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Abstract

A spectral feature was detected in 1970 in the gamma-ray emission from the central regions of

the Milky Way, during balloon flight observations. Located near 511 keV, this feature was soon
attributed to the gamma-ray line tracing the annihilation of electrons with their anti-particules,
positrons. However, none of the multiple astrophysical scenarii contemplated to explain the
production of positrons in the Galactic bulge has been able to reproduce the high injection
rate deduced from the flux of the 511 keV line, close to ten to the fourty-third positrons per
second.

Launched in 2002, the European gamma-ray satellite INTEGRAL was provided with a
spectrometer, SPI, whose unprecedented imaging and spectral capabilities in this energy range
enable us to further study the source of the 511 keV line detected in the Galactic centre region.
Indeed, a better determination of the spatial extent of the source, the intrinsic width of the
line and the fraction of positrons annihilating in-flight, directly or via the formation of ortho-
Positronium atoms would improve our knowledge of both the annihilation medium and the initial
source of positrons, and could allow us to discriminate between the various explanatory scenarii.

The first part of this thesis deals with a key ingredient in the extraction of the annihila-
tion spectrum : the optimization of the instrumental background model. New data screening and
tracer selection procedures are presented. Classical multi-linear models are compared to neural
and bayesian networks. Finally, three years of observation are used to constrain the width of the
source and derive its spectrum.

The second part of the thesis focuses on one of the possible scenarii explaining the
high positron injection rate deduced from the flux of the 511 keV line : the annihilation of light
dark matter particles into electron-positron pairs. The various radiation mechanisms involved are
modeled and confronted to observations in order to set an upper limit on the injection energy
of positrons — e.g. on the mass of the light dark matter particle — found to vary between 3 and

7.5 MeV, depending on the degree of ionization of the interstellar medium.



Résumé

En 1970, des vols ballons ont mis en évidence une structure dans le spectre d’émission gamma
de la région du centre Galactique. Située vers 511 keV, cette signature spectrale a rapidement
été associée a la raie tracant I'annihilation d’électrons avec leurs anti-particules, les positons.
Cependant, les multiples scénarios astrophysiques envisagés pour expliquer 'injection de positons
dans le bulbe Galactique n’ont pas permis de reproduire le taux élevé déduit du flux de la raie
a 511 keV, de l'ordre de dix puissance quarante-trois par seconde.

Lancé fin 2002, le satellite gamma européen INTEGRAL est doté d’un spectrométre,
SPI, présentant des capacités d’imagerie et une résolution spectrale & 511 keV sans précédent,
qui en font 'instrument adéquat pour affiner notre connaissance de la morphologie spatiale et
du spectre de la source de cette émission d’annihilation, afin de distinguer le scénario le plus
probable. En effet, la détermination de I'étendue de la source, de la largeur de la raie et de la
fraction des positons s’annihilant en vol ou aprés thermalisation, directement ou via la formation
d’atomes de Positronium nous renseignent & la fois sur le milieu dans lequel a lieu ’annihilation
finale et sur la source initiale des positons.

La premiére partie de cette thése a permis de déterminer les méthodes optimales de
modélisation du bruit de fond instrumental du spectrométre Sp1 indispensables & 1’analyse des
observations de la raie & 511 keV. Des procédures de nettoyage des données et de sélection
des indicateurs du bruit de fond ont été mises en ceuvre. Des modéles utilisant des techniques
neuronales ont été élaborés et comparés a des méthodes statistiques plus classiques afin d’évaluer
la possibilité de prendre en compte les non-linéarités du bruit et les effets liés a ’activité solaire.
Au terme de cette étude, un modeéle spatial a été ajusté aux données correspondant & trois années
d’observation par INTEGRAL de la raie & 511 keV et un spectre d’annihilation a été extrait.

La seconde partie de cette thése est consacrée & I’'un des scénarios qui pourraient expli-
quer le taux d’injection de positons observé dans le bulbe Galactique : 'annihilation de particules
de matiére noire légéres en paires électron-positon. Les diverses composantes radiatives liées & ce
phénomene ont été modélisées et confrontées aux observations gamma passées, afin d’en déduire
une limite supérieure sur I’énergie d’injection des positons - et donc sur la masse de la particule

de matiére noire légére - qui varie entre 3 et 7,5 MeV selon l'ionisation du milieu interstellaire.
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Introduction

Avant de pouvoir s’intéresser aux phénomeénes cosmiques se manifestant par I’émission de rayons
gamma, ’homme a da attendre de s’affranchir de I’écran opaque constitué par I’atmosphére ter-
restre dans ce domaine des hautes énergies du spectre électromagnétique. C’est donc seulement
dans les années 1960 que s’est développée ’astronomie gamma, avec tout d’abord des vols bal-
lons dans la haute atmosphére, puis ensuite grace & la mise en orbite de satellites. En plus de la
contrainte atmosphérique, commune & d’autres domaines de longueurs d’onde, cette discipline a
souffert des difficultés rencontrées pour focaliser les rayons gamma et approcher les performances
des télescopes classiques en termes d’imagerie et de sensibilité, difficultés renforcées par des flux
et des rapports signal sur bruit plus faibles qu’a basse fréquence.

Les progrés technologiques — ouvertures & masque codé, semi-conducteurs de nouvelle généra-
tion — lui ont néanmoins permis de prendre son essor, autorisant 1’étude des manifestations
célestes les plus violentes et les plus énergétiques : les éruptions solaires ou stellaires, ’émission
des objets compacts (étoiles a neutrons, trous noirs), les explosions d’étoiles massives (super-
nova), les sursauts gamma, les raies nucléaires issues de la désintégration d’éléments radioactifs

produits de la nucléosynthése.

C’est dans ce contexte que la communauté scientifique bénéficie depuis octobre 2002
des observations de 'observatoire INTEGRA L, une mission X-y de I’Agence spatiale européenne.
Un des instruments principaux de ce satellite, le télescope a masque codé Spi, présente une réso-
lution spectrale jusque la inégalée, qui le rend particuliérement apte a étudier les raies gamma,
notamment la raie a 511 keV tracant I’annihilation des positons. La cartographie et 1’étude spec-
trale de cette raie, observée dans la région du centre Galactique depuis 1971, constituent un des
objectifs scientifiques majeurs du spectrométre Spi. En effet, nombre d’aspects de cette émission
restent & déterminer, tels la nature, intrinséquement diffuse ou non, de sa source ou I'importance
relative des contributions relatives du centre et du plan Galactiques. L’étude de cette raie devrait
permettre de révéler des caractéristiques de la source de positons sous-jacente aussi bien que du
milieu dans lequel ces positons s’annihilent avec des électrons.

En 2003, quelques mois aprés le lancement du satellite, j’ai débuté une thése au Service d’Astro-

physique du CEA Saclay, membre de la collaboration INTEGRAL, au sein de I’équipe SP1 locale.



2 Introduction

Mon sujet de thése a principalement concerné ’analyse des observations de I’émission Galactique
dans la raie & 511 keV, abordée sous deux aspects trés différents : celui du traitement des données,
et celui de 'interprétation des résultats de ce traitement. Le présent manuscrit effectue un bilan
des travaux réalisés durant cette thése; il se divise en cinq chapitreslﬂ.

Le premier chapitre introduit briévement la mission INTEGRAL, ses instruments et en
particulier le spectrométre. Il vise & introduire les principaux concepts utiles a la compréhension
de la suite de l'exposé et insiste sur les aspects chers a ’auteur. Pour des descriptions plus

exhaustives, le lecteur pourra se référer aux théses de [Jean [1996], Diallo [1999], Paul [2002] et

Le deuxiéme chapitre évoque les études de sources «ponctuellesy auxquelles j’ai parti-
cipé en paralléle de I’analyse de ’émission diffuse. Dans le cadre de collaborations multi-longueurs
d’onde avec des chercheurs et doctorants travaillant sur d’autres instruments, j’ai contribué au
suivi principalement de systémes binaires, en extrayant leur spectre dans le domaine d’énergie
de Sp1. Cette tache de service m’a permis d’améliorer ma connaissance de I'instrument, de méme
que ma participation & son étalonnage en vol, consistant & valider la réponse instrumentale et
les logiciels d’analyse officiels.

L’un des ingrédients clefs de I'analyse des données de SPI, et en particulier de la raie a
511 keV, est une modélisation adéquate du bruit de fond instrumental. Le troisiéme chapitre traite
de ce théme et décrit comment sont définis les critéres visant & batir des jeux de données sains,
a identifier les meilleurs traceurs du bruit de fond instrumental et & les employer de maniére
optimale. Aprés une étude systématique des méthodes de modélisation du bruit couramment
utilisées, deux nouvelles méthodes faisant appel & 'apprentissage neuronal sont introduites afin
de tester leurs performances et de déterminer si elles apportent des améliorations significatives,
en permettant de mieux prendre en compte les non-linéarités du bruit et de conserver les données
actuellement rejetées du fait d'une trop forte activité de 'environnement spatial (activité solaire,
rayonnement cosmique).

Dans un quatriéme temps, les principaux concepts relatifs au parcours d’un positon
depuis sa formation jusqu’a son annihilation sont présentés, suite a quoi les conclusions des
études de modélisation du bruit de fond sont appliquées afin d’extraire les paramétres du spectre
d’annihilation électron-positon Galactique. Aprés avoir confronté ce spectre aux résultats des
missions antérieures, nous faisons le point sur les multiples processus, astrophysiques ou non, qui
pourraient étre responsables du taux élevé de positons produits au centre Galactique, dérivé de

ce spectre.

!L’ensemble des acronymes et abréviations utilisés dans le manuscrit sont définis dans l’appendice page
Les références renvoient soit & la bibiographie, page 2T4] soit a la liste de publications, page 210} L’appendice [A]
inclut une proposition d’observation, un acte de congrés, un article de revue et un article encore en préparation.

L’appendice |E| évoque des travaux non achevés relatifs aux techniques d’imagerie directe de I’émission diffuse.
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Enfin, le dernier chapitre est entiérement consacré & une des hypothéses envisagées
pour expliquer ce taux d’injection de positons : 'annihilation de particules de matiére noire
légere. Les implications astrophysiques de cette théorie — qui, conjuguée aux nouveaux résultats
d’INTEGRAL issus notamment de mon analyse, a engendré une multiplication des travaux sur
la raie & 511 keV — y sont présentées, et de nouvelles contraintes observationnelles sur les

parameétres de cette éventuelle matiére noire 1égére sont calculées.



Chapitre 1

Le spectromeétre SPI et ’observatoire

INTEGRAL

Sommaire
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Le satellite INTEGRAL — abréviation de Laboratoire INTErnational d’Astrophysique des Rayons

Gamma — [Winkler et al.| 2003| est une mission de ’Agence Spatiale Européenne (ESA), dédiee

a la spectroscopie et a 'imagerie fine des astres émettant dans le domaine  entre 15 keV et
10 MeV, avec une surveillance dans les domaines X et optique.

Ce chapitre présente les objectifs et les divers instruments de la mission INTEGRAL ainsi que
leurs performances, en insistant sur les aspects dont la connaissance sera utile & la suite de

I’'exposé.

1.1 Contexte et objectifs scientifiques

Sélectionné en juin 1993 pour constituer la nouvelle mission scientifique de taille moyenne (caté-

gorie dite M2) du programme Horizon 2000 de 'ESA| le projet INTEGRAL faisait suite a 1’ob-
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FiG. 1.1: Modéle de qualification du satellite INTEGRAL.

Charge utile

Masque code d'IBIS
Masque codé de JEM-X

oMc
Tragueurs d'é¢toiles

SPI
Ordinateurs et =
électronicue B
Ordinateurs et
. ~_electronique
Deétecteurs d'IBIS
g)sh;?;tetlnis = —‘: 3 K Support de détecteurs
Electronique de controle
d'attitude
Controle de puissance Batteries
Combustible
Roues a réaction pour le
pointage du satellite

g . Module de service
Traitement de données =
et telecommunications

Senseurs d'attitude

Panneaus solaires .

F1G. 1.2: Vue éclatée du satellite INTEGRAL.
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servatoire gamma Compton (CGRO) de la NASA et au télescope franco-russe GRANAT /SIGMA.
Le satellite a été mis en orbite le 17 octobre 2002 depuis Baikonour au Kazakhstan par une fusée
russe de type Proton.

Les objectifs scientifiques de la mission peuvent se répartir en trois domaines :

— la nucléo-synthese, & travers la cartographie et la spectroscopie des sources ponctuelles ou
étendues émettant des raies v correspondant & des isotopes radioactifs comme le Cobalt 56,
le Titane 44, le Sodium 22, I’Aluminium 26 ou le Fer 60, ou encore la raie a 511 keV

d’annihilation électron-positon ;

— P’étude des sources compactes, comme les pulsars, les étoiles & neutrons ou les trous noirs
stellaires appartenant a des systémes binaires ainsi que les trous noirs super-massifs dans

les noyaux actifs de galaxies;
— la détection et la localisation rapide des sursauts .

La charge utile I’INTEGRAL est constituée de deux principaux télescopes =, IBIS |Le-
brun et al| [2003] et Sp1 [Vedrenne et al| [2003]. Tous deux sont des spectro-imageurs mais le
premier a été optimisé pour l'imagerie et le second pour la spectroscopie. Ils sont accompagnés
de deux moniteurs, JEM-X |[Lund et al.| 2003| pour les rayons X et PTOMC [Mas-Hesse et al.

2003] pour le domaine visible.

TAB. 1.1: Liste non-exhaustive des instruments X-v. Les télescopes dotés d'un masque codé sont
indiqués en gras. La signification des acronymes est donnée dans la table

Instrument Période Domaine Propriétés et/ou objectifs

Université Rice! 1970,1971 | 30 keV-2,4 MeV | Vols ballon. Détecteurs Nal.

Lab. Bell & Sandia?® | 1975-1977 | 100 keV-5 MeV | Vols ballon. détecteurs Ge(Li).

0S0-823 1975-1978 | 150 eV-3 MeV

HEAQ-3? 1979-1981 | 50 keV-10 MeV | Satellite. 4 détecteurs Ge, bouclier Csl.

SMM/GR53 1980-1989 | 300 keV-9 MeV | Détecteurs Nal.

GRIP* 1988,1989 | 30 keV- 5 MeV | Vol ballon. Détecteurs Nal, masque HURA.

HEXAGONE?? 1989 10 keV-13 MeV | Vol ballon. 12 détecteurs Ge, bouclier en BGO.

GRIS® 1992 20 keV-10 MeV | Vol ballon. 7 détecteurs Ge, bouclier Nal, masque
URA.

GRIP-26 1993,1995 | 30 keV- 2 MeV | Vol ballon. Détecteurs Nal/CsI, masque HURA
rotatif.

GRANAT/SIGMA" | 1989-1998 | 30 keV-1,5 MeV | Masque URA.
GRANAT/ART-P 26 | 1989-1998 | 3 keV-60 keV | Masque URA.
CGRO/OSSE?® 1991-2000 | 60 keV-10 MeV | Détecteurs Nal/Csl.
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Instrument Période Domaine Propriétés et/ou objectifs
CGRO/BATSE9 1991-2000 | 15 keV-110 MeV
CGRO/COMPTEL! 1991-2000 | 800 keV-30 MeV
CGRO/EGRET! 1991-2000 | 12 Mev-30 GeV
WIND/TGRS!? 1994- 15 keV-10 MeV | Détecteur Ge. Sursauts -, sursauts solaires.
RXTE/ASM*!? 1995- 2 keV-12 keV Réseau codé uni-dimensionnel.
RXTE/PCA14 1995- 2 keV-60 keV
RXTE/HEXTE!® 1995- 15 keV-250 keV | Détecteurs Nal/CsL
SAX/PDS 1996-2002 15-300 keV Détecteurs Nal/Csl.
MART-LIME!® X 5 keV-150 keV | Masque URA, compteur proportionnel.
HETE-2/WXM 2000- 2 keV-30 keV Réseau codé unidimensionnel aléatoire.
HETE-2/FREGATEY 2000- 6 keV-400 keV | Sursauts .
HETE-2/SWC 2000- 500 eV-14 keV
RHESSI?* 2002- 3 keV-17 MeV | 9 détecteurs Ge, collimateurs tournants.
INTEGRAL/JEM-X1® 2002- 3 keV-35 keV Masques HURA.
INTEGRAL/IBISY 2002- 20 keV-10 MeV | Détecteurs CdTe et CSi, masque MURA.
INTEGRAL/SPI* 2002- 20 keV-8 MeV | 19 détecteurs Ge, bouclier BGO, masque HURA.
SWIFT/BAT 2004- 15 keV-150 keV
EXIST/HET et /LET | A I’étude. | 4 keV-600 keV | Masques URA, détecteurs CdZnTe et Si.
SVOM /ECLAIRs?! 2009 ?- 1-300 keV Masque aléatoire auto-porteur. Sursauts .

Réf. : |Johnson et Haymes (1973, ZMahoney et al. 1980, 3Forrest et al|1980, 4Althouse et al.|
11985, ITeegarden et al|[1985, 9Schindler et al.|1997, TPaul et al|[1991, 8Kurfess et al.|1983)
9Fishman et al.| 1985, 'OSchoenfelder et al.| /1993, 'Fichtel et al. 1983, '2Seifert et al. 1992
13Levine et al.[1996, **Jahoda et al[1996, "Rothschild et al[1998, '6Ubertini et al.[1996], "Atteial
let al.2003, '8Lund et al.[2003, "Ubertini et al.|2003} 29Vedrenne et al.[2003, 2Schanne et al.[2006)
22Matteson et al.[1990,23Dennis et al.|1977,?4Lin et al|[2002,%9Leventhal et al.|1978,?6Siuniaev)

et 9%,

Le programme d’observation, défini par 'ISOC, comprend du temps ouvert (open time)
distribué suite aux propositions des scientifiques par un comité d’allocation (TAC) et une fraction,
décroissante d’année en année, de temps garanti (core programme) réservé aux instituts impliqués
dans la conception et la mise en ceuvre de la mission. Ce temps garanti a été réparti entre une
observation systématique du centre de la Voie Lactée (Galactic Center Deep Ezposure ou GCDE),
un balayage du plan Galactique (Galactic Plane Survey ou GPS) et des observations pointées,
notamment de sources transitoires (ToO). Depuis le 4¢ appel d’offres, le temps ouvert inclut des

«programmes clefsy dédiés aux objectifs requérant un temps d’observation important.
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TAB. 1.2: Propriétés des trois instruments X-y A’ INTEGRAL

Instrument IBIS SPI JEM-X
Domaine d’énergie 14 keV 4 10 MeV 20 keV a8 MeV 4335 keV
Résolution spectrale 8 keV 4100 keV | 2,3 keV 41,33 MeV | 1 keV 46 keV
100 keV a 1 MeV
Champ de vue totalement codé 9°x 9~ 16° 4,6°
Champ de vue partiellement codé 29° x 29° 35° 13,2°
Résolution angulaire 12 minutes d’arc 2,7 degrés 3 minutes d’arc

1.2 Le spectrométre SPI

Masque codé

Bouclier

d’anti-coincidence

Détecteurs Germanium

FiG. 1.3: Schéma en coupe du spectromeétre SPI.

Imaginé dans 'optique d’optimiser la résolution en énergie et le champ de vue, le spectromeétre
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Spi A’INTEGRAL a été réalisé dans le cadre d’une large collaboration internationale. L’étude
systéme (architecture mécanique, thermique et électrique) a été conduite par le CNES, qui a
ensuite suivi le développement des modules, effectué I'intégration et les tests des modeles. Coté
francais, le CESR' & Toulouse et le DAPNIA! (dont le Service d’Astrophysique) du CEA &
Saclay ont également été fortement impliqués.

Les trois éléments principaux du télescope sont (Fig. [1.3) :

1. un plan de détection, matrice hexagonale composée de 19 détecteurs semi-conducteurs en
Germanium, couvrant une surface utile de 508 cm?. Ce plan est maintenu & une température

de 85 K grace a un cryostat utilisant des mécanismes réfrigérants a la fois actifs et passifs;

2. une ouverture a masque codé composée de 127 éléments hexagonaux en Tungsténe (63

éléments opaques et 64 transparents), distante de 170 cm du plan de détection ;

3. un bouclier actif d’anti-coincidence, I’ACS, qui permet de diminuer le bruit de fond instru-
mental créé par les interactions des rayons cosmiques, et notamment des particules solaires,
avec les détecteurs en Germanium et les matériaux de I’ensemble du satellite. Ce bouclier

entoure le cylindre formé par le plan de détection et le masque codé.

En-dessous du masque se trouve un également un scintillateur plastique, le PSAC, visant & réduire

le bruit lié aux interactions des particules avec le masque lui-méme.

1.2.1 Masque codé

Trois des quatre instruments d’INTEGRAL
sont équipés d’un masque codé : l'imageur
IBis, le spectrométre SpPI et le moniteur X
JEM-X. Ces trois masques codés ont été concus
sous la direction du GACEH Le masque codé

de Spr1 (Fig. [L.4]; [2000]) est consti-

tué de 127 pavés hexagonaux, dont 63 sont

opaques et 64 transparents. Son roéle princi-

pal est d’intercepter les rayons gamma afin de

FiG. 1.4: Photo du masque codé de Spi1.

projeter une ombre codée sur le plan de dé-
tection situé. Les pavés du masque sont constitués d’un alliage en tungsténe et sont agencés
selon un motif hexagonal uniformément redondant d’ordre 127 (Fig. [1.6]). Ce motif présente une

symétrie par rotation d’angle 120°, une anti-symétrie par rotation d’angle 60°.

LCf. table des acronymes
L Groupe d’Astronomie et de Science Spatiale de 'université de Valence.
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Principe et nécessité des masques codés. Aux hautes énergies correspondant au domaine
v, les miroirs massivement utilisés dans les autres domaines de longueurs d’onde pour focaliser le
rayonnement ne peuvent quasiment plus étre employés, les longueurs d’onde devenant inférieures
a la distance inter-atomique. Une technique de substitution est donc nécessaire pour atteindre
une bonne résolution angulaire; les trois instruments d’INTEGRAL observant dans le domaine
X ou v ont donc été dotés d'un masque codé, c’est-a-dire que le plan détecteur observe le ciel
A travers une surface présentant une fonction de transparence variable. Connaissant le motif
du masque et Iorientation du télescope, il est possible de savoir pour chaque détecteur quelles
directions étaient masquées par l'ouverture codée et finalement, bien que la pseudo-image sur le
plan détecteur puisse ne contenir qu’un nombre limité de pixels, il est possible en les combinant
de reconstituer la direction incidente des photons ayant occasionné une interaction dans les
détecteurs.

Le motif du masque est optimisé de facon a ce que I'image codée obtenue par projection
du ciel & travers le masque puisse étre déconvoluée avec aussi peu d’ambiguité que possible. On
appelle champ totalement codée le champ de vue pour lequel il existe une relation biunivoque
entre une direction du ciel et un point du plan de détection. Cela étant, du fait du bruit de fond
et des multiples sources présentes dans le champ de vue, la déconvolution reste délicate et on
cherche a la rendre plus aisée en observant sous des angles variés I’objet auquel on s’intéresse :
c’est ce qu’on appelle le dithering, qui consiste & repointer ’axe du télescope tout en assurant un
recouvrement suffisant du champ de vue d’un pointage & 'autre, de fagon & augmenter le nombre
d’équations du probléme — le nombre de détections — sans que le nombre d’inconnues — de pixels

dans le ciel — n’augmente dans la méme proportion.

Génération du motif Pour construire [Finger et Prince| [1985] le motif mathématique du

masque du spectrometre, il suffit de savoir qu’il s’agit d’'un motif HURA (Hezagonal Uniformly
Redundant Array) d’ordre v = 127. L’alternance des pavés opaques et transparents est loin d’étre
aléatoire. On part d’une grille hexagonale (Fig. définie par deux vecteurs formant une base
(€i,€j), et on attribue a chaque pavé hexagonal, de centre (i,j) dans cette base, une étiquette [

dans Z/VZ :

(1,7) — U(i,j) =i+ 7] (v), (1.1)

ou le multiplicateur r doit, pour un masque HURA, obéir a la relation de congruence
rP=r—1(v), (1.2)

soit ici r = 20. Reste alors a définir le sous-groupe D de Z/vZ des étiquettes correspondant a

des paves opaques. Il s’agit d’un groupe de différences cycliques [Baumert et Gordon| [2003] de
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1.5.a: Grille hexagonale de départ. 1.5.b: Etiquettage des pavés opaques et transpa-

rents.

F1G. 1.5: Génération d’un motif HURA.

parameétres (v = 127, k = 63, A = 31) construit ainsi :

D= {l € Z/VZ telque | = (%)2 (u),kEN}, (1.3)
ou v représente le nombre total de pavés du motif de base, k le nombre de pavés opaques et \ le
nombre de facons de représenter un pavé quelconque dans la grille par un déplacement entre deux
pavés opaques : ¢’est la propriété de redondance uniforme. Les pavés de la grille hexagonale seront
donc fermés ou ouverts selon que leur étiquette fait partie de ce groupe D. Pour le spectrométre,
un seul motif de base, sans répétition, est conservé (Fig. .

Par ailleurs, pavés du masque et détecteurs Germanium étant de méme taille, le plan
de détection ne regoit qu'une fraction de la projection d’une source & travers le masque : au plus
%, le rapport des nombres de détecteurs et de pavés. Dans ces conditions, la reconstruction du
ciel serait impossible sans le dithering, qui permet en somme de créer des pseudo-mosaiques. Une
autre possibilité aurait été de faire tourner le télescope autour de son axe ou, comme il été un

temps envisagé, d’employer un masque rotatif.
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Fia. 1.6: Motif hexagonal uniformément redondant d’ordre 127 du masque codé de SpI. Le

spectrométre est muni du seul motif de base, formé des 127 pavés centraux.
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1.2.2 Plan de détection

Le plan de détection du spectrométre est consti-
tué de 19 détecteurs smi-conducteurs hexa-
gonaux en cristaux de Germanium, refroidis
A trés basse température. Des courants pro-

portionnels a I’énergie déposée dans le semi-

conducteur sont générés, amplifiés puis conver-

tis en un signal numérique.

q‘

Y 7N

Processus d’interaction Les techniquesde Fig. 1.7: P. oTanhi ecteurs en (Jerma-

détection optimales varient selon les processus nium de SpIL

d’interaction en jeu, la longueur d’onde consi-

dérée et le type d’objet observé. Au-dela de 10 keV, les trois principaux processus d’interaction
entre les photons v et la matiére sont ’absorption photo-électrique, la diffusion Compton et la

création de paires [Lénal 1996, Dubath |[1996] :

— dans le cas de 'absorption photo-électrique, le photon est absorbé et céde la totalité de son
énergie & un électron du cortége électronique d’un atome du détecteur. Cet électron se
propage a son tour en ionisant d’autres atomes qui se désexcitent ensuite par recombinai-
sons. Des photons secondaires peuvent s’échapper si le milieu détecteur est mince mais,

généralement, I’énergie déposée dans le milieu correspond & I’énergie du photon initial ;

— lors d’une diffusion Compton, le photon incident, diffusé par un électron, ne lui cede qu’une
fraction de son énergie. Il continue & se propager et interagit avec un autre électron, dans le
méme détecteur ou dans un détecteur différent, selon le méme processus ou par absorption

photoélectrique;

— la création de paires concerne les photons de plus de 1,22 MeV puisqu’ils produisent, par
interaction avec le champ électromagnétique du noyau d’un atome du milieu détecteur
une paire électron-positon — I’énergie de masse d’un électron est de 511 keV. Ces deux
particules se propagent a leur tour en cédant de ’énergie au milieu, le positon s’annihilant
finalement avec un électron. Des photons secondaires de basse énergie interagissent & leur

tour avec le milieu selon 'un des deux autres processus.
On distingue deux types de détecteurs adaptés & ces processus :

— les scintillateurs mesurent, grace a des photo-multiplicateurs, le rayonnement de scintillation
di aux photons secondaires, ultraviolets ou visibles, émis par les atomes du milieu détecteur
au fur et & mesure de leur désexcitation. La caméra PICSIT de I'imageur IBISA’INTEGRAL

est constituée d’une mosaique de scintillateurs;
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F1G. 1.8: Processus d’interaction au sein d’un détecteur en Germanium : (a) absorption photo-
électrique; (b) diffusion Compton avec échappement du photon diffusé puis nouvelle diffusion
Compton (c) dans un autre détecteur, suivie (d) d’une absorption photo-électrique; (e) création
de paire puis (f) annihilation du positon avec échappement de 'un des deux photons.

— les détecteurs & semi-conducteurs, utilisés dans les caméras SPI et ISGRI A’INTEGRAL, sont
basés sur la détection des paires électron-trou, créées par les photons incidents, se propa-

geant dans le matériau soumis a un champ électrique.

Evénements simples et multiples Le plan de détection de Sp1 comporte seulement 19 dé-
tecteurs «physiques». On appelle événement simple (SE) Ienregistrement d'un photon dans 1'un
de ces détecteurs; il est caractérisé par la date a laquelle il survient, ’identification du détec-
teur, et son canal d’énergie. Mais certains photons déposent, directement ou indirectement, de
Pénergie dans plusieurs détecteurs : on parle alors d’événement multiple (ME) lorsque des dépots
sont enregistrés dans plusieurs détecteurs voisins durant une méme fenétre temporelle, dite de
coincidence. Selon que 'on effectue des études d’imagerie ou de spectroscopie, que 1’on s’intéresse
aux basses ou aux hautes énergies, il est plus ou moins intéressant de prendre en compte les éveé-
nements doubles ou triples. On peut donc définir des détecteurs « virtuels» ou pseudo-détecteurs
pour désigner ’association de plusieurs Germanium. En g’arrétant a une multiplicité de 3, le

spectromeétre posséde donc 85 pseudo-détecteurs.

Détecteurs défaillants A ce jour, deux des dix-neufs détecteurs du spectrométre ont preé-
senté des défaillances et ont été désactivés. Il s’agit respectivement des détecteurs numéros 2,

en décembre 2003, et 17, en juillet 2004 — les détecteurs sont numérotés concentriquement de
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F1G. 1.9: Numérotation concentrique des détecteurs en Germanium de SPI. Les détecteurs nu-
méros 2 et 17 ne fonctionnent plus.

0 a 18 (Fig. . Il importe de prendre en compte les dates ou ces défaillances ont eu lieu lors
du traitement d’observations, dans la mesure ou la réponse de l'instrument a été modifiée, avec
notamment une redistribution des événements doubles impliquant un détecteur «mort» en événe-
ments simples. Le taux de comptage d’un (pseudo-)détecteur quelconque présente un décrochage

a ces moments.

Refroidissement et recuits L’excellente résolution spectrale de SPI est due & ses détecteurs
en Germanium ultra-pur fonctionnant a une température comprise entre 85 et 90 Kelvin. Ces
conditions permettent de minimiser les dommages causés par le rayonnement cosmique. Elles sont
assurées par un systéme cryogénique actif d’'une part et par une trés bonne isolation thermique
d’autre part. Le plan de détection est notamment enclos dans une boite en Béryllium maintenue
a une température de 210 K intermédiaire entre celle des détecteurs et la température ambiante

de 300 K.

Au cours du temps, les effets des radiations sur les détecteurs limitent sensiblement leur
résolution en énergie. Une technique dite de recuit (en anglais annealing) a été prévue afin de
restaurer périodiquement leurs performances en les portant durant plusieurs jours & trés haute
température, typiquement 377 K. Cette technique a été mise en ceuvre avec succes a huit reprises

entre le lancement et le mois d’aott 2006.
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F1G. 1.10: Evolution de la température Tp, en Kelvin, des détecteurs en Germanium de SPI depuis
le lancement du satellite en octobre 2002 jusqu’en aott 2006. Huit recuits ont été effectués.

1.2.3 Systémes de réduction du bruit de fond

Bouclier anti-coincidences et scintillateur plastique Afin de réduire le niveau du bruit de
fond lié aux interactions des rayons cosmiques avec les détecteurs et les matériaux environnants,
le spectrometre a été équipé d'un bouclier en cristaux d’oxydo-germanate de Bismuth (BigGe3zO12
ou BGO), I’Acs, qui constitue un systéme actif d’anti-coincidence. L’épaisseur du bouclier a été
optimisée de maniére & stopper au maximum les particules incidentes sans que le bouclier ne crée
a son tour un flux trop important de particules secondaires. Chacun des 91 cristaux de BGO
du bouclier étant observé par deux photo-multiplicateurs, un événement enregistré dans un des
Germanium peut se voir apposer un veto si le bouclier a également enregistré un signal durant

une méme fenétre de coincidence temporelle.
Mais INTEGRAL/AcCs peut également étre considéré comme un instrument a part
entiere du satellite grace a son role dans ’étude des sursauts . Sa faible précision de localisation

est compensée par un grand de champ de vue. L’analyse au sol en quasi-temps réel des données

du détecteur ISGRI et de I’Acs, via le systéme d’alerte IBAS [Mereghetti et al.| 2003|, permet

a INTEGRAL de participer au réseau mondial de distribution des coordonnées des sursauts, le

GCN.

Un deuxiéme systéme de réduction du bruit de fond a été installé sous le masque : un
scintillateur plastique, le PSAC. Principalement sensible aux particules chargées, il intercepte &

la fois celles qui proviennent du champ de vue et celles créées par les interactions dans le masque
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codé.

Discriminateur de profil d’impulsion Le spectrométre a également été doté d’un systéme
électronique de discrimination entre les profils d’impulsion des événements correspondant & des
particules 3~ et ceux correspondant a de vrais photons : la PSD (Pulse Shape Discriminator). En
effet, 'interaction des rayons cosmiques primaires ou secondaires avec le spectrométre conduit
a des désintégrations 5~ et les simulations montrent que les électrons énergétiques résultants
ménent & des événements localisés dans les détecteurs Germanium, présentant un profil carac-
téristique, différent du profil multi-sites généré par les photons. De grands espoirs étaient donc
fondés sur la PSD pour rejeter une fraction du bruit de fond en analysant le profil des événements.
Les performances effectives de ce dispositif se sont révélées décevantes ; cette fonction n’est pas

utilisée dans le traitement des données.

1.3 INTEGRAL en bref

1.3.1 Orbite

Le satellite a été placé sur une orbite géosynchrone fortement excentrique maximisant le temps
passé loin des ceintures de particules circum-terrestres. Il orbite autour de la Terre en 72 heures,
avec un périgée situé a 9000 km d’altitude et un apogée a 154000 km. Les observations scien-
tifiques sont interrompues lors de ’entrée dans les ceintures de radiation, vers 60000 km et
reprennent a leur sortie vers 40000 km. Par ailleurs, le moniteur de particules présent a bord

permet un filtrage a posteriori des données polluées par le bruit local.

1.3.2 L’imageur IBIS
L’'imageur ' INTEGRAL comporte deux plans de détection d’environ 3000 cm? de surface dis-
tants de 10 cm :

— le plan supérieur, la caméra ISGRI, est constitué de 16384 (128 par 128) semi-conducteurs en

Tellurure de Cadmium (CdTe);

— le plan inférieur, la caméra PICSIT, est formé d’une mosaique de 4096 (64 par 64) scintilla-

teurs en Iodure de Césium (CsI).
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Les deux couches sont divisées en huit modules
rectangulaires. Les événements survenant dans
chacune des deux caméras peuvent étre traités
indépendamment, mais on peut aussi étudier
leur simultanéité pour réduire le bruit de fond
et reconstruire la direction incidente des pho-
tons : c’est le fonctionnement en mode Comp-
ton.

Le masque codé, en tungsténe, est séparé de

F1G. 1.11: Les huit modules d’ISGRI. 3,10 metres des plans de détection. Masque et
détecteurs sont joints par un blindage passif en

plomb tandis que les cotés et la base des détecteurs — qui fonctionnent a température ambiante,
contrairement & ceux de SPI — sont entourés par un blindage anti-coincidences actif en BGO. Le

motif du masque adopte un codage de type MURA (Modified Uniformly Redundant Array) de

53 par 53 paveés, répété quatre fois [Reglero et al.| |2001b].

1.3.3 Le moniteur JEM-X

Le moniteur JEM-X permet d’effectuer des observations dans le domaine X simultanées avec
celles des deux instruments «y et apporte ainsi le complément d’information indispensable & une
bonne connaissance des conditions physiques régnant dans la source étudiée. Il est constitué de
deux unités identiques, JEM-X 1 et JEM-X 2. Chacune comprend un détecteur & micropistes

fonctionnant avec du Xénon & haute pression. Le ciel est observé a travers un masque codé en

Tungsteéne distant de 3,40 metres, dont le motif [Reglero et al| [2001a] est une variante des

masques HURA. Seul un quart des cellules sont transparentes, ce qui permet de mieux séparer

les sources dans les champs de vue denses et limite les besoins en télémétrie.

1.3.4 Le moniteur de radiations

Le satellite posséde aussi un moniteur de radiations, 'IREM (INTEGRAL Radiation Environment

Monitor, Hajdas et al.|2003). Il présente un intérét particulier pour ce travail dans la mesure

ou il jouera un role important dans la modélisation du bruit de fond instrumental, présentée au
chapitre 3 Il fournit en effet de précieux indicateurs de 1’évolution du bruit de fond dans les

détecteurs Germanium du spectromeétre.
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La maitrise de ’analyse d’observations de sources ponctuelles est un préalable indispensable &
I’étude de ’émission diffuse. J’ai donc consacré le début de ma thése, en paralléle de mes autres
travaux, a I’étude de quelques objets compacts (Tab. . Dans le cadre de collaborations, j’ai
procédé au traitement des données du spectromeétre. Ces travaux constituaient a la fois un moyen
de me familiariser avec les défis rencontrés par la suite lors de 'analyse de I’émission diffuse, et
une tache de service — dans la mesure ol j’étais, au sein de ’équipe INTEGRAL du SAp,
une des seules personnes ayant acquis l’expérience des outils propres au spectrométre, et ou ma
participation aux «co-I meetingsﬂ» successifs m’a permis de me tenir au courant et de participer

a I'amélioration progressive de ces outils.

'Reéunions des co-investigators.

19
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Cependant, cette tache ne représentant pas le coeur de ma thése, je ne ferai ici que pré-
senter briévement la méthode générale utilisée pour analyser une observation de source ponctuelle
avec SPI, en soulignant les principales difficultés rencontrées. Pour plus de détails sur les sources
étudiées et I’apport des observations INTEGRAL traitées, le lecteur se reportera aux publica-
tions listées en annexe et dont quelques extraits sont donnés en fin de chapitre. Ma contribution

y a généralement consisté a fournir les images et le spectre SPI des sources.

