergie s’étendant de 3 & 180 GeV, afin de
mesurer les performances du calorimétre.

Y .-~ LAYERS:2468

CALORIMETER
(not to scale)

Beam X

Fi1G. 3.2: Implémentation des 63 PMs pour le test-faisceau. Les 5 superplans dont la lecture est effectuée
le long de laze y sont équipés de 7 X 5 PMs, et les 4 superplans dont la lecture est effectuée le long de
Uaze x sont équipés de 7 X 4 PMs.
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3.2.2 Détermination de la haute tension des PMs

Avant l'installation en faisceau-test, les PMs ont été calibrés au laboratoire. La calibration consiste
pour un pixel donné en la détermination du gain en fonction de la haute tension appliquée. Pour une
intensité lumineuse donnée par une diode électroluminescente, on considére la valeur moyenne S du
signal en sortie du pixel, le piédestal P et I’écart-type o pour la distribution représentant le signal. Le
rapport entre o2 et S-P est tel que :

o2  (GVNe/a)?  Ge
S—P  GNe/a o (3-1)

o G est le gain en sortie, N le nombre de photoélectrons arrachés & la photocathode, e la charge
électrique élémentaire, et o une constante de calibration égale & 0.25 x 10712 C /canal.

En considérant plusieurs intensités lumineuses, on trace o2 en fonction de S — P et on peut ajuster

une droite sur les points expérimentaux (fig. 3.3a). La pente de cette droite permet la connaissance
du gain, valable pour un pixel et une haute tension donnés. Cette opération est itérée pour différentes
hautes tensions et les 4 pixels du photomultiplicateur : le gain est tracé en fonction de la haute tension,
et ce pour un photomultiplicateur donné. On peut alors ajuster une courbe (fig. 3.3b) telle que :

G:A(n21>ﬂ (32)

ou A est une constante, n le nombre de dynodes, 8 un coefficient fonction du matériau et de la structure
géomeétrique de la dynode, de l'ordre de 6-10 [1].

8

G P1 1.088 g P1 0.1010E-20
2 P2 0.9611E-01 © P2 9.420
° 6
2 . 107
S L
8
&~ 80 -~
S)

60

.

0 -

0 10°-

o1y . T N .

0 200 400 600 800 1000 600 700
S-P[coupsd'ADC] Hautetension [Volts]

F1G. 3.3: A gauche, 0% en fonction de S-P avec ajustement d’une fonction y = P2 x z + P1, pour le
pizel 1 du PM MAQ0064 et pour une tension de 600 V : la pente est proportionnelle au gain, ce dernier
étant ici de 1,5.105. A droite, gain en fonction de la haute tension avec ajustement d’une fonction
y = P1 x zP? pour uniquement le pizel 1 du PM MAQ06} : l’ajustement permet de connaitre par
exemple la haute tension associée a un gain de 2.10° choisi pour le faisceau-test.
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Opérant lors du faisceau-test & un gain de 2.10%, on déduit la haute tension & appliquer au PM.

15 minutes suffisent pour calibrer un PM. J’ai ainsi calibré une cinquantaine de PMs, et sélectionné
les meilleurs PMs pour le faisceau-test. La figure 3.4 montre la distribution du gain pour les pixels
des PMs sélectionnés. La moyenne est de 2.10° et ’écart-type relatif de ’ordre de 10%.

%) -
Q 25 | Entries 243
2 " ¥/ndf 1864 [ 21
g r Constant 19.07+ 1.826
o] r 1.956+ 0.1551E-01
) o lgma 0.2067+ 0.1377E-01
o 19
Qo 20 -
e |
o
< L
15
10
5
L %
o
R
r RIS
SRS
o L . Eihessss K] ]
0 1 2 3 4

gain (xl(?)

Fi1G. 3.4: Distribution des gains des pizels en faisceau-test : la valeur moyenne des gains se distribue
autour de 2.10%, I’écart-type relatif est de 10%.

3.2.3 Chaine d’électronique

Le déclenchement des événements s’effectue au moyen d’une coincidence temporelle de scintillateurs
installés le long de la ligne du faisceau. En outre, deux détecteurs Cerenkov étaient en fonctionnement :
d’une part, un CEDAR (Cerenkov Differential counter with Achromatic Ring focus) utilisé avec les
faisceaux de protons pour rejeter la contamination en pions, kaons et positrons, et d’autre part, un
compteur Cerenkov & seuil utilisé pour identifier les électrons d’énergie typiquement inférieure & 15

GeV.

L’électronique de lecture est la suivante (fig. 3.5) :

63 cartes EFE sont associées aux 63 PMs,

— les cartes pseudo-bus assurent la communication des données entre cartes EFE et BDR (Board Data
Reduction), et alimentent en basse tension les EFE; une carte pseudo-bus est associée & un colonne
de 4 ou 5 PMs,

2 cartes BDR, utilisées pour la réduction des données, générent les signaux de controle et fournit les
signaux basse tension ; elles permettent aussi la communication avec les cartes VME (Versa Module
Eurocard),

— 2 cartes mémoires VME.
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Data acquisition

________________ — —
I P | Control data
: g | signals
SC
ASIC | |7 .
4 anodes with I |4
2 gaims Ly ADC N
1 dynode 1" -
Bases < : » B _
(2) EFE | Y
| S
63 PM ’s on Calorimeter e 2 board
| 1 board oaras
————————————————— “ for 5 PM ’s

Dynamic range of FE electronics: 60 000

FiG. 3.5: Electronique de lecture utilisée pour le faisceau-test 2002. Dans la version finale de [’électro-
nique, les pseudo-bus sont remplacés par les cartes FIBs et les cartes BDRs sont appelées cartes EDRs.
La grande force de électronique est de travailler sur une large gamme dynamique, du MIP o 80 GeV
par pizel.

3.3 Observation des Particules au Minimum d’Ionisation

3.3.1 Piédestaux

Les mesures de piédestaux ont été faites au préalable en laboratoire pour vérifier que 1’électronique
fonctionnait. La table 3.1 indique, pour un run piédestal pris en faisceau-test, la liste des PMs dont les
piédestaux sont nuls ou trop hauts. Sur cette table sont indiqués les pixels dont les piédestaux avaient
déja été mesurés a une valeur nulle en laboratoire. Avec les runs piédestaux, certains pixels morts
sont repérables et les bruits associés aux piédestaux vérifiés. Ceux-ci doivent étre faibles (environ 1
demi-canal d’ADC) pour observer le MIP compris entre 6 et 10 canaux d’ADC.

PM (|1LG 1HG|2LG 2HG |3LG 3HG | 4LG 4 HG Dynode

1070 00

3070 2415.0£0.9

6020 010

8040 0+0 176.14+6.1

9030 || 4050 4050 | 4050 4050 | 4050 4050 | 4050 4050 4050
+0 +0 +0 +0 +0 +0 +0 +0 +0

9060 0+0

9070 0+0

TAB. 3.1: List of PMT’s with pedestal values Liste des PMs avec les valeurs des piédestauz, nuls ou
trées hauts. Les numéros des PMs en italique désignent ceur pour lesquels les piédestaur avaient été
mesurés en laboratoire a une valeur nulle.

Les figures 3.6 représentent les valeurs moyennes et bruits des piédestaux pour respectivement les
signaux d’anodes bas gain, anodes haut gain et dynodes.
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F1aG. 3.6: Distributions des valeurs moyennes des piédestauz (@ gauche) et des bruits associés (a droite)
pour les voies bas gain/haut gain/dynodes (de haut en bas), pendant le run piédestal 552.
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3.3.2 Canaux morts

La table 3.2 dresse une liste des canaux morts ol d signifie un canal mort et n un canal bruyant.
La voie haut gain du pixel 3 du PM 2010 est signalée par g pour probléme de gain : le rapport
entre les voies haut gain et bas gain est égal & 1, alors que 'on s’attend & un rapport de plus de 30.

PM |1LG 1HG |2LG 2HG|3LG 3HG|4LG 4HG | Dynode
1070 d

2010 g

3010 d
3070 n
5030 d

6020 d d d d d d d d d
8040 d n

9030 d d d d d d d d d
9060 d

9070 d

5010 d d d d d d d d d

TAB. 3.2: Liste des PMs défectueuz. Les PMs indiqués en gras sont ceuzr dont les valeurs moyennes de
piédestauz étaient nulles, trop hauts, ou encore dont les écarts-type associés étaient trop importants.

Au total, 4% des canaux sont indisponibles. Le PM 5010 est & part, puisque bien que non mort, nous
ne disposions pas d’un run de MIPs permettant d’estimer les constantes de calibration associées aux
pixels de ce PM : il n’a donc pas été calibré. En outre, si un pixel d’un PM est mort, I’énergie déposée
dans ce dernier peut étre estimée en soustrayant ’énergie déposée dans la dynode & la somme des
énergies associées aux trois pixels en état de marche. Cette démarche a été effectuée sur les pixels
des PMs 5030 et 8040, car si le point d’impact du faisceau est situé au milieu de la partie active du
calorimétre, les énergies dans ces pixels ne sont pas négligeables par rapport a I'énergie de la gerbe.

3.3.3 Egalisation des photomultiplicateurs avec les MIPs

Les pixels du calorimétre sont égalisés afin de rendre la réponse du calorimétre homogéne. En supposant
le pancake homogéne, les MIPs déposent la méme quantité d’énergie dans chaque pixel. Comme leur
signal est situé au-dela du piédestal, ils peuvent étre utilisés pour 'égalisation. Les runs disponibles
sont :

— des runs de protons? localisés & 0<z<126 mm, y=324 mm (milieu du calorimétre), et

— des runs d’antiprotons localisés & =324 mm, 0<y<126 mm (fig. 3.7).

Si I'on considére les pixels situés le long de I'axe z (y), 'utilisation de runs situés a y=324 mm (=324
mm) permet ’égalisation de tous ces pixels. Aucune information sur les paramétres d’atténuation n’est
nécessaire : que le pixel soit situé sur une face ou celle opposée, la lumiére parcourt le long de I'axe y
(z) une méme distance de 324 mm et subit une méme atténuation.

On considére, pour chaque pixel, la distribution d’énergie mesurée sur la voie haut gain. Pour une
colonne donnée, on requiére que le signal du pixel d’entrée soit supérieur & la somme du piédestal et du
bruit de ce premier ; la méme requéte est aussi demandée pour le pixel de sortie. Aprés cette sélection

?Des runs de muons sont utilisés au bord du calorimétre.
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PMT’s
111

ok e o ok ofe o o
[
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X

FiG. 3.7: Carte des runs utilisés pour ’égalisation des pizels. Les pizels situés le long de l'axe z (y)
sont égalisés a laide des runs situés & y=324 mm (x=324 mm).

PRI W S [N SN TR WA S [N SO TN T SN AT SN SN T NN TN W S I I NN N Y
1130 140 150 160 170 180 190

ADC channels

FiG. 3.8: Pour un pizel, distribution des MIPs. Cette derniére est ajustée selon une courbe de Landau.
Le piédestal n’a pas été enlevé.
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des événements, la distribution en énergie de chaque pixel de la colonne est ajustée avec une courbe
de Landau (fig. 3.8 et 3.9). La valeur Mip peak correspond au maximum de cette derniére courbe
moins le piédestal® . En itérant cette opération sur chaque colonne, les constantes d’intercalibration
des pixels sont calculées. Pour un pixel, cette constante est égale & :

Mip peak
— — 3.3
Mip peaky (33)

ou Mip_ peaky est la valeur centrale de ’ajustement gaussien sur la distribution des Mip peak (fig.
3.10).

Le MIP moyen, que l'on sait étre & environ 8 photoélectrons [2], se trouve & 6.35 canaux d’ADC
au-dessus du piédestal.

La détection des MIPs en faisceau-test valide ’électronique et le systéme de collection de lumiére.

3.4 Observation des signaux de dynodes

Un des buts du faisceau-test était de tester, en vue de leur utilisation dans le déclenchement-v, les
dynodes. L’objectif était de connaitre la correspondance entre le signal de dynode et ’énergie déposée,
c’est-a-dire effectuer une calibration du signal de dynode.

On mesure qu'une énergie d’1 GeV correspond a un signal d’environ 25 mV (figure 3.11). Or l'on
souhaite que ce dernier signal corresponde & 100 MeV, cette derniére valeur étant le seuil des dynodes.
Cela est possible avec une amplification d’un facteur 10. En outre, la dispersion des réponses de
dynodes est correcte (~ 20%) en vue d’utiliser un seuil commun (fig. 3.12). La figure 3.13 présente
une distribution du signal a 10 GeV en sortie des dynodes, pour lequel celles-ci ont été égalisées et
I’atténuation de la lumiére dans les fibres corrigée.

3.5 Calibration avec les électrons

3.5.1 Des données brutes 4 une reconstruction compléte

L’algorithme utilisé pour aboutir & une reconstruction compléte & partir de données brutes des signaux
d’anodes est le suivant :

— soustraire les piédestaux,

— appliquer les coefficients d’intercalibration et les corrections de longueur d’atténuation,

— sélectionner les pixels actifs, celles ou 1’énergie déposée est supérieure & 5 MeV,

— sommer les signaux pour ces derniers pixels.

Deux corrections sont d’abord nécessaires sur le signal d’anode : égalisation des pixels avec les MIPs
et parameétres de longueurs d’atténuation. Ensuite dans le but d’étudier les résolutions énergétiques
et angulaires, les électrons sont les seuls événements sélectionnés. Pour reconstruire 1’énergie totale
déposée par ces derniers, une correction de fuite longitudinale est finalement appliquée.

3Un paramétre non considéré dans cette étude est la largeur de la courbe de Landau. Cette derniére est intéressante
car elle permet alors pour chaque anode d’indiquer la présence d’un bruit électronique ou encore un élargissement de la
collection de lumiére.
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F1G. 3.9: Distribution des signaux de MIPs pour une colonne de pizels - 1050(6) a 9050(2) - (lecture
de haut en bas et de gauche a droite), les piédestauzr sont enlevés. Pour chaque distribution, la valeur
du piédestal est indiqué et la valeur du MIP calculé.
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FiG. 3.10: Distribution des pics de Mips : ceuxr mis a 0 sont associés avec des pixels morts.
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F1G. 3.11: Distribution du signal de sortie de la dynode (sans aucune correction) a 10 GeV. Cette
énergie correspond & environ 250 mV.
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F1a. 3.12: Dispersion des réponses de dynodes. Elle est de l'ordre de 15%.
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F1G. 3.13: Distribution du signal de sortie de la dynode (avec corrections) a 10 GeV. La résolution est
de Uordre de 5.5 %.
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3.5.2 Sélection des électrons

Tous les runs électrons sont étudiés avec le méme impact du faisceau, c’est-a-dire le milieu de la partie
active (126 x 126 mm?). La table 3.3 dresse une liste des runs utilisés pour 1’analyse.

E [GeV] | run piédestal | runs physique
3 805 804
6 794 789, 790, 791, 792, 793
10 754 747, 748
15 759 762, 763
20 989 994
30 976 980, 981, 982, 983
35 1105 1108, 1109, 1110, 1111, 1112, 1113
50 976 975, 979
1028 1026, 1027
1241 1238, 1239, 1240
80 971 967, 968
120 811 812, 813, 814, 815
150 942 047, 948, 949
180 1115 1121, 1122, 1123, 1124, 1125, 1126, 1127, 1128

TAB. 3.3: Liste des runs utilisés pour l’analyse.

Si on trace la distribution de 1’énergie sans aucune correction de fuite longitudinale, celle-ci est centrée
sur une certaine plage avec de longues queues & gauche et a droite (fig. 3.14). Des sélections sont ap-
pliquées pour accroitre la pureté en électron dans les données, puisqu’une haute pureté en électrons est
nécessaire pour déterminer les résolutions énergétique et angulaire d’un calorimeétre électromagnétique.

Comme on désire étudier les électrons, les événements correspondant & ces queues sont enlevées en
choisissant des limites inférieures et supérieures sur le nombre de coups (un coup est compté quand
I’énergie déposée dans un pixel est supérieure & un seuil de 5 MeV) et 1’énergie moyenne déposée par
coup. La table 3.4 montre les coupures utilisées pour chaque énergie.

E |GeV] | nombre de coups | énergie par coup | taux d’événements sélectionnés | (Cerenkov)
3 40-80 0.03-0.07 922 / 1021 =894 % 88.9 %
6 65-110 0.05-0.09 33838 /45000 =71% 75.9 %
10 80-130 0.07-0.12 15971 /20000 =80.3 % 50.5 %
15 95-150 0.09-0.15 9900 /20000 =493 % 478 %
20 100-150 0.12-0.18 6996 /10000 =702 % 84.0 %
30 100-180 0.15-0.25 6159 /19357 =318% 55.9 %
35 100-200 0.18-0.25 4277 /33000 =129% 41.5 %
50 140-200 0.23-0.33 43343 /46000 =944 % 184 %
80 150-210 0.33-0.45 9481 /11000 =85.7% 8.4 %
120 160-220 0.48-0.63 16462 /40000 =409 % 3.4 %
150 165-225 0.55-0.75 8747 /21000 =415 % 4.7 %
180 180-230 0.65-0.85 7743 /71000 =10.8% 23 %

TAB. 3.4: Coupures, sur le nombre de coups et l’énergie par coup, utilisées pour la sélection en électrons.
Le tauzr d’événements sélectionnés est comparé o celui trouvé avec lutilisation du compteur Cerenkov.
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On note :

— une statistique moins bonne & 30-35 GeV qui correspond & la zone de transition entre 'utilisation
d’un faisceau tertiaire & basse énergie et celle d’un faisceau secondaire & haute énergie,

— une contamination par les MIPs de plus en plus grande a trés haute énergie,

— et une trés bonne pureté a 50 GeV.

A basse énergie, le compteur Cerenkov a seuil améliore la réjection des MIPs par rapport aux électrons;
pour des énergies plus hautes que 20 GeV, les MIPs et les électrons sont tous deux sélectionnés dans
des proportions de plus en plus faibles.

3.5.3 Parameétres de longueur d’atténuation

A cause de la perte de lumiére dans les fibres, une correction d’atténuation doit étre utilisée [3]. La
perte d’atténuation sur un longueur z entre le point d’impact et le pixel lu est notée sous la fonction
f(x) et décrite dans I’équation ci-dessous. Une représentation graphique de cette fonction est sur la
figure 3.15.

z x

f(z)=02xe 200 mm +0.8xe 2500 mm (3.4)

La présence de deux termes dans ’atténuation de la lumiére dans les fibres en fonction de la distance
est justifiée par I'argumentation suivante. Au début du parcours, la lumiére se propage sous tous les
angles?. La disparition des composantes liées aux angles d’incidence faibles et donc éloignées de I’angle
limite correspondant & la réflexion totale provoque une premiére atténuation rapide. Par la suite, seules
survivent les composantes liées & 1’angle ’angle limite : la seconde atténuation est alors beaucoup plus
lente.

Pour chaque événement, la connaissance des positions des 18 plans permet la correction d’atténuation
des énergies déposées dans chaque pixel. En effet, si I’'on s’intéresse aux pixels d'un plan dont la lecture
s’effectue selon l'axe z (y), la correction d’atténuation nécessite la connaissance de la distance y ()
entre ce plan et la position donnée par le plan qui lui est immédiatement perpendiculaire. Un algorithme
itératif est utilisé pour estimer & un mm prés les positions des plans. Pour cela, & partir de la position
initiale donnée par la table X-Y, les énergies des pixels sont corrigées de la perte d’atténuation et avec
ces énergies, une position pour chaque plan est calculée. Avec ces positions, les énergies des pixels sont
de nouveau corrigées et de nouvelles positions calculées. On itére cette derniére opération jusqu’a ce
que les nouvelles positions différent de moins de 1 mm de celles calculées précédemment.

3.5.4 Variation de gain

Avant le test-faisceau, chaque voie électronique a été testée et les rapports entre voies haut et bas
gain ont été constants et égaux & environ 35. Or lors du test-faisceau, on a noté que les cartes EFE
alimentées toutes ensemble présentaient un comportement étrange.

On distingue sur la figure 3.16 trois régions :

— dans la premiére région (signal haut gain inférieur & 1700 canaux d’ADC), le haut gain est une
fonction linéaire du bas gain avec une pente de ~ 35 comme attendu,

— puis dans la seconde région, le haut gain est fonction linéaire du bas gain avec une pente de ~ 70,

— enfin, dans la troisiéme région, le haut gain est saturé, il reste & la méme valeur quelque soit celle
du bas gain.

40n rappelle que seuls 2 % des photons sont dirigés dans la bonne direction.
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F1G. 3.14: Energie mesurée pour un faisceau d’électrons de 50 GeV : la région hachurée correspond auz
événements passant les coupures sur le nombre de hits et [’énergie moyenne déposée par hit.
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Fia. 3.15: Perte de lumiére en fonction de la distance au bord du calorimétre.
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F1a. 3.16: Rapport haut gain/bas gain en canaux d’ADC, pour un faisceau d’électrons a 180 GeV.

De retour en laboratoire, cet effet a pu étre reproduit en limitant le courant d’alimentation sur le -2V.
Cette limitation de courant, via I’augmentation d’une capacité parasite, induit une oscillation sur le
premier étage de ’électronique associée au canal haut gain, et le gain augmente alors plus rapidement
que prévu. L'effet est négligeable sur les petits signaux (< 10 GeV), tandis que pour les grands signaux
(>20 GeV), Pamplitude de sortie est surestimée. Cet effet est désormais corrigé pour la production
finale.

Dans cette analyse, la lecture sur le haut gain est utilisée seulement dans la premiére région (gain—=35)
et la lecture sur le bas gain (gain=1) dans les seconde et troisiéme régions.

3.5.5 Correction de fuite longitudinale

Le développement longitudinal d’'une gerbe électromagnétique est fonction de son énergie. Si cette

derniére est grande, alors la gerbe associée n’est plus entiérement contenue dans le calorimétre et la

mesure en énergie est sous-estimée. Pour corriger cet effet, deux techniques peuvent étre utilisées :

— une correction oti, pour chaque événement, le profil longitudinal est complété grace & ’ajustement
sur ce dernier du profil théorique d’une gerbe électromagnétique,

— une correction, dite de la derniére couche, ol pour chaque événement, 1’énergie totale de la gerbe est
déduite des énergies mesurées dans le dernier plan et dans le calorimétre [4].

La seconde correction a finalement été employée : & une énergie de faisceau Ejpeqn donnée, le rapport
Ereas/ Epeam €st tracé en fonction du rapport E1g/Fmeas, 00l Fimeqs est 'énergie mesurée au sein des
18 plans, et E1g ’énergie déposée dans le dernier pan.

A partir de ce tracé, une droite de pente a(Fpmeqs) €t d’ordonnée a 'origine ¢(Emeqs) €st ajustée de

sorte que :

E E
meas _ c—a 18 (35)
Ebeam Emeas
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Deux exemples sont donnés & des énergies de 20 et 180 GeV (fig. 3.17).

Pour une énergie de faisceau donnée, ’énergie totale E,.. de la gerbe est telle que :

FE,
Erec = 7megs;8 (36)
c B aEmeas

Une premiére approximation est liée & la dépendance en a avec 1’énergie. Ainsi une valeur a,,eqn €st
utilisée pour la correction de fuite longitudinale, quelque soit 1’énergie du faisceau. Dans le but d’estimer
cette valeur, le produit de a(FE) par E est tracé en fonction de F (fig. 3.18). Une droite est ajustée de 6
4 180 GeV, sa pente est notée ameqn- De méme, ¢ dépend de ’énergie, et une valeur moyenne c¢p,eqn st
donc estimée (fig. 3.19). Une autre incertitude concerne les événements dont 1’énergie déposée dans le
dernier plan est faible. De tels événements sont situés par exemple pour Epeqs/Fpeam €n fonction de
E13/Epeas & 20 GeV sur une ligne paralléle a l'axe des abscisses et non sur la droite de pente a(E).
Afin de prendre en compte la particularité de ces événements, deux expressions sont utilisées pour la
mesure de I’énergie, celles-ci sont écrites ci-dessous.

E
e E ,EIS/Emeus > 07%
c —a X =18
Erec — mean Emean Emeas (37)
e ,EIB/Emeas < 07%

Cmean — Qmean X 0.7%

Notons que si la constante absolue de calibration permettant la conversion des canaux d’ADC en GeV
est correcte, alors les événements déposant trés peu d’énergie dans la derniére couche sont alignés sur
la droite de pente nulle et d’ordonnée E,,eq5/Epeamn = 1. Dans la table 3.5 sont notées pour chaque
énergie de faisceau, la plage utilisée pour l'ajustement de la droite, la pente a(E), I'ordonnée a 1’origine
c(E), et le x? réduit.

E plage [%] a(E) c(E) X% /ndf
pour E18/Emeas

6 0.7-2.6 267 +£ 0.11]0.991 =+ 0.001 | 21.55/18 = 1.20
10 0.7-2.6 3.32 £ 0.11]1.015 + 0.001 | 23.00/18 = 1.28
15 0.7-2.5 312 + 0.14]0.98 =+ 0.002 | 20.58/17 =1.21
20 0.7-2.6 292 + 0.10]0.992 + 0.001 | 14.78/18 = 0.82
30 0.7-3.2 340 + 0.10 | 1.002 + 0.001 | 46.72/24 = 1.95
35 0.7-2.9 336 + 0.10 0994 =+ 0.002 | 26.04/21 =1.24
50 0.7-3.5 3.82 £ 0.03]1.006 + 0.001|29.71/27 =1.10
80 0.7-4.3 3.82 + 0.04]0.994 + 0.001 |36.37/35 = 1.04
120 0.7-5.0 402 <+ 0.02]0.994 + 0.001 |41.01/41 = 1.00
150 0.7-5.2 3.88 + 0.03]0.964 =+ 0.001 | 40.94/41 =1.00
180 0.7-5.4 3.76 £+ 0.03]0.944 + 0.001 | 41.38/41 = 1.01

TAB. 3.5: Méthode de la derniére couche : détermination de a(E) et c¢(E).
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F1G. 3.17: Eneas/ Ebeam €n fonction de E1g/Epeqs pour un faisceau d’électrons a 20 GeV (haut) et 180
GeV (bas).
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F1G. 3.18: a(Epeam)-Ebeam €n fonction de Epeqn, - F1G. 3.19: ¢ en fonction de Epegm.

Une fois connue a et c D’expression numeérique de ’énergie corrigée est la suivante :
mean mean s

Emeas

(1.00 £ 0.01) — (3.97 £ 0.02) x &

meas

Erec = (3 8)
Ereas

(1.00 £ 0.01) — (3.97 + 0.02) x 0.7%

, E18/Emeas > 0.7"%

aEIS/Emeas < 0.7%

3.6 Mesure des performances

Avec une plage d’énergie comprise entre 3 et 180 GeV, la linéarité est vérifiée et les résolutions en
énergie et angulaire ainsi que la longueur de radiation sont mesurées.

3.6.1 Linéarité en énergie

Les runs d’électrons sont utilisés pour déterminer la constante absolue de calibration du calorimétre.
Apres D’égalisation des pixels et les corrections compensant la perte de lumiére dans les fibres, la
correction de fuite longitudinale est appliquée (fig. 3.20). La linéarité est correcte jusqu’a 120 GeV;
des déviations sont observées de l'ordre de 4% a 150 GeV et 6% a 180 GeV (fig. 3.21). Ces déviations
sont expliquées dans la sous-section suivante. La constante de calibration correspond & 32 canaux
d’ADC bas gain par GeV, soit 35 x 32 = 1120 canaux d’ADC haut gain par GeV. Le Mip moyen & 6.35
canaux d’ADC haut gain correspond ainsi une énergie de 6.35 x 0.893 MeV, soit 5.67 MeV.

La différence entre énergie reconstruite et énergie du faisceau est estimée sans et avec correction de
fuite longitudinale dans la table 3.6.
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Fia. 3.20: Linéarité en énergie.
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FiG. 3.21: Différence d’énergie entre l’énergie mesurée et l’énergie nominale du faisceau.
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E Erec — Epeam (normalisé & Epeam) || Frec — Ebeam (normalisé & Epegrm)
(GeV) | [GeV] [%] || [GeV] [%]

sans correction avec correction

de fuite longitudinale de fuite longitudinale

3 —0.2+0.2 (=5.7+£6.2) | —0.1+0.2 (—2.3+6.4)
6 —0.24+0.3 (-2.5+£5.1) || +0.1+0.3 (+1.2£5.1
10 -0.2+04 (-1.5+44) || +0.3+04 (+2.7+4.3
15 —0.7+£0.7 (-4.5+4.3) || -0.1+0.6 (-0.3+4.2
20 —-0.9+0.7 (-4.3+£3.7) | +0.2+0.7 (+0.8 £3.5
30 | -14+1.1 (-4.5+3.6) | +0.4+1.0 (+1.3 £3.2
35 -1.9+1.2 (=5.5+£3.6) | +0.2+1.1 (+0.6 £ 3.1
50 -32+1.9 (-6.4+3.8) || +0.4+1.5 (+0.8 £3.0
80 —6.6 2.5 (-8.3+3.1) || -0.2+2.2 (-0.3+28
120 | —11.3+3.3 (-94+2.8) | —0.9+2.6 (-0.8+2.2
150 —20.2+£5.2 (—13.5+3.5) || —5.6 £3.9 (—-3.7£2.6
180 | —28.5+6.7 (—15.8+3.7) || —9.9+4.9 (=5.5+£27

TAB. 3.6: Différence d’énergie entre l’énergie mesurée et l’énergie nominale du faisceau.

3.6.2 Résolution en énergie

Premiére itération

La résolution en énergie du calorimetre pour les énergies du faisceau est estimée dans la table 3.7.

E [GeV] | plage [GeV] entrées | o [GeV] Ecorrected |GeV] | o/E [%)]

3 2.-4. 904 0.193 £ 0.006 2.931 £ 0.007 | 6.57 £ 0.20
6 4.5-7.5 33561 0.308 + 0.001 6.072 &+ 0.001 | 5.08 &+ 0.20
10 8.5-12.5 15854 0.426 £+ 0.003 10.271 £0.002 | 4.15 £0.15
15 12.-18. 9814 0.634 +0.005 14.962 + 0.005 | 4.24 +0.15
20 17.-23. 6960 0.699 £0.006  20.150 £ 0.009 | 3.47 £0.15
30 26.-34. 6079 0.96 +0.01 30.398 £ 0.009 | 3.15 £0.15
35 31.-39. 4194 1.08 +0.01 35.20 +0.02 | 3.08 +£0.15
50 42.-58. 43017 | 1.512 £0.006  50.420 + 0.005 | 3.00 = 0.10
80 72.-88. 9416 2.21 +£0.02 79.76 £ 0.02 | 2.78 £0.10
120 110.-130. 16329 2.60 £ 0.02 119.06 £0.01 | 2.19 +0.10
150 130.-160. 8707 3.87 £0.03 144.42 £0.04 | 2.67 = 0.10
180 150.-190. 7705 4.89 + 0.05 170.08 £0.04 | 2.87 £ 0.10

TAB. 3.7: Résolution en énergie avec des constantes d’intercalibration basées sur des MIPs.

La résolution en énergie en fonction de ’énergie du faisceau (fig. 3.22) est la suivante :

en utilisant
o(E) |les MIPs

E

10.89 + 0.2
_ (1089 0.28)% (2.48 + 0.05)%

E(GeV)



3.6. MESURE DES PERFORMANCES 87

8 /ndf 4322 [ 10
P1 10.89 + 0.2787
P2 2481+  05105E-01

O/E [%]

w & o1 o
LA ELELELEL ILAUL L ILEULLE LU IS

N

0 L R T e L L R T e 2 L
10 10
Epeam [CGEV]

F1G. 3.22: Résolution en énergie avec des constantes d’intercalibration basées sur les MIPs.

Les figures 3.23 et 3.24 montrent les distributions en énergie, de 3 & 180 GeV, avec et sans correction
de fuite longitudinale.

Sélection en position

Nous avons cherché & comprendre pourquoi les résolutions en énergie a 15 et 120 GeV étaient décalés
par rapport aux résolutions attendues, et avons réussi & comprendre ce décalage pour le point a 120
GeV. Nous nous sommes attachés a regarder de maniére systématique les points d’impact du faisceau
sur le calorimétre.

Aucune chambre & fil n’était & notre disposition pour déterminer I'impact exact du faisceau sur le
calorimétre. Or celui-ci n’est pas unique, comme le montre la figure 3.25 pour des électrons d'une
énergie de 50 et 120 GeV. A une énergie de 120 GeV, ou le faisceau est le plus fin possible, la zone
d’impact est de 1’ordre de deux pixels suivant z et 1 pixel suivant y (18 x 9 mm?).

Or si certaines pixels sont mieux égalisés que d’autres, alors considérer un point d’impact, tel que
I’énergie de la gerbe soit déposée dans ces derniers pixels, permet d’obtenir une meilleure résolution en
énergie. Nous avons donc étudié les événements correspondant & une sélection sur le point d’impact.
La coupure associée est utilisée pour la résolution en énergie, mais par pour la résolution angulaire.
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Fi1G. 3.23: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 3, 6, 10, 15, 20 et 30 GeV. Les
zones hachurées correspondent o une distribution d’énergie avec une correction de fuite longitudinale,
celles non hachurées o une distribution d’énergie sans correction de fuite longitudinale. Les constantes
de calibration sont basées sur les MIPs.
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F1G. 3.24: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 35,
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50, 80, 120, 150 et 180 GeV. Les

zones hachurées correspondent o une distribution d’énergie avec une correction de fuite longitudinale,
celles non hachurées a une distribution d’énergie sans correction de fuite longitudinale. Les constantes
de calibration sont basées sur les MIPs.
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De plus, si on étudie attentivement 1’énergie déposée dans un plan en fonction de la position dans ce
méme plan, on note un comportement en forme de arche (fig. 3.26), ou chaque arche est associée avec
un pixel : les effets de bord sont identifiés. De plus, chaque arche n’a pas la méme amplitude d’un pixel
a lautre : ainsi la procédure d’intercalibration pourrait étre affinée en ayant la méme amplitude pour
chaque arche. L’énergie déposée aux bords d’un pixel différe d’environ 10% par rapport a celle déposée
au milieu de ce méme pixel.

Résolution en énergie avec la sélection en position

Deux sélections en position sont utilisées, I'une correspondante & une sélection fine et 'autre a une
sélection trés fine. Dans la table 3.8, X et Y correspondent aux points d’impact en unités de pixel
(c.u., cell unit) et varient dans la plage [0,14] (par exemple, X=0.5 correspond au milieu du premier
pixel). Pour chaque sélection, le rapport du nombre d’événements sélectionnés sur le nombre initial
d’événements est indiqué.

E X Y statistique X Y statistique
[GeV] | [cu] [cul] [c.u.] [c.u.]
3 6-7 - 342/922 =371% | 6.2-7.0 308/922 =334 %

6 7-8 89 | 5859/33838 =173 % || 7.2-7.9 8.3-8.8 | 2835/33838 =84 %
10 7-8 89 | 3292/15971 =120.6% || 7.2-7.9 8.2-8.8 | 2129/15971 =133 %
15 6-7 6-7 2314/9900 =145 % || 6.2-6.9 6.2-6.8 | 1566/9900 = 158 %

20 6-7 8-9 1401/6996 = 20.0 % || 6.3-6.9 8.2-8.9 | 1006/6996 = 14.4 %
30 6-7 8-9 1920/6159 =312 % || 6.3-6.8 8.3-8.8 | 1163/6159 =189 %
35 6-7 8-9 1300/4277 =304 % || 6.3-6.8 8.4-8.8 707/4277 =16.5%
50 7-8 8-9 | 13388/43343 =30.9 % || 7.3-7.8 8.3-8.8 | 8247/43343 =19.0%
80 7-8 8-9 2515/9481 =26.5% || 7.3-7.8 8.3-8.8 | 1623/9481 =171%

120 6-7 89 | 12035/16462 = T73.1 % || 6.4-6.9 8.3-8.8 | 10527/16462 =63.9 %
150 6-7 8-9 5060/8747 =578 % || 6.3-6.9 8.4-8.9 | 4001/8747 =45.7%
180 6-7 8-9 3648/7743 =471 % | 6.3-6.9 8.4-8.8 | 2538/7743 =328%

TAB. 3.8: Sélection en position. Aucune sélection en Y n’a été utilisée pour le run correspondant & une
énergie de faisceau de 8 GeV. La colonne "statistique” indique le taur d’événements sélectionnés.

La sélection en position renseigne sur la largeur du faisceau. Par exemple, un nombre élevé d’événements
sauvés a 120 GeV signifie que le faisceau était trés fin & cette énergie. Dans la table 3.9 sont notées les
valeurs des parameétres de ’ajustement gaussien sur la distribution de ’énergie corrigée en utilisant la
premiére sélection en position, c’est-a-dire celle fine. Dans le but d’estimer correctement la distribution
en énergie, une coupure en énergie est utilisée : les valeurs de cette derniére coupure sont reportées
pour chaque énergie dans la colonne "plage".

En utilisant les constantes de calibration obtenues avec les MIPs et une sélection en position, la
résolution en énergie du calorimeétre en fonction de I’énergie du faisceau (fig. 3.27) est :

en utilisant

les MIP
o(F) tes ML _ O98L02D% - 911 +0.05)% (3.10)

E | sélection E(GeV)
en position
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F1a. 3.25: Point d’impact reconstruit selon X et Y pour un faisceau d’électrons de 50 GeV (a gauche)

et un faisceau d’électrons de 120 GeV (a droite).
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Fi1G. 3.26: Energie dans le cinquiéme plan en fonction de la position dans ce méme plan, pour un
faisceau d’électrons de 50 GeV. L’énergie déposée aux bords d’un pizel differe de 10% par rapport a

celle déposée au milieu de ce méme pizel.
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E X Y | plage entrées | o Ecorrected | 0/ E
[GeV] | [cu] [cul] | [GeV] [GeV] [GeV] | [%]
3 6-7 - 2.-4. 336 0.17+0.01 2.91 £0.01 | 5.81 £0.20
6 7-8 8-9 | 4.5-75 5829 0.291 £0.003 6.126 £ 0.004 | 4.75 +0.20
10 7-8 89 | 8.5-12.5 3274 0.391 £ 0.005 10.35 £0.007 | 3.78 £0.15
15 6-7 6-7 | 12.-18. 2304 0.551 £0.009 14.78 £0.01 | 3.73 £0.15
20 6-7 8-9 | 17.-23. 1395 0.58 £0.01 19.97 £0.02 | 2.91 +£0.15
30 6-7 8-9 | 26.-34. 1913 0.84 +0.02 30.28 +£0.01 | 2.77 £0.15
35 6-7 89 | 31.-39. 1296 0.97 £ 0.02 35.16 £ 0.03 | 2.75 £ 0.15
50 7-8 8-9 | 42.-58. 13294 | 1.359 £0.009  50.26 £ 0.01 | 2.70 £ 0.10
80 7-8 8-9 | 72.-88. 2493 1.96 £0.03 79.43 £ 0.03 | 2.46 + 0.10
120 6-7 89 | 110.-130. 11973 | 2.46 £ 0.02 119.51 £0.01 | 2.06 £0.10
150 6-7 8-9 | 130.-160. 5037 3.23 £ 0.04 144.24 + 0.03 | 2.24 £0.10
180 6-7 8-9 | 150.-190. 3635 3.78 £ 0.05 170.03 £0.05 | 2.23 £0.10

TAB. 3.9: Résolution en énergie avec une sélection en position. Les positions sont indiquées en unité

de cellule (c.u., cell unit).

olE [%]
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F1G. 3.27: Résolution en énergie avec une sélec-

tion en position.
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Fi1G. 3.28: Résolution en énergie avec une sélec-
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tion en position la plus fine possible.
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On note sur la figure 3.27 que, par contre, la résolution en énergie a 15 GeV n’est cependant toujours
pas en accord avec ’ajustement basé sur les résolutions en énergie sur toutes les énergies du faisceau.
Si ’on s’intéresse a la largeur du faisceau, celui-ci est de taille équivalent selon z et y & celui montré
sur la figure 3.25 pour le faisceau de 50 GeV. Une différence, par rapport aux faisceaux d’énergie
différente, est la position des points d’impact : cette derniére, & 15 GeV, est décalée selon y. Sans doute,
la calibration d'une cellule est-elle en cause.

Pour l'ensemble des faisceaux, on peut aussi essayer une sélection en position plus fine (table 3.10)
pour savoir quelle est la meilleure résolution en énergie possible.