Source Nature Coordonnées Gal.
L[] b []

GRS 1915+105 LMXB 45,37 -0,22

Crabe SNR/pulsar | -175,44 -5,78

Cygnus X-1 HMXB 71,34 +3,07

Vela X-1 HMXB -96,94 +3,93

XTE J1720-318 HMXB -5,38 +3,10

Sco X-1 LMXB -0,91 423,78

n Carinee LVB -72,40 -0,63

GRS 1758-258 LMXB 4,51 -1,36

TaB. 2.1: Liste des objets compacts étudiés.

2.1 L’étude des sources ponctuelles avec SPI

Le traitement des observations de sources ponctuelles avec SPI a été effectué au moyen de la
suite logicielle délivrée par 'ISDC, 'OSA (Off-line Science Analysis), dont plusieurs versions
se sont succédées depuis le début de la mission. Le script général de la chaine de traitement,
spi_science_analysis, comporte plusieurs étapes successives exposées dans le tableau

La recherche et 'extraction des sources est réalisée par le programme spiros [Skinner
et Connell [2003|, qui utilise une méthode (dite IROS) de soustraction itérative des sources :
chaque fois qu’une source est détectée au-dela d’un certain niveau de significativité a fixer, elle
vient s’ajouter & la liste des sources dont le flux et la position sont ajustés en méme temps que les
paramétres de bruit de fond ; une carte des résidus est ensuite calculée dans laquelle va ensuite
étre recherchée la source suivante.

Lors d’une analyse, un groupe d’observation est créé qui va regrouper une liste de
pointages et, pour chaque pointage, I’histogramme des événements enregistrés dans certaines
bandes d’énergie et pour les détecteurs ou pseudo-détecteurs choisis. Il importe ensuite de choisir

un modele du bruit de fond — basé sur un champ vide ou sur un traceurlﬂ— et une méthode pour

!Les modeles trés simples utilisés pour reproduire le bruit de fond lors de observation des sources compactes
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TaB. 2.2: Etapes du traitement standard des données SPI.

Niveau | Programmes Action

PRP | og_create Creéation d’'un groupe d’observations contenant les ob-
servations a traiter.

POIN | spipoint/spi_obs_point Sélection des périodes o I'attitude du satellite est suf-

fisamment stable.

GTI spi_gti_creation Sélection et fusion des intervalles de temps a utiliser,
calcul du temps d’exposition, choix du type d’événe-
ments a traiter.

DEAD | spidead Calcul de la fraction de temps morts.

COR | spi_gain_corr Calcul de D'énergie des événements via 1’utilisation
spi_psd_optimise d’une table de calibration «keV-canaly.
spi_psd_postprocess

BIN I | spibounds Choix des canaux d’énergie, calcul du nombre d’éve-
spihist/spi_obs_hist nements par canal, par détecteur et par pointé.
BKG I | spiback/spi_obs_back Création d’un modéle de bruit de fond.
CAT I | cat_extract Extraction de sources du catalogue.
RSP I | spi_psd_effigen Calcul de la réponse de la Psp.
spi_psd_respgen
IMA spiros Recherche de sources, déconvolution, ajustement du

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

courbes de lumiére.
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2.1.a: Image Spr1 dans la bande 20 — 50 keV. 2.1.b: Mosaique ISGRI dans la bande 15-40 keV.

Fi1G. 2.1: Tmages du ciel — en significativité — dans le champ de l'orbite n® 57 A’INTEGRAL,
dédiée & I'observation du micro-quasar GRS 1915+105.

ajuster ce modéle lors de I’étape d’extraction des sources. Un catalogue des sources & considérer
dans le champ de vue, en plus de celles recherchées par l'algorithme d’imagerie, est également
bati. Les premiers résultats de ’analyse permettent d’identifier les pointages défectueux, par
exemple du fait d’une variabilité trop forte du bruit de fond. Pour les observations de régions
trés peuplées ou en présence de sources trés proches les unes des autres — cas du micro-quasar
GRS 1915+105 a proximité duquel une nouvelle transiente, IGR J1914+098, a été découverte —
, le catalogue issu de ’analyse des données de l'imageur a été utilisé en entrée. Le programme
spiros pertmet ensuite d’extraire images du champ de vue (Fig. , courbes de lumiére
et spectres (Fig. des sources; les spectres ont ensuite été visualisés et ajustés a l'aide du

programme XSPEC [Arnaud et al.| 2007|.

2.2 Le Crabe, source étalon

La source du Crabe — le pulsar et sa nébuleuse — constitue un étalon, une référence pour le
spectrométre du fait de sa forte luminosité et de sa constance apparente. Elle a été réguliérement

observée par INTEGRAL, notamment au début de la mission et aprés les recuits.

ne sont pas adaptés a ’étude de I’émission diffuse visée par les techniques de modélisation qui feront ’objet du

chapitre suivant.
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F1G. 2.2: Deux spectres INTEGRAL (JEM-X, IBIS et SPT) de Cygnux X-1 & six mois d’intervalle.

D’apres |Cad011e Bel et al.l [|2006b|].
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FiG. 2.3: Visualisation 3D des comptages enregistrés dans chacun des 19 détecteurs de SpI dans
la bande 20 keV - 8 MeV durant une «science window» pointant sur le Crabe. De gauche a
droite : comptages totaux, comptages de bruit de fond et comptages correspondant au Crabe.
Le motif projeté a travers le masque par une source dans ’axe est clairement visible sur le plan
de détection, avec sa symétrie de 120°. La nouvelle version de la réponse a été corrigée & basse
énergie pour prendre en compte des points de mesure préalablement ignorés.
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Correction de la réponse instrumentale La réponse instrumentale de Sp1 a été produite au
GSFC par simulations Monte Carlo & partir du modéle de masse complet du spectromeétre. L’aire

efficace de la caméra en fonction de I'énergie a été déterminée avant le lancement du satellite,

lors d’une campagne d’étalonnage au site de Bruyéres-le-Chatel du CEA [Attié et al.| 2003| Attié
2005|. Cependant, les premiers spectres SPI du Crabe, extraits des observations des orbites n® 39

a 45, ont montré une sous-évaluation de son flux en-dessous de 60 keV par rapport au spectre
attendu d’apres les observations antérieures (Tab. , mettant en évidence une sur-estimation
de lefficacité des détecteurs a basse énergie dans la premiére version de la réponse (Fig.

courbe pointillée).

* Etalonnage

—— IRF corrigée

=
o
T T

" Fic. 2.4: Aire efficace
| du plan de détection du
spectrométre en fonction
de 1’énergie, dans le pic
photo-électrique : compa-
raison des points de me-
sure obtenus par David At-
tié lors de la campagne
d’étalonnage au sol avec
deux versions successives
t de la réponse.

~= IRFinitiale

Aire efficace [cm?]

10 " " P S S S | " " PSS | " " S R S
10" 10° 10° 10°

Energie [keV]

Par la suite, des points de mesure supplémentaires acquis lors de la campagne d’étalon-
nage mais initialement ignorés du fait de faibles statistiques, correspondant & des raies de basse

énergie de I’ 2! Am et du '*3Ba, ont permis de corriger la réponse de l'instrument (Fig.

courbe continue) [Sizun et al.| 2004} voir p. [165].

Validation a partir du spectre du Crabe Une fois obtenue cette réponse corrigée indé-
pendamment du spectre en loi de puissance du Crabe, ce dernier a a nouveau pu étre extrait
et comparé, en termes de flux et d’indice spectral, aux observations des autres expériences ainsi

que de I'imageur I’ INTEGRAL, permettant une validation croisée.
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FiG. 2.5: Spectre Spi du Crabe extrait de 'orbite n° 44 dA’INTEGRAL en utilisant la réponse
corrigée.

TaB. 2.3: Evolution, avec les missions successives, des paramétres du modeéle de loi de puissance
adapté a I’émission v du Crabe (pulsar et nébuleuse) : indice spectral et flux intégré F5o_100 kev
[ ph cm~257!] dans la bande 50-100 keV .

Instrument Indice F50-100 kev
0SO-8 2,00 £ 0,06 6,411072
GRIS 2,154+0,03 4,521072
CGRO /OsSE? 2,19+0,03 5,681072
CGRO/BATSE* | 2,20+0,01 6,83102
SAX/PDS? 2,13 +0,01 4,921072
INTEGRAL/Sp1 | 2,17+ 0,01" | (7,08 +0,03") 1072

“Communication privée.
YErreur statistique uniquement.
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2.3 GRS 19154105 : extrait de FUCHS et al. 2003b
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Abstract. We present the result of multi-wavelength observations of the microquasar GRSIDBLE a plateau state with

a luminosity of~7.5 x 10® ergs? (~40% Lgqg), conducted simultaneously with the INTEGRAL and RXTE satellites, the
ESO™*/NTT, the Ryle Telescope, the NRA® VLA and VLBA, in 2003 April 2-3. For the first time were observed con-
currently in GRS 1915105 all of the following properties: a strong steady optically thick radio emission corresponding to a
powerful compact jet resolved with the VLBA, bright near-IR emission, a strong QPO at 2.5Hz in the X-rays and a power law
dominated spectrum without any ctitm the 3—400 keV range.

Key words. stars: individual: GRS 1915105 — X-rays: binaries — gamma rays: observations — ISM: jets and outflows

1. Introduction few tens of AU. The presence of such a compact and qu

steady radio jet is now commonly inferred in the Joard

Microquasars are galactic X-ray binaries exhibiting relg;_ . o
tivistic jets (Mirabel & Rodrguez 1999). The microquasa?lz(er:g esrtgtoeogf;sﬁ;a;ggrc]:::c;c;utﬁse?:nt;ut itis rarely resolved (

GRS 1915105 has been extensively observed since this source , present here the first multi-wavelength campaign

is known to be extremely variable at all wavelengths (see Fu RS 1915105 involving the recently launched INTErnation:
et al. 2003 for a review). It hosts the most massive known st amma-Ray Astrophysics Laboratory (INTEGRAL, 3ke\
lar mass black hole of our Galaxy witl = 14+4 M,, (Greiner 10MeV). This campaign was conducted by the’ MINE
et aI._20(_)1a). 'tWaS the first glalactic source to sho_w SUper!urﬂ{/'lulti-/l .INTEGRAL NEtwork) international collaboration
n:ﬂ_e:]eﬁtlons (I\tl)lllrzbel & Rodguez 1?94.) |nf;h: radklo domha'n’aimed at performing multi-wavelength observations of galac
which has enabled to give an upper limit £ 2308 kpc to the X-ray binaries simultaneously with the INTEGRAL satellite

distance of the source (Fender et al. 1999). In addition to thefﬁeSect 2 we present an overview of our campaign, our res
arcsecond scale ejections, GRS 19165 sometimes produces, re sholwn in Sect. 3 and discussed in Sect. 4 ’

a compact jet which has been resolved at milli-arcsecond scales

in radio (Dhawan et al. 2000), corresponding to a length of a ) ) )
2. Overview of the multi-wavelength campaign

Send gprint requests toY. Fuchs, e-mailyfuchs@cea. fr ) ) )
* Based on observations with INTEGRAL, an ESA project witYVe conducted a multi-wavelength observation campaign

instruments and science data centre funded by ESA member st&S 1915105 in March-April 2003. In this letter we focus
(especially the Pl countries: Denmark, France, Germany, Itagnly on April 2-3, when we obtained data covering the widke
Switzerland, Spain), Czech Republic and Poland, and with the peange of frequencies, with the largest number of involved
ticipation of Russia and the USA. struments observing simultaneously with INTEGRAL (Fig. 1
** Based on observations collected at the European Southgifese observations are ToO (Targets of Opportunity) trigge
Observatory, Chile (ESO1071.D-0073). by the MINE collaboration under the INTEGRAL Guarantet

*** The National Radio Astronomy Observatory is a facility of therjye Programme (PI Mirabel) and related programmes on
National Science Foundation operated under cooperative agreement

by Associated Universities, Inc. 1 Seehttp://elbereth.obspm. fr/~fuchs/mine.html




2.3. GRS 1915+105 : EXTRAIT DE FUCHS ET AL. 2003B 27

Durouchoux et al. [2004] :

Suite & sa découverte par INTEGRAL & proximité de GRS 1915+105, la source IGR J19140+-098 a fait
Pobjet d’un suivi. J’ai participé & la rédaction de la justification scientifique (ci-dessous) d’une proposition

d’observation radio, acceptée, avec le télescope de 45 m de l'observatoire de Nobeyama (Japon) :

Unveiling the nature of the new INTEGRAL high energy source IGR J19140-+098

P. Durouchoux!, N. Kuno?, J. Rodriguez?,
D. Hannikainen?, P. Sizun!, C. Cabanac®

Abstract

Among the new sources discovered by INTEGRAL, one
is of particular interest : IGR J19140+098. Based
on its spectrum, as well as temporal variations, it is
likely to be an X-ray binary. We propose to map the
IGR J19140-+098 region in the millimeter transitions CO
(1-0) and HCO™ (1-0) to search for a molecular cloud as-
sociated with, for 20 hours.

1 Scientific background

The transient source IGR J19140+-098 (recently renamed
IGR J19140+0951) was detected on March 6, 2003 [1] in
the field of view of IBIS, the imager aboard the INTE-
GRAL gamma-ray observatory, during an observation
of GRS 1915+105 (Fig. 1). On March 11, 2003, RXTE
(PCA + HEXTE) observed the source for a ToO of ~
2.5 ks, and we analyzed the soft part of the spectrum.
On July 2003, we observed IGR J19140+098 (GMRT)
at 1280 and 610 MHz, in different occasions (Fig. 2).
From our positive results (=~ 90 mJy), we derived an
accurate position of the source. Further observations,
mainly in Infrared as well as INTEGRAL observations
have been approved and are scheduled for the first 2004
semester.

2 Scientific aims

We already detected, in other binary systems, molecu-
lar clouds associated with (1E1740, GX 339-4) and are
proposing to redo a similar work on IGR J19140+098.
We propose to use CO (1-0) to search for a molecular
cloud, derive a density map as well as a rough distance
of the cloud, using the Galactic rotation.

From HCO™ (1-0), if the density of the cloud is greater to
6 10* cm™3, we can analyze collisonal excitations, char-
acteristic of the presence of jets (as possibly expected if
IGR J19140-+098 is a microquasar).

3 Observation plan

With 4 pointings (20” grid), we can map the
IGR J19140+098 region, using BEARS.

Assuming a peak flux of 300 mJy in CO, it corresponds
to about 60 mK for the 45 meter telescope. Estimating
the velocity resolution to 1 km/s (by comparison with

LCEA Saclay/SAp, Gif-sur-Yvette, France

2Nobeyama Radio Observatory, Nagano, Japan
3INTEGRAL Science Data Center, Versoix, Switzerland
4Observatory, University of Helsinki, Finland

5Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble, Grenoble, France

Figure 1: Image of the region of IGR J19140+098 in
the 20-40 keV band with the ISGRI camera of INTE-
GRAL/IBIS.

previous observations of similar type sources) and Ty
= 600 K, Trars of 50 mK is achieved by integration for
30 min.

Each pointing will take 30 min x 2 ("on/off" pointings
+ antenna move) = 1 hour x 4 pointings = 4 hours + 1
hour for overhead for antenna, poiting check + RX tun-
ing). We will use multi ON/OFF scan for mapping with
BEARS. Therefore we plan to map with BEARS for 5
hours and use the remaining time for a deep integration
in CO and HCO™ at the CO peak positions, using si-
multaneously the S80 and S100 receivers. The velocity
range of the source should fit with the AOSH and auto
correlator velocity ranges (100 km/s and 83 km/s).

ms2%

Figure 2: Radio map of the region of IGR J19140+098
at 1280 MHz with GMRT.
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ABSTRACT

The INTEGRAL satellite extensively observed the black hole binary Cygnus X-1 from 2002 November to 2004 November during calibration,
open time and core program (Galactic Plane Scan) observations. These data provide evidence for significant spectral variations over the period.
In the framework of the accreting black hole phenomenology, the source was most of the time in the Hard State and occasionally switched to
the so-called “Intermediate State”. Using the results of the analysis performed on these data, we present and compare the spectral properties of
the source over the whole energy range (5 keV-1 MeV) covered by the high-energy instruments on board INTEGRAL, in both observed spectral
states. Fe line and reflection component evolution occurs with spectral changes in the hard and soft components. The observed behaviour of
Cygnus X-1 is consistent with the general picture of galactic black holes. Our results give clues to the physical changes that took place in
the system (disc and corona) at almost constant luminosity during the spectral transitions and provide new measures of the spectral model
parameters. In particular, during the Intermediate State of 2003 June, we observe in the Cygnus X-1 data a high-energy tail at several hundred

keV in excess of the thermal Comptonization model which suggests the presence of an additional non-thermal component.

Key words. black hole physics — stars: individual: Cygnus X-1 — gamma rays: observations — X-rays: binaries — X-rays: general

1. Introduction

Galactic Black Holes (BH) X-ray binary systems display high-
energy emission characterized by spectral and flux variabili-
ties on time scales ranging from milliseconds to months. These
systems are generally found in two major states mainly de-
fined by the relative variable contributions of soft and hard
X-ray components, radio spectral properties and timing be-
haviour (McClintock & Remillard 2003; Nowak 2002). In the
Hard State (HS), the X-ray and y-ray spectrum is generally
described by a power law model with an exponential cutoff
at a few hundred keV, accompanied by relevant radio emis-
sion; it can be modeled by thermal Comptonization of cool
seed photons in a hot electron plasma (Gierlinski et al. 1997,
Dove et al. 1998). The soft (~0.1-2 keV) black body compo-
nent is very weak or too soft to contribute significantly. The
Thermal Dominant State (TDS) instead shows a strong ther-
mal component with a characteristic temperature of at most a
few keV that dominates the X-ray spectrum. No, or very weak
and spectrally steep, hard X-ray emission is observed; the radio
emission is quenched or very faint. This spectrum is generally

http://www.edpsciences.org/aa

associated with a geometrically thin and optically thick accre-
tion disc (Shakura & Sunyaev 1973). In addition to these two
canonical states, other states have been identified, character-
ized either by an even greater luminosity than in the TDS (the
“Steep Power law State”) or by variability and X-ray spectral
properties mostly intermediate between the HS and the TDS
(Belloni et al. 1996): the “Intermediate State” (IS).

Cygnus X-1/HDE 226868 is one of the first X-ray bina-
ries detected; it belongs to the BH binary category. Among
the brightest X-ray sources of the sky, it is also very vari-
able on different time scales. The assumption that Cygnus X-1
ranks among the microquasars has been confirmed by the
detection of a relativistic jet (Stirling et al. 2001). Since its
discovery in 1964 (Bowyer et al. 1965), it has been exten-
sively observed as the prototype of BH candidates in ra-
dio/optical wavelengths and with all high-energy instruments,
from soft X-rays to 7y-rays, e.g., with ASCA (Gierlinski
et al. 1999), SIGMA (Salottietal. 1992), RXTE (Dove
et al. 1998; Pottschmidt et al. 2003a), BeppoSAX (Frontera
et al. 2001; Di salvo 2001) and CGRO (McConnell et al. 2000,
2002). This persistent source, located at ~2.4 + 0.5 kpc

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20053068
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ABSTRACT

‘We report the results of an observation of Cygnus X-1 performed on June 7-11, 2003 with INTEGRAL that we combine with simultaneous radio
observations with the Ryle telescope. Both spectral and variability properties of the source indicate that Cygnus X-1 was in an Intermediate
State. The INTEGRAL spectrum shows a high-energy cut-off or break around 100 keV. The shape of this cut-off differs from pure thermal
Comptonisation, suggesting the presence of a non-thermal component at higher energies. The average broad band spectrum is well represented
by hybrid thermal/non-thermal Comptonisation models. However, models with mono-energetic injection, or models with an additional soft
component are favoured over standard power-law acceleration models. During the 4 day long observation the broad band (3-200 keV) lumi-
nosity varied by up to a factor of 2.6 and the source showed an important spectral variability. A principal component analysis demonstrates that
most of this variability occurs through 2 independent modes. The first mode consists in changes in the overall luminosity on time scale of hours
with almost constant spectra (responsible for 68% of the variance) that are strikingly uncorrelated with the variable radio flux. We interpret
this variability mode as variations of the dissipation rate in the corona, possibly associated with magnetic flares. The second variability mode
consists in a pivoting of the spectrum around ~10 keV (27% of the variance). It acts on a longer time-scale: initially soft, the spectrum hardens
in the first part of the observation and then softens again. This pivoting pattern is strongly correlated with the radio (15 GHz) emission: radio
fluxes are stronger when the INTEGRAL spectrum is harder We propose that the pivoting mode represents a “mini” state transition from a nearly
High Soft State to a nearly Low Hard State, and back. This mini-transition would be caused by changes in the soft cooling photons flux in the
hot Comptonising plasma associated with an increase of the temperature of the accretion disc. The jet power then appears to be anti-correlated
with the disc luminosity and unrelated to the coronal power. This is in sharp contrast with previous results obtained for the Low Hard State,
suggesting a different mode of coupling between the jet, the cold disc, and the corona in Intermediate States. From this interpretation we also
infer that the bolometric luminosity jumps by a factor of about 2 during the transition hard to soft, suggesting a radiatively inefficient accretion
flow in the Low Hard State.

Key words. gamma-rays: observations — black hole physics — radiation mechanisms: non-thermal — X-rays: binaries — radio continuum: stars
— X-rays: individuals: Cygnus X-1

1. Introduction spectrum can be roughly described by a power-law with spec-
tral index T" varying in the range 1.4-2.2, and a nearly ex-
ponential cut-off at a characteristic energy E. of a few hun-
dred keV (see e.g. Gierlinski et al. 1997). Occasionally, the
source switches to the High Soft State (HSS). The high-energy
power-law is then much softer (I' > 2.4) and the bolometric
so-called Low Hard State (hereafter LHS), characterised by a luminosity .is dominated by a thermal component peaking a} a
relatively low flux in the soft X-rays (~1 keV) and a high flux few kt?V. Flpally, there are als.o .Intermed.late Statf:s (hereafter
in the hard X-rays (~100 keV). In the LHS, the high-energy IMS) in which the source exhibits a relatively soft hard X-ray

Cygnus X-1 is the prototype of black hole candidates. Since its
discovery in 1964 (Bowyer et al. 1965), it has been intensively
observed by all the high-energy instruments, from soft X-rays
to y-rays. It is a persistent source most often observed in the

http://www.edpsciences.org/aa or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20053614
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Vela X-1 : extrait de ATTIE et al. 2004

Cyclotron lines in INTEGRAL/SPI
spectra of Vela X-1

D. Attié, S. Schanne, P. Sizun

CEA Saclay, DSM/DAPNIA /Service d’Astrophysique, 91191 Gif sur Yvette,

France.

I[. Kreykenbhom®“, R. Staubert
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Garching, Germany

M. Chernyakova

¢ INTEGRAL Science Data Centre, CH-1290 Versoix, Switzerland

Abstract

The wind-accreting X-ray binary pulsar Vela X-1 has been observed during the
two INTEGRAL Core Program observations of the Vela region in June-July and
November-December 2003.

Preliminary results on time averaged and time resolved spectra of INTEGRAL/SPI
for the two observation epochs are presented. Time averages have been used in or-
der to increase the signal to noise ratio, but cyclotron line features expected at
~20-25 keV and ~53 keV are without any doubt detected in the INTEGRAL/SPI
spectra. This work shows that the detection of cyclotron feature as given in [11]
should be taken with caution due to background modelling uncertainties. Further
work using a better in-flight energy calibration and background monitoring is planed
to improve the analysis.

Key words: Vela X-1, INTEGRAL, cyclotron lines.

Preprint submitted to Elsevier Science 29 October 2004




2.6. XTE 1720-318 : EXTRAIT DE CADOLLE BEL ET AL. 2004

2.6 XTE 1720-318 : extrait de CADOLLE BEL et al. 2004

31

A&A 426, 659-667 (2004)
DOI: 10.1051/0004-6361:20041292
© ESO 2004

A&stronomy
Astrophysics

High-energy observations of the state transition of the X-ray nova
and black hole candidate XTE J1720-318
M. Cadolle Bel', J. Rodriguezl’”, P. Sizun!, R. Farinelli*, M. Del Santo®, A. Goldwurm!®, P. Goldoni!*®,

S. Corbel'7, A. N. Parmar®, E. Kuulkers®, P. Ubertini®, F. CapitanioS, J.-P. Roquesg, F. Frontera*!°,
L. Amati'®, and N. J. Westergaard'!

Service d’ Astrophysique, DAPNIA/DSM/CEA - Saclay, 91191 Gif-sur-Yvette Cedex, France
e-mail: mcadolle@cea. fr

Integral Science Data Center, Chemin d’Ecogia, 16, 1290 Versoix, Switzerland

CNRS FRE 2591, France

Physics Department, University of Ferrara, 44100 Ferrara, Italy

TASF-CNR, Via del Fosso del Cavaliere 100, 00133 Roma, Italy

Fédération de Recherche APC, 11 place M. Berthelot, 75231 Paris, France

Université Paris VII, France

Research and Scientific Support Department, ESA, ESTEC, Keperlaan 1, 2200 AG Noordwijk, The Netherlands
Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements, CNRS, Toulouse Cedex 4, France

IASF-CNR Section of Bologna, Via P. Gobetti 101, 40129 Bologna, Italy

' Danish Space Research Institute, Juliane Maries Vej 30, Copenhagen 02100, Denmark

R SR )

1

S

Received 14 May 2004 / Accepted 7 July 2004

Abstract. We report the results of extensive high-energy observations of the X-ray transient and black hole candidate
XTE J1720-318 performed with INTEGRAL, XMM-Newton and RXTE. The source, which underwent an X-ray outburst
in 2003 January, was observed in February in a spectral state dominated by a soft component with a weak high-energy tail. The
XMM-Newton data provided a high column density Ny of 1.2 x 10?2 cm™? which suggests that the source lies at the Galactic
Centre distance. The simultaneous RXTE and INTEGRAL Target of Opportunity observations allowed us to measure the weak
and steep tail, typical of a black-hole binary in the so-called High/Soft State. We then followed the evolution of the source
outburst over several months using the INTEGRAL Galactic Centre survey observations. The source became active again at the
end of March: it showed a clear transition towards a much harder state, and then decayed to a quiescent state after April. In the
hard state, the source was detected up to 200 keV with a power law index of ~1.9 and a peak luminosity of ~7 x 10%® erg s~
in the 20-200 keV band, for an assumed distance of 8 kpc. We conclude that XTE J1720-318 is indeed a new member of the
black hole X-ray novae class which populate our galactic bulge and we discuss its properties in the frame of the spectral models
used for transient black hole binaries.

Key words. black hole physics — accretion, accretion disks — X-rays: binaries — gamma-rays: observations —
stars: individual: XTE J1720-318

1. Introduction

X-ray Novae (XN), also called soft X-ray transients, are low
mass X-ray binaries where a compact object accretes at a very
low rate from a late type companion star (Tanaka & Shibazaki
1996). Although they are usually in a quiescent state (and there-
fore nearly undetectable), they undergo bright X-ray outbursts,
with typical recurrence periods of many years, which last sev-
eral weeks or even months before the source returns to quies-
cence. Most of the XN are associated to dynamically proven
Black Holes (BH) and indeed the great majority of the known
18 Black Hole Binaries (BHB) as well as of the 22 binary
Black Hole Candidates (BHC) are transients (McClintock &
Remillard 2003). Because of large changes in the effective ac-
cretion rates that occur during the XN outbursts and the very

hard spectra they usually display, these sources provide power-
ful probes of the accretion phenomena and radiation processes
at work in BH, and are primary targets for high-energy instru-
ments. Indeed, during their outbursts, these sources often un-
dergo changes in their spectral and temporal characteristics;
they may pass through the different spectral states observed in
BHB (Tanaka & Lewin 1975; McClintock & Remillard 2003).
The two principal states of BHB are the Low/Hard State (LHS)
and the High/Soft State (HSS). In the latter, the emission is
dominated by a very soft (kT ~ 1 keV) component generally
interpreted as the thermal radiation from an optically thick and
geometrically thin accretion disc (Shakura & Sunyaev 1973). A
weak and steep power law may also be present and little vari-
ability is observed. In the LHS, the spectrum is rather described
by a hard power law with photon index in the range 1.5-2.0 and
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A HARD X-RAY VIEW ON SCORPIUS X-1 WITH INTEGRAL: NON-THERMAL EMISSION 7
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ABSTRACT

We present here simultaneous INTEGRAL/RXTE observations of Sco X-1, and in particular a study
of the hard X-ray emission of the source and its correlation with the position in the Z-track of
the X-ray color-color diagram. We find that the hard X-ray (above about 30 keV) emission of Sco
X-1 is dominated by a power-law component with a photon index of ~ 3. The flux in the power-
law component slightly decreases when the source moves in the color-color diagram in the sense of
increasing inferred mass accretion rate from the horizontal branch to the normal branch/flaring branch
vertex. It becomes not significantly detectable in the flaring branch, where its flux has decreased by
about an order of magnitude. These results present close analogies to the behavior of GX 17+2, one
of so-called Sco-like Z sources. Finally, the hard power law in the spectrum of Sco X-1 does not show
any evidence of a high energy cutoff up to 100 — 200 keV, strongly suggesting a non-thermal origin of

this component.

Subject headings: accretion discs — stars: individual: Sco X-1 — stars: neutron stars — X-ray: stars
— X-ray: general — X-ray: binaries

1. INTRODUCTION

Hard X-ray emission in the brightest low-mass X-ray
binaries (hereafter LMXBs), the so-called Z-sources, was
occasionally detected in the past (see e.g. Peterson &
Jacobson 1966). These results received relatively little
attention, mostly because the lack of a broad-band spec-
tral coverage did not permit to establish whether an extra
component was indeed required to fit the hard spectrum
of these sources. Renewed interest in the hard X-ray
emission properties of bright LMXBs was motivated by
recent broad-band studies mainly performed with RXTE
(2-200keV) and BeppoSAX (0.1 —200 keV). These have
shown that most Z-sources display variable, hard power-
law shaped components, dominating their spectra above
~ 30 keV (see Di Salvo & Stella 2000 for a review).

The hard component detected in bright (otherwise
soft) LMXBs can be fitted by a power law, with photon
index in the range 1.9-3.3, contributing from 1% to 10%
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of the observed (0.1 — 200 keV) source luminosity. The
presence of these components in Z sources seems some-
times to be related to the source state or its position in
the X-ray color-color diagram (hereafter CD). The clear-
est example to date is in the BeppoSAX observation of
GX 17+2, where the hard component (a power-law with
photon index of ~ 2.7) showed the strongest intensity
in the horizontal branch (HB) of its CD (Di Salvo et al.
2000). A factor of 20 decrease was observed when the
source moved from the HB to the normal branch (NB),
i.e. from low to high (inferred) mass accretion rate. A
hard tail was also detected in almost all the currently
known Z sources (e.g. Di Salvo et al. 2001; Taria et al.
2001; Di Salvo et al. 2002; Asai et al. 1994). The fact
that a similar hard component has been observed in sev-
eral Z sources indicates that this is probably a common
feature of these sources. However, the origin of this hard
component is still poorly understood. While in most
cases the hard component becomes weaker at higher ac-
cretion rates, HEXTE observations of Sco X-1 showed
a hard power-law tail in 5 out of 16 observations, with-
out any clear correlation with the position in the CD
(D’Amico et al. 2001). The thermal vs. non-thermal na-
ture of this component remains to be addressed, yielding
important information on the production mechanism.

Sco X1, the brightest persistent X-ray source in the
sky, is also the brightest radio source among neutron star
LMXBs, with a mean radio flux about 10 times higher
than that of the other Z sources (e.g. Fender & Hendry
2000). A hard X-ray power-law component has been
observed in RXTE/HEXTE (20-200 keV) data of this
source (D’Amico et al. 2001). As already mentioned,
contrary to the case of GX 17+2, in Sco X-1 the flux of
this component was observed to vary without any clear
correlation with the position in the CD. Interestingly,
Strickman & Barret (2000) report that the hard X-ray
emission present in OSSE data of Sco X-1 may be cor-
related with periods of radio flaring.

To study the hard X-ray emission in Sco X-1, the
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2.8 Conclusion

Pour faire le lien entre ’étude de sources ponctuelles et celle de la raie observée & 511 keV en
provenance du centre Galactique, il convient de préciser que cette raie d’annihilation n’a pas
encore été détectée par INTEGRAL en provenance d’une source compacte. Par contre, il n’est
pas exclu que certains excés qui demeurent inexpliqués dans les spectres de binaires X puissent
correspondre & de 'annihilation en vol. D’ailleurs, en 1990-1991, le satellite SIGMA observa deux
LMXB, 1E 1740.7-2942 |[Bouchet et al| 1991] et la nova de la Mouche GRS 1121-68
et al. , dans des états spectraux transitoires présentant un exceés en-dessous de 511 keV
compatible avec une raie d’annihilation décalée vers le rouge (voir chapitre El p. .

let Titarchuk| [2006] travaillent actuellement & l'inclusion, dans les modéles d’émission de trous

noirs, de la production de positons dans la couronne par effet de paire et de leur annihilation.
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L’estimation de la composante bruit de fond est une étape clef du traitement des données du
spectromeétre, en particulier lors de I’étude de I’émission diffuse, et c’est pourquoi elle est ’objet
de nombreuses études dans la collaboration SPI. Aprés avoir explicité la problématique du bruit
de fond, ce chapitre présentera d’abord les ingrédients de base des modéles de bruit de fond, les
traceurs, puis décrira diverses méthodes de modélisation, des plus classiques aux plus complexes,
en détaillant leurs performances et leurs inconvénients, et en les illustrant par une application &
I’étude la raie & 511 keV.

Ces travaux d’étude du bruit de fond ont été réalisés sous 'expertise de Frangois Tola, du
SSTM] et en collaboration avec I'équipe Sp1 du SAP, notamment avec David Maurin, Stéphane
Schanne et Bertrand Cordier. J’ai également mis en application des techniques acquises lors de
ma participation a I’édition 2005 de la conférence Phystatm La plupart des exemples présentés
dans ce chapitre sont basés sur les données INTEGRAL recueillies avant 'orbite 191, en mai

2004.

3.1 Problématique

Les signaux enregistrés dans les détecteurs du spectromeétre SPI sont la somme de deux compo-
santes : une composante de bruit de fond instrumental et une composante totalisant les contribu-
tions célestes convoluées par la réponse instrumentale de 'instrument — par le masque codé. Afin
d’extraire de ces signaux la position, la morphologie et le flux de chacune des sources célestes,
via une déconvolution, il est indispensable de soustraire, en paralléle ou au préalable, le bruit de
fond instrumental. Or le signal d’origine céleste peut représenter une fraction infime (quelques
pourcents) du total des coups détectés donc il importe d’obtenir une évaluation précise du bruit
de fond. Cela est particuliérement important lorsque I’on étudie des sources étendues, o la frac-
tion du plan de détection éclairée par la source est plus importante que dans le cas d’une source
ponctuelle, ce qui rend plus difficile la déconvolution dans la mesure ou la distinction entre pavés
illuminés et & ’ombre est moins nette.

La démarche adoptée ici pour parvenir & un modéle du bruit de fond pour une observation don-
née est illustrée par la figure 3.1} La premiére étape consiste a construire, a partir des multiples
fichiers délivrés par le centre de données ' INTEGRAL, une base de données compacte et préte

a I’emploi contenant I’ensemble des indicateurs utiles. Ce pré-traitement implique notamment la

*CEA/LIST/DETECS/SSTM, Service Systémes et Technologies pour la Mesure
fStatistical problems in Particle Physics, Astrophysics and Cosmology.
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Données brutes

Pré-traitement, réduction et validation

Base de données réduites et validées :
comptages SPI (détecteurs Ge, bouclier, PSAC),
comptages de particules de I'lREM, température, ...

Construction de jeux de données Choix de traceurs du bruit de fond

Jeux de données Méthodes de modélisation
Sélection du niveau de bruit Sélection de la direction de pointage du bruit de fond :
l linéaire, neuronale ou bayésienne
Optimisation :
SeEe - choix des meilleurs traceurs ;
i ‘3‘ Jeux de champs vides i »  — choix de la meilleure méthode ;
e — choix du meilleur champ vide ;
N P — ajustement des paraméetres grace au champ vide ;
e Application :
[ % Jeux "ON" } » — calcul du modéle de bruit de fond du "ON" ;
— soustraction.

Signal astrophysique

F1G. 3.1: Vue schématique des étapes nécessaires pour batir un modéle de bruit de fond.
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Fi1G. 3.2: Spectre des 19 détecteurs de SP1 cumulé sur une période de plus de 300 orbites.

suppression des pointages incomplets ou anormaux ainsi que des informations inutilisées, et le
calcul des taux de comptages de tous les indicateurs susceptibles d’étre corrélés avec le bruit de
fond que l'on cherche & reproduire.

La seconde étape consiste a construire a partir de la base de données globale des jeux cor-
respondant & des niveaux plus ou moins élevés de bruit de fond afin de pouvoir comparer les
performances des modéles de bruit en fonction du niveau d’activité et évaluer leur capacité & gé-
rer correctement les périodes de sursauts solaires ou polluées par le passage du satellite a travers
les ceintures de radiations terrestres. Une autre division est également effectuée entre champs
vides et pointages vers des zones de la Galaxie hébergeant des sources astrophysiques dans le
domaine d’énergie considéré.

Une fois les données réduites et divisées en divers jeux, différentes méthodes de modélisation du
fond peuvent étre testées en fonction des traceurs utilisés et des couples de jeux formés par un

champ vide et une observation dédiée donnés.

3.2 Pré-traitement des données

3.2.1 Délivrance des données

Le satellite transmet les données qu’il accumule toutes les 8 secondes au rythme de 120 kbits/s,
sous la forme de paquets de télémétrie de 440 octets environ. Ils sont recueillis par deux stations au
sol, situées en Belgique et en Californie, acheminés au centre opérationnel de la mission (MOC)

a Darmstadt en Allemagne, puis transmis au centre d’opérations scientifiques ' INTEGRAL,
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I'ISDC [Courvoisier et al.| 2003], & Versoix prés de Genéve. Une fois les paquets réordonnés, un

pré-traitement permet de générer les fichiers de données qui seront distribués aux utilisateurs
et qui contiennent toutes les informations brutes disponibles sur le statut des instruments, le
plan d’observation et les événements eux-méme, ainsi que des résultats préliminaires générés
automatiquement.