E X Y plage entrées | o/E
[GeV] | [cu]  [eu] | [GeV] (%]
3 6.2-7.0 2.-4. 302 5.97 £ 0.20

6 7.2-79 8.3-88 | 4.5-7.5 2819 4.51 +£0.20
10 7.2-79 8.2-8.8 | 8.5-12.5 2120 3.65 £0.15
15 6.2-6.9 6.2-6.8 | 12.-18. 1560 3.56 £0.15
20 6.3-6.9 8.2-8.9 | 17.-23. 1004 2.77£0.15
30 6.3-6.8 8.3-8.8 | 26.-34. 1158 2.43 £0.10
35 6.3-6.8 8.4-8.8 | 31.-39. 706 2.55+£0.10
50 7.3-7.8 8.3-8.8 | 42.-58. 8210 2.51 £0.10
80 7.3-7.8 8.3-8.8 | 72.-88. 1611 2.17+0.10
120 | 6.4-6.9 8.3-8.8 | 110.-130. 10479 | 1.96 +=0.10
150 | 6.3-6.9 8.4-8.9 | 130.-160. 3985 2.09 £0.10
180 | 6.3-6.9 8.4-8.8 | 150.-190. 2529 1.90 £ 0.10

TAB. 3.10: Sélection en position trés fine.

Le résultat, comparable avec le précédent, est (fig. 3.28) :

en utilisant

les MIPs .08 +0.
o(E) — (10.08 & 0.26)% ® (1.85+0.05)% (3.11)

E | fine sélection E(GeV)
en position

Considérer des coupures concernant la position du point d’impact permet une meilleure résolution
en énergie, mais indique que les constantes de calibration obtenues & partir des MIPs ne sont pas
suffisamment égalisées pour mesurer les propriétés du calorimétre. Ceci n’est pas si étonnant puisque
les MIPs déposent une énergie de 'ordre de quelques MeV tandis les électrons étudiés déposent une
énergie de l'ordre du GeV. En outre, le MIP est sensible aux inhomogénéités locales au niveau des
fibres.

On note, par ailleurs, un comportement non-linéaire & haute énergie. Nous avons cherché si ce com-
portement était lié & une saturation des PMs ou cartes EFEs, et ce n’est pas le cas (fig. 3.29).

Nous nous sommes ensuite intéressés a la qualité des derniers plans. En effet, la figure 3.30 montre
I'illumination des fibres scintillantes des superplans 7 et 9. On reléve que certaines fibres ne sont pas
illuminées, et que les plans sont donc de basse qualité. S’il existe une mauvaise calibration pour les
anodes des derniers plans, ’effet de celle-ci est d’autant plus important que 1’on considére des faisceaux
de haute énergie. Ainsi, pour le faisceau d’électrons & 180 GeV, si I’énergie mesurée dans le dernier
plan est, non pas de 4 GeV, mais de 5.9 GeV, alors I’énergie totale vaut, non pas 170.1 GeV, mais 180
GeV. Pour le modéle de vol du calorimétre, les nouveaux plans sont d’une superbe qualité (fig. 3.31).
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5,45,

FiG. 3.29: Linéarité du PM 4040 testé en laboratoire. La déviation a la linéarité est observée o partir
d’un signal de 2 Volts. Sachant qu’un signal de 8 Volts correspond 4096 canauz d’ADC bas gain, la
déviation commence donc a ~ 2730 canaux d’ADC bas gain. Avec une calibration telle que 32 canaux
d’ADC bas gain correspondent & une énergie de 1 GeV, on déduit que cette déviation débute a une
énergie de 85 GeV. En faisceau-test, l’énergie déposée dans un photomultiplicateur ne dépasse pas une

douzaine de GeV.

- -

FiG. 3.31: Photographie d’un superplan pour
Fia. 3.30: Photographie des superplans 7 et 9 le modéle de vol du calorimétre.
pour le modéle d’ingiénierie du calorimetre.
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Les figures 3.32 et 3.33 montrent les distributions en énergie de 3 & 180 GeV, avec correction de
fuite longitudinale, sans et avec sélection en position.

Finalement, la question posée est de savoir corriger I'inhomogénéité des plans. Dans ce qui suit, les
runs d’électrons sont utilisés : la premiére étape consiste & égaliser les réponses des pixels d'un méme
plan et la seconde étape & homogénéiser les plans en se servant du profil théorique d’une gerbe élec-
tromagnétique.

Calibration avec des électrons

L’intercalibration est désormais effectuée avec des runs d’électrons a 50 GeV, indiqués sur la table 3.11.

14 1089
13 1088
12 1087
11 1086
10 1085
9 1084
8 1083
7 1082

6 1059 1060 1061 1063 1064 1065 1066 1067 1068 1070 1071 1072 1073
/1081
5 1080
4 1079
3 1078
2 1077
1 1076

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14

TAB. 3.11: Carte des runs d’électrons a 50 GeV utilisés. On a indiqué ’emplacement des points d’impact
des runs en fonction des numéros de pizel selon les axes x et y. Les numéros en gras précisent les
numéros des principaux pizels touchés pour les runs, de 8 a 180 GeV, utilisés pour ’analyse.

Pour un plan donné, ’énergie déposée - et corrigée uniquement des pertes de lumiére dans les fibres
- dans le pixel est tracée en fonction du numéro (de 1 & 14) du pixel. De tels résultats permettent
de montrer la dispersion des pixels dans chaque plan. Ensuite la constante d’intercalibration pour un
pixel est obtenue, en rapportant 1’énergie moyenne dans le plan considéré & celle déposée dans ce pixel
(fig. 3.34).

Les valeurs amean €t Cmean Sont recalculées :

{ame,m —3.17 +0.02 (31

Cmean = 1.02 £0.01

Si ¢ est légérement différent de l'unité, c’est simplement que la constante de calibration absolue
(ADC/GeV) a légérement changé. L’énergie corrigée a partir de 6 GeV est la suivante :

Emeas
, Big/E > 1%
(1.02 £ 0.01) — (3.17 £ 0.02) x 7 18/ Emeas 6
Bree = (3.13)
Emeas
’Els/Emeas < 1%

(1.02 +0.01) — (3.17 + 0.02) x 1%
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Fi1G. 3.32: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 3, 6, 10, 15, 20 et 30 GeV, avec une
correction de fuite longitudinale et une sélection en position. Les constantes de calibration sont basées
sur les MIPs.
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Fi1G. 3.33: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 35, 50, 80, 120, 150 et 180 GeV,
avec une correction de fuite longitudinale et une sélection en position. Les constantes de calibration

sont basées sur les MIPs.
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F1G. 3.34: Energie déposée dans les plans 5 a 16 en fonction du numéro du pizel. Pour un plan donné,
chaque point est associé 4 un unique run d’électrons de 50 GeV. Les énergies déposées sont corrigées
uniquement des pertes de lumiére dans les fibres. Elles sont ensuite ramenées ¢ une valeur moyenne,
matérialisée par les lignes pleines sur les figures. Le rapport obtenu entre cette valeur moyenne et
l’énergie déposée dans le pizel est le coefficient d’égalisation recherché.
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Ces nouvelles constantes d’intercalibration sont utilisées pour la mesure de la résolution en énergie du
calorimeétre (table 3.12).

E [GeV] | plage [GeV] entrées | o [GeV] Ecorrected |GeV] | o/E [%)]

3 2.-4. 901 0.177 £+ 0.005 2.854 + 0.006 | 6.21 £ 0.20
6 4.5-7.5 33496 0.281 £ 0.001 5.979 £+ 0.001 | 4.69 +0.20
10 8.5-12.5 15809 0.387 £ 0.002 10.163 £+ 0.002 | 3.81 £0.15
15 12.-18. 9800 0.585 + 0.005 15.070 £ 0.004 | 3.88 £0.15
20 17.-23. 6972 0.643 +=0.006  20.015 +0.006 | 3.21 +0.15
30 26.-34. 6079 0.896 £+ 0.009 30.209 + 0.009 | 2.97 £ 0.15
35 31.-39. 4178 1.02 £0.01 35.056 +0.01 | 2.91 £0.15
50 42.-58. 42981 1.401 £ 0.006 50.238 + 0.007 | 2.79 £ 0.10
80 72.-88. 9378 2.02 +0.02 79.62 +0.02 | 2.54 +£0.10
120 110.-130. 16353 2.67 £0.02 120.25 £ 0.01 | 2.22 £0.10
150 130.-160. 8665 3.59 +£0.03 144.69 +£0.02 | 2.48 +£0.10
180 150.-190. 7618 4.31 £0.04 170.13 £0.03 | 2.53 £0.10

TAB. 3.12: Résolution en énergie avec des constantes d’intercalibration basées sur des électrons.

La résolution en énergie est exprimée en fonction de Iénergie suivant (fig 3.35) :

en utilisant

E)|les e” 10.16 + 0.2
o(E) _ (106 £028)% ) 50+ 0.05)% (3.14)
E \pas de sélection E(GeV)

en position

On note sur la figure 3.35 que la résolution en énergie & 15 GeV n’est pas également en accord avec
I’ajustement basé sur les résolutions en énergie sur toutes les énergies du faisceau. La calibration utilisée
est différente : elle est basée sur les runs d’électrons & 50 GeV, et non plus sur les MIPs. L’explication
d’une cellule mal-calibrée est ainsi moins satisfaisante que ce que nous avions pensé auparavant. Ce
décalage pour la résolution en énergie & 15 GeV n’est donc toujours pas expliqué.

On controéle aussi, avec ces nouvelles constantes de calibration, ’effet d’une fine sélection en position
(fig. 3.36 et table 3.13) :

en utilisant
E)|les e” 72+0.2
o(E) _ (0.72£0.28)% @ (2.15+0.05)% (3.15)
E |sélection E(GeV)

en position

Avec une sélection en position trés fine, le résultat est le suivant :

en utilisant

los e
o(E) |wes € _ (981+0.26)% (1.84 + 0.05)% (3.16)

E |fine sélection E(GeV)
en position

Les figures 3.37 et 3.38 montrent les distributions en énergie de 3 a 180 GeV, avec correction de
fuite longitudinale et sans sélection en position, obtenues avec des constantes de calibration basées soit
sur des MIPs, soit sur des runs d’électrons de 50 GeV.
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Fi1G. 3.35: Résolution en énergie en utilisant des constantes d’intercalibration basées sur des runs d’élec-
trons a 50 GeV, sans aucune sélection en position.
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FiG. 3.36: Résolution en énergie en utilisant des constantes d’intercalibration basées sur des runs d’élec-
trons a 50 GeV, avec une fine sélection en position.
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Fi1G. 3.37: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 3, 6, 10, 15, 20 et 30 GeV, sans
sélection en position et avec correction de fuite longitudinale. La zone hachurée rouge représente la
distribution basée sur les constantes calculées avec les runs d’électrons de 50 GeV, celle bleue la distri-
bution basée sur les constantes calculées avec les MIPs.
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Fi1G. 3.38: Distribution en énergie pour une énergie de faisceau de 35, 50, 80, 120, 150 et 180 GeV,
sans sélection en position et avec correction de fuite longitudinale. La zone hachurée rouge représente
la distribution basée sur les comstantes calculées avec les runs d’électrons de 50 GeV, celle bleue la
distribution basée sur les constantes calculées avec les MIPs.
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E X Y | plage entrées | o Ecorrected | 0/ E

[GeV] | [cu.] [cu] | [GeV] [GeV] [GeV] | [%]
3 6-7 - 2.-4. 332 0.17 +0.01 2.84 +£0.01 | 6.00£0.20
6 7-8 89 | 4.5-7.5 5643 0.266 + 0.003 6.031 £ 0.004 | 4.41 +0.20
10 7-8 89 | 8.5-12.5 3165 0.361 £0.005 10.244 4+ 0.007 | 3.52 &= 0.15
15 6-7 6-7 | 12.-18. 2283 0.571 £ 0.009 15.06 £ 0.01 | 3.79 £ 0.15
20 6-7 89 | 17.-23. 1368 0.585 £+ 0.01 19.99 +0.02 | 2.93 +0.15
30 6-7 8-9 | 26.-34. 1865 0.865 &+ 0.02 30.34 £0.01 | 2.85 £0.15
35 6-7 89 | 31.-39. 1248 1.02 +0.02 35.24 +0.03 | 2.90 £0.15
50 7-8 8-9 | 42.-58. 12962 1.274 £ 0.009 50.19 £ 0.01 | 2.54 £0.10
80 7-8 89 | 72.-88. 2428 1.81 +0.03 79.44 +0.04 | 2.28 +0.10
120 6-7 89 | 110.-130. 12004 2.45 £ 0.02 120.93 £0.02 | 2.02 £ 0.10
150 6-7 8-9 | 130.-160. 5025 3.53 £0.04 145.28 £0.03 | 2.43 £0.10
180 6-7 89 | 150.-190. 3611 4.15 £ 0.06 171.12 +£0.05 | 2.42+0.10

TAB. 3.13: Sélection en position fine.

Les différentes résolutions obtenues sont résumées dans la table 3.14.

On note que I’écart, pour les constantes basées sur les électrons, entre la résolution avec sélection en
position et celle sans sélection, est plus faible que 1’écart, pour les constantes basées sur les MIPs, entre
la résolution avec sélection en position et celle sans sélection, preuve d’une meilleure inter-égalisation
des pixels avec les runs d’électrons.

On peut aussi controler que la correction de fuite longitudinale est bien meilleure avec la méthode de la
couche que celle ol pour chaque événement, on ajuste, sur le profil longitudinal, celui théorique corres-
pondant & une gerbe électromagnétique (fig. 3.39).

niveau de sélection
en position

constantes basées
sur les MIPs

constantes basées
sur les électrons

pas de sélection

sélection

fine sélection

10.89 + 0.2
(1089 +0 8)%®(2.48i0.05)%

(10.16 & 0.28)%

VE

(9.98 £ 0.27)%
VE

(10.08 + 0.26)%

@ (2.11 £ 0.05)%

1.85 £ 0.05
VE & %

(9.72 £ 0.27)%

(9.81 % 0.26)%

2.30 % 0.05
VE & YA

2.15 £ 0.05
VE o Y

@ (1.84 £ 0.05)%

vVE

TAB. 3.14: Résultats des résolutions en énergie.
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F1G. 3.39: Résolution en énergie avec deuz corrections de fuite longitudinale (méthode de la derniére
couche et ajustement d’un profil longitudinal théorique), avec les constantes de calibration basées sur
les runs d’électrons de 50 GeV.

3.6.3 Longueur de radiation

Pour une énergie de faisceau donnée, le profil longitudinal moyen est tracé : & chacun des 18 plans du
calorimeétre est associé la valeur moyenne de la distribution de 1’énergie déposée dans le plan étudié.
Les erreurs sur ces valeurs sont considérées de 1’ordre de 5%. L’ajustement du profil théorique de gerbe
électromagnétique sur ce profil longitudinal permet ’estimation d’un 2,45, ’erreur sur ce dernier est
donnée par I’ajustement. L’expression du profil longitudinal de gerbe électromagnétique est rappelée :

& ()
e 0 ~
dE b Xo
— =FEy X — X - (3.17)
dz Xo F(% + 1)

La table 3.15 résume les paramétres d’ajustement pour chaque profil longitudinal moyen : énergie Fy
de la gerbe, maximum 2,45, rapport b/ Xy. Le maximum 2., est exprimé en unité de plan (l.u., layer
unit). Pour une énergie de faisceau supérieure a 6 GeV, le profil longitudinal est ajusté sur les énergies
moyennes par plan pour les plans compris entre le 46™€ et 18¢™e,

En tracant z,,,; en fonction de I’énergie du faisceau (fig. 3.40) et en utilisant la relation :
Zmaz = Xo X logE + const (3.18)
pour ajuster les données, une valeur de Xy est trouvée :
Xy =1.099 £0.014 l.u. = 10.17 £ 0.13 mm (3.19)

L’épaisseur correspondante du calorimétre est de 16.4 0.2 X.
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E plage pour ’ajustement Ey Zmaz b/ Xo
[GeV] | du profil théorique [l.u.] [GeV] [lu.] Lu.™]
3 [1,18] 2.88 +0.04 | 4.64 +0.05 | 0.47 £0.01
6 [3,18] 6.0+0.1 | 5.48+0.11 | 0.49 +£0.01
10 [3,18] 10.3+0.2 | 6.01 +0.10 | 0.47 +0.01
15 [3,18] 149+ 0.2 | 6.54+0.09 | 0.50 £ 0.01
20 [3,18] 20.2+0.3 | 6.85+0.08 | 0.50 +0.01
30 [3,18] 30.4+04 | 7.31 £0.07 | 0.50 +0.01
35 [3,18] 35.2+0.5 | 7.48 +0.07 | 0.50 +0.01
50 [3,18] 50.8+0.7 | 7.80 £0.06 | 0.49 +0.01
80 [3,18] 80.1+1.0 | 8.30+£0.06 | 0.48 +0.01
120 [3,18] 119.3 +1.5 | 8.71 £ 0.06 | 0.49 £ 0.01
150 [3,18] 144.54+1.9 | 9.00 + 0.06 | 0.49 +0.01
180 [3,18] 170.0 +2.2 | 9.17+0.06 | 0.49 +0.01

TAB. 3.15: Paramétres des ajustements des profils longitudinauz avec les constantes basées sur les MIPs.

E plage pour ’ajustement Ey Zmaz b/ Xo
[GeV] | du profil théorique [L.u.] [GeV] [lu.] [Lu.™]
3 [1,18] 2.75+0.04 | 4.71+£0.06 | 0.45+0.01
6 [3,18] 5.74£0.09 | 5.76 £0.10 | 0.50 = 0.01
10 3,18 9.9+0.1 | 6.27+0.09 | 0.48 £0.01
15 [3,18] 14.7+0.2 | 6.74 £0.08 | 0.53 £0.01
20 [3,18] 19.7+0.3 | 7.06 £0.07 | 0.51 +£0.01
30 [3,18] 29.8£0.4 | 7.51 £0.07 | 0.50 £0.01
35 [3,18] 34.6 £0.5 | 7.66 £0.06 | 0.50 +0.01
50 [3,18] 50.0 0.6 | 8.00+£0.06 | 0.50 £ 0.01
80 [3,18] 79.4+1.0 | 8.49+0.06 | 0.50 +0.01
120 [3,18] 120.6 £ 1.6 | 8.94 £0.06 | 0.49 £0.01
150 [3,18] 145.7+1.9 | 9.21 £0.06 | 0.49 £0.01
180 [3,18] 171.6 £2.3 | 9.38 £0.06 | 0.49 £0.01

TAB. 3.16: Paramétres des ajustements des profils longitudinauz avec les constantes basées sur les runs

d’électrons de 50 GeV.

Le meéme exercice est recommencé avec les constantes basées sur des runs d’électrons de 50 GeV

(table 3.16 et fig. 3.41). La longueur de radiation trouvée est plus petite :

Xp =1.064 £0.020 l.u. = 9.84 £ 0.19 mm

Ce nombre correspond a une épaisseur du calorimeétre de 16.9 + 0.3 Xj.

(3.20)

Les figures 3.42 et 3.43 montrent les profils longitudinaux obtenus avec des constantes de calibration
basées sur les MIPs tandis que les figures 3.44 et 3.45 montrent ceux obtenus avec des constantes
de calibration basées sur des runs d’électrons de 50 GeV.
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F1G. 3.40: zpmqs en fonction de In(E), les constantes de calibration sont basées sur les MIPs. La droite,
ajustée de 3 a 180 GeV, permet la mesure de X.
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F1G. 3.41: 245 en fonction de In(E), les constantes de calibration sont basées sur les runs d’électrons
de 50 GeV. La droite est ajustée de 6 a 180 GeV.
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FiG. 3.43: Profils longitudinauz pour une énergie de faisceau de 35, 50, 80, 120, 150 et 180 GeV. Les
constantes de calibration sont basées sur les MIPs.
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FiG. 3.45: Profils longitudinauz pour une énergie de faisceau de 35, 50, 80, 120, 150 et 180 GeV. Les
constantes de calibration sont basées sur les runs d’électrons de 50 GeV.



3.6. MESURE DES PERFORMANCES 111

3.6.4 Résolution angulaire

La résolution angulaire caractérise la précision spatiale avec laquelle la trajectoire d’une particule est
reconstruite au sein du calorimétre, et peut étre extrapolée pour les .

Un événement est associé a l'image d’une gerbe échantillonnée par le calorimétre. Une position moyenne
est obtenue pour chacun des 18 plans du calorimétre. L’erreur sur cette position est estimée d’aprés
un travail basé sur des simulations Monte-Carlo par un membre de la collaboration AMS-ECAL [6].
Cette erreur, liée a la différence entre la position touchée et la position donnée par un ajustement sur
I’axe de la gerbe, est fonction de 1’énergie totale et de trois paramétres, ceux-ci dépendants du plan
considéré. Les expressions employées sont les suivantes :

4 .
X — Z%:l ZEi
Zzlil Ei
(3.21)
exp(—p1Eior + p2)

AX =
(Eiot)P3

Les paramétres p1, p2 et p3 sont exprimés dans la table 3.17.

plan P1 P2 P3
1 -1.785 x 1073 | -1.530 | 0.548
2 1.067 x 1073 | -2.116 | -0.295
3 -1.558 x 1073 | -1.753 | -0.011
4 -0.192 x 1073 | -1.566 | 0.098
5 0.073 x 1073 | -1.616 | 0.092
6 -0.115 x 1073 | -1.531 | 0.151
7 -0.826 x 1073 | -1.014 | 0.359
8 -1.061 x 1073 | -0.860 | 0.410
9 -0.663 x 1073 | -0.792 | 0.396
10 | -0.806 x 1073 | -0.538 | 0.458
11 | -1.104 x 1073 | 0.0002 | 0.603
12 -0.930 x 1073 | 0.183 | 0.621
13 | -0471 x 1073 | 0.344 | 0.599
14 | -0.295 x 1073 | 0.554 | 0.615
15 |-0.365 x 1073 | 0.920 | 0.685
16 -0.184 x 1073 | 1.084 | 0.684
17 0.318 x 1073 | 1.215 | 0.638
18 0.508 x 1073 | 1.335 | 0.622

TAB. 3.17: Liste des parameétres employés pour la résolution spatiale des points dans les plans xz et yz.

Pour chaque événement, on note les positions moyennes suivant les axes x et y en fonction de la
profondeur z. De ces mesures, deux droites de pente tan 6, et tan 6, sont ajustables respectivement
sur 8 points (pour le plan yz, les deux premiers points ne sont pas pris pris en compte). Pour une énergie
de faisceau donnée, les distribution de 6, et 6, (fig. 3.46 et 3.47) sont tracées. L’ajustement d'un
gaussienne sur la premiére distribution® permet d’estimer une valeur centrale @, et un écart-type Af,.
On peut faire de méme pour la seconde distribution afin d’obtenir 8, et un écart-type A, (table 3.18).

®Mentionnons qu’aucune sélection en position n’est effectuée pour ’estimation de la résolution angulaire.
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E [GeV] 0 [°] Ab; [°] 0y [°] Ay [°]

3 0.8£0.1 3.0£0.1 21+£0.2 4.3+0.1

6 0.71 +£0.01 2.10 £0.01 0.27 £ 0.02 2.38 £0.01
10 0.58 £0.01 1.63 £0.01 — 0.31£0.01 1.72 £ 0.01
15 0.66 +0.01 1.39 £0.01 -  0.19£0.01 1.45+0.01
20 0.39 £0.01 1.14 £0.01 —  0.06 £0.01 1.15 £ 0.01
30 0.41 £0.01 1.04 £0.01 0.03 £0.01 0.97 £0.01
35 0.53 £0.02 1.01 £0.01 0.16 £ 0.01 0.93 £0.01
50 0.539 4 0.004 | 0.854 +0.003 0.012 £ 0.004 | 0.800 4 0.003
80 0.547 £0.008 | 0.720 £ 0.006 0.021 £ 0.007 | 0.679 £ 0.005
120 0.491 4 0.005 | 0.656 &+ 0.004 0.169 £ 0.004 | 0.536 + 0.003
150 0.674 £0.008 | 0.723 £0.005 || — 0.267 £ 0.006 | 0.389 £ 0.005
180 0.715 4+ 0.009 | 0.698 +0.005 || — 0.066 £ 0.008 | 0.425 £ 0.006

TAB. 3.18: Valeurs centrales 0y, @ et résolutions Ably, Aby en fonction de l’énergie E du faisceau. Les
constantes utilisées sont celles basées suLles MIPs. On note la dispersion des valeurs centrales pour 0,
au sein de la plage [0.4, 0.8 °[ et pour 0y au sein de la plage [-0.3, 0.2 °].

Pour une énergie spécifique et un événement donné, un estimateur de 'angle 8 est donné par :

tan®0 = tan?(0, — 0,) + tan® (6, — 0,) (3.22)
En tragant la distribution de 6 pour une énergie nominale donnée et en normalisant 'intégrale définie
par cette distribution & 1, on considére une intégrale définie entre 0° et une borne supérieure de sorte
que la valeur de cette derniére intégrale soit égale & 68% (fig. 3.48). La borne trouvée est, pour l’énergie
étudiée, la résolution angulaire. En outre, on vérifie que la distribution en 8 suit celle de Rayleigh (fig.
3.49). L’expression de cette derniére distribution est la suivante :

92
AN 0 (——
aN _ 0 To
o~ Nge

) (3.23)

En utilisant les constantes d’intercalibration basées sur les MIPs, la résolution angulaire est la suivante
(table 3.19 et fig. 3.50) :

en utilisant

les MIPs 8.06 = 0.11)°
Abgs (E) = ( )

@ (0.60 +0.04)°
E(GeV) ( )

(3.24)

La résolution angulaire trouvée avec les constantes basées sur les runs d’électrons a 50 GeV (fig. 3.51)
est comparable & la précédente :

en utilisant

les e~

7.95 +0.11)°
A068%(E)‘ = Q

@ (0.58 +0.04)°
E(GeV) ( )

(3.25)
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3.46: Distribution de 6, pour une énergie
sceau de 50 GeV.

Entries 42658

0[°]

3.48: Distribution de 0 pour une énergie

de faisceau de 50 GeV. La résolution angulaire
Abggy, est égale, pour cette énergie, 1.24+0.05°.

F1G. 3.47: Distribution de 0, pour une énergie
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FiG. 3.49: Distribution de 8 pour une énergie de
faisceauw de 50 GeV, ajustement dit de Rayleigh.
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E [GeV] | Abssgs|nmarps [°]  Abesye-
3 5.99 +0.25 5.95 £+ 0.25
6 3.60 +£0.10 3.56 £ 0.10
10 2.56 £0.05 2.52 £ 0.056
15 2.19 +£0.05 2.15+0.05
20 1.74 £0.05 1.70 £ 0.05
30 1.54 +£0.05 1.51 £ 0.05
35 1.49 +£0.05 1.49 £ 0.05
50 1.24 +£0.05 1.24 £ 0.05
80 1.06 £ 0.05 1.05 £ 0.05

120 0.90 £+ 0.05 0.83 £ 0.05
150 0.91 £ 0.05 0.89 + 0.05
180 1.00 £ 0.05 1.00 £ 0.05

TAB. 3.19: Résolution angulaire Alggey; en fonction de l’énergie E du faisceau, les constantes de cali-
bration sont basées sur les MIPs et sur les runs d’électrons a 50 GeV.

1 1
0 Ebegm [GeV]

FiG. 3.50: Résolution angulaire Afggy, en fonc-
tion de l’énergie. Les constantes de calibration
sont basées sur les MIPs.
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Fia. 3.51: Résolution angulaire Afggy; en fonc-
tion de l’énergie. Les constantes de calibration
sont basées sur les runs d’électrons a 50 GeV.
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3.6.5 Acceptance du calorimétre

L’acceptance du calorimétre a été aussi étudiée. Pour une énergie de faisceau donnée, ici 120 GeV, la
quantité d’énergie déposée est mesurée en fonction de la distance par rapport & un bord du calorimétre,
et ce pour des angles d’incidence de 0, 10 et 20° (fig. 3.52). La table 3.20 précise les points d’impact
des runs.

%0 degre
X
20 degres
faisceau
|

/

F1G. 3.52: Vue de dessus du calorimeétre o 0 et 20 degrés. La table XY permet de positionner le calori-
métre vis-a-vis du faisceau. Pour un angle d’incidence donné, la position du point d’impact est compté
G partir du bord inférieur du calorimétre.

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14
14

13

12

11

10

10/20°  10/20° 10/20° 10/20° 10/20°  20° 20° 9

8

7

9030 | 0° 0° 0° 0° 0° 0° 0° 6
9030 5
4

3

2

1

6020 6020

TAB. 3.20: Carte des runs d’électrons o 120 GeV utilisés pour l’étude de l’acceptance. On a indiqué
lemplacement des points d’impact des runs pour différents angles d’incidence en fonction des numéros
de pizel selon les azes x et y. Les emplacements de 2 PMs morts (6020 et 9030) sont également
indiqués.
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Les runs pour lesquels ’angle d’incidence est nul sont lus en y par le PM 9030, ce dernier étant un
PM mort. L’énergie déposée dans les plans 17 et 18 n’est donc pas lue. Cependant, afin d’estimer la
quantité d’énergie déposée dans les 18 plans du calorimeétre, nous employons la méthode de la derniére
couche, ou la derniére couche est dans ce cas le plan 16 et non le plan 18. Aprés cette correction, la
quantité d’énergie estimée est celle déposée dans les 18 plans, soit environ 110 GeV.

La figure 3.53 représente ’énergie déposée dans le calorimétre (sans correction de fuite longitudinale)
en fonction de la distance par rapport & un bord du calorimétre, pour des angles d’incidence de 0, 10
et 20°. Sur cette figure, on note que pour un point d’impact (<10 mm) prés du bord du calorimétre,
I’énergie mesurée est de plus en plus petite pour un angle d’incidence de plus en plus grand tandis
que pour un point d’impact (>80 mm) éloigné du bord du calorimeétre, ’energie mesurée est plus
grande a 20° qu’a 0°, puisque la gerbe se développe alors sur une plus grande distance pour un angle
d’incidence élevé. Pour un angle d’incidence de 0°, une correction significative (>20%) est nécessaire,
si la distance d’impact au bord du calorimétre est inférieure a 3 cm.
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Fi1G. 3.53: Energie mesurée en fonction de la distance au bord du calorimétre.

La figure 3.54 représente aussi I’énergie déposée dans le calorimétre en fonction de la distance par
rapport & un bord du calorimétre, pour des angles d’incidence de 0, 10 et 20°. On note un déficit en
énergie 3 25 mm, 50 mm, et 60 mm pour respectivement 0, 10 et 20°. Celui-ci correspond en fait a
I’énergie déposée dans le PM 6020, ce dernier étant un PM mort.
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Fi1G. 3.54: Energie mesurée en fonction de la distance au bord du calorimétre.
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3.7 Comparaison avec les simulations Monte-Carlo

La réponse des sous-détecteur d’AMS-02 aux particules générées par Monte-Carlo est simulée par le
logiciel GEANT 3.21. Afin de se placer dans les mémes conditions que le faisceau-test, nous nous
sommes assurés que :

la taille du faisceau soit de 1.8 cm en z et 0.9 cm en y,

— la direction du faisceau soit normale au calorimétre,

— la position du faisceau par rapport au calorimétre soit la partie active définie en faisceau-test,

— les PMs morts soient pris en compte.

3.7.1 Linéarité en énergie

A partir de ces pré-requis, on compare les données du faisceau-test et la simulation Monte-Carlo,
notamment la reconstruction de I’énergie en utilisant la correction de la derniére couche. On trouve :

Qmean = 3.20 +0.02 (326)
Cmean = 1.03 £0.01
Par conséquent,
Dimeas E ’ E18/Emeas > 1.2%
(1.03 % 0.01) — (3.20 £ 0.02) x e

Bree = (3.27)

Ereas
’EIS/Emeas < 12%

(1.03 £ 0.01) — (3.20 + 0.02) x 1.2%

On note que pour Fig/FEmeqs < 1.2%, I'énergie est bien égale & Fpeqs. La figure 3.55 montre la
linéarité sur les simulations Monte-Carlo, la méthode de la derniére couche est appliquée pour la
correction de fuite longitudinale.

— 200 L x/ndf 01070 / 10
% [ P1 0.2896E-01 + 0.1255
(O] 180 P2 1.006 + 0.6;5;6E-02
§ 160 F '
W o140 F
120 F
100 F
80 |
60 [
40 F leakage correction
20 r no leakage correction

0

0 20 40 60 80 100120140160180200
Epern [GEV]

Fi1G. 3.55: Linéarité de l’énergie avec les simulations Monte-Carlo.



3.7. COMPARAISON AVEC LES SIMULATIONS MONTE-CARLO 119

3.7.2 Résolution en énergie

En appliquant la méthode de la derniére couche (fig. 3.56), la résolution en énergie est la suivante :

9.0 + 0.24%
E(GeV)

@ (1.12 + 0.06%)

o(B) ‘ (3.28)

E MC
En utilisant la reconstruction du profil longitudinal (fig. 3.57), on trouve une résolution en énergie

comparable :
~9.23+0.24%

E(GeV)

@ (1.14 £ 0.06%) (3.29)

o(E) ‘
E

MC
Les tables 3.21 et 3.22 listent pour toutes les énergies, I’énergie corrigée et la résolution en énergie, la

premiére avec la méthode de la derniére couche, la seconde avec ’ajustement pour chaque événement
sur le profil longitudinal de celui théorique d’une gerbe électromagnétique.

E [GeV] | plage [GeV] entrées | o [GeV] Ecorrected |GeV] | 0/E [%)]

3 2.-4. 2999 0.158 4+ 0.002 3.022 £ 0.003 | 5.24 +£0.20

6 4.5-7.5 2996 0.231 +0.003 6.064 + 0.004 | 3.81 +0.20
10 8.5-12.5 2993 0.315 £ 0.005 10.108 £0.006 | 3.12 +£0.15
15 12.-18. 2975 0.402 + 0.005 15.161 £ 0.008 | 2.65 £0.15
20 17.-23. 2957 0.481 +£0.007  20.192 +0.009 | 2.38 +0.15
30 26.-34. 2972 0.633 + 0.009 30.25 £0.01 | 2.09 +£0.15
35 31.-39. 2939 0.68 = 0.01 35.28 £0.01 | 1.92 £ 0.15
50 42.-58. 2944 0.88 +0.01 50.38 = 0.01 | 1.74 £0.10
80 72.-88. 2964 1.24 +0.01 80.50 £ 0.02 | 1.54 £ 0.10
120 110.-130. 2937 1.60 £ 0.02 120.66 = 0.02 | 1.33 £0.10
150 130.-160. 2957 2.01 £0.03 150.69 +£0.03 | 1.34 £ 0.10
180 150.-190. 2943 2.28 +1.00 180.69 +1.00 | 1.26 +0.10

TAB. 3.21: Résolution en énergie sur les simulations Monte-Carlo avec méthode de la derniére couche.

E [GeV] | plage [GeV] entrées | o [GeV]| Eiorrected |GEV] | o/E [%]

3 2.5-3.5 2985 0.1559 £ 0.002 2.990 £+ 0.003 | 5.21 £ 0.20
6 5.0-7.0 2995 0.2341 + 0.003 5.986 +0.004 | 3.91 +0.20
10 8.5-11.5 2993 0.3146 £+ 0.004 9.984 + 0.006 | 3.15 £ 0.15
15 13.-17. 2973 0.4105 + 0.006 14.98 + 0.008 | 2.74 +£0.15
20 18.-22. 2948 0.4786 + 0.007 19.98 +0.009 | 2.40 +0.15
30 27.-33. 2967 0.6318 + 0.009 29.99 +0.01 | 2.11 £0.10
35 32.-38. 2929 0.70 £ 0.01 35.009 £+ 0.007 | 2.01 £0.10
50 47.-54. 2921 0.89 £+ 0.01 50.06 =0.02 | 1.79 £ 0.10
80 76.-86. 2924 1.26 = 0.02 80.19 = 0.02 | 1.58 +0.10
120 115.-127. 2897 1.61 +0.02 120.4 £0.02 | 1.34 £ 0.10
150 140.-160. 2943 2.00 £0.03 150.5 +0.03 | 1.33 +0.10
180 170.-190. 2890 2.28 +0.04 180.6 £0.03 | 1.26 &= 0.10

TAB. 3.22: Résolution en énergie sur les simulations Monte-Carlo avec méthode usuelle de correction
de fuite longitudinale, c’est-a-dire avec un ajustement pour chaque événement du profil longitudinal.
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Fi1G. 3.56: Résolution en énergie avec la simulation : correction de fuite longitudinale avec la derniére
couche.
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F1aG. 3.57: Résolution en énergie avec la simulation : correction de fuite longitudinale dans la simulation.
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On note un terme constant meilleur que celui trouvé avec les données du faisceau-test. Plusieurs indices

plaident en faveur d’un terme constant meilleur avec les simulations Monte-Carlo :

— la dispersion des gains n’a pas été réellement prise en compte : sur les données, elle est de 10% tandis
que pour les simulations Monte-Carlo, elle est de I'ordre de 2%,

— les superplans du calorimeétre ne sont pas homogeénes, or cette inhomogénéité n’est pas simulée,

— les densité du calorimétre et de celui simulé ne sont pas égales, impliquant des longueurs de radiation
différentes (Voir paragraphe suivant).

3.7.3 Longueur de radiation

La longueur de radiation est trouvée plus petite avec les simulations MC (fig. 3.58) :

Xo = 1.017 £0.013 Lu. = 9.41 + 0.12 mm (3.30)
11 V/ndf 1108 / 10
P1 4189 + 0.4976E-01
P2 1.017 + 0.1310E-01

Z,..x [layer unit]

115 225335 4 45 5 55
In (E/1 GeV)

Fi1G. 3.58: Mesure de Xy, avec simulation Monte-Carlo. La droite est ajustée de 3 a 180 GeV.

La mesure de la longueur de radiation différe de plus de 4% de celle mesurée en faisceau-test. Alors
que la simulation Monte-Carlo estime grossiérement une densité moyenne pour le calorimétre, celui-ci
est en réalité un mélange complexe plomb/fibres scintillantes/colle. La longueur de radiation déduite
par le Monte-Carlo peut alors étre sensiblement différente de celle mesurée en faisceau-test.

L’épaisseur correspondante du calorimétre est 17.7 & 0.2 Xy. Les valeurs de z,,4; en fonction des
énergies sont répertoriées dans la table 3.23.
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E plage pour ’ajustement Ey Zmaz b/ Xo
[GeV] | du profil théorique [l.u.] [GeV] [lu.] Lu.™]

3 1.- 2.98 +0.04 | 5.22+0.05 | 0.48 +0.01
6 3.- 6.0+0.1 | 6.05+0.10 | 0.49 +0.01
10 3.- 10.0 +0.1 | 6.60 +0.08 | 0.50 +0.01
15 3.- 15.1+0.2 | 7.024+0.08 | 0.50 +£0.01
20 3.- 20.2+0.3 | 7.31 +£0.07 | 0.51 +£0.01
30 3.- 304+04 | 7.70£0.06 | 0.51 +0.01
35 3.- 35.5+0.5 | 7.85+0.06 | 0.51 +0.01
50 3.- 50.8 +0.7 | 8.22+0.06 | 0.50 + 0.01
80 3.- 81+1 8.66 +0.06 | 0.50 +0.01
120 3.- 122 + 2 9.05 +0.05 | 0.50 £0.01
150 3.- 153 £ 2 9.22 +£0.05 | 0.50 £0.01
180 3.- 183 £ 2 9.40 £ 0.06 | 0.50 +0.01

TAB. 3.23: Paramétres des ajustements des profils longitudinauz pour les simulations Monte-Carlo.

3.7.4 Résolution angulaire

Si on utilise la méme méthode que celle appliquée pour les données du test-faisceau afin de trouver la

résolution angulaire (fig. 3.59), celle-ci vaut :

Avec une autre variable de la simulation permettant I’estimation de I’angle d’incidence (fig. 3.60), le

Aeﬁs%w)‘ _

MC

(7.28 £ 0.11)°
E(GeV)

@ (0.71 £ 0.03)°

terme constant trouvé pour la résolution angulaire est plus petit :

MC variable o
A068% (E)‘ = w D (041 + 005)0
MC E(GeV)
E [GeV] | Abgsy [°]  Abssn|vic variabie

3 5.99 +£0.25 4.60 + 0.25

6 3.20 £ 0.10 3.08 +£0.10

10 2.35 £ 0.05 2.30 £ 0.05

15 1.92 + 0.05 1.89 +0.05

20 1.73 £ 0.05 1.62 +0.05

30 1.48 £0.05 1.35 £ 0.05

35 1.40 £ 0.05 1.20 4+ 0.05

50 1.24 £0.05 1.04 £0.05

80 1.10 £0.05 0.86 + 0.05

120 0.99 £0.05 0.79 + 0.05

150 0.97 £ 0.05 0.76 £ 0.05

180 0.93 +0.05 0.72 +0.05

TAB. 3.24: Résolution angulaire Abggy, en fonction de l’énergie E du faisceau. A gauche, la résolution
angulaire est calculée par la méme méthode que celle employée sur les données du faisceau-test, a droite,
elle est calculée a ’aide d’une autre variable permettant également ’estimation de l’angle d’incidence.
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DBy [°]

\l

(o))

X°/ ndf
P1
P2

5733 / 10
7.283 + 0.1150
0.7131 &+ 0.3520E-01

10

2
10
Epeam [GEV]

Fia. 3.59: Résolution angulaire en fonction de l’énergie avec les simulations Monte-Carlo. La méme
méthode, que celle utilisée sur les données du faisceau-test, a été appliquée.