L’équipe INTEGRAL du Service d’Astrophysique rapatrie les données publiques au fur et a
mesure oul elles sont délivrées par 'ISDC, ainsi que les données privées ou «core programmes
dont elle est responsable. Un accés & Uintégralité des données a par ailleurs été accordé aux
équipes de la collaboration dans le but exclusif de permettre la modélisation & long terme du

bruit de fond et d’autres travaux d’intérét général.

3.2.2 Réduction

La reconstitution locale de la base de données ISDC, constituée de fichiers au format FITS,
occupe un espace disque important et ne fournit pas des taux de comptages préts a I’emploi. Ces
deux considérations ont motivé la décision par notre équipe Sp1 de développer localement une
suite de programmes, intitulée ASPI — Analysis for SPI — destinée a produire & partir de la
base de données officielle une base plus réduite ne contenant que les indicateurs indispensables &
I’analyse des données du seul spectrométre et sous une forme optimale pour les études de bruit
de fond notamment. Cette suite de programmes inclut également des outils de visualisation des
données.

Les ingrédients principaux permettant de créer une base de données moins encombrante ont été :

— un stockage au format ROOT, un format congu pour les expériences de physique des particules
du CERN confrontées a de larges quantités de données et permettant de les organiser sous

forme d’arbres trés compacts et trés rapides d’accés;

— la conservation des données du spectrométre, du moniteur de particules et des données géné-

rales, & l'exclusion de celles des autres instruments ;

— une diminution de la précision temporelle et spectrale des données.

Découpage temporel L’unité de temps naturelle lors du traitement des observations est la
science window ou «fenétre scientifiquey, qui correspond en général & trente minutes d’observation
avec une attitude stable du satellite. Les données sont en effet distribuées par orbite et chaque
orbite est divisée en une série de pointages obéissant & un programme déterminé a 1’avance par
I’'ISOC et suivant un motif de dithering donné — grille carrée cinq par cing, motif hexagonal ou
mode fixe. Entre deux pointages, le satellite se repositionne : on parle de slew. Si un pointage
dure trop longtemps ou connait une variation de 'attitude du satellite, il est divisé en unités

plus petites d’attitude stable. Ces morceaux de pointages et les slews constituent des science
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windows.
Une échelle de temps plus petite étant inutile pour les phénomeénes que nous souhaitions étudier,
nous avons cherché a calculer pour tous les indicateurs une valeur moyenne par science window.

Les valeurs minimale et maximale ainsi que la déviation standard sont aussi conservées.

Paquets de photons Une liste détaillée des événements enregistrés dans les détecteurs en
Germanium et n’ayant pas recu de veto du bouclier est disponible, avec leurs dates, les pseudo-
détecteurs concernés et les canaux exprimant les énergies déposées. Dans le cas des photons, la
réduction temporelle consiste donc simplement & créer un histogramme par pseudo-détecteur et

par science window et & y classer les événements sans tenir compte plus longtemps de leur date.

Etalonnage en énergie Pour chaque révolution, une relation entre le canal dans lequel 1’ana-
lyseur de hauteur d’impulsion (PHA) a codé un événement et I’énergie de cet événement est
établie en se basant sur des raies de bruit de fond et sur ’évolution de la température de I'ins-
trument. Dans notre base, le spectre par science window de chaque détecteur est stocké dans un

histogramme présentant des canaux de un keV ou un quart de keV de large.

3.2.3 Données scientifiques auxiliaires

En plus des listes d’événements survenus dans les détecteurs, le spectromeétre transmet deux
autres types de paquets de données : des spectres intégrés et des «données scientifiques auxi-
liairesy (scientific housekeeping data). Ces derniéres fournissent toutes les secondes des informa-

tions sur le plan de détection, le bouclier anti-coincidences et leurs interactions.

Temps morts Lorsqu'un événement est enregistré dans un détecteur, un délai est nécessaire
avant que celui-ci ne redevienne disponible, notamment du fait du temps de codage. Aprés
un événement «normaly, un détecteur en Ge reste bloqué pendant 30 us, tandis qu’aprés un
événement de plus d’une dizaine de MeV, le délai est de l'ordre de 100 us. La fraction du
temps d’observation pendant laquelle le détecteur est inattentif, «mort» est comptabilisée dans
les données scientifiques auxiliaires pour chacun des 19 Germanium et pour le systéme anti-
coincidences. L’importance de ces fractions de temps morts reflete celle du bruit de fond. Les
temps morts du plan de détection et du bouclier anti-coincidences sont pris en compte pour

corriger les taux de comptages ; nous parlerons donc de «coups par seconde corrigés» (cpscorr).

Evénements saturants et bloqués Les données scientifiques auxiliaires incluent également
des taux de comptage globaux :
— le nombre d’événements ayant saturé chaque détecteur Germanium du fait d’une énergie trop

élevée durant la seconde écoulée ;
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— le nombre total d’événements non-saturants enregistrés dans chaque détecteur Germanium

(noté Afee);
— le compte des vétos émis par le systéme anti-coincidences (Veto);

— le nombre d’événements non-saturants n’ayant pas re¢u de veto (AfeeNVeto).

3.2.4 Données techniques auxiliaires

Recus a raison de trois toutes les huit secondes, les paquets de données techniques auxiliaires
(technological housekeeping data ou THK) permettent de surveiller I’état de l'instrument grace
& de multiples capteurs de température et de tension. Ils contiennent également des taux de

comptage relatifs au bouclier anti-coincidence, utiles & I’étude des sursauta gamma :

— un comptage global avec une résolution temporelle de 50 milli-secondes, permettant d’éta-

blir des courbes de lumiére précises;

— les comptages individuels dans chacun des 91 cristaux de BGO du bouclier ainsi que dans
le scintillateur plastique (PSAC), regus toutes les 96 secondes. Connaitre le bloc dans lequel

a été enregistré un exceés aide a localiser le sursaut.

3.2.5 Compteurs de particules

Les fenétres temporelles de 'IREM sont indépendantes des fenétres «scientifiquesy». Les comp-
tages cumulés en soixante secondes par chacun des quinze indicateurs du moniteur de particules
(Tab. sont transmis environ toutes les minutes. Pour obtenir les comptages moyens par
science window, il faut donc effectuer un mappage entre celles-ci et les dates des mesures IREM,

c’est-a-dire repérer les mesures dont la date est comprise entre le début et la fin d’une fenétre.

3.3 Construction des jeux de données

Une fois effectué le pré-traitement, nous disposons d’une base de données accessible rapide-
ment mais a laquelle aucun filtre n’a encore été appliqué. L’étape suivante consiste a exclure les
pointages incomplets ou anormaux. Ensuite, divers critéres permettent de construire des jeux

correspondant & différents niveaux de bruit et & un programme d’observation donné.

3.3.1 Rejet des données incomplétes

Durant 1’étape de réduction des données, chaque pointage s’est vu attribuer des drapeaux tra-
duisant son éventuelle incomplétude ou signalant des valeurs anormales de certains comptages.
Lors de la construction d’un jeu de données, ces drapeaux sont utilisés pour exclure les données

de mauwvaise qualité. Environ vingt pour cent des données sont ainsi exclues : il ’agit de pointages
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TaB. 3.1: Indicateurs du moniteur de particules. Les quinze circuits de mesure sont reliés & un des
trois détecteurs de I'IREM ou détectent les coincidences entre deux d’entre eux. Chaque «scaler»
est sensible & un type de particules en particulier dans un domaine d’énergie précis.

Nom | Identifiant | Détecteur(s) | Particules | Energie [MeV]
p>20 TC1 D1 protons > 20
p20-550 Slo D1 protons 20-550
p20-120 Slg D1 protons 20-120
p20-27 Sly D1 protons 20-27
p20-34 Sls D1 protons 20-34
p>39 TC2 D2 protons > 39
i150-185 S25 D2 ions 150-185
p40-50 C1 D1 et D2 protons 40-50
p50-70 C2 D1 et D2 protons 50-70
p70-120 C3 D1 et D2 protons 70-120
p>130 C4 D1 et D2 protons > 130
e>0,5 TC3 D3 électrons > 0,5
e0,55-2,3 S3o D3 électrons 0,55-2,3
p11-90 S33 D3 protons 11-90
p11-30 S34 D3 protons 11-30

TaB. 3.2: Critéres de nettoyage et de découpage des données. Les données brutes sont exprimées

dans des unités et a des fréquences différentes :

les comptages sont moyennés sur la durée d’un

pointage et éventuellement convertis en «coups par seconde corrigés du temps mort». Pour le
nettoyage des données, la température ainsi que les comptages du scintillateur plastique et du
bouclier sont utilisés. Les raies de haute énergie dans le plan de détection permettent de distin-
guer les périodes de sursauts solaires ; le passage des ceintures de radiation est enregistré par le
moniteur de particules et le bouclier. Enfin, les paramétres d’attitude du satellite permettent de
définir les champs vides (OFF) et les champs ON.

Attitude IREM Temp. PSAC Veto Ge
Unité - coups,/min - coups/8s coups/s coups/s
Données brutes
Fréquence 8s 60 s 640 s 60 s s S
non non oui oui oui non
Nettoyage ]
- - (recuits) | (anormalement| (anomalie | -
faible) orbite 136)
oui oui non non oui oui (D, '2C,
Découpage ,
0)
(on/off) (ceintures - - (ceintures) | (sursauts)
et sursauts)
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durant lesquels la caméra n’a pas enregistré de photons ou pour lesquels certains comptages sont
incomplets. La plupart du temps, il s’agit des périodes de recuits, ot 'acquisition de données
est désactivée. Ce premier filtre permet de s’assurer que, parmi les pointages restants, tous les

indicateurs pouvant s’avérer utiles seront présents.

3.3.2 Coupures supplémentaires

Apres le rejet des pointages incomplets, d’autres filtres permettent d’améliorer la qualité de
la base : tous les indicateurs disponibles peuvent étre examinés afin d’identifier des valeurs

«anormalesy.

>

F1G. 3.3: Evolution temporelle de la tempéra-
ture Ty du cryostat au cours des orbites 43 a
191. Les triangles rouges représentent les poin-
tages présentant une température supérieure a
~ 86 K, correspondant & des débuts et fins de
recuits. Au cours du nettoyage, les pointages
de lorbite 136 (triangles bleus) ou ayant un
comptage ACS anormalement bas (carrés ma-
genta) ont également été supprimés.
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C’est notamment le cas de :

— la température Ty du cryostat. Les températures hautes correspondent aux périodes de

recuit necessaires pour restaurer les performances des détecteurs Germanium |[Roques et al.

2003} Leleux et al| 2003|. Bien que la caméra soit éteinte durant ces périodes et que les

données correspondantes soient automatiquement exclues, quelques pointages doivent étre
rejetés manuellement, en début et en fin de recuit, en se basant sur la température Tq (voir

Fig. . Une coupure a 86 K conduit a rejeter 2% des données ;

— dans le jeu étudié, les comptages des détecteurs Germanium présentaient une cassure bru-
tale sans contrepartie visible dans le comptage du bouclier anti-coincidences, apres la fin

d’un recuit. Cette anomalie nous a conduit a rejeter le début de I'orbite n° 136 ;

— enfin, les valeurs anormalement basses du scintillateur plastique — en-dessous de 600 coups
par seconde — ont été ignorées. Notons également que le compteur du PSAC n’est pas fiable

en cas d’événement solaire intense car son électronique sature vers 4100 coups/s.
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3.3.3 Découpage des jeux selon ’activité

A ce stade, nous disposons d’un jeu de données, dit de base, oil I’ensemble des indicateurs sont
valides mais qui peut encore correspondre a des niveaux d’activité variables. Or, un modéle de
bruit de fond peut s’avérer trés performant pour un régime calme mais totalement incapable de
prévoir de brusques variations. Un modéle de qualité globale moindre peut au contraire mieux
anticiper ces variations. Afin de déterminer ces performances, nous avons été amenés & définir

trois niveaux d’activité :
— les périodes dites «calmes». Seules ce type de données est habituellement utilisé ;

— les passages du satellite & travers les ceintures de radiations terrestres. Ces zones torroidales
contiennent des particules chargées provenant du vent solaire ou du rayonnement cosmique
et piégées par le champ magnétique terrestre. Bien que son orbite elliptique assure a IN-
TEGRAL une trajectoire située a 90% hors des ceintures, il faut tenir compte de effet
de ces passages, au cours desquels les instruments sont d’ailleurs éteints. Le moniteur de
particules permet de rejeter les données résiduelles de ces passages, au début et & la fin de

chaque orbite, qui se signent par une augmentation des compteurs d’électrons notamment ;

— les périodes d’activité solaire intense. Des éruptions surviennent en effet réguliérement. Durant
I'une d’entre elles, en novembre 2004, les instruments & bord du satellite, dont les détecteurs
étaient parvenus a saturation, ont ainsi di étre éteints afin d’éviter tout endommagement
de I’électronique. Cependant, durant la plupart des éruptions, le spectromeétre reste actif.
Ces événements présentent deux caractéristiques : une augmentation du flux de particules
de basse énergie, suivie par ce qu’on appelle une décroissance de type Forbush (du nom
du physicien américain ayant découvert cet effet), due au balayage des rayons cosmiques
Galactiques loin de la Terre sous ’effet du champ magnétique du plasma issu de I’éruption.

L’importance de cette décroissance est directement liée a celle de ’éruption.

Rappelons que notre désir de tester la capacité des modéles de bruit de fond & fonctionner sur
des observations polluées par des passages de ceintures ou des événements solaires est motivé par
le souhait de sauvegarder un maximum de temps d’observation. En effet, des observations de la
région de Vela en 2003 ont été rendu partiellement inutilisables du fait d’importantes éruptions

solaires [Maurin et al.| 2004].

Méthode de tri Le tri des pointages entre les trois catégories que nous venons de définir
pourrait en grande partie étre effectué manuellement, & I’aide de notre connaissance de 1’orbite
du satellite et du journal de bord. Cependant, nous cherchons & obtenir des critéres numériques
permettant un tri automatique facilement applicable & des données futures. Nous partons du jeu

de base et, en utilisant la valeur de certains taux de comptage et de leur moyenne glissante, nous
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TaB. 3.3: Critéres de tri des données entre passages des ceintures, sursauts solaires et périodes
calmes. La moyenne glissante est caractérisée par la largeur de sa fenétre temporelle, la signifi-
cativité de coupure et le nombre d’itérations a effectuer. Le nombre de pointages indiqué pour
chaque jeu correspond aux données publiques disponibles en juin 2005 et ne vise qu’a illustrer
les proportions de chaque catégorie.

Données Nb de pointages Critére

Jeu brut 10161 | -

Jeu de base 9981 | température Ty < 86 K; PSAC> 600 ¢/s; orbite # 136
Jeu «solairey» 772 | protons 11-30 MeV : p11-30> 0,2 coups/s + moyenne

gliss. (£200 pointages, 30, 5 itér.) ; raies 12C, 60 et
D : moyenne gliss. (£200 pointages, 3o, 1 itér.)

Jeu «ceintures» 496 | électrons : e>0,5 > 2 coups/s + moyenne gliss. (£50
pointages, 30, 5 itér.)

Veto : moyenne gliss. (10 pointages, 30), 1 itér.)

Jeu «calme» 8713 | données restantes

détectons d’abord les pointages typiques des périodes d’activité solaire, ensuite ceux attribuables
a des passages des ceintures. Les données restantes constitueront le jeu calme. Ce processus de
tri est décri dans les tableaux [3.2] et [3.3] L’usage des moyennes glissantes permet de détecter des
variations & court terme (événements solaire ou passage des ceintures) sur un indicateur dont
Pamplitude connait par ailleurs d’importantes variations & long terme (cycle solaire, modulation
du flux des rayons cosmiques Galactiques). Nous avons également testé 'usage des dérivées

temporelles mais sans constater de gain appréciable.

Meilleurs indicateurs Les passages des ceintures de radiations et les sursauts solaires se
traduisent tous deux par des augmentations des taux de comptage & bord du satellite, mais les
types de particules et leurs domaines d’énergie permettent de les discriminer. Le module a priori le
plus utile est le moniteur de particules, 'IREM. Les mérites respectifs de chacun de ses compteurs
(Tab. peuvent étre comparés. De nombreuses bandes d’énergie sont disponibles mais deux
inconvénients ne doivent pas étre oubliés : chacun des capteurs est sensible aux diverses catégories
de particules, e.g. les capteurs majoritairement sensibles aux protons sont également «pollués»
par les électrons, et inversement ; con¢u pour fonctionner sur une grande plage d’amplitudes (7

ordres de grandeur), 'TREM présente un faible rapport signal sur bruit en périodes calmes.
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FI1G. 3.5: Evolution du taux de comptage (en
coups par seconde corrigés du temps mort,
voir p. dans les détecteurs Germanium
de trois raies de haute énergie : n + p —
D (E=2,213 MeV, AE =10 MeV),  2C*
(E = 4,450 MeV, AE = 150 MeV) et 160*
(E = 6,130 MeV, AE = 20 MeV).

FiG. 3.4: Echantillon des compteurs de
I'IREM : taux de comptages d’électrons et de
protons dans différentes bandes d’énergie en
fonction du temps.
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La Fig. [3.4] présente quatre des compteurs de particules. Tous présentent la méme

évolution a long terme, qui traduit la modulation liée au cycle solaire. Depuis son lancement en

octobre 2002, INTEGRAL a suivi la phase descendante du cycle solaire de onze ans n°® 23 — les

cycles solaires sont répertoriés depuis 1755. Actuellement, nous sommes sur le point d’atteindre

le minimum, caractérisé par une intensité maximale du rayonnement cosmique, et d’entamer le

cyle n® 24. I’amplitude des compteurs dans les différentes bandes d’énergie est conforme & ce que

prévoit la physique du rayonnement cosmique. On distingue en effet trois catégories de rayons

cosmiques [Mewaldt| 1994] :

— les rayons cosmiques Galactiques (GCRs), provenant de 'extérieur du systéme solaire ;

— les particules énergétiques solaires (SEPs), issues des éruptions solaires ;

— les rayons cosmiques irréguliers (Anomalous Cosmic Rays ou ACRs).

Les compteurs de protons de basse énergie tracent les ACRs alors qu’au-dela de 100 MeV la
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contribution des GCRs devient dominante dans la mesure ou ils ne sont plus repoussés par le
plasma solaire. Les événements transitoires, tels que les éruptions, sont observés a toutes les
énergies et quelle que soit I’espéce. Les compteurs d’électrons présentent par ailleurs un motif
périodique correspondant a la traversée des ceintures de radiations toutes les orbites, e.g. tous
les trois jours. Ce motif est aussi légérement visible dans la bande 11-90 MeV du compteur de
protons mais cela est certainement dii & une contamination par les électrons : la ceinture interne,
dont sont prisonniers les protons, se situe & une altitude inférieure & quatre rayons terrestres [f]
alors que les instruments du satellite ne fonctionnent pas en decd d’environ dix rayons terrestres.

Pour ce qui est de I'IREM, nous n’utiliserons donc pour le tri des données que les
comptages de protons entre 11 et 30 MeV, sensibles aux éruptions, et d’électrons au-dela de
500 keV, sensible au passage des ceintures. Les autres bandes n’apportent pas d’informations
supplémentaires ou sont trop bruitées. En ce qui concerne les indicateurs autres que ceux du
moniteur de particules, nous nous intéresserons aussi & certaines raies gamma de la caméra
Germanium, sensibles & I’activité solaire, et aux compteurs du bouclier, affectés par les électrons

des ceintures.

Sélection des éruptions solaires La sélection, dans le jeu «de base», des pointages présentant
les caractéristiques de D'activité solaire est détaillée dans la table Sont d’abord choisis les
pointages pour lesquels le compteur de protons dans la bande 11-30 MeV présente une valeur
absolue trop élevée. Plusieurs itérations permettent ensuite de raffiner le tri via la moyenne
glissante du méme indicateur : sont écartés les pointages dont la moyenne glissante locale s’écarte
significativement de la moyenne. Le choix du nombre d’itérations, de la largeur de la fenétre
temporelle, de la significativité de coupure résultent d’'un compromis empirique entre nettoyage
optimal et volonté de minimiser les rejets erronés.

Méme si ce compteur de protons suffit & exclure la plupart des périodes d’activité solaire, un
filtrage supplémentaire est appliqué, basé sur la moyenne glissante des raies du Deutérium, du
Carbone 12 et de I’'Oxygéne 16 (Fig. . Ces raies, détectées a haute énergie dans les détecteurs
Germanium, proviennent de la désexcitation des matériaux passifs du spectromeétre activés par
les particules solaires : la raie du 2 C* est lice au support du masque codé, celle de 1''6 O* an
bouclier anti-coincidences en BGO. Le Deutérium est lui un produit indirect de la spallation

causée par les protons cosmiques.

Sélection des passages a travers les ceintures Les quelques pointages affectés par la
traversée des ceintures encore présents dans les données & ce stade sont détectés & partir du

capteur d’électrons au-dessus de 500 keV d’abord, du comptage d’événements non-saturants

*Voir les modeéles de capture d’électrons (AE8) et de protons (AP8) développés au MSFC de la NASA :

http://see.msfc.nasa.gov/ire/models.htm
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dans le bouclier (ACS ou Veto) ensuite, utilisés en valeur absolue et en moyenne glissante. Le jeu

de données résiduelles aprés soustraction constituera le jeu dit «calme».

Validation Les critéres numériques utilisés ci-dessus pour trier les données conduisent inévi-
tablement & quelques classifications erronées, qui peuvent étre dues a des fluctuations aléatoires

ou simplement & des régles trop simples.
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Les figures [3.6] et [3.7] permettent cependant de valider en partie notre approche : la
visualisation de la phase orbitale des pointages attribués au passage & travers des ceintures
confirme qu’une majorité d’entre eux correspondent & des fins d’orbites. Par ailleurs, dans le
plan formé par les compteurs en électrons et en protons, chacun des trois jeux présente une

signature bien distincte.
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o perte Ge2
Centre Galactique (6 < 30°)

Plan Galactique (hors-centre)
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1200 1300

1400
Date[1JD]

F1G. 3.8: Distribution temporelle des données entre les différents jeux construits. De bas en haut :
jeu «ceinturesy, jeu «solaire», jeu calme hors-plan Galactique, jeu calme hors centre Galactique
et jeu calme centre Galactique. La défaillance du détecteur n® 2 durant ’orbite 140 est indiquée.
L’absence de données (~ IJD 1300, 1420 et 1680) correspond aux périodes de recuits.

3.3.4 Champs vides

En plus du découpage en trois classes en fonction de la «météorologie» spatiale, chaque jeu
pourra étre découpé en deux sous-jeux suivant les coordonnées de pointage, I’attitude des science

windows :

— le champ vide, c’est-a-dire le sous-jeu ne contenant pas la source étudiée. Il est supposé
dépourvu de signal astrophysique dans la bande spectrale considérée. Il peut alors servir de
OFF pour rechercher des corrélations, établir une loi entre certains indicateurs, traceurs

et le taux de comptage étudié, qui pour ce jeu n’est constitué que de bruit de fond;

— le sous-jeu complémentaire, appelé ON, correspond aux pointages vers la cible scientifique.
Grace a la loi établie & partir du OFF, le bruit de fond dans le ON peut étre prédit et

soustrait afin d’évaluer le signal.

Ainsi, pour 'étude de la raie & 511 keV, on considérera les observations du plan Galactique
d’un coté (ON), les pointages vers les hautes latitudes de ’autre (OFF, |b] > 20°), ou encore les
observations dirigées vers le centre Galactique et hors centre Galactique (# > 30°). Le premier
choix est le plus justifié scientifiquement du fait que la raie d’annihilation est attendue — et a été
détectée— non seulement dans le bulbe mais également dans le plan ; cependant, ce choix présente

le défaut d’offrir trés peu de champs vides, comme lillustre la figure [3.8]
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3.4 Cadre de travail commun aux différents modéles

Nous disposons désormais d’une série de jeux de données de qualité connue. Notre objectif
consiste & déterminer, pour un jeu particulier, quels événements font partie du bruit instrumental
afin de les soustraire au nombre total d’événements enregistrés et d’en déduire, pour chaque pointé
du jeu, le taux de comptage issu de sources «célestes». Nous disposons pour cela de la valeur
d’autres taux de comptages ou capteurs pour cette méme observation, ainsi que pour les autres

jeux.

3.4.1 Sources du bruit de fond

Le bruit de fond instrumental du spectromeétre Spi, que ’on peut définir comme la fraction du
signal enregistré dans les détecteurs en Germanium qui n’est pas issue des sources astrophy-
siques observées, est dii & U'interaction avec le satellite du flux de particules (protons, neutrons,
noyaux) et de rayons y d’origine cosmique ou solaire, ainsi qu’a la radioactivité naturelle des
matériaux présents a bord |Jean et al.| 2003b|. L’origine physique de ce bruit est bien comprise
et a fait I'objet de simulations préalablement au lancement. Les particules ou photons incidents
interagissent avec les matériaux du satellite, produisant des particules énergétiques (protons,
neutrons, pions) ou photons secondaires qui, a leur tour, vont exciter des noyaux ou produire
des isotopes radioactifs, de durées de vie variables. Particules 5 de désintégration et photons de
désexcitation déposent ensuite leur énergie dans les détecteurs. Ces phénomeénes ont été étudiés
dans les these de Jean| [1996] et Diallo| [1999].

Depuis le lancement en octobre 2002, les simulations ont pu étre confrontées aux mesures
et les performances des dispositifs de réduction du bruit (bouclier, scintillateur plastique, PsD)
testées — il s’est avéré que le niveau de certaines composantes continues du fond avaient été
sous-évalué. Par ailleurs, les raies d’activation présentes dans le spectre ont été répertoriées

[Weidenspointner et al.| 2003].

3.4.2 Formalisation mathématique et notations

Malgré tout, une prédiction du bruit de fond basée sur notre seule connaissance des principes
physiques qui en sont responsables n’est guére réalisable : les méthode de modélisation présentées
ici sont donc avant tout numériques. Le probléme peut étre formulé de la fagon suivante. Dans
une observation constituée de P pointages, on s’intéresse au taux de comptage enregistré dans un
détecteur Germanium, ou plusieurs, dans une bande d’énergie choisie. Pour chacun des pointés
p € {1,...,P}, notre modele doit fournir un estimateur g, du comptage de bruit de fond y, : en
bref, nous recherchons un estimateur § du bruit de fond réel y = (y1 ... yp ... yp)-

Pour obtenir cet estimateur, nous disposons :
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— d’une part des champs vides : ces observations hors champ servent de bases d’apprentissage
puisque le bruit de fond, qui est supposé représenter 'intégralité du comptage enregistré,

y est connu;

— d’autre part, de traceurs du bruit de fond, en général des comptages pris dans d’autres

bandes d’énergie du spectre des détecteurs ou dans d’autres éléments du spectrométre.

Soit ¥ = (x! ... x* ... xT) le vecteur des T traceurs utilisés. Quelque soit le modéle, nous

cherchons a batir un estimateur du type :
~ 1 T —
y:f(x,...,xt,...,x ;w), (3.1)

ou le vecteur de paramétres o est optimisé lors de 'apprentissage.

Reste a choisir le critére a optimiser et la forme de la fonction d’estimation. Dans cer-
tains cas, une fois les parameétres w déterminés a partir d’un champ vide, la valeur de I’estimateur
pour un pointage donné ne dépendra plus que des valeurs des traceurs pour ce méme pointage ;
d’autres méthodes feront intervenir I'historique de 1’évolution des traceurs.

En pratique, nous nous intéresserons a trois modéles : un modéle multi-linéaire trés
simple et deux modéles non-linéaires, un réseau de neurones et un modeéle intermédiaire dit

«bayésieny.

Bruit de fond et déconvolution Dans ce chapitre, nous considérons la soustraction du bruit
de fond et la déconvolution comme deux étapes indépendantes, successives. Cependant, nous
verrons au chapitre suivant qu’il peut étre profitable d’ajuster simultanément le niveau du bruit

de fond et le flux des sources astrophysiques — technique du model fitting.

Mode collimateur Par ailleurs, afin d’augmenter la statistique de nos comptages et dans la

mesure ol nous ne traitons pas ici de I'imagerie, nous adoptons I'approche dite du «godet (ou

puits) de lumiére» (de langlais light bucket, voir |Teegarden et al| 2005)). Cela signifie que

nous utilisons le télescope comme un collimateur et que nous n’employons pas les comptages
individuels de chacun des dix neuf détecteurs Germanium mais le comptage global du plan de
détection. Estimer le bruit de fond détecteur par détecteur nécessite soit d’appliquer les mémes
méthodes aux comptages individuels, soit de répartir la prédiction globale a posteriori entre les

détecteurs.

3.4.3 Traceurs du bruit de fond

La qualité de la prédiction du bruit de fond dépend autant du choix des traceurs que du modéle

mathématique employé, sinon plus.
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Traceurs disponibles Les traceurs du bruit de fond testés durant ces travaux sont listés dans
le tableau 3.4

Bien-str, on retrouve les taux de comptage déja utilisés pour sélectionner les données en
fonction de leurs corrélations avec ’activité solaire ou le passage des ceintures de rayonnement :
il s’agit des compteurs du moniteur de particules, des raies du 2C, de I’ 10 ou du Deutérium.

Les plus intenses des nombreuses raies gamma (Fig. [3.2)) identifiées dans le spectre de

I'instrument [Weidenspointner et al.| [2003] paraissent également intéressantes. Nous utiliserons

leurs taux de comptages bruts dans une bande d’énergie adaptée au profil de chaque raie, sans
nous soucier de soustraire I’émission continue sous-jacente. Ces raies correspondent & des émet-
teurs 0 de durées de vie variées : certaines tracent la météorologie spatiale & trés court terme,
d’autres refletent ’évolution a long terme ou la dose cumulée regue par le satellite.

En plus des raies, certaines bandes continues du spectre des détecteurs Germanium,
situées a proximité de la bande d’énergie étudiée peuvent étre considérées, notamment a «gauche»
et & «droite» des raies d’annihilation & 511 keV et de ’Aluminum 26.

Un traceur potentiellement trés intéressant pour 'étude de la raie a 511 keV est le
comptage des «événements multiples cassés» (broken multiple events ou BME). Il s’agit d’événe-
ments multiples, e.g. ayant occasionné durant une bréve fenétre de coincidence temporelle des
dépots d’énergie dans au moins deux détecteurs, mais parmi lesquels on sélectionne uniquement
ceux dont I’énergie déposée dans un détecteur individuel est comprise dans une certaine bande
— la plus intéressante étant celle de la raie & 511 keV — indépendamment de ’énergie totale de
I’événement. Les «BME & 511 keV» correspondent en fait principalement & des événements d’une
énergie totale de ~ 1022 keV, signalant ’annihilation de positons produits localement, notam-
ment lors de désintégrations S dans ’Aluminium des capsules dans lesquelles sont montés les
détecteurs Germanium.

En dehors des paquets de photons, les données auxiliaires seront également utilisées : le
comptage total — sans discrimination sur I’énergie — des événements Germanium non-saturants
(Afee) ou saturants (AfeeSat), celui des événements non-saturants n’ayant pas regu de véto du
bouclier (AfeeNVeto), le comptage des vétos eux-mémes (ACS) ainsi que celui des événements
ayant saturé le bouclier (VetoSat).

Enfin, en dehors des taux de comptage, d’autres indicateurs ont également été étudiés,
tels que la température Ty du cryostat, les parameétres orbitaux de ’observatoire, la fraction de

temps mort des détecteurs, ou la durée écoulée depuis le début de la mission.
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TAB. 3.4: Liste des traceurs du bruit de fond testés. La valeur moyenne de chaque traceur indiquée

correspond & une période calme.

Catégorie Traceur Description du traceur Moyenne
Afee comptage des événements Germanium non-saturants 20789 cpscorr
AfeeSat événements Germanium saturants 4202 cpscorr
AfeeNVeto | événements Germanium non-saturants sans veto 1032 cpscorr
Données
ACS évenements dans le bouclier 71794 cpscorr
auxiliaires
VetoSat événements saturant le bouclier 6475 cpscorr
Psac comptage dans le scintillateur plastique 825 cps
T capteur de température température Ty [K] du cryostat 85 K
IREM voir compteurs de particules du Tab. 3.1
date durée [s] ecoulée depuis le lancement -
Satellite distance | distance & la Terre [km)] 128362 km
phase phase orbitale [-] 0,46
mGe 21-27 keV 18 cpscorr
Smae 136-145 keV 40 cpscorr
mae 191-202 keV 66 cpscorr
ddmg. 269-273 keV 2 cpscorr
7Ga X 307-313 keV 4 cpscorr
69mzy 436-441 keV 4 cpscorr
“Ge K 581-588 keV 0,7 cpscorr
& %Co 807-814 keV 2 cpscorr
% Co K 815-821 keV 2 cpscorr
S 9Ge 1104-1111 keV 2 cpscorr
% g %57n 1112-1120 keV 3 cpscorr
CE % B7n K| 1222-1228 keV 0,4 cpscorr
S| - 20585 | 1760-1768 keV 0,5 cpscorr
E Al 1774-1783 keV 0,6 cpscorr
% n+p—D | 2218-2228 keV 0,2 cpscorr
E 2Na, 2748-2759 keV 0,2 cpscorr
2¢ 4375-4525 keV 0,2 cpscorr
160 6124-6140 keV 0,04 cpscorr
56 Fe 7615-7660 keV 0,1 cpscorr
BME 511 multiples cassés dans la bande 506-516 keV 10 cpscorr

(suite page suivante. .. )
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TAB. 3.4: (suite)

Catégorie Traceur Description du traceur Moyenne

" < 511 bande adjacente 500-505 keV 1 cpscorr

é BME < 511 | multiples cassés dans la bande 500-505 keV BME 0,7 cpscorr

g < 20A] bande adjacente 1790-1802 keV 0,3 cpscorr

_qg > 511 bande adjacente 525-545 keV 5 cpscorr

é BME > 511 | multiples cassés dans la bande 525-545 keV BME 2 cpscorr

> 20A] bande adjacente 1815-1827 keV 0,3 cpscorr

temps mort | fraction moyenne de temps mort [-] 0,12

Corrélations entre traceurs Afin de choisir entre tous les traceurs disponibles, un étude des
corrélations est nécessaire. De nombreux tests statistiques pourraient étre employés [Bevington
et Keith Robinson [2002| mais I’analyse des coefficients de la matrice de corrélation des traceurs

permet déja de tirer des conclusions :

— les parametres relatifs au satellite (date, température, attitude) ne montrent pas de corrélations

évidentes avec les autres indicateurs;

— par contre, la plupart des taux de comptage sont au moins partiellement corrélés entre eux, ce
qui parait naturel puisque toutes les composantes du bruit de fond instrumental proviennent

de Dactivation des matériaux passifs présents & bord.

L’importance de ces corrélations différe selon que 1'on s’intéresse aux données des périodes

«calmesy, «solaires» ou «ceintures».

Analyse en Composantes Principales Un outil intéressant pour visualiser les corrélations
entre traceurs, ou entre un traceur et le comptage a modéliser, est I’«Analyse en Composantes
Principales» (ACP ou PCA) ou encore la Décomposition en Valeurs Singuliéres (SVD) |Press
et al.| [2002]. Cette méthode statistique consiste & compresser les variables initiales en les rem-
plagant par un nombre généralement plus restreint de nouvelles variables, orthogonales entre
elles, constituées de combinaisons linéaires des premiéres. Cette transformation est effectuée de
fagon a ce qu’un nombre minimal de nouvelles variables rende compte d’une fraction maximale
de l'information contenue dans le jeu de données initial. Elle est illustrée dans la figure 3.9 qui
correspond & la PCA de huit comptages, dont celui de la raie & 511 keV : les valeurs princi-
pales indiquent I'importance relative de chaque composante et les vecteurs propres 1’expression
des nouvelles composantes en fonction des anciennes. Cette méthode peut étre employée dans

différents buts :
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F1G. 3.9: Analyse en composantes principales de huit taux de comptages dans les données hors-
centre Galactique du jeu «calme» : le comptage & 511 keV et lees 7 traceurs listés dans le tableau
De gauche a droite : valeurs propres — la premiére composante représente plus de 90% de
I'information —, vecteurs propres et matrice de covariance.

— simplement identifier les redondances entre traceurs, afin de réduire le choix de traceurs, sans

les modifier;

— remplacer les traceurs par des indicateurs indépendants entre eux (ce qui réduit les problémes
de sur-ajustement), en ne conservant que les premiéres composantes principales, celles qui

présentent la valeur propre la plus élevée;
— identifier les indicateurs les mieux corrélés au bruit de fond étudié.

Ainsi, le tableau [3.5] fournit, pour quelques groupes de traceurs bien particuliers, I'importance
de la premiére composante lors d’une analyse en composantes principales. Il permet de constater
que les comptages Afee, AfeeSat et VetoSat sont en permanence fortement corrélés entre eux
tandis que d’autres, telles que les raies gamma, le sont surtout en périodes d’éruptions solaires.
On constate également que la fraction de temps mort augmente avec le comptage du bouclier
anti-coincidences.

Par contre, le tableau [3.6] correspond a 'utilisation de la PCA pour rechercher les traceurs les
plus corrélés avec le comptage a 511 keV, e.g. dans la bande ot 'on cherche & modéliser le bruit de
fond. Il indique que les traceurs les plus corrélés avec cette raie instrumentale sont sensiblement
les mémes en période calme et lors du passage des ceintures; nous verrons par la suite que ces
traceurs apparaitront naturellement comme les meilleurs pour I’emploi d’'un modéle multilinéaire.

Cependant, la PCA ne constitue pas la panacée : de simples diagrammes de corrélation comme
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TAB. 3.5: Utilisation de la PCA pour identifier les corrélations entre traceurs.Importance [%] de
la premiére composante de ’analyse en composantes principales de divers groupes de traceurs,
en fonction du jeu de données. Des scores importants reflétent de fortes corrélations entre les

traceurs au sein du groupe. Voire texte.