Ay [°]

\I

(o]

X°/ ndf
P1
P2

1141 / 10
7.148 £ 0.1076
0.4097 & 0.4935E-01

10

2
10
Epeam [GEV]

Fi1G. 3.60: Résolution angulaire en fonction de l’énergie avec les simulations Monte-Carlo. La résolution
angulaire est celle indiquée par une variable du code Monte-Carlo.
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3.7.5 Corrélation entre les points générés et reconstruits

Pour un faisceau d’électrons & 50 GeV, ’énergie mesurée dans le calorimétre (sans correction de fuite
longitudinale) est tracée en fonction de la position dans un plan donné pour la simulation et les données
du faisceau-test (fig. 3.61). Dans la simulation Monte-Carlo, I'intercalibration entre les pixels est trés
bonne et permet, aux effets de bord prés, que 1’énergie mesurée dans le calorimétre reste & la méme
valeur quelque soit la position dans le plan.

De méme, ’angle 0, est aussi tracé en fonction de la position dans un plan, o la lecture s’effectue
en z, pour la simulation et les données du faisceau-test (fig. 3.62). Dans le cas de la simulation, un
comportement sinusoidal est exhibé; dans le cas des données du faisceau-test, ce comportement est
deviné entre le premier et le second pixel.

En outre, en étudiant, pour la simulation, la distribution du point d’impact reconstruit en fonction de

celui généré pour un angle d’incidence nul (fig. 3.63 et 3.64), on note :

— d’une part, que pour un point d’impact généré vers le milieu d’un pixel, le point d’impact reconstruit
est systématiquement trop proche du centre du pixel considéré, et

— d’autre part, que pour un point d’impact généré entre deux pixels, il existe une bonne corrélation
entre ce point et le point d’impact reconstruit.

On peut aussi corriger la position reconstruite X;.. dans le but d’avoir le point généré X, a l'aide
des paramétrisations suivantes :

{X,ec = Xeen + Ay arctan(Az(Xgen — Xeenr)), ou (3.33)

Xgen = Xcell + (1/A:c) ta’n((l/Ay)(XTeC - Xcell))

La correction est valide pour les points d’'impact générés entre deux pixels.

La corrélation entre les points générés et ceux reconstruits mis en évidence montre finalement la
nécessité en faisceau-test d’'une chambre & fils de maniére & établir avec des données réelles une telle
corrélation.

3.8 Conclusion générale

Cette étude sur les données du test-faisceau aboutit aux conclusions suivantes :

— Le MIP est observable pour des gains de 2.10° : cette observation valide la chaine électronique
de lecture et la collection de lumiére. On pourra donc étalonner et suivre les gains des PMTs (en
fonction, par exemple, avec la température) avec les protons, voire les noyaux d’Hélium.

— Deux méthodes indépendantes pour la calibration - MIPs et électrons - ont été mises au point : entre
ces deux méthodes, les termes de la résolution en énergie différent de moins de 10% et la mesure
de la longueur de radiation de moins de 5%. Les résultats obtenus sont, d’une part, cohérents avec
les autres groupes d’analyse (INFN-Pisa et Pékin) [7] et, d’autre part, en accord avec la simulation
Monte-Carlo ; les mesures de performance du calorimétre sont les résultats officiels 8],

— Une étude est amorcée pour savoir s’il est possible d’utiliser les électrons cosmiques pour la calibration
in-situ.
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F1c. 3.61: A gauche, énergie mesurée (sans correction de fuite longitudinale) en fonction de la position
dans le plan 3 (lecture selon X) pour un faisceau d’électrons simulé de 50 GeV. A droite, énergie
mesurée (sans correction de fuite longitudinale) en fonction de la position dans le plan 3 (lecture selon
X) pour un faisceau d’électrons réel de 50 GeV. Dans les deuz cas, on note les effets de bord.
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F1a. 3.62: A gauche, 0, en fonction de la position dans le plan 7 (lecture selon X) pour un faisceau
d’électrons simulé de 50 GeV. A droite, 8, en fonction de la position dans le plan 7 (lecture selon X)
pour un faisceau d’électrons réel de 50 GeV. La ligne en pointillé correspond a la valeur moyenne de

0y, soit 0.5°.
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F1G. 3.63: Point reconstruit en fonction du point généré (vue en x) pour un faisceau d’électrons simulé
de 50 GeV. Le profil obtenu est paramétrisé par la fonction arctan. En prenant la fonction inverse
associée G cette derniére, on peut, & partir du point reconstruit, calculer le point généré. Ces points se
distribuent sur la droite y=z pour des points générés entre deux pizels.
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F1G. 3.64: Point reconstruit en fonction du point généré (vue en y) pour un faisceau d’électrons simulé
de 50 GeV.
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Chapitre 4

Astronomie v

Résumé du chapitre :

Ce chapitre est consacré a l’astronomie vy ; les types de détecteurs mis en jeu, au sol et dans [’espace,
sont décrits. Bien que basés sur des techniques différentes, les nouveaur détecteurs tendent G avoir un
recouvrement en énergie permettant une intercalibration sol-espace. Nous passons aussi en revue les
principales sources-y et les émissions diffuses v, celles-ci étant d’origine galactique ou extragalactique.
Le Centre Galactique est également discuté.

4.1 Intérét des v

Les rayons +, & cause de leur énergie, révélent les phénoménes les plus violents de I’Univers et possédent,
par rapport aux particules chargées, 'avantage de la directionnalité. Cependant, ’astronomie-y, qu’elle
opére au sol ou dans l’espace, doit faire face & de nombreux défis. Le spectre différentiel d¢/dE suit
une loi de puissance décroissante en E~2, les flux attendus sont faibles : la mesure est possible si I’on
dispose d’un temps d’observation et d’une surface de détection suffisamment grands.

Il existe deux classes d’instruments-vy : les satellites dont la limite supérieure pour la plage d’énergie
étudiée a été jusqu’a présent la dizaine de GeV, et les détecteurs au sol dont I’énergie de seuil inférieure
se situe au-dela de 50-100 GeV. Les détecteurs au sol, se servant de ’atmosphére comme d’un calori-
métre pour la détection et la mesure en énergie des v, disposent d’une grande surface mais leur champ
de vue est faible. A l'inverse, les détecteurs spatiaux disposent d’une surface de collection faible, au
plus égale a celle du détecteur, et d’'une grande ouverture. Enfin, une couverture continue et compléte
du ciel est nécessaire, notamment pour I’observation des sursauts-v.

Un enjeu de l'astronomie v est de combler le trou en énergie entre la dizaine et la centaine de GeV,
permettant de plus un intercalibration des détecteurs au sol et des satellites. Sur la figure 4.1 sont
répertoriés les détecteurs <y selon les années de fonctionnement et la gamme en énergie explorée.

4.2 Détecteurs-y au sol

L’idée des détecteurs au sol pour la détection d’un signal y de trés haute énergie - typiquement de ’ordre
du TeV - est d’observer les gerbes initiées dans ’atmosphére, cette derniére constituant un calorimétre,
d’une épaisseur de 20 & 30 longueurs de radiations. Deux types de détecteurs au sol sont possibles : les
échantillonneurs de particules chargées et les télescopes Cerenkov. Quelque soit I'instrument, le signal
consiste en l'identification des particules chargées issues de la gerbe du 7y incident et le fond considéré

129
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1990 —
i WHIPPLE
i HEGRA
19954 EGRET
i CAT
2000
] CELESTE
4 MULTI-TELESCOPES
2005 N T " |MAGIC/VERITAS
| AGILE ' |HESS/CANGAROOQ 3
5 \\\
| GLAST
_ . =

GeV TeV
SATELLITES DETECTEURS AU SOL
+ SATELLITES POUR SURSAUTS + GRANDS RESEAUX DE DETECTEURS
HETE2 (2000) / SWIFT (2003) DE PARTICULES CHARGEES

(TIBET/ARGO/MILAGRO)

F1G. 4.1: Détecteur passés, actuels et futurs de ’astronomie-y. La gamme d’énergie est indiquée pour
chaque expérience. AGILE est prévu de décoller en 2005, AMS et GLAST en 2007 [1].
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est celui des gerbes initiées par les protons et noyaux cosmiques, le fond devant étre diminué d’au
moins deux ordres de grandeur. La résolution en énergie pour ce type de détecteur est peu précise :
elle est, par exemple, de I'ordre de 15% a une énergie de 1 TeV pour I'imageur Cerenkov HESS.

4.2.1 Echantillonneurs de particules chargées

On identifie au sol les particules chargées de la gerbe en détectant la lumiére Cerenkov produite par
ces mémes particules dans I’eau. Ainsi pour l'expérience MILAGRO [2][3], deux couches de PMs sont
plongées dans un bassin d’eau de 80 m x 50 m et de 8 m de profondeur. Ces couches de PMs permettent
I'identification des électrons et muons, puisque les électrons, a I’opposé des muons, perdent rapidement
leur énergie et ne produisent pas de lumiére au niveau de la seconde couche de PMs (fig. 4.2).

8 meters

Y

|-| S50 meters -

80 meters >

F1G. 4.2: Schéma de principe du détecteur MILAGRO [2].

Les avantages de ces détecteurs sont une grande ouverture angulaire - MILAGRO posséde un champ
de vue d’un stéradian - et d’une proportion de temps utile de 90%, puisque les données sont acquises de
jour comme de nuit. Les inconvénients sont multiples : ’énergie de seuil est de l’ordre du TeV, puisque
la gerbe doit se développer jusqu’au sol; la résolution angulaire de 'ordre du degré; et la surface de
détection limitée a la surface couverte par les détecteurs. Cependant, le défaut le plus rédhibitoire est
la réjection extrémement limitée des gerbes hadroniques créées par les protons et noyaux cosmiques,
et par conséquent, la durée tres longue pour obtenir un signal 7.

4.2.2 Détecteurs Cerenkov atmosphériques

Ces détecteurs sont basés sur le principe suivant : une gerbe initiée par un v de trés haute énergie
se développe dans ’atmosphére, cette gerbe est alors constituée de particules chargées susceptibles
d’émettre de la lumiére Cerenkov, détectable au sol. Les inconvénients de ces détecteurs sont les
avantages de ceux cités précédemment.

Les avantages sont : une énergie de seuil de I'ordre de la centaine de GeV, une résolution angulaire de
I'ordre de 0.1 & 0.2°, une surface de détection de quelques hectares !, et un facteur de réjection des
gerbes hadroniques de ’ordre de 100. Les défauts sont les suivants : une ouverture angulaire de 3 & 5°,
imposant le choix d'une source & suivre constamment, et un cycle utile de seulement 10%, puisque les
données ne sont acquises que les nuits, par beau temps et en l’absence de Lune.

Pour la source choisie, la grande surface de détection permet un taux élevé de «y. Par exemple, plus
d’une centaine de -y provenant de la nébuleuse du Crabe sont intégrés en une heure par les observatoires

11.a surface effective de détection est différente de la surface de collection des y Cerenkov. En effet, un - ne "tombant"
pas sur le détecteur peut étre observé : il suffit que le détecteur soit compris dans la tache de lumiére Cerenkov, cette
taille étant de 'ordre de quelques hectares. Ainsi pour le détecteur CAT, la surface effective de détection était d’environ
120 x 120 m?, soit plus d’un hectare, & comparer a la surface de collection de 'ordre de 18 m?. Terminons en mentionnant
que la surface de collection influe sur ’énergie de seuil de détection.
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WHIPPLE ou CAT.

Les détecteurs de lumiére Cerenkov au sol sont classés suivant deux catégories. D’une part, les échan-
tillonneurs, constitués d’un grand nombre de stations avec pour chacune d’elles un instrument focal
limité & un seul photomultiplicateur, permettent d’observer le profil latéral de la gerbe ; d’autre part, les
imageurs, constitués d’un petit nombre de stations avec pour chacune d’elles une caméra de quelques
centaines de photomultiplicateurs, permettent d’observer le profil longitudinal de la gerbe.

Echantillonneurs.

L’exemple de la centrale CELESTE |[7] est considéré. Cette derniére est une ancienne ferme solaire
reconvertie en détecteur Cerenkov (fig. 4.3). Les 54 héliostats, de 54 m? chacun, balisent une surface
de l'ordre de la tache de lumiére Cerenkov et permettent la reconstruction du coeur de la gerbe.
Une optique secondaire située dans une tour permet la focalisation des faisceaux des miroirs sur des
photomultiplicateurs, avec un photomuliplicateur associé par miroir. Les signaux sont recalés en temps
pour corriger I'effet des différences de trajet entre faisceaux et connaissant les temps d’arrivée du signal
lumineux sur chaque station, le front d’onde Cerenkov est alors reconstitué.

A haute énergie, le front d’onde est conique, le coeur de la gerbe et la direction du + incident sont
estimés & partir de la distribution temporelle. A basse énergie - le seuil en énergie est de ’ordre de 50
GeV -, le front d’onde est sphérique, le centre de la sphére donne le point de développement maximal
de le gerbe, et en outre, la distribution des héliostats donne la position de 'impact au sol : ces deux
points permettent la reconstruction de la direction incidente du vy (fig. 4.4).

Imageurs.

L’exemple de 'imageur HESS [5], composé de 4 télescopes, est considéré. La fraction de lumiére Ce-
renkov est collectée sur un télescope, composé d’un miroir de 108 m? et envoyé sur le plan focal ot
se trouve une caméra composée de 960 pixels de 0.16° (fig. 4.5). L'image obtenue est la distribution
angulaire des photons Cerenkov. Pour une gerbe initiée par un -y provenant d’une source ponctuelle,
I'image a une allure en épi avec un axe bien défini (fig. 4.6), tandis que pour un gerbe hadronique,
la forme de l'image est chaotique et si une direction peut étre définie, celle-ci est aléatoire, puisque
les rayons cosmiques sont isotropes (fig. 4.7). Ainsi la forme de 'image et la direction des gerbes
permettent, d'une part, de rejeter, avec un facteur de l'ordre de 100, les gerbes hadroniques de celles
électromagnétiques, et d’autre part, pour des 7, d’identifier les directions et les énergies. Pour ces
derniéres, la résolution attendue est de 15%, & une énergie de l'ordre du TeV.

Certaines expériences telles que HESS utilisent non pas un, mais plusieurs télescopes, dans le but de
disposer de plusieurs images sous différents angles d’'un méme gerbe. La stéréoscopie permet, d'une
part, une suppression du fond mono-télescope, et d’autre part, une trés grande réjection hadronique
de 'ordre de 10000.

Dans la table 4.1, on a indiqué les principaux imageurs, avec 1’énergie de seuil. Cette derniére peut
étre abaissée en augmentant la surface des miroirs? et la rapidité de ’électronique, celle-ci devant étre
adaptée a la trés bréve durée du signal Cerenkov. Le temps d’intégration typique est de ’ordre de 10
ns.

?Le rapport signal sur bruit augmente uniquement selon la racine carré de cette surface.
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chacun des 5/ héliostats est associé & un photomultiplicateur situé

FiG. 4.3: Ezpérience CELESTE :

dans la tour.

E

100GeV

E=1TeV

F1G. 4.4: Principe de détection par un échantillonneur. A haute énergie, le front Cerenkov est conique ;

@ basse énergie, sphérique [7].
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F1G. 4.5: Photographie d’un des 4 télescopes de HESS, avec monture alt-azimuthale. Les 380 miroirs
de 30 c¢cm de rayon forment une surface de 108 m?, lue par une unique caméra composée de 960
photomultiplicateurs. L’angle du cone de vue d’un photomultiplicateur est de 0.16° [6].

F1G. 4.6: Image sur une caméra d’une gerbe due & une vy, les 960 photomultiplicateurs sont répartis
selon 60 tiroirs de 16 PMs [7].
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F1G. 4.7: Image sur une caméra d’une gerbe due a un hadron [7].

Expérience Site hémisphére  FEg Ny A Npy w Q

[GeV] ] 1 [
HEGRA [8] Canaries N 500 5 8.5 271 0.25 43
WHIPPLE [9] Arizona N 250 1 75 541 012 3.0
CAT [10]  France N 250 1 18 546 012 5
Durham Mark 6  [11] Australie S 300 1 3 x42 91 02 23
VERITAS [12]  Arizona N 75 7 75 499 0.15 3.5
MAGIC [13] Canaries N 30 1 234 397+180 0.1 4
CANGAROO IIT [14] Australie S 100 4 57 552 0.115 3
HESS I [5] Namibie S 100 4 108 960 016 5

TAB. 4.1: Caractéristiques des télescopes d’imagerie Cerenkov : seuil en énergie (Es), nombre de téles-
copes (Nyey ), surface de collection de lumiére de chaque télescope (A), nombre de photo-multiplicateurs
(Nppr), diamétre angulaire d’un pizel (w), champ de vue (Q2).
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4.3 Détecteurs-y embarqués sur sateliltes

A Topposeé des détecteurs au sol, les satellites opérent & plus basse énergie jusqu’a ’ordre de quelques
GeV, mais sont limités par une faible surface de détection, celle-ci n’excédant pas le m?. Aujourd’hui, de
nouveaux projets en satellite désirent opérer jusqu’a plusieurs centaines de GeV : c’est le cas ’AGILE,
GLAST et AMS. Avant de discuter de ces projets, nous débutons par un rappel de ’astronomie -y
spatiale.

4.3.1 SAS-2 et COS-B

L’astronomie-y a débuté en 1972 avec le détecteur SAS-2 [15], qui, au cours de sa mission de 6 mois, a

mis en évidence ’émission-y de trois pulsars : le Crabe, Vela et Geminga. De 1975 & 1982, le détecteur

COS-B, sensible aux v d’une énergie comprise entre 30 MeV et quelques GeV, a fourni la premiére

carte compléte de I’émission diffuse galactique. Cette derniére est causée :

— d’une part, par de nombreuses sources galactiques non résolues par les instruments jusqu’a la détec-
tion de celles-ci par le satellite INTEGRAL dans la gamme d’énergie de 10 KeV a 10 MeV,

— et d’autre part, par la désintégration de 7% produits dans les collisions de rayons cosmiques chargés
avec les nuages de matiére interstellaire, cette désintégration ayant été mise en évidence par le
télescope spatial EGRET dans la gamme d’énergie de 20 MeV a 10 GeV. Pour cette derniére gamme
d’énergie, il existe aussi une contribution secondaire due a ’émission de photons de haute énergie
par des électrons fortement accélérés (rayonnement de freinage).

En outre, COS-B a détecté 25 sources ponctuelles dont 5 clairement identifiées dans d’autres domaines
de longueurs d’ondes. Parmi ces 5 sources, on distingue 3 pulsars (le Crabe, Vela, Geminga), un
nuage moléculaire (p Ophiuchi) et une unique source extra-galactique 3C 273, connue alors en radio
et appartenant a la catégorie des radio-quasars.

4.3.2 BATSE et EGRET a bord de C-GRO

Le télescope spatial EGRET (Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope) [16] a été lancé en 1991
avec ’observatoire Compton-GRO (Gamma-Ray Observatory). Ce dernier contenait a son bord quatre
instruments : BATSE, OSSE, COMPTEL et EGRET. Ceux-ci ont permis, pendant 9 ans, une couver-

ture spectrale sur trois ordres de grandeur de quelques KeV au GeV.

Le détecteur BATSE (Burst And Transient Source Experiment) était dédié a I’observation des sursauts-
v dans la gamme d’énergie de 20 & 100 KeV, et disposait d’'un champ de vue couvrant pratiquement
I’ensemble du ciel, la Terre masquant une partie du ciel. I1 a identifié 2700 GRB, soit 0.82 sursauts
par jour, montrant la parfaite isotropie de ces objets extragalactiques. Il a aussi mesuré le spectre en
énergie et observé la structure temporelle. Le détecteur OSSE (Oriented Scintillation Spectrometer
Experiment) avait pour objet I’étude des raies nucléaires et du signal d’annihilation e™ — e~ dans
la gamme d’énergie de 50 KeV a 10 MeV, tandis que le détecteur COMPTEL (Imaging Compton
Telescope) utilisait ’effet Compton dominant dans la gamme d’énergie étudié de 1 a 30 MeV.

Le télescope EGRET était dédié a ’observation des v dans la gamme d’énergie de 20 MeV & 30 GeV, et
disposait d’un champ de vue de 0.6 sr. Les v se convertissaient en un paire e*e™, dont la direction était
mesurée & l'aide d’une chambre & étincelles, et ’énergie était mesurée avec un calorimétre d’environ 8
longueurs de radiation. La mesure du temps de vol était réalisée par des scintillateurs placés de part
et d’autre de la chambre & étincelles. Un scintillateur en forme de déme rejetait les rayons cosmiques
chargés, les v produits lors de la désintégration des hadrons dans le corps du satellite étant aussi rejetés
par ce scintillateur (fig. 4.8).
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Fi1G. 4.8: Photographie et schéma de principe du détecteur EGRET. Lors de la traversée de la chambre
a étincelles, le v incident se convertissait en une paire e™ —e™, cette paire étant détectée par le systéme
de temps de wol. L’énergie de cette paire était mesurée a l'aide d’un calorimétre de 8.5 longueurs de

radiation.
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Avant de souligner I'héritage d’EGRET, nous souhaitons mentionner les défauts ayant empéché ce
détecteur d’étre optimum. D’ une part, la surface effective était diminuée a haute énergie (~ 10 GeV)
car les particules issues de la gerbe pouvaient étre rétrodiffusées et traverser le déme, interdisant le
déclenchement. Pour une source comme la nébuleuse du Crabe, non seulement les flux attendus au
GeV sont précisément plus faibles que ceux associés a la centaine de MeV, mais de plus, la surface
effective étant diminuée, la statistique était cruellement abaissée. D’autre part, le temps mort était
relativement élevé, de 'ordre de la milliseconde.

Cependant, grace a une surface de collection d’environ 1000 cm?, soit 10 fois celle de SAS-2 et de COS-
B, et une meilleure résolution angulaire, EGRET a permis la mesure de ’émission diffuse galactique et
mis en évidence plus de 270 sources ponctuelles [17] (fig. 4.9). Concernant I’émission diffuse galactique,
EGRET a testé, avec succes, la corrélation entre les nuages d’hydrogéne - atomique et moléculaire - et
I'intensité de ’émission diffuse. Concernant les sources ponctuelles, une centaine a été détectée dans
d’autres plages du spectre électromagnétique.

L’ensemble des sources du catalogue ’EGRET se répartit comme suit :

— 93 blazars dont 66 sont identifiés comme tels et 27 sont des candidats sérieux & cette association,
6 pulsars (Vela, le Crabe, Geminga, B1951+32, B1706-44 et B1055-52),

le grand nuage de Magellan (LMC),

une radiogalaxie (Cen A),

— un sursaut d’activité solaire,

— 170 sources-y non-identifiées, c’est-a-dire non corrélées dans d’autres longueurs d’onde.

& Noyaux Actifs de Galaxies m Pulsars
@ Sources non identifiees Nuages de Magellan
Eruption Solaire

Fi1G. 4.9: Position sur la carte céleste des objets répertoriés dans le troisieme catalogue EGRET, a
partir d’une énergie de 100 MeV. Les coordonnées utilisées sont celles galactiques.

La distribution des sources non-identifiées semble liée & une composante galactique, non strictement
associée au plan galactique®. Cette composante galactique serait & associer aux nuages & forte activité
stellaire et faible proportion d’étoiles jeunes [18]. Les sources non-identifiées pourraient ainsi étre des
restes de supernovae ou de pulsars, qui n’ont pas encore été mis en évidence dans d’autres domaines
de longueur d’onde.

3Ces sources se répartissent aussi bien dans le plan galactique (Jb| < 10°) qu’en-dehors (|| > 10°).
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4.3.3 AGILE

AGILE [19] est un détecteur de petite taille, prévu pour opérer de 30 MeV a 30 GeV durant la période
2005-2007. 11 est construit sur le méme principe qu'EGRET, & savoir un détecteur de traces et un
calorimétre. Ce détecteur a une sensibilité comparable a celle ’EGRET, cependant le calorimétre
possede seulement 1.5 longueurs de radiation de Iodure de Césium, d’oll une mesure imprécise de
Iénergie (6(1/E)/(1/E) ~ 1). Son intérét est d’assurer une surveillance du ciel-y avant le lancement
de GLAST.

4.3.4 GLAST

GLAST (Gamma-ray Large Area Space Telescope) [20] est le successeur ’EGRET. Sa mise en service
est prévue début 2007, pour une durée minimale de 5 ans. Il est équipé d’'un détecteur LAT (Large
Area Telescope) qui opére dans la gamme d’énergie de 20 MeV a 300 GeV, et dispose d'un champ de
vue de 2.4 sr.

Le détecteur LAT est constitué de 4 x 4 tours ol chaque tour est faite d’'un détecteur de traces et
d’un calorimétre. Le détecteur de traces, de plus de 1 longueur de radiation, est constitué de couches
de tungsténe et de pistes de silicium, dont ’orientation est changée de 90° d’une couche a 'autre. Le
calorimeétre de 96 cristaux de Csl a 8.5 longueurs de radiation (fig. 4.10). L’ensemble du detecteur de
traces est couvert de tuiles de scintillateur organique utilisées en anticoincidence.

La résolution en énergie attendue est de l'ordre de 5% a 1 GeV, mais au-dela de 100 GeV, seuls les
arrivant & grand angle voient un nombre suffisant de longueurs de radiation pour que leur énergie soit
contenue (le maximum de la gerbe pour un y de 1 TeV est a 13 Xj); dans ce dernier cas, la surface
effective de collection est diminuée de 40% pour un angle d’incidence & 45° par rapport & un angle
d’incidence nul. La surface de détection est de I’ordre du m? pour un angle d’incidence nul et une
énergie supérieure & 100 MeV : cette surface est 10 fois plus grande que celle ’EGRET (fig. 4.11).
Quant & la résolution angulaire et au facteur de sensibilité pour la détection d’une source ponctuelle
extragalactique, ils sont respectivement d’un facteur 5 et 50 fois meilleurs que ceux I’EGRET.

Le but de GLAST est une étude systématique des sources-y*. Ce détecteur a un potentiel de 2000
blazars détectables par an, et est adapté, grace & un temps mort trés petit (<20 ps) et & un grand
champ de vue & la détection des sursauts-y .

4.3.5 AMS-02 sur I'ISS

Nous nous bornons ici a rappeler les excellentes résolutions en énergie et en angle associées au tra-
jectomeétre et au calorimétre d’AMS (fig. 4.12). La table 4.2 dresse un comparatif des performances
attendues des détecteurs EGRET, GLAST et AMS-02.

“En une journée, GLAST sera capable de détecter 'ensemble des sources ’EGRET.
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F1a. 4.10: Schéma de principe du détecteur LAT de GLAST composé de 16 tours [5].
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F1G. 4.11: Performances du détecteur LAT du satellite GLAST comparées a celles d’EGRET. De haut
en bas et de gauche & droite : résolution angulaire (¢ 68% de niveau de confiance) en fonction de
U’énergie du 7y, résolution en énergie en fonction de l’énergie, surface effective de collection pour un
angle d’incidence nul en fonction de l’énergie, et rapport entre les surfaces effectives de collection pour
un angle d’incidence quelconque et pour un angle d’incidence nul en fonction de l’angle d’incidence [5].
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F1G. 4.12: Résolutions angulaire et en énergie des détecteurs-y d’AMS-02. La résolution angulaire du
trajectomeétre est de 2 ordres de grandeur en-dessous de celle du calorimétre a haute énergie. La com-
plémentarité des deux instruments est soulignée par la courbe de résolution en énergie. Les résolutions
angulaire et en énergie pour le trajectométre sont données dans [37].
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instrument EGRET GLAST AMS-02
1,83 tonnes 2,7 tonnes 7 tonnes
domaine en énergie | 0.02-30 GeV 0.02-300 GeV 1-300 GeV (TRK)
2-1000 GeV (ECAL)
détection ete™ ch. a étincelles | sandwich convertisseur/ trajectometre au silicium
temps de vol détecteurs en silicium
calorimeétre scint. Nal(T1) scint. CsI et/ou scint. + plomb
[8.5 Xo] cal. a fibres/W [10 X] [16.5 Xo]
AE/E 0.05% x E @ 3% (TRK)
10.2%/VE @ 2.3% (ECAL)
a4 0.1 GeV 12% 9% —
alGeV 8% 5% 3% (TRK) / — (ECAL
a 10 GeV 12% 8.5% 3% (TRK) / 4% (ECAL)
4 100 GeV — 12% 5.8% (TRK) / 2.5% (ECAL)
068% 0.85°/E & 0.018° (TRK)
8.0°/vVE @ 0.6° (ECAL
a4 0.1 GeV 6° 3° —
a1l GeV 1.7° 0.4° 0.85° (TRK) / — (ECAL)
a 10 GeV 0.5° 0.07° 0.09° (TRK) / 2.6° (ECAL)
4 100 GeV — 0.03° 0.02° (TRK) / 1.2° (ECAL)
localisation 5 a 10’ 0.5°a 5’ 3’-6"a 1 GeV
de la source <2 pour E >10 GeV
champ de vue 0.20 m ~ 0.6 sr 24 sr 1.6 sr (TRK)
0.5 sr (ECAL)
section efficace
de détection
au zénith
4 0.1 GeV 800 cm? 8000 cm? —
a1l GeV 1200 cm? 10000 cm?
a 10 GeV 700 cm? 9000 cm?
> 10 GeV 450 cm? 4 32 GeV (TRK)
100 GeV — 9000 cm?
flux minimal >5¢ en (cm2s71)
pour E > 0.1 GeV 5,4 x 1078 1,5 x 107° —
pour E > 1 GeV 1,2x10°8 1,5 x 10710
pour E > 10 GeV —
remarque pas de mesure
pour E>10 GeV

TAB. 4.2: Tableau comparatif des détecteurs de haute énergie EGRET, GLAST et AMS-02 [37]. Le flux
manimal détectable avec un degré de confiance de bo est donné pour une couverture compléte du ciel en
1 an. La section efficace de détection au zénith pour le trajectométre d’AMS-02 est estimée en tenant
compte de la probabilité de conversion des vy en ete” dans le TRD (~ 20%). Les sections efficaces de
détection pour le calorimétre d’AMS et les flux minimauz détectables sont discutés au chapitre 6 de
cette thése.
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4.4 Sources-y ponctuelles et galactiques

4.4.1 Pulsars

Les étoiles & neutrons sont des étoiles nées de 'effondrement d’étoiles massives : ce sont des restes de
supernovae. La stabilité de ces étoiles est assurée par un équilibre entre la gravitation et la pression
de dégénérescence des neutrons, ceux-ci constituant un gaz de Fermi. L’axe de rotation est & priori
non aligné avec ’axe du moment magnétique dipolaire. Les étoiles constituent alors des phares. Si les
faisceaux de photons viennent a croiser la Terre, ces étoiles sont appelés pulsars. Ces derniers sont des
sites efficaces d’accélération de particules chargées, le facteur de Lorentz étant de I’ordre de 10° — 107.
Une incertitude forte demeure sur les lieux d’accélération des particules, et les mesures au-deld du
GeV devraient permettre de les lever. En outre, dans le cadre d’'un modéle dit de la cavité externe,
une émission-y est prédite & une énergie de l'ordre du TeV : celle-ci n’a pas été mise en évidence
expérimentalement [8].

EGRET a détecté 6 pulsars v : Vela, le Crabe, Geminga - qui est radio-muet et seulement vu aussi
dans le domaine X -, B1951+32, B1706-44 et B1055-52 (fig. 4.13) [22].
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OPTICAL

X-RAY

GAMMA-RAY

L
=
F
L
o
=z
9
=
]
z
)
o
<
0
<
>
=
(%)
z
L
=
=

P~33mSEC P~150mSEC P~89ImSEC P~102mSEC P~39mSEC P~ 237 mSEC P ~ 197 mSEC
TIME IN FRACTIONS OF A PULSE PERIOD

F1G. 4.13: Phasogrammes dans différentes longueurs d’onde des sept pulsars-y (B1509-58 n’a pas été
observé par EGRET, mais par COMPTEL) classés de gauche a droite dans l'ordre croissant de leur
dge.

L’émission-y et le potentiel d’AMS pour les pulsars sont décrits au chapitre 7 de cette
thése.

4.4.2 Plérions

Les plérions sont des nébuleuses en expansion rapide, émettant un fort rayonnement synchrotron. Ces
nébuleuses synchrotron correspondent a des restes jeunes de supernovae (<10000 ans). Les v d’énergie
inférieure au GeV sont émis par ’émission synchrotron des électrons, et ceux d’énergie supérieure
au GeV par l'interaction Compton inverse des électrons sur des photons. Le processus & 1’origine de
I’émission-y non périodique est décrit ci-dessous.

Des électrons sont arrachés a la surface du pulsar et le champ magnétique tournant permet, par effet
dynamo, leur accélération dans la magnétosphére jusqu’a des vitesses relativistes. L'interaction de ce
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vent relativiste d’électrons avec les restes de matiére éjectée de la supernova donne naissance & une
onde de choc. La zone délimitée par cette derniére forme un plérion, d’un rayon typique de ’ordre
de 1 pc. Les électrons sont dés lors accélérés au niveau du choc, par processus de Fermi, jusqu’a des
énergies de l'ordre de 10! eV (fig. 4.14). Ce sont ces derniers qui sont responsables de 1’émission-y
synchrotron.

Tandis que ’émission synchrotron des électrons dans le champ magnétique de la nébuleuse s’étend de la
radio aux 7y mous en dessous du GeV, I’émission y de plus haute énergie est due a I'interaction Compton
inverse des électrons sur les photons mous cités précédemment (mécanisme d’"auto-comptonisation")
[17] , ou encore sur les photons du rayonnement cosmologique en micro-ondes et sur les photons
infrarouges créés par la poussiére ou les étoiles environnantes (fig. 4.15).

Un plérion typique est la nébuleuse du Crabe, dgée de plus de 900 ans et dont 1’émission «y s’étendrait
a plus de 50 TeV [24]. De par sa stabilité et sa visibilité dans pratiquement toutes les longueurs d’onde,
cette nébuleuse est ’étalon de sensibilité pour I’astronomie des hautes énergies (fig. 4.16 et 4.17).

4.4.3 Restes de supernovae en coquille

Une question majeure de I'astrophysique est ’origine des rayons cosmiques galactiques, du GeV jus-
qu’au PeV . Ceux-ci, que I’on soupconne étre produits par des restes de supernovae, sont déviés par
les champs magnétiques chaotiques de notre Galaxie et atteignent de maniére isotrope la Terre. La
mise en évidence de 'accélération des particules dans ces sources serait apportée par la détection de
I’émission-y de restes de supernovae en coquille.

La forme de ces objets, celle d’'une coquille, est interprétée comme ’onde de choc créée par le gaz
de la nébuleuse en expansion avec le milieu interstellaire. L’extension est plus grande que dans le cas
des plérions, ce qui signifie un age plus grand (~ 100000 ans), nécessaire & ’accélération des protons,
jusqu’a une énergie typique de 10 eV. Cette derniére accélération s’effectue au niveau de I’onde de
choc, via un mécanisme de Fermi.

Le spectre a haute énergie serait constitué de 3 composantes [28] :

— au MeV, une émission par rayonnement de freinage des électrons dans le gaz environnant,

— entre quelques dizaines de MeV et quelques TeV, une interaction entre protons accélérés et protons
du milieu interstellaire produisant des pions neutres,

— au-dela du TeV, une diffusion Compton inverse des électrons sur les photons ambiants.

C’est la seconde composante, dépendante de la quantité de matiére interstellaire balayée, qui est révé-
latrice de 1’accélération des protons.
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Fi1G. 4.14: Schéma d’un plérion. Le vent des électrons accélérés par le pulsar entretient une onde de
choc stationnaire contre les restes de matiére de la supernova et le milieu interstellaire, a une distance
de Uordre de 1 pc du pulsar. Les électrons sont aussi réaccélérés au niveau de ’onde du choc par un
mécanisme de Fermi [7].
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F1G. 4.15: Spectre de densité d’énergie (EQdN/dE') du plérion au coeur de la nébuleuse du Crabe,
depuis le domaine des X durs auz vy de haute énergie comparé aux niveaur de sensibilité attendus pour
Uexpérience GLAST et la prochaine génération de réseaur d’itmageurs (notés IACTs). La composante
@ basse énergie est due & l’émission synchrotron (S) des électrons, et la composante de haute énergie @
Démission Compton Inverse (IC) des électrons sur les photons ambiants [59].
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F1G. 4.16: Image, par le télescope spatial Hubble [26], de la nébuleuse du Crabe, supernova qui explosa
en 1054 et fut observée par les astronomes chinois et japonais.

F1G. 4.17: Image, par le satellite X Chandra [27], de la nébuleuse du Crabe. Le tore interne de photons
serait produit par l’onde de choc du vent relativiste d’électrons avec les restes de matiére éjectée de la
supernova.
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4.5 Sources-y ponctuelles et extragalactiques

4.5.1 Noyaux actifs de galaxie
Description

La géométrie d’'un noyau actif de galaxie (AGN - Active Galaxi Nucleus) est la suivante :

— Un trou noir d’une masse de quelques 10® — 1010 M, est niché au coeur d'une galaxie.

— Un disque en rotation autour du trou noir accréte la matiére et émet un rayonnement thermique du
domaine optique au domaine X. Le disque a une taille de ’ordre de 0.1 pc, la partie qui rayonne
une taille vraisemblablement inférieure & 0.01 pc, cette derniére considération étant essentielle pour
expliquer la rapide variabilité de 1’objet.

— Un tore de poussiére, plus froid et visible notamment en infrarouge, enveloppe & son tour le disque.
La taille du tore est de ’ordre de 102 — 103 pc.

— Des nuages de matiére ionisée gravitent autour de ’ensemble : les nuages éloignés du centre ont une
petite vitesse et émettent des raies d’émission étroites, tandis que les nuages plus proches du centre
posseédent une grande vitesse et émettent des raies élargies par effet Doppler.

— Enfin, certains noyaux actifs possédent des jets relativistes s’étendant le long de 1’axe de rotation du
systéme jusqu’a des distances de quelques Mpc, ceux-ci émettent dans le domaine radio (fig. 4.18).
Ces mémes jets, et plus particuliérement leurs bases, seraient le site privilégié d’une émission 7y de
haute énergie.

Une description d’un noyau actif de galaxie est donnée sur les figures 4.19 et 4.20.

Seuls quelques pourcents des galaxies sont dites actives. L’intensité de 1’émission radio et ’orientation
du jet par rapport a 'observateur (fig. 4.21) permettent de classer les noyaux actifs de galaxies . 5%
des noyaux actifs de galaxie présentent une émission radio forte, et 1% des noyaux, appelés blazars, une
émission radio forte et un jet dirigé vers la Terre. Ces derniers sont des sources de haute luminosité en
7 et des objets trés variables avec un temps caractéristique, de 'ordre de I’heure a la dizaine d’heures®.
Pour une vitesse 8 du jet défini et un angle 6 formé par le jet et la ligne de visée, le facteur Doppler §
vaut [30] :
1

- v(1 — Bcosh)

Une représentation graphique du facteur Doppler en fonction de l'angle, pour quelques facteurs de
Lorentz, est montrée sur la figure 4.22. Les grandeurs dans le référentiel d’observation et celles dans
le référentiel du jet (noté avec un prime) sont reliées par les égalités suivantes :

5 (4.1)

AE = J§AFE
At =§TAY
AE (4.2)
_ §—2 ! _ 31!
AQ = §62AQ _){LaiAtAQAy} 6°L
Av =08AV

Dans le cas des blazars ou l’angle 0 est pratiquement nul, le facteur de Doppler § est maximal (de
Pordre de plusieurs dizaines), permettant, lors du passage du référentiel du jet a celui d’observation, une
luminosité différentielle (intégrée) en fréquence amplifiée par un facteur 62 (§%), une énergie augmentée
d’un facteur d et un temps de variabilité diminué d’un facteur 6~ '. Dans le reste de cette section, nous
nous référons uniquement & cette classe particuliére de noyaux actifs de galaxie.

*Pour une revue de la variabilité, on consultera [29].
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Image du disque de poussiére par le telescope

I mage optique/radio au sol spatial Hubble

—>
380 secondes d' arc g 1.7 secondes d' arc (400 années |umieres)

F1G. 4.18: Photographie du noyau de la galazie NGC 4261 dans les domaines optique et radio par des
télescopes au sol, le tore de poussiére est résolu par le télescope spatial Hubble.