Jeu de données «calme» | «solaire» | «ceintures»

Groupe de traceurs

Afee, AfeeSat, VetoSat 99,1 99.9 98,2
IREM (p de haute énergie) 93,5 99,99 99,66
Temps mort et ACS 99,6 98,6 99,4
IREM (p et e~ de basse énergie) 75,4 98,9 76,1
Raies D, '2C, 150 - 98,9 -
Raies du %°Ge et du %°Zn - 98,4 -
Autres raies instrumentales 64,0 96,0 62,0

TAB. 3.6: Traceurs les plus corrélés avec le comptage de bruit de fond dans la bande 506-516 keV
autour de la raie d’annihilation électron-positon, en fonction du jeu de données. La valeur propre
de la premiére composante principale est donnée.

Jeu Traceurs les plus corrélés au comptage a 511 keV PCA

«calmey Afee, AfeeSat, AfeeNVeto, Psac, "™Ge, "™Ge, > 511 95,6%

«solaire» BME<511, BME=>511, > 26A] 99,4%

«ceinturesy | Afee, AfeeSat, VetoSat, ~™Ge, "GaK, %™Zn, "™Ge, | 80,0%
#mg. BME<511, BME>511, ¥GeK

ceux de la Fig. [3.10] montrent que la forte corrélation entre le 511 keV et les multiples cassés
dans les bandes continues adjacentes concernent en fait une minorité de pointages présentant des
valeurs extrémes.

Une généralisation de ’ACP aux transformations non-linéaires existe : I’Analyse en Composantes
Curvilignes (ACC) |Demartines et Herault| 1997|, mais dans notre cas elle n’a pas permis de

révéler de relation cachée entre traceurs.

Préparation des traceurs Avant d’étre injectés dans le modéle, les traceurs choisis seront
systématiquement centrés par rapport a leur moyenne et réduits, normalisés. Par ailleurs, plutot
que les traceurs bruts, on pourra choisir comme entrées les composantes les plus significatives de

leur transformation par ACP.
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3.10.a: Jeu «solaire» : 511 keV et multiples cassés 3.10.b: Jeu «calme» : 511 keV et Afee.

adjacents.

FiG. 3.10: Diagrammes de corrélation. Dans le jeu «solaire», une corrélation apparait entre le
comptage dans la raie 511 keV et le comptage des multiples cassés au-dessus de la raie mais
elle ne concerne qu’un nombre limité de pointés. Dans le jeu calme, comptage dans la raie et
comptage Afee sont fortement corrélés.

3.5 Critéres de qualité

Critére minimisé La statistique du x? de Pearson |[Lucy| 2000] sera employée & la fois comme
critére & optimiser pour deux des trois méthodes de modélisation, et comme critére de qualité
pour les trois méthodes. Supposant des fluctuations gaussiennes, elle est adaptée aux cas ou les
taux de comptage ne sont pas trop faibles.

Les algorithmes d’apprentissage des méthodes linéaire et bayésienne minimiseront donc
le chi carré du jeu d’apprentissage, somme quadratique des erreurs entre estimation ¥ et valeur

réelle y du bruit de fond, pondérée par la variance o2 :

N 2
Yp — yp(xll), ... ,a:g;w)

Op

(@) =xj(@) = ) (3-2)

pointés p
En tant que critére de qualité a posteriori, c’est aussi bien le chi carré du jeu d’appren-

tissage x7 (learning) que celui du jeu de validation x? qui serviront.

Test de Fisher-Snedecor Le test de Fisher (F' test) permet de juger rapidement si l'ajout
d’un traceur & une combinaison est justifié, apporte une amélioration significative du modéle.
Etant donné deux variables indépendantes obéissant a la distribution du x?2, le rapport de leurs

chi carrés réduits obéit en effet a la distribution de Fisher F. Si un modeéle & n paramétres
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conduit sur un jeu de N pointés & un chi carré de x3, on peut tester apport d’un paramétre
supplémentaire qui méne a un chi carré de x3 en calculant le rapport :

X — X3

F—_X17X3
X3(N —n—1)

(3.3)

qui suit F(1; N —n — 1), dont les tables de probabilité permettent d’estimer si l’ajout d’un nou-
veau terme était pertinent. Les incertitudes relatives sur les coefficients w permettent également

d’évaluer si un traceur influe significativement sur le modeéle de fond.

Stratégie de test L’idéal pour déterminer le meilleur modéle de fond serait de tester, pour
chacune des trois méthodes, 'ensemble des combinaisons de traceurs possibles. Cette approche
systématique est & la rigueur envisageable pour la méthode linéaire, peu exigeante en temps de
calcul, mais pas pour les deux autres méthodes pour lesquelles la stratégie de test devra étre plus
intelligente : ajout progressif de traceurs avec arrét lorsque le critére de qualité cesse de s’amé-

liorer, ou au contraire méthode descendante étudiant 'effet de la suppression d’un traceur. ..

Risque de sur-ajustement FEn augmentant le nombre de variables et la flexibilité du modéle
— par exemple en autorisant les non-linéarités — on prend le risque d’obtenir de I'over-fitting :
sur la base du critére calculé a partir du jeu d’apprentissage, les performances du modéle sont
sur-évaluées et une évaluation du méme modéle sur un second jeu de données permet de constater
que les capacités prédictives du modeéle ont été détériorées par une prise en compte trop précise
des détails du premier jeu. Des techniques existent pour constater voire éviter ce sur-ajustement
Chap. 7] : validation croisée, méthodes du bootstrap et du jacknife mais elles en-
gendrent du temps de calcul supplémentaire. Il est également possible de modifier le critére
d’erreur en pénalisant I’augmentation du nombre de variables : voir en particulier les «critéres

d’information» d’Akaike (AIC) et de Baye (BIC) |[Ungar et al.| 2005|. La combinaison de traceurs

présentant une forte corrélation favorise cet overfitting, d’ou l'intérét de '’ACP qui fournit des
indicateurs orthogonaux.

En pratique, nous avons effectué une validation croisée basée sur deux jeux de données
obtenus en prélevant, dans les champs vides, un point sur deux. Ce choix, qui vise & disposer de
jeux représentatifs d’'une méme population, est contestable. Dans la méme optique, on peut lui
préférer un découpage par sous-échantillonnage aléatoire. Mais surtout, ce choix ne correspond
pas aux conditions réelles d’utilisation des modeles, ou champ vide d’apprentissage et jeu de
données final sont de tailles différentes, avec des pointages répartis irréguliérement dans le temps,

«clusterisésy.
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3.6 Modéle linéaire

Du fait de sa simplicité et de ses bonnes performances, le modéle de bruit de fond (multi-)linéaire
est le plus utilisé dans la communauté Spi. Pour 'imagerie des sources compactes a basse énergie,
un seul traceur (voire zéro) suffit, généralement AfeeSat, le compteur des événements Germanium

saturants. Pour I’étude de I’émission diffuse dans les raies nucléaires, deux ou trois indicateurs

sont utilisés : AfeeSat et Psac la plupart du temps |[Teegarden et al| 2004], la raie du %°Zn et

les multiples cassés également. Notre but ici est de discuter du nombre optimal de traceurs, de
confirmer quels sont les meilleurs et de déterminer si, avec un tel modéle linéaire, les données
correspondant aux périodes actives (activité solaire ou traversée des ceintures) peuvent étre

conservées.

3.6.1 Description

La relation [3.1] entre traceurs et sortie du modéle est dans ce cas une simple fonction multi-

linéaire, dotée d’un terme constant :
J=wo+wizt + ... +wpal . (3.4)

Les coefficients w sont déterminés par minimisation du Xl2 du jeu d’entrainement via 1’algo-
rithme du gradient conjugué implémentée dans la librairie Minuit de ’environnement ROOT du
CERN. Une fois ces cefficients optimisés, la loi peut étre appliquée aux entrées du champ vide de

validation ou d’une observation pointée afin de prédire le bruit de fond.

5—
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3.6.2 Performances

Performances en périodes calmes Le modéle linéaire a d’abord été testé sur les données
épurées. Afin de déterminer le nombre optimal de traceurs & combiner et lesquels, des tests quasi-
systématiques ont été effectués. Chaque traceur a d’abord été utilisé seul avec apprentissage sur
une moitié du champ vide disponible et validation sur ’autre. Seuls les meilleurs de ces traceurs
individuels ont été conservés, afin de les coupler avec tous les indicateurs exclus et de déterminer
les meilleurs couples, et ainsi de suite : ce processus itératif a été poursuivi tant que le critére de

qualité continuait & s’améliorer.

TaB. 3.7: Résultats d’'une recherche quasi-systématique des meilleures combinaisons de traceurs
vis-a-vis de la méthode linéaire de modélisation du bruit de fond lors des périodes calmes. Pour
chaque taille de combinaison, de 1 a 5, les meilleures combinaisons obtenues sont données : le
symbole 1 indique une combinaison obtenue via un tri sur le x? réduit du jeu de validation
x2/d.d.l., au lieu du tri par défaut effectué sur le x? réduit du jeu d’apprentissage X?/d.d.l. . La
performance du modéle n’utilisant que la premiére composante principale de tous les comptages

est également montrée.

Traceurs 0 0

Nb Combinaison X/ ddl g /ddd.
mGe 1,342 1,455
Afee 1,381 1,435
AfeeSat 1,438 1,509

| PSAC 1,662 1,666
mGe 1,726 1,522
1™ composante principale 1,212 1,180
Afee mGe 1,140 1,124
AfeeSat | ™™MGe 1,140 1,131

~ | Afee 511 BME 1,142 1,141
AfeeSat | 511 BME 1,149 1,158
Afee 657n 1,153 1,132

(suite page suivante)
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TAB. 3.7: (suite)
Traceurs 5 5

Nb Combinaison xi/ddl o /ddl
Afee 657n imGe 1,116 1,126
AfeeSat | %Zn mGe 1,118 1,133
AfeeSat | 511 BME | AfeeNVeto 1,119 1,142
Afee PmGe 511 BME 1,120 1,106

™| AfeeSat | ™™Ge 511 BME 1,120 1,112
Afee 657n mGe 1,1251 1,100
AfeeSat | %Zn Smce 1,1231 1,105
Afee 657n 511 BME 1,127f 1,112
AfeeSat | %7Zn 511 BME | AfeeNVeto 1,103 1,108
Afee 657n 511 BME | ™™Ge 1,104 1,112
AfeeSat | %Zn 511 BME | ™™Ge 1,105 1,118

T | AfeeSat | %Zn MGe mGe 1,106 1,110
Afee 657n mGe mGe 1,106 1,107
Afee 6571 SmGe 511 BME 1,117% 1,096
AfeeSat | %Zn 511 BME | AfeeNVeto | ™Ge 1,094 1,109
AfeeSat | %7Zn 511 BME | AfeeNVeto | VetoSat | 1,097 1,113
Afee 657n 511 BME | AfeeNVeto | ™™Ge 1,098 1,108
AfeeSat | *2Co 511 BME | AfeeNVeto | "'™Ge 1,098 1,121

o | Afee 657n 511 BME | %mzn imGe 1,099 1,120
AfeeSat | %Zn 511 BME | %9mzn TimcGe 1,099 1,126
AfeeSat | %Zn SmGe 69mz TimGe 1,099 1,117
Afee 657n mGe 511 BME | %“Ge 1,1161 1,094
Afee 657n mGe 511 BME | 9KQGa 1,117t 1,095

Les résultats de ces tests sont présentés dans les tableaux [3.7] et [3.8] Le critére de
classification a d’abord été le x? de la base d’apprentissage : des combinaisons de plus de 16
traceurs ont ainsi pu étre formées avec un critére décroissant jusqu’a Xl2 /d.d.l. = 1,076. Méme
pour une telle combinaison, la déviation standard des résidus (0,049 cpscorr) reste supérieure a
Pécart-type des données (~ 0,042 cpscorr), suggérant un potentiel d’amélioration du modéle.

Cependant, le test de Fisher (Tab. montre qu’au-deld de 5 traceurs, ’amélioration
du x? apportée par I'ajout d’un traceur n’est pas significative : par exemple, il indique une pro-

babilité de Fisher de 2,4% pour que I'ajout d’un 6° terme soit non-pertinent. Par ailleurs, ces
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TAB. 3.8: Détails du Tab. [B.7] : influence du nombre de traceurs combinés. Le chi carré du jeu
d’apprentissage Xl2 permet de calculer la probabilité dite de Fisher que ’amélioration apportée
par le terme additionnel soit justifiée; la significativité des parameétres, rapport de leur valeur
& leur déviation standard, permet également de juger de 'importance de chaque traceur dans
le modele. Comme le montre la probabilité de Fisher, au-deld de 5 traceurs, il est inutile de
rajouter des termes : la diminution du chi carré d’apprentissage ne traduit pas une amélioration
réelle du modéle, les termes additionnels ont une significativité inférieure & 3. Il n’ y a pas de
sur-apprentissage marqué : chi carrés des jeux d’apprentissage et de validation ne différent pas
fortement.

Nombre de | y2/d.dl. | Prob. de Significativité des x2/d.d.l.
traceurs Fisher parameétres
1 1,342 - 109 1,455
2 1,140 0,0 28 18 1,124
3 1,116 541078 | 16:7;7 1,126
4 1,103 3,0107° | 25;6;5;4 1,108
5 1,094 5,4107* | 8;5;4:4;4 1,109
6 1,091 2,41072 | 8:;4:4:4:3;2 1,110
7 1,087 1,81072 |[6:4;4:3;3:3:3 1,121
8 1,084 3,11072 |5:;3:3;3:3;3;2;2 1,117
9 1,083 6,51072 | 5:;3:3:3:2:2;2;2;2 1,119
10 1,081 9,21072 |5;3;3;3;2;2;2;2;2;2 1,121

ameéliorations sont artificielles vu que ’ajout de nouveaux termes se traduit par une détériora-
tion de ’adéquation du modéle & la base de validation : il y a sur-ajustement. Enfin, certains
coefficients ont une significativité (rapport valeur/erreur) inférieure a 3 sigmas.

Une seconde batterie de tests avec classement en fonction du x? réduit du jeu de valida-
tion permet de conclure & l'inutilité de combiner plus de 5 traceurs : 'algorithme de test s’arréte
faute d’amélioration. De nouvelles combinaisons de traceurs sont ainsi mises a jour (}) tandis
que des traceurs jugés intéressants d’apreés les premiers tests, tels que AfeeNVeto, sont exclus.

En ce qui concerne l'analyse en composantes principales, remplacer les traceurs par
toutes leurs composantes orthogonales est sans intérét pour un modéle linéaire. Par contre, s’en
servir pour réduire le nombre de traceurs en maximisant I'information aurait pu s’avérer efficace :
ce n’est le cas que pour le modéle & un traceur, ou il vaut mieux utiliser en tant que traceur
unique la composante principale de 'ensemble des traceurs. Par contre, pour le modéle & deux
traceurs, mieux vaut sélectionner «manuellement» deux traceurs.

Pour ce qui est de l'identité des meilleurs traceurs, nos tests confirment I'importance
des comptages Ge saturants (AfeeSat) et de la raie du %°Zn pour le bruit de fond & 511 keV.

Les multiples cassés dans la raie (BME 511 keV) apportent aussi une amélioration des modéles.
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Les raies du Germanium semblent également utiles mais leur localisation & basse énergie rend
possible une contamination du traceur par ’émission continue des sources compactes. La plupart
des analyses des observations du spectromeétre utilisent 2 ou 3 traceurs; il peut étre utile d’aller

jusqu’a 5.

Performances en périodes d’activité solaire En définissant des jeux de données en fonction
de la météo spatiale au paragraphe [3.3] notre motivation était de déterminer si il était possible,
afin de profiter du maximum de données, d’inclure de brefs épisodes d’activité solaire dans les
jeux «normaux», qu’il s’agisse des champs vides d’apprentissage ou des jeux finaux. A cette
fin, nous avons ajusté le modeéle linéaire & un jeu d’entrainement incluant successivement des
données «calmesy, des données d’éruptions solaires ou les deux, et ’avons validé sur un second
jeu analogue.

Comme on pouvait s’y attendre, il s’avére tout d’abord qu’un modéle linéaire entrainé
avec des données purement de type calme est incapable d’extrapoler pour prédire correctement
le bruit de fond d’une période plus active : de larges valeurs du x2 sont obtenues. Néanmoins,
il est tout-de-méme possible d’identifier quelques traceurs mieux adaptés a ces périodes : les
comptages de multiples cassés dans les bandes continues adjacentes a la raie 8 511 keV (BME<511

et BME>511), et certaines raies instrumentales (%°Zn, %7n K, °®Co) mais, méme avec ces

traceurs, aucun des modeéles obtenus n’est satisfaisant.

Qu’en est-il si I'apprentissage se fait déja sur des périodes actives? L’ajustement du
modeéle est possible, conduisant 4 un x? réduit XIQ /d.d.l. = 1,856 si l'on combine tous les traceurs,
mais la validation sur un deuxiéme jeu solaire indique, avec X% /d.d.l. Z 10, du sur-ajustement.
Une sélection des traceurs basée sur un compromis entre apprentissage et validation conduit a
des combinaisons de ~ 15 traceurs et des chi carrés réduits de 1'ordre de 2 (Tab. .

La réponse & notre question initiale, & savoir «est-il possible de prédire le bruit de fond
d’une période active 7», est donc négative pour le modéle linéaire. Il est également intéressant de
voir comment la prédiction d’'une période calme se détériore suite & la contamination du champ
vide d’entrainement par des pointages de périodes actives. En utilisant un jeu d’entrainement
mixte, on montre que le critére de qualité du jeu de validation est fortement dégradé. Cela

souligne 'importance des étapes de nettoyage et de sélection des données présentées plus tot.

Performances lors des entrées et sorties des ceintures de radiation Il ressort de nos
tests que l'inclusion de pointages correspondant au début ou & la fin de la traversée des ceintures
de rayonnement dans un jeu d’entrainement, n’altére pas considérablement la qualité d’ajuste-
ment du modeéle, méme si cela conduit & des valeurs de chi carré légérement plus élevées. Par
contre, comme pour les sursauts solaires, le modéle obtenu est incapable d’extrapoler pour prédire

les comptages correspondant au passage des ceintures.
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F1G. 3.12: Histogrammes des résidus : comparaison des performances d’un méme modéle linéaire
sur trois jeux de validation différents. En haut & gauche : résidus aprés ajustement du modéle
a b traceurs sur un jeu d’apprentissage «calme». Puis de gauche & droite : performances de ce
modéle sur des jeux de validations en périodes de sursauts solaires, «calmesy, et de passage des
ceintures. Le modéle est uniquement adapté aux périodes calmes — histogramme de moyenne
nulle et d’écart-type réduit.

TaB. 3.9: Capacité du modele multilinéaire & prédire le bruit de fond pour chaque catégorie de
données : périodes «normalesy», périodes d’activité solaire, entrées et sorties des ceintures. Pour
chaque paire jeu d’apprentissage-jeu de validation, la table donne les chi carrés réduits asso-
ciés a la combinaison de traceurs conduisant au meilleur résultats vis-a-vis du jeu de validation.
Aucune combinaison n’apparait apte a prédire le bruit en période de sursauts. L’inclusion de
données correspondant au passage des ceintures dans un jeu d’apprentissage ne conduit qu’a une
légére détérioration des performances du modéle.

Jeux de données xZ/d.dl | x2/d.d.L
Apprentissage Validation

calme calme 1,114 1,093
calme + solaire calme 10,447 1,156
calme + ceintures calme 1,170 1,085
calme solaire 3,920 9,451
solaire solaire 2,624 2,349
calme + solaire solaire 1,726 2,342
calme ceintures 1,140 1,042
calme + ceintures ceintures 1,152 1,029
ceintures ceintures 1,126 0,896
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Une classification des traceurs basée sur cette aptitude & prédire correctement ces comp-
tages met en valeur le role des électrons de plus de 500 keV (e>0,5) et de la raie du Ge, role
déja suggéré par les analyses en composantes principales (Tab. . A Dopposé, certains tra-
ceurs utiles au traitement des périodes calmes sont exclus dés lors que 'on utilise des données
ceintures : c’est le cas de AfeeNVeto, le comptage global des événements Germanium sans veto.

Ainsi, contrairement aux données dites solaires, les données d’entrée et sortie des cein-
tures peuvent éventuellement étre conservées, le bruit de fond correspondant étant relativement
bien tracé et reproductible. Mais mélanger ces données aux données calmes est délicat dans la
mesure oil les meilleurs traceurs différent pour les deux catégories; le faible gain lié¢ au temps
d’observation supplémentaire ne compense pas la dégradation constatée au niveau du bruit de

fond des périodes calmes.

Synthése La table [3.9] résume les performances du bruit de fond du modéle linéaire en fonc-
tion du type de données. Inclure des données de périodes actives (activité solaire ou passages
ceintures) dans un jeu calme n’est pas possible avec ce modéle linéaire : elles limitent la qualité
de l'entrainement et, comme l'illustrent les histogrammes de résidus de la Fig. [3.12], ne peuvent
étre correctement extrapolées. Champs vides et observations scientifiques doivent donc tous deux

étre nettoyés avec attention.
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3.7 Réseau de neurones direct a trois couches

Le modéle de régression linéaire ordinaire que nous venons de décrire est adapté aux situations
ou la relation entre le taux de comptage de bruit de fond et ses traceurs est linéaire. Or tel
n’est pas forcément le cas : les phénomeénes de décroissance des isotopes radioactifs suggérent
notamment des relations exponentielles. Par ailleurs, nous avons constaté ses faibles capacités
d’extrapolation de valeurs absentes de sa base d’entrainement.

Dés lors, il est naturel de s’intéresser & des méthodes plus complexes, autorisant des lois non-
linéaires. Avec Francois Tola [Tola 2005], je me suis intéressé a deux modeéles non-linéaires situés
a la frontiére des statistiques et de l'intelligence artificielle, qui permettent d’introduire ce type

de non-linéarités sans que sa forme analytique ne soit connue & ’avance :
— un réseau de neurones «direct a trois couches» classique;

— un réseau (pseudo-)neuronal probabiliste, dit «modéle bayésieny.

3.7.1 Description

Introduction Le «réseau de neurones artificiels (en anglais artificial neural network) direct a
trois couchesy (three-layer feedforward) est une des techniques a apprentissage les plus répandues.
J’en présenterai rapidement ici les principales caractéristiques; pour plus de détails le lecteur

curieux pourra se référer aux ouvrages de Masters [1993, [1995].

x 1

FiG. 3.13: Schéma d’un neurone formel. La sortie y
X 2 A résulte de 'application de la fonction d’activation A au

potentiel du neurone, somme des entrées z* pondérée
par leurs coefficients synaptiques w;.

<

Qu’est-ce qu’un réseau de neurones? Il s’agit d’'un modéle de calcul inspiré des neu-
rones biologiques disposant d’un mécanisme d’optimisation par apprentissage. Il est constitué
de neurones «formelsy (Fig. , cellules dotées d’entrées multiples !, ..., 2T, équivalent des
dendrites biologiques, et d’une sortie unique ¢, équivalent de I’azone. Chaque entrée z° se voit
attribuer un poids ou coefficient synaptique w;. La valeur g de la sortie dépend du potentiel
V' du neurone, somme des entrées pondérées par les coefficients synaptiques. La relation entre

le potentiel et la sortie est décrite par la fonction d’activation ou fonction de seuillage A. Par
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ailleurs, certains neurones sont dotés d’une entrée fictive constante 20 permettant d’introduire

un biais wyp (le seuil du neurone) :
y', 2T = AV) = A wo+ > wia' | . (3.5)

Structure du réseau Un réseau de neurones comporte plusieurs couches de neurones formels :
la couche d’entrée, la couche de sortie et une ou des couche(s) cachées intermédiaire(s). Les sorties
des neurones d’une couche constituent les entrées des neurones de la couche suivante.

Nous avons employé un réseau direct, c’est-a-dire sans rétroaction, doté de trois couches,
donc d’une seule couche cachée. Les traceurs — et un biais — constituent les entrées de la
premiére couche et le bruit de fond la sortie de la derniére. Les neurones de la couche d’entrée
sont hypothétiques dans la mesure ou ils possédent une seule entrée, le traceur ou le biais qui
leur est associé, et qu’ils n’effectuent aucun traitement : ils lui appliquent simplement la fonction
identité. La couche de sortie comportera un seul neurone. Pour terminer de définir la structure
de notre réseau, il reste & choisir le nombre de neurones de la couche cachée et la fonction
d’activation. Le principe de fonctionnement du réseau consiste ensuite & déterminer les coefficients
synaptiques optimaux grace a un jeu d’apprentissage. En I'absence de couche cachée et lorsque
la fonction d’activation des sorties est l'identité, la méthode équivaut & une régression linéaire

par les moindres carrés.

Xl

XZ

couche d’entrée couche cachée couche de sortie

F1G. 3.14: Structure d’un réseau de neurones direct & trois couches.

Fonction d’activation La fonction d’activation est choisie parmi les fonctions sigmoides, c’est-

a-dire en forme de sigma, qui transmettent «tout ou rien». Historiquement, c’est la fonction
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Heaviside qui était utilisée mais on lui préfére des fonctions continues, infiniment dérivables et
donc le calcul informatique de la dérivée est rapide. En pratique, on utilise en général la fonction
logistique ou sigmoide :

1

A e )

qui vérifie A} (V) = A (V)[1 — A (V)], (3.6)

ou la fonction tangente hyperbolique :

_ _exp (kV) —exp (—kV) B
A2(V) = tanh kV = oxp (kV) T exp (—V) avec k =3/2 (3.7)

qui vérifie Ay (V) =k (1 — [A(V)]?) .

Ces deux fonctions sont bornées, a valeurs dans |]—1;1[. Du coup, la sortie du réseau, i.e. le
comptage de bruit de fond, doit étre mise a I’échelle ; les valeurs extrémes ne pouvant étre atteintes
qu’asymptotiquement pour des activations qui annuleraient la dérivée premiére, 'intervalle des

sorties est restreint au domaine |—0,90;0,90[, afin d’éviter de bloquer 'apprentissage.

Algorithme Comme pour le modéle linéaire, le processus d’apprentissage vise & ajuster des
parameétres libres @ de fagon & minimiser un critére e(w). Mais ici, le critére minimisé n’est
pas le chi carré mais simplement 1’écart quadratique moyen entre le bruit de fond réel et son

estimateuil :

e(w) = Z [yp — yAp(xIl,, . ,xz;; 117)]2 . (3.8)

pointés p

Néanmoins, nous continuons & employer le chi carré pour juger des performances de la méthode.

L’algorithme utilisé pour cette minimisation combine la méthode globale du «recuit
simuléy» et celle du gradient conjugué [Press et al.| |1992|, la premiére servant, dans un premier
temps, a initialiser correctement les poids et, dans un deuxiéme temps, a échapper a un éventuel
minimum local vers lequel le gradient conjugué aurait convergé. Le gradient de I'erreur est calculé
pour tous les poids par rétro-propagation, de la couche de sortie vers celle des entrées. Plusieurs
itérations parcourant toute la base de données d’apprentissage sont nécessaires pour que ’erreur

se stabilise ou descende en dessous d’un seuil imposé.

Nombre de neurones cachés Le choix du nombre de neurones dans la couche cachée est
décisif. Trop de neurones cachés entraine des effets de sur-ajustement : le réseau apprend des
idiosyncrasies du champ vide utilisé pour I"apprentissage et devient inapte & estimer le fond du
jeu de validation. En pratique, le nombre de neurones cachés doit étre proche de la racine du

nombre de traceurs.

*Les erreurs statistiques sur les comptages ne sont donc pas prises en compte.
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3.7.2 Performances

Le processus d’apprentissage d’un réseau de neurones est considérablement plus long que celui
du modéle linéaire. Du coup, toutes les combinaisons de traceurs ne peuvent étre testées et une
stratégie de tests différente doit étre adoptée. Par ailleurs, chaque fois que le nombre de traceurs
combinés augmente, le nombres de neurones dans la couche cachée et le nombre d’itérations a
travers la base d’apprentissage doivent étre calibrés pour assurer la convergence. Etant donnée
la structure du réseau (Fig. , si nj, désigne le nombre de neurones cachés — biais exclu — et

ng le nombre de traceurs, le nombre de poids n,, a ajuster vaut :

Ny = (e +1) xnp+ (np, +1) x 1, (3.9)
couchée cachée couche Ee sortie

contre seulement n,, = n; + 1 avec le modéle linéaire. En pratique, 2 neurones cachés sont
suffisants pour des combinaisons de n; = 3 traceurs, ce qui correspond & n,, = 11 variables, soit
7 de plus que pour le modéle linéaire. Pour le réseau a n; = 4 traceurs, entre 2 et 3 neurones cachés
ont été nécessaires, impliquant ’ajustement de n,, = 13 et n,, = 19 parameétres respectivement.

Les meilleures combinaisons de traceurs trouvées pour le modéle linéaire ont été testées
avec le réseau de neurones. Des traceurs supplémentaires, inadaptés au modéle linéaire, tels que
le temps écoulé depuis le début de la mission (date), la fraction de temps mort ou la phase
orbitale, ont été ajoutés. L’accumulation et la désintégration des isotopes radioactifs jouant un
role essentiel dans le bruit de fond, la date pourrait étre utilisé, surtout si le réseau de neurones
est & méme de reconstituer des relations de type exponentiel. La phase orbitale, qui trace la
position du satellite vis-a-vis des ceintures de radiation, pourrait favoriser la modélisation du

fond dans le jeu de données «ceintures».

Performances durant les périodes calmes Les performances du réseau de neurones pour
des données «normalesy sont présentées dans la Table 3.I0] Pour certaines combinaisons de
3 traceurs, les résultats sont légérement meilleurs avec le réseau qu’avec le modeéle linéaire, et
inversement. L’utilisation de la date permet, avec seulement 3 traceurs, d’obtenir le méme critére
de qualité requérant au moins 6 traceurs lors d’une régression linéaire. Cependant, il faut garder
a Pesprit que cette derniére configuration utilise 4 coefficients de moins.

A partir de 4 traceurs, aucun compromis satisfaisant entre ajustement des bases d’ap-
prentissage et de validation n’a pu étre trouvé, quel que soit le nombre de neurones cachés : des

effets de sur-ajustement surviennent.

Performances durant les périodes actives Des tests similaires ont été conduits pour les

jeux de données «sursauts solaires» et «ceintures» mais, comme pour la régression linéaire, aucune
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combinaison de traceurs n’a permis une qualité de prédiction suffisante, méme en utilisant la date,

la phase orbitale ou la fraction de temps mort, contrairement a nos attentes initiales.

TaB. 3.10: Aptitude du réseau de neurones & prédire le bruit de fond d’un jeu de données en
période «calme». Exemples de combinaisons de traceurs testées avec deux ou trois (f) neurones

cachés : chi carrés réduits des jeux d’apprentissage et de validation.

Traceurs 9 9

Nb Combinaison xi/ddl o /ddL
Afee 657n mGe 1,115 1,124
AfeeSat | 9Zn mGe 1,117 1,132
AfeeSat | 511 BME | AfeeNVeto 1,137 1,148
o= | Afee mGe 511 BME 1,118 1,109
AfeeSat | ™Ge 511 BME 1,134 1,117
date Afee mGe 1,099 1,113
date Afee AfeeNVeto 1,109 1,110
AfeeSat | 9Zn 511 BME | AfeeNVeto 1,115 1,133
1,1007 1,121
< | Afee 657n 511 BME | ™™Ge 1,103 1,114
1,098 1,131
AfeeSat | 9Zn 511 BME | '™Ge 1,105 1,122
1,108 1,142
AfeeSat | %Zn mGe imGe 1,107 1,111
1,105 1,126
Afee 657n MGe mGe 1,107 1,107
1,118 1,122

Synthése Dans quelques configurations précises, notre réseau de neurones a indéniablement
permis d’améliorer la modélisation du bruit de fond par rapport & une simple régression linéaire
mais ces gains ne compensent sans doute pas les contraintes liées a cette méthode. D’ailleurs,
I’ajustement du nombre de neurones cachés et un temps d’apprentissage suffisant permettent
théoriquement & un réseau de neurones de s’adapter a tout type de fonction, mais ces perfor-
mances ne se retrouvent pas nécessairement lors de la validation sur un jeu de données différent
de celui d’entrainement. Le principal défaut de cette méthode est le temps de calcul important
qu’elle nécessite, qui fait que seul un nombre restreint de combinaisons de traceurs ont pu étre

testées. Ces travaux ne se veulent pas une conclusion définitive sur le sujet de 1'utilisation des ré-
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seaux de neurones avec SPI : des test supplémentaires, une modification de la structure du réseau
ou du critére d’erreur — le remplacement de ’erreur quadratique par le chi carré — permettrait

d’affiner notre conclusion.
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3.8 Modéle bayésien

3.8.1 Description

Nous venons de voir que le principal inconvénient du réseau de neurones multi-couches (MLNN,
pour Multi-Layer Neural Network) était sa lenteur. C’est la raison pour laquelle nous nous
sommes intéressés a une autre méthode non-linéaire : le réseau de neurones probabiliste (PNN)
généralisé, approche bayésienne intermédiaire entre techniques neuronales et statistiques.
Développée par Specht| [1990], cette méthode est une généralisation a la prédiction des
variables continues — dans notre cas, un taux de comptage — du PNN initial, con¢u pour la simple
classification dans des classes discrétes. En plus d’un entrainement rapide, elle permet a priori
de mieux gérer les pointés présentant des valeurs extrémes. Cependant, nous allons voir que ses

performances dépendent fortement de la représentativité de la base d’apprentissage.

couche couche couche couche
d’entrée de données de sommation  de sortie

Fia. 3.15: Structure d'un réseau de régression bayésien.

Principe Comme pour la régression linéaire ordinaire, le critére & minimser est & nouveau le chi
carré, et plus 'erreur quadratique, mais la relation entre entrées (traceurs) et sortie (estimateur
du bruit de fond) n’est plus linéaire.

La variable dépendante, y, est liée a ses variables explicatives X par une densité de
probabilité conditionnelle inconnue. Mais il est possible de construire un estimateur y, de la
valeur de y pour un pointage p donné en approchant cette fonction de densité de probabilité par

un estimateur de Parzen construit grace aux valeurs connues du bruit de fond, issues de la base
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d’apprentissage :
>, Ypexp{—D(p, 2p; W)}
N pointés p/
Yp(X; W) = Nl (3.10)
8 > exp{—=D(zp, ¥p; W)}

pointés p/

ol D est une fonction multi-variable exprimant la distance entre les traceurs pour deux pointages
donnés p et p/ :

xl —at, 2
D(dy, dpr ) = Y (”wtp> . (3.11)

traceurs ¢
I’apprentissage consiste une fois de plus a ajuster les poids W, chaque poids représentant 1’im-
portance d’un traceur, mais la particularité de cette méthode est que, une fois ’entrainement
effectué, le base de données d’apprentissage est encore nécessaire afin d’évaluer la valeur de l’es-
timateur pour un pointé d’'un autre jeu de données, via la relation L’optimisation, qui
utilise la méthode de Levenberg-Marquardt, a été mise en ceuvre avec un algorithme simplifié ne

nécessitant que les termes diagonaux de la matrice des dérivées secondes du critére minimisé.

Structure L’algorithme ci-dessus est aisément parallélisable, ce qui explique qu’il soit considéré
comme appartenant & la famille des réseaux de neurones malgré I'absence de neurones formels

et de fonction de seuillage. Un tel (pseudo-)réseau comporte 4 couches représentées Fig. [3.15)|:

la premiére couche recoit le vecteur #,, des variables explicatives (les traceurs);

la deuxiéme comporte autant de (pseudo-)neurones qu'’il y a de pointages dans la base d’ap-
prentissage, le p/-ieme neurone calculant la distance entre le vecteur ,, présenté en entrée

et le vecteur x,, auquel il est associé, suivant I'Equ. 3.11];

— la troisiéme couche ne comporte que 2 cellules, qui effectuent les sommations figurant respec-

tivement au numérateur et au dénominateur de 'Equ. [3.10[;

enfin, la couche de sortie recoit ces deux informations et en effectue la division pour retourner

I'estimateur yp,.

3.8.2 Performances

Tout d’abord, le processus d’apprentissage est considérablement moins consommateur de temps
de calcul pour ce réseau probabiliste que pour le réseau de neurones & trois couches. Des tests

plus étendus ont donc pu étre mis en ceuvre.

Performances durant les périodes calmes Avec un nombre de paramétres n,, inférieur, a
nombre de traceurs égal, a celui de la régression linéaire, ce modéle de régression bayésien parvient
extrémement bien a s’ajuster & une base d’apprentissage. Comme le montre la Table B.11] des

valeurs extrémement basse du chi carré réduit minimisé X12 /d.d.l. peuvent étre atteintes avec



Chapitre 3: Modélisation du bruit de fond 73

un nombre limité de traceurs. Hélas, des valeurs trop basses de ce critére correspondent a un
modeéle trop bien ajusté a la base, plus précis que ne l'autorise 'incertitude statistique sur les
données. Lors de la phase de validation, le calcul des chi carrés réduits sur une base différente
donne des valeurs plus élevées. Méme en classant les combinaisons de traceurs testées en fonction
de 'adaptation du modéle au jeu de validation, ce phénomeéne de sur-ajustement ne disparait
pas car les poids sont ajustés de telle maniére qu’ils sont spécifiques de la base d’apprentissage.
Néanmoins, les combinaisons de seulement un ou deux traceurs ne présentent pas cet overlearning
et sont trés intéressantes, en particulier le modéle basé sur la premiére composante principale de

tous les traceurs disponibles.

TAB. 3.11: Performances du modéle de régression bayésienne pour un jeu de données en période
«calme». Meilleures combinaisons de traceurs du point de vue du jeu d’apprentissage. A partir
de 3 traceurs, 'optimisation du chi carré Xl2 du jeu d’apprentissage se fait au détriment de celui

du jeu de validation x?2.

Traceurs
— xZ/d.dl. | x2/d.d.l
Nb Combinaison
mGe 1,244 1,334
Afee 1,248 1,304
AfeeSat 1,282 1,352
~ | psac 1 488 1512
ACS 1,582 1,689
1" composante principale 1,183 1,173
AfeeSat | %7Zn 1,038 1,155
Afee 6571 1,046 1,143
~ | VetoSat | %°Zn 1,052 1,167
Afee PmGe 1,056 1,126
AfeeSat | P™Ge 1,059 1,133
2 premiéres composantes ACP 1,086 1,157
VetoSat | %5Zn >511 0,988 1,165
AfeeSat | %°Zn ~511 0,990 1,161
= | PSAC 6571 TimGe 0,990 1,180
Afee 657n >511 0,993 1,152
AfeeSat | %°Zn 69mzy 0,994 1,159
= | Meilleure combinaison de 11 traceurs 0,370 1,229
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Correction du sur-apprentissage Quelques tentatives ont été faites pour corriger D'effet
de sur-ajustement via des méthodes de bootstrap. A partir de la base d’apprentissage initiale,
de multiples bases peuvent étre générées par ré-échantillonnage aléatoire. Le réseau est ensuite
adapté a chaque échantillon, fournissant a chaque fois des poids différents. Il est ensuite possible
de calculer les prédictions de chaque réseau individuel pour le bruit de fond de la base de vali-
dation, puis de considérer le «réseau moyen» fictif dont la sortie correspond & la moyenne des
sorties de tous les réseaux individuels : cette moyenne constitue un nouvel estimateur du bruit
de fond de la base de validation qui ne souffre pas de la prise en compte des spécificités statis-
tiques d’'un échantillon d’apprentissage en particulier. La mise en ceuvre de cette méthode de
bootstrap a effectivement permis de supprimer partiellement le sur-ajustement, le réseau moyen

se comportant mieux que les réseaux individuels.

Performances durant les périodes actives La méthode bayésienne visant & gérer les non-
linéarités de la relation traceurs-bruit de fond, nous l'avons également testée sur les jeux de
données «sursauts solaires» et «passages ceinturesy, particuliérement concernés. Le méme phé-
nomeéne d’overlearning se reproduit : une précision trop grande sur le jeu d’apprentissage se

traduit par de mauvaises performances sur un jeu de données différent.

3.9 Synthése

Ces travaux sur le bruit de fond comportaient deux objectifs distincts :

— l'optimisation du pré-traitement et de la sélection des données, visant a définir des critéres

aussi automatiques que possible de rejet des pointages trop bruités;

— lI'étude des méthodes de modélisation du bruit de fond, classiques et exotiques, et de la pos-
sibilité de réintégrer dans nos analyses des données aujourd’hui rejetées a cause de notre
incapacité & modéliser correctement les conséquences sur le spectrométre SP1 d’une éruption
solaire ou du passage des ceintures de radiation. Cette préoccupation découlait notamment
d’une observation de Vela effectuée suite au second appel d’offres I’ INTEGRAL et rendue

quasiment inutile par de multiples sursauts solaires.

Le premier objectif a été atteint puisque nous avons défini une méthodologie de net-
toyage et de tri, que nous utilisons désormais réguliérement lors de ’arrivée de nouvelles données.
Les critéres numériques choisis ne nous exemptent pas d’effectuer des controles et de batir ma-
nuellement des listes de pointages a rejeter.

Concernant les méthodes de modélisation, la méthode linéaire a été testée avec succés
dans de multiples configurations, mettant & jour les meilleurs traceurs et le nombre optimal de

traceurs. Cependant, la modélisation du bruit durant les périodes actives n’a pas été obtenue
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avec une confiance suffisante pour permettre la récupération de ces périodes. Certains points
ont été abordés mais meériteraient d’étre traités plus en détails, tels la redistribution entre les
détecteurs Germanium d’un modéle de fond global obtenu en mode collimateur, ou la gestion
des discontinuités du bruit de fond, liées par exemple a la défaillance d’un détecteur.

Notre tentative de prise en compte des non-linéarités du bruit de fond via deux nouvelles
méthodes apparentées aux réseaux de neurones a permis de révéler quelques motifs intéressants.
Le réseau de neurones direct & trois couches peut effectivement se montrer plus performant que
la régression purement linéaire, mais il est handicapé par ses besoins en temps de calcul. Le
réseau probabiliste présente lui une extraordinaire puissance d’ajustement aux données, mais
une implémentation correcte requiert une gestion attentive des phénomeénes de sur-ajustement
et des bases de données d’apprentissage parfaitement représentatives des observations dont on
cherche & prédire le bruit de fond.

En définitive, malgré 'attrait des méthodes non-linéaires, la simple régression linéaire
restera sans doute notre modéle favori — c’est cette méthode que nous adopterons dans la suite de
ce manuscrit —, d’autant plus que sa simplicité lui permet de s’intégrer aisément aux algorithmes
d’imagerie et d’extraction de sources, notamment aux méthodes de model fitting ou ’ajustement
du niveau des sources et du bruit se fait en paralléle, alors que les réseaux tendent & faire de
la modélisation du bruit de fond un goulot d’étranglement du processus d’analyse des données,
en termes de temps de calcul, et & complexifier abusivement l’architecture des programmes.
Néanmoins, cette conclusion un peu pessimiste doit étre nuancée dans la mesure ol une mise
en ceuvre plus étendue des techniques de bootstrap permettrait peut-étre de mieux s’affranchir
des problémes d’overlearning et de tirer un plein profit du potentiel de la régression bayésienne.
D’autant plus qu’au fur et & mesure que la mission INTEGRAL se prolonge, ’accumulation des
données joue en faveur des méthodes & apprentissage, en permettant la constitution de bases de

champs vides plus complétes.

3.10 Une application & la raie d’annihilation & 511 keV

En guise d’illustration des modéles de bruit de fond présentés ci-dessus, nous procédons ici & une
premiére analyse des observations SpI de la raie & 511 keV dans le méme cadre de travail, c’est-
a-dire en procédant & la soustraction aux données d’un modéle de bruit de fond pré-déterminé
a partir de champs vides. Cette méthode, qui utilise le spectrométre comme un collimateur,
exclut toute imagerie de ’émission. Les enjeux scientifiques de 1’étude de cette raie ainsi que son
historique ne seront abordés qu’au chapitre suivant, ol nous procéderons & une analyse plus fine

utilisant la technique du model fitting, et basée sur des jeux de données plus complets.
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F1G. 3.16: Carte d’exposition [s| en
coordonnées Galactiques du jeu de
données : le champ vide sera d’abord
constitué observations pointant a
une distance angulaire ¢ du centre
Galactique supérieure & 30°, puis en-
suite de ceux situés a plus de 20°du
plan Galactique.

Jeux de données La figure [3.16| présente la carte d’exposition du jeu de données utilisé,
qui totalise environ 12 Ms d’observations entre les orbites n® 43 et 138 d’INTEGRAL, avant la
premiére perte d’un détecteur. Il s’agit de données classées dans les paragraphes précédents dans
la catégorie dite «calme» : les épisodes d’activité solaire et les résidus de traversées des ceintures
de radiation ont été exclus.

Notre but n’étant plus de valider une méthode de modélisation du fond mais de 1'uti-
liser sur une observation réelle, nous n’utilisons désormais les champs vides que pour la base
d’apprentissage. Notre jeu ON est constitué des pointages vers la région ou une détection de
la raie & 511 keV est attendue, soit principalement le centre Galactique et, dans une moindre
mesure (Cf. , le plan Galactique. Comme évoqué dés le §, deux découpages ON/OFF
des données ont été employés, définissant comme champs vides soit les pointages situés a une
distance angulaire 0o du centre Galactique de plus de 30°, soit tous ceux situés a plus de 20°

du plan en latitude.

Analyse de la raie dans la bande 506-516 keV  Avant de procéder & une analyse spectrale,
nous considérons une bande de largeur AE = 10 keV autour de 511 keV et, pour modéliser le
taux de comptage global de bruit de fond dans les 19 détecteurs Germanium dans cette bande
d’énergie, nous utilisons la méthode de régression linéaire, avec une des combinaisons de 5 traceurs

identifiées comme les meilleures dans le tableau :

7(p) = wo + wiAfeeSat(p) + woAfeeNVeto(p) (3.12)

+ wg ™ Ge(p) + w4511 BME(p) + ws ©Zn(p)

les compteurs d’événements Ge saturants et d’événements sans véto associés a deux raies ins-
trumentales, du Germanium et du Zinc, ainsi qu’aux événements multiples cassés impliquant un
dépot individuel de 511 keV.

Une fois les coefficients wy, . . . , ws ajustés grace au jeu OFF, le modéle de bruit de fond
est calculé pour le jeu ON — les nuages de corrélation entre la sortie du modeéle et chaque entrée
sont présentés Fig. [3.17| — et soustrait aux comptages bruts. Les taux de comptages résiduels
représentent le signal astrophysique. Il peut étre visualisé de multiples facons : les figures [3.18| et

sont des (pseudo-)images, en coordonnées Galactiques, des comptages résiduels moyens en
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FiG. 3.17: Modele linéaire a 5 tra-
ceurs : corrélations entre chacun
des 5 traceurs et le comptage a
511 keV ou son modeéle de fond,
pour le jeu d’apprentissage (poin-
tages hors centre Galactique) et I’
observation du centre.
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fonction de la direction de pointage du spectrométre. Chaque figure correspond a une des deux
configurations ON/OFF considérées, avec en haut les résidus dans le champ vide d’apprentissage,
en bas le signal dans ’observation pointée. Il s’agit d’images dans [’espace des données et des
détecteurs, et non d’images du ciel déconvoluées; elles permettent cependant de confirmer que

la raie & 511 keV est détectée au centre Galactique.
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FiG. 3.18: Carte de significativité dans l’espace des données, e.g. aprés soustraction du bruit de
fond mais sans déconvolution, de I’émission dans la bande 506-516 keV au centre Galactique (en
bas) et des résidus dans le champ vide constitué des pointages hors centre (en haut).

A partir du profil en longitude (Fig. [3.21)) des comptages résiduels, il est possible de
déterminer par ajustement d’un profil gaussien le taux de comptage résiduel maximal, qui cor-
respond au comptage total de la source du centre Galactique, dans la mesure ou I’extension

éventuelle de celle-ci reste inférieure & la taille du champ de vue de l'instrument collimateur :
Ruax = (6,694 0,15) 1072 cpscorr.

En le combinant & laire efficace moyenne de la caméra Germanium a 511 keV, A, .2, on obtient
une évaluation sommaire du flux de la raie 2y d’annihilation électron-positon. Cette aire effective
peut étre calculée par intégration de la réponse spatiale (Fig.[3.20) sur une zone d’environ 10° :

Ape2 ~ 69 cm?. Dot le flux recherché :

Foy = Riax/ A2 = (0,97 £0,02) 107 phem 257!, (3.13)
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FiG. 3.19: Carte de significativité dans [’espace des données, e.g. aprés soustraction du bruit de
fond mais sans déconvolution, de I’émission dans la bande 506-516 keV dans le plan Galactique
(en bas) et des résidus dans le champ vide constitué des pointages hors plan (en haut, |b| > 20°).
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F1G. 3.20: Aire efficace des 19 détecteurs de SPI (événements simples) a 511 keV en fonction de
la distance angulaire a ’axe X de l'instrument selon les axes Y et Z.



Chapitre 3: Modélisation du bruit de fond 81

0.15

o
[
T T ‘ T T ‘ T T ‘ T

o

Taux de comptage [cpscorr]
o
o
1

-0.051-
: Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il Il Il ‘ Il Il
-150 -100  -50 0 50 100 150
GLON [deg]
x10°
1400? _L
1200~
o, C
510001
%‘ C
S 800|—
> -
() -
5 600
%) L
Qo L
£ 400[7
|_
200
0 l 1 Il Il Il ‘ = l—\_l Il Il Il Il Il
-150 -100  -50 0 50 100 150
GLON [deg]

F1G. 3.21: En haut : profil en longitude du taux de comptage brut (aprés soustraction du bruit
de fond) de la raie a 511 keV au centre Galactique (6o < 30°, signes +) et du taux de comptage
résiduel dans le champ vide (6gc > 30°, losanges). En bas : temps d’exposition dans chaque jeu
en fonction de la longitude.
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A titre indicatif, la figure[3:22] présente le profil obtenu en substituant au modeéle de fond
linéaire & 5 traceurs un modeéle bayésien & seulement trois traceurs (AfeeSat, 6571 et multiples

cassés) : les deux modeles sont de qualités comparables.

Profil spectral de la raie Nous répétons ensuite ces mémes étapes dans dix bandes étroites
de largeur AE = 1 keV entre 506 et 516 keV, en utilisan les mémes traceurs du bruit de fond :
chacune des bandes fournissant un flux de I’émission du centre Galactique, nous sommes & méme

de construire un spectre de la raie (Fig. [3.23).

x*/ ndf 131/7

Fy, [x10° cm? s 146+ 0.07177

insyr [KEV] 08493+ 0
0, [keV] 1,594+ 0.09099

E. [keV] 511+ 0.1496

Fia. 3.23: Spectre de la raie & 511 keV.
Un modéle d’annihilation composé d’'une
simple raie gaussienne, négligeant 1’ortho-
Positronium, conduit & surévaluer la largeur
de la raie.

dF/dE [cm™? st MeV]

o ey b b
506 508 510 512 514 516
E [keV]

Ce spectre permet d’évaluer certains parameétres physiques de la source d’annihilation
qui seront étudiés plus en détails au chapitre suivant : la largeur intrinseque F'W H Mo, et le flux
F5, de la raie a 511 keV, la fraction d’ortho-Positronium, ainsi qu’une grandeur dérivée, le taux
d’injection de positons R;,; qui sera calculé ici pour une source de positons quasi-thermiques
injectés dans le bulbe, soit & une distance dgc ~ 8,0 kpc.

Une premiére étape peut consister a ajuster le spectre avec un modéle constitué d’une
simple raie de profil gaussien. Un tel ajustement (Fig. , bien qu’insatisfaisant comme le
traduit un chi carré réduit de 1,87, permet tout-de-méme de confirmer que le centroide de la raie
se situe bien a 511 keV — la raie n’est pas décalée — et I'intégrale de la gaussienne fournit une 1'°
estimation du flux de la raie Fpy = (1,1540,07) 1073 ph em~2s~!. Par contre, méme en prenant

en compte la résolution spectrale de 'instrument, négliger la composante d’ortho-Positronium
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conduit a sur-estimer la largeur intrinséque F'W H Mo, de la raie.
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T F1G. 3.24: Spectre de la raie a 511 keV. Avant
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o r ) : 242 . 2
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Dans un deuxiéme temps, le spectre a donc été ajusté avec un modeéle a 2 compo-
santes, une raie de profil gaussien et un échelon représentant le flux continu d’ortho-Positronium

(Equ. page [L11)). Les paramétres de la table|3.12) obtenus en dotant le spectre de la raie de

20% d’incertitudes systématiques, sont encore peu contraints a ce stade de notre analyse.

TAB. 3.12: Parameétres obtenus lors de l'ajustement du spectre de la raie a 511 keV (Fig. [3.24)
avec un modéle simple incluant une raie 2y gaussienne et un échelon (Equ. [4.41)).

Flux F,, de la raie [x107 ph cm™2s™!] 0,83 + 0,15
Flux continu Fj, [x107% ph cm™2s7}] 221 + 1,57
Taux d’injection R;,; [x10%*3 ets™1] 0,88 £ 0,53
Fraction de Positronium fpy 0,85 4+ 0,16
Largeur intrinseque FW H My, | keV | 23 £ 08
Largeur instrumentale F'W H M;,, s, | keV | 2,0 (fixe)
Y2/d.d.L. 7,58/7

Conclusion Via une analyse trés simple des données — en mode collimateur, sans méthode
imagerie —, nous sommes parvenus a extraire les principaux parametres de la raie & 511 keV
du centre Galactique, sans faire aucune hypothése sur la morphologie de sa source autre que
sa dimension maximale. Au chapitre suivant, aprés avoir retracé ’historique des observations
et présenté la signification physique de ces paramétres, nous reviendrons sur cette analyse et
tacheront d’affiner leur valeur grace a des contraintes plus fortes sur la morphologie de la source

observée.
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Un des objectifs premiers du spectrométre SP1 I’INTEGRAL est I’étude, dans la région du centre
Galactique, du spectre d’annihilation d’électrons avec leurs anti-particules, les positons. Un des
éléments-clefs de ’extraction de ce spectre est la soustraction du bruit de fond instrumental,
évoquée au chapitre précédent. Avant d’aborder ’analyse de ce spectre proprement dite, je com-
mencerai par présenter les voies de production et de disparition d’un positon et les mécanismes
par lesquels il peut perdre de la vitesse au cours de son parcours dans le milieu interstellaire.

Jen profiterai pour introduire quelques grandeurs qui seront utilisées au chapitre [} Apres avoir

84



Chapitre 4: L’annihilation électron-positon 85

fait le point sur I’historique des observations de la raie & 511 keV depuis les années 1970 jusqu’a
I’ére 'INTEGRAL, je ferai un bref bilan des hypothése envisagées pour expliquer 'origine des
positons du centre Galactique. Enfin, je présenterai les résultats d’une étude de la raie et du

spectre d’annihilation par la méthode dite du model-fitting.

Découverte du positon Le concept d’anti-matiére, et en particulier d’anti-électron, a été
introduit dans les années 1930 par Dirac pour donner un sens physique aux solutions d’énergie
négative des équations de la mécanique quantique. Tous les états d’énergie négative de 1’électron
sont potentiellement occupés mais non observables ; une lacune dans cette «mery
d’états négatifs de 1’électron se traduit par I'apparition d’un électron de méme énergie mais de
charge positive, un anti-électron. Le positon — ou positron — présente donc une charge +e
opposée & celle de 1’électron ; en dehors de cela, il posséde les mémes caractéristiques — masse
au repos me et spin 1/2. Sa durée de vie est théoriquement la méme bien que, du fait de la
prédominance de la matiére sur ’anti-matiére, sa probabilité de rencontrer son anti-particule et
de s’annihiler soit supérieure.

Suggérés par Dirac en 1927, les positons sont détectés en [1932] par [Anderson, qui en-

registre le passage a travers une plaque de plomb, au centre d’'une chambre & brouillard, d’une

particule chargée positivement, de méme masse que l’électron, issue du rayonnement cosmique.

D’abord controversée, cette découverte est confirmée en [1933| par [Blackett et Occhialinil

4.1 Naissance, vie et mort d’un positon

4.1.1 Formation des positons

Trois mécanismes principaux produisent des positons [Longair 1992] :
— la radioactivité + : 1p —pn+et + v ;

— la création de paires par un photon ou un particule d’énergie supérieure a 2mec?;

— la désintégration du muon positif : p= — et + v, + Uy
La radioactivité 3% est une manifestation de I'interaction faible. Elle se traduit par
la conversion d’un proton en neutron avec émission d’un positon et d’un neutrino électronique.

Le positon y est donc un des produits de désintégration d’un noyau radioactif pére présentant

notamment un exceés de protons par rapport a son nombre de neutrons : éX —>§_1 Y+et+v,.

La création de paires [Heitler| [1954] Bethe et Heitler| 1934] se produit lors du passage

de rayons v ou de particules rapides a travers la matiére. Un photon suffisamment énergétique
se matérialise, par interaction avec le champ Coulombien d’un noyau, sous forme d’une paire
électron-positon : v — et 4 7. Une paire peut également étre créée suite a la collision entre

deux particules chargées.
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Les muons positifs qui se désintégrent avec émission d’un positon, d’un neutrino élec-
tronique et d’un anti-neutrino muonique sont souvent eux-meémes le produit de la désintégration
en vol des pions positifs, 7t — p* + vy, provenant des collisions entre rayons cosmiques et gaz

interstellaire.

4.1.2 Thermalisation des positons

La plupart des positons injectés dans le milieu interstellaire (MIS) ne s’annihileront qu’'une fois
thermalisés, c’est-a-dire lorsque leur vitesse sera proche de la vitesse moyenne des électrons du

milieu. En se déplacant dans le MIS, ils perdent progressivement de ’énergie par divers modes :
— par ionisation des atomes du milieu neutre;

— par diffusion de Coulomb sur les électrons libres;

par interaction Compton inverse avec les photons ambiants ;

par Bremsstrahlung (rayonnement de freinage) ;

— par effet synchrotron dans le champ magnétique ambiant.

4.1.2.1 Pertes d’énergie par Bremsstrahlung

Le rayonnement de Bremsstrahlung («radiation losses») d’une particule chargée est di a son
interaction électromagnétique avec les noyaux des atomes du milieu interstellaire. La particule

chargée, ici le positon, est déviée de sa trajectoire et perd de I’énergie en émettant un photon.

Section efficace La section efficace différentielle associée & I’émission d’un photon de Bremss-
trahlung d’énergie F, par un positon d’énergie F, a été déterminée notamment par |Bethe, [1934],

dans 'approximation de Born-Oppenheimer :

dop 4aZ*r?F (E,, E,)
8 (B, B = 222 1 (4.1)
dE, " "¢ E,

ol a ~ 1/137 désigne la constante de structure fine, r, = m le rayon classique de 1’électron

et Z le numéro atomique du milieu traversé — par la suite, nous ne considérerons que I’Hydrogéne
(Z = 1) ou ’'Hélium (Z = 2). F est une fonction lentement variable ; selon les énergies du positon
incident et du photon émis, elle fait intervenir un écrantage plus ou moins élevé du potentiel
atomique par les électrons externes, caractérisé par le «facteur d’écrantage» :

100771602 n Z_1/3 ol = Efy

—. 4.2
Ee 1- n Ee ( )

Yecr =

Contrairement & l'intuition, ce facteur est d’autant plus élevé que 1’écrantage est faible.
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Koch et Motz [1959] ont synthétisé les valeurs de la fonction F selon I'importance de I’écrantage

dans divers cas particuliers. Dans le cas ultra-relativiste, on obtient par exemple :

F(EE,E,Y) = [1 + (1 B 772) B %(1 B 77)] |:ln TieESQ 1_Tn - %] (’Vecr > 1: pas d’écrantage)
[1+1-n*)—2(1-n)]h (1832-1/3) + $(1=n) (Yeer = 0 : écrantage total).

(4.3)
Par la suite, nous utiliserons comme section efficace la formule générale 3BN de

[1959], valable pour les régimes sans écrantage, que nous ne reproduisons pas ici.

Taux moyen de perte d’énergie La perte moyenne d’énergie d’un positon par Bremsstrah-
lung est obtenue par intégration — généralement numérique — de la section efficace :

1 dE, /Ee—meCQ 5 don
nyg dx 0 TdE,

(Ey, E.)dE, (4.4)
Son expression analytique est simple dans les cas limites :

4aZ?r? [In (1832-1/3) 4 %] E. (ultra-relativiste, écrantage total)

mEf:2) — %} E. (ultra-relativiste, pas d’écrantage)  (4.5)

1 dE
- =S = ez (2
ng dx

BaZ?r2E, (non-relativiste, pas d’écrantage)

Comme le montre la Fig. [£.2] qui compare diverses pertes d’énergie par interactions Bremss-
trahlung [Fatuzzo et Melia| 2003, |Skibo et al.| [1996| Koch et Motz (1959, |Aharonian et Atoyan
1981b|, la littérature est riche de formules, théoriques ou empiriques, correspondant a des ap-

proximations et des régimes différents. Par la suite, nous utiliserons la formule analytique 4BN de

Koch et Motz [1959], valable en I’absence d’écrantage mais pour un régime d’énergie quelconque :

1 dE
e A ar’E, {
nyg dx

1292 + 4
3yu

_8’y+6u

In (v +u) 3

I+ - 3 = 2 Lis(-2uly+ )}
(4.6)
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4.2.a: Taux moyen de perte d’énergie. 4.2.b: Vitesse de refoidissement.
FiG. 4.2: Pertes d’énergie par rayonnement de Bremsstrahlung — pour une densité ng =

0,1 cm™2 — en fonction du facteur de Lorentz v du lepton. Différents régimes (non-relativiste,

ultra-relativiste, avec ou sans écrantage) sont présentés.

ot ¥ = E./mec? représente ici le facteur de Lorentz du lepton, u = /72 — 1 = \/%7 et Lig est

la fonction dilogarithmd]

Vitesse de refroidissement On définit également la vitesse de refroidissement, en s~!, par :
dFE
Rp = B/~ (4.7)

ol le taux de perte d’énergie par unité de temps dérive directement du taux par unité de longueur

.. dEp __ dEp
via “7B = Be B,

4.1.2.2 Pertes d’énergie par interactions coulombiennes

Une particule chargée traversant la matiére et interagissant avec le champ électro-magnétique
des atomes peut aussi, plutot qu’émettre un photon de Bremsstrahlung, transmettre directement
de I’énergie & un atome en ’excitant, voire en I'ionisant. Qu’il s’agisse d’un milieu neutre ou déja
— partiellement — ionisé, on parlera de pertes par ionisation ou par interactions coulombiennes
inélastiques.

L’énergie moyenne perdue par collisions de Coulomb par un lepton d’énergie £ = ym,c?

et de veélocité 8 = /1 —1/42 traversant un milieu constitué d’hydrogeéne neutre de densité ny

*

Lig(z):/ ln(l%t)dt
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FIG. 4.3: Taux moyen de perte d’énergie par ionisation — pour une densité nyg = 0,1 cm™> —

en fonction du facteur de Lorentz v du lepton : comparaison des références existantes. A gauche,
dans un milieu neutre : Aharonian et Atoyan| [1981b], [Lang| [1999|, Murphy et al.|[1987], Heitler]
[1954]. A droite, dans un milieu ionisé :|Aharonian et Atoyan|[1981b],Lang|[1999], Melrose [1980],
|Murphy et al.| |l2005[|.

est donnée notamment par 1954, p. 368] :

1 dErpr  27r.2mec? ’ I
- — — = B(F)+ B'(FE)+ B"(E 4.8
ng  do 32 {B(E)+ B'(E)+ B"(E)} , (4.8)
ou le terme principal vaut
2 By -1

et ou B'(E) = 2[~¥(1) — Re¥(i§)] et B"(E) = —[6* +2+/1 — 2] In2 + 1 + 3* constituent des

corrections secondaire. En se plagant en régime relativiste (7 > 1), une formule simplifiée est

obtenue :
1 dEI,HI 27T1"62H16C2 2
7,651072°
~ T {Iny 4 6,79} MeV cm? (4.10)

similaire a celles de 11992, Eq. (19.1)] et 11999, Eq. (4.407)].

Il est important de distinguer les composantes neutre et ionisée du milieu traversé, les

pertes étant plus importantes dans cette derniére |[Lang [1999,Eq. (4.408)] :

1 dErnn

~2,54107%* {Iny — Innyy + 74,1} MeV em?. (4.11)
ngn dx

*¥ désigne ici la fonction digamma.
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Les effets Compton inverse et synchrotron peuvent représenter une proportion impor-
tante des pertes d’énergie des positons et des spectres de radiation, mais ce ne sera pas le cas pour
le domaine de vitesse des positons et le domaine spectral que nous serons amenés & considérer.

Nous laissons donc ces effets de coté.

4.1.3 Annihilation des positons

Dans le vide, le positon est une particule stable, tout comme son anti-particule. En revanche,
lorsque survient une collision entre un positon et un électron, ils s’annihilent selon le mécanisme
inverse de la création de paires. Le processus libére une énergie au moins égale & ’énergie de

masse des deux particules, soit 2mec? ~ 1,022 MeV. Cette annihilation peut produire un, deus

ou trois photons, voire plus, qui vont se répartir cette énergie [Heitler| |1954].

Annihilation au repos et annihilation en vol Une fois généré, un positon peut s’annihiler
localement ou avoir le temps de s’échapper de son site de production et de se propager pour
s’annihiler avec des électrons du milieu interstellaire. Selon le mécanisme qui lui a donné nais-
sance, il peut présenter une vitesse initiale plus ou moins importante par rapport a la vitesse
thermique des particules de son milieu de propagation. Comme nous le verrons, la probabilité
d’annihilation est maximale lorsque le positon s’est thermalisé : on parlera d’annihilation au
repos. Mais la probabilité d’annihilation avant thermalisation compléte, en vol n’est pas toujours
négligeable : dans ce dernier cas, les produits d’annihilation ne se répartissent pas seulement

I’énergie de masse des deux leptons, mais aussi ’énergie cinétique du positon.

Annihilation 1y Un positon peut s’annihiler avec un électron libre ou lié, mais ’annihila-

tion 17, 4.e. avec émission d’un seul photon, ne peut se produire qu’avec un électron lié a un

noyau |Bethe, 1934] Heitler| |1954]. La fréquence de ce phénomeéne est au moins vingt fois plus

faible que celle des annihilations 27 et 3 ; elle est maximale pour les éléments lourds, comme le

Plomb, et pour une énergie E.+ du positon comprise entre 3 et 20 MeV.

4.1.3.1 Annihilation au repos, directe et indirecte

L’annihilation d’un positon thermalisé avec un électron peut se faire directement, mais il est
plus probable qu’elle se produise indirectement, c’est-a-dire via la formation d’un systéme lié
intermédiaire, un atome exotique de Positronium (Ps) ou encore Positonium. Ces atomes de
Positronium peuvent se former par échange de charge avec un atome (et + H — Ps+ H™) ou
par combinaison radiative avec un électron libre (et + e~ — Ps + 7).

Une annihilation directe, avec un électron libre ou lié, produit invariablement deux photons
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d’environ mec? ~ 511 keV :

_ 1—fps
et rem T 00 ey (4.12)

Par ailleurs, le Positronium se présente principalement sous deux formes, correspondant aux

niveaux hyperfins de son état fondamental 1 S :

48, 3P, 2D, IF
38, 2P, 1D

-
“1,7eV f—— 98 1P<_ 28

" ~——

E — 2m.c?

128
—6,8 eV 18 <Z I 0, 841
1S

0

F1G. 4.4: Niveaux d’énergie de ’atome de Positronium.

— Détat singulet, noté 1 1Sy et appelé para-Positronium, correspond a la configuration ot les
spins des deux leptons sont anti-paralléles. Sa durée de vie est d’environ 0, 125 nanoseconde

et il se désintegre en deux photons de 511 keV, comme lors de ’annihilation directe;

— mais trois fois sur quatre, le Positronium se présente sous son état triplet, noté 1 3S; et
appelé ortho-Positronium, correspondant a des spins paralléles. D’une durée de vie plus
longue, 140 nanosecondes, il se désintégre non pas en deux mais en trois photons, qui se

répartissent I’énergie totale, d’environ 2mec? ~ 1022 keV :

3Ps 3y (4.13)

1 Pg —— 27511 kev

Fraction de Positronium La fraction des positons s’annihilant indirectement constitue un pa-
ramétre important, riche d’informations sur le milieu d’annihilation. La convention couramment
utilisée pour définir cette fraction de Positronium (fps) est celle adoptée par Brown et Leventhal

[1987]. Elle est déterminée grace a la connaissance observationnelle des flux de photons respectifs
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dans la raie 27 a 511 keV, Fa,, résultant de I’annihilation directe et du para-positronium, et dans

le spectre 3~ de 'ortho-Positronium, Fs, :

Foy 2[(1 - fPs) + ifPs]

Foy S%fPs

4 Fs,
PN ——_ % 4.14
Fes 3F3, + 1,5F, (4.14)

Annihilation 2y L’annihilation 2v peut survenir directement ou indirectement, avec un élec-
tron libre (e + e~ — 2v) ou lié (et + H — HT + 2v). Elle ne produit pas un Dirac a
511 keV mais une raie de largeur finie. Chaque mode d’annihilation conduit & une forme et une
largeur de raie différentes [Murphy et al.| [2005] et la raie observée est une superposition de ces
composantes. La contribution de chaque mode dépend des paramétres du milieu : composition
(Hydrogeéne atomique ou moléculaire, Hélium), densité, température, degré d’ionisation. Dans le
cas de 'annihilation directe avec des électrons libres, on montre que la raie obtenue a un profil

gaussien :

G2 o exp
dE,

(B = me(:2)2
mec2kgT

: (4.15)

et qu’une relation simple lie la largeur totale & mi-hauteur (FWHM) de cette raie a la température

kT [T
FWHM = 2vIn 2mc? {/ ~ k ) 4.1
W n2mec o 0,99 keV 5000 & (4.16)

Annihilation 3y La désintégration d’'un atome d’ortho-Positronium au repos conduit a la

T du milieu :

production de 3 photons d’énergie inférieure a4 mec?. Les photons résultants sont répartis selon

une loi, représentée Fig. , déterminée par |Ore et Powell [1949] :

dfsy 2 {7(1 —v)  2(1—~)? 2—vy  2(1—7)
dE, (7% —9)mec?

2-72 (2-7)7 In(1—7)+ 5 + p~ ln(l—v)}, (4.17)

ouy=E,/ mec? représente cette fois le facteur de Lorentz du photon d’énergie E,.

4.1.3.2 Annihilation en vol

Bien que la plupart des positons s’annihilent aprés avoir perdu la majeure partie de leur énergie

cinétique, certains s’annihilent en vol, avant thermalisation. L’annihilation d’un positon d’énergie

2 avec un électron au repos produit deux photons. Ces photons ne forment pas une

E,+ = ymec
raie & 511 keV mais se répartissent la somme des énergies du positon et de 1’électron. Les énergies
réduites respectives des deux photons, k1 = E1/m.c? et ko = E3/mec?, vérifient

14y(1— 14+7(1
+7(2 8) <k ko < +’Y(2 +8) | (4.18)
ki +ko=~v+1
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Pour des positons «légérementy» relativistes (de quelques MeV), la distribution spectrale des
photons d’annihilation en vol est donnée [Aharonian et Atoyan |1981a, Beacom et al. 2005 par
la section efficace différentielle

doja _ w2 [(y+3)[1/k—1/(y+1)] - 1/k*
dk 7232 (1—k/(y+1))°

2 (4.19)
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Cette section efficace, représentée Fig. , posséde deux maxima, de part et d’autre de k = “’TH

En intégrant sur 'énergie du photon émis, on obtient la section efficace totale d’anni-

hilation, avec un électron au repos, d’un positon de facteur de Lorentz -y :

2 +4 +1 +3
ora(y) = —=° 7 5 T ('y+ V2= ) S (4.20)
y+1| v V2 -1

Le produit o74v de cette section efficace par la vitesse du positon est représenté figure [£.8]: on
constate que la probabilité d’annihilation est d’autant plus grande que le positon est proche du
repos et que, a la limite non-relativiste, elle tend contintiment vers la probabilité d’annihilation
au repos. Etant donnée une quantité N de positons au repos, le taux d’annihilation dans un

milieu constitué d’Hydrogéne de densité npy vaut

1 dN _ nu + -1
NE = nHﬂ'T'e c =~ 7 410 (m) e S . (4:2].)
Par contre, en régime relativiste (v > 1), I’équation devient équivalente a :
In(2v) -1
2
~ _— 4.22
o1l0) gz, wrtZL (4.22)

et le libre parcours moyen A des positons est tel qu’ils peuvent parcourir des mégaparsecs sans

|l [*55

s’annihiler :
ng

A= —_—
0,1 cm—3

(4.23)

~ 13 Mpc {
THOTA
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4.2 Historique et statut des observations de la raie & 511 keV

En aott 1972, la raie d’annihilation & 511 keV est détectée en provenance du Soleil
par le 7¢ observatoire solaire orbital (OS0-7), lors d’un sursaut. Des observations
ultérieures de SMM et RHESSI ont permis d’établir les caractéristiques de cette raie solaire large
et d’en déduire des caractéristiques du milieu sous-jacent.

En dehors de cette émission transitoire du Soleil et de celle de quelques trous noirs
accrétants Galactiques (voir p. , le centre de la Voie Lactée est la seule région du ciel ou
une émission d’annihilation électron-positon ait été clairement identifiée. C’est en 1970 et 1971
que des observations effectuées a l'aide de télescopes & cristaux de Iodure de Sodium (Nal)

montés sur des ballons, initiées par I’Université Rice (au Texas), ont permis d’observer pour la

premiére fois [Johnson et al| (1972 puis de confirmer [Johnson et Haymes [1973] la présence

d’une structure dans le spectre gamma de basse énergie de cette région, vers 476 + 24 keV. Cette

structure a rapidement été interprétée par Leventhal [1973] comme la signature de annihilation

électron-positon, malgré l'incertitude initiale sur son énergie.

Dans les années qui suivent, d’autres vols ballons [Leventhal et al.| [1978], mais avec des

spectrométres équipés de détecteurs en Germanium, congus par les laboratoires Bell et Sandia,
ont permis de préciser les caractéristiques de cette raie et de lever toute ambiguité sur sa nature
ainsi que de mettre en évidence 'importance du spectre continu d’ortho-Positronium.

Premier satellite a observer la raie, HEAO-3 est lui aussi doté de (quatre) détecteurs en

Germanium. Une premiére analyse de ses données |Riegler et al.| 1981] a conduit a des intensités

différentes pour les observations de 'automne 1979 et celles du printemps 1980, suggérant une
variabilité de la raie. Des divergences avaient déja été observées entre les mesures de différents

vols ballons, mais pouvaient aussi bien étre interprétées comme un indice du caractére étendu
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de la source, observée par des télescopes présentant des champs de vue différents. Toutefois, de

nouvelles analyses ont conduit & réviser a la baissd| [Mahoney et al.| [1994] I'écart entre les deux

campagnes de mesures, désormais compatibles avec une source d’intensité constante. L’existence
d’une composante étendue, diffuse a elle été fermement établie, notamment grace & la mission

SMM .

En mai 1989, un nouveau vol ballon, parti d’Alice Springs en Australie [Matteson et al.|

[1991b, Durouchoux et al.| [1993] avec & son bord un spectrométre haute résolution, HEXAGONE

[Matteson et al| |1991a|, équipé de 12 détecteurs Ge et d'un bouclier en BGO, observe a son tour

le centre Galactique. Par la suite, d’autres spectrométres, dont GRIS, ont fourni de nouvelles
estimations du flux et de la largeur de la raie, ainsi que de la fraction de Positronium (Tab. .

De 1990 & 1999, le télescope franco-russe GRANAT /SIGMA a été le premier instrument
utilisant la technique du masque codé (voir chapitre [1)) & opérer depuis I'espace et sensible dans
la gamme d’énergie de la raie d’annihilation. Lors de ’observation de deux trous noirs accrétants,

1E 1740.7-2942 [Sunyaev et al.| 1991] et la nova de la Mouche GRS 1124-684 [Goldwurm et al|

1992] , il a été témoin d’événements transitoires durant lesquels le spectre des sources a présenté
un motif attribuable & une raie d’annihilation décalée vers le rouge. L’intensité du motif observé
en provenance de 1E 1740.7-2942 & 'automne 1990 lui a valu le surnom de «grand annihilateur»
et a motivé des observations avec le VLA qui ont révélé une contrepartie radio & double jet et
conduit & la définition du concept de micro-quasar .