Trou noir

F1G. 4.19: Schéma des principauz composants d’un noyaw actif de galaxie (I’échelle n’est pas respectée) :
un trou noir supermassif accrétant de la matiére sous forme de disque, un tore de poussiére plus grand,
des jets, et des nuages de gaz responsables pour l’émission des raies larges et étroites [33].
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FiG. 4.20: Emission dans le wvisible par un noyau actif de galazie. Les dimensions transverses sont
données en Parsec et en unité de rayon de Schwarzschild [7].
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F1a. 4.21: Zoologie des noyauz actifs de galazie [34].
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Spectre des blazars

Le spectre en énergie des blazars est véritablement particulier : d’une part, on note une structure a
deux bosses dans le plan (E?dN/dE, E) et d’autre part, le flux intégré en énergie varie au cours du
temps. La bosse de basse fréquence est due & un rayonnement synchrotron des électrons accélérés dans
le jet, tandis que la source de l’émission & haute énergie n’est pas identifiée et dépend du modéle
théorique choisi (modéle leptonique ou modéle hadronique).

Le modele leptonique [31] se base sur 'accélération d’électrons (fig. 4.23). Si des électrons de haute
énergie distribués au sein d’une région compacte du jet se déplacent & vitesse relativiste, alors l'inter-
action de ceux-ci avec le champ magnétique ambiant permet la production d’une émission synchrotron
s’étendant du domaine radio au domaine X. La production de v s’effectue par diffusion Compton
inverse, soit entre les électrons et les photons précédemment produits (modéle SSC - Synchroton Self-
Compton), soit entre les électrons et les photons provenant des nuages entourant le jet ou le disque
d’accrétion (modéle EC - External Compton). L’ensemble de ces émission est isotrope dans le référentiel
du jet mais fortement focalisé dans un référentiel au repos.

Un exemple est montré sur les figures 4.24 et 4.25. La premiére figure montre le flux en fonction
de I'énergie, pour les journées du 7, 11 et 16 avril 1997. Les points expérimentaux sont comparés a
un modéle SSC, l'effet de 'absorption par le fond infrarouge extragalactique est prise en compte. La
seconde figure montre les flux du 2 au 20 avril 1997 en v, X et radio. La corrélation entre les flux X et
v suggere un modéle SSC, ol une méme population d’électrons est & ’origine des deux flux : émission
synchrotron pour le premier, effet Compton inverse pour le second.

Le modéle hadronique [32] se base sur 'accélération de protons. Les protons provenant du disque
d’accrétion du trou noir sont accélérés par onde de choc dans les jets, via des processus de Fermi.
L’interaction de ces protons avec les photons ambiants - provenant du disque d’accrétion, de 1’émission
synchrotron du jet, ou encore des nuages isolés entourant le jet - produit des 70, ces derniers se
désintégrant en . Ces mémes -, interagissant avec le champ magnétique du jet, crée des paires ete .
Les paires peuvent, soit créer des cascades électromagnétiques productrices de -y, ou encore, engendrer
des v par diffusion Compton inverse avec le champ de photons ambiants et avec le rayonnement
synchroton des électrons. Des électrons sont aussi créés par désintégration de 7%, ces derniers étant
émis par photoproduction sur les protons.

Prospective

Quelque soit le modele considéré, les blazars émettent des v dans la gamme d’énergie du GeV au TeV.
Or ces derniers interagissent avec le fond cosmologique infrarouge, créant des paires e™e™ et modifiant
leur spectre en énergie. Comme les blazars se situent & des distances forts différentes, et & condition de
bien modéliser leurs spectres, on peut ainsi sonder ce fond infrarouge en fonction du décalage vers le
rouge (redshift). Insistons sur le fait qu’il est nécessaire de disposer d’une haute statistique de blazars
a différents redshifts, afin de pouvoir s’affranchir des incertitudes sur la modélisation de ces sources.

Une étude prédit pour AMS la détection d’environ 500 blazars par an [37]. AMS complé-
tera ainsi le spectre en énergie dans la région du GeV au TeV : cette région correspond
a la montée de la bosse v (pour un blazar du type Markarian 501). La corrélation avec
un satellite X sera précieuse. En outre, I’effet du fond infrarouge sur les spectres pourra
aussi étre étudié.
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Fi1G. 4.23: Emission de v de haute énergie par le jet d’un noyau actif de galazie. Dans la cadre du
modéle leptonique, les v de haute énergie (en gras) sont émis par effet Compton inverse des électrons
relativistes soit sur les photons synchroton émis par ces électrons dans le cas du modéle SSC, soit sur

les photons de basse énergie émis par le disque d’accrétion et les nuages environnants dans le cas du
modéle EC [7].
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FIG. 4.24: Spectre de densité d’énergiec E2dN/dE de Markarian 501 observé par BeppoSAX en X et
par HEGRA au TeV a trois périodes (la fléche verticale représente la limite supérieure obtenue par
EGRET). Les courbes en trait plein montrent les résultats dans le cas du modéle SSC, les courbes en
tiret l’absorption par le fond infrarouge extragalactiqgue. Dans le cadre du modéle SSC, la premiére bosse
est due a un rayonnement synchrotron, et la seconde bosse G une émission Compton inverse [35].

F Whipple Observations i
[ (>350GeV y-rays)
- E

Flux (y/min)
~N =
ol o

[ 13

(4]

P @ < )
F—ossE
(50-150 keV)

N
a

o

Flux (cnts/s)

T
1

o
2]

(b)

I RXTEASM
E (210kev)

b € % ++ +

15 F

o

Flux (cnts/s)
N

’_j;
aa
-
—+
o
1
—+
+
+
+
e
+

05 F
E(©

7 O [ CfALzm
T 1 (U-band) +
> M 4 ¢
g N LI
BO09
X [
[ L

o8 | (@

P O SN RN B
50540 50542 50544 50546 50548

P P B A R
50550 50552 50554 50556 50558
MJID

F1G. 4.25: Observations simultanées de Markarian 501 en vy, X, et radio, du 2 avril 1997 (MJD 50540)
au 20 avril 1997 (MJD 50558) [36].



4.5. SOURCES-y PONCTUELLES ET EXTRAGALACTIQUES 153

4.5.2 Sursauts-vy
Historique

Les sursauts-y (GRBs - Gamma-Ray Bursts) ont été découverts dés 1967 par les satellites militaires
américains Vela, chargés de surveiller d’éventuels essais nucléaires soviétiques dans ’atmosphére. A
cause du caractére confidentiel des satellites, la découverte des sursauts été rendue publique seulement
6 ans plus tard. L’émission 7 non répétitive des sursauts-y est bréve (de 'ordre de 10 ms a 1000 s)
et intense (le signal intégré correspondant & 1’énergie de masse du soleil, de I'ordre de 10*7 Joules).
Durant les années 90, les sursauts-y ont bénéficié de trois découvertes majeures.

En premier lieu, le détecteur BATSE & bord de CGRO a observé, de 1991 & 2000, 2704 sursauts-
7, soit en moyenne 0.82 sursaut-y par jour : la répartition finale sur la carte du ciel (fig. 4.27) a
montré le caractére isotrope de tels objets. Cependant la localisation étant précise & 5°, la recherche
de contreparties optiques était difficilement envisageable.

Ensuite, des émissions dans d’autres longueurs d’onde associées & un sursaut-y - GRB970228 - ont été
trouvées. Ainsi le 28 février 1997, une source X associée & ce sursaut a été identifiée huit heures aprés
celui-ci, par le satellite BeppoSAX. Gréace & une localisation précise & moins de 3 minutes d’arc prés
sur la source X, une contrepartie optique a été aussi découverte, cette derniére étant constituée d’une
source ponctuelle de magnitude 20, adjacente & une nébuleuse rouge. Cette émission optique fut suivie
plusieurs mois et on observa une décroissance lente de la luminosité qui se stabilisa & une magnitude
28 aprés une centaine de jours. Depuis cette date, on observe des sursauts-y avec une contrepartie
optique, & un rythme de 5 & 10 par an.

Enfin deux mois plus tard, le télescope KECK a permis ’observation de raies d’absorption dans la
contrepartie optique de GRB970508, sursaut observé par BATSE et BeppoSAX. Ces raies d’absorption
sont produites par le gaz de la galaxie d’origine du sursaut. Le décalage vers le rouge mesuré (z=0.835)
démontre que le sursaut était situé a une distance cosmologique. Grace aux observations de KECK et
de HUBBLE, la contrepartie fut associée 4 une galaxie naine. Depuis, divers décalage vers le rouge ont
été mesurés, de 2=0.0085 pour GRB980425 4 2=3.418 pour GRB971244.

Plus récemment, 'année 2003 a été riche de trois avancées :

— La possible découverte de la polarisation linéaire de 1’émission-y, & un niveau de (80 &+ 20)%, pour
le sursaut GRB021206 indiquerait ’existence synchrotron d’électrons relativistes dans un champ
magnétique [38]. Ce résultat est contredit, d’autres physiciens estiment qu’aucune contrainte signi-
ficative ne permet d’affirmer ’existence d’une polarisation [39]. La prudence semble étre de mise,
certains ne rejetent ni I’hypothése d’une polarisation nulle, ni celle d’une polarisation non nulle [40].

— Il est établi, par analyse spectroscopique, que certains sursauts—y longs (ou la durée de 1’émission-y
est supérieure a la seconde) tels GRB030329 (fig. 4.26) sont liés & une supernovae de type Ic [41].
Ces sursauts longs sont ainsi liés aux effondrements des étoiles massives.

— Le sursaut GRB030501 a montré la capacité du satellite INTEGRAL & distribuer une alerte seule-
ment 30 secondes aprés le début du sursaut, avec une incertitude sur la position de seulement ~ 4
minutes d’arc [42]. La compréhension des sursauts—y peut donc reposer désormais sur la stratégie
d’observation suivante :

— détection par des satellites X/ avec une incertitude sur la position de quelques minutes d’arc et
une alerte donnée en quelques secondes,

— réaction rapide par de petits télescopes robotisés avec une position & quelques secondes d’arc prés,

— étude de la courbe de lumiére durant les permiers jours par des télescopes de la taille de 1-4 m,

— spectroscopie optique sur quelques semaines avec des télescopes de la taille de 8 m pour la mesure
du décalage vers le rouge,

— observations radio pour la connaissance de 1’énergie cinétique totale dissipée par 1’explosion.
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F1G. 4.26: En haut, évolution du spectre de GRB030329/SN2003, du ler au 13 avril 2003 (de 2.64
a 9.64 jours aprés le sursaut). Les spectres des premiers jours consistent en une loi de puissance
(F, a v=°9) avec des raies d’émission étroites provenant de régions d’hydrogéne ionisé dans la galazie-
héte & un redshift de z—0.168. Les spectres pris aprés le 5 avril montrent le développement de bosses
caractéristiques d’une supernovae, & approzimativement 4200 et 5000 A. En bas, spectre du 8 avril avec
la loi de puissance soustraite. Le spectre obtenu montre bien les bosses a 4200 et 5000 A, ce spectre est
similaire o celui de SN1998bw une semaine avant le mazimum de lumiére. La correspondance n’est pas
aussi bonne pour SN1998bw au mazimum de lumiére, particuliérement & petite longueur d’onde [41].
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Description et modéle de la boule de feu

La haute intensité du rayonnement des sursauts-y et les distances cosmologiques mises en jeu indiquent
une grande luminosité intrinséque. De plus, la variation rapide du signal vy suggére une région émettrice
avancant vers ’observateur avec un mouvement relativiste. Le facteur de Lorentz est de l'ordre de
plusieurs centaines®. Ces grandes valeurs du facteur de Lorentz font des sursauts-y des candidats
sérieux pour ’accélération des rayons cosmiques d’ultra-haute énergie.

Le modéle de la boule de feu en expansion ultra-relativiste [43][44] est capable d’expliquer la briéveté
associé au sursaut-y. On considére un plasma chaud de +y, électrons et positons en équilibre thermique.
La profondeur optique - distance au bout de laquelle un <y interagit avec un autre v pour donner
une paire eTe™ - étant faible devant les dimensions du plasma, les v ne peuvent pas s’échapper. Le
plasma suit une expansion relativiste et adiabatique de ce plasma, la température décroit. Lorsque
cette derniére atteint 0.5 MeV, les v n’ont plus assez d’énergie pour créer des paires ete™ : le taux
de particules chargées décroit, au fur et & mesure que qu’électrons et positons s’annihilent. A une
température de 20 KeV, le plasma est transparent aux -y, et toute ’énergie est libérée en un temps
pouvant étre trés bref. Les photons qui s’échappent ont une énergie de 20 KeV dans le référentiel de
la boule de feu, mais cette énergie est dans le référentiel de ’observateur multipliée par le facteur de
Lorentz de la boule de feu (4.28).

Ce modéle fournit une explication correcte pour la briéveté du phénoméne, mais avec des facteurs de
Lorentz de plusieurs centaines, I’émission prédite dépasse difficilement quelques MeV. Dans la version
initiale du modéle, ’éjecta est supposé complétement leptonique et toute 1’énergie est rayonnée afin
de produire le sursaut. Le spectre prédit est thermique, et en contradiction avec les observations.
Pour éviter ce probléme, on suppose une petite pollution en baryons lorsque 1’énergie est libérée.
L’éjecta relativiste ne devient optiquement fin qu’a grande distance de la source, de nouveaux processus
convertissent une fraction de I’énergie cinétique en radiation et produisent le sursaut et la contrepartie
observés.

Ces considérations conduisent & un scénario en trois étapes [45].

— Le moteur central est d’origine stellaire mais trés mal connu : un événement initial libére une grande
quantité d’énergie. L’événement initial pourrait étre une coalescence d’une étoile & neutrons avec
une autre ou avec un trou noir, ou un effondrement gravitationnel d’une étoile trés massive, les
dimensions typiques sont une masse de 3 a 10 masses solaires pour un disque d’accrétion d'une
centaine de kilométres. L’énergie libérée est injectée dans un éjecta hautement relativiste.

— A grande distance de la source, 1’éjecta relativiste devient transparent et une partie de 1’énergie
cinétique est utilisée pour produire le sursaut-y. Les photons -y sont émis soit directement par rayon-
nement synchrotron des électrons accélérés, soit par effet Compton inverse des photons synchroton
sur les électromns.

— A encore plus grande distance, la décélération de 1’é¢jecta relativiste par le milieu local devient
importante. Si I’énergie cinétique restante aprés la seconde étape est toujours appréciable, un choc
fort apparait - le choc externe - et se propage dans le milieu interstellaire. Les électrons accélérés en
arriére de ce choc rayonnent et produisent la contrepartie observée.

Dans la table 4.3, les trois étapes sont résumeées, les échelles caractéristiques sont aussi données.

5Cet ordre de grandeur est & comparer au facteur de Lorentz de plusieurs dizaines pour les jets des blazars.
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F1a. 4.27: Répartition sur la carte céleste des 2704 sursauts—y vus par BATSE.
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F1G. 4.28: Modéle de la boule de feu en expansion ultra-relativiste. Une explosion initiale (en a)) libére
une grande quantité de y se convertissant en paires ete™ (en b)). Il se forme un plasma électroma-
gnétique (v, électrons et positons), opaque auz vy (en c)). La température du plasma, en expansion
ultra-relativiste, diminue. A 0.5 MeV, le taux de particules chargées décroit au fur et o mesure que les
électrons et positons s’annihilent. A 20 KeV, le plasma est transparent aux photons, les rayonnements
X ety s’échappent [7].
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Moteur central 10-100 km éjecta relativiste

facteur de Lorentz > 100
Emission prompte | 100 millions de km transparence
o ~ 300 secondes-lumiére | énergie cinétique — radiation
Contreparties 100 milliard de km décélération
X, visible, radio ~ 4 heures-lumiére — choc externe avec

le milieu interstellaire

TAB. 4.3: Le scénario théorique en trois étapes pour les sursauts-y [45].

Un modéle concurrent est le modeéle cannonball (boulet de canon) [46]. On s’intéresse a la phase
explosive de l'effondrement d’une étoile massive. On considére qu’une partie de la matiére éjectée
retombe vers le coeur de 1’étoile et s’enroule pour former un anneau. L’accrétion de matiére génére des
jets discontinus qui percutent le gaz éjecté par la supernova : une intense émission <y est provoquée.

Enfin, une hypothése raisonnable et qui s’accorde avec le modéle de la boule de feu est que 1’énergie
initiale ne soit pas dissipée dans toutes les directions, mais au contraire étroitement focalisée : deux
jets de matiére seraient éjectés de part et d’autre d’un trou noir en rotation. La dispersion uniforme des
sursauts-y s’expliquerait par la répartition au hasard des jets. Néanmoins, les observations disponibles
suggerent la formation de jets seulement dans certains sursauts : c’est encore un sujet de débat [47].

Prospective

A cause de la courte émission-y et de la nécessité d’un pointage, les sursauts-y sont difficiles & observer.
Les détecteurs-y au sol avec un champ de vue au maximum égal & 5° et un cycle utile de 10% sont, sur
ce sujet, désavantagés par rapport a un instrument spatial comme BATSE qui disposait d’'un champ
de vue de 47 sr avec un cycle utile de 100%. En outre, dans le domaine du TeV, 'absorption des «y
par le fond infrarouge oblige & se restreindre aux sursauts proches. Ainsi 'observation des sursauts-y
4 haute énergie nécessite un besoin de nouveaux satellites.

On estime pour AMS la détection des GRBs a une quinzaine par an [48]. Pour un sursaut-
v analogue 4 GRB910503 et d’une durée de 100 secondes, une centaine de y d’énergie
supérieure 4 un GeV dont une dizaine d’énergie supérieure a 10 GeV seront collectés par
le calorimétre d’AMS.
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4.6 Sources-v diffuses

4.6.1 Emission diffusse galactique

Plus de 60% des v détectés par EGRET proviennent de l'interaction du rayonnement cosmique avec le
milieu galactique [49]. Les photons sont engendrés, d’une part, par la décroissance des pions neutres,
résultats de l'interaction des protons et du gaz interstellaire, et d’autre part, par le rayonnement de
freinage des électrons et la diffusion inverse Compton entre électrons et photons de basse énergie. Les
contributions relatives dépendent des spectres en énergie des noyaux et électrons interstellaires, des
valeurs des champs magnétiques et des distributions de gaz.

La figure 4.29 permet la comparaison entre les mesures de ’émission diffuse galactique et un modéle
prenant en compte les contributions discutées ci-dessus. Au-dela du GeV, on note, d’une part, un excés
du spectre moyen mesuré par rapport au modéle, et d’autre part, que le spectre est modélisable par la
loi de puissance suivante :

dN .
75 = 28710 (

E
1 GeV

—2.63
) (em?.s.57.GeV) ™! (4.3)

Le programme GALPROP [51] a pour but de modéliser la propagation des rayons cosmiques dans
la Galaxie et de confronter les résultats de cette modélisation aux données observationnelles, et en
particulier & celles sur 1’émission-y diffuse. Des spectres initiaux de protons et électrons légérement
différents de ceux observés sur Terre sont considérés : les données sur les spectres d’antiprotons sont
utilisées pour estimer le spectre des protons, celles sur ’émission-y diffuse pour estimer le spectre des
électrons. Les spectres de protons et d’électrons prédits pour une observation sur Terre sont compatibles
avec ceux mesurés, a cause des fluctuations dues aux pertes par énergie ou a la propagation. Le spectre
de I'émission diffuse v de 30 MeV a 100 GeV est alors non seulement reproduit, mais le ciel-y l’est
également, autant en latitude qu’en longitude. Bien que le modéle utilisé ne soit pas unique, notamment
dans le choix de la taille du halo, des coefficients de diffusion, des sources, du spectre des rayons
cosmiques, les résultats obtenus ont aussi le mérite d’étre en accord avec les données des antiprotons
et positrons.

4.6.2 Emission diffuse extragalactique

L’émission—y extragalactique, isotrope, a aussi été exploré par EGRET [52]. Le spectre suit une loi de
puissance, continue de quelques dizaines de MeV & quelques dizaines de GeV, d’indice spectrale 2.10
+ 0.03. La modélisation du spectre est la suivante (fig. 4.30) :

dN e

E

—2.1040.03

2 -1
_ cm”.s.sr.GeV 44
0.451 GeV) ( ) (44)
Or EGRET a mesuré des spectres de blazars jusqu’a une énergie maximale de 10 GeV avec des indices
spectrales comparables. L’émission extragalactique serait vraisemblablement la superposition de blazars
non résolus. Pour confirmer cette hypothése, il est nécessaire de faire des mesures & haute énergie
de I'émission extragalactique et des blazars. La connaissance des spectres & la source des blazars et
de ’absorption des v par le fond infrarouge permettant des prédictions sur la forme du spectre de
I’émission extragalactique aux hautes énergies. Certains auteurs attendent ainsi une cassure spectrale
de ’émission vers 20 GeV [53].

La mesure des spectres des émissions galactique et extragalactique par AMS est discutée
au chapitre 6 de cette thése.
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F1G. 4.29: Spectre moyen de l’émission diffuse galactique ([b/<10°, 60<1<360°), par linstrument
EGRET (croiz). Un modéle basé sur le spectre observé des rayons cosmiques est montré sous la forme
d’une ligne continue. Les mesures deviennent moins précises & partir de 1 GeV. Les composantes du
modeéle, tels la désintégration de ° formés lors des collisions nucléon-nucléon (NN), le rayonnement
bremsstrahmlung de ’électron (EB), et la diffusion inverse Compton (IC) sont représentés par les lignes
en pointillé [50].
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F1G. 4.30: Spectre du fond diffus extragalactique, mesuré par EGRET, de 30 MeV a 120 GeV [52]. Ce
spectre est décrit par une simple loi de puissance.
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4.7 Le Centre Galactique

Le Centre Galactique n’est pas constitué d’une unique source ponctuelle mais est, au contraire, une
région trés complexe. Tandis que la mesure des mouvements propres d’étoiles dans la région centrale
de la Galaxie a permis la déduction de la présence d’un trou noir de (2.6 £ 0.2) Mg au niveau de la
source radio Sag A* [54], des émission—y de haute énergie [55] et de trés haute énergie [56] ont aussi
été détectées. Divers mécanismes peuvent expliquer cette émission :

— accélération de particules dans des chocs entre vents stellaires ou dans les restes de supernovae,

— interaction des particules accélérées avec la matiére ambiante ou les photons,

— ou encore annihilation de particules liées & la matiére noire et accumulées au centre.

Deux résultats ont réaffirmé récemment ’'intérét d’une étude du Centre Galactique.

D’une part, les mesures de la raie d’annihilation électron-positon en direction du Centre Galactique ont
été réalisées avec le spectromeétre SPI installé sur le satellite INTEGRAL (International Gamma-Ray
Astrophysics Laboratory). A la raie de valeur centrale (511.06 & 0.18) KeV et de largeur (2.95 & 0.45)
KeV est associé un flux égal &4 (9.9 £4.7) x 10~* cm~2.57! [57]. Quant & la région d’émission large de
Qfg °, elle est identifiée avec le bulbe galactique [58] (fig. 4.31). Puisque le flux mesuré correspond a
un taux de production de 1.3 x 10*3 positons par seconde, la région centrale de la Galaxie est donc
une zone de production de positons trés active, qui plus est particuliérement étendue. Ces positons
pourraient étre formés lors d’explosions d’étoiles particuliérement massives, les hypernovae, ou par
désintégration de particules exotiques constituant une matiére noire légére.

D’autre part, la collaboration HESS a rapporté la détection d’un source ponctuelle vy de trés haute
énergie, localisée 4 moins de 1’ de Sgr A* [59]. Le spectre mesuré, d’indice spectral (—2.2+0.09+0.15),
posséde un flux intégré, au-dessus d’une énergie de 165 GeV, égal & (1.82 £0.22) x 10~" m~2s~! (fig.
4.32). Si 'on interpréte le spectre 7y observé comme un continuum d’hadronisation di & ’annihilation
de neutralino, la présence possible d’une coupure a 4 TeV implique une masse pour le neutralino le
plus léger supérieure a 12 TeV. En général, de telles valeurs de masses sont plutdt défavorisées [17].

En conclusion, l'identification future des diverses sources-y du Centre Galactique nécessite une trés
bonne résolution angulaire. Le Centre Galactique constitue actuellement un sujet en pleine évolution
ol l'accumulation de statistique et la maitrise du fond seront prépondérants pour une bonne étude.

La mesure du spectre de signaux supersymétriques provenant du Centre Galactique est
discutée au chapitre 8 de cette thése.
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sienne s’ajuste au bulbe galactique.

10 F oo
O
/S F 10 F ono ©
-5
> - 10° | EGRET
rlil_ -6 10_7 3 "
L 10 & EP[P 10 F
! - 10" F —
é E l%l 10_9 3 ! ! sonnl ! ! ‘ !
.'-'CJ; 7 EF 10° 10® 10° 10® 100 1 10
~ 10 E
zZ = %
o -
o~ -
L

| v HESS June/duly
| ® HESS July/August
o| | O CANGAROO-II
10 El A Whipple
T 1 1 1 1 1 11 1 | 1 1 1 1 1 11 1 |
1

oI

1 1 10

Energy (TeV)
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de 1°, le flux moniré par EGRET peut inclure d’autres sources.
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Chapitre 5

Exposition du détecteur

Résumé du chapitre :

AMS ne peut pas pointer : pour connaitre la surface et le temps disponibles pour l’ensemble des sources,
nous estimons, a partir de la trajectoire de la station, des cartes d’observabilité. La station, située a
386 km d’altitude en moyenne, effectue le tour de la Terre en 91.9 minutes. De plus, la trajectoire est
composée d’un mouvement de précession, la période associée étant de 71.1 jours. AMS observe ainsi
certaines régions du ciel plus longtemps que d’autres. Ce chapitre décrit comment nous construisons
des cartes d’observabilité, et présente les premiers résultats pour quelques sources.

5.1 Meéthode pour le calcul des expositions

Pour une période donnée de 91.9 minutes, la trajectoire de la station ISS, localisée & une altitude
moyenne de 386 km, est une ellipse! inclinée de 51.57° par rapport au plan de I’écliptique, ce dernier
contenant la trajectoire de la Terre autour du Soleil. La figure 5.1 montre la trajectoire d’ISS sur une
mappemonde terrestre. En outre, la station est animée d’'un mouvement de précession : I’ellipse tourne
autour de ’axe de la Terre en 71.1 jours. Sur la station, AMS n’est pas orientable et pointe toujours
selon la verticale locale. Du fait de la trajectoire complexe de la station, AMS voit une grande partie
du ciel. La connaissance précise des orbites permet de savoir la fraction du temps (sur une période de
71.1 jours ou une année) pendant laquelle une source est visible par le trajectométre et le calorimeétre
d’AMS. Nous expliquons dans cette partie comment de telles orbites sont calculées.

5.1.1 Orbite de la station dans le repére équatorial.

Si I’on considére un référentiel galiléen centré sur la Terre, deux repéres permettent de localiser une

position de la sphére céleste :

— le repére équatorial (fig. 5.2 et 5.3) utilise le jeu de coordonnées équatoriales, ou la premiére
coordonnée appelée déclinaison varie sur [—m/2,7/2], et la seconde appelée ascension droite varie sur
[0,27] ;

— le repére galactique (fig. 5.4 et 5.5) utilise le jeu de coordonnées galactiques, o la premiére coor-
donnée appelée latitude galactique varie sur [—m/2,7/2], et la seconde appelée longitude galactique
varie sur [0,27].

11’altitude étant pratiquement constante, l’ellipse est en fait un cercle.
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Fi1a. 5.1: Trajectoire d’ISS projeté sur une mappemonde terrestre : la station monte (descend) jusqu’a
une latitude de 51.57° N (51.57 S) [1].

Si l'on s’intéresse au repére équatorial (fig. 5.6), les vecteurs unitaires ig, jg, kg le définissant sont
tels que : ip est colinéaire & I’équinoxe vernal?, jg est porté par ’axe de rotation de la Terre, et kg est
le produit vectoriel jg A kg.

Les angles relatifs a la trajectoire de la station sont a(t), Q(t) et i :

— «a(t) est 'angle que suit la station dans le plan contenant une seule révolution orbitale ; cette révo-
lution dure 91.9 minutes,

— Q(t) est 'angle défini par ’équinoxe vernal et ’axe intersecté par le plan défini ci-dessus et celui
équatorial ; au bout de 71.1 jours, €2 est égal & 360°,

— 1 désigne l'inclinaison fixe du plan contenant une orbite par rapport au plan équatorial.

Les valeurs de ces trois angles sont respectivement :

a(t) =(360°/91.9 min) x ¢
(360°/71.7 jours) x t (5.1)
] =51.57°

@)
—~

o~
N—r

Il

Dans le repére équatorial, 'orbite de la station internationale est définie par les coordonnées angulaires
(0, ¢)(t), calculée a partir des angles «(t), Q(t) et 4 :

cos O(t) cos ¢(t) = cos Ut) cos a(t) — cos i sin Q(t) sin at)
cos O(t) sin ¢(t) = sin Q(t) cos a(t) — cos i cos Q(t) sin a(t) (5.2)

sin 6(t) = sin i X sin at)

2L’équinoxe vernal est 'axe que croisent ’équateur céleste, projection de I’équateur terrestre sur la sphére céleste, et
I’écliptique.
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F1a. 5.2: Description du repére équatorial [2].
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F1c. 5.3: Ciel vu par EGRET (E>0.1 GeV) dans le repére équatorial [3]. Pour le centre galactique, les
ascension droite et déclinaison sont égales respectivement & 265.61° et -28.92°. Pour le nord galactique,
les ascension droite et déclinaison sont égales respectivement a 192.25° et 27.40°.
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F1G. 5.4: Description du repére galactique [2].

Fi1c. 5.5: Ciel vu par EGRET (E>0.1 GeV) dans le repére galactique selon une projection d’Aitoff
[3]. La projection d’un point de coordonnées angulaires (b,l) ot b et | sont les latitude et longitude
galactiques exprimées en radians est la suivante :

I = 2v/2cos(b)sin(1/2)
1+cos(b)cos(l/2)

by = V2sin(b)
1+cos(b)cos(l/2)
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5.1.2 Coordonnées galactiques et équatoriales

Pour savoir si une source est visible par AMS, nous calculons I’angle formé avec ces deux objets. La
position angulaire (0, ¢)(t) de la station est donnée dans le repére équatorial, celle (b,1) de la source
dans le repére galactique. Ainsi, pour une source donnée, la position angulaire (Dec, AD) dans le repére
équatorial doit étre exprimée en fonction de celle (b,1) exprimée dans le repére galactique.

La position S d’une source exprimée dans le repére galactique est :

S =zg.dg + yYe-je + z¢-kg, avec
rg = cos(b)sz:n(l) (5.3)
ya = cos(b)sin(l)
zg = sin(b)

La position de cette méme source dans le repére équatorial est :
S =uzgig+ye.je+ zekg, avec
zg = cos(Dec)cos(AD) (5.4)
yg = cos(Dec)sin(AD) '
zp = sin(Dec)

Le probléme revient a exprimer les coordonnées (zg,yg,2gp) du repére équatorial aux coordonnées
(@, ya, 2g) du repére galactique :

zr = zqg-(icir) +ye.(iciE) + 2¢-(kg-ig)
ye = z¢-(igie) +ya-(cde) + za.(ka-jE) (5.5)
zr  =zg-(icke) +ye.-(Joke) + za-(ka ki)

I1 faut donc connaitre les expressions des vecteurs (ig, jg, kg) en fonction des vecteurs (ig, jg, kg).
Or les définitions de ig, jg, et kg sont les suivantes :

— ig pointe dans la direction du centre galactique,

— k¢ est le vecteur normal au plan galactique et pointe dans la direction du nord galactique, et

— jg est le produit vectoriel kg A ig.

Les expressions de ig et jg sont :

ig = cos(Dec;)cos(AD;)ig + cos(Dec;)sin(AD;)jg + sin(Dec;)kg,
ja = cos(Decj)cos(AD;)ig + cos(Decj)sin(AD;)jr + sin(Dec;)kE, (5.6)
avec (Dec;, AD;) = (—28.92°,265.61°) et (Decj, AD;) = (27.40°,192.25°)

L’algorithme pour connaitre les coordonnées angulaires galactiques en fonction de celles équatoriales
est finalement le suivant.

Dans une premiére étape, on lie pour le repére galactique les coordonnées angulaires (b,!) aux coor-
données (zq, ya, 2G). Dans une seconde étape, on connait la dépendance entre les coordonnées (zg,
ya, 2¢) et (g, yi, 2E) des deux repéres. Et dans une troisiéme étape, on lie pour le repére équatorial
les coordonnées (rg, yg, zr) aux coordonnées angulaires (Dec, AD).
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5.1.3 Calcul du temps d’observation

Les coordonnées angulaires d’AMS et de la source sont décrites dans le repére équatorial. Si on intégre
sur une période de précession, le temps d’observation de la source est indépendant de son ascension
droite et ne dépend plus que de sa déclinaison. La source de coordonnées (Dec, AD) peut alors, pour
une ou plusieurs période(s) de précession, étre considérée de coordonnées (Dec,0). Quant & AMS,
il est localisé en (@, ¢)(t). Le produit scalaire de ces deux vecteurs, l'un caractérisé par (Dec,0) et
lautre par (6, ¢)(t) est le cosinus de leur angle d’intersection. Si cet angle est plus petit que l'angle
d’ouverture considéré, alors la source est vue. I’angle d’ouverture dépend du sous-détecteur d’AMS
considéré, environ 23° pour le calorimétre et plus de 45° pour le trajectomeétre.

La figure 5.7 montre, pour deux sources de méme déclinaison mais dont les ascensions droites sont
différentes, le temps d’observation par la calorimétre par rapport au temps de fonctionnement, ce
dernier s’étendant sur une période de précession. Une des deux sources est le pulsar du Crabe.

o
N

0.18 |
- I (Dec=21.98,AD=-120.00)
016 - M (Dec=21.98,AD= 82.89): coordonnées du Crabje
0.14 |
0.12 |

0.1Ff

Temps d'observation par ECAL [jours]

0.08 |

0.06 f
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0.02
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Temps de fonctionnemenfjours]

F1G. 5.7: Temps d’observation par la calorimétre versus temps de fonctionnement pour deur sources de
méme déclinaison, mais dont les ascensions droites sont différentes. Sur une période de précession, les
sources sont vues pendant des temps égaux.

5.1.4 Anomalie Sud Atlantique

La magnétosphére terrestre est générée par un effet dynamo : les liquides métalliques du coeur de la
Terre sont mis en en mouvement par des forces de convection, de Coriolis et de gravitation et ces
masses créent le champ magnétique terrestre. Ce dernier protége des radiations cosmiques en déviant
les particules hautement énergétiques ou en les capturant au sein des ceintures de Van Allen.

Cependant, au-dessus d’une certaine position de I’Océan Atlantique Sud, prés de la cote brésilienne, le
bouclier constitué par la magnétosphére exhibe un défaut, que 'on pense étre di & la non-coincidence
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des poles magnétiques et terrestres (fig. 5.8). Pour des orbites inclinées de 35 a 60° par rapport
a ’équateur terrestre et & des altitudes de quelques centaines de kilométres, les satellites passent
périodiquement sur cette région appelée Anomalie Sud Atlantique (SAA - South Atlantic Anomaly).
Le bouclier magnétique étant réduit, ceux-ci sont soumis & un plus grand flux de particules et les
compteurs sont saturés. La prise de données étant inexploitable au-dessus de cette région, celle-ci est
alors interrompue.

e o i 2l
: I-“EIIIIEIEIII
H AR
f

45 "% ; i ¥ T e P e ey 8
-150 -120 B0 60 -30 0 30 60 oo 120 150

F1G. 5.8: Données concernant I’Anomalie Sud Atlantique. Celles-ci ont été collectées par South Atlantic
Anomaly Detector (SAAD) a bord de l’observatoire ROSAT [5].

5.2 Résultats pour le temps d’observation

Pour une source et une durée de fonctionnement données, le temps d’observation est celui pendant
lequel la source est vue par AMS. Dans cette section, nous donnons les temps d’observation des sources
ponctuelles pour une durée de 5 périodes de précession [6][7].

5.2.1 Temps d’observation pour le trajectométre

La figure 5.9 montre le temps d’observation en fonction de la déclinaison, sans et avec I’Anomalie Sud
Atlantique considérée. Avec cette derniére considérée, la figure devient asymétrique. L’angle d’ouverture
maximal du détecteur de plus de 45° couplé & une latitude maximale d’environ 52° permet de considérer
toute déclinaison comprise entre -90° et +90° : le trajectomeétre couvre ainsi I’ensemble du ciel.

Sur la carte 5.10, on observe deux régions ou le temps d’observation est minimum. Entre ces deux puits,
existe une riviére ol le temps d’observation est stabilisé 4 une valeur d’environ 3.10° s. La figure 5.11
permet d’apprécier en trois dimensions le temps d’observation en fonction des coordonnées galactiques,
et en particulier les puits et la riviére.

5.2.2 Temps d’observation pour le calorimétre

Les résultats des temps d’observation pour le calorimétre sont montrés sur les figures 5.12 et 5.13. On
note sur la figure 5.12 que les sources localisées sur des déclinaisons en-dehors de la plage [-75°,75°]
ne sont pas observées. Cette valeur limite de 75° est en cohérence avec les valeurs d’environ 52° et 23°
pour 'inclinaison et I'angle d’ouverture maximal vis-a-vis du calorimétre. La figure 5.14 permet d’ap-
précier en trois dimensions le temps d’observation en fonction des coordonnées galactiques. La riviére
correspond & un temps d’observation d’environ 1.106 s. Cette valeur est moindre que celle associée au
trajectométre, I’angle d’ouverture du calorimeétre étant 2 fois plus petit que celui du trajectométre.
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103Temps d’observation d’AMS-02/TRK pour 355.7 jours
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F1G. 5.9: Temps d’observation pour le trajectométre en fonction de la déclinaison, pour un temps de
fonctionnement de 355.7 jours (5 périodes de précession). Le temps d’observation est celui pendant
lequel la verticale locale et ’axe de pointé vers la source forment une angle inférieur a 45.6°.

[sec] x10 3

= 80 4000
) 3500
gf 28 3000
<20 2500
§ 0 2000
2-20 1500
®-40 1000

-60 500

-80 0

-150 -100  -50 0 50 100 150
Longitude galactique[°]

+90

+180

-90

Tempsd’ observation d’AM S-02/TRK pour 355.7 jours

FiG. 5.10: Temps d’observation pour le trajectométre en fonction des latitude et longitude galactiques
pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours. L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée. La réso-
lution spatiale utilisée pour cette figure est égale a 1° x 1°.
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Tempsd’ observation dAMS-TRK pour 355.7 jours
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Fi1G. 5.11: Temps d’observation pour le trajectoméire en fonction des latitude et longitude galactiques
pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours. L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée. On observe
deuz régions pour lesquelles les temps d’observation sont minimaux. A proximité de ces puits, les temps
d’observation sont mazrimaux. Entre ces puits, les temps d’observation sont uniformes et on devine une
Tiviére.
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FiG. 5.12: Temps d’observation pour le calorimétre en fonction de la déclinaison, pour un temps de
fonctionnement de 855.7 jours (5 périodes de précession). L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée.
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FiG. 5.13: Temps d’observation pour le calorimétre en fonction des latitude et longitude galactiques,
pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours. L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée.
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Tempsd observation d’AMS-ECAL pour 355.7 jours
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FiG. 5.14: Temps d’observation pour le calorimétre en fonction des latitude et longitude galactiques,
pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours. L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée.



5.3. RESULTATS POUR L’ACCEPTANCE 181

5.3 Reésultats pour ’acceptance

Nous considérons désormais l’acceptance, c’est-a-dire le produit entre la surface effective du détecteur
et le temps pendant lequel cette derniére est vue par une source ponctuelle.

5.3.1 Acceptance du trajectométre

La figure 5.15 présente la surface effective de détection du trajectomeétre en fonction de ’angle d’inci-
dence, pour des v de 32 GeV convertis en eTe™. Celle-ci est limitée par la probabilité de conversion des
72 et lefficacité de reconstruction. En intégrant sur I’angle d’incidence la surface effective de détection
du trajectométre décrite sur la figure 5.15, 'acceptance calculée est égale a 0.060 m2sr.

Si I'on considére des v de 32 GeV, I'utilisation de cette figure permet d’obtenir, pour le trajectométre,
le produit de la surface et du temps effectifs en fonction des coordonnées galactiques (fig. 5.16). On
retrouve sur la figure 5.16 la riviére et les puits décrits précédemment sur la figure 5.10. La riviére
correspond & une valeur moyenne d’environ 10° cm?s.