Mais ce n’est que grace aux neuf années d’observations de l'instrument OSSE & bord
de D'observatoire CGRO, de 1991 & 2000, que de véritables progrés ont pu étre réalisés dans
la compréhension de l'origine de la raie du centre Galactique, avec de premiéres indications
sur la morphologie de I’émission. En plus de confirmer I'absence de variabilité de la raie, OSSE
a exclu ’hypothése d’une source compacte unique et mis en évidence l’existence d’au moins

deux composantes dans 1’émission : une composante sphérique associée au bulbe Galactiqueﬁl

et une composante plus étendue, associée au disque [Milne et al| 2001]. Les données ont éga-

lement suggéré l’existence d’une troisiéme composante, étendue, située aux latitudes positives

(I ~—=2°b~ 7°), baptisée PLE (Positive Latitude Enhancement) d’abord attribuée a une «fon-

taine d’annihilation» [Dermer et Skibo| 1997]. Ce PLE a depuis été ’objet de plusieurs modéles.

Durant la méme période, les instruments SMM /GRS et WIND /TGRS ont également apporté
leur contribution & la caractérisation du flux et de la taille de la source détectée & 511 keV.
Sa large ouverture et sa technique d’imagerie basée sur des collimateurs ne permettaient

cependant pas & OSSE de réaliser une carte détaillée de ’émission diffuse & 511 keV. C’est dans ce

*La variabilité apparente a été réinterprétée comme liée a la dégradation des détecteurs Germanium, dégra-

dation réguliérement corrigée pour INTEGRAL/SP1 par les recuits.
TLe bulbe désigne le renflement sphéroidal observé au centre des galaxies spirales et notamment de la Voie

Lactée, d’'un diameétre de 'ordre de quelques kiloparsecs.
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contexte que 'ESA a lancé ’observatoire INTEGRAL. L’étude de la raie a 511 keV constitue 'un
des objectifs majeurs de son spectromeétre SPI, qui associe les performances d’imagerie gamma
propres aux masques codés a la haute résolution spectrale offerte par les détecteurs Germanium
refroidis et qui peut donc fournir les informations sur la morphologie de ’émission et le profil de
la raie indispensables pour résoudre I’énigme de son origine.

En termes de morphologie de la raie, I’analyse de la premiére année d’observation par

Knodlseder et al.| [2005] a confimé que la carte d’émission peut étre décrite par deux composantes

diffuses, le bulbe et le disque. La composante centrale est fortement symétrique — le PLE n’est
pas détecté — avec une largeur totale & mi-hauteur (FWHM) de ~ 8°. Les données ne permettent
pas de discriminer entre une source réellement diffuse et un ensemble de sources ponctuelles.
Le rapport B/D entre les flux de la raie dans le bulbe et le disque, faiblement contraint par

OsSE, semble compris dans la fourchette 1-3. L’analyse du spectre continu d’ortho-Positronium

[Weidenspointner et al.| 2006| révele une morphologie spatiale compatible avec celle de la raie.

Sous cette hypotheése, la fraction des positons ne s’annihilant pas directement est estimée a
fps = 0,924 0,09.

L’étude du centroide de la raie, de sa largeur intrinséque et de la fraction de Positronium

[Churazov et al| 2005, Jean et al| |2006] a permis de caractériser le milieu d’annihilation : il est

constitué a 49'_%3 ‘7 de la phase tiéde neutre du modéle du milieu interstellaire de

[1977] et & 5173 % de la phase tiede ionisée.

4.3 Sources de positons

Nous avons vu que la production de positons obéit & des mécanismes universels tels que la
création de paires, la désintégration des pions 71 ou la radioactivité 47, mécanismes qui peuvent
intervenir dans de nombreux types d’objets astrophysiques. Pourtant, réussir & expliquer l'origine
des positons responsables de la raie & 511 keV observée en provenance du centre Galactique
s’avére difficile. Nous considérons ici les points forts et les faiblesses de chacune des hypothéses

envisageées.

4.3.1 Candidats astrophysiques

L’annihilation d’un positon étant un mécanisme somme toute universel, la difficulté rencontrée
pour expliquer la raie du centre Galactique réside dans le taux élevé de production de positons
qu’elle implique, ~ 10%3 ets™!, et dans sa morphologie, trés concentrée dans le bulbe.

Les noyaux émetteurs 3%, issus de la nucléosynthése hydrostatique ou explosive, consti-

tuent la source astrophysique de positons la plus prometteuse. Des isotopes radioactifs (Tab. 4.2)

*L’incertitude élevée traduit le fait que jusqu’a 23 % de 1’émission pourraient provenir de la phase froide.
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Isotope Vie Chaine Energie Sitos
moyenne de désintégration des raies |keV]|
PONj 111 j 29Ni — 35Co* — 38Fe* | 150; 750; 812; | SNe
847; 1238
5Co 390 j 5eNi — 57Co* — 5TFe* | 14; 122; 136; | SNe
1370
22Na 3,8 a #2Na — 22Ne* 1275 novee
i 89 a 33T — 31Sc* — 23Ca* | 68; 78; 1157 SNe
26A1 1,04 Ma A1 — Mg 1809 SNe, novee, étoiles Wolf-
Rayet et AGB
\ 14 min BN — B3¢+ 2220 novee
8 2,6 h $F — 80O~ 1656 novee

TAB. 4.2: Noyaux émetteurs ST et raies v associées.

sont synthétisés dans des milieux généralement opaques et un mécanisme d’éjection dans le mi-
lieu interstellaire des isotopes ou des positons eux-méme est requis : il peut s’agir d’événements
explosifs — novae, supernovae (SNe) — ou de synthése dans des objets & perte de masse, notam-
ment par vents stellaires, et mélange interne importants — étoiles Wolf-Rayet, variables bleues
luminiques (LVB), étoiles géantes de la branche asymptotique (AGB). Pour évaluer la contri-
bution de chaque isotope 37, il convient donc de considérer : (i) la fréquence et la distribution
spatiale des sites ou il est synthétisé, (ii) le taux de production de cet isotope dans ces sites, (iii)

la fraction des particules 7 produites susceptibles de s’échapper du site pour étre éjectées dans

le MIS.

Novae Dans les novee, les canaux de production de positons sont ’Azote 13, le Fluor 18, le
Sodium 22 et I’Aluminium 26, mais seuls les deux derniers éléments ont des durées de vie assez
longues pour étre éjectés dans le MIS avant de se désintégrer et d’émettre des positons. Le
taux de ~ 35 nove observées chaque année dans la Voie Lactée conduirait & une contribution
significative, aussi bien dans le disque que dans le bulbe Galactiques [Dermer et Murphy| 2001],
mais insuffisante pour expliquer les observations, qui n’ont par ailleurs pas mis en évidence
la raie du Sodium 22. D’aprés Hernanz et José [2006], le champ de vue réduit ’INTEGRAL
ne lui permet pas de détecter ’émission d’annihilation des novae, observable seulement par un

monitorage continu.
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LMXB L’idée que les systémes binaires accrétants a trou noir ou étoile & neutron, notamment
les microquasars, soient responsables du taux d’injection de positons requis pour le bulbe est
peu probable, bien que les détections par GRANAT /SIGMA de possibles raies «redshiftéesy dans
1E 1740.7-2942 et dans la nova de la Mouche impliquent des taux de production, par effet de
paire, importants. Etant donné le caractére fortement transitoire de ces manifestations, le bulbe

Galactique pourrait ne pas contenir suffisamment d’objets compacts de ce type. Leur implication

dans la production de positons dans le disque est en cours d’étude [Weidenspointner et al.| [2007].

Supernovae thermonucléaires Produisant une quantité de Nickel 56 importante (Msg ~
0,6 M) et possédant une enveloppe assez fine permettant a prés de 3% des positons de s’échap-
per, les supernovae de type Ia — thermonucléaires — ont été considérées comme une des prin-
cipales sources possibles de positons dans le bulbe Galactique, dont la population d’étoiles est
relativement vieille. Cependant, expliquer le taux de positons s’annihilant par les seules SNe Ia
dans le bulbe requiert une fréquence des SNe Ia de 0, 50f8:ﬁl par siécle qui, méme en prenant

en compte les supernovae promptes associées & la population jeune du noyau du bulbe, reste

supérieur d'un facteur 10 au taux effectif déduit des modeles d’évolution de galaxies [Schanne

2006al et références incluses|.

Supernoveae gravitationnelles Les supernovae de type 11, dotées d’une large enveloppe d’Hy-
drogéne réduisant fortement la fraction d’échappement et synthétisant une masse de Nickel 56
Msg ~ 0,07 Mg, inférieure d’un facteur 10 a celle des SNe Ia, ne contribuent que minoritairement

a la production de positons Galactiques.

Aluminium 26 Déja cartographié par CGRO/CoMPTEL [Oberlack [1998] et cible du spec-

tromeétre SpI, ’Aluminium 26 est responsable d’une production importante de positons, le flux
détecté a 1809 keV suggérant la synthese de 2-3 Mg d’ 26Al par million d’années. Cependant, le
flux observé dans le bulbe parait trop faible et la faible dispersion en latitude de sa distribution
indique qu’il n’en constitue pas le contributeur majeur. L’ 26Al pourrait par contre contribuer

significativement au flux de 511 keV du disque.

Titane 44 Malgré sa longue durée de vie favorisant son échappement, le Titane 44, qui est
produit en bien plus faible quantité que le Nickel 56, participe peu a la production de positons
des SNe. A ce jour, le seul reste de supernova oit une raie du Titane 44 ait été détectée de maniére
certaine — successivement par COMPTEL, BEPPOSAX et INTEGRAL/IBIS |[Renaud et al.| 2006,
est Cassiopée A, tandis que la détection de COMPTEL dans Vela Junior reste

controversée.
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Hypernove Le taux de 0,5 SN Ia par siécle requis pour expliquer la production de positons
étant trop élevé, la découverte d’une classe spéciale de supernovae de type Ic, de forte intensité
et & éjecta rapides, a mené a une nouvelle hypotheése : les positons proviendraient d’événements
analogues & SN 2003dh, sursaut gamma interprété comme ’explosion asymétrique d’une étoile

Wolf-Rayet. La fréquence de ces «hypernovae» ne devrait alors étre que de l'ordre de 0,2 par

millier d’années [Schanne et al| 2004] mais elle pourrait également se révéler trop élevée par

rapport a la fréquence effective.

Pulsars et pulsars milliseconde Evoquée par |Wang et al.| [|2006I|, I’hypothese de positons

émis par les pulsars milliseconde est handicapée par le grand nombre d’électrons indésirables
également émis et I’énergie élevée & laquelle les leptons sont injectés dans le MIS, qui implique
un rayonnement gamma continu de thermalisation incompatible avec les observations.

D’autres scénarios astrophysiques ont été envisagés : une injection massive de positons

ultra-relativistes, thermalisés depuis, par le trou noir supermassif Sagittarius A*, suite a la cap-

ture d’étoiles il y a 10000 ans [Cheng et al| 2006], le rayonnement de Hawking des trous noirs

primordiaux [Frampton et Kephart| [2005], ...mais aucun ne donne pleine satisfaction.

4.3.2 Candidats exotiques

Devant les incertitudes entachant chacun des scénarios astrophysiques et les difficultés rencon-
trées pour rendre compte via ces candidats «classiques» du flux et de la morphologie de la raie
d’annihilation électron - positon observée au centre Galactique, des sources impliquant de la

physique plus exotique ont été envisagées. Elles sont décrites plus en détails dans le chapitre [f

4.3.3 Combinaisons de candidats

Méme si aucun des candidats cités précédemment, astrophysique ou «exotique», ne parvient &
lui seul & expliquer le flux de la raie & 511 keV au centre Galactique, il convient tout-de-méme
d’effectuer un bilan combinant I’ensemble des candidats. Par ailleurs, lors des considérations

morphologiques, il faut distinguer le lieu de production des positons et celui d’annihilation :

les observations ne refletent pas leur source mais leur cible d’annihilation. Prantzos| [2006] a

ainsi proposé un transfert des positons du disque Galactique au bulbe, par le biais d’'un champ

magnétique ordonné. Cette hypothése mérite qu’on s’y attache méme si de récentes simulations

Monte-Carlo par |Gillard et al.|[2007] suggeérent que des positons de moins de 1 MeV produits par

une population d’étoiles vieilles (SNe Ta ou LMXB) et se propageant dans le champ magnétique

du disque ne peuvent probablement pas pénétrer dans le bulbe.
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4.4 Analyse des observations INTEGRAL de I’annihilation électron-

positon

Aprés avoir introduit les enjeux scientifiques de I’étude avec INTEGRAL/Sp1 de I"annihilation
des positons au centre Galactique, je présente ici des résultats de ’analyse des observations SP1
de l'annihilation des positons au centre Galactique, déja entamée au chapitre 3] ot un des aspects
clefs de cette étude, la soustraction du bruit de fond, avit été abordée. Nous nous plagons ici

dans le cadre des techniques de model fitting.

4.4.1 Jeux de données

Pour cette analyse, j’ai utilisé I’ensemble des données disponibles entre les orbites n® 43 et 386, en
décembre 2005 (soit 3 ans d’exploitation), en considérant trois jeux distincts correspondant aux
périodes ou le spectrométre disposait de respectivement 19, 18 puis 17 détecteurs Germanium
en état de marche. Aprés pré-traitement des données et suppression des pointages perturbés
par 'activité solaire ou le passage des ceintures de radiation, nous disposons d’un temps total

d’exposition de 47 Ms réparti suivant les cartes et profils d’exposition présentée Fig. et [1.10]

4.4.2 Méthodologie

Traitement identique des champs vides et des observations pointées Contrairement
au chapitre [3] ou nous distinguions clairement champs vides, dédiés a ’apprentissage du modele
de bruit de fond, et observations du champ, ou était recherché le signal, nous traitons ici simul-
tanément 1’ensemble des données et essayons de les reproduire via un modéle complet incluant &

la fois bruit de fond et signal.

Ajustement de modéle Plutot qu'une technique d’imagerie directe «en aveugle» — i.e. ne
requiérant pas d’hypothése forte sur la morphologie spatiale de I’émission — telle que les mé-
thodes de Richardson-Lucy ou du maximum d’entropie, évoquées en annexe [B] nous employons
ici la technique de I’ «ajustement de modéley (en anglais model fitting). Au lieu d’étre 'aboutis-
sement d’un processus itératif convergeant vers une solution, la carte de I’émission de la Galaxie
reflétée dans les données constitue une entrée dont un nombre restreint de paramétres restent
a ajuster, notamment "amplitude globale de I’émission ; mais l'intensité de chaque direction du

ciel n’est pas ajustée indépendamment.

Formulation mathématique Considérons une observation constituée de NN, pointés durant
laquelle pour simplifier le nombre de détecteurs Germanium fonctionnant, Ny € {17,18,19},

reste constant. Durant le pointé 1 < p < N, de durée At,, le détecteur 1 < d < Ny a été actif
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F1G. 4.9: Cartes d’exposition, en secondes, des trois jeux de données nettoyées utilisés, corres-
pondant aux périodes ot le spectrométre fonctionnait avec respectivement 19, 18 et 17 détecteurs

Germanium.
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durant une fraction 1 — dead, 4 du temps d’exposition et a enregistré un nombre Cy = C), 4 de
coups dans une bande spectrale de largeur AFE autour de I'énergie F, avec une incertitude oc, ,.

Ces coups peuvent se répartir entre deux origines différentes :
— la contribution S, 4 (Sky) des sources astrophysiques ;
— le bruit de fond instrumental B, 4 (Background)

Par ailleurs, ces détections sont entachées de fluctuations statistiques N, 4 (Noise), que nous
considérerons comme additives et de nature poissonienne ou gausienne.

Comme l'exprime 1’équation [£.:24] la combinaison du signal astrophysique S et du bruit
instrumental B peut étre considérée comme la projection P = .S 4 B sur le plan de détection de
Iinstrument d’un «objet» virtuel O qui constitue notre inconnue. Jusqu’ici nous avons conservé
au probléme sa formulation générale; la particularité de la technique du model fitting réside dans
le fait que la recherche de cette inconnue s’effectue sous de fortes contraintes, limitant le nombre

de variables.

Cp’d = [Sp,d + Bp7d] + Np’d = de(O) + N, d (4.24)

Modeéle de bruit de fond Suivant les conclusions du chapitre [3} nous reproduisons le bruit

par une combinaison purement linéaire de traceurs, plus un terme constant :

0 1 1 1 1 / !
prd :C(d,orbite) + {C(d,orbite)Tp +...t C?d,orbite)T;} + {C?d,orbite)Tjgd tot C,(Z,orbite)T;gTd}

= B,4(C) .

(4.25)
Parmi les traceurs choisis, certains dépendent a la fois du temps (du pointé) et du détecteur tandis

que d’autres ne proviennent pas de comptages du plan de détection et dépendent uniquement du
temps. Quoiqu’il en soit, pour chacun des traceurs, nous fixerons une dépendance des coefficients
a lui appliquer : vis-a-vis du détecteur et/ou du temps. Etant donnée la durée de 'observation
utilisée, nous serons éventuellement amenés & ajuster le bruit de fond indépendamment pour
chaque orbite.

L’équation .25 correspond au cas multi-détecteurs, par opposition a 'approche dite

light bucket ou le modeéle de bruit de fond prend simplement la forme :
= 0 1 1
BP(C) = C(orbite) + {C(orbite)Tp t.t C?orbite)T;} (426)

Modéles de morphologie spatiale Le signal astrophysique recherché peut lui aussi étre
décrit comme une combinaison linéaire de plusieurs sources. Que ces sources soient ponctuelles

ou étendues, que leur émission obéisse & une carte ou a une loi mathématique, on peut ramener
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chaque composante & une carte décrivant virtuellement toute la Galaxie et projeter cette carte

& travers la réponse de I'instrument :

Spa =Y _{Ralo(p.1,b),¢(p,1,b,), E] Qup AE Aty q (1—deadyq)} I}(X') (4.27)
1,b
+ ...
+ KNS Z {Rd [a(p, la b)v C(pv l7 ba )7 E] Ql,bAE Atp,d (1 - deadp,d)} Il],\l[)g (XNS)
L,b

= Op,d (K'a )‘> )
ou :
— N, représente le nombre de composantes via lequel on essaie de décrire le signal astrophysique ;

— I, l'intensité émise par unité d’angle solide par la composante numéro s depuis la direction

de coordonnées galactiques (I,b), en phcm™2?s~'keV~lsr—!;

— {4 'angle solide sous-tendu par le pixel centré aux coordonnées (I,b) dans la carte utilisée

comine support;

Rgla, ¢, E] la répons du détecteur d, en coups cm? ph~!, a une source vue par le spectrométre
sous un angle azimutal a(p,l,b) et un angle zénithal ((p,l,b), et émettant un flux de

1 phem™2?s7! a I’énergie E dans une bande de largeur AE;
— Aty q (1 —dead, q) le live time du détecteur n® d durant le pointé p.

Les inconnues & déterminer sont les amplitudes !, ..., ks de toutes les composantes et leurs

paramétres spatiaux éventuels A, ... \Vs.

Morphologie gaussienne Les modéles de morphologie utilisés peuvent étre des cartes obte-
nues expérimentalement, par exemple celle du 2CO, ou des lois phénoménologiques représentant

les structures Galactiques, comme le bulbe ou le disque, ou des morphologies théoriques, comme

les modéles de [Navarro, Frenk, et White et de [Moore et al| de distribution de la matiére noire.

Dans cette étude, nous utiliserons uniquement la morphologie gaussienne & deux dimensions

circulaire :

L(I—=1)%+ (b—b.)?
= exp | LU 400

(4.28)

o2
centrée en (I, b:) = (0°,0°), ou nous ferons varier la largeur totale & mi-hauteur FWHM = 20v21n2,

ainsi que des sources ponctuelles.

*Nous omettons ici les enjeux liés au caractére non-diagonal de la réponse instrumentale.
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0.3 En pratique, nous projetons par avance a
travers la réponse une série de morphologies gaus-
siennes de largeurs fixées ainsi que des sources ponc-

0.2

tuelles connues de forte amplitude susceptibles de

0.000

bas  «polluer» I'observation des sources diffuses, comme

le Crabe, Sco X-1, Vela X-1 ou Cygnus X-1. Nous

pouvons ensuite traiter les comptages correspon-
-20.000

005 dant & ces signaux projetés comme des «traceurs»

Q

0.000

\ / classiques — en dehors d’une éventuelle contrainte

FIG. 4.11: Image d’une source de morpho-

logie gaussienne de 7°de FWHM. de positivité — & combiner linéairement avec les
traceurs du bruit de fond. Cette technique présente

I’avantage de maintenir la linéarité du probléme, permettant une convergence plus rapide des al-

gorithmes ; elle donne accés au flux de la source, via ’amplitude du modéle ; par contre, le nombre

de solutions testées sera plus restreint que si nous avions conservé les paramétres spatiaux comme

variables.

Dans le cas de l'approche light bucket, nous procédons d’abord & une projection des
sources sur chaque détecteur, en prenant en compte le motif du maque codé, puis effectuons la
sommation des taux de comptage obtenus. Par la suite, 'ensemble des grandeurs manipulées
sont globales, relatives & I’ensemble des 19 détecteurs Germanium, méme si nous conservons par

endroits des notattions plus générales.

Algorithme Nous sommes donc confrontés a l'inversion du probléme

C=P@ERX+N. (4.29)

Pour le résoudre, nous nous placons sous une hypothése de fluctuations statistiques N gaus-
siennes, et d’indépendance des détections successives. Nous cherchons & maximiser la densité de
probabilité a priori p(c, K, A/C) que le meilleur modeéle obéissant & nos contraintes soit celui

de paramétres (E,E,X) sachant que nous avons obtenu la détection C'. Pour cela, la méthode

du maximum de vraisemblance (mazimum likelihood ou ML) préconise [Starck et al. 2002] de

—

maximiser la densité de probabilité conditionnelle p(C/¢, K, X) d’obtenir une telle détection C

sachant que la source présente effectivement ces parameétres (C,K,A\) :

2
_ (Cp,d—Pp,a)
1 202

pC/ER N =] e T, (4.30)
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ce qui revient & minimiser 1’«invraisemblance logarithmique» L :

L=—Ilnp= Z (Cpa = Bpa)” Zln ac, ,V2) (4.31)

Ucp d
1 2 - =
= §X (c, K, A) + constante

ou, de maniére équivalente, & minimiser par rapport aux coefficients (¢, &, X) le chi carré x? entre
les données (pointages et champs vides) et le modeéle associant bruit de fond et signal. Tel est
I’objet du programme aspi_vals_modelfitting, qui utilise pour cela la méthode du gradient
conjugué implémentée dans MINUIT |James et Roos |1994]. Contrairement aux équations ci-
dessus qui manipulent des nombres de coups absolus, ce programme utilise directement les taux

de comptages par pointé en coups par seconde corrigés du temps mort (voir page .

4.4.3 Analyse de la raie d’annihilation a 511 keV

Morphologie spatiale de la source La technique de model fitting décrite ci-dessus a été
appliquée a la raie & 511 keV de la région du centre Galactique, afin de déterminer les dimensions
de la zone émettrice, dans I’hypothése ol sa morphologie est compatible avec une gaussienne
circulaire d’origine le Centre Galactique — ce qui revient a dire que nous négligeons ici la contri-
bution propre du disque. Le taux de comptage étudié est celui d’une bande de AE = 10 keV
de large autour de mqc? ~ 511 keV. Nous nous placons en mode collimateur et utilisons le taux
global de tous les détecteurs Germanium actifs.

Divers combinaisons de traceurs ont été testées pour le modéle de bruit de fond, nous
retenons ici 1'utilisation des seuls événements saturants mais avec un coefficient différent pour
chaque orbite. Il est combiné avec la projection d’'un modeéle spatial gaussien de largeur & mi-
hauteur fixée, entre 4 et 12 degrés, ce qui donne un total de Nypites + 1 variables, ott Nyppites €St

le nombre de révolutions du satellite traitées :
Pp(a /<.3> = Corbite AfeeSat, + K (R (9 GFWHM)p . (4.32)

Chaque ajustement fournit, outre les coefficients ¢ du modéle de bruit de fond, I'amplitude &
de la source ainsi qu’un chi carré permettant de juger de ’adaptation de la FWHM testée aux
données. La comparaison des x? obtenus d’une source testée & I'autre permet de déterminer la
FWHM optimale.

La figure .12 montre ainsi I’évolution du chi carré réduit en fonction de la largeur a
mi-hauteur. Cette courbe correspond aux résultats obtenus en traitant simultanément les trois
jeux de données : la combinaison des résultats du traitement indépendant de chaque jeu conduit

& une conclusion similaire. Le minimum de la courbe

=19986,8 (18751 d.d.L) (4.33)

Xmin
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fournit la FWHM optimale tandis que la ligne horizontale pointillée, correspondant & la valeur

X2,in + 1, donne Pincertitude (statistique) a 1 sigma :

FWHM =7,08T173 °. (4.34)

1.0663—

1.0662|—

o o 1.0661—
x

1.066—

1.0659—

lllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllll

4 5 6 7 8 9 10 1 12
FWHM [deqg]

FiG. 4.12: Détermination de la taille de la zone émettrice de la raie & 511 keV au centre Galac-
tique : chi carré réduit (18751 degrés de liberté) en fonction de la largeur & mi-hauteur d'une
source de morphologie gaussienne.

Flux de la raie Une fois choisi le modéle spatial gaussien de largeur 7°, ’ajustement nous
fournit le facteur multiplicatif & appliquer & ce modéle puis, par intégration de la carte de la

source gaussienne, une premiére estimation du flux de la raie a 511 keV :

Fyy = (1,1240,03) 1073 phcm 257, (4.35)

Avant d’en déduire le flux de positons s’annihilant dans le bulbe, il nous reste encore & déterminer

la fraction de Positronium.
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TAB. 4.3: Spectre de I’émission diffuse continue de SPI obtenu dans I’hypothése d’une source
gaussienne de 7° de large, en mode collimateur. Les valeurs élevées du chi carré réduit a basse
énergie indique l'inadéquation du modéle spatial choisi aux sources ponctuelles présentes dans
I’émission.

Bande d’énergie | Flux ‘ Erreur stat. x2/d.d.l.

[ keV] [x107° ph em™2s 1 keV~!]

200-250 8.99 + 0,25 1,74
250-300 5,58 + 0,20 1,51
300-350 429 + 0,18 148
350-400 281 + 0,15 1,25
400-450 2,64 + 0,14 1,36
450-500 230 + 0,14 1,18
506-507 4,00 £ 0,83 1,00
507-508 491 + 0,88 1,00
508-509 762 + 1,03 1,05
509-510 1773 + 1,32 1,07
510-511 28,83 + 1,56 1,01
511-512 23,98 £+ 1,56 1,02
512-513 15,92 + 1,30 1,07
513-514 6,48 + 1,00 1,04
514-515 0,81 + 082 1,00
515-516 2,36 £ 0,80 1,02
525-545 0,31 + 0,16 1,06

4.4.4 Analyse du spectre d’annihilation

L’étape suivante consiste a extraire le spectre de ’annihilation électron-positon. Pour cela, nous
considérons la gamme 200-525 keV ou nous définissons 17 bandes d’énergie. Chaque bande se
voit appliquer, indépendamment 1'une de l'autre, le méme traitement que précédemment, avec
une largeur & mi-hauteur de la source imposée & 7°, afin d’en déduire l'intensité de 1’émission
diffuse continue. Le «traceur» utilisé pour représenter la source astrophysique étant le méme
pour chaque bande, le résultat est corrigé pour prendre en compte 'aire efficace exacte & chaque
énergie. Les résultats sont donnés par le tableau 3] : la derniére colonne indique la qualité de
'ajustement et les valeurs élevées du x?/d.d.1. & basse énergie indiquent que notre modéle spatial
n’est plus valable, du fait de la contribution des sources ponctuelles.

Le spectre qui recouvre notre bande initiale de AEF = 10 keV de large du paragraphe
[d.4.3] avec des canaux de 1 keV est représenté Fig. [£.13] Afin d’étudier la largeur intrinséque de



Chapitre 4: L’annihilation électron-positon 111

cette raie, nous cherchons & lui ajuster un modéle spectral. Le modéle utilisé ici est simplement
composé d’une raie de profil gaussien, centrée a 511 keV, d’écart-type o9, et perchée sur une

marche, un échelonf figurant 1'ortho-Positronium, présent uniquement a gauche de la raie :

dF ( _meCQ)Q}

E
F2 |:_ 202
—— = kg, H(E — mec?) + ——e o 4.37
ag ~ Rt ) 02 \/21 (4.37)

Nous approximons ici le spectre de Ore et Powell (Equ. 4.17) par une fonction linéaire de ’énergie

2

et relions son amplitude & notre modéle par continuité en mec* avec I’échelon :

dFy, k3, [ E
~ —L . 4.
dE 2 \mec? (4.38)

nous pouvons ainsi accéder au flux continu 3y intégré :

mec? g F K3yMeC2
F3, = / 3 gE ~ B (4.39)
T o dE 4

puis & la fraction de Positronium (Equ. 4.14)). Finalement, exprimé en fonction des paramétres
physiques d’intérét, notre modéle spectral de la raie prend la forme :

(E—mec2)2

Fy B
H(E — mec?®) + ——¢ 7y 4.40
( € ) 0_27\/% ( )

Cependant, avant de procéder & I'ajustement, la résolution en énergie de I'instrument,

de U'ordre de FW H My 51 = 2 keV de largeur totale & mi-hauteur a 511 keV |[Roques et al.| 2003],

E - FQ'Y 9fPs
dE  mec?2[(1— fps) + fps/4]

doit étre prise en compte. Le spectre précédent est donc convolué avec une gaussienne de para-
meétre s, d’ol la formule utilisée pour obtenir le modele ajusté Fig. qui fait intervenir

la fonction d’erreur erf(E) = % fOE e de :

(E—mQCQ)
dF F 9 1 E — mec? F. —
at 272 fPs L (1 o erf( meC ) i 2 e 20—5“/ (441)
dr mec” 2 [(1 - fPs) + fPS/4] 2 O-instr\/§ 02yV 27
avec U?fzot = J?nstr + J%'y .
*On adopte ici comme définition de la fonction Heaviside :
si £E<0
H(E) = siE=0 (4.36)

1
1
2
0 siE>0
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TAB. 4.4: Parameétres obtenus lors de l'ajustement du spectre de la raie a 511 keV (Fig. [4.13])
extrait de 12 Ms de temps d’observation (1 an d’exploitation) avec un modeéle simple incluant
une raie 2 gaussienne et un échelon (Equ. 4.41)).

Flux F,, de la raie [x1073 ph cm™2s7!] 1,086 + 0,129
Flux continu Fj, [x1073 ph cm™2s7!| 3,821 £ 1,415
Taux d’injection R;,; [x10% ets™!] 1,39 + 0,70
Fraction de Positronium fp 0,935 + 0,127
Largeur intrinséque FW H My, | keV | 33 4+ 05
Largeur instrumentale FW H M;,q, | keV | 2,0 (fixe)
x2/d.d.L 6,85/7
x2 1 ndf 6.847/7
u F,, [x10° cm? 5] 1,086 + 0.1291
030{— Oinyr KEV] 08493+ 0
C 0,, [keV] 1.408 + 0.201
C fos 0.9349 + 0.127
o 0.25— m,c? 511+ 0
> -
Fic. 4.13: Ajustement au spectre =  ox—
SPI de la raie 4 511 keV d’un modéle s
de base incluant une raie 2y gaus- 5§ T F
sienne et un échelon (Equ. . W ol
L F
005~  ---p- Ao
- _
0.00f —=
R T P B VIR
E [keV]

Les résultats de I'ajustement de ce modeéle a la raie sont donnés dans le tableau £.4] :
les flux 27 et 3v ainsi que la fraction de Positronium obtenus sont compatibles avec les autres
études des données Spi. La largeur intrinséque dérivée pour la raie parait un peu élevée. Cela
pourrait s’expliquer par la non-correction du phénoméne de dégradation de la résolution en
énergie entre deux recuits et ’absence de prise en compte de la composante non-diagonale de la

réponse instrumentale.

Afin de mieux étudier la fraction de Positronium, nous procédons ensuite a I’ajustement
de l'intégralité du spectre entre 300 et 545 keV. Cette fois, au lieu d’un simple échelon ou d’une loi
linéaire, nous utilisons la fonction d|Ore et Powell exacte (Equ. pour modéliser le spectre 3,
et nous procédons également a sa convolution avec une gaussienne Gy, , (F) de 2 keV de large.
Le modéle de la raie fine gaussienne — nous n’employons & nouveau qu’une seule composante —
reste inchangé. Par contre, il faut désormais tenir compte de I’émission continue sur laquelle vient

se percher le spectre d’annihilation et qui & basse énergie domine I’ortho-Positronium.



Chapitre 4: L’annihilation électron-positon 113

S’agissant de ce spectre continu sous-jacent, son interprétation et donc sa modélisation
restent délicates. La raie & 511 keV, en plus d’occuper une gamme d’énergie particuliérement
difficile & observer d’un point de vue instrumental du fait des difficultés de focalisation des
photons 7, se situe en effet & I'intersection de deux domaines trés différents de I’Astrophysique.
Un des succés A’ INTEGRAL/ISGRI a été de montrer que la majeure partie de ’émission gamma
de basse énergie, soit en-de¢a de 200 keV, provenait de sources compactes [Lebrun et al.| 2004].
Par contre, a plus haute énergie, les télescopes CGRO/EGRET et -/COMPTEL ont permis de
prouver que ’émission v de haute énergie avait comme origine le milieu interstellaire.

Dans la gamme occupée par le spectre d’ortho-Positronium, ’origine de I’émission continue diffuse
est incertaine. Pour la modéliser, nous utiliserons une loi de puissance d’indice négatif a. Le

modéle global prend alors la forme :

(E‘fmecz)2

S PSS P R

dF E FQ'Y [_

Z K a
dE 1 MeV(l Mev) + O'tot /27_‘_6
2

_ 2 2
aveC Oyot = Ojpstr + 0-27 .

10—
o -
g B
‘—I| —
(79}
N
c 102 =
o T ey i
m C ? 1 ndf 7284710 | |
X ) ~l]
|.|J B 3 em2sl - |
© | Kimev [X10™ cm™? st MeV™] 0.2077 £ 0.2266 o=
< .
LL | | @ -4.46 +1.107 ]
-O -3 22 - : A
Fy, [x10™ cm? s 1.088 +0.1011 i
1% | feos 1.002 £ 0.04271 i ii
: FWHM [keV] 3.301 0.3682 i
- |
1 1 1 i
200 300 400 500
E [keV]

F1G. 4.14: Ajustement, au spectre SPI obtenu avec une morphologie spatiale présupposée
gaussienne de largeur 7°, d’'un modéle d’émission constitué d’une raie, d’un spectre d’ortho-
Positronium et d’une loi de puissance. L’indice de la loi de puissance a été laissé libre.
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L’indice « de la loi de puissance est mal déterminé; généralement fixé lors des ajuste-
ments, il varie de -1,75 chez [Jean et al.|[2006], d’aprés les mesures d’OsSE [Kinzer et al.| |1999|
dans le méme domaine d’énergie, a -2,0 chez (Churazov et al. [2005], en passant par -1,82 chez

Strong et al|[2005], d’aprés I’analyse des données SpI elles-mémes (et COMPTEL).

TAB. 4.5: Parameétres obtenus en ajustant un modele sur le spectre d’annihilation : amplitude
K1 mev et indice « de la loi de puissance représentant la composante continue non-résolue, flux
Fy, et largeur intrinseque F'W H M>,, de la raie d’annihilation et fraction de Positronium fps. La
sensibilité de ’ajustement au domaine d’énergie considéré, de E i, & 545 keV, et a l'indice de

la loi de puissance a été étudiée. La derniére colonne indique le chi carré réduit du fit.

Enin o K1 Mev [x107° Fa, [x1072 fpq FWHM,, | x?/d.d.l.
[keV] -] cm™2s™t MeV ™! em 2571 [-] [keV] -]
200 | -3,92+0,74 | 0,334£0,27 |1,073+£0,102 | 1,00£0,04 | 3,3+£0,4 | 8,3/12
250 || —4,16+£0,8% | 0,274+0,24 |1,079+£0,101 | 1,00£0,04 | 3,3+£0,4 | 7,7/11
E 300 || —4,46+£1,11 | 0,21+£0,23 | 1,088+£0,101 | 1,004£0,04 | 3,3+£0,4 | 7,3/10
T 1350 | —461+1,74 | 0,1940,28 |1,006+0,102 | 1,00£0,04 | 3,3+0,4 | 7,3/9
400 || —5,444£2,22 | 0,11+£0,19 |1,066+0,099 | 1,00+£0,05 | 3,4+0,4 | 6,5/8
450 42,31 +22,22 | 13,95+194,50 | 1,0474+0,103 | 1,05+0,08 | 3,3+0,4 6,3/7
1,82 1,1240,54 | 1,016 +0,106 | 0,84 40,06 | 3,1+0,4 | 47,5/13
200 -1,75 4,15+£0,25 1,013 £0,106 | 0,834+0,07 | 3,1+0,4 53,0/13
-2,00 3,024+0,21 1,0254+0,106 | 0,88 +£0,06 | 3,14+0,4 36,0/13
@ 250 -1,82 3,49 +£ 0,23 1,01940,106 | 0,88 +£0,05 | 3,14+0,4 39,9/12
CE 200 -1,82 3,13 £0,26 1,024 + 0,106 | 0,92 +0,05 | 3,14+0,4 33,1/11
22,00 2,584£0,23 | 1,034+0,107 | 0,93+£0,05 | 3,14+0,4 | 27,3/11
350 1,82 1,65+0,55 | 1,038+0,111 | 1,05+0,05 | 3,14+0,4 | 14,1/10
400 1,82 1,1240,54 | 1,02140,105 | 1,07+0,04 | 3,2+0,4 | 10,1/9
450 -1,82 1,04+0,50 | 1,05440,100 | 1,03+0,04 | 3,3+£0,4 | 6,3/8

.....

présentés dans le tableau Les meilleurs ajustements, obtenus en laissant libres dans un
premier temps ’ensemble des paramétres, conduisent & une loi de puissance particuliérement
molle (Fig. 4.14). Que le domaine d’énergie utilisé pour cet ajustement commence & 200, 300 ou
400 keV, les paramétres relatifs a 'annihilation des positons restent quasiment inchanggés : le
flux de la raie vaut Fy, = (1,1 £0,1) 1073 cm™2s7! et sa largeur FW HMay = 3,3 £ 0,4 keV,
tandis que la fraction de Positronium est proche de 100%, d’ou un flux de I'ortho-Positronium
intégré sur tout le spectre Fz, = (4,95 £1,24) 1073 em~? s~ L. Sous ’hypothése que la source de

positons se situe bien au centre Galactique (dgc = 8,0 kpc) et que tous les positons s’annihilent
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au repos, cela implique un taux d’injection de

Fy,
1
2[(1 - fPs) + 7fPs]
4
Nous avons ensuite procédé a une série d’ajustements avec une valeur imposée de l'indice «

de la loi de puissance (Fig. 4.15). Cela conduit & une plus grande variabilité de la fraction de

Rinj = dndéc ~ (1,740,2)10% eTs7 1. (4.43)

Positronium en fonction du domaine d’énergie. Les autres paramétres sont moins sensibles a
I'indice . Malgré tout, la fraction fps reste supérieure a& 83% pour un domaine commencant
a 200 keV, voire 88% (250 keV) ou 92% (300 keV) ; en conséquence, dans tous les cas, le taux
d’injection de positons reste de I'ordre de 10*3 et s7! : c’est ce taux que nous nous évertuerons

d’expliquer dans le chapitre suivant.

101 = *
o - —_—
1 —
> - —
) B T _J
S N""“~-~-~_,_ s
. - T S
n Tl o
[N ! l\
'E 102 cmpmm et i ?r
o - 1
|
ILI_J. - x2 I ndf 33.15/11 E
5 B Kovey [x10° cmZ sTMeVY  3.129 +0.2638 -
T o 182+ 0 ¥
- |
© Fpy [x10° cm? 57 1.024 +0.1062 0
0% froe 0.9231+ 0.0511 | !
E FWHM; g1 [keV] 2+ 0 ; :E
- FWHM [keV] 3.102 +0.4189 '
n L L Lt
200 300 400 500
E [keV]

FIG. 4.15: Spectre Sp1 de la figure mais ajusté avec un modeéle ou l'indice de la loi de
puissance a été fixé a -1,82.
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4.5 Conclusion

Apres avoir introduit des concepts et grandeurs relatifs au parcours d’un positon depuis
sa production jusqu’a son annihilation, que nous réutiliserons au chapitre suivant, j’ai retracé
I’histoire des observations de ’émission d’annihilation de la région du centre Galactique et fait le
point sur les travaux d’ INTEGRAL a ce sujet ainsi que sur les solutions astrophysiques envisagées
pour expliquer cette émission.

Enfin, j’ai exposé les résultats d’une analyse personnelle de prés de trois ans de données
du spectromeétre. Ces résultats sont cohérents avec ceux des autres équipes situées au C.E.S.R.
de Toulouse, au M.P.E. de Munich et a 'IKI de Moscou. Cependant, ’analyse présentée né-
cessiterait encore de nombreux raffinements. Tout d’abord, la contribution au-dela de 200 keV
de toutes les sources compactes détectées a plus basse énergie n’a pas été soustraite du spectre
continu non-résolu. Ensuite, les incertitudes sur le spectre extrait sont seulement statistiques et,
bien que la variabilité des paramétres physiques en fonction de I'indice de I’émission continue
diffuse ou de la gamme d’énergie aient été étudiés, des effets systématiques supplémentaires liés
au modele de bruit de fond devraient leur étre ajoutées. Ces deux points expliquent en partie
que la fraction de Positronium dérivée couvre encore une plage de valeurs assez large. Il convient
de souligner que le spectre d’annihilation obtenu I’a été par un ajustement de modéle utilisant
I'instrument en mode collimateur : 1'utilisation des comptages individuels des détecteurs devrait
conduire & une certaine amélioration, notamment & un affinement la dimension spatiale de la
source. Par ailleurs, une seule morphologie a été employée ici, une source gaussienne circulaire
et les contributions respectives du bulbe et du disque n’ont donc pas été séparées.

La suite de ce manuscrit est consacrée aux travaux d’interprétation des résultats acquis

ci-dessus via la production de positons par des particules de matiére noire légere.
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Bien que la présence d’une raie d’annihilation électron-positon dans le spectre de 1’émission
de la région du centre Galactique soit connue depuis les années soixante-dix, les observations
d’INTEGRAL ont relancé le débat quant a ’origine desdits positons, notamment dans la com-
munauté des physiciens des particules, ol I'idée que ces positons proviennent de ’annihilation de
particules de matiére noire a été étudiée. Ce chapitre fait le point sur cette hypothése et présente

ma contribution au débat.
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5.1 De la matiére noire & la matiére noire légére

Aucune explication astrophysique n’ayant apporté entiére satisfaction (voir p. , I’hypothése de
I’existence d’'une matiére noire particuliérement légére mérite d’étre envisagée en tant que mode

d’explication du taux d’injection considérable de positons dans la région du bulbe Galactique.
5.1.1 Nécessité de la matiére noire

5.1.1.1 Historique

L’existence d’une matiére noire est désormais admise, en dépit du fait que sa nature reste in-

déterminée et que les accélérateurs de particules n’aient pas encore permis de la détecter. Mais

qu’entend-on par «matiére noire» 7 Le terme a été introduit en 1933 par |Zwicky| [1933; [1937].

En étudiant la vitesse des galaxies au sein de 'amas de Coma, il constata une incohérence entre
les estimations de masse de ces galaxies basées sur les études de luminosité d’une part, et leur
comportement dynamique d’autre part. Zwicky remarqua en effet que le potentiel gravitationnel
des galaxies rassemblées en amas, déduit de la masse de matiére visible — c’est-a-dire lumineuse,
détectable via les ondes électromagnétiques —, était insuffisant pour les retenir au sein de ces
structures : la masse dynamique était largement supérieure & la masse lumineuse.

La tradition a voulu que ’on parlat de probléme de la masse manquante ou de la matiére
noire, alors qu’il efit par exemple été plus prudent de le qualifier sans a priori d’énigme du
«potentiel gravitationnel déficient». Retenons que les interprétations proposées pour résoudre ce
mystére, universellement reconnu, sont encore spéculatives, et donc nécessairement controversées.
Certains, notamment dans les rangs des physiciens des particules, y voient un probléme de
matiére ou de substance. D’autres y voient plutdét une conséquence d’une altération a grande
échelle des lois de la gravitation, ou plus radicalement de la dynamique (théorie MOND) aux
faibles accélérations. Ceux-la se recrutent le plus souvent chez les tenants de la relativité générale,
intéressés essentiellement par la gravitation.

Récemment, de nouvelles données afférentes a la collision de deux amas de galaxies

[Clowe et al| 2006] sont venues étayer la these des partisans de la solution «matérielley. Ces

observations concernent d’'un coté le potentiel gravitationnel — la distribution de la matiére
noire —, étudié par le biais des effets de lentille gravitationnelle faible (weak lensing), et de
I'autre la répartition de matiére baryonique déduite de I’émission de rayons X. Dans la mesure
ou les distributions de matiéres noire et «lumineuse» ne coincident pas, toute altération de la
gravité en tant qu’explication du potentiel gravitationnel déficient semble exclue. La thése de
I’existence de la matiére noire se voit donc ainsi renforcée.

De fil en aiguille, la matiére noire est devenue 1'un des piliers de la cosmologie contem-

poraine. Elle joue un roéle éminent dans la formation des galaxies et des grandes structures, au
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point que le modéle cosmologique standard l'intégre dans son sigle : ACDM, ou A désigne la

constante cosmologique (voir ci-dessous) et CDM la matiére noire froide (cold dark matter).

5.1.1.2 Preuves

Depuis la découverte initiale de Zwicky, il a été établi que I’existence d’une fraction importante

de masse non visible se manifeste indirectement & de nombreuses échelles de I’Univers par ses

effets gravitationnels [Carr et al| 2006]. La matiére noire est ainsi requise pour expliquer la

dynamique des galaxies au sein des amas de galaxies ainsi que des amas de galaxies au sein
des super-amas, mais aussi les courbes de rotation des étoiles et du gaz interstellaire au sein
des galaxies. La vitesse de rotation en périphérie garde une valeur constante en fonction de la
distance au centre alors qu’elle devrait décroitre : les courbes de rotation présentent un plateau
qui requiert, en-dehors d’une remise en cause des lois de la gravitation ou de la dynamique, la
présence d’un halo central de matiére non visible. La matiére noire est également indispensable
aux scénarios de formation des galaxies et des grandes structures. Son influence se traduit aussi
dans les anisotropies du fond diffus cosmologique & 2,7 K, mesurées notamment & ’aide de la

sonde WMAP.

Le modeéle cosmologique actuellement favorisé est celui d’un Univers homogéne, isotrope

et euclidien, i.e. de courbure spatiale nulle. Cela signifie que la densité totale d’énergie p y est

sensiblement égale a la densité critique p. = 3?; 52 distinguant univers «fermés» (p < p.) et

«ouverts» (p > pc), ou le parametre de Hubble H exprime le taux d’expansion a un instant

donng, le taux actuel étant évalué & Hy = 74 4 3 kms™! [Spergel et al.| [2006]. Il est coutumier

d’introduire la notion de parameétre de densité €2, quotient de la densité d’énergie et de la densité

d’énergie critique. Cet Univers vérifie donc I’équation

sz£:1=QA+QM, (5.1)

ou Qp ~ 72% et QO ~ 28% représentent respectivement les parameétres de densité d’énergie
sombre/noire et de densité d’énergie de la matiére. L’énergie sombre ou énergie du vide quantique,
identifiée & la constante cosmologique, est dotée d’une pression négative; cette caractéristique
essentielle induit une accélération de l'’expansion de 1’Univers. La densité d’énergie sombre est
largement supérieure & la densité d’énergie de la matiére. La matiére elle-méme se subdivise
en seulement 1% de matiére baryonique visible, contre 27% de matiére noire, baryonique ou

non-baryonique |Ostriker et Steinhardt| [2003|, Spergel et al.| 2006].
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TaB. 5.1: Composition de I’Univers en termes de paramétres (2; de densité d’énergie, d’apres
Ostriker et Steinhardt| [2003].

Composante Q; (%]

Matiére et rayonnement visibles 1

Matiére noire

- baryonique 4

27
- exotique 23
Energie sombre 72

5.1.1.3 Nature

Sur les Qpy ~ 27% de masse cachée, la composante baryoniqudf — la matiére qui compose
I’Univers visible constituée principalement de baryons, particules sensibles & l'interaction forte,
et d’électrons — serait de seulement 4% ; elle se présenterait sous forme de gaz froid, de naines
brunes, de trous noirs supermassifs, de MACHOs. Les 23% restant sont de nature non-baryonique,
exotique.

La véritable nature de la matiére noire non-baryonique reste incertaine. L’imagination
des physiciens des particules ne connait pas de bornes et les candidats sont légion : axionsﬂ
neutralinoﬂ particules de Kaluza—KleinH, etc. ...

Toutes ces particules se doivent d’étre :
— stables, puisqu’elles ont subsisté depuis leur création lors du Big Bang;

— électriquement neutres, par définition de la matiére noire, insensible au premier ordre & I’in-

teraction électromagnétique;

— insensibles & l'interaction forte, faute de quoi elles alourdiraient indiiment les noyaux des

atomes.

Leur mode de contact avec le monde est donc réduit aux interactions gravitationnelle et éven-
tuellement faible, ou & une éventuelle nouvelle interaction proche, en termes d’intensité, de I’in-
teraction faible.

Beaucoup font donc appartenir le candidat matiére noire a la classe des WIMPs : il se

présenterait sous la forme d'un gaz froid (non relativiste) de particules massives interagissant

*Ou nucléonique.
TParticule trés légére (107° eV) imaginée pour résoudre le probléme de la violation de la symétrie CP en

chromodynamique quantique.
tParticule hybride (photino + zino + 2 higgsino) la plus légére de toutes dans les modeéles qui invoquent

Pexistence de la supersymétrie et de la parité R [Barbier et al.| [2005].
$Modes d’excitation liés a I’existence de dimensions supplémentaires de type «universely, c’est-a-dire acces-

sibles a toutes les particules du modéle standard.
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faiblement (d’ou acronyme « Weakly Interacting Massive Particles») avec la matiére ordinaire.
De telles particules nécessitent une extension du modéle standard de la physique des particules,
dont plusieurs problémes tendent & indiquer 'insuffisance, tel le caractére massif des neutrinos,
démontré par les oscillations des neutrinos solaires. Le neutrino, qui présentait l'avantage d’étre
une particule déja détectée, a été exclu des candidats au titre de matiére noire car, en dépit
de son abondance, sa masse ne lui permettait pas de constituer une fraction substantielle de la
masse noire. La plupart des solutions au probléme de la matiére noire offertes par la nouvelle

physique font partie intégrante de deux extensions plus générales du modeéle standard |[Bertone!

et al.| 2005] :

— la supersymétrie (SUSY), qui propose une symétrie entre fermions et bosons et dont le candidat

le plus populaire est sa particule la plus légére (LSP), le neutralino;

— les modeéles & extra-dimensions, développés afin d’unifier toutes les interactions, la gravité y
comprise, et dont certaines versions offrent un candidat matiére noire viable, la particule

de Kaluza-Klein la plus légére (LKP).

Pour avoir une chance de la détecter directement, de la produire au moyen d’accéléra-
teurs et par-dessus tout pour expliquer sa formation au cours du Big Bang, ce qui est un impératif
pour la cosmologie, il est nécessaire que la matiére noire soit couplée & la matiére ordinaire ou
aux photons, i.e. que des interactions entre mondes «noir» et «lumineux» soient permises. Les
paramétres clés de la particule de matiére noire sont donc sa masse et ses constantes de cou-
plage avec la matiére ordinaire et avec elle-méme, qui déterminent, & leur tour, sa section efficace

d’annihilation.

5.1.2 La matiére noire comme source de positons

Face aux difficultés rencontrées pour expliquer de maniére satisfaisante l’intensité et la morpho-
logie (notamment le rapport entre bulbe et disque) de la raie & 511 keV observée dans la direction
du centre Galactique au moyen d’une solution purement astrophysique, I’annihilation de matiére
noire a été envisagée comme source de positons, pour des raisons de flux et de géométrie. En effet,
si en moyenne la matiére noire est trop diluée dans I’'Univers pour que les produits de son anni-
hilation soient observables, les théories de formation des structures prévoient des accumulations
localisées, notamment au centre des galaxies, ou le taux d’annihilation, proportionnel au carré
de la densité de matiére noire, peut étre important. Une morphologie & symétrie sphérique telle
que celle observée par INTEGRAL dans le bulbe pourrait alors étre une conséquence naturelle
de la distribution spatiale de la matiére noire.

La particule de matiére noire y la plus populaire, le neutralino, posséderait une masse

m,, comprise entre 50 et 500 GeV/ c?, et serait sa propre anti-particule; elle s’annihilerait donc
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avec son anti-partenaire dans les régions de forte concentration, produisant tout un cortége de

particules rapides.

5.1.2.1 Exclusion de la matiére noire «massive» comme source des positons

Cependant, ’étude des contraintes observationnelles a rapidement interdit aux neutralinos et
aux particules de matiére noire appartenant & la méme gamme de masses d’étre responsables de
I'intégralité du flux de la raie & 511 keV au centre Galactique.

En effet, lors de 'annihilation des neutralinos, les positons se forment essentiellement
via la désintégration de pions positifs 7. Or, pions chargés et pions neutres sont produits en
quantités similaires et la désintégration des pions neutres 7 conduit & une émission de photons
gamma de haute énergie. Imposer une distribution de matiére noire de type neutralino permettant
de reproduire le flux observé dans la raie a 511 keV conduit donc simultanément & un flux gamma
équivalent au-dela de 100 MeV. Or, la zone d’émission de photons de 511 keV, qui dessine le bulbe
Galactique, n’a pas de contrepartie & 100 MeV ni au-dela. Cette absence est constatée sur la carte
de la Galaxie établie par le télescope EGRET. Elle laisse penser que la formation de positons ne
s’accompagne pas de celle de 7°, dont la désintégration fournit deux vy de haute énergie, et
donc que les positons ne sont pas formés par le truchement des pions, mais par un autre canal
impliquant des particules dont la masse est bien inférieure & celle des pions.

Par ailleurs, 'injection des positons se ferait & haute énergie, vu la masse des neutralinos.
Or, les processus de perte d’énergie — interactions Bremsstrahlung, Compton inverse, synchrotron
— impliqués dans la phase de thermalisation de positons ayant une énergie initiale de l'ordre du

GeV produisent un important flux gamma qui vient contrevenir aux contraintes observationnelles.

5.1.2.2 Attraits de la matiére noire dite «légére»

Les particules de matiére noire les plus populaires étant exclues s’est posée la question de 1’exis-
tence d’un candidat alternatif ne présentant pas les mémes défauts, c’est-a-dire dont ’annihilation
ne produirait pas en méme temps que des paires électron-positon un flux gamma de haute énergie
rédhibitoire. Cela impliquait en particulier que cette particule de matiére noire ait une masse

inférieure & celle des pions (m,o = 135,0MeV /c?, m .+ = 139,6 MeV/c?, Yao et al[2006), alors

que les expériences aupres des accélérateurs situent la particule supersymétrique la plus légére
au-dela de ~ 30 GeV.

Or un nouveau type de particules de matiére noire dite «légeére» (ci-aprés MNL ou

LDM) avait déja été envisagé par Boehm et Fayet| [2004], [Fayet| [2004], pour des raisons totale-

ment indépendantes de la question de la raie gamma a 511 keV, dans une sorte d’exercice visant

a abattre le dogme établi par [Lee et Weinberg| [1977] imposant une masse minimale d’environ

2 GeV/c?. Cette masse minimale traduit la nécessité d’assurer un taux d’annihilation suffisam-
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ment élevé pour ne pas dépasser la densité relique de matiére noire observée, ou simplement une
densité relique assurant un univers non-fermé. Mais cette masse minimale avait été établie sur
la base de ’existence de particules interagissant faiblement avec la matiére ordinaire, présentant

une section efficace d’annihilation proportionnelle au carré de la masse.

La nouvelle particule x proposée par Boechm et Fayet| [2004] s’inscrit dans le cadre

d’une théorie quantique des champs ordinaire — i.e. hors supersymeétrie — a quatre dimensions,
a laquelle vient s’ajouter une nouvelle particule, de masse 1 < m, < 100 MeV/ c?, interagissant
avec la matiére via un nouveau boson de jauge neutre de spin 1, lequel assure une symétrie

supplémentaire de type U(1).

Boehm et Fayet [2004] avaient étudié 1'effet de cette matiére noire légére sur ’émission

gamma des régions centrales de la galaxie, mais dans le registre du continu de basse énergie.

Les nouveaux résultats apportés par INTEGRAL sur la raie a 511 keV au centre Galactique ont

attiré l'attention sur cette particule et fait germer l'idée [Bochm et al.| 2004} Cassé et al.| 2004]

que son annihilation soit & 'origine des positons qui, en s’annihilant & leur tour avec les électrons

du milieu interstellaire, émettent les photons de cette raie :

X+X — e +e +7y (5.2)
ef4+e” — 2. (5.3)

A la liste, déja longue, des candidats au titre de matiére noire non baryonique est donc
venue s’ajouter une nouvelle particule, tout aussi stable et neutre que les autres, mais de masse
différente, intermédiaire entre celles de 'axion et du neutralino, pour ne citer que les favoris
des physiciens des particules. La collaboration entre ces derniers et les astrophysiciens a permis
de contraindre progressivement les propriétés de cette matiére noire légére hypothétique, sur la
base d’arguments théoriques, mais surtout astrophysiques — fond du ciel X et gamma, émission

gamma continue des régions centrales de la Galaxie, explosions des supernove.

5.1.3 Recherche de la matiére noire

On distingue trois méthodes de recherche de la matiére noire [Cooley [2006, Bertone| 2006] :

nous les évoquons ici en précisant les spécificités de la recherche de la MNL.

5.1.3.1 Recherche auprés des accélérateurs

La premiére méthode consiste a créer de nouvelles particules en usant des accélérateurs. Des
efforts considérables ont été consacrés a la détection de particules supersymétriques, jusqu’ici
sans succes, et toutes les espérances reposent actuellement sur leur production au nouveau grand
collisionneur du CERN, le LHC. S’agissant des particules de matiére noire légéres, il est a signaler

que sa recherche, encore balbutiante, devrait se faire a basse énergie, car l'interaction qu’elle
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requiert est plus forte & basse énergie que 'interaction faible, et inversement. Si de nouvelles
particules sont découvertes, il est possible, a partir de leur masse et de leurs propriétés théoriques
— sections efficaces — d’obtenir une estimation de leur densité relique et, en la comparant & celle
fournie par la cosmologie, de conclure & l'identification de «lay matiére noire. Dans le scénario
idéal, les particules de matiére noire seraient découvertes au moyen d’accélérateurs et mises en
adéquation avec ’abondance cosmologique requise, auquel cas on obtiendrait des informations

cruciales sur leurs propriétés.

5.1.3.2 Détection directe

La recherche de la matiére noire hors accélérateur emprunte deux voies : directe et indirecte.
La méthode directe consiste & mesurer 1’énergie de recul que les collisions avec des particules de

matiére noire conférent & des noyaux cibles. Plus de vingt expériences de ce type sont disséminées

sur la planéte, mais la matiére noire légeére est censée leur échapper [Boehm et Fayet| [2004] vue

la faible énergie de recul qu’elle implique.

5.1.3.3 Détection indirecte

Enfin, la matiére noire peut étre recherchée de maniére indirecte, au travers de ses produits
d’annihilation : (i) neutrinos, (ii) antimatiére sous forme de rayons cosmiques, et (iii) rayons
gamma. Cette derniére voie de recherche est largement exploitée, comme nous le verrons dans les
paragraphes qui suivent, mais elle est entachée de grandes incertitudes astrophysiques, affectant
notamment la distribution théorique de la matiére noire. Méme si elle fournit des contraintes
utiles sur les propriétés de la matiére noire, il semble néanmoins difficile d’établir sa découverte
sur ces seuls indices.

S’agissant de la matiére noire légére, seul le troisiéme canal de la recherche indirecte, &
savoir I’émission gamma, semble exploitabld®] La connexion entre matiére noire légére et astro-
nomie gamma est particuliérement intéressante. Elle se manifesterait sous la forme d’une raie &
511 keV accompagnée d'un continuum, via ’annihilation électron-positon dans le milieu inter-
stellaire, les positons étant eux-mémes engendrés au cours de l'annihilation de la particule de
matiére noire avec son antiparticuleﬂ Les neutrinos émis lors de 'annihilation seraient de trop
basse énergie pour étre détectés. De surcroit, la capture par le Soleil de la matiére noire légére
semble exclue, vue sa faible masse. Les positons libérés resteraient, en toute probabilité, confinés
dans le bulbe de notre Galaxie et seraient incapables d’atteindre le voisinage solaire, lieu ou

opérent nos détecteurs satellisés. L’examen de la partie centrale de la Galaxie par des ballons et

*L’exploitation de I’éventuel couplage entre le nouveau boson de jauge et les neutrinos et de ses conséquences

observationnelles fait cependant 'objet d’études \ 2007].

fLa particule de MNL pouvant étre de type Majorana, c’est-a-dire étre sa propre anti-particule.
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satellites dédiés a la mesure des photons gamma de 511 keV résultant de "annihilation électron-
positon et des effets collatéraux a été 'un des thémes centraux de l'astrophysique des hautes
énergies depuis trois décennies. Elle culmine avec les observatoires CGRO (OSSE et COMPTEL),

pour la phase américaine, et aujourd’hui INTEGRAL, pour la phase européenne.

5.1.3.4 Contraintes sur la matiére noire légeére

Pour étre viable, la particule scalaire de matiére noire légére, que nous dénoterons y, doit cepen-
dant remplir plusieurs conditions :

— conduire & une densité relique de matiére noire Qpy; cohérente ;

— sortir des limites actuelles de détection des expériences de physique des particules;

— étre compatible avec les flux gamma mesurés.

Mon travail de thése a concerné ce dernier point. Comme nous allons le voir dans le paragraphe
b.2] il existe plusieurs mécanismes indirects de rayonnement de la matiére noire légére qui, une
fois combinés et comparés aux contraintes observationnelles, permettent de contraindre plus

précisément la masse m, de la particule.
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5.2 Contraintes liées au spectre gamma

L’annihilation de matiére noire, méme légére, ne produit pas que des paires électron-positon,

comme ’ont rappelé Beacom et al.|[2005] : elle s’accompagne d’un rayonnement dit de Brem-

sstrahlung interne. Par ailleurs, la plupart des positons injectés doivent se thermaliser avant de

s’annihiler et les mécanismes de pertes d’énergie produisent des photons supplémentaires. Enfin,

Beacom et Yiiksel [2006] ont rappelé quune fraction des positons injectés s’annihilaient en vol,

produisant aussi un spectre de rayonnement caractéristique. J’ai donc cherché a combiner ’en-
semble de ces composantes (Fig. 5.1)) pour contraindre la masse de la particule de matiére noire
légére, en étudiant tout particuliérement I'influence de I'ionisation du milieu de propagation des

positons sur les pertes d’énergie de ces derniers.

Fig. 5.1: Diagramme illustrant les composantes du
0 rayonnement gamma lié & la matiére noire légere. Du-
rant la phase d’annihilation des particules de ma-
e tiere noire (i), non seulement des paires électron-
positon énergétiques sont émises, mais aussi un rayon-
nement de Bremsstrahlung interne. Pendant la phase
FH > ey, + H 7, de thermalisation (ii), ces leptons perdent leur éner-

(if)
eiDM +tH——> efDM
gie cinétique par interaction avec le milieu interstel-
laire ; les interactions dues au Bremsstrahlung externe
5 | 2y sont a l'origine d’'un rayonnement gamma continu.
Ps 511 keV
para-Ps Une fraction des positons s’annihilent en vol, donnant
deux photons d’énergie variable. Cependant, la plu-
3/4 part d’entre eux atteignent la phase de repos (iii), pour
ortho-Ps —> | 3y s - . . . . .
s’annihiler soit directement soit via la formation et la

désintégration de Positronium.

e

(iii)

e 2,

N
LDM

1,

+ .
Com*e€ >

fos 1/4
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5.2.1 Distribution spectrale des positons et électrons

Dans le calcul des spectres gamma de Bremsstrahlung et d’annihilation des positons, la premiére
étape consiste & établir leur spectre d’équilibre. On considére donc l'injection dans le bulbe
Galactique, a un taux constant Rj,j, de positons d’énergie Ej,; = mXCQ, qui est la grandeur a
contraindre. Ce taux sera ajusté de fagon a reproduire le flux observé pour la raie & 511 keV.

Des électrons sont également injectés en quantités identiques. Nous supposons que ces leptons

sont confinés dans le bulbe par le champ magnétique, de 'ordre de 100 uG [Cowin et Morris

2006], et donc que l'intégralité des positons s’y annihilent. Par ailleurs, étant donnée la stabilité

du phénomeéne observé, nous nous plagons dans une hypothése de régime permanent.

Equation de diffusion Le bilan de I'injection et de la perte d’énergie des leptons ainsi que de

I’annihilation pour ce qui concerne les positons, est alors exprimé par I’équation [Longair| [1992] :

d dE

. (—Neﬁ:dt> = —Q.x(E), (5-4)
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ou Q.+ (E) représente le terme source. La densité spectrale N + (E) de positons — respectivement
d’électrons — d’énergie E a ’équilibre constitue notre inconnue. Alors que le terme de gauche de
I'équation [5.4] correspond au transfert des leptons des hautes vers les basses énergies, le terme
source fait le bilan des injections et des annihilations. En ce qui concerne les électrons, il se limite

au spectre d’injection mono-énergétique Qinj(E) :
Qe = Quj(E) = Rinjd(E — Eiyj), (5.5)
alors que dans le cas des positons on y ajoutera le spectre d’annihilation en vol :
Qe+ = Qunj(E) — Qra(E). (5.6)

Pertes d’énergie Le terme Cé—? représente le taux total de perte d’énergie (par unité de temps).

Il totalise les pertes subies par Bremsstrahlung (B), par interactions coulombiennes (e.g. par
ionisation, I), synchrotron et Compton inverse.

Ces processus sont détaillés dans la section f.1.2] Aux énergies qui nous intéressent,
cest-a-dire Fi,; < 100 MeV/c?, les pertes synchrotron et Compton inverse sont négligeables.
En revanche, il convient de distinguer les pertes coulombiennes dans un milieu neutre (7, HI) et

dans un milieu ionisé (I, HII), ou elles sont amplifiées par un facteur 10 environ :

dE dEB dE],HI dEI,HHII
= (nu) + —— (nm, ;) + T

@ d d (et 1) (57)

3

ot nous fixons la densité ny d’hydrogene, ionisé ou neutre, & 0,1 cm™ — bien que, nous le

verrons, cette valeur n’ait pas d’influence sur la solution. La figure illustre 'amplitude des

diverses pertes d’énergie par unité de longueur, % = &%ﬁ, en fonction de v = E/mec?.

Jean et al| [2006] ont effectué une analyse de la raie a 511 keV et du spectre d’ortho-

Positronium dans les données ’INTEGRAL en utilisant le modeéle du milieu interstellaire clas-

sique & cing phases (moléculaire, froide, tiéde neutre, tiéde ionisée, et chaude), introduit par

McKee et Ostriker| ||1977[|. IIs ont ainsi montré que 51f§% des positons qui s’annihilaient au

repos le faisaient dans la phase tiéde ionisée. Le degré d’ionisation x; = np,, /ng des milieux de
propagation et d’annihilation des positons peut donc jouer un role important. C’est pourquoi,
milieux de thermalisation et d’annihilation au repos pouvant différer, nous considérons les deux

cas extrémes envisageables, x; = 0 et z; = 0, 51.
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Source Le terme source Q.+ (E) = Qunj(E) — Qia(F) de I'équation de diffusion des positons
exprime le solde des injections de positons a la seule énergie Ej,; et des annihilations en vol
qui, elles, peuvent survenir a chaque étape de la phase de thermalisation, avec une probabilité

variable représentée par la section efficace d’annihilation en vol o4 (voir section [4.1.3.2)) :
QrA(E) = neora(E)o(E)Ng+ (E) ; (5.8)

ne est la densité d’électrons du milieu mais nous verrons par la suite qu’elle n’influe pas sur la

distribution.

Distribution des positons En reportant les termes - dans I’équation de diffusion

(5.4), on obtient une équation différentielle ordinaire du premier ordre classique :

que ’on résout en introduisant le facteur intégrant

E ! /
neoia (B )v(E")
Inpg . (F) = dE 5.10
anan( ) /E‘inj —dE//dt(E/) Y ( )
ce qui nous conduit & la distribution en énergie des positons :
—5Ei'n/jdtpEinj (E) Si meC2 < E < Einja
Ne+(E) = (5.11)

0 sinon.

Elle est représentée Fig. dans les cas d’un milieu de propagation complétement neutre et
d’un milieu partiellement ionisé. On constate qu’en milieu ionisé les pertes coulombiennes, plus

importantes, entrainent une concentration relative de positons plus grande aux basses énergies
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et une proportion inférieure de positons s’annihilant en vol. Du coup, le taux d’injection Rjp;

requis pour atteindre le flux canonique de la raie 27 est moins élevé. pg, . (F) s’interpréte en fait

inj

comme la probabilité, pour un positon injecté a I'énergie Ej,j, de survivre jusqu’a I'énergie E.

1057
9x10°°[
8x10°[
7x10%°

6x10°°[
5x10%°

FiG. 5.3: Distribution spectrale a 1’équilibre
des positons (traits plains) et électrons (poin-
tilles) injectés dans le bulbe par l’annihilation
de particules de matiere noire légére de masse
m, = 10 MeV /c? et se propageant dans un
milieu neutre (en noir) ou dans 51% de phase
210%) ionisée (en rouge). Le taux d’injection Rjnj a
été ajusté de facon & obtenir le taux de posi-
tons atteignant le repos requis pour expliquer
le flux de la raie 2v & 511 keV.

1056 -

10

E[MeV]

Une fois calculée cette distribution, on en déduit facilement plusieurs grandeurs inté-

ressantes, notamment le taux global d’annihilation en vol de positons R4 [e* s71] :

Einj Ein; dln (pg,,.
Rra = Qra(E)dE = / RinjcgEJ)pEinj(E) dE
mec? mec?
= Rinj [1 — p(mec?®)] | (5.12)
Einj .o (E"v(E")
. . . [ 2\ . eOIA / ;
qui fait intervenir la probabilité pg,  (mec®) = exp < /mec2 —IEJdt(E) dE) pour qu’un

positon injecté avec une énergie Ej,; survive jusqu’au repos, i.e. jusqu’a atteindre son énergie de
masse mec?. La fraction Ry / Riyj est représentée Fig. en fonction de I’énergie d’injection : plus
cette derniére est élevée, plus basse est le taux Ry = Rinjp(mec2) des positons qui contribueront

a la raie 2y ou au spectre d’ortho-Positronium.
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Distribution des électrons Pour les électrons, le terme source Q.- (F) se limite a I'injection

et la probabilité de survie est unitaire. La distribution spectrale

Rinj : 2
si mec” < B < By,
N,-(B) =~/ ‘ w (5.13)

0 sinon .

est légérement supérieure a celle des positons (Fig. ; elle nous sera utile pour calculer le

spectre de Bremsstrahlung externe.

5.2.2 Calcul du spectre gamma
5.2.2.1 Spectre de Bremsstrahlung interne

Un des avantages du modeéle de matiére noire légére de Boehm et al.| [2004] par rapport aux
modéles de matiére noire classiques est sa pureté : la raie d’annihilation & 511 keV et le spectre

d’ortho-Positronium seraient sa seule signature radiative. En effet, la production de paires
X+xX—e+e (5.14)

ne s’accompagnerait pas d'un cortége de particules. Par ailleurs, le canal principal de perte
d’énergie de positons injectés a moins de 100 MeV est l'ionisation et non pas les processus
Compton inverse ou synchrotron; la thermalisation ne se traduit donc pas par une émission
importante dans le domaine gamma.

Cependant, Beacom et al. [2005] ont, les premiers, rappelé que le processus illustré par
I’équation devait faire I'objet de corrections radiatives et que 'annihilation des particules

de matiére noire en paires électron-positon pouvait s’accompagner de 1’émission de photons dit
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de Bremsstrahlung interne, selon le bilan :
X+X—e +e +7. (5.15)

La probabilité de ce processus secondaire et la distribution des photons correspondants sont
exprimés par la section efficace différentielle de Bremsstrahlung interne (IB), rapportée a la

section efficace d’annihilation via le processus principal :

1 dO’]B 1l o 4Einj (Einj - E,y) E],y 2
=——91 -1 1 1——= . 1
otot dEy, By { . m2c? +( Einj) (5.16)

Le spectre gamma correspondant, en photons cm™2s~! MeV ™!, est simplement le produit de ce

rapport et du taux d’injection des positons Rjyj, divisé par l'aire de la sphére ayant pour rayon

la distance dgc = 8,0 kpc [Yao et al.| 2006| entre le centre Galactique et le Soleil :

dFip _ Rwj 1 doip
dE’y 47Td%yc Otot dEfy '

(5.17)

Boehm et Uwer| [2006] ont depuis reconsidéré ce processus et suggéré une section efficace légere-

ment supérieure.

5.2.2.2 Spectre d’annihilation en vol

La composante d’annihilation en vol (IA) s’obtient en convoluant la section efficace différentielle

d’annihilation en vol (Equ. Fig. avec la distribution a 1’équilibre des positons :

dFr4 1 /E“‘j dora
= Ne———(E~, E)v(E)N+(F)dE . 5.18
0B, ~ indig Js ) dEV( v, E)u(E)Ne+(E) (5.18)

Les photons du spectre résultant présentent tous une énergie supérieure a meTCQ > 255 keV. Ne

contribuent & I’émission de photons d’annihilation en vol d’énergie £, = k mec? que les positons

ayant une énergie E suffisante [Stecker| [1969| :

_ kKA (k-1)?

Erin(Ey) 5% 1 mec” . (5.19)

5.2.2.3 Spectre de Bremsstrahlung externe

Le spectre lié aux photons émis par interactions Bremsstrahlung — externe — des positons

s’obtient de maniére similaire [Skibo et al.| |1996] :

dFp o+ 1 /Einj dop
= ) nH E—
dE, Ardle Jmecrrn,  dE,

(E,, E)o(E)N,+(E)dE . (5.20)

La section efficace différentielle 3%3, utilisée est la formule 3BN de [Koch et Motz| [1959] pour

les régimes sans écrantage. Les électrons produits en méme temps que les positons émettent

dFy -
dE,,

substituant la distribution N,-(FE) des électrons (5.13)) a celle des positons dans la formule

également un rayonnement de Bremsstrahlung. Le spectre correspondant s’obtient en

précédente.



132 Chapitre 5: L’hypothése de la matiére noire légére

5.2.2.4 Spectre d’annihilation au repos

Une fraction fps des positons qui s’annihilent au repos au taux R4 le font indirectement, c’est-a-
dire via la formation et la désintégration de Positronium (voir paragraphe . Cette fraction
de Positronium est estimée & fps = 0,967 4+ 0,022 d’aprés 'analyse spectrale détaillée par Jean
et al. [2006] des observations ' INTEGRAL et les résultats obtenus au paragraphe . La raie
2y comporte une composante correspondant a l’annihilation directe, et une correspondant & la
désintégration du para-Positronium, qui représente un quart du Positronium. D’ot1 I’expression

du flux de la raie, en photons cm™2s7! :

(1 B fPs) + fPs/4
4ﬂdéc

Fyy =2 Ra. (5.21)

Dans notre modeéle, nous utilisons la valeur Fb, = (1,07 0, 03) 1073 phem™2s7! estimée par
Jean et al|[2006] pour déterminer le taux d’injection Rjyj requis pour une énergie d’injection
Einj donnée, et nous représentons la raie d’annihilation par une simple gaussienne de largeur a
mi-hauteur 2,2 4+ 0,1 keV, telle que déterminée par les mémes auteurs.