5.3.2 Acceptance géométrique du calorimétre

La figure 5.17 présente la surface pour le calorimétre en fonction de ’angle d’incidence ; cette surface
est estimée pour, d’une part, une efficacité de 100% dans le calorimétre, et d’autre part, une probabilité
de non-conversion dans le TRD en ete™ de 80%. A 'opposé du trajectométre, I’acceptance considérée
est uniquement géométrique.

Pour un angle donné entre la source et la verticale d’AMS, la surface du premier plan du trajectométre
est projetée a l'altitude du calorimétre. Si la projection de cette surface contient toute la surface du
calorimétre, alors la surface effective est celle du calorimétre (fig. 5.18). Si elle ne contient qu’une
partie de la surface du calorimétre, seule cette derniére est alors considéré comme effective (fig. 5.19).
Dans les deux cas, la surface effective est multiplié par 80%, cette derniére valeur est la probabilité

moyenne de non-conversion des y dans le TRD en ete™.

En intégrant la surface effective de détection sur I’angle d’incidence, ’acceptance est trouvée égale a
0.073 m?sr. Les acceptances du trajectométre et du calorimétre sont donc du méme ordre de grandeur.
L’utilisation de la figure 5.17 permet d’obtenir, pour le calorimétre, le produit de la surface et du
temps effectifs en fonction des coordonnées galactiques (fig. 5.20). La riviére dessinée correspond a
une valeur moyenne d’environ 1.2 x 10° cm?s. Cette derniére valeur est supérieure & celle associée au
trajectométre, 'acceptance du calorimétre étant aussi supérieure & celle du trajectométre.

La prochaine étape est de connaitre la véritable acceptance du calorimétre, c’est-a-dire la surface
effective de détection en fonction de ’angle d’incidence, et ce pour différentes énergies, si possible.
Comme 'on ne s’intéresse qu’aux -y qui sont situés dans ’acceptance d’AMS et que les protons venant
de haut en bas sont déclenchés par le TOF, on travaille uniquement sur une séparation entre les 7y
venant de haut en bas et les protons venant de coté. Cette séparation permet de savoir la surface
effective de détection en fonction de ’angle d’incidence et de I’énergie. Cette étude est l'objet du
chapitre 6.

3Environ 20% des +y se convertissent.
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5.4 Reésultats pour quelques sources

Nous considérons quelques sources dont les coordonnées sont listées dans la table 5.1. Connaissant la
déclinaison associée & ces sources, on estime le temps d’observation et ’acceptance, pour le trajecto-
meétre et le calorimétre. Les résultats sont listés dans la table 5.2.

source 1[°] b [°] Dec [°]
Pulsar du Crabe | 184.56 (-175.44) -5.78  21.98
Pulsar Geminga 195.13 (-164.87) 4.27 17.81
Pulsar Vela 263.55 (-96.45) -2.79  -45.00
Mrk 421 179.83 (4179.83) +65.03 38.48
Centre Galactique | 0.00 0.00 -28.92

TAB. 5.1: Coordonnées galactiques de sources : longitude | et latitude b. Entre parenthéses est indiquée
la longitude comprise dans la plage [-180,180°].

source lrrk tEcAL (Axt)rrxk  (AXt)pcaL
[x108s] [x10%s] [x10%cm?.s] [x10%m2.s]
Pulsar du Crabe | 3.71 (42.9 jours) 1.21 (14.0 jours) 1.33 1.70
Pulsar Geminga 3.61 (41.7 jours) 1.15 (13.3 jours) 1.28 1.62
Pulsar Vela 3.24 (37.5 jours) 1.52 (17.6 jours) 1.22 2.65
Mrk 421 3.68 (42.6 jours) 1.73 (20.0 jours) 1.38 2.67
Centre Galactique | 3.46 (40.0 jours) 1.30 (15.0 jours) 1.25 1.71

TAB. 5.2: Temps t et surface A X temps d’observation t de quelques sources pour le trajectomeétre et le
calorimeétre.

Pour les sources citées, les temps d’observation sont environ 2 & 3 fois plus long pour le trajectomeétre
que pour le calorimétre, tandis que les produits de la surface vue et du temps d’observation sont
comparables. La trajectoire complexe d’AMS lui permet d’observer des sources-y prometteuses tels
le pulsar du Crabe et le Centre Galactique pendant un temps non-négligeable : ~ 15 jours pour le
calorimeétre et 40 jours pour le trajectométre sur 5 périodes de précession, soit environ une année.
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F1G. 5.15: Surface du trajectométre en fonction de ’angle d’incidence, compris entre 180° (v venant de
haut en bas) et 134.4° (correspondant & un angle d’ouverture de 45.6°), pour des -y de 32 GeV convertis
en ete™, le facteur de conversion et l'efficacité de détection sont considérés. Cette courbe définit une
acceptance de 0.060 m?str.
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Fi1a. 5.16: Acceptance pour le trajectométre, pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours : le
produit entre la surface et le temps d’observation est fonction des latitude et longitudes galactiques.
L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée.
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F1a. 5.17: Surface du calorimétre en fonction de l’angle d’incidence compris entre 180° (y venant de
haut en bas) et 156.9° (correspondant & un angle d’ouverture de 23.1°), en supposant une probabilité
de non-conversion dans le TRD de 80% et une efficacité dans le calorimétre de 100%. La projection de
la surface du premier plan du trajectométre contient, pour une angle d’incidence typiquement inférieur
a 5°, toute la surface du calorimétre, et au-dela, seulement une partie. La courbe définit une acceptance
de 0.078 m?str.

Fi1G. 5.18: Projection de la surface du premier Fi1Gc. 5.19: Projection de la surface du premier
plan du trajectométre et surface du calorimétre. plan du trajectométre et surface du calorimétre.
La surface effective de détection est celle du ca- La surface effective est lintersection de ces sur-

lorimeétre, a 80% prés. faces multipliée par 80%.
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F1G. 5.20: Carte d’exposition pour le calorimétre, pour un temps de fonctionnement de 355.7 jours :
le produit entre la surface et le temps d’observation est fonction des latitude et longitudes galactiques.

L’Anomalie Atlantique-Sud est considérée.
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Chapitre 6

Estimation des fonds par rapport au
signal--y

Résumé du chapitre :

Concernant les signauz de sources-y ponctuelles, deux fonds ont été étudiés. Le premier fond est réduc-
tible et constitué par le rayonnement cosmique chargé, ce dernier s’il n’est pas détecté par le systéme
de temps de vol peut étre confondu avec des . Le second fond est irréductible et constitué par de véri-
tables vy émis par 'ensemble de la Galazie ou & Uertérieur de celle-ci. Pour s’affranchir au mazimum
du premier fond, la distinction entre les gerbes hadroniques et électromagnétiques développées dans
le calorimétre est primordiale. Notre connaissance du comportement du calorimétre, o travers l’expé-
rience du test-faisceau, a permis la création de nouvelles variables discriminantes; un soin particulier
a €té apporté a la reconstruction de l’angle d’incidence. Une méthode statistique a ensuite été utilisée
pour la séparation. Le second fond issu des vy galactiques ou extragalactiques est mesurable, nous avons
développé une méthode pour le mesurer et le soustraire.

6.1 Introduction au bruit des protons

6.1.1 Interaction des protons dans l’appareillage

Le détecteur AMS-02 est constitué de matiére. Les protons du rayonnement cosmique peuvent interagir
avec cette matiére, donner des pions neutres, et donc des 7y, ces derniers constituant un fond par
rapport au signal de véritables sources-y. Des études Monte-Carlo [1] ont montré qu’un tel fond peut
étre combattu, notamment par I'utilisation du compteur anti-coincidence, ce dernier jouant le role d'un
veto si des particules chargées ’ont touché. Ce fond n’est pas discuté dans ce chapitre.

6.1.2 Probléme des protons venant de coté

AMS-02 est un spectrométre dédié a la collection des particules chargées et en tant que tel posséde
un systéme de temps de vol (TOF) permettant leur détection. Cependant, l'ajout d’un calorimétre
électromagnétique, permet la collection de -y non-convertis en paires ete™ ; la détection de tels photons
s’effectue & ’aide d’un déclenchement-y autonome.

Dans le cas des sources-y ponctuelles, le signal est représenté par les v qui sont dans l’acceptance
d’AMS (et viennent donc de haut en bas), le fond par les protons qui viennent des cotés et ne sont pas
détectés par le TOF. Quelque soit la particule incidente, une gerbe est développée dans le calorimeétre
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et I’axe de celle-ci peut étre évalué, le déclenchement-y est d’ailleurs basé sur cette évaluation. Dans
I’étude développée, des variables discriminantes, fondées sur la topologie et I’axe des gerbes, et utilisées
of f — line, permettent cette distinction.

6.2 Effet des présélections

En premier lieu, une présélection est appliquée, permettant de considérer une situation ou les y, non-
convertis en paires ete™, viennent de haut en bas et les protons des cotés. Les événements doivent,
d’une part, déposer plus de 1 GeV dans le calorimétre, et, d’autre part, soit n’étre détectés par aucun
des 4 plans du TOF, soit étre détectés seulement & 1’aide d’un plan ou encore des deux plans supérieurs
ou inférieurs! (table 6.1).

aucun plan touché oui
1 seul plan touché [quelque soit le numéro du plan| oui
2 plans supérieurs ou inférieurs touchés [plans (1 et 2) ou (3 et 4)] | oui

2 plans touchés [plans (1 et 3), (1 et 4), (2 et 3), (2 et 4)] non
3 plans touchés non
4 plans touchés non

TAB. 6.1: Pour la présélection, conditions correctes ou non sur les plans touchés du TOF. Si la condition
sur le TOF est correcte, ’énergie déposée dans le calorimétre doit, en plus, étre supérieure 6 1 GeV
pour que l’événement considéré puisse étre présélectionné.

Sur I’ensemble des -, certains se convertissent en une paire ete™ dans le TRD, les deux traces associées
dans le trajectomeétre sont alors reconstruites (fig. 6.1); d’autres sont collectés par le calorimétre.
Parmi ces derniers, certains v commencent & développer une gerbe, dont les particules secondaires
s’échappent du calorimétre et vont de bas en haut, ce dernier processus étant appelé backsplash (fig.
6.3).

La probabilité de conversion en paire et 'effet backsplash ont été estimés pour des v d’incidence nulle
et de diverses énergies tombant dans 'acceptance du calorimétre.

Pour estimer la probabilité de conversion des v en e*e™, deux méthodes sont disponibles : reconstruire
le vertex ou calculer une différence de temps entre les plans du TOF. Ces méthodes sont comparables, et
la probabilité de conversion est de ~ 17% (table 6.2, fig. 6.2). Les erreurs considérées sont uniquement
statistiques. La seconde méthode donne cependant une probabilité plus élevée que la premiére méthode.
Apreés les coupures, moins de 2% des +y restants sont identifiés, uniquement a 1’aide de la reconstruction
du vertex, comme des -y convertis (la différence de temps ne peut étre calculée puisqu’aprés présélection,
on demande au plus deux plans successifs du TOF touchés). Comme nous nous intéressons aux -y non-
convertis, cette préselection est satisfaisante.

Quant au backsplash, il augmente avec I’énergie et est estimé de 1’ordre du % a ~ 100 GeV (table 6.3,
fig. 6.4). Les particules concernées sont rétro-diffusées sur les plans inférieurs du TOF, ou encore
jusqu’aux plans supérieurs du TOF. Dans ce dernier cas, la coupure utilisée sur le TOF les éliminent.
Néanmoins lors de la prise de données, de tels événements seront souhaités en pratique étre enregistrés
afin d’augmenter la statistique. Ainsi pour un événement de type backsplash, si le systéme d’acquisition
est informé du développement d’une gerbe par le trigger-, il ne tiendra pas compte de I'information
de la présence de particules chargées donnée par les compteurs anti-coincidence.

1On rappelle que le niveau 1 du trigger est tel qu'un événement est pris si 3 plans sur 4 du TOF sont touchés et si
celui-ci n’est pas rejeté par les compteurs anticoincidence.
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Fi1G. 6.1: Trace mesurée par le trajectométre
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Fi1G. 6.2: Effet des présélections pour les vy
convertis en ete™ en fonction de l’énergie.

2<At<6 ns

4
16
32
50
64

128
256

506,/4256—11.940.5%
603/4117=14.620.6%
648,/4266—15.240.5%
715/4298=16.640.6%
608,/4176—14.640.5%
573/3638=15.840.6%
279/2276—12.340.7%

802/4256—18.8+0.6%
731/4117=17.8+0.6%
750,/4266—=17.60.6%
805/4298=18.7+0.6%
724/4176—17.3+0.6%
609/3638=16.7-+£0.6%
315/2276—13.840.7%

35/3407—1.03£0.2%
47/3359=1.40+0.2%
52/3461=1.5040.2%
70/3436=2.04+0.2%
49/3373=1.45+0.2%
53/2873=1.84+0.3%
13/1759=0.74+0.2%

0%
0%
0%
0%
0%
0%
0%

TAB. 6.2: Effet des présélections pour les y convertis en eTe™. Pour chaque colonne, on reléve par deux
méthodes différentes le nombre de v convertis sur le nombre de v initiauz. Les v sont générés avec une
incidence nulle et en z = +170 ¢m dans un carré de 32.4 x 32.4 cm?. Ce carré est parfaitement centré
sur le calorimétre.
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y [cm]

cules secondaires créées lors du développe-
ment de la gerbe d’un photon v "s’échappent”

du calorimétre.

E [GeV]

avant préselection
-6<At<-2 ns

FiG. 6.4: Effet des présélections pour les évé-
nements backsplash en fonction de l’énergie.
Les v considérés sont dans l’acceptance du ca-
lorimeétre et tirés avec un angle d’incidence
nul.

aprés présélection
-6<At<-2 ns

4
16
32
50
64

128
256

1/4256=0.02£0.02%
1/4117=0.02-£0.02%
1/4266=0.02-:0.02%
0/4298=0.0%
6,/4176—0.14-:0.06%
28/3638=0.77+0.14%
32/2276=1.4140.25%

0%
0%
0%
0%
0%
0%
0%

TAB. 6.3: Effet des présélections pour les événements backsplash. Pour chaque colonne, on reléve le
nombre d’événements backsplash sur le nombre de -y initiauzr. Les v sont générés avec un angle d’inci-
dence nul et en z = +170 cm dans un carré de 32.4 x 32.4 cm?. Ce carré est parfaitement centré sur

le calorimétre.
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6.3 Reconstruction de ’angle d’incidence

Le software d’AMS permet l'accés & certaines variables, notamment celles liées & une gerbe électro-
magnétique telles I'énergie de cette gerbe, le maximum de développement, le rapport entre 1’énergie
contenue dans 2 cm et I’énergie totale... Cependant, toutes ces variables se référent & une certaine re-
construction de la gerbe électromagnétique, que nous connaissons mal. Or notre travail sur le faisceau-
test nous a donné une certain savoir sur le comportement du calorimeétre. Il nous a donc semblé utile
de mettre a profit ce dernier, des variables discriminantes ont été ainsi créées et celles-ci sont détaillées
dans les pages suivantes.

Les variables peuvent étre groupées en deux familles : celles basées sur la topologie des gerbes (extension
latérale, maximum de la gerbe, ...) et celles basées sur la direction de ces gerbes. Si l'on s’intéresse,
de plus, au backsplash, d’autres variables, liées a la concordance entre les signaux des sous-détecteurs
sensibles aux particules chargées et I’axe de la gerbe développée dans le calorimétre, sont utilisables.
Dans cette étude, seules les variables des deux premiéres familles énoncées ci-dessus sont étudiées.

La qualité de reconstruction de ’angle d’incidence influe, non seulement sur la confiance accordée sur
la direction de la gerbe, mais aussi sur la bonne étude des variables basées sur la topologie des gerbes,
telles que ’énergie autour de 2 cm de 'axe de la gerbe ou le profil longitudinal suivant cet axe.

Pour estimer la qualité de reconstruction de ’angle d’incidence par le code Monte-Carlo, nous consi-
dérons des photons générés dans un cube autour d’AMS. Pour les photons acceptés par le systéme de
déclenchement de niveau 1 d’AMS, la distribution de zgenere en fonction de I’angle généré (fig. 6.5)
montre que ceux-ci sont tirés dans toutes les directions, et que ceux situés & une hauteur proche du
calorimétre ont un angle d’incidence de 90°, c’est-a-dire qu’ils sont tirés sur les cotés du calorimétre.

La distribution de ’angle d’incidence par la reconstruction standard en fonction de l'angle généré est
tracée sur la figure 6.6. On note que la reconstruction est correcte jusqu’a une angle généré de 120°,
et que certains événements sont reconstruits dans le mauvais sens.

Nous avons ainsi utilisé I’algorithme de reconstruction de I’angle utilisé lors du faisceau-test. Les figures
6.7 et 6.8 montrent le développement d’une gerbe pour des photons de diverses énergies et pour des
angles d’environ 45° et 90° par rapport au zénith. Les traits représentent la trajectoire reconstruite.

Finalement, la distribution de ’angle reconstruit par nos soins en fonction de ’angle généré est tracée
sur la figure 6.9. Cette distribution montre une reconstruction correcte jusqu’a un angle de 80°. Dans
cette étude, I’angle d’incidence est donc désormais estimé & ’aide de notre propre calcul.
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6.4 Variables basées sur la forme de la gerbe

Dans cette section sont montrées les distributions de variables discriminantes pour un méme lot d’évé-
nements. Ce lot est constitué de protons de 10 & 200 GeV selon un spectre en E~! et de v d’une énergie
fixe de 50 GeV. Les protons, générés par la collaboration AMS, sont tirés & partir des 6 faces d'une
boite entourant le détecteur et ont des angles d’incidence quelconques ; tandis que les -y, que nous avons
nous-méme générés, sont tirés a partir de la face supérieure de la boite avec un angle d’incidence nul.
La simulation des gerbes hadroniques est basée sur le package GHEISHA inclus dans GEANT 3.21.

Dans les fichiers de la collaboration AMS ne sont stockés que les événements ayant survécu au niveau
1 du déclenchement, les autres protons ne sont pas stockés, et seul le nombre d’événement générés
est accessible. Pour le lot considéré, 4719195 protons ont été générés, 113661 passent le niveau 1 du
déclenchement et parmi ces derniers, 24785 protons survivent aux coupures de la présélection.

A Topposé, nous avons généré des -y, dont certains survivent au niveau 1 et d’autre non. Sur un ensemble
de 10000 y générés, 3594 « survivent aux coupures de la présélection.

Les distributions montrées se référent au lot aprés présélection, soit 24785 protons et 3594 -y.

6.4.1 Energies dans 2 et 5 cm

Pour que ’énergie contenue dans un cylindre, centré autour de ’axe de la gerbe, contienne 90% de
I’énergie déposée, le rayon associé doit étre d’un rayon de Moliére Rjs pour une gerbe électromagnétique
et d’une longueur d’interaction A; pour une gerbe hadronique. Or pour le calorimétre électromagnétique,
Ry et \; sont égaux & environ 2 cm et 22 cm. L’observation de ’extension latérale des gerbes permet
ainsi la distinction entre celles électromagnétiques et celles hadroniques.

Puisque nous savons reconstruire une trajectoire au sein du calorimeétre, nous calculons 1’énergie conte-
nue dans 2 et 5 cm autour de celle-ci (fig. 6.10). Pour les v, la distribution de 1’énergie contenue dans
2 cm autour de la trajectoire est piquée & environ 94% celle de I’énergie contenue dans 5 cm autour
de la trajectoire est piquée a 99%. Pour les protons, la distribution de ces variables est plus large, la
valeur typique est en deca de celle prise pour les 7. La figure 6.11 (gauche) montre la distribution
du rapport entre 1’énergie déposée dans 2 cm autour de ’axe de la gerbe et celle déposée dans le
calorimeétre, pour le lot précédemment discuté.

En outre, on définit le rapport entre I’énergie déposée dans 2 cm autour de l'axe de la gerbe et celle
déposée dans 5 cm autour du méme axe. La figure 6.11 (droite) montre la distribution associée, ou
les protons et -y sont facilement distinguables les uns des autres.

6.4.2 Energie longitudinale et transverse

Apres avoir défini ’axe de la gerbe et le point d’entrée de celle-ci, on peut définir pour chaque cellule 4
un vecteur de norme égale & 1’énergie F; déposée dans cette cellule et de direction définie par le point
d’entrée et le centre de la cellule; ce vecteur forme avec I’axe de la gerbe un angle 6;. Ce vecteur est
ensuite projeté suivant deux directions que sont ’axe de la gerbe et 1’axe orthogonal & cette derniére
(fig 6.12). Cette opération est itérée pour chaque cellule. L’ensemble des projections suivant l’axe de
la gerbe est appelée énergie longitudinale tandis que celui suivant ’axe perpendiculaire est appelée



6.4. VARIABLES BASEES SUR LA FORME DE LA GERBE 197

plan 3|
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Fi1G. 6.10: Calcul de l’énergie dans 2 cm autour de l'aze de la gerbe. Pour une trajectoire et un plan zz,
on estime pour chaque plan les projections en x et z, les énergies déposées dans les pixels concernés par
la projection sont sommées. Par exemple, pour le plan 7 sont considérés quatre pizels en vert et pour
le plan 8 quatre pizels hachurées en violet. Les énergies des 6 pixels seront sommées pour le superplan
réunissant les plans 7 et 8.
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F1G. 6.11: Distribution, pour les v (en bleu) et les protons (en rouge), du rapport entre l’énergie dans
2 cm autour de laze de la gerbe et celle déposée dans le calorimétre (gauche) et distribution du rapport
entre l’énergie déposée dans 2 cm autour de l’aze de la gerbe et celle déposée dans 5 cm autour du
méme aze (droite). Les vy sont générés avec une énergie fize de 50 GeV et sont monodirectionnels :
ils sont tirés en haut d’AMS avec un angle d’incidence nul. Les protons de 10 a 200 GeV sont générés
selon un spectre en E~' et dans un cube autour d’AMS, ils sont tirés dans toutes les directions.
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énergie transverse. Les expressions utilisées sont les suivantes :

Elongitudinale = ZEZ cos 0;
i

Eiransverse = § E; sin ;
1

La figure 6.13 montre les distributions associées aux énergies transverses selon zz et yz, pour les y
et les protons. A I'opposé des protons produisant de larges gerbes, les v, hautement collimés, ont une
faible dispersion en énergie, bien inférieure a 5%.

6.4.3 2 pour le profil longitudinal

La paramétrisation du profil longitudinal d’une gerbe électromagnétique étant connue, on peut ajuster
le profil mesuré & cette paramétrisation et connaitre la qualité de ’ajustement grace au calcul du x2.
Pour un événement associé a un angle d’incidence 6, le taux de perte d’énergie dE/dz' est mesuré en
fonction de 2’ = z/cos(6) (fig. 6.14).

L’expression du x? est la suivante :

B dE;/dz — f(2)\* .
X =) ( NCIALE) ) ,i=1.18 (6.2)

Pour un ¢ donné, 2, est le numéro du plan divisé par cos(#), dE;/dz; la fraction entre I’énergie déposée
dans le plan et 2], et f la fonction de paramétrisation. L’erreur A(dE;/dz]) est estimée a 10% de
dE;/dz;. Sile x? réduit est proche de 1, alors la particule incidente a de fortes chances d’étre un 7.

6.4.4 Maximum du profil longitudinal

L’ajustement du profil longitudinal mesuré & la paramétrisation discutée ci-dessus permet I'estimation
de 2Zmaz- En cette valeur, la fonction de paramétrisation atteint un maximum. Pour une gerbe élec-
tromagnétique, zmqz €st proportionnelle au logarithme de 1’énergie E. Avec deux nombres a et b bien
choisis, la distance z,q; pour une gerbe électromagnétique est inférieure a 'expression aln(FE) + b,
tandis que pour une gerbe hadronique, elle lui est supérieure (fig. 6.16).

6.4.5 Energie déposée dans les 3 (ou 5) premiers (ou derniers) superplans

La distance typique utilisée pour la mesure du développement longitudinal d’une gerbe électroma-
gnétique est Xy, et pour celle associée a une gerbe hadronique A;. Or la taille de 3 (5) superplans
correspond a 5.5 (9.2) X, mais seulement 0.25 (0.4) \;. Le rapport entre ’énergie déposée dans les
premiers ou derniers superplans est donc différent suivant la nature électromagnétique ou hadronique
de la gerbe (fig. 6.17 et 6.18).

6.4.6 Largeursenx ety

Si I’on considére des v venant de haut en bas et des protons de coté, le nombre de PMs touchés suivant
I’axe x ou y est plus grand pour les protons que pour les v. Un PM est considéré touché si le signal de
dynode est plus grand qu’un seuil donné de 100 MeV. La figure 6.19 visualise la largeur en y selon
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F1G. 6.12: Calcul des énergie transverse et longitudinale.
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F1G. 6.13: Distribution en énergie transverse selon zz (gauche) et yz (droite). Les valeurs de la distri-
bution sont uniquement positives car la valeur absolue de l’énergie transverse a été considérée.
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F1G. 6.14: Changement de variable utilisé pour les électrons d’incidence non nul.
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celle en z, pour les y et protons. Une coupure du type « +y < 12 permet de sélectionner les premiers
et de rejeter les seconds.

6.5 Variables pour la reconstruction de la direction

6.5.1 Extrapolation de la trajectoire a l’altitude du TRD

Souhaitant étudier les v qui sont dans ’acceptance d’AMS, un volume sensible est défini de sorte
qu’'une particule incidente passant dans le TRD, passe les autres sous-détecteurs, et en particulier
le calorimétre. Ce volume sensible est tel que I'angle entre la trajectoire et la verticale ne peut pas
excéder ~ 20° : la trajectoire extrapolée a l'altitude z = 114 c¢cm (cette altitude correspond au milieu
du TRD) ne peut pas étre éloignée d’environ plus de 90 cm de 'axe central du détecteur (fig. 6.20).
La distribution de cette variable pour les <y et protons est montrée sur la figure 6.21 (gauche) : les
v et protons sont aisément distinguables.

6.5.2 x? pour la direction

Pour estimer le x? associé & la direction, on évalue pour chaque vue zz et yz l’ajustement d'une
droite par rapport aux points que sont les barycentres de chaque plan. L’erreur sur ces points est alors
inversement proportionnel & 1’énergie déposée dans les plans. La qualité des 2 ajustements est alors
renseignée par les valeurs de x2, et X;z' Le x? concernant la direction est alors la somme de ces deux
derniéres valeurs :

2 2
=) <7$“ _sz‘(zi)> + (7% — fyf‘(zi)) = Xaz + X (6.3)

Oyi

La figure 6.21 (droite) montre la distribution du x? réduit. Ce dernier est typiquement inférieur &
5 pour les v, tandis qu’il prend une valeur quelconque pour les protons.

6.6 Classement des variables discriminantes

Pour chaque variable décrite, la table 6.4 indique & titre indicatif une coupure et les efficacités pour les
v et les protons. Dans la suite de notre étude, nous avons dégagé les variables les plus discriminantes.
Ce sont celles pour lesquelles les coupures permettent une efficacité pour les «y et une réjection pour
les protons maximales.
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Fi1G. 6.18: Distribution du rapport entre l’énergie
déposée dans les 5 derniers superplans et l’éner-

F1c. 6.19: Distribution des nombres de PMs touchés selon les azes z et y. Les protons (rouge) se
distribuent dans l’ensemble du plan tandis que les ¥ monodirectionnels (bleus) se distribuent prés de
Dorigine et correspondent & de faibles nombres de PMs touchés selon les azxes x et y.
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F1a. 6.21: A gauche, distribution de la position de la trajectoire dans le calorimétre extrapolée a lalti-
tude du TRD. A droite, distribution du x?/n de la trajectoire au sein du calorimétre.
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Variable ‘ Coupure(s) ‘ Efficacité pour les y ‘ Efficacité pour les protons
Eoem/Eior >0.90 3489/3594=97.1% 1611/24785=6.5%
Esem/ Erot >0.98 3516/3594=97.8% 1342/24785=5.4%
Eoem/Esem >0.92 3496/3594=97.3% 2516/24785=10.2%
Eiransverse en © <0.01 3507/3594=97.6% 4925/24785-=19.9%
Eiransverse en y <0.01 3424/3594=95.3% 4488/24785=18.1%
x?2/n pour le profil longitudinal | <2 3313/3594=92.2% 5045/24785=20.4%
Maximum du profil longitudinal | >0.3 et <2 3488/3594=97.1% 10924,/24785—44.1%
E3 premiers superplans/ Etot <0.35 3517/3594=97.9% 15413/24785=62.2%
Es premiers superplans/ Etot >0.2 et <0.8 | 3395/3594=94.5% 11223/24785=45.3%
E3 derniers superplans/ Etot >0.1 et <0.6 | 3411/3594=94.9% 11624/24785=46.9%
Es derniers superplans/ Etot >0.4 3526/3594=98.1% 16555,/24785—66.8%
Largeur en x + largeur en y <12 3557/3594=99.0% 12414/24785=50.1%
Rayon extrapolé & z = 27rp <65 3542/3594-98.6% 473/24785=1.9%
x?2/n pour la direction <2 3402/3594=94.7% 919/24785=3.7%

TAB. 6.4: Pour les variables basées sur la forme de la gerbe et celle liées a la reconstruction de la
direction, coupures indicatives et efficacités pour -y et protons.
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6.7 Elimination du fond de protons

Afin de sélectionner un signal de 7y par rapport & un fond de protons, des coupures adéquates sur les
variables discriminantes permettent la conservation d’un maximum de 7 et la réjection d’'un maximum
de protons, en d’autres termes, une efficacité la plus grande possible et un fond minimal.

Pour trouver ces coupures, différentes méthodes sont possibles :

— la premiére, appelée méthode séquentielle, consiste & considérer successivement pour chaque variable
les distributions pour les deux types de particules, et & considérer une coupure optimale permettant
de sélectionner un maximum de - et un minimum de protons;

— la seconde méthode utilise un réseau de neurones capable de tenir compte des corrélations entre les
variables, elle nécessite deux lots d’événements, & la fois de signal et fond, le premier lot servant pour
I'entrainement du réseau de neurones, le second lot étant ensuite classé sur une échelle de -1 & 1, en
fonction de la probabilité d’étre du fond ou du signal.

Dans notre étude, nous utilisons la premiére méthode, la seconde pouvant étre, bien siir, utilisée
ultérieurement.

6.7.1 Description de la méthode pour Ioptimisation des sélections

La probabilité de Poisson décrit la probabilité Py(n) d’observer n événements indépendants, sachant

qu’un nombre A faible est attendu :
Ae=A
Py(n) =

4
" (6.4)
On peut raisonner de maniére inverse, c’est-a-dire souhaiter connaitre le nombre d’événements N
attendus, tel que la probabilité d’observer plus de n événements soit p. L’expression associée est alors :

o n

Nme N Nme= N

p= 3 Ml ey M (6.5)
m=n+1 m=0

Si ’on considére deux processus indépendants, par exemple un signal et un fond, pour lesquels %, et b

sont de faibles nombres d’événements attendus, alors la probabilité p d’observer plus de n événements

- oll m représente la somme d’un terme de signal ng et d’un terme de fond ny - est :
n
b m
o= (b+n) Z (b + k)
m!
1-p= m=0 (6.6)

Le dénominateur joue le réle d’un facteur de normalisation décrivant le fait que le nombre de fond n,
est inférieur a n.

La figure 6.22 illustre I’équation définie précédemment pour p = 95% en montrant le nombre &, de
signal attendu en fonction du nombre b de fond attendu, et du nombre n d’événements observés. Le
nombre k, se confond avec la limite supérieure sur le signal attendu a 95% de niveau de confiance.

En vue de l'optimisation de sélections, une fonction dite d’optimisation est définie. Elle est le rapport
entre la valeur moyenne des k, et ’efficacité pour le signal.

o] n_—b
=22ty e = 2 (6.7)
n=0

€ n!
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9 n (évé. observés)

0 2 4 6 8 10 12 14 16
b (Fond attendu)

F1G. 6.22: Limites supérieures sur le signal a 95% de niveau de confiance en fonction du nombre
d’événements de fond attendu et du nombre d’événements observés [3].

Cette fraction est telle que le numérateur contienne un terme b sensible au fond attendu et le déno-
minateur un terme e sensible au signal. Rechercher le minimum de la fonction f permet de considérer
des sélections optimales.

La fonction f est une somme infinie de termes que ’on approxime & une somme finie. L’exponentielle
est développée selon les puissances de b :

1 o xRy b
ey ey G %)

n=0k=0

Le développement explicite est le suivant :

/= %(Ho + (k1 — Ko)b + (% T %W G A Wi L P (6.9)

6.7.2 Premier exemple

Le programme MINUIT [4] est capable de minimiser une fonction & plusieurs paramétres : il est
parfaitement adapté & notre probléme. Les bornes inférieures et supérieures du domaine de variation
des coupures sur les variables discriminantes sont introduites dans l’algorithme et ce dernier recherche
les valeurs optimales, en lesquelles la fonction d’optimisation f, définie par b le nombre de protons
survivants aux coupures et € le rapport entre le nombre de v survivants et le nombre initial de v,
atteint une valeur minimale.

Concernant le signal, nous nous intéressons uniquement les v venant d’en haut et non aux éventuels -y
latéraux. Quant au fond, les protons peuvent venir de toute part. Pour considérer une telle situation,
un lot particulier de v et de protons a été généré. Il est constitué de v de 16, 32, ou 64 GeV, et de
protons de 0.5 & 200 GeV. Les v, générés sur la face supérieure d’une boite entourant AMS, possédent
des angles d’incidence de 0, 5, 10, 15 ou 25°, tandis que les protons, générés sur les 6 faces de cette
boite, ont des angles d’incidence quelconques.
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Pour les v, 180000 événements sont générés et stockés dans le fichier étudié. Pour les protons, 7803754
événements ont été générés mais seuls 102287 événements qui ont donné un déclenchement de niveau
1 sont sauvegardés pour l'analyse.

Continuité et normalisation du spectre de protons

A partir des fichiers générés par la production, nous construisons pour les protons un flux normalisé
et continu de 0.5 & 200 GeV.

Continuité du spectre de protons

Les fichiers de protons produits par la collaboration AMS sont partagés en plusieurs gammes d’éner-
gie? : de 0.5 & 10 GeV, puis de 10 & 200 GeV. Si on considére deux fichiers, I'un contenant 83109 protons
dans la premiére gamme d’énergie (soit N1 = 7000000 protons générés), et 'autre 19178 protons dans
la seconde gamme (soit N2 = 803754 protons générés), la continuité n’est pas assurée a 10 GeV (fig.
6.23).

Bien que les spectres générés soient inconnus pour les deux fichiers considérés, I’expression de la loi de
génération en fonction de I'impulsion p est connue :

dN __ 0.5 % (%)RNDM

dp ’

(6.10)

RNDM, nombre aléatoire compris entre 0 et 1.

La figure 6.24 montre la distribution correspondante & cette loi pour 1000000 événements générés :
de 0.5 4 10 GeV, N, = 500132 événements sont générés, et de 10 a 200 GeV, N, = 499868 événements.

Un poids égal & wo = 1 est associé aux événements générés de 10 & 200 GeV. Pour les événements de
0.1 a 10 GeV, le poids est la multiplication entre deux rapports. Le premier rapport est le nombre No
d’événements générés dans le second fichier (10-200 GeV) sur celui Ny d’événements générés dans le
premier fichier (0.5-10 GeV). Le second rapport est le nombre N; d’événements générés entre 0.5 et
10 GeV, et celui N; d’événements générés entre 10 et 200 GeV, concernant la distribution de la figure
6.24.

Ny N,
=22 N 6.11
L el v (6.11)

Les valeurs numeériques des poids sont les suivantes :

803754 500132

L= 7000000 ~ 499868
(6.12)

w9 = 1

La figure 6.25 montre la distribution en énergie générée des événements sur lesquels les poids ont été
affectés : la continuité est bien assurée & 10 GeV. Avec de tels poids, le nombre équivalent de protons
générés est w1 X Ny 4+ wg X Na, soit 1608754.

2Ces gammes en énergie désignent en fait des gammes en impulsion p, la rigidité minimale de 0.5 GV correspond ainsi
A une énergie générée d’environ 1 GeV.



208 6.7. ELIMINATION DU FOND DE PROTONS

Nombre d’entrées

150

100

50

8 85 9 95 10 105 11 115 12

E [GeV]

FiG. 6.23: Distribution de l’énergie générée pour deuz fichiers de protons : 'un de 0.5 a 10 GeV, lautre
de 10 a 200 GeV.

[ Spectre généré pour 1000000 événements |

X2/ ndf 461.5/397
I~ po 8.513e+04 + 144
10° pl -1.006 + 0.001

Nombre d’entrées

10

2
E[GeV]

F1G. 6.24: Distribution "fictive” en énergie générée pour 1000000 événements.
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F1G. 6.25: Distribution de ’énergie générée, en appliquant les poids wi et we, pour les deux fichiers de
protons considérés fig. 6.23.
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Normalisation du spectre de protons

La figure 6.26 montre la distribution sur laquelle les poids ont été affectés, pour la plage en énergie de
0.5 4 200 GeV. On note que la distribution s’ajuste suivant ~ E~!. Une seconde série de coefficients est
appliquée de sorte que le spectre généré en énergie ne soit plus en ~ E~! mais suive le flux des protons
cosmiques [5] (fig. 6.27). Une normalisation est ensuite effectuée de sorte que les nombres équivalents
de protons et de 7y aprés présélection soient sensiblement les mémes (figure 6.28) : cette normalisation
correspond & ’acceptance de la boite autour d’AMS, 286.7 m?sr, et & un temps d’intégration de 45 s.
La table 6.5 montre l'effet des coefficients successifs sur le nombre de particules générées, le nombre de
celles répondant aux critéres du niveau 1, et le nombre celles présentes aprés présélection.

La table 6.6 indique, pour les vy et protons, le nombre de particules générées, le nombre de particules
disponibles dans le fichier et le nombre de particules aprés présélection. Pour les protons, les nombres
indiqués sont ceux équivalents, c’est-a-dire ceux disposant de poids, les nombres entre parenthéses sont
ceux bruts, c’est-a-dire ceux pour lesquels il n’y a pas de poids.

Application de P’algorithme pour 'optimisation des sélections

Pour les particules du lot discuté précédemment qui ont été présélectionnés, ’algorithme pour 1’opti-
misation des sélections est appliqué. La table 6.7 donne le nombre de particules passant les coupures
correspondantes au minimum de la fonction d’optimisation, et la valeur de cette derniére. La table 6.8
indique les bornes inférieures et supérieures du domaine de variation des coupures, et les valeurs de
celles-ci correspondant a la valeur minimale de la fonction d’optimisation.

La forme de la fonction d’optimisation autour du minimum est tracée sur la figure 6.29. Chacun des
100 pas correspond & un ensemble particulier de coupures sur les différentes variables, et d'un pas a
I’autre, les coupures évoluent de maniére simultanée. Le pas 0 correspond a la présélection, le pas 50
au minimum de la fonction, c’est-a-dire un ensemble de coupures optimales. En outre, les pas entre les
coupures ne sont pas fixes et sont adaptés de facon & mettre en évidence le minimum de la fonction
d’optimisation. Sur les figures 6.30 et 6.31 sont aussi montrés, en fonction du pas, l'efficacité pour
les v et le nombre de v et de protons passant les coupures optimales.

On a noté qu’un proton a survécu aux coupures finales. La reconstruction de I’événement associé dans
le calorimétre est montrée sur la figure 6.32. Les caractéristiques de cet événement, exhibant un
comportement électromagnétique, sont indiqués dans la table 6.8.
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Fi1G. 6.26: Distribution de l’énergie générée de 0.5 a 200 GeV, les poids wy et wa sont appliqués.
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FiG. 6.27: Distribution de l’énergie générée de 0.5 a 200 GeV, les poids wy et wo sont appliqués et
le spectre est normalisé & celui du rayonnement cosmique pour une acceptance d’un m?sr et une du-
rée d’une seconde (les 102287 événements disponibles dans le fichier [LVL1 on] correspondent a 36

événements équivalents).
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F1G. 6.28: Distribution de l’énergie générée de 0.5 a 200 GeV, les poids w1 et wo sont appliqués et le
spectre est normalisé a celui du rayonnement cosmique pour une acceptance de 286.7 m?sr et une durée
de 45 secondes (les 102287 événements disponibles dans le fichier [LVL1 on] correspondent & 469301
événements équivalents).



6.7. ELIMINATION DU FOND DE PROTONS 211
protons initial  wy, we flux cosmique flux cosmique final
énergie [0.5,200 GeV] x 1m?sr  x 286.7 m2sr  x 286.7 m?sr
incidence quelconque x1s x1s X 45 s
particules générées 7803754 1608754 3183 912702 41071596
particules disponibles 102287 28708 36 10429 469301
dans le fichier [LVL1 on]
particules aprés présélection 18045 5730 5 1526 68688

TAB. 6.5: Caractéristiques d’un lot de protons. Les protons sont générés dans une boite autour d’AMS
d’acceptance 286.7 m?sr et le nombre généré final correspond & un temps d’intégration de 45 secondes.

04 protons
energie [GeV] 16, 32, 64 (sp. discret) | [0.5,200] (sp. en -2.7)
angle d’incidence 0, 5, 10, 15, 20, 25° quelconque

nombre de particules générées 180000 | 41071596 (7803754)
nombre de particules disponibles 180000 469301 (102287)
dans le fichier [LVL1 off] [LVL1 on]
nombre de particules aprés présélection 70890 68688 (18045)

TAB. 6.6: Caractéristiques d’un lot de «y et de protons.

‘ 0 ‘ protons
nombre de particules survivantes | 39226 | 0.08 (1)
fonction d’optimisation 5.90

TAB. 6.7: Caractéristiques d’un lot de v et de protons. Sont indiqués le nombre de -y, de protons
survivants équivalents (et bruts) et la valeur minimale de la fonction d’optimisation.

conditions initiales | coupures finales valeurs pour le
proton survivant
Egcar [GeV] [1,100] >5.284 26.294
rayon extrapolé
a z = zprp [cm] [80,110] <86.784 86.138
Esem/EEcAL [0.8,1.0] >0.960 0.990
EZCm/EECAL [06,09] >0.667 0.926
Xirection [6,12] <11.390 8.001
Esem/Esem [0.6,1] >0.711 0.936
E} nsverse [0.01,0.5] <0.072 0.005
Ef rsverse [0.01,0.5] <0.039 0.011

TAB. 6.8: Coupures sur les variables discriminantes pour un lot de v et de protons. Sont indiquées,
pour chaque variable discriminante, les bornes inférieures et supérieures du domaine de variation des
coupures et les valeurs de celles-ci pour la valeur minimale de la fonction d’optimisation. Sont indiquées
les valeurs des variables discriminantes pour le proton survivant aux coupures.



212 6.7. ELIMINATION DU FOND DE PROTONS

Fonction f
o TTTTT
.

Ty

10

N

10

T

@
.

10

T

INY
.

10

T
.

10

Ty

o T S S T S B S St

L

- .
80 100
Numéro de pas

o
N}
o
N
o
<))
o

FiG. 6.29: Fonction d’optimisation en fonction
du pas.

w
Q b
® 045
g M\'
= L
w L .3
L "'-...
03 :
0.2 -
0.1 .
0 P R R Y L
0 20 40 60 80

Numéro de pas
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F1G. 6.32: Reconstruction du proton survivant.
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6.7.3 Application avec des 7 de diverses énergies

Des lots analogues & celui discuté précédemment (y de 16, 32, 64 GeV et protons), mais disposant
d’une plus grande statistique, sont créés. Les lots se recouvrent selon ’énergie générée : 2, (2,4 GeV),
(4, 8 GeV), (8, 16 GeV), (16, 32, 64 GeV), et (64, 128, 256 GeV). Les deux premiers lots sont associés
4 une méme génération de prés de 198 000 000 protons, les lots suivants & un méme sous-ensemble
de cette génération, environ 159 000 000 protons. Pour chaque lot, les protons sont alors normalisés
de 0.5 & 200 GeV afin que le spectre généré suive la loi de puissance du flux cosmique mesuré. En
outre, un facteur global de normalisation permet ’existence d’un rapport 1,10 ou 100 entre les protons
équivalents et v aprés présélection.

Les lots sont soumis & notre algorithme pour la recherche des sélections optimales. Dans les tables 6.10
4 6.15 sont listés, pour différents rapports entre protons équivalents et -y aprés présélection, les caracté-
ristiques des lots (nombre de protons bruts ou équivalents et -y, générés, aprés présélection, survivants
aux sélections optimales) et les valeurs des sélections optimales. Pour chaque lot est choisi un ensemble
de coupures permettant le meilleur compromis entre une efficacité maximale pour les 7y et une réjection
maximale pour les protons.

D’un lot & 'autre, d’une part, I’algorithme sélectionne une coupure finale sur ’énergie déposée dans le
calorimétre en adéquation avec I'énergie des v générés, et d’autre part, la fonction d’optimisation tend
vers de petites valeurs (~ 5) au fur et & mesure que I’énergie générée des «y est grande, ceci indiquant
une sensibilité de plus en plus bonne. De maniére générale, les variables Esem/Ercar, Efansverse €t
EE. 1 sverse Sont celles pour lesquelles la discrimination est la plus forte. Quant & la coupure sur le x?
lié & la reconstruction de la direction, celle-ci est plus sévére pour les régions intermédiaires. En outre,

en augmentant le seuil en énergie, les critéres électromagnétiques sont moins serrés.

Evénements protons survivants

Sur une génération de 160 000 000 protons, 78 survivent aux différentes sélections choisies associés
aux différents lots. La table 6.9 donne les caractéristiques de 3 de ces protons : le premier survit aux
sélections choisies pour les lots (v 2, 4 GeV versus protons) a (y 64, 128, 256 GeV versus protons), les
deux suivants aux sélections choisies pour les lots (7 2 GeV versus protons) a (v 16, 32, 64 GeV versus
protons).

Numéro de I'événement 314976 | 317956 | 322656
E [GeV] 1655 | 1284 | 581
Egcar [GeV] 79.41 36.56 20.88
rayon extrapolé & z = zrgrp [cm] 63.45 73.66 58.45
Esem/Egcar 0.99 0.99 0.99
Esem/ErcAL 0.96 0.97 0.96
X 2irection 2.05 3.75 1.22
Esem/ Esem 0.97 0.97 0.97
EY e 0.003 | 0.003 | 0.001

S amsverse 0.01 0.004 | 0.007

TAB. 6.9: Fvénements protons survivants.

La trace de I’événement 314976 dans le calorimétre est donnée sur la figure 6.33. Cet événement se
développe dans le plan zz prés du bord du calorimeétre. La distribution des points d’impact en z et v,
pour les protons survivants & au moins un ensemble choisi de coupures issu des différents lots, montre
qu’une partie de ces derniers événements possédent aussi un point d’impact en z situé prés du bord
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du calorimeétre (fig. 6.34). Dans ce dernier cas, les variables latérales peuvent étre moins bien définies
et une perspective future serait d’examiner la qualité de ces variables en fonction de la distance entre
le point d’impact et le bord du calorimétre.

6.7.4 Exemples de distributions associées

Les figures 6.35 & 6.40 montre les distributions des variables discriminantes pour un lot de v de 64,
128, 256 GeV et de protons. Pour chaque variable discriminante, les distributions normalisées pour
les v et protons sont montrées. De plus, pour les 7y, la distinction est faite entre ceux dont I’angle
d’incidence est inférieur ou égal a 10° et ceux dont I’angle d’incidence est supérieur ou égal a 15°.

Quant les v possédent un angle d’incidence supérieur & 10°, le signal se sépare moins bien du fond,
et lefficacité diminue. On pourrait dans le futur augmenter la sensibilité en considérant des fenétres
suivant ’angle d’incidence.
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F1G. 6.33: Développement dans le calorimétre de la gerbe de l’événement 314976.
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F1G. 6.34: Distribution des points d’impact en © et y sur la surface du calorimétre pour les événements
protons survivants auz coupures
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TAB. 6.10: Lot v 2 GeV et protons. L’ensemble de coupures choisi (gras) correspond aux coupures les
v p

rapport p/7y aprés présélection ‘ ~1 ‘ ~ 10 ‘ ~ 100
protons générés (198 359 737) | (198 359 737) | (198 359 737)
protons aprés présélection (403720) (403720) (403720)
protons survivants (171) (121) (37)
protons générés 13 553 626 135 536 266 | 1 355 362 668
protons apreés présélection 20220.0 204017.5 2042013.0
protons survivants 3.486 23.879 77.107
efficacité = p survivants/p générés 2.6 x 1077 1.8 x 1077 5.7 x 1078
v générés 60000 60000 60000
-y présélectionnés 19995 19995 19995
efficacité = « survivants/y générés 12.2% 10.6% 4.7%
efficacité’ = « survivants/vy présélectionnés [36.7%] [32.0%)] [14.2%)]
fonction d’optimisation 15.6 37.3 145.0
EECAL [GeV] 1.7 1.69 1.6
rayon extrapolé a z = zrgrp [cm] 82.9 80.0 82.3
Esem/EBcaL 0.97 0.98 0.88
Esem/Ercar 0.90 0.63 0.89
Xirection 12.0 12.0 8.9
Esem/Esem 0.62 0.93 0.94
E} ansverse 0.13 0.14 0.03
EE ansverse 0.43 0.24 0.01

plus sévéres sur toutes les variables (sauf pour la variable Esenm/ErcAaL)-

rapport p/7y aprés présélection ‘ ~1 ‘ ~ 10 ‘ ~ 100
protons générés (198 359 737) (198 359 737) (198 359 737)
protons aprés présélection (403720) (403720) (403720)
protons survivants (120) (43) (33)
protons générés 30 803 697 308 036 970 3 080 369 700
protons apreés présélection 45943.9 459438.9 4594388.7
protons survivants 5.259 8.128 51.192
efficacité pour les protons 1.7 x 1077 2.6 x 1078 1.7 x 1078
vy générés 120000 120000 (600007) 120000 (600007)
-y présélectionnés 42649 42649 (22659") 42649 (226591)
efficacité pour les «y 13.6% 6.8% (13.6%") 6.7% (13.3%")
efficacité’ pour les [38.1%] | [19.1%] ([36.0%]") | [18.7%)] ([35.2%])
fonction d’optimisation 17.4 40.8 89.3
EE‘C’AL [GeV] 1.7 3.5 3.5
rayon extrapolé a z = zrgp [cm] 80.0 82.5 81.6
Esem/FErcar 0.98 0.86 0.99
Esem/EgcAaL 0.65 0.90 0.90
XZirection 12.0 9.5 12.0
Eosem/Esem 0.91 0.60 0.78
E} nsverse 0.05 0.04 0.03
Ef insverse 0.47 0.02 0.49

TAB. 6.11: Lot v 2, 4 GeV et protons. Pour l’ensemble de coupures choisi permettant le meilleur
compromis entre une efficacité mazimale pour les vy et une réjection mazimale pour les protons (gras),
les coupures les plus sévéres sont sur les variables Escm/Egrcar €t Eoem/Ercar. Pour lesy, les chiffres
en parenthéses surmontés de T indiquent que ceux-ci font référence uniquement auzx -y de 4 GeV, et non
auz vy de 2 GeV.
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rapport p/«y aprés présélection ‘ ~1 ‘ ~ 10 ‘ ~ 100
protons générés (158 687 790) | (158 687 790) (158 687 790)
protons aprés présélection (322976) (322976) (322976)
protons survivants (48) (15) (22)
protons générés 32 857 277 | 328 572 768 3 285 727 680
protons apreés présélection 49022.4 490224.4 4902244.2
protons survivants 1.363 3.758 17.515
efficacité pour les protons 4.1 x 1078 1.1 x10°8 5.3 x 1079
v générés 120000 120000 120000 (600007)
v présélectionnés 45981 45981 45981(233321)
efficacité pour les 0.5% 19.7% 8.4% (16.7%")
efficacité’ pour les 7y [1.4%)] [27.8%] | [21.8%)] ([43.1%]")
fonction d’optimisation 10.0 21.2 479
EECAL [GeV] 3.4 3.6 7.2
rayon extrapolé & z = zrgrp [cm] 81.6 80.2 84.1
Esem/ErBcaL 0.80 0.99 0.98
Eoem/EgcAL 0.90 0.69 0.90
Xirection 11.6 10.4 74
Eoem/Esem 0.79 0.61 0.92
EY onsverse 0.03 0.01 0.04
EY insverse 0.02 0.06 0.02

TAB. 6.12: Lot v 4, 8 GeV et protons. Pour l’ensemble de coupures choisi (gras), la coupure la plus
sévere est sur la variable Esen/Egcar. Pour lesy, les chiffres en parenthéses surmontés de 1 indiquent
que ceuz-ci font référence uniquement aux vy de 8 GeV, et non auz vy de 4 GeV.

rapport p/7y aprés présélection ‘ ~1 ‘ ~ 10 ‘ ~ 100
protons générés (158 687 790) | (158 687 790) | (158 687 790)
protons aprés présélection (322976) (322976) (322976)
protons survivants (33) (15) (10)
protons générés 32 857 277 | 328 572 768 | 3 285 727 680
protons aprés présélection 48990.4 489904.4 4899044.1
protons survivants 0.274 1.327 11.784
efficacité pour les protons 8.3 x 107 4.0 x 1079 3.6 x 10~°
v générés 120000 120000 120000
v présélectionnés 47041 47041 47041
efficacité pour les 20.0% 17.0% 16.7%
efficacité’ pour les vy [50.9%)| [43.3%] [42.6%)]
fonction d’optimisation 6.8 9.9 21.0
Egcar [GeV] 6.7 6.7 7.1
rayon extrapolé & z = zrgrp [cm)] 88.9 81.5 80.1
Esem/Epcar 0.98 0.98 0.86
Esem/ErcAL 0.76 0.66 0.81
Xirection 9.9 11.7 7.4
Esem/ Esem 0.92 0.91 0.92
B o 0.07 0.02 0.02
B2 o cvorse 0.49 0.24 0.02

sévéres sont sur les variables X?ﬁrecti(m, Esem/Egcar et E;

Y

ransverse*

TAB. 6.13: Loty 8, 16 GeV et protons. Pour l’ensemble de coupures choisi (gras), les coupures les plus
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rapport p/7 aprés présélection ‘ ~ 1 ‘ ~ 10 ‘ ~ 100
protons générés (158 687 790) | (158 687 790) (158 687 790)
protons aprés présélection (322976) (322976) (322976)
protons survivants (25) (7) (1)
protons générés 49 285 915 492 859 152 4 928 591 520
protons apreés présélection 73485.7 734856.6 7348566.2
protons survivants 0.257 0.566 0.537
efficacité pour les protons 5.2 x 1079 1.1 x 10~° 1.1 x 10710
v générés 180000 180000 | 180000 (1200007)
v présélectionnés 70890 70890 70890 (47179%)
efficacité pour les y 21.2% 19.8% | 12.5% (18.7%1)
efficacité’ pour les v [53.9%)] [50.3%] | [31.7%] (47.7%")
fonction d’optimisation 6.4 7.3 11.6
Epcar |GeV] 8.8 11.8 283
rayon extrapolé a z = zrgrp [cm] 92.4 84.2 87.0
Esem/EgcAL 0.80 0.98 0.92
Esem/ErcAL 0.61 0.86 0.61
Xirection 6.0 11.6 7.4
Esen/Esem 0.93 0.66 0.92
EY nsverse 0.02 0.02 0.01

 ansverse 0.17 0.50 0.01

TAB. 6.14: Lot v 16,32 et 64 GeV et protons. Pour ’ensemble de coupures choisi (gras), les coupures
les plus sévéres sont sur les variables Esemn/Epcar et Efpnsverse- Pour les v, les chiffres en parenthéses
surmontés de 1 indiquent que ceux-ci font référence uniquement aux vy de 32, 64 GeV, et non auz v de

16 GeV.

TAB. 6.15: Lots y 64, 128, 256 GeV et protons. Pour l’ensemble de coupures choisi (gras), les coupures

P . Y
les plus séveres sont sur les variables Eoem/ErcarL, Fiansverse €t

rapport p/7y ~1 ~ 10 ~ 100
protons générés (158 687 790) | (158 687 790) | (158 687 790)
protons aprés présélection (322976) (322976) (322976)
protons survivants (18) (4) (0)
protons générés 32 857 277 328 572 768 | 3 285 727 680
protons apreés présélection 48990.4 489904 .4 4899044.1
protons survivants 0.069 0.102 0.
efficacité pour les protons 2.1 x 107° 3.1 x 10710 -
v générés 137305 137305 137305
v présélectionnés 52865 52865 52865
efficacité pour les 7y 23.5% 22.1% 21.9%
efficacité’ pour les v [61.0%] [57.4%)] [56.9%)]
fonction d’optimisation 5.3 5.7 5.6
Egcar [GeV] 25.0 40.8 36.7
rayon extrapolé a z = zpgrp [cm] 99.3 94.2 96.2
Esem/Ercar 0.98 0.80 0.98
Eosem/ErcAL 0.70 0.90 0.64
XZirection 11.9 11.8 11.8
Esem/Esem 0.67 0.69 0.61
E} insverse 0.35 0.02 0.02
E} insverse 0.27 0.03 0.01

EI

transverse-
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Fi1G. 6.35: Distribution normalisée du rapport entre ’énergie dans 2 cm autour de l'aze de la gerbe et
celle déposée dans le calorimétre, pour des protons de 0.5 a 200 GeV avec un spectre en ~ E=27 (a))
et des y de 64, 128 ou 256 GeV (b)). Les protons sont générés dans un cube autour d’AMS et ont des
angles d’incidence quelconque. Les 7y sont générés en haut d’AMS et ont des angles d’incidence de 0,
5, 10, 15, 20 ou 25°. Pour b), on distingue les vy avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° (plein, bleu
ciel) de ceux avec un angle d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet).
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Fi1G. 6.36: Distribution normalisée du rapport entre l’énergie contenue dans 2 cm autour de l'aze de
la gerbe et celle contenue dans 5 cm autour du méme aze, pour les protons (a)) et les v (b)). Pour
b), on distingue les v avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° (plein, bleu ciel) de ceux avec un angle
d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet).
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F1G. 6.37: Distribution normalisée en énergie transverse selon xz, pour les protons (a)) et les v (b)).
Pour b), on distingue les v avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° (plein, bleu ciel) de ceux avec un
angle d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet). Quelque soit l'angle d’incidence, la distribution de
l’énergie transverse est plus piquée pour les vy que pour les protons.
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F1G. 6.38: Distribution normalisée en énergie transverse selon yz, pour les protons (a)) et les y (b)).
Pour b), on distingue les v avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° (plein, bleu ciel) de ceux avec un
angle d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet).
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FiG. 6.39: Distribution normalisée du point pour la trajectoire extrapolée du calorimétre & z = 2rgrp,
pour les protons (a)) et lesy (b)). Pour b), on distingue les vy avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10°
(plein, bleu ciel) de ceux avec un angle d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet). Pour un méme point
d’impact sur la calorimétre, plus l'angle d’incidence est élevé, plus la distance & partir du centre pour
z = zrrp est grande. On peut ainsi noter un décalage pour la distribution des v entre ceur possédant
un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° et ceux possédant un angle d’incidence de 15, 20 ou 25°.
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FIG. 6.40: Distribution normalisée du x?/n de la trajectoire au sein du calorimétre, pour les protons

(a)) etles~y (b)). Pourb), on distingue les vy avec un angle d’incidence de 0, 5 ou 10° (plein, bleu ciel)
de ceuz avec un angle d’incidence de 15, 20 ou 25° (vide, violet).
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6.7.5 Résultats pour les acceptances

Les coupures trouvées pour les 6 lots précédents a ’aide de la minimisation de la fonction d’optimisation
sont appliquées sur des fichiers de 7y fournis par la collaboration AMS. L’acceptance est proportionnelle
au rapport entre le nombre de «y sélectionnés et le nombre de v générés, ces nombres étant relatifs au
domaine d’énergie considéré. Sachant que le spectre en énergie des vy générés suit une loi approximative
en E~!, nous connaissons pour chaque domaine d’énergie étudié le nombre de y générés. Les nombres
de v sélectionnés et générés sont connus et permettent alors le calcul de ’acceptance.

Acceptance en fonction de 1’énergie

L’acceptance est le produit entre ’acceptance de génération et le rapport du nombre de 7 survivants
aux coupures sur le nombre de 7y générés :

Ncut(E)
A(E) = Nen(E) X Agen (6.13)
L’erreur statistique associée est telle que :
_ [e(l—¢) _ NeY(E)
AA(E) = JV'!]T(_E’) X Agen, € = ]VQT(_E’) (614)

Les fichiers fournis par la collaboration AMS sont de deux types :

— le type NONE : les particules, générées a partir des 6 surfaces d’'un cube de 3.9 x 3.9 x 3.9 m?
entourant AMS, sont tirées vers l'intérieur de ce cube, l'acceptance de génération Ag., est égale a
67(3.9)2 = 286.7 mZ.sr,

— le type PL1 : les particules, générées en z=-+195 cm au dessus d’AMS au sein d’un plan de 3.9 x 3.9
m?, sont tirées en direction du détecteur, I'acceptance de génération Agen est égale a 7(3.9)2 = 47.8

m2.sr.

D’une fagon systématique, les deux types de fichiers ont été utilisés. Les tables 6.16 et 6.17 listent
les acceptances en fonction de ’énergie. L’acceptance des -y en fonction de 1’énergie est tracée sur les
figures 6.41 et 6.42. Pour une bande d’énergie donnée, on calcule 5 acceptances, ol chacune d’elles
correspond & l’ensemble de coupures choisi dans les tables 6.11 & 6.15.

L’acceptance globale est le résultat de la combinaison des 5 sélections (acceptances en gras dans les
tables 6.16 & 6.17 et courbe en trait plein sur la figure 6.17). La comparaison des acceptances définies
par les fichiers PL1 et NONE permet de s’assurer qu’aucun biais n’est introduit et que celles-ci sont
compatibles dans les barres d’erreur.

L’acceptance est rapidement croissante aux petites énergies, sature vers 0.085 m?.sr pour les fichiers
NONE et vers 0.095 m?.sr pour les fichiers PL1. Sur ces mémes figures sont signalées des acceptances
obtenues dans une étude précédente [6]. Nos sélections améliorent de 20% (pour les fichiers NONE) a
40% (pour les fichiers PL1) ces précédentes performances.

Un ajustement sur les points définissant 1’acceptance en fonction de 1’énergie permet d’établir les
relations suivantes :

Anone(E) = (0.086 £ 0.004) — (E+ (@60 41) GeV) L2001 m?.sr

Apri(E) = (0.097 £0.001) —

1 2
(E+ (6.1 £0.1) GeV)l-lli0.0l me.sr
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Bien que les fichiers NONE soient & priori plus adaptés & notre problématique (v, non convertis en

ete™, venant de haut en bas versus protons venant des cotés), nous utiliserons :

— pour le signal, les résultats obtenus avec les fichiers PL1, car ils sont statistiquement plus significatifs
que ceux obtenus avec les fichiers NONE : la parameétrisation Apr1(F) sera donc considérée;

— pour ’estimation du fond, les protons générés dans les fichiers NONE.
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E, (GeV) coupures du lot | coupures du lot coupures du lot
pvsy 2 GeV pvsy 24 GeV protons vs 7y 4,8 GeV

2.75 £ 2.25 | 0.016 £ 0.001 0.007 £+ 0.001 0.0040 + 0.0005

7.5+ 2.5 0.064 + 0.003 0.059 £ 0.003 0.045 + 0.003

15+5 0.064 + 0.006 0.066 £ 0.006 0.049 + 0.005

35+ 15 0.069 £ 0.006 0.069 £ 0.006 0.058 £ 0.005

60 + 5 0.08 + 0.01 0.08 + 0.01 0.07 £ 0.01

7 +5 0.09 &+ 0.02 0.09 £+ 0.02 0.08 + 0.02

95+ 5 0.06 + 0.02 0.06 £+ 0.02 0.06 £+ 0.02

115 + 5 0.08 + 0.02 0.07 £ 0.02 0.06 + 0.02

185+ 5 0.06 + 0.02 0.06 + 0.02 0.06 + 0.02

E, (GeV) coupures du lot | coupures du lot coupures du lot
pvsy 816 GeV | p vs v 16,32,64 GeV | p vs 7y 64,128,256 GeV

2.75 +2.25 | - - -

7.5+ 25 0.027 + 0.002 - -

15+5 0.065 + 0.006 | 0.050 4+ 0.005 -

35+ 15 0.065 £ 0.005 0.068 + 0.006 -

60 + 5 0.08 £+ 0.01 0.08 + 0.01 0.089 + 0.02

H+5 0.08 + 0.02 0.09 + 0.02 0.099 + 0.02

95 + 5 0.06 + 0.02 0.07 £ 0.02 0.066 + 0.02

115+ 5 0.06 + 0.02 0.07 £ 0.02 0.080 + 0.02

185 + 5 0.06 + 0.02 0.07 £ 0.02 0.091 + 0.03

TAB. 6.16: Acceptance A(E) en fonction de l’énergie E, pour des fichiers NONE.

E, (GeV) coupures du lot | coupures du lot coupures du lot
pvsy 2 GeV pvsy 2,4 GeV pvsy 4,8 GeV
2.75 + 2.25 | 0.0162 + 0.0002 | 0.0069 + 0.0001 0.0042 £ 0.0001
7.5+ 2.5 0.060 £ 0.001 0.055 £ 0.001 0.041 + 0.001
15+5 0.071 + 0.003 0.070 £ 0.002 0.055 £ 0.002
35+ 15 0.077 £ 0.002 0.080 £ 0.002 0.064 + 0.002
60 £ 5 0.075 £+ 0.005 0.075 £ 0.005 0.066 £ 0.005
G 0.081 + 0.006 0.077 £+ 0.006 0.071 + 0.006
95+ 5 0.081 + 0.007 0.080 + 0.007 0.069 + 0.006
115+ 5 0.078 + 0.007 0.073 + 0.007 0.065 + 0.007
185 + 5 0.09 £+ 0.01 0.09 £ 0.01 0.078 £ 0.009
E, (GeV) coupures du lot | coupures du lot coupures du lot
pvsy 816 GeV | p vs v 16,32,64 GeV | p vs 7y 64,128,256 GeV
2.75 +2.25 | - - -
7.5+ 25 0.027 + 0.001 - -
15+5 0.069 + 0.002 | 0.051 + 0.002 -
35+ 15 0.074 £ 0.002 0.079 + 0.002 -
60 + 5 0.072 £ 0.005 0.078 £ 0.005 0.087 + 0.006
75+ 5 0.075 £ 0.006 0.081 £ 0.006 0.088 + 0.006
95 +5 0.075 £+ 0.007 0.085 £ 0.007 0.093 + 0.007
115+ 5 0.069 + 0.007 0.080 £ 0.008 0.095 + 0.008
185+ 5 0.08 + 0.01 0.09 + 0.01 0.11 + 0.01

TAB. 6.17: Acceptance A(E) en fonction de l’énergie E, pour des fichiers PL1.
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Fi1G. 6.41: Acceptance des 7y en fonction de l’énergie, en utilisant les fichiers NONE. Pour une bande
d’énergie donnée, on calcule plusieurs acceptances, ow chacune d’elles correspond a ’ensemble de cou-

pures choisi dans les tables 6.11 a 6.15. Les acceptances précédentes se référent a l'étude dans [6].
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0.04

0.02

X°/ ndf 8290 / 6
i P1 0.9662E-01+ 0.1344E-0:
i P2 -6.074+ 0.1438
r P3 1111+ 0.1134E-0

Analyse précédente
Coupures du lot p vsy 64, 128, 25
v Coupures du lot p vsy 16, 32, 64

Coupures du lot p vsy 8, 16 GeV
= Coupures du lot p vsy 4, 8 GeV

6 GeV
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e Coupures du lot p vsy 2, 4 GeV

ol .
2
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Energie[GeV]

F1aG. 6.42: Acceptance des v en fonction de l’énergie, en utilisant les fichiers PL1.



226 6.7. ELIMINATION DU FOND DE PROTONS

Surface effective de détection en fonction de I’angle d’incidence, pour une énergie donnée

Pour un angle d’incidence et une énergie donnés, ’acceptance associée est :
N<Y(E., ) N9 (E. 0) N<(E, )

_NUEO) gy NEO) Ly NUE0)

Ny9en(E, 0) Ny9en(E) Nygen(E)

La surface effective de détection est le rapport entre I'acceptance calculée précedemment et la variation
de I'angle solide :

A(E, 0) X Agen (6.16)

__A(E,0)

S(B,9) = 27 A(cosh)

(6.17)
Dans la table 6.18 est listée, pour des v d’énergie comprise entre 20 et 50 GeV, la surface effective

de détection en fonction de 1’angle d’incidence, pour des particules générées soit dans un cube autour
d’AMS, soit en haut d’AMS.

plage en 0 <y survivants/y générés surface = acceptance

x acceptance AMS [m2.sr] | x1/(2nA(cos(8)) [m?]

—1.00 < cos(0) < —0.99 | 38/658573 x 286.7 = 0.017 0.27 + 0.06

—0.99 < cos(f) < —0.98 | 37/658573 x 286.7 = 0.017 0.26 £ 0.06

—0.98 < cos(f) < —0.97 | 23/658573 x 286.7 = 0.010 0.16 £+ 0.05

NONE | —0.97 < cos(0) < —0.96 | 27/658573 x 286.7 = 0.012 0.19 £+ 0.05

—0.96 < cos(6) < —0.95 9/658573 x 286.7 = 0.004 0.06 £ 0.03

—0.95 < cos(f) < —0.94 | 10/658573 x 286.7 = 0.004 0.07 + 0.03

—0.94 < cos(6) < —0.93 5/658573 x 286.7 = 0.002 0.04 £ 0.02

—0.93 < cos(6) < —0.92 3/658573 x 286.7 = 0.001 0.02 £+ 0.02
acceptance intégrée = 0.067

—1.00 < cos(f) < —0.99 | 300/712218 x 47.8 = 0.020 0.32 £+ 0.02

—0.99 < cos(f) < —0.98 | 283/712218 x 47.8 = 0.019 0.30 + 0.02

—0.98 < cos(6) < —0.97 | 207/712218 x 47.8 = 0.014 0.22 £+ 0.02

PL1 —0.97 < cos(6) < —0.96 | 155/712218 x 47.8 = 0.010 0.17 + 0.01

—0.96 < cos(6) < —0.95 95/712218 x 47.8 = 0.006 0.10 £ 0.01

—0.95 < cos(6) < —0.94 60/712218 x 47.8 = 0.004 0.06 £ 0.01

—0.94 < cos(6) < —0.93 37/712218 x 47.8 = 0.002 0.04 + 0.01

—0.93 < cos(6) < —0.92 16/712218 x 47.8 = 0.001 0.017 £+ 0.004
acceptance intégrée = 0.076

TAB. 6.18: Acceptances et surfaces de détection pour des photons entre 20 et 50 GeV, avec des angles
d’incidences différents, en considérant les fichiers NONE (haut) ou PL1 (bas). L’acceptance est le pro-
duit entre le rapport du nombre de photons survivants sur le nombre de photons générés et l'acceptance
d’AMS. La surface est la division de cette acceptance par la variation de l’angle solide (Acos(0) = 0.01).
Les erreurs considérées sont statistiques.

Les figures 6.43 et 6.44 montrent les surfaces effective de détection en fonction de ’angle d’incidence.
Les paramétrisations associées sont :

( 2900 +
Snons(E) (2900 + 700)

cos(0) + (0.96 £0.01)
1
+ ( 0.012 % 0.005 )

cm2

(3998 =+ 300) 2
(cos(ﬁ) + (0.971 £ 0.003))

0.015 £ 0.001

Spri(E)

1+ ex

\
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F1G. 6.43: Surface en fonction de l’angle d’incidence, compris entre -180° (zénith) et -160°, pour des
v entre 20 et 50 GeV. Les surfaces précédentes se référent a l’étude dans [6], pour une énergie de 50

GeV.
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F1G. 6.44: Surface en fonction de l’angle d’incidence, compris entre -180° (zénith) et -160°, pour des
v entre 20 et 50 GeV. L’acceptance définie est égale o 0.076 m?sr : cette valeur est & comparer & celle
de 0.073 m? pour lacceptance basée sur des considérations géométriques et discutée au chapitre 5. Les
surfaces effectives de détection définies sur la figures ci-dessous sont, a petite angle d’incidence (cos
0<-0.96), plus grandes que celles définies sur la figure 1.17 du chapitre 5; a grand angle d’incidence
(cos 0>-0.96), elles sont plus petites.
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6.8 Mesure des spectres de I’émission diffuse v

L’émission diffuse vy est la somme des émissions v galactique et extragalactique. Le flux associé a la
premiére émission est environ un ordre de grandeur supérieur & celui associé & la seconde émission. Les
flux relatifs en fonction de I’énergie, déja exprimés au chapitre 4, sont rappelés ci-dessous :

—2.63
d - —
%'galactique = 2.87 x 107° (%) (sz.S.S’I".GGV) 1
(6.19)
AN —2.10£0.03
Tﬁ'emtra_qalactique = (7-32 + 0-34) X 10_6 (ﬁ) (CmZ.S.ST.GeV)_l

Les mesures des émissions-y ont été réalisés en supposant que chaque zone du ciel de 1° x 1° soit une
source ponctuelle dont le flux serait égal a celui de I’émission-y galactique multiplié par la résolution
angulaire du détecteur.

6.8.1 Mesure de I’émission v galactique

Connaissant, d’une part, I’acceptance pour le calorimétre, et d’autre part, I’orbite de la station inter-
nationale, le nombre de v galactiques collectés par le calorimétre en fonction de 1’énergie peut étre
estimé (fig. 6.45).

Le nombre de 7y intégrés pour chaque bin d’énergie est indiqué, ainsi que le pourcentage de 7y collectés
par le calorimetre. Le nombre final de 7y galactiques mesurés par le calorimétre sur la gamme du GeV
au TeV pendant 3 ans est d’environ 170000, et I'on s’attend globalement & doubler le nombre de
mesurés en incluant le trajectométre. Le flux de v galactiques mesurés par le calorimétre en fonction
de ’énergie est montré sur la figure 6.46.

6.8.2 Protons et v extragalactiques

Nous souhaitons savoir si le signal de I’émission diffuse 7y extragalactique accepté est au-dessus du
bruit des protons cosmiques. Ce dernier bruit est estimé aprés avoir appliqué les sélections optimales
décrites précédemment.

Si 'on géneére un flux de protons identique & celui des protons cosmiques, les figures 6.47 gauche et
droite montrent, en fonction de 1’énergie cinétique générée® ou de I’énergie déposée, les flux de protons
acceptés aprés présélection et aprés coupures finales. Les protons utilisés sont ceux sur lesquels la
recherche de sélections optimales a été effectuée. Quant aux coupures finales, elles sont une combinaison,
selon le OU logique, des 6 ensembles de coupures choisis dans les tables 6.10 & 6.15. A titre d’exemple,
pour un événement d’énergie déposée dans le calorimétre inférieure & 5 GeV, seuls les ensembles de
coupures choisis dans les tables 6.10 & 6.12 sont considérés, et si cet événement est sélectionné par deux
sur les trois ensembles de coupures, il n’est comptabilisé qu’une unique fois.

Dans une bande d’énergie donnée, seule une fraction du nombre initial de extragalactiques «y est
accepté, et le flux reconstruit des y est le rapport entre le flux de v acceptés et l'acceptance des
v décrite précédemment. Le flux reconstruit est égal, aux barres d’erreurs prés, au flux initial des -~y
extragalactiques. En considérant les protons comme notre fond, le flux reconstruit des protons est alors
le rapport entre le flux de protons acceptés et 'acceptance des 7. La figure 6.48 montre en fonction de
I’énergie déposée, le flux reconstruit de protons. Il est comparé au flux attendu des 7y extragalactiques.

3L’¢nergie cinétique générée est la différence entre I'énergie générée 1/p2 + m?2 et la masse m du proton, 0.938 GeV/c>.
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F1G. 6.45: Nombre de «y galactiques collectés par le calorimétre en fonction de l’énergie déposée. Pour
chaque bin d’énergie est indiqué le nombre de vy intégré sur le bin considéré.
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F1G. 6.46: Flux différentiel des v galactiques attendu et mesurable par le détecteur AMS-02 en fonction
de ’énergie déposée. Les barres d’erreurs considérées pour la mesure du spectre sont statistiques.
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Tandis que les figures 6.47 et 6.48 font référence aux ~ 159 000 000 protons utilisés lors de I'optimi-
sation des sélections, les figures 6.49 et 6.50 font référence & un échantillon indépendant contenant
environ ~ 238 000 000 autres protons. Les figures 6.51 et 6.52 font référence & ’ensemble de ces
deux derniéres populations de protons.

On vérifie que les sélections établies sont aussi performantes pour les protons qui n’ont pas été utilisés
pour l'optimisation (sauf & trés basse énergie E<3 GeV), ce qui montre que la sélection n’est pas
biaisée. A basse énergie, la séparation 7/p est moins efficace qu’a haute énergie, la mesure des vy
extragalactiques est donc plus problématique. Par contre, & haute énergie (E>10 GeV), le signal de y
extragalactique est supérieur environ d’un facteur 10 par rapport au bruit de protons cosmiques. La
séparation obtenue par ’optimisation des coupures est alors trés bonne : I’ensemble de coupure choisi
pour le lot de v de 16, 32, 64 GeV est ainsi associé & un proton conservé sur 900 000 000 générés pour
une efficacité sur les vy de 30%.

Les coupures choisies tendent & ce que le bruit des protons cosmiques soit le plus faible possible par
rapport au signal des 7y extragalactiques. Une perspective future est de pouvoir relacher ces coupures
pour le flux des 7y galactiques, dont le signal est un ordre de grandeur au-dessus de celui des v ex-
tragalactiques. En relachant les coupures, les acceptances seraient augmentées, et par conséquent la
sensibilité.

Le nombre de v extragalactiques collectés par le calorimétre en fonction de 1’énergie est également
estimé (fig. 6.53). Bien que le flux 7 extragalactique soit un ordre de grandeur en-dessous de celui
associé a ’émission y galactique, le nombre de v extragalactiques est du méme ordre de grandeur que
celui associé aux 7y galactiques, car 'intégration s’étend non pas uniquement dans le plan galactique,
mais sur ’ensemble du ciel.

Finalement, la figure 6.54 montre le flux reconstruit de « et de protons en fonction de ’énergie. Le
flux reconstruit de protons est celui considéré sur la figure 6.52. On note sur la figure 6.54 que le
flux de protons reconstruit est au-dessus de celui associé a 1’émission extragalactique pour £ < 10
GeV : cette situation n’est certainement pas figée et pourra sans doute dans le futur étre améliorée.
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FiG. 6.47: A gauche, flux des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales en fonction
de l’énergie déposée. A droite, flur des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales
en fonction de l’énergie cinétique générée. Les protons sont ceux utilisés lors de loptimisation des

sélections.
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F1G. 6.48: Flux des protons reconstruits comparé au flur attendu des vy en fonction de l’énergie déposée.
Les protons sont ceuzr utilisés lors de l'optimisation des sélections.
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Fia. 6.49: A gauche, flux des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales en fonction
de l’énergie déposée. A droite, flur des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales
en fonction de l’énergie cinétique générée. Les protons n’ont pas €té utilisés lors de l'optimisation des

sélections.
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F1G. 6.50: Flux des protons reconstruits comparé au flur attendu des vy en fonction de l’énergie déposée.
Les protons n’ont pas été utilisés lors de l’optimisation des sélections.



6.8. MESURE DES SPECTRES DE L’EMISSION DIFFUSE v 233

——  Protons apres préselection

D10 ——  Protons apres préselection
Il Protons aprés coupures finales

Il Protons aprés coupures finales

10

10
-1

10

10

E
10

10 5

.10
Energieyqposed GEV

2
Energie;,gique géné+8&[GeV]

Fia. 6.51: A gauche, flux des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales en fonction
de l’énergie déposée. A droite, flur des protons acceptés aprés présélection et aprés coupures finales
en fonction de l’énergie cinétique générée. Les protons sont ceux utilisés lors de loptimisation des

sélections.
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F1G. 6.52: Flux des protons reconstruits comparé au flur attendu des vy en fonction de l’énergie déposée.
Les protons sont ceuzr utilisés ou non lors de l’optimisation des sélections.
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Fi1G. 6.53: Nombre de 7y extragalactiques collectés par le calorimétre en fonction de l’énergie déposée.
Pour chaque bin d’énergie est indiqué le nombre de -y intégré sur le bin considéré.
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F1G. 6.54: Flux différentiel des vy extragalactiques attendu et mesurable (points) par le calorimétre en
fonction de U’énergie déposée. Ce fluz est comparé auz fluz des protons cosmiques reconstruits (carrés)
et a celui obtenu dans une étude précédente (croiz) , ou la rigidité minimale pour les protons générés

était de 8 GV[6]. Les barres d’erreurs considérées pour la mesure du spectre des vy extragalactiques sont
statistiques.
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6.9 Bruit des v cosmiques

6.9.1 Sensibilité & une source extragalactique

Pour un an de fonctionnement, la figure 6.55 montre, en fonction d'une énergie de seuil, le flux intégré
selon I’énergie du signal d’une source extragalactique. Ce flux est tel que la sensibilité associée soit, par
rapport a I’émission «y extragalactique (et, pour le calorimétre, par rapport aussi au bruit des protons),
égale 4 5 0. Ainsi pour le calorimétre et une énergie de seuil de 10 GeV, le flux est égal & 2 x 1079
257! et correspond & un signal de 3 photons, tandis que pour une énergie de seuil de 40 GeV, le
flux est égal & 6 x 10719 cm ™25~ ! et correspond & un signal d’un photon. Pour le trajectométre et une
énergie de seuil de 2 GeV, le flux est égal 4 1 x 1072 cm™2s™! et correspond & un signal d’un photon.
Le flux intégré correspondant & la Nébuleuse du Crabe est également indiquée sur la figure 6.55.

cm

Une perspective future est de combiner les sensibilités des deux instruments, trajectométre et calori-
métre, en vue d’estimer une sensibilité unique, pour le détecteur AMS-02.

6.9.2 Mesure et soustraction des v des émissions 7 galactique et extragalactique

L’observation des sources-y ponctuelles nécessite la distinction entre les vy provenant de la source
constituent le signal et les v de ’émission galactique ou extragalactique. Quel que soit I’émission-y
considérée, elle est exprimée en cm ™25 !sr~'GeV~!. L’émission v galactique ou extragalactique est
fonction de la résolution angulaire du détecteur, puisque pour une source ponctuelle visée, I’'ouverture
minimale du détecteur est égale a cette résolution. Or cette derniére est, & une énergie d’environ 50
GeV, de ’ordre du degré pour le calorimétre et de 0.025° pour le trajectomeétre. Le calorimétre bénéficie
d’une moins bonne résolution angulaire : un moyen de mesurer et soustraire le fond-y doit donc étre
trouvé.

Si ’on considére un cone d’ouverture constante et un angle de visée formé par ’axe de ce cone et un
axe fixe, le nombre de photons du fond contenu dans le cone en fonction de ’angle de visée formé
est une constante (fig. 6.56). Par contre, le nombre de photons d’une source ponctuelle est non nul
seulement pour des angles de visée donnés, ceux pour lesquels la source ponctuelle est comprise dans
les cones associés.

Dans notre simulation, seuls les axes x et z sont considérés. Un nombre de 38460 photons du fond a été
généré dans le plan supérieur du TOF (y=0 cm, z=+79 cm) le long de 1’axe z et tirés dans toutes les
directions dans le plan zz. Les 1000 photons de la source sont générés a une unique position (z = y=0
cm, z=+79 cm) et tirés selon 1’axe z vers le bas. Le sommet du cone est situé en (z = y=0 cm, z=-140
cm), laltitude correspond & celle du plan supérieur du calorimétre. L’ouverture du coéne est +0.25°
(fig. 6.57).

La distribution du nombre total de photons en fonction de ’angle de visée est piquée. Le pic représente
la source et le fond et est surélevé par rapport & une valeur moyenne, correspondant au fond uniforme
(fig. 6.59). En considérant les queues de part et d’autre du pic, on peut mesurer une valeur moyenne du
nombre de v du fond par angle d’ouverture et par conséquent, si la distribution du fond est uniforme,
le nombre de v du fond compris dans un coéne visant une source et dont ’angle d’ouverture est égal a
la résolution angulaire. On note d’ailleurs sur la figure 6.59 la décroissance de la résolution angulaire
en fonction de 1’énergie, de 7° & 1.7° pour une énergie de 5 3 25 GeV.
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Sensibilité a  AMS - Source extragalactique - ~1 an(5 x 71.1 j)
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F1G. 6.55: Sensibilité a 5 o pour une source extragalactique pendant 1 an de fonctionnement d’AMS-02,
le calorimétre (ligne pleine en rouge) et le trajectométre (ligne pleine en bleu) sont considérés. A haute
énergie, la sensibilité du trajectométre extrapolée (ligne pointillée en bleu) est moindre, les deuz traces
associées a la paire ete™ étant plus difficilement distinguables. Pour le calorimétre, a une énergie de
40 GeV, la sensibilité 6 5 o est atteinte pour un unigque photon de signal. La statistique du signal sera
naturellement augmentée avec un temps d’intégration plus long, ce dernier pouvant étre de l’ordre d’une
décennie pour le calorimétre. On a également considéré la sensibilité pour le calorimétre en supposant
une meilleure séparation p/vy a basse énergie (ligne pointillée en rouge).
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Fi1G. 6.56: Pour un céne d’ouverture constante, le nombre de photons provenant de la région pointée
par le cone est indépendant de l'angle de visée.

X

x=0cm______ X=63cm
Z=+79cm /

z=-140c

Fi1a. 6.57: Simulation d’une source 7 localisée en x=y=0 cm et z=79 cm, et d’un fond-y localisé le
long de laxe x entre -65 et 65 cm a z=79cm. La surface supérieure du calorimétre correspond & une

altitude de -140 cm. Les v de la source sont tirés suivant l’aze z vers le bas, ceux du fond dans toutes
les directions.
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6.10 Conclusion

Lors de 1la mesure du signal d’une source ponctuelle «y par le calorimétre, deux fonds sont & considérer :
celui des protons et celui des v galactiques et extragalactiques.

D’une part, nous avons montré que le fond réductible des protons peut I’étre suffisamment de sorte que
les flux des émissions-vy galactique et extragalactique soient au-dessus du flux de protons survivants a
la sélection, sauf respectivement a trés basse énergie (E<3 GeV) et basse énergie (E<10 GeV).

Par rapport a une étude précédente ou la rigidité minimale des protons générés était égale a 8 GV [6],
nos acceptances pour les v sont plus grandes de 40%. Notre étude, pour laquelle la rigidité minimale
des protons générés est égale a 0.5 GV, montre une réjection des protons moindre, mais permet une
séparation «y/p suffisante, dés une énergie déposée dans le calorimeétre de 3 GeV et 10 GeV pour les
mesures respectives des émissions-y galactique et extragalactique.

Une perspective future est d’augmenter le nombre de variables discriminantes afin de réduire le fond
de protons a basse énergie, ou a l'inverse relacher les coupures a haute énergie en vue d’augmenter les
acceptances et la sensibilité. En outre, les noyaux d’hélium et électrons constituent également un fond
& évaluer.

D’autre part, concernant le fond des 7, nous avons montré que, pour le calorimétre, le signal d’une
source ponctuelle extragalactique est & 5 o du fond-y extragalactique si le flux intégré est en dessous de
2.107? cm~2s7! avec un seuil sur I’énergie de 10 GeV, ce flux intégré correspondant alors & un nombre
de photons supérieur & 3. Avec une telle sensibilité et I’apport du trajectométre, AMS permettra une
observation du ciel v complémentaire de celle des satellites dédiés AGILE et GLAST.

La table 6.19 montre un comparatif des performances entre les satellites GLAST et AMS-02. Les
performances d’AMS-02 sont celles décrites dans le chapitre 3 et dans ce chapitre.

Enfin, pour le calorimétre, une méthode originale basée sur ’ouverture du cone de détection autour de
la source permet la soustraction du fond-+.
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instrument

GLAST

AMS-02

domaine en énergie

0.02-300 GeV

1-300 GeV (TRK) / 2-1000 GeV (ECAL)

détection ete™

sandwich convertisseur/
détecteurs en silicium

trajectomeétre au silicium

calorimetre scint. Csl et/ou scint. + plomb
cal. a fibres/W [10 Xj] [16.5 X]

AE/E 0.05% x E @ 3.0% (TRK)
10.2%/VE @ 2.3% (ECAL)

a 0.1 GeV 9% —

alGeV 5% 3.0% (TRK) / —— (ECAL)

a 10 GeV 8.5% 3.0% (TRK) / 4.0% (ECAL)

a 100 GeV 12% 5.8% (TRK) / 2.5% (ECAL)

068% 0.85°/E @ 0.018° (TRK)

8.0°/VE @ 0.6° (ECAL)

a 0.1 GeV 3° —

alGeV 0.4° 0.85° (TRK) (ECAL)

a 10 GeV 0.07° 0.09° (TRK) / 2.6° (ECAL)

a 100 GeV 0.03° 0.02° (TRK) / 1.2° (ECAL)

localisation 0.5"a5’ 3-6"a 1 GeV

de la source <2’ pour E >10 GeV

champ de vue 2.4 sr 1.6 sr (TRK) / 0.5 sr (ECAL)

section efficace de

détection au zénith

a 0.1 GeV 8000 cm? —

alGeV 10000 cm? 100 cm? (TRK) / (ECAL)

410 GeV 9000 cm? 400 cm? (TRK) / 2000 cm? (ECAL)

a 100 GeV 9000 cm? 400 cm? (TRK) / 3500 cm? (ECAL)

flux minimal >5¢ en (cm2s71)

pour une source extra-

-galactique et un an

aE > 0.1 GeV 1.5 x 107? —

AE >1GeV 1.5 x 10710 1.6 x 107% (TRK) / (ECAL)

AE > 10 GeV 1.0 x 10710 9.5 x 10719 (TRK) / 2.2 x 10~? (ECAL)

aE > 100 GeV 1.0 x 10710 9.5 x 10710 (TRK) / 6.5 x 1070 (ECAL)

TAB. 6.19: Tableau comparatif des détecteurs de haute énergie GLAST et AMS-02. La section efficace
de détection au zénith pour le trajectométre d’AMS-02 est estimée en temant compte de la probabilité

de conversion des y en eTe

~ dans le TRD (~ 20%).
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F1G. 6.58: Pour des vy de 15 GeV, distributions générées suivant l’aze =, en cos 0 et en tan ¢ (de haut
en bas) pour la source (4 gauche) et pour le fond (& droite). La source est localisée en z=y=0 cm et
2=79 cm et les vy associés sont tirés selon l’axe z vers le bas. Les v du fond générés uniformément le
long de laxe z sont tirés dans toutes les directions.
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ygénérés a5 GeV y générés a 10 GeV
X/ndf 1399 / 56 X/ndf 4377 | 56
N P1 16.86+ 3.085 P1 71.32¢ 3.633
40 0.2325+ 0.5926 P2 -0.7479E-01+ 0.1275
[ 7.003+ 1.720 P3 2.7914 0.1460
15.56+

100 P 19.91+ 0.8454

Nombre dey avec 4 GeVE_., >6 GeV

Nombre dey avec 12 GeW¥E,., >8 GeV

8[°] CIN|

y générés a 15 GeV y générés a 25 GeV
i X'/ndf 3010 / 56 i X/ndf 1233 / 56
140 - P1 91.85+ 4525 180 P1 130.3+ 6.047
[ -0.6282E-01+  0.9432E-01 r -0.6001E-01+  0.6261E-01
| 2133+  0.9827E-01 [ 1713+  0.7058E-01
120 21.22+ 0.7721 160 C 14.84+ 0.6115

100
80

60

Nombre dey avec 18 GeVE,., >12 GeV
Nombre dey avec 20 GeV¥E,.,, >30 GeV

40

20

-15 15

15
8[°] CIN|

F1G. 6.59: Nombre de v générés a 5 (10, 15, 25) GeV et d’énergie déposée dans le calorimétre entre
4 (8, 12, 20) et 6 (12, 18, 30) GeV, en fonction de l’angle 0 de visée d’un cone d’ouverture angulaire
+0.25°. Le nombre de v de la source et et du fond sont en rouge, ceur du fond en bleu.
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Chapitre 7

Observation du pulsar-y Vela

Résumé du chapitre :

Les pulsars-y sont dans la plage d’énergie du GeV a quelques dizaines de GeV les sources les plus
brillantes du ciel. Actuellement, deur modéles d’émission-y sont mis en avant. Les observations de
spectres, dans la gamme d’énergie du GeV sur laquelle opére AMS, permettront de discriminer ces
modéles. Nous décrivons dans ce chapitre les modéles et les spectres prévisionnels du pulsar Vela pour
AMS.

7.1 Meécanismes d’émission-vy

Une étoile & neutrons est une étoile en fin de vie de quelques masses solaires et d’'un rayon de 10 kms.
Pour une étoile analogue au Soleil, ’énergie produite par les réactions nucléaires est libérée sous forme
de photouns, et le rayonnement progresse vers la surface en perdant de 1’énergie au profit du chauffage
de la matiére. Cette matiére chauffée s’oppose au poids des couches externes, d’ott un certain équilibre
mécanique. Pour une étoile & neutrons, la gravitation est équilibrée par la pression due aux neutrons.
Ces derniéres particules, obéissant & une statistique de Fermi-Dirac et au principe d’exclusion de Pauli,
exercent ainsi une pression dite de dégénérescence.

L’axe de rotation d’un telle étoile est & priori non aligné avec ’axe du moment magnétique dipolaire.
Dans ce cas, 1’étoile constitue un phare émettant un faisceau de photons. Si un tel faisceau vient
& croiser la Terre, ’étoile est appelée un pulsar. Le signal est alors recu & intervalle extrémement
régulier, la période étant de 1’ordre de la milliseconde & quelques secondes. Sur une période, le signal
peut présenter plusieurs pics (fig. 7.1).

Nous nous intéressons ici aux pulsars v émettant dans la partie la plus énergétique du spectre électro-
magnétique (fig. 7.2), dont six ont été détectés dans les années 90 par le satellite EGRET.

Bien que les pulsars-y soient, dans la plage d’énergie du GeV & quelques dizaines de GeV, parmi les
sources les plus brillantes, le mécanisme et le lieu de I’émission-y ne sont pas complétement expliqués
(fig. 7.3). Deux modéles en compétition, le modeéle de la calotte polaire et le modéle de la cavité
externe, peuvent étre discriminés par la mesure des spectres vers la dizaine de GeV. Or les spectres
expérimentaux actuels sont mesurés jusqu’a quelques GeV. Ce chapitre est consacré a la possibilité
pour AMS, dont la bande d’énergie de travail couvre celle des photons issus de pulsars, de disposer
d’un statistique suffisante afin d’établir une discrimination entre les modéles d’émission-+.

245
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Fi1a. 7.1: Profil des pulses moyens de 45 pulsars radio. L’échelle des temps a été normalisée a un quart

de période. Les pulsars sont classés par ordre de période croissante : de 89 ms (PSR B0833-45 = pulsar
de Vela) a 3.75 s (PSR B0525+21) [1].
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EGRET PULSAR HISTOGRAM
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Pulsar Name: 0630+17  Galactic Coords: 195.13, 4.27  Period: 237.1ms  Energy: >100Mev ~ Chi-Squared:  8332.54

FiGg. 7.2: Phasogramme de Geminga, la bande d’énergie considérée est au-dessus de 100 MeV. Un
phasogramme représente un nombre de coups en fonction du rapport temps sur période, ce rapport
varie de 0 a 1 au cours d’une période.

7.1.1 Cause de I’émission

Goldreich et Julian [2] ont été les premiers auteurs a établir I’existence d’une magnétosphére chargée,
et ce a partir de l'existence & la surface du pulsar d’un composante du champ électrique paralléle au
champ magnétique. Nous écrivons la dépendance d'un telle composante, prés des poles de 1’étoile, en
fonction du champ magnétique B, de la période de rotation T' et du rayon R de I’étoile :

B R 33 ms
5.1012 G12.103 km T

Ep=3810" Vm ! (7.1)

Le rapport entre les forces électriques engendrées par ce champ et les forces gravitationnelles est égal
a:

eEyp |8, 87.10" pour les protons (72)
GM,my, "~ ]5.10M pour les électrons '
R2

La valeur du rapport des deux forces suffit & démontrer ’existence d’un magnétosphére.
Les particules chargées de la magnétosphére cherchent & atteindre 1’équilibre électrodynamique carac-
térisé par :

(E:E||B+EJ_B)+(VXB)J_B:O (73)
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Cette derniére équation peut étre écrite de la maniére suivante :

Bjp =0
(7.4)

(ELB:—QXTXB)-F(VXB) :0—>X=kB+g8in(9)e¢
C C C

D’une part, les charges de la magnétosphére se répartissent de fagon & écranter la composante du
champ électrique paralléle au champ magnétique, et d’autre part, elles se déplacent le long des lignes
de champ magnétique et ont un mouvement de corotation autour de I’étoile.

Les modeles d’émission-y sont basés sur l'existence d’un déficit de charges tel que E g soit non nul :
la zone sur laquelle est vérifiée cette condition est une zone accélératrice. De plus, ce déficit de charges
ne peut exister que dans une région ot les lignes de champ sont ouvertes, car pour des lignes fermées,
tout déficit est neutralisé par retour des charges le long de ces lignes.

Ainsi, les modéles d’émission-y requiérent la présence de particules chargées qui, accélérées le long des
lignes du champ magnétique, donneront naissance & des photons par divers mécanismes, et de paires
ete” délimitant la cavité. Les modéles se distinguent alors, d’un part, par le lieu ot I’émission-y a lieu
(fig. 7.3), et d’autre part, par la nature primaire ou secondaire des particules accélérées.

7.1.2 Modéle de la calotte polaire

Le modele de la calotte polaire [4] prédit une émission-y & partir des poles de I’étoile. Deux étapes

caractérisent cette émission :

— d’un part, I’émission de photons par les particules dites primaires, qui sont arrachées a la surface de
'étoile, et par celles dites secondaires, qui sont des paires eTe™ produites précisément & partir des
premiers photons, et

— d’autre part, I’absorption des photons par la création de paires eTe™ limitant ainsi la taille de la
cavité accélératrice.

Les processus physiques caractérisant ces deux étapes sont les suivants.

— Concernant 1’émission des 1y, ceux-ci sont créés par deux modes [11] : soit par rayonnement de cour-
bure des particules primaires longeant les lignes de champ magnétique, soit par diffusion Compton
inverse entre positrons ultrarelativistes et photons X thermiques émis par la surface de I’étoile (Ces
positrons, issus des paires ete™ créees par les v émis dans le premier mode, sont accélérés le long
des lignes de champ magnétique vers le cylindre de lumiére' oil ils peuvent aussi interagir avec des
paires produisant un rayonnement radio, tandis que les électrons, issus de ces paires, sont accélérés
vers la surface de I’étoile). Ce dernier mode est prépondérant si le flux de photons X thermiques est
maximum ou si la section efficace considérée 1’est.

— Concernant 1’absorption des 7, les paires ete™ sont créées soit par interaction entre y et X ther-
miques, soit par interaction entre v et le champ magnétique. Ce dernier mode est prépondérant si
I'intensité du champ magnétique est maximale.

Dans le cadre du modéle de la cavité polaire, tous les pulsars sont susceptibles d’émettre en . Pour
les jeunes pulsars disposant d’un fort champ magnétique de 108-10° T, le spectre associé est cassé vers
quelques GeV. Pour les vieux pulsars disposant d’'un champ magnétique moindre, le spectre associé
peut s’étendre jusqu’a 50 GeV.

Le cylindre de lumiére est le lieu des points ot la vitesse linéaire d’un particule en corotation atteint la vitesse de la
lumiére.
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7.1.3 Modéle de la cavité externe

Le modele de la cavité externe [10] prédit une émission-y dans les zones situées entre les lignes de
neutralité (surfaces de séparation entre zones chargées négativement et positivement), le rayon associé
au cylindre de lumiére et la derniére ligne fermée de champ magnétique (fig. 7.4). Ces zones, au
nombre de quatre, pourraient étre associées & un signal pulsé & quatre pics. Cependant, on note que
deux sites ont une cavité accélératrice plus grande, pouvant expliquer I'existence de seulement deux
pics dans le signal pulsé?, I’écart entre ces derniers étant du aux projections relativistes.

L’émission de photons 7 nécessite, d’'une part, la création de paires ete™, et d’autre part, 1’émission

de -y par ces derniéres.

— Concernant la création de paires, les processus différent selon I’dge du pulsar considéré. Dans le cas
des jeunes (vieux) pulsars, une particule primaire donne par rayonnement de courbure (par diffusion
Inverse Compton sur un photon IR) un photon 7 de quelques GeV (TeV) et si ce dernier interagit avec
un photon X thermique (IR), une paire e*e™ est créée. L’émission y est la résultante des émissions
synchrotron et synchrotron self-Compton (rayonnement de courbure et de courbure self-Compton)
des paires produites.

— Quant & I’absorption des v, elle est due & un front de création de paires eTe™ : les particules chargées,
se propageant le long des lignes de champ, émettent des -y qui, en interagissant avec des photons de
plus basse énergie, se matérialisent en e™ e, ces derniéres particules étant de nouveau accélérées, etc.
A Topposé du modele de la calotte polaire dont 'interaction entre les -y et le champ magnétique était
essentielle, le modeéle de la cavité externe fait appel & des processus photon-photon pour produire
les paires : par conséquent, I’atténuation spectrale vers ~ 10 GeV est plus douce que celle liée au
modéele de la calotte polaire.

Dans le cadre du modéle de la cavité externe, tous les pulsars ne peuvent pas émettre des -, les pulsars
trop 4gés ne réalisant plus le front de création de paires nécessaire a la fermeture de la cavité. Le modéle
de la cavité externe se distingue aussi par la prédiction d’un émission au TeV, cette derniére résultant
de la diffusion Compton Inverse des charges accélérées dans la cavité sur les photons thermiques émis
a la surface de I’étoile.

La figure 7.5 montre, pour le pulsar Vela, le spectre électromagnétique mesuré, du domaine optique
aux 7 de trés haute énergie. Les prédictions des spectres pour les modeéles de la calotte polaire et de la
cavité externe sont aussi indiqués.

7.1.4 Quelles mesures pour la discrimination des modéles ?

Les modéles de la calotte polaire et de la cavité externe sont discriminables par la mesures des spectres-
v, mais aussi par le nombre de pulsars-y détectables et le rapport entre pulsars-y radio-muets et radio.

Luminosité-y
Les luminosités-y dépendent du modéle considéré et des propriétés de ce modéle. Celles-ci permettent

donc la discrimination entre modéles, et de préciser pour le modéle survivant, la nature des réactions
responsables de ’émission-vy (table 7.1).

2Le modéle de la calotte polaire posséde quelque difficulté & expliquer les doubles pics, mais si '’émission est dans un
coOne creux, selon un axe magnétique légérement décalé de ’axe de rotation, toutes les formes de courbes de lumiére sont
explicables.
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Modéle de la cavité externe Modeéle de la calotte polaire

L=25x10% B%8P 248 ergs ! [9] | L =9.4 x 103! B)SP 186 ergs~1  jeunes pulsars
vérifiant
BY;MP~0-39 > 6.0

1.6 x 103! BI9P=225 ergs~1  vieux pulsars [11]

L =6.3x10% B%30P—030 erg s=1 [10] | L = 10%? B10P~200 ergs~! [12]

TAB. 7.1: Ezpression de la luminosité-y en fonction du modéle considéré. Pour chaque modéle sont
considérées deur variantes.

Pour les pulsars-y connus, la luminosité observée est égale a la racine carré de la luminosité liée au
ralentissement du pulsar :
-2
L« Lsz'nDown o BP (75)

Le modéle de la calotte polaire serait ainsi le plus & méme d’expliquer cette dépendance. Dans le
cadre de ce modéle, tous les pulsars sont plus ou moins capables d’émettre en = ; que les pulsars soient
détectés en tant que pulsars-y est simplement affaire de sensibilité. A ’opposé, pour le modéle de la
cavité externe, il existe une ligne de mort de I’émission-y sous forme d’une division dans le plan P-B,
les pulsars trop agés ne réalisant plus le front de création de paires nécessaire & la fermeture de la cavité
accélératrice. Un test critique pour la survie du modéle de la cavité externe est ainsi la non-détection
des pulsars d’un 4ge supérieur & celui de Geminga.

Emission radio

L’émission radio des pulsars est émise au niveau des poles dans un cone étroit tandis que I’émission-y
différe selon le modéle considéré. Il existe ainsi une plus grande corrélation entre les émissions radio
et «v pour le modéle de la calotte polaire que pour celui de la cavité externe. Pour ce dernier modéle,
puisque les émissions radio et «y sont émises dans des directions différentes, d’une part, le décalage entre
les phases est facilement explicable et d’autre part, peu de coincidences entre les deux émissions sont
attendues : le rapport entre les nombres de pulsars-y radio muets et pulsars-y est donc plus grand que
celui associé au modéle de la calotte polaire. La table 7.2 indique le rapport entre pulsars-y radio-muet
et pulsars-y en fonction du modéle d’émission-y détectables par EGRET et GLAST.

‘ Modéle de la cavité externe Modéle de la calotte polaire
EGRET | 17/22 = 77.3% [13] 25% [15] (1/8=12.5% [16])
GLAST | 1100/1180 = 93.2% [14] 101/191 = 52.9% [16]

TAB. 7.2: Rapport entre pulsars-y radio-muet et pulsars-y en fonction de l’expérience et du modéle
considéré. Pour GLAST et le modéle de la calotte polaire, contrairement a ce qu’il pourrait étre attendu,
le rapport entre les nombres de pulsars-y radio-muet et de pulsars-y est grand, car & grande distance,
GLAST sera bien plus sensible a I’émission-y que ne peuvent [’étre les détecteurs radio.

7.1.5 Conclusion

Les modéles sont peut-étre plus complémentaires que contradictoires, la seule contrainte étant d’expli-
quer, au sein d’un méme modéle, ’ensemble du spectre émis.
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FiG. 7.3: Modéles d’émission-y pour un pulsar. La ligne définie par Q2.B = 0 représente une surface de
neutralité, c’est-a-dire une surface de séparation entre zones chargées négativement et positivement. Le
rayon associé au cylindre de lumiére est défini par v = ¢/Q2. Deuz modéles d’émission-y (modéles de la
calotte polaire et de la cavité externe) divergent sur le lieu d’émission-y [3].

FiG. 7.4: Magnétosphére d’un pulsar dans le cadre du modéle de la cavité externe. Les zones situées
entre les lignes de neutralité, la derniére ligne fermée de champ magnétique et le rayon du cylindre de
lumiére sont, dans la cadre de ce modéle, des régions accélératrices de particules chargées [7].
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FiG. 7.5: Spectre observé pour le pulsar Vela, du domaine optique auz v de trés haute énergie. Les
modéles de la calotte polaire (ligne pleine) et de la cavité externe sont indiqués [8].
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7.2 Paramétrisation des spectres vy

Pour un pulsar v, la production de paires eTe™ limite la plage en énergie des vy émis : cette limite
s’exprime sous la forme d’une coupure exponentielle ou superexponentielle 3 une énergie Ey. Lors du
développement de la cascade électromagnétique, les photons d’énergie inférieure & Fy, échappant & la
création de paires, sont observés et le spectre associé est équivalent & une loi de puissance. Se basant
sur cette considération, le spectre v & haute énergie peut étre modélisé suivant la loi suivante [17] :

E 1\ b
o, 2y, () o

La constante k représente le flux différentiel & une énergie de normalisation F, = 1 GeV. La table 7.3
liste pour le pulsar Vela, une des sources les plus puissantes du ciel pour des énergies de ’ordre du
GeV, les paramétres liés aux spectres attendus dans le cadre des modéles de la calotte polaire et de la
cavité externe.

Vela k (x1078) g Eo b

‘ [em=2571GeV ] [GeV]
modeéle de la calotte polaire 194 149 4.2 1.40
modéle de la cavité externe 81.7 1.69 8 1.15

TAB. 7.3: Paramétres liés auz spectres attendus, pour le pulsar Vela, avec le modéle de la calotte polaire
et de la cavité externe.

Les flux associés aux deux modéles d’émission-y sont tracés en fonction de ’énergie sur la figure 7.6.

7.3 Mesure des spectres v avec AMS

Par gamme d’énergie, le produit des flux prédits (table 7.4) et des acceptances (table 7.5) est égal au
nombre dN/dE de photons collectés par le trajectomeétre (table 7.6) et le calorimétre (table 8.6). Dans
les tables 7.6 et 8.6 est aussi indiquée 'intégration du nombre de photons par gamme d’énergie sur
cette derniére.

Pour le trajectométre et le calorimétre, les figures 7.7 haut et bas montrent, en fonction de la gamme
d’énergie, le nombre intégré de v du signal et du fond ou uniquement du fond. Le fond considéré est la
somme des rayonnement-y galactique moyen et extragalactique décrits au chapitre 4, mais naturelle-
ment, le véritable fond-v & considérer est celui autour du pulsar Vela. Ce dernier sera, comme expliqué
au chapitre 6, mesuré en visant de part et d’autre de la source et pourra donc étre soustrait.

Pour une gamme en énergie donnée et pour le calorimétre par exemple, le flux Fgcar est obtenu en
divisant le nombre de photons intégrés Npc 4y, par la gamme en énergie AFE et 'acceptance A(E). De
méme, ’erreur sur le flux est obtenue en divisant l'erreur statistique v/ Ngcar par la gamme en énergie

et I’acceptance.

_ NgpcarL
Frcar — A(E)AE

(7.7)

AFgcar = YhRE ](\g)%é
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F1G. 7.6: Spectre différentiel en fonction de ’énergie pour les deux modéles d’émission-y du pulsar Vela.

E Signal Signal Fond Fond
calotte polaire  cavité externe v diffus protons survivants
(GeV) (em?s71GeV™!)  (cm?s71GeVTY) || (em?s7isr1GeVTl)  (emZslsr!GeVTH)
1.00-1.41 1.4x10°° 6.0 x 107 21x10°° -
1.41-2.00 6.4 x 1077 2.7 x 1077 7.4 x 106 -
2.00-2.83 3.5 x 1077 1.5 x 1077 3.3x10°© 3.4%x10°¢
2.83-4.00 1.5 x 1077 7.2 %1078 1.3 x 1076 2.6 x 1077
4.00-5.66 6.0 x 108 3.5 x 1078 5.5 x 1077 9.3 x 108
5.66-8.00 1.6 x 1078 1.4 x 1078 2.1 x 1077 3.5 x 1078
8.00-11.31 3.2 x 1077 5.5 x 1079 9.1 x 108 1.3 x 1078
11.31-16.00 3.0 x 10710 1.7 x 1079 3.7 x 1078 1.3 x107°
16.00-22.63 1.1 x 1011 4.0 x 10710 1.5 x 1078 1.1 x 1079
22.63-32.00 7.0 x 10714 6.2 x 10711 6.4 x 107° 1.5 x 10710
32.00-45.26 3.7x 10717 5.4 x 10712 2.7 x 1079 1.3 x 10710
45.26-64.00 3.0 x 1022 2.0 x10°13 1.1 x 1079 4.2 x 10711

TAB. 7.4: Fluz des signauz et fond attendus pour le pulsar Vela. Les signauz sont associés aur deux
modéles d’émission-y. Le fond-y considéré est la somme des fonds galactique et extragalactique. Le
fond des protons survivants est aussi indiqué.
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E Observabilité du  Observabilité du || Acceptance du Acceptance du
trajectomeétre calorimeétre trajectometre calorimeétre
pour la source pour la source pour le fond-y  pour le fond-y

(GeV) (cm?s) (cm?s) (cm?s.s1) (cm?s.sr)

1.00-1.41 4.0 x 108 0 1.9 x 10° 0

1.41-2.00 4.9 x 108 0 1.2 x 10° 0

2.00-2.83 7.0 x 108 1.3 x 108 8.5 x 10* 3.1 x 108

2.83-4.00 8.2 x 108 4.9 x 108 5.0 x 10* 8.8 x 10°

4.00-5.66 9.9 x 108 9.4 x 108 3.0 x 10* 1.2 x 107

5.66-8.00 1.1 x 10° 1.3 x 10° 1.6 x 10* 1.2 x 107

8.00-11.31 1.2 x 10° 1.8 x 10° 9.3 x 10° 1.2 x 107

11.31-16.00 1.2 x 10° 2.1 x 10° 5.0 x 103 1.0 x 107

16.00-22.63 1.2 x 10° 2.4 x 10° 2.8 x 103 8.5 x 10°

22.63-32.00 1.2 x 10° 2.7 x 10° 1.6 x 103 6.8 x 106

32.00-45.26 1.2 x 10° 2.9 x 10° 9.6 x 102 5.5 x 108

45.26-64.00 1.2 x 10° 3.0 x 10° 6.5 x 102 4.4 % 106

TAB. 7.5: Acceptances du trajectométre et du calorimétre pour le pulsar Vela et le fond-y sur 5 périodes
de précession (355.7 jours), environ un an.

E Signal calotte polaire Signal cavité externe Fond-vy
(GeV) (photons/GeV x GeV) | (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)
1-2 398.8 x 1 = 398.8 170.9 x 1 = 170.9 22x1=22
2-4 170.4 x 2 = 340.8 T7T0x2=154.0 | 1.6x1071x2=32x10"1
4-8 34.1 x4 =1364 227x4=090.9 1| 92x103x4=37x%x10"2
8-16 1.7 x 8 =14.0 3.8x8=23041] 47x10*x8=38x10"3
16-32 5.4x1073 x 16 =0.1 0.2x16=4.0 || 24x10°x16=3.9x10°*
3264 | 1.9x108x32=60x10"7| 29x10°x32=0115x10%%x32=49x10°

TAB. 7.6: Signal et fond attendus pour le trajectométre sur 5 périodes de précession (355.7 jours),
environ un an. Pour chaque gamme en énergie sont précisés le nombre de v par GeV et celui intégré
sur la gamme d’énergie.
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E Signal calotte polaire Signal cavité externe
(GeV) (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)
1.00-1.41 - -
1.41-2.00 - -
2.00-2.83 37.5 x 0.83 = 31.0 16.5 x 0.83 = 13.7
2.83-4.00 71.9 x 1.17 = 84.2 34.4 x 1.17 = 40.3
4.00-5.66 52.7 x 1.66 = 87.3 30.9 x 1.66 = 51.2
5.66-8.00 21.3 x 2.34 = 50.0 18.5 x 2.34 = 43.4
8.00-11.31 5.4 x 3.31 = 18.0 9.4 x3.31=31.1
11.31-16.00 6.1 x 10! x 4.69=2.9 3.5 x 4.69 = 16.2
16.00-22.63 | 2.5 x 1072 x6.63 =1.6 x 10~ " 9.4x 107! x 6.63 =6.3
22.63-32.00 | 1.8x107%x9.37=1.7%x1073 1.6 x1071 x9.37=1.5
32.00-45.26 | 1.0 x 1077 x 13.26 = 1.4 x 1079 | 1.5 x 1072 x 13.26 = 2.0 x 10~"
45.26-64.00 | 8.8 x 1071 x 18.74 = 1.7 x 10 | 5.9 x 1074 x 18.74 = 1.1 x 102

TAB. 7.7: Signaux attendus pour le calorimétre sur 5 périodes de précession (855.7 jours), environ un
an. Pour chague gamme en énergie sont précisés le nombre de v par GeV et celui intégré sur la gamme

d’énergie.
E Fond-v diffus Fond protons survivants
(GeV) (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)
1.00-1.41 - -
1.41-2.00 - -
2.00-2.83 8.2 X 0.83 = 6.8 10.5 x 0.83 = 8.7
2.83-4.00 112 x 1.17 =13.1 23x1.17=27
4.00-5.66 6.4 x 1.66 = 10.6 1.1 x 1.66 = 1.9
5.66-8.00 2.6 X 2.34 =6.2 43 %1071 x2.34=1.0
8.00-11.31 11x331=35| 1.5x107!' x3.31 =5.1 x10"!
11.31-16.00 0.4x469=18| 1.3x1072 x4.69=6.2 x 1072
16.00-22.63 0.1x6.63=87x10"1| 89x1073 x6.63 =5.9 x 1072
22.63-32.00 | 44%x102x%x937=42x10"1| 1.0x103x9.37=9.6 x 1073
32.00-45.26 | 1.5 x 1072 x 13.26 = 2.0 x 107! | 7.4 x 107* x 13.26 = 9.8 x 103
45.26-64.00 | 5.0 x 103 x 18.74 =93 x 102 | 1.8 x 107 % x 18.74 = 3.4 x 103

TAB. 7.8: Fonds attendus pour le calorimétre sur 5 périodes de précession (355.7 jours), environ un
an. Pour chaque gamme en énergie sont précisés le nombre de v par GeV et celui intégré sur la gamme
d’énerygie.
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F1G. 7.7: Fluz intégré de photons par bandes d’énergie pour le trajectométre (haut) et le calorimétre
(bas). Pour chaque détecteur et par bande d’énergie, les signaux liés auz modéles de la calotte po-
laire ou de la cavité externe sont considérés ainsi que les divers fonds (rayonnement 7 diffus pour le
trajectométre, rayonnement vy diffus et protons pour le calorimétre).
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Pour une gamme en énergie donnée, la pondération des flux de chaque détecteur par les nombres de
photons intégrés permet ’estimation d’'un flux moyen. Par analogie, ’erreur sur ce flux moyen est
également estimée.

_ Necar NrrK
F " Npgcar+NrriK Fpoar + NgcaArL+NrRrRK Frri
(7.8)
AF = - NECAL _AFpoar, + v B AFrpi
NgcaAL+NrRK NgcaL+NrrK

La figure 7.8 montre le spectre mesuré par AMS pour les signaux correspondant aux deux modéles
d’émission-y. En un an de fonctionnement, AMS sera capable de distinguer les deux modéles d’émission-
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Fi1G. 7.8: Mesures des spectres différentiels pour les modéles d’émission-y du pulsar Vela.

7.4 Conclusion

Nous avons montré que, pour le pulsar Vela, la mesure du spectre-y & haute énergie par AMS pendant
une année permet la discrimination des deux modéles d’émission-y. Une ouverture possible de cette
étude est le potentiel pour d’autres pulsars-y, c’est-a-dire ceux détectés par le détecteur spatial EGRET.
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Un point clé du spectre-y des pulsars est la coupure intrinséque a plus ou moins basse énergie (quelques
GeV a ~ 50 GeV), restreignant 1’étude de ces objets aux détecteurs spatiaux. Cependant, dans le cadre
du modele de la cavité externe, la prédiction d’une émission au TeV souligne la nécessité d’une étude
sur le spectre-y le plus large possible. Cette derniére étude, d’une part, est possible par le calorimétre
d’AMS dont la gamme d’énergie s’étend du GeV au TeV, et d’autre part, montre & nouveau le bénéfice
d’une complémentarité entre les détecteurs spatiaux et les télescopes au sol.
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Chapitre 8

Potentiel d’un signal-v supersymétrique
provenant du Centre Galactique

Résumé du chapitre :

Le centre de la Galazie peut étre considéré comme une source ponctuelle, siége d’un grand tauz d’an-
nihilations de neutralinos, donnant notamment dans ’état final des v. Le neutralino le plus léger, un
des candidats pour la matiére noire froide, est une particule prédite par les modéles supersymétriques.
Dans une premiére partie, une bréve introduction est faite dans le cadre d’une extension du modéle
standard : le modéle supersymétrique minimal (MSSM) . Puis les modéles de profils de halo et de den-
sité de matiére noire sont décrits avant d’illustrer sur des exemples le potentiel offert par le calorimétre
d’AMS.

8.1 Modéle Standard de la physique des particules

Le Modele Standard [1] décrit la physique des particules. Cette théorie quantique des champs est
renormalisable et localement invariante sous le groupe de jauge SU(3)¢ x SU(2), xU(1)y. La table 8.1
liste les fermions associés aux trois familles de matiére, la table 8.2 liste les bosons associés aux quatre
interactions fondamentales.

quarks u (1.5-45MeV) | c (1000-1400 MeV) | t (1743004+5100 MeV)

d (5-8.5 MeV) | s (80-155 MeV) | b (4000-4500 MeV)
leptons e (0.511 MeV) | p~ (105.658 MeV) | 7~ (1777 MeV)
neutrinos || v, vy vV,

TAB. 8.1: Liste des fermions pour les trois familles de matiére. Entre parenthéses sont indiquées les
masses des particules en MeV.

électromagnétisme photon -~y
interaction nucléaire faible | W* (80.423+0.039 GeV),
70 (91.1876+0.0021 GeV)

interaction nucléaire forte | 8 gluons

TAB. 8.2: Liste des bosons médiateurs pour les interactions fondamentales décrites dans le modéle
standard.

263
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La gravitation n’est pas englobée dans le Modeéle Standard. Ce dernier décrit ainsi trois interactions
fondamentales a 1’aide de symétries dont nous précisons ci-dessous le role :

— SU(2)r x U(1)y décrit 'interaction électrofaible véhiculée par 4 bosons vecteurs,

— SU(3)¢ décrit I'interaction forte entre quarks véhiculée par 8 gluons vecteurs.

Le caractére localement invariant du modeéle standard permet la conservation de quantités associées a
chacune des symétries. Ces quantités sont :

— I'hypercharge Y et 'isospin faible I3 pour la symétrie SU(2)r, x U(1)y,

— la charge de couleur pour la symétrie SU(3)¢.

8.1.1 Construction du lagrangien

Le Modéle Standard de la physique des particules est basé sur un lagrangien, contenant toute l'infor-
mation sur les particules et leurs interactions. Une premiére construction du lagrangien est la suivante :

L = Lposons + Lfermions (8-1)

o, d’une part, Lposons €St un lagrangien contenant la cinématique des bosons de jauge et les interactions
de ces bosons, et d’autre part, Lfermions Un lagrangien contenant la cinématique et le couplage des
fermions avec ces mémes bosons.

Le probléme de cette premiére construction est l’inexistence de masse pour les bosons de jauge et
les fermions de matiére - quarks et leptons -, alors que ceux-ci ont une masse. Dés lors, la symétrie
SU(2)r, x U(1)y doit étre brisée afin que les particules acquiérent de la masse. Pour cela, on considére
un mécanisme dit de Higgs [2] mettant en jeu, d’une part, un doublet de SU(2); appelé doublet ou
champ de Higgs ® et d’autre part un potentiel V' (®), se présentant sous la forme d’un chapeau mexicain,
auquel le doublet de Higgs est soumis (fig. 8.1). Précisons que le doublet de Higgs est constitué de
deux champs scalaires complexes - soit 4 degrés de liberté -, et que ’expression du potentiel est la
suivante :

V(®) = 4?01 + A(@10)%, 42 <0 (8.2)
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A0V
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F1a. 8.1: Potentiel auquel est soumis le doublet de Higgs : dans l’état fondamental (celui de plus basse
énergie), le doublet de Higgs acquiert une valeur moyenne non nulle.
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Avec un tel potentiel, dans I’état fondamental, celui de plus basse énergie - le vide en théorie des
champs -, le doublet de Higgs acquiert une valeur moyenne non nulle, ce qui conduit & une brisure
spontanée de la symétrie SUL(2) x Uy (1) et a la génération de masse pour les particules.

Le lagrangien s’écrit alors :

L= Lbosons + Lfermions + LHiggs + LYukawa (8'3)

ol Lposons €t L fermions gardent la méme signification que précédemment, L;qq5 contient la cinématique
et le potentiel auquel est soumis le doublet de Higgs, Ly ykqwae contient les termes d’interaction entre
champ de Higgs et de fermions.

Le doublet de Higgs est un doublet de champs scalaires complexes impliquant 4 degrés de liberté. En
développant le terme L4495 autour de la valeur moyenne du champ de Higgs dans le vide, 3 de ces
degrés permettent de donner de la masse aux bosons électrofaibles, le dernier degré générant un boson
scalaire réel physique, le boson de Higgs. Quant au terme de Yukawa, il permet de rendre massifs les
fermions de matiére.

8.1.2 Limites du modéle

Bien que le probléme de l'origine de la masse ait été résolu théoriquement, il reste plusieurs pro-

blémes, dont celui de hiérarchie de masse. En effet dans le Modéle Standard, il existe trois échelles trés

différentes :

— la premiére est celle de la masse du boson de Higgs, échelle caractéristique de la brisure de symétrie
électrofaible, soit 102 — 103 GeV,

— la seconde est celle de la Grande Unification (GUT), ou les 3 interactions fondamentales de 'infini-
ment petit sont décrits par une seule force, soit 1016 GeV,

— la troisiéme est celle de la masse de Planck, construite par analyse dimensionnelle & partir des
constantes A, Gy, c : c’est I’échelle caractéristique de la gravité quantique, soit 10 GeV.

Or des corrections quantiques peuvent étre apportées a la masse du boson de Higgs, telle une boucle
de fermion/antifermion. La masse du Higgs est renormalisable et 1’expression associée est la suivante :

M% = MZ — a)?

ol My est de lordre de 102 — 10° GeV, My de l'ordre de 10 ou 10'? GeV, et A représente la borne
supérieure d’intégration sur les énergies-impulsions circulant dans la boucle de fermions. La correction
quadratique en A\? exige un réglage extrémement fin (fine — tuning). Ainsi en supposant une nouvelle
physique & 1’échelle de GUT, un nombre de 32 chiffres doit étre annulé par un autre nombre de 32
chiffres pour ne laisser qu’un nombre de 4 ou 6 chiffres : ceci est le probléme de hiérarchie de masse et
constitue le probléme le plus important du Modéle Standard.

Citons d’autres problémes auxquels le modéle standard n’apporte pas de solution :

— la brisure de SU(2)r, x U(1)y est introduite @ la main en choisissant p? < 0, alors qu’elle pourrait
étre la conséquence d’une théorie plus fondamentale,

— le nombre de 3 familles de quarks et leptons n’est pas expliqué,

— la masse des fermions est mise ¢ la main dans le terme Ly ykqpa, 4’00l une vingtaine de parameétres
libres nécessaires pour la description du modéle,

— enfin, la gravité n’est pas prise en compte.

Le Modéle Standard est dés lors soupgonné d’étre une théorie effective, pour des énergies typiquement
inférieures au TeV, d’une théorie plus fondamentale. Nous détaillons dans la section suivante la descrip-
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tion d’une extension du Modéle Standard permettant de résoudre le probléme de hiérarchie de masse
et le mécanisme de brisure électrofaible.

8.2 Supersymétrie

Bien que le boson de Higgs n’ait pas été trouvé sur les collisionneurs, le modeéle standard a été bien
vérifié notamment au LEP (Large Electron Positron collider, Mzo < v/s,4.- S 210 GeV) et Tevatron
(\/Ep_ = 1.96 TeV) jusqu’a l’échelle électrofaible. Néanmoins, il est moins prédictif & haute énergie et
ne suffira donc plus a ’échelle d’énergie associée au LHC (Large Hadron Collider, \/Epp = 14 TeV).

Puisque le Modéle Standard a abouti & des résultats mais souffre de réels problémes, il était naturel
d’essayer de lui trouver une extension qu’est la supersymeétrie ou SUSY [3]. Dans ce qui suit, nous consi-
dérons une extension Supersymétrique Minimale du Modéle Standard appelée MSSM. Cette derniére
a deux avantages principaux :

— elle relie les bosons et fermions grace & un seul générateur, et permet donc une premiére unification,
— une de ses versions locales, appelée mSUGRA, inclut la théorie de la relativité générale.

Avec des nombres égaux de bosons et fermions, le probléme de la hiérarchie de masse est résolu,
puisque lors des corrections quantiques apportées au boson de Higgs, les boucles de fermions et de
bosons se compensent mutuellement. La table 8.2 liste les particules ordonnées par la supersymétrie,
ol, d’une part, chaque fermion standard neutre ou chargé est associé a respectivement 1 ou 2 partenaires
supersymétriques, et d’autre part, un boson est associé & un unique partenaire supersymétrique.

spin 1 spin 1/2 spin 0
vectoriel spinoriel scalaire
particules
bosons de jauge gluons g
électrofaible
v, W*, 70
fermions lepton [
quarks ¢
Higgs H* h, A H
superpartenaires
jauginos gluinos g
B, W=, W?°
s-fermions sleptons T
squarks ¢
Higgsino ﬁ?,Z’ H*

TAB. 8.3: Contenu en particules du MSSM. Les particules ajoutées par rapport au modéle standard sont
les cing bosons de Higgs et les particules supersymétriques.

Tandis que dans le cadre du Modéle Standard, un unique doublet de Higgs existe; dans celui de la
supersymétrie, deux doublets de Higgs existent : 'un pour donner la masse aux quarks de type up et
I’autre aux quark de de type down. Sur 8 degrés de libertés, 3 permettent de donner de la masse aux
bosons électrofaibles, et 5 de générer autant de bosons de Higgs.
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8.2.1 Construction du superlagrangien

A Tinstar du Modéle Standard, I'information est contenue dans un lagrangien, appelé superlagrangien
ol les interactions de jauge sont superymétrisées. L’expression de celui-ci est :
L = Lbosonsdejauge(—)fermions—f—jauginos + Ljauginos(—)fermions—l—s—fermions + (8 4)
LHiggs(—)bosonsdejauge + LHiggs(—)sfermions

Le dernier terme L;ggs¢ssfermions contient un superpotentiel liant les bosons scalaires, c’est-a-dire
Higgs et sfermions, entre eux. Ce superpotentiel peut conduire 4 la conservation d’une quantité appelée
R-parité :
3B+L42S
R, = (—1)P+ 0+ (8.5)

ou B, L et S représentent respectivement le nombre baryonique, le nombre leptonique et le spin. Les
particules du Modéle Standard recoivent une R-parité égale a +1, les particules supersymétriques une
R-parité égale & -1.

La conservation de la R-parité a les implications suivantes :

— les particules supersymétriques sont créées par paires a partir de particules standards,

— la particule supersymétrique la plus légére (LSP - Light Supersymmetric Particle) est stable : elle
ne peut ni se désintégrer en une particule supersymétrique, ni en particule standard,

— la seconde particule supersymétrique la plus légére, appelée NLSP, se désintégre en LSP plus des
particules standards.

En outre, une LSP neutre, particule massive et interagissant trés faiblement est un bon candidat au
probléme de la matiére noire.

Cependant, un nouveau probléme surgit qui est celui de la différence de masse entre particules super-

symétriques et standards : par exemple, des sélectrons 4 511 KeV n’ont jamais été observés. Ainsi nous

avons besoin d’une brisure de la supersymétrie avec les propriétés suivantes :

— cette brisure doit étre douce pour maintenir I’annulation des corrections quadratiques sur la masse
du boson de Higgs,

— cette brisure douce introduit alors une différence de masse entre les particules supersymétriques et
standards inférieure au TeV.

L’ajout d’un terme Ly,;sure, couplant Higgs et sfermions, au superlagrangien décrit en (8.4) permet de
sauver la solution au probléme de la hiérarchie des masses. Le terme Ly contient aussi les termes a
I'origine de la brisure de la symétrie électrofaible. La prochaine génération d’accélérateurs de particules
permettra probablement d’observer, si elles existent, les particules supersymétriques.

8.2.2 Modéle de supergravité mSUGRA

Intéressons-nous aux versions locales de la supersymétrie et considérons pour cela l’existence entre

les échelles de Planck et de la Grande Unification de deux secteurs : d’un part, un secteur de grande

unification décrit par un unique couplage, et d’autre part, un secteur caché brisant la supersymétrie.

Si cette brisure est communiquée au secteur visible,

— suivant les bosons de jauge (gauge-mediated SUSY breaking), la LSP est alors le gravitino,

— suivant la gravitation (gravity-mediated SUSY breaking), la LSP est alors le plus léger des neutralinos,
ces derniéres particules étant des mélanges quantiques d’higgsinos et de jauginos neutres.



268 8.3. FLUX DE v PROVENANT DE L’ANNIHILATION DE NEUTRALINOS

La derniére version locale de la supersymétrie mentionnée est appelée supergravité ou SUGRA, et
a l'avantage de contenir la théorie de la relativité générale. Cependant un tel modéle contient 124
parameétres libres, tandis qu'un modéle dit phénoménologique peut en contenir seulement 19. Le modéle
auquel nous nous intéressons est le modéle minimal de supergravité appelé mSUGRA.

Dans le cadre de mSUGRA, il ne reste, & une énergie Egyr = 10'® GeV, que 5 paramétres libres
décrivant 'unification entre particules standards et supersymétriques :
— la masse commune my /o des jauginos (bino,wino et gluinos),

Mi(Egur) = Ma(Egur) = M3(EguT) = m1)2

— la masse commune mg des scalaires (Higgs et sfermions),
Mi(Egur) = Mu(Equr) = mo

la valeur commune Ag pour les couplages entre Higgs et sfermions, intervenant dans le terme Ly syre
du superlagrangien,
Au(Ecur) = Aa(Ecur) = Ae(Ecur) = Ao

— la rapport tan B des valeurs moyennes dans le vide des doublets de Higgs,

— le signe de u, ce dernier étant, d'une part, le terme de masse intervenant dans le potentiel auquel
est soumis le doublet de Higgs et, d’autre part, le paramétre de mélange des Higgsino intervenant
dans la construction des charginos et neutralinos.

8.2.3 Conclusion

En conclusion, la supersymétrie résout le probléme de la hiérarchie des masses et offre un mécanisme de
brisure de la symétrie électrofaible. Une version locale de la supersymétrie SUGRA fournit un candidat
4 la matiére noire - le plus léger des neutralinos -, et permet une unification des constantes de couplages
de jauge & Egyr. Enfin, dans le cas d’'un modéle minimal mSUGRA, 5 paramétres suffisent & décrire
I'unification des constantes de couplage et des particules standards et supersymétriques.

8.3 Flux de v provenant de annihilation de neutralinos

Les neutralinos, rassemblés autour du centre galactique, s’annihilent et produisent des paires de par-
ticules et antiparticules. Il existerait un excés notamment plus visible sur les flux d’antiparticules que
sur les ceux de particules : ainsi la mesure sur les flux de -y, positrons et antiprotons est-elle précieuse.
Le flux de 7y regus sur Terre par unité de temps, surface et angle solide, est le produit d’'un premier
terme issu de la physique des particules et d’un second terme issu de ’astrophysique :

dn. 1 <ov>N, / 9
_y L <ov> J>= d 8.6
QdSde " i mZ { SA2= ) P (86)

Pour le calcul de ce flux, deux hypothéses sont nécessaires. La premiére hypothése est dépendante
du modele supersymétrique considéré a travers le rapport entre < ov > N,, moyenne thermique
du taux d’annihilation conduisant a N, dans I’état final, et mi, masse du neutralino au carré. La
seconde hypothése est dépendante de paramétres astrophysiques, a travers le terme < J >, désignant
I'intégration de pi, carré de la densité de neutralino, sur le long de la ligne de visée.
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Les sous-sections suivantes décrivent, d’une part, comment la densité relique de neutralinos permet
de contraindre < ov >, et d’autre part, quels sont les divers profils astrophysiques utilisables pour le
calcul de < J >.

8.3.1 Densité relique de neutralinos

La densité de neutralinos, potentiellement présente au centre de la galaxie, est fixée par la densité
relique des neutralinos. Cette derniére, notée Qth, doit étre compatible avec la valeur mesurée par
WMAP, soit Q,h% = 0.122 +0.018 [4].

Au début de I’'Univers, a une température supérieure & la masse du neutralino m,, les neutralinos sont
en équilibre thermique, & travers des processus d’annihilation et de production. Puis, & une tempéra-
ture inférieure & la masse du neutralino, seule ’annhilation est possible. L’évolution de la densité de
neutralino n, est alors donnée par I’équation de Boltzmann :

% +3Hn, =-<ov> (ni — n§<€Q)2)
(8.7)
3/2
ngfq) « (%) 67%

H est le taux d’expansion de Hubble, n&eq) la densité & 1’équilibre thermique, < ov > la moyenne ther-

mique du produit de la section d’annihilation et de la vitesse relative des deux particules s’annihilant.
Tandis que le second terme de gauche décrit la diminution de la densité de neutralino due & I'expan-
sion de 1’Univers, les premier et second termes de droite représentent respectivement la diminution
et augmentation de cette méme densité, la diminution étant due & ’annihilation des neutralinos et
I’augmentation a la création de paires de neutralinos & partir de fermions légers.

Aux températures inférieures & la masse du neutralino, la densité chute exponentiellement et le taux
d’annihilation < ov > n, aussi. Lorsque ce dernier terme devient inférieur au taux d’expansion, les
neutralinos cessent de s’annihiler. Ils sont hors d’équilibre (freeze—out) a la température Tr ~ M, /20
et la densité gelée est appelée densité relique (fig. 8.2).

Si lors du freeze — out, < ov > est indépendant de I'énergie, la densité de masse m,n, en unité de
densité critique p. est égale & :
myny,  0(3.107% cm3s71)

Qb = P P~ =0(1) (8.8)

La densité relique, inversement proportionnelle & la valeur de < ov > a I’époque du freeze — out, est
indépendante de la masse du neutralino (& ’exception de corrections logarithmiques). Pour une densité
relique compatible avec les contraintes cosmologiques, la moyenne thermique de la section efficace & une
température du freeze—out de AQ/[—(;‘ doit étre typiquement de l’ordre de 3.10727e¢m 3571, Cette derniére

condition ne peut étre réalisée que pour certaines régions particuliéres de ’espace des parameétres dans
le MSSM.
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8.3.2 Profils de densité de matiére noire du halo galactique

Le profil de densité de matiére noire du halo galactique est donnée par I’expression générique :

plr) = (o) {1 IR (39)

Les paramétres sont :
— po, la densité du halo & Ry = 8.5 kpc, distance de la Terre au centre galactique;
— a le rayon de coeur.

Les paramétres <, a, e permettent la construction de divers profils dont 3 sont énumérés dans la
table 8.4.

Profil ‘ isotherme ‘ NFW ‘ Moore

0l 0 1 3/2
«a 2 1 1
¢ 1 2 3/2

TAB. 8.4: Parameétres pour les profils isotherme, de Navarro, Frenk & White (NFW) [6], et de Moore
[7].

La figure 8.3 montre le profil de halo d’aprés NFW. A grande distance, la dépendence du profil est
en 1/r?; a petite distance en 1/r. La densité du halo augmentant rapidement vers le centre, la plupart
des annihilations ont bien lieu au centre de la galaxie.
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F1G. 8.2: Densité comobile de neutralino en fonction de x = M, /T, grandeur croissante avec le temps

[5]. La courbe en trait plein présente la densité a [’équilibre thermique, et les courbes en tirets la densité
apres le gel. La valeur de la section efficace d’annihilation détermine la densité relique actuelle.

()Y =[1+(@) () +(2)°]

10 i S I R I T I N R I
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r'=riR,

F1G. 8.3: Profil de halo selon NFW. Les unités sont sans dimension. Le rapport a/Ry est choisi comme
étant égal a 10 kpc/8.5 kpc.



8.4. ILLUSTRATIONS DU POTENTIEL DU CALORIMETRE POUR LA MATIERE
272 NOIRE SUPERSYMETRIQUE

8.4 Illustrations du potentiel du calorimétre pour la Matiére Noire
Supersymétrique

Afin d’estimer le potentiel du calorimétre d’AMS pour les v du Centre Galactique, trois jeux de
parameétres dans mSUGRA sont considérés pour lesquels la densité relique attendue est en accord avec
celle de WMARP et les contraintes du LEP vérifiées sur la masse du Higgs ou encore sur la masse du
neutralino. Pour le fond-y autour du Centre Galactique, nous avons considéré I’article [8], ou le fond-y
considéré est deux fois plus grand que I’émission galactique moyenne décrite au chapitre 4. L’ouverture
considérée est 3 fois la résolution angulaire du détecteur, soit moins de 5° pour une énergie de 50 GeV.
Enfin, les temps de fonctionnement sont de 1 ou 2 an(s).

8.4.1 Modéle mSUGRA avec un premier jeu de paramétres (focus point)

Nous considérons un premier jeu de paramétres (focus point) dont les spectres prédits sur plusieurs
canaux de physique s’ajustent au mieux sur les données existantes que sont :

— les données des «y dans la plage 330°<1<30° et -5<b<5 par EGRET [9],

— les données des positrons par AMS-01 [10] et HEAT [11],

— les données des antiprotons par BESS [12].

Le neutralino est une combinaison des higgsinos ou jauginos neutres. Selon la composante dominante,
le neutralino se couplera plus ou moins bien avec un higgs ou un boson Z. Pour le modéle choisi, le
neutralino est essentiellement higgsino et la masse du pseudo-Higgs A est environ 2 fois supérieure
a la masse du plus léger des neutralinos (table 8.5). Le second diagramme de la figure 8.4 est donc
privilégié : le pseudo-Higgs se couple a la paire bb. Les processus d’hadronisation permettent alors la
production de m, et par conséquent de .

X ~— f X f X f N w- X Z
V \\rJJ"
iv - Xt Xi ¥
//I\ 4 7 //I\'\'\. //I\'\,\_
X Foox Foox ;X wreox zZ
o mX_Iznf mnrfxldelN3(4) oc ey N\ 2 x 1+(mxi+/mx)2_(mw/mx)2
" tan B - mg, < o mj " 73(4) (m,+, mw) < (m,,, mz)

FiG. 8.4: Diagrammes prépondérants pour l’annihilation de la matiére noire. Pour le diagramme 2,
l’échange de Higgs est proportionnel & tan B pour les quarks de type-d et 1/tan B pour les quarks de
type-u. Ainsi, pour de large valeurs de tan 3, les produits finauzr sont des quarks bb.

En outre, le profil de densité utilisé est celui de NFW avec un rayon de coeur a égal 3 10 kpc. A une
distance moindre que 10~° kpc du centre, le profil est contant afin d’éviter la singularité. Le terme
< J > est égal & 5535 pour un angle solide de 1073 sr.

La table 8.6 permet de préciser, pour 1 an de fonctionnement, le nombre de photons du signal et du
fond, puis uniquement du fond en fonction de diverses gammes en énergie. Sur la figure 8.5 (8.6)
est tracé, pour ~ 1 (10) an(s) de fonctionnement, les flux prédits pour le signal, le fond, et la somme
des deux en fonction de I’énergie. La mesure du flux associé a la somme du signal et du fond par le
calorimétre d’AMS est indiquée.
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Parameétre Valeur
mo 500 GeV
mi/2 500 GeV
Ag 500 GeV
tan f 46
signe de u +
Particule Masse
X0,1,2,3 207, 375, 568, 533 GeV
NYios 0.995, 0.017, 0.093, 0.036
Xo1 375, 584 GeV
h, H 116, 545 GeV
A, H* 545, 553 GeV
Observable Valeur
Qh? 0.114
< ov(x + x — anything) > 1.6 x 10726
< ov(x + x — bb) > 1.4 x 10726
<ov(x+x—TT)> 0.2 x 10726
<J> 5535

TAB. 8.5: Paramétres mSUGRA avec caractéristiques de particules supersymétriques (masse des neu-
tralinos, composante en higgsino, masse des charginos et Higgs) et observables prédites pour une masse
de LSP de 207 GeV. Les sections efficaces sont calculées par DarkSusy [13] et s’accordent auz sections
efficaces de Micromegas [14]. Le spectre de particules est calculé par Suspect [15] et Feynhiggsfast [16].

E Signal centre galactique + Fond-y | Fond-vy

(GeV) | (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)

2.5-4 |215.0x 1.5 —=3224 | 1284 x1.5 = 192.6
4-6 121.5 x 2 =243.1 | 63.4x2 = 126.8
6-9 49.5 x 3 = 1486 | 22.7x3 = 68.2
9-15 | 12.8x7 = 89.5 5.2 x 7 — 36.6
15-25 | 3.2 x 10 =324 1.3 x 10 =125
25-40 | 6.2 x 107! x 15 =93 2.5x107t x 15 - 3.8
40-80 | 7.6 x 1072 x 40 =3.0 3.9 x 1072 x 40 =16

TAB. 8.6: Pour un premier jeu de paramétres (focus point), signal du centre galactique et fond attendus
par le calorimétre pour 5 périodes de précession, environ 1 an. Pour chaque gamme en énergie sont
précisés le nombre de v par GeV et celui intégré sur la gamme d’énergie.
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8.4.2 Modéle mSUGRA avec deux autres jeux de paramétres (points de référence)

Nous considérons ensuite deux autres jeux de paramétres (points benchmark) notés I et L [17]. Pour
le premier jeu de parameétres I, le premier diagramme de la figure 8.4 contribue & plus de 57% dans la
section totale d’annihilation, tandis que le second jeu de paramétres L, le second diagramme contribue
a plus de 67% dans la section totale d’annihilation. Ainsi le spectre-y associé du jeu de paramétres
L a-t-il une forme proche de celle du spectre associé au jeu de paramétres décrit dans la sous-section
précédente.

En outre, le profil de densité utilisé est celui de NFW avec un rayon de coeur désormais égal & 20 kpc.
Le terme < J > est égal & 1214, soit prés de 5 fois plus faible, que pour le jeu de paramétres précédent,
pour un angle solide de 1072 sr. La table 8.7 donne les paramétres des modéles, les masses prédites &
I’échelle électrofaible, les valeurs de la densité relique de neutralinos associée et de <J>.

Jeux de paramétres I L

Parameétre Valeur

mo 188 GeV 326 GeV

my /o 358 GeV 462 GeV

Ay 0 0

tan 8 35 45

signe de u + +

Particule Masse

% 144.8 GeV 190.2 GeV
R, 0.985 0.990

h,H 115, 446 GeV 116, 498 GeV
A H* 446, 454 GeV 498, 506 GeV
Observable Valeur

Qh? 0.14 0.10

J 1214 1214

TAB. 8.7: Paramétres mSUGRA avec le spectre correspondant de particules supersymétrigues et
quelques observables prédites pour une masse de LSP de 44.8 GeV ou de 190.2 GeV. R, désigne
la composante du neutralino en jaugino.

Pour le jeu de parameétres I (L), la table 8.8 (8.9) permet de préciser, pour 1 an de fonctionnement, le
nombre de photons du signal et du fond, puis uniquement du fond en fonction de diverses gammes en
énergie. Sur les figures 8.7 et 8.8 (8.9 et 8.10) est tracé, pour 1 et 10 an(s) de fonctionnement, en
fonction de ’énergie les flux prédits pour le signal, le fond, et la somme des deux. La mesure du flux
associé & la somme du signal et du fond par le calorimétre d’AMS est indiquée.
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E Signal centre galactique + Fond-y | Fond-vy

(GeV) | (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)

2.5-4 [ 139.9x1.5 —209.9 |128.4x1.5 — 192.6
4-6 72.0 x 2 — 1441 |63.4x2 = 126.8
6-9 27.0 x 3 = 80.9 22.7 x 3 — 68.2
9-15 | 64x7 =449 5.2 %7 = 36.6
15-25 | 1.5 x 10 = 15.2 1.2 x 10 =125
25-40 | 2.9 x 107! x 15 =44 2.5x1071 x 15 =38
40-80 | 4.1 x 1072 x 40 = 1.7 3.9 x 1072 x 40 - 1.6

TAB. 8.8: Pour le jeu de paramétres noté I, signal du centre galactique et fond attendus pour le calo-
rimétre pour 5 périodes de précession, 1 an environ. Pour chaque gamme en énergie sont précisés le
nombre de v par GeV et celui intégré sur la gamme d’énergie.

E Signal centre galactique + Fond-y | Fond-vy

(GeV) | (photons/GeV x GeV) (photons/GeV x GeV)

25-4 | 1429x 1.5 =2144 128.4 x 1.5 =192.6
4-6 74.9 x 2 = 1499 63.4 x 2 =126.8
6-9 28.8 x 3 = 86.3 22.7x 3 = 68.2
9-15 7T1x7 =494 5.2 %7 = 36.6
15-25 | 1.7 x 10 =173 1.2 x 10 =125
25-40 | 3.3 x 107! x 15 =50 2.5 x1071 x 15 =38
40-80 | 4.5 x 1072 x 40 =18 3.9x 1072 x 40 =16

TAB. 8.9: Pour le jeu de paramétres noté L, signal du centre galactique et fond attendus pour le calo-
rimetre pour 5 périodes de précession, 1 an environ. Pour chaque gamme en énergie sont précisés le
nombre de v par GeV et celui intégré sur la gamme d’énergie.

8.5 Conclusion

Ces différentes illustrations montrent que, pour certains jeux de paramétres dans le cadre de mSUGRA,
le calorimeétre d’AMS peut avoir une sensibilité & la matiére noire ceci en étudiant le Centre Galactique,
pour des profils moyens de NFW. Cette sensibilité, accrue en utilisant le trajectométre, dépend de
maniére capitale de la connaissance du fond diffus au niveau du Centre Galactique. Les résultats
présentés pourraient ainsi étre reconsidérés avec une meilleure appréciation de ce fond.

Du cote des signaux eux-mémes, une perspective est de pouvoir regarder, puisque le calorimeétre dispose
d’une bonne résolution en énergie, les pics monoénergétiques issus des réactions xx — vy ou xx = 7%,
4 condition que les sections efficaces soient suffisamment élevées. Naturellement si la masse et les
couplages du neutralino sont déterminés grace aux futurs collisionneurs, la recherche de ces pics sera
facilitée. Avec la connaissance des parameétres de la physique des particules intervenant dans le flux de
v, la mesure de ces derniers permettra de contraindre le profil du halo galactique de matiére noire.

Enfin, discriminer les différents modéles pour la matiére noire nécessite la mesure des spectres de
différentes particules sur une large gamme d’énergie, et c’est précisément ce dont sera capable AMS.
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Centre Galactique - 355.7 jours (~ 1 an) pour ECAL

EZFlux [GeV/cmzs]

[ = Signal+Fond ® Mesurespar AMS
= Signal SUSY
[ = Fond-y
-q A
10 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
10

Energie[GeV]

F1a. 8.5: Pour un premier jeu de paramétres (focus point), flur attendu en fonction de ’énergie pour
le calorimétre d’AMS pour 5 périodes de précession, environ 1 an. Les flur prédits pour le signal (bleu),
le fond-y (noir) et la somme des deux (rouge) sont tracés en fonction de l’énergie.

Centre Galactique - 3557 jours (~ 10 ans) pour ECAL

E2Flux [GeV/cmzs]

[ = Signal+Fond ® Mesurespar AMS
= Signal SUSY
[ = Fond-y
-q A
10 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
10

Energie[GeV]

Fi1a. 8.6: Pour un premier jeu de paramétres (focus point), flur attendu en fonction de l’énergie pour
le calorimétre d’AMS pour 50 périodes de précession, environ 10 ans. Les flux prédits pour le signal
(blew), le fond-y (noir) et la somme des deux (rouge) sont tracés en fonction de l'énergie.
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Centre Galactique - 355.7 jours (~ 1 an) pour ECAL
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Fi1G. 8.7: Pour le jeu de paramétres noté I, flur attendu en fonction de l’énergie pour le calorimétre
d’AMS pour § périodes de précession, environ 1 an. Les flux prédits pour le signal (bleu), le fond-y
(noir) et la somme des deuz (rouge) sont tracés en fonction de l’énergie.

Centre Galactigue - 3557 jours (~ 10 ans) pour ECAL
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FiGc. 8.8: Pour le jeu de paramétres noté I, flur attendu en fonction de l’énergie pour le calorimétre
d’AMS pour 50 périodes de précession, environ 10 ans. Les flux prédits pour le signal (bleu), le fond-y
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Conclusion

Résultats

L’analyse des données d'un faisceau-test effectué en Juillet 2002 au CERN avec le modéle d’ingé-
nierie du calorimétre électromagnétique d’AMS-02 a été présentée. Ce calorimétre est un sandwich
plomb /fibres scintillantes, les fibres étant lues par des photomultiplicateurs multi-anodes. J’ai montré,
d’une part, que l'on observe les particules au minimum d’ionisation (MIPs), cette observation validant
le systéme de collection de lumiére et la chaine électronique de lecture, et d’autre part, que les MIPs
peuvent étre utilisés pour l'intercalibration. Les protons cosmiques, constituant 90% du rayonnement
cosmique, seront donc utilisés pour une intercalibration du détecteur dans 1’espace. De plus, 1’étude
des signaux des derniéres dynodes des photomultiplicateurs valide 'utilisation de ces derniéres pour le
déclenchement 7y autonome. J’ai calibré les anodes des photomultiplicateurs avec deux méthodes : 1'une
basée sur les MIPs, l'autre sur des électrons d’énergie nominale égale & 50 GeV. La premiére calibration
est plus sensible aux caractéristiques locales du calorimétre que la seconde. Cependant, cette derniére
méthode est telle, qu’avant et aprés sélection du point d’impact, la résolution en énergie avec correc-
tion de fuite longitudinale différe peu, indication d’une meilleure intercalibration. Les performances du
calorimétre comme la résolution en énergie et la résolution angulaire sont en bon accord avec celles
des preédictions Monte-Carlo (table 8.10). Enfin, avec un angle d’incidence nul, la correction de fuite
latérale n’est nécessaire que si le point d’impact se trouve & moins de 3 cm d’un bord du calorimétre.

Mesures en faisceau-test Prédictions Monte-Carlo

MIP 5.7 MeV 8 MeV

(10.16 £+ 0.28)% (9.09 £ 0.24)%
og/E @ (2.30 £0.05)% ——F+—— @ (1.12+0.06)%
Xo 9.84 +0.19 mm 9.41 £ 0.12 mm
— taille du calorimétre — 16.9 + 0.3 X, — 177+ 0.2 X,

7.95+0.11)° 7.28 £0.11)°
AG Q @ (0.58 £0.04)° g @ (0.71 £ 0.03)°
VE VE

TAB. 8.10: Comparaison entre les résultats du faisceau-test pour le modéle d’ingénierie du calorimétre
et les prédictions Monte-Carlo. Les performances du calorimétre sont basées sur les constantes de
calibration obtenues avec des runs d’électrons d’énergie nominale égale ¢ 50 GeV. Dans les formules,
l’énergie du faisceau E est exprimée en GeV.

En second lieu, concernant le potentiel de découvertes pour I’astrophysique 7y, seules deux régions du
ciel ne sont pas visibles par le trajectométre et le calorimétre d’AMS-02. Pour les sources standard, les
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observabilités, produits du temps d’observation et de la surface effective de détection, sont de ’ordre
de 10° cm?s pour un an de fonctionnement, qu’il s’agisse du trajectométre ou du calorimétre. II est
donc important de disposer de deux systémes de détection complémentaires. La surface effective de
détection est fonction de ’angle d’incidence : pour le trajectométre, elle est basée sur des simulations
Monte-Carlo, pour le calorimétre, elle est uniquement basée sur des conditions géométriques.

Pour estimer "acceptance du calorimétre basée sur des simulations Monte-Carlo, j’ai étudié la sépara-
tion entre les protons ne passant pas le systéme de déclenchement dédié aux particules chargées et les
¥ non-convertis en ete~ tombant dans le calorimétre. J’ai d’abord défini des variables discriminantes,
soit basées sur la forme de la gerbe, soit liées & la reconstruction de la direction ; et j’ai sélectionné
les meilleures d’entre elles. Un programme d’optimisation a ensuite permis d’identifier les meilleures
coupures possibles sur ces variables. Aprés avoir appliqué de telles coupures sur des lots de protons et
de v simulés, j’ai finalement estimé 'acceptance du calorimétre aux 7 en fonction de ’énergie et de
l’angle d’incidence. Cette derniére est de 40% supérieure & celle atteinte dans une étude précédente,
pour un taux similaire de réjection des protons. De plus, j’ai estimé que le flux de v extragalactiques
(galactiques) serait un ordre de grandeur plus élevé que celui de protons survivants, ce & partir d'une
énergie déposée de 10 (3 GeV).

Concernant le calorimétre, la sensibilité & 5 o pour une source extragalactique a été estimée & 2.10°
cm~2s~! pour une énergie de seuil plus grande que 10 GeV et un signal supérieur & 3 photons, ce
pendant 1 an. Cette derniére sensibilité est comparable a celle associée au trajectométre. La mesure
du fond-y est basée sur le déplacement du cone de détection autour de la source ponctuelle. Sur la
distribution du nombre de photons en fonction de I'angle de visée, le signal de la source, représenté
par une distribution gaussienne, est distinguable du fond-v, représenté par une distribution plate. Ce
dernier fond est alors soustrait.

Le potentiel d’AMS-02 a été estimé pour le pulsar Vela. Connaissant, d’une part, les acceptances du
calorimeétre et du trajectométre, et d’autre part, les paramétrisations des spectres associés aux modeles
d’émission y (modéle de la calotte polaire et modéle de la cavité externe), j’ai estimé, qu’au bout d'un
an de fonctionnement, la mesure des spectres permettait la discrimination des modéles.

Enfin, j’ai montré que le calorimétre est sensible, dés un an de fonctionnement, au signal v supersymé-
trique provenant du Centre Galactique, ce pour certains jeux de paramétres dans le cadre du modéle
mSUGRA associés & des profils moyens de densité du halo de matiére noire de type Navarro, Frenk &
White.

Perspectives

Dans cette thése, j’ai discuté de la calibration au sol appliquée au modéle d’ingénierie du calorimétre.
La calibration du modéle de vol in-situ doit étre aussi envisagée. D’une part, les protons constituant
environ 90 % du rayonnement cosmique, la possibilité de calibrer les anodes avec les MIPs est donc
appréciable. Cependant, j’ai montré que cette calibration était encore meilleure avec des électrons.
D’autre part, une discution possible est la calibration absolue de ’énergie des électrons cosmiques a
I’aide de la mesure de la rigidité par le trajectométre. Enfin, les prédictions Monte-Carlo doivent étre
ajustées aux performances du modéle de vol du calorimétre, un nouveau faisceau-test sera certainement
possible aprés intégration du spectrométre durant ’année 2006.

L’étude de ’astrophysique v par AMS-02 a été réaffirmée en décembre 2001, lorsque la décision d’avoir
un déclenchement 7 autonome a été officialisée par la collaboration. Concernant le potentiel de dé-
couvertes associé a cette étude, j’ai montré la nécessité de bien maitriser les fonds réductibles et
irréductibles associés au signal-y de la source ponctuelle. Pour le premier fond, il existe matiére a
améliorer la séparation p/-y & basse énergie. Pour le second fond lié aux émissions diffuses v galactique
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et extragalactique, seul un spectre moyen a été utilisé, l'utilisation de cartes adaptées constitue une
possibilité d’étre plus fidéle & la réalité de ces émissions.

Finalement, deux points & mettre en avant me semblent cruciaux. D’une part, AMS-02 sera le seul
détecteur spatial de grande acceptance capable d’une analyse multi-messager pendant 3 ans. D’autre
part, quand bien méme l'aimant ne serait plus en fonction au-dela de cette période, le calorimétre
constituera un moniteur de particules électromagnétiques pour au moins une décennie.
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Détection de rayons v cosmiques et
potentiel de découvertes avec le spectrométre AMS-02.

Résumé : Le spectrométre magnétique AMS-02 sera installé sur la Station Spatiale Internatio-
nale en 2007 pour une durée minimale de 3 ans. Le rayonnement v du GeV au TeV est détectable
au moyen du trajectométre pour les -y convertis en eTe” et du calorimétre électromagnétique
pour les v non-convertis. Dans la premiére partie de cette thése sont présentées la calibration
et les performances du modéle d’ingénierie du calorimétre, résultant de I'analyse de données
prises lors d’un faisceau-test mené au CERN en juillet 2002. Deux méthodes de calibration,
basées sur des Particules au Minimum d’Tonisation (MIPs) et sur des électrons d’une énergie
nominale fixe, sont développées. Les performances déduites - linéarité, résolutions en énergie et
angulaire, mesure de la longueur de radiation - sont comparées aux simulations Monte-Carlo.

Dans la seconde partie de cette thése, le potentiel de découverte pour ’astrophysique 7y est
présenté. Des cartes d’observabilité du ciel sont construites pour un an de fonctionnement des
détecteurs-y. L’acceptance du calorimetre est considérée a ’aide de simulations Monte-Carlo,
les protons n’activant pas le systéme de déclenchement chargé et les vy, non-convertis en
ete™ arrivant sur le calorimétre. Des variables, basées sur la forme et la direction de la gerbe
développée, sont construites et utilisées pour la discrimination 7 /proton. Une acceptance pour
les v est trouvée et le flux de protons survivants comparé au flux attendu de ~ diffus. Si
I’on s’intéresse a une source ponctuelle, la mesure du fond-vy, basée sur le déplacement du
cone de détection autour de la source ponctuelle, permet la soustraction de ce dernier fond.

Puis, pour le pulsar Vela, la possibilité de distinguer au bout d’un an avec le spectre v les
mécanismes d’émission est estimée. Enfin le potentiel du calorimétre pour ’observation d’un
signal v supersymétrique provenant du Centre Galactique est illustré avec divers jeux de
paramétres, ce pour un ou dix an(s) de fonctionnement.

Mots-clés : calorimétre électromagnétique, calibration, MIPs, résolution en énergie, simula-
tions Monte-Carlo, astronomie 7, exposition du détecteur aux sources <y, variables discrimi-
nantes, acceptance en vy, pulsars-y, supersymétrie, Centre Galactique.

Cosmic ~-rays detection and discovery potential with the AMS-02 spectrometer.

Abstract : Yet designed to measure charged component of the cosmic rays, the foreseen
Alpha Magnetic Spectrometer (AMS-02) could also release -ray studies, in the energy range
from GeV to TeV, using the tracker system, for ~-rays converted in ete~ pair, and the
electromagnetic calorimeter. In the first part of the thesis are described the calibrations and
the performances of the engineering model of the calorimeter, obtained from the analysis of
data taken during a test-beam performed at CERN in July 2002. In the second part of the
thesis, the AMS-02 discovery potential for y-astrophysics is presented. While exposure maps of
the y-sky are computed for one year of data taking with the ~-detectors, the acceptance of the
calorimeter is obtained from Monte-Carlo simulations. The AMS-02 potential is then estimated
for signals from the Vela pulsar and for some supersymmetric signals from the Galactic Center.

Keywords : electromagnetic calorimeter, calibration, MIPs, energy resolution, Monte-Carlo
simulations, y-astronomy, detector exposure to y-sources, discriminant variables, y-acceptance,
~v-pulsars, supersymetry, Galactic Center.