L’ortho-Positronium se désintégre lui & un taux % fpsR4 en produisant & chaque fois
trois photons répartis selon le spectre calculé par Ore et Powell [1949] (section :

dFS'y _33fPs/4 de*y

= R
dE,  4md%, dE,

(E,). (5.22)

5.2.2.5 Spectre total

Le spectre gamma total lié & la matiére noire est donc constitué de six composantes (Eq.
5.22) :

dFLDM _ dFIB
dE, dE,
——

Bremsstrahlung interne

+ dFB,e"" + dFB,e_

5t dp (5.23)
Bremsstrahlung externe
dFa
dE,
S~—~—

annihilation en vol

2
1| Ey—m o2
Fy, 6*5{770276 } dF3s,

ooy V2T dE, ~

annihilation au repos

_l’_
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L’ensemble des composantes ainsi que le spectre total sont représentés Fig. 5.5 pour une énergie
d’injection test Ej,; = 10 MeV. Outre la raie 2 et le spectre d’ortho-Positronium, traditionnel-
lement pris en compte lors de I’étude de "annihilation électron-positon, on remarque surtout le
spectre continu au-dessus de 511 keV. Il est principalement dii au terme d’annihilation en vol
et dans une moindre mesure a I’émission de Bremsstrahlung interne. Le rayonnement de Brem-
sstrahlung externe est négligeable a ces énergies. En revanche, vers quelques dizaines de keV,
Bremsstrahlung interne et externe font jeu égal.

Il est important de noter que la densité nyg du bulbe — ou de maniére équivalente la
densité d’électrons n, — qui est trés mal connue ne constitue pas un parameétre du modéle. En
effet, méme si elle intervient dans les émissivités différentielles ned‘%v de Bremsstrahlung et
d’annihilation en vol, cette dépendance disparait car la densité de positons N+ est elle, via le
taux de perte d’énergie, inversement proportionnelle & cette méme densité.

La figure montre également la transformation de chaque composante lorsque 1’on
substitue & un milieu de propagation complétement neutre un milieu & moitié ionisé. Les sections
efficaces d’interactions coulombiennes étant plus importantes dans la phase ionisée, la thermali-
sation est plus rapide. Le spectre de positons est plus concentré vers les basses énergies (Fig. |5.3))
et le rapport annihilation en vol sur annihilation au repos plus faible (Fig. |5.4). Du coup, le
spectre d’annihilation en vol est plus bas, de méme que le spectre de Bremsstrahlung, une plus
grande fraction de ’énergie des positons étant dissipée par collisions de Coulomb. La compo-
sante continue du spectre total est donc moins importante, pour un méme flux de la raie 2v;

cela devrait permettre d’autoriser des énergies d’injection plus élevées.
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Cela est particuliérement visible dans la figure [5.6] qui ne montre que le spectre total lié a la
matiére noire mais pour différentes énergies d’injection, toujours pour les valeurs z; = 0 et

z; = 51% de la fraction d’ionisation.

5.2.3 Contraintes observationnelles

Nous venons de calculer le spectre correspondant & I’émission gamma diffuse liée & la produc-
tion, aux interactions avec le milieu interstellaire et éventuellement & ’annihilation de positons
et d’électrons issus de la matiére noire légére. Nous allons maintenant le confronter aux don-
nées observationnelles disponibles afin d’en déduire une contrainte sur la masse maximale de
I’hypothétique particule de matiére noire.

Une des hypothéses de notre modeéle est que les positons sont injectés dans le bulbe
Galactique et y restent confinés. Le spectre calculé correspond donc & une émission issue de cette
région et nous devons rechercher dans les données un éventuel excés dans la région du bulbe
par rapport au disque environnant, en particulier hors du domaine d’énergie de la raie 2 et du
spectre d’ortho-Positronium.

Par ailleurs, la plus grande difficulté pour détecter un signal lié a la matiére noire légeére

réside dans I'existence d’autres sources d’émission diffuses imparfaitement connues, notamment :
— le fond diffus extra-galactique (voir section [5.4)) ;

— I’émission X de I’«éperon» Galactique, en anglais Galactic ridge X-ray emission ou GRXE.

Cette derniére, d’abord détectée entre 2 et 10 keV [Bleach et al.| 1972], est en majeure partie

expliquée, dans le domaine des X mous en termes d’émission cumulée de sources ponctuelles
de faible intensité non-résolues. Son origine est plus incertaine dans le domaine des X durs : il
pourrait en partie s’agir de ’émission liée aux interactions des rayons cosmiques avec le milieu

interstellaire.
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Il convient de prendre en compte toutes les informations disponibles sur chacune de ces

composantes et de batir un modéle global que nous pourrons comparer aux mesures.

5.2.3.1 Observations utilisées

J’ai considéré les données disponibles entre 20 keV et 200 MeV. Il s’agit d’observations effectuées
avec les instruments ISGRI et SPI A’ INTEGRAL ainsi qu’avec les télescopes COMPTEL et EGRET
de CGRO.

En ce qui concerne INTEGRAL/IBIS/IsGRI, Krivonos et al. [2006] ont utilisé I'imageur

en mode collimateur — c’est-a-dire sans utiliser les propriétés du masque codé — pour calculer
le spectre, entre 17 keV et 200 keV, de I’émission diffuse Galactique résiduelle aprés soustraction
des contributions des sources ponctuelles résolues par ce méme instrument. Utilisant un jeu de
données de départ accumulées sur environ 33 Ms, ils ont modélisé le bruit de fond instrumental et
estimé le flux des sources détectées puis les ont soustrait des comptages globaux. Le signal restant
éventuellement aprés soustraction correspond & la somme de toutes les composantes diffuses :
fond extra-galactique, sources ponctuelles non-résolues et sources Galactiques diffuses par nature.
Le champ de vue semi-codé du télescope ayant une largeur de ~ 19°, nous pourrons comparer
ce signal & un modéle calculé pour une zone de 20° de longitude par 20° de latitude autour du
centre Galactique.

En-dessous de ~ 60 keV, les données IBIS révélent effectivement un flux résiduel non expliqué par
les sources résolues. Son caractére intrinséquement diffus est contesté ; il serait plutdt attribué a
une population de sources faibles comme les pulsars Galactiques.

Entre 60 et ~ 190 keV, aucun flux résiduel n’est détecté mais trois limites supérieures a 20 ont
pu étre fixées.

Des études de I’émission diffuse vue par INTEGRAL/SPI ont été effectuées indépen-

damment par Strong et al|[2005] et Bouchet et al|[2005], qui sont arrivés a des conclusions

similaires ; nous utiliserons le spectre obtenu par les premiers dans la gamme 18-1018 keV. Ce
spectre a été obtenu par une méthode dite de «model fitting» : dans chaque canal d’énergie, les
données ont été ajustées en combinant un modéle de bruit de fond, une liste de sources détec-
tées par le spectrométre et un jeu de dix morphologies diffuses correspondant & des géométries
gaussiennes de parameétres variés et aux cartes Hy et CO.

Sans nous intéresser aux flux individuels obtenus pour chacune des dix cartes, nous utilisons les

flux diffus totaux publiés par Strong et al.| [2005,Tab. 4] résultant de la somme de ces cartes

et de leur intégration sur la région de dimensions 20° x 20° autour du centre Galactique. Il est
important pour la suite de noter que les incertitudes attribuées a ces flux n’incluent pas les effets
systématiques.

Précisons ici que ce sont les données ISGRI et SPI qui nous conduisent a faire le choix



136 Chapitre 5: L’hypothése de la matiére noire légére

— provisoire — d’une région de 20° de large pour dériver nos contraintes dans la mesure oil,

en dehors de la raie 2y et du spectre d’ortho-Positronium [Weidenspointuer et al.| 2006|, la

morphologie de ’émission diffuse vue par ces instruments a une échelle plus petite n’a pas encore
été déterminée. A ce stade, on peut déja constater en comparant les mesures des deux télescopes
gamma d’INTEGRAL (Fig. et , qu’ils semblent en désaccord quant au flux de I’émission
diffuse du bulbe : I'excés vu par SPI pourrait s’expliquer par la meilleure capacité de 'imageur
a détecter les sources compactes les plus faibles, dont le spectrométre inclurait la contribution
dans la composante diffuse ; mais le débat reste ouvert.

Pour CGRO/COMPTEL, je suis parti des cartes d’intensité de 1’émission diffuse pro-

duites par [Strong et al.|[1999] dans les bandes 1-3, 3-10 et 10-30 MeV. Ces cartes sont disponibles

avec une résolution de 1°. Aprés soustraction d’un niveau de base déduit des régions de hautes
latitudes, il est possible de calculer le flux total de régions de taille variable autour du centre
Galactique. Comme je I’ai déja précisé, par souci de compatibilité avec les mesures ’INTEGRAL
les points des figures [5.8| et [5.10] correspondent a une zone carrée de 20° sur 20°. Les incertitudes
de ces cartes sont largement dominées par les effets systématiques mais n’ont pas fait 'objet
d’une étude avancée ; une estimation des fluctuations locales & haute latitude permet de penser
qu’il est raisonnable d’appliquer une erreur relative de +30% aux flux COMPTEL.

Enfin, nous utilisons aussi les résultats des observations de CGRO/EGRET au-dessus
de 30 MeV. Les flux des figures et sont obtenus en soustrayant aux profils en longitude

[Hunter et al. [1997] la composante extra-galactique isotrope puis en les intégrant sur notre région

d’étude. Une estimation rapide des incertitudes systématiques se conclut sur une fraction de 15

a 20%.

5.2.3.2 Hypothéses sur la morphologie du signal recherché

Le modéle que j’ai développé n’inclut pas la diffusion spatiale des positons depuis leur lieu d’in-
jection jusqu’a leur lieu d’annihilation mais repose simplement sur I’hypothése qu’ils restent
confinés a l'intérieur du bulbe. Nous ne disposons donc d’aucune information sur la morpholo-
gie de I’émission diffuse continue liée & la matiére noire légére nous permettant de répartir a
I’intérieur du bulbe le flux global déduit du modéle. L’obtention d’informations théoriques sur
cette morphologie détaillée impliquerait de développer un modéle incluant la morphologie de la
distribution de matiére noire et la cartographie précise du bulbe en termes de phases gazeuses
plus ou moins chaudes et ionisées.

Cependant, les observations de SPI nous informent sur la distribution spatiale des posi-
tons en fin de vie, thermalisés : elles montrent que la raie 2y & 511 keV, signature de 'annihilation
directe et du quart de I'annihilation indirecte des positons au repos, présente une morphologie

compatible avec une distribution gaussienne & une dimension de 7-8° de largeur & mi-hauteur
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(voir chapitre {4)). Par ailleurs, ’étude du spectre d’ortho-Positronium, signature des trois quarts
de I'annihilation indirecte «au repos», révéle une morphologie similaire.

Nous pouvons donc tenir pour acquis que la morphologie du reste de 1’émission liée
& la matiére noire — qu’il s’agisse du milieu d’injection ou de thermalisation — est incluse &
Iintérieur de la méme géomeétrie, quitte a y étre plus concentrée. C’est ce qu’illustre le profil en
longitude de la figure 5.7} ou le signal de la matiére noire, gaussien, vient se jucher sur le profil

des autres composantes de I’émission diffuse, dont nous reparlerons.
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F1G. 5.7: Histogramme : profil en longitude de I'intensité entre 3 et 10 MeV de ’émission diffuse
mesurée par COMPTEL [Strong et al. (1999] dans une bande de £5° de latitude. Ces données
sont ici comparées & un modele global constitué (i) du modéle GALPROP de I’émission diffuse
issue des interactions des rayons cosmiques avec le MIS, qui inclut une composante Compton
inverse dominante —pointillés— et une composante de Bremsstrahlung plus faible —tirets— et (ii)
du modéle de I’émission liée a la matiére noire légére —trait plain fin— calculé ici pour une énergie
d’injection Ejn; = 10 MeV et supposé présenter une morphologie gaussienne de 8°de largeur a
mi-hauteur.

Lorsque nous considérerons une région de 20° par 20°, il sera inutile de faire une hypo-
these forte sur la morphologie de I'annihilation en vol puisqu’une telle région inclut plus de 99%
du flux d’une source gaussienne de 8° de FWHM : le flux total du modéle pourra étre utilisé
directement. Nous serons également amené & considérer des régions circulaires autour du centre
Galactique, de 5°, 8° et 14,6° de diameétre. Il conviendra alors de multiplier le flux total du modele
par la fraction de I’émission de la source gaussienne provenant de I’angle solide sous-tendu par
ces régions circulaires, soit un facteur de 24%, 50% et 90% respectivement.

Dans un premier temps, nous nous restreindrons a la région de 20° x 20°, qui est la plus petite
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zone compatible avec les données des quatre instruments utilisés, mais qui n’apportera pas des
contraintes trés fortes. Dans un second temps, nous considérerons les régions circulaires plus pe-
tites, qui incluent moins de fond diffus lié aux rayons cosmiques et permettent de faire ressortir
le signal lié & la particule de matiére noire, menant & des contraintes plus fortes sur la masse de

celle-ci.

5.2.3.3 1" approche : modélisation compléte

Le principal probléme qu’il reste & résoudre est ’estimation du signal diffus auquel viendrait
s’ajouter un excés lié & la matiére noire. Ce paragraphe présente une premiére approche du pro-
bléme qui s’est révélée inadéquate. Il s’agit de celle basée sur la modélisation théorique compléte

de 1’émission diffuse.
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Fi1G. 5.8: Spectre de ’émission diffuse totale issue d’une région de 20° de large autour du centre
Galactique : comparaison des mesures d’IBIs |Krivonos et al. [2006] (carrés magenta), SPI [Strong
et al.| 2005] (cercles), COMPTEL [Strong et al| 1999] (carrés verts) et EGRET [Hunter et al.
1997] (triangles) avec un modéle complet composé du spectre GALPROP d’interaction des rayons
cosmiques (courbe du bas) et du spectre lié a la matiére noire légere, calculé pour diverses énergies
d’injection (Ein; = 1, 3, 5, 10, 50 et 100 MeV) et pour un milieu de propagation neutre (courbes
continues) ou ionisé a 51% (courbes en pointillés).

Nous utilisons pour cela les résultats du code GALPROP congu par Strong et al.| [2004;
2005]. Ce code modélise la propagation des rayons cosmiques (RCs) a travers la Galaxie et la
production de photons associée. L’émission gamma liée aux RCs peut se diviser en trois com-
posantes principales : le Bremsstrahlung, 'effet Compton inverse et la désintégration des pions.
L’importance relative de chacune de ces composants varie selon 1’énergie. Le modéle GALPROP

reproduit fidélement le spectre diffus mesuré sur un large domaine d’énergie depuis quelques
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dizaines de MeV jusqu’a des centaines de GeV. Il parvient en particulier & expliquer les mesures
d’EGRET, principalement via la «bosse» de désintégration des pions. En revanche, & plus basse
énergie, il échoue a rendre compte seul de toute ’émission diffuse détectée. En supposant que cela
ne traduit pas un défaut dans la modélisation des interactions des RCs, cela signifie que I'écart
entre le modeéle GALPROP et les observations au-dessous de ~ 30 MeV doivent étre expliquées
via une émission diffuse d’origine différente ou par des sources ponctuelles non résolues. Dans ce
paragraphe, nous tenterons de ’expliquer par la seule émission issue de la matiére noire.

La figure 5.8 nous montre donc, pour une région de taille 20° x 20°, le spectre du modele

total d’émission diffuse attendu, qui est la somme :

— du rayonnement lié aux rayons cosmiques, obtenu par intégration de la version 600203a des

cartes GALPROP ;

— et du rayonnement lié a la matiére noire légére, calculé pour diverses énergies d’injection
reflétant la masse de la particule. Pour chaque énergie, les cas d’un milieu de propagation

neutre et d’'un milieu ionisé & 51% sont illustrés.

A partir de cette figure, nous pouvons pour chacun des quatre instruments, contraindre la masse
maximale de la particule de matiére noire en déduisant une limite supérieure & 20, correspondant
3 un niveau de confiance de 95%. Les limites supérieures ISGRI permettent ainsi d’exclure les
masses supérieures a ~ 70 MeV/c? tandis que le flux SPI le plus contraignant est celui de la
bande située au-dela de 511 keV, qui conduit & une limite de 200 MeV /c2. Les observations de
COMPTEL sont les plus restrictives : la bande 10-30 MeV conduit & une valeur de 25 MeV /c2.
Enfin, le modéle GALPROP suffit & expliquer la majeure partie des mesures d’EGRET, celles-ci ne
laissent aucune place & une composante diffuse additionnelle comme celle liée & la matiére noire.
Cela fixe la contrainte EGRET & la borne inférieure de son domaine d’énergie, soit 30 MeV.

Malheureusement, I’approche que nous venons d’adopter souffre d’'un défaut majeur :
en expliquant 1’écart observé dans le bulbe Galactique entre les données et le modéle décrivant
les cosmiques par la seule émission issue de la matiére noire, nous ne rendons pas compte dans le
meéme temps de I'écart également observé dans les autres régions du disque. C’est ce que montre
le profil en longitude de la figure[5.7]: le profil COMPTEL entre 3 et 10 MeV est relativement plat,
ne présente pas d’excés notable qui pourrait étre identifié comme la signature de la matiére noire
légere. Expliquer le déficit du modéle GALPROP dans le bulbe par la matiére noire imposerait
d’expliquer simultanément le déficit dans le disque externe par une composante diffuse d’origine
totalement différente ne contribuant pas & 1’émission du bulbe. Une telle hypothése ne semble
pas plausible & I’heure actuelle.

Cependant, il est & noter que de nombreux parameétres interviennent dans le modéle
GALPROP, dont certains ne sont pas déterminés avec certitude. Il est donc possible d’accroitre le

flux issu des RCs dans le domaine d’énergie de COMPTEL, en particulier en utilisant un modéle
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moins conventionnel d’injection des électrons, dont le spectre connaitrait une chute brutale en-

dessous de 200 MeV [Moskalenko et Strong 1999, Strong et al.| 2000]. Mais outre qu’une telle

idée crée des problémes énergétiques, il lui manque des motivations naturelles. Méme si 'origine

de I’écart avec COMPTEL reste débattue, les arguments penchent en faveur d’une population de

sources non résolues [Strong et al| 2000|. Par ailleurs, une telle version alternative du modeéle

GALPROP résoudrait la divergence entre données et modéle dans l’ensemble du disque, ne laissant
aucune place a un éventuel rayonnement d’annihilation en vol ou de Bremsstrahlung interne. Dés
lors, la démarche la plus logique consiste & dériver les contraintes sur la matiére noire directement

de I’absence dans les données COMPTEL d’un exceés dans le bulbe par rapport au disque.

5.2.3.4 2° approche : semi-empirique

Nous abandonnons donc l'idée d’utiliser un modéle complet de I’émission diffuse, puisqu’elle pré-
sente I'inconvénient de ne pas prendre en considération le fait qu’en dehors de I’ortho-Positronium
[Weidenspointner et al.| 2006] et de la raie a 511 keV [Knodlseder et al.| 2005, Weidenspointner|
aucun excés n’a été observé dans le continu au niveau du bulbe par rapport au

disque environnant.
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Prenant acte de la morphologie de disque plus que de bulbe suggérée par les cartes et les profils
COMPTEL au-dessus de 1 MeV, nous admettons que la majeure partie de I’émission détectée a
la fois par COMPTEL et SPI provient soit de sources ponctuelles peu intenses non résolues, soit
de mécanismes d’émission diffuse autres que ceuz liés a la matiére noire. Ce fond gamma étant
relativement uniforme le long du plan Galactique, nous pouvons calculer Iintensité moyenne
observée par COMPTEL dans une vaste zone : |I| < 30° et |b] < 5°. Nous utiliserons cette intensité

comme une estimation du fond pour des zones plus petites dans le bulbe. Un signal additionnel
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lié & la matiére noire devra alors apparaitre comme un excés par rapport a ce fond et devra rester
a l'intérieur de la bande d’incertitude des données. Cette nouvelle approche est illustrée par le
profil en longitude de la figure [5.9]

La figure [5.10] reprend, a titre illustratif, le spectre de la figure [5.8] comparant les données des
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F1G. 5.10: Spectre de I’émission diffuse totale issue d’une région de 20° de large autour du centre
Galactique : comparaison des mesures d'IBIS [Krivonos et al. 2006] (carrés magenta), SPI [Strong
et al.| 2005| (cercles), COMPTEL [Strong et al.| [1999] (carrés verts) et EGRET [Hunter et al.| [1997]
(triangles) avec un modéle semi-empirique composé d’une base en loi de puissance (droite) et du
spectre lié & la matiére noire légere, calculé pour diverses énergies d’injection (Einj = 1, 3, 5, 10,
50 et 100 MeV) et pour un milieu de propagation neutre (courbes continues) ou ionisé a 51%
(courbes en pointillés).

quatre instruments & un modéle mais la base du modeéle, au lieu de correspondre au modéle

GALPROP a été remplacée par une loi de puissance :

dF
—— =(1.394+0.27)1073
T (1.39 £0.27) 1073(

B
MeV

)TL82E0.08 oy =25~ MeV L (5.24)
Cette loi a été obtenue par Strong et al.|[2005] en ajustant le spectre SPI non-résolu, une fois
otées les contributions de la raie a 511 keV et du spectre d’ortho-Positronium. Elle montre un
accord remarquable avec les mesures COMPTEL mais met en évidence la divergence entre les
résultats Spl et ISGRI. La figure concerne une fois de plus une large région de 400 degrés carrés
mais pour calculer les énergies d’injection maximales, nous allons maintenant utiliser des zones

d’intégration plus petites.
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5.2.3.5 Contraintes

Nous nous restreignons désormais aux données de COMPTEL qui nous fourniront les contraintes

les plus fortes et nous étudions séparément les bandes d’énergie 1-3, 3-10 et 10-30 MeV.

Fic. 5.11: Flux total COMPTEL dans les
bandes 1-3, 3-10 et 10-30 MeV pour une zone
d’intégration circulaire de 8° de diamétre au-
tour du centre Galactique. Les lignes horizon-
tales donnent le flux lui-méme — trait plein —
dérivé de l'intensité moyenne observée par le
~ télescope sur une zone plus large du disque
---- == (1] < 30°, |b] < 5°), et les limites supérieures
a lo — tirets — et 20 — tirets — sur ce
flux. Pour chaque bande, la somme du flux
g COMPTEL et du flux lié & la matiére noire est
- [ représentée en fonction de I’énergie d’injection
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La figure .11 illustre comment déterminer les valeurs autorisées pour la masse de la particule de
matiére noire légére. Pour chaque bande, elle représente, en fonction de cette masse, la somme
du flux COMPTEL et du flux lié & la matiére noire pour une région circulaire de 8° de diamétre.
Le flux COMPTEL pour cette zone est calculé & partir de l'intensité moyenne dans une zone
plus large tandis que le flux total issu de la matiére noire est affecté d’un facteur % Ce facteur
correspond & la fraction du flux total provenant de la région considérée dans I’hypothése o,
avant d’étre thermalisés, les positons émettent selon une distribution identique a celle de la raie
d’annihilation & 511 keV, c’est-a-dire une gaussienne de 8° de FWHM. Le flux COMPTEL seul
et ses incertitudes & 1 et 20 sont également indiqués : les énergies d’injection & exclure pour
obtenir des contraintes avec un niveau de confiance de 95% sont celles pour lesquelles le flux

total dépasse 'estimation & 20 du flux COMPTEL.

Les valeurs obtenues sont indiquées dans la table pour les deux milieux de propa-

gation considérés et pour des zones d’intégration plus ou moins grandes.

Cas d’un milieu neutre. Dans le cas ou le milieu dans lequel se propagent les positons
lors de leur thermalisation est entiérement neutre, la région d’intégration couvrant la largeur a
mi-hauteur de I’émission conduit & une énergie d’injection maximale de ~ 4 MeV. Une région
plus petite, de 5° de diamétre permet de maximiser le rapport signal sur bruit et conduit & une
contrainte plus forte : une masse maximale de 3 MeV /c2. Cette valeur est en accord avec les

travaux réalisés par Beacom et Yiksel [2006] sous des hypothéses similaires.
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TAB. 5.2: Contraintes COMPTEL sur 1'énergie d’injection maximale Ejyj; [MeV] des positons. Les
valeurs données correspondent aux limites supérieures a 20 pour une région d’intégration de
taille variable, un milieu de propagation neutre ou ionisé a 51%, avec et sans la composante de
Bremsstrahlung interne. La bande la plus contraignante est indiquée en gras.

Bande d’énergie
Taille [°| | x; |%]
1-3 MeV | 3-10 MeV | 10-30 MeV
0 3 5.5 12
5
o 51 7 6,5 13
-1
g 0 4 6 12
> | g8
< 51 9 7,5 13.5
0 10 8 145
& 14,6
51 23 12 17
0 28 16 18.5
2020
ol 60 27 23
0 4 5,5 12,5
5
o 51 14 8,5 15
-1
@ 0 5,5 6.5 13,5
o Z 8
N 51 15,5 10 16
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Cas d’un milieu ionisé. Prendre en compte le fait que les positons passent lors de leur
thermalisation dans des régions ionisées du milieu-interstellaire a un effet non-négligeable sur nos
contraintes. Une fraction d’ionisation de 51% permet ainsi de relacher ces contraintes d’environ
un facteur deux, soit une masse maximale de 6,5 & 7,5 MeV/c2. On peut également noter que

c’est alors la bande 3-10 MeV, et non plus 1-3 MeV, qui est alors déterminante.

Cas d’une source mono-énergétique quelconque. La table[5.2]envisage aussi le cas général
d’une source mono-énergétique de positons autre que la matiére noire légére envisagée ici et qui
ne serait pas accompagnée d’un rayonnement de Bremsstrahlung interne. Dans cette hypothése,
les contraintes ne viendraient que de ’annihilation en vol — le rayonnement de Bremsstrahlung
externe apparaissant négligeable — et 1’énergie maximale d’injection pourrait s’élever jusqu’a

10 MeV.

5.3 Contraintes liées au couplage matiére noire-neutrinos

Les contraintes que je viens d’évoquer, issues des observations dans le domaine v et
affectant les particules y de MNL dans I’hypothése ou elles seraient la principale source des
positons du centre Galactiques, ont été ma principale cible d’intérét. Néanmoins, j’aborde main-
tenant les autres contraintes qui ont pu étre dérivées, qui font appel & des disciplines dont je ne
suis pas spécialiste.

Une interaction conséquente entre particules x et neutrinos aurait des effets déléteéres
sur la nucléosynthése du Big Bang, et également sur ’explosion des supernovae gravitationnelles.
Le couplage des particules x avec les neutrinos est donc I'un des paramétres clés du probléme.
Les neutrinos restent en équilibre thermique vis-a-vis de l'interaction faible au dessus de 2 ou
3 MeV environ au cours de I'expansion de I’Univers, et de 8 MeV environ dans les explosions de
supernovae. Quel est 'effet des particules y sur leur comportement, et quelles limites peut-on en

retirer sur les caractéristiques de celles-ci?

5.3.1 Nucléosynthése du Big Bang et matiére noire légére

Les particules de MNL pourraient avoir un effet sur la production des noyaux légers (D, “He,
"Li) au cours du Big Bang [Serpico et Raffelt [2005|. La nucléosynthese primordiale canonique,
calculée conformément a la densité baryonique indiquée par les données de WMAP, explique
correctement les abondances du Deutérium et de I’'Hélium 4 — I’abondance de ce dernier étant
entachée d'une grande incertitude — mais fait apparaitre une surproduction de Lithium-7 [Coc
et al.| 2006bsa). La particule y peut-elle améliorer la situation ?

Tout au long de la nucléosynthése primordiale, les particules x restent en équilibre avec
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les paires électron-positon, en vertu du processus y + Y «— e + e, qui est justement celui
qui entretient I’émission de positons dans le bulbe Galactique. Par leur présence, elles modifient

d’une part la densité d’énergie (et influencent de ce fait le taux d’expansion), et d’autre part

le rapport entre la température des neutrinos et celle des photons [Serpico et Raffelt| [2004].

Cette modification affecte & son tour le taux de conversion de protons en neutrons, qui, relevant
purement de l'interaction faible, est particuliérement sensible & la température des neutrinos.
En présence de particules x, ’'abondance d’hélium diminue légérement sans affecter celles des
autres isotopes. Le probleme du 7Li n’est donc point résolu. Les changements apportés par les
particules x ne sont que minimes pour m, ~ 8 MeV/ c?. Aussi, les contraintes afférentes a la

nucléosynthése primordiale ne semblent pas prohibitives pour la matiére noire légére.

5.3.2 Supernovae et matiére noire légére

Les contraintes sur la masse des particules x apportées par effet des particules x sur les explo-
sions de supernova de type Ib, Ic et II, et sur leur émission de neutrinos, semblent plus coercitives.
La température atteinte lors de ’effondrement du coeur des étoiles massives est susceptible d’en-
gendrer des particules Y de MNL de quelques MeV. Les neutrinos se sépareraient du milieu plus
tardivement qu’en ’absence de particules y, en raison des interactions qu’ils entretiendraient avec

celles-ci. Leur température de découplage serait plus faible que dans le modeéle habituel, et leur

flux également. Selon [Fayet et al. [2006], des particules de masse m,, inférieure & 10 MeV/ c? en-

viron réduiraient le flux de neutrinos sortants pour le rendre incompatible avec celui de SN 1987A
observé dans la gamme d’énergie 30-40 MeV par les grands détecteurs souterrains.

Notons toutefois que, le modele d’explosion de supernova utilisé, adapté de
, étant simplifié par rapport aux calculs hydrodynamiques 3D, cette limite de
10 MeV/c? reste indicative. Etant donnée la complexité du probléme considéré, il serait donc
prématuré d’exclure l’existence de la matiére noire légére sur cette seule base, mais il s’avére

nécessaire d’en affiner les marges d’incertitude.

5.4 Contraintes liées au fond diffus extra-galactique

Dans '’hypothése ou I'annihilation de particules de matiére noire légére serait la source des po-
sitrons qui produisent, en s’annihilant & leur tour avec des électrons, la raie & 511 keV observée
au centre de la Voie Lactée, nous sommes conduits & examiner 'effet cumulé de sources extraga-
lactiques similaires. L’accumulation de raies — plus précisément de spectres — d’annihilation,
issu(e)s de galaxies dotées d’un halo de matiére noire légére source de positrons mais présentant
des décalages vers le rouge différents, doit conduire & un fond diffus X-v extragalactique.

Ce spectre d’annihilation électron-positron — a ne pas confondre avec celui de la Voie
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Lactée — viendrait s’ajouter aux autres composantes du fond gamma extragalactique, que sont
I’émission des galaxies de Seyfert, des supernovae de type la et des blazars. La modélisation
de chacune de ces trois derniéres composantes et leur confrontation aux observations du fond
extragalactique permet d’imposer une valeur maximale a 1’éventuelle contribution supplémentaire
issue des halos de matiére noire légeére cosmologiques et de contraindre une fois de plus la masse

m, de la particule de matiere noire.

Tel a été I'objet des travaux de Rasera et al|[2006]|, dans lesquels ma contribution a

consisté a utiliser les observations INTEGRAL de la Voie Lactée pour calibrer le modeéle relatif

aux halos cosmologiques. Le contexte de ces travaux est détaillé dans la thése de 2005].

5.4.1 Contribution des SNIa au fond diffus cosmologique

Mesuré notamment par les missions SMM et CGRO/COMPTEL, le fond diffus gamma cosmolo-

gique, ou CGB, est relativement bien expliqué, en-deca de 100 keV et au-dela de 10 MeV, par les

contributions cumulées de sources individuelles non-résolues [Strigari et al. [2005], & savoir deux

types de noyaux actifs de galaxies :

— a basse énergie, les galaxies de Seyfert, en particulier de type 2, galaxies spirales ou irréguliéres

au noyau particuliérement brillant ;
— a haute énergie, les blazars, galaxies compactes trés actives.

L’origine de I’émission détectée dans la région du MeV reste plus incertaine. Les supernove de
type la constituent un contributeur potentiel, via la synthése explosive de noyaux de Nickel 56,
qui se désintégrent successivement en noyaux de Cobalt 56 puis de Fer 56.

Le calcul de la contribution globale des SNIa au fond gamma nécessite la connaissance

du taux de formation d’étoiles (SFR), de la fréquence relative des SNIa ainsi que de la masse de

Nickel produite par supernova. L’ajustement de ces divers paramétres [Rasera et Teyssier| 2006]

avec les observations les plus récentes et leur combinaison conduisent & une contribution des
SNIa équivalente, dans la bande 300 keV - 3 MeV, & celle des deux autres sources, les galaxies
de Seyfert et les blazars.

Cependant, le modéle incluant ces trois types de sources ne peut expliquer 'intégralité

du flux observé au-dela de 100 keV et laisse une petite place & la MNL. Une limite supérieure de
Tnax =4 keVem2s ter? (5.25)

dans la bande 100-511 keV peut ainsi étre fixée. Elle devrait permettre, moyennant un modéle
adéquat de I’émission d’annihilation issue des halos de particules de matiére noire légére, de

contraindre la masse de ces derniéres.
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5.4.2 Modélisation de I’émission des halos cosmologiques

Le fond diffus issu de 'annihilation de positons dans les halos de matiére noire est simplement la
somme des émissions «redshiftées» de tous les halos suffisamment massifs pour que les positons
puissent s’y annihiler, c¢’est-a-dire pouvant assurer le confinement de ces positons et leur offrir

un milieu d’annihilation. Les ingrédients nécessaires pour calculer ce fond sont donc la fonction

de masse N des halos d’une part [Press et Schechter| |1974], et la luminosité L, de chaque halo

d’autre part.
La luminosité d’un halo de rayon R[] s’obtient par intégration de l’émissivité sur le

volume du halo :

R p2(p) (v (r
L, = %S(u) /0 Wzm?dr, (5.26)

en considérant que l'annihilation des positons se fait «sur place», c’est-a-dire sur leur lieu de
production. Nous avons introduit ici le profil p,(r) de densité massique de matiére noire en
fonction de la distance r au centre du halo, la section efficace d’annihilation de la matiére noire
o et bien-sir la masse m, de la particule. Le facteur % traduit le fait que la particule de MNL
soit auto-conjuguée — e.g. soit pas sa propre anti-particule — et doit étre omis si tel n’est pas
le cas. S(v) représente le spectre émis par positon annihilé.

Le profil p, (), la section efficace d’annihilation o et la masse m, constituent trois pa-
ramétres importants et mal connus du probléme, que la limite supérieure précédemment calculée

et les observations du spectrométre du satellite INTEGRAL vont nous permettre de contraindre.

Profil de densité Les simulations & N corps des modéles d’univers hiérarchique suggérent
I’existence d’un profil de densité de matiére noire universel, commun aux halos de toutes masses

et époques. Ce profil peut habituellement étre représenté sous la forme :

1

(r/Ro)Y [1+ (r/Rp))P-1/e (5.27)

px(r) o

ou une valeur faible de R, devant le rayon R du halo traduit un profil concentré, piqué. Ce
rayon critique Rc délimite les domaines ou la pente du profil est controlée par I'un des autres
paramétres : I'indice v domine aux faibles rayons, a aux rayons intermédiaires et § aux rayons

grands devant le rayon critique. Nous considérons ici deux profils extrémes :

— le profil dit de NFW (d’aprés Navarro, Frenk et White) [Navarro et al.| [1997], pour lequel
y=1La=1et =3;

— le profil de [Moore et al. [1999], pour lequel vy =1, a = 1,5 et 5 = 3.

*Le rayon est défini ici comme celui de la région a lintérieur de laquelle la densité est plus de 200 fois supérieure

a la densité moyenne du halo.
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Section efficace d’annihilation La section efficace d’annihilation de la MNL prend la forme
ov = a + bv?, ot v représente la vitesse relative de la particule. Le terme a indépendant de la
vitesse correspond a une onde S («S-wave» ), le terme quadratique bv? & une onde P («P-wave» ).
Le traitement du dernier cas nécessite le calcul du profil de dispersion de vitesse via la résolution
des équations de Jeans pour le profil de densité choisi.

La contrainte la plus importante sur la section efficace provient de la nécessité d’ex-

pliquer I’abondance résiduelle, relique de matiére noire non-baryonique, soit Qgmnp ~ 23%.
Cela implique que la section efficace au moment du découplage («freeze-outy) soit de 'ordre de
(ov) p ~ 107 %cm ™3,
Profils d’émission et masse m, de la particule Une fois choisis les profils de densité et de
section efficace d’annihilation de la matiére noire, I'intégration de la luminosité individuelle sur
la distribution des halos conduit donc a I’émissivité gamma en fonction de la distance au centre
du halo. A la différence des travaux antérieurs de [Ahn et Komatsu| [2005], I'intégration a été ici
limitée aux halos présentant une masse supérieure a la masse minimale permettant au halo de
posséder suffisamment de gaz pour assurer ’annihilation de ces positons.

Reste alors une seule variable non fixée, la valeur de la masse m, de la particule de
matiére noire. C’est 14 qu’interviennent les observations par le spectrométre Sp1 de la raie &
511 keV au centre de notre Galaxie. L’intégration le long de la ligne de visée de ’émissivité
conduit & des profils d’émission en fonction de la distance angulaire 6 au centre Galactique. Ces
profils d’émission sont illustrés par la Figure[5.12] pour trois modeles différents. L’hypothése selon

laquelle ’annihilation n’ a pas lieu hors du bulbe se traduit par une coupure des profils & § ~ 16°.
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Afin d’étre comparés aux données d’observation, ces profils ont ensuite été convolués
avec la réponse instrumentale du spectromeétre (Fig. puis la masse m, de la particule de
MNL a été optimisée, pour chaque modéle, pour ajuster les données au profil convolué théorique.

Les données utilisées correspondent & la premiére partie de la mission INTEGRAL,
avant que le spectromeétre ne perde un premier détecteur en décembre 2003. Aprés nettoyage et
suppression des pointages affectés par l'activité solaire, nous avons considéré une bande large de
10 keV autour de 511 keV et constitué deux jeux de données. Le premier jeu a servi de champ
vide pour déduire le niveau du bruit de fond dans le second jeu et le soustraire afin de pouvoir
comparer le signal résiduel aux profils théoriques. La méthode de traitement employée a été
décrite plus en détails dans le chapitre

On est ainsi amené a favoriser les combinaisons «NFW / S-wave» et «Moore / P-wavey,
avec des masses m, de respectivement ~ 100 MeV et ~ 1 MeV, les combinaisons opposées
conduisant & des masses trop faibles ou trop élevées. On peut noter que la seconde combinaison,
un profil de densité de Moore avec une section efficace de type «P-wave» est la plus compatible
avec les contraintes issues du spectre gamma Galactique déterminées dans la section [5.2]

Apreés avoir étalonné le modeéle sur la Voie Lactée et fixé la masse m,, il devient possible
de calculer I’émission diffuse extra-galactique théorique des halos cosmologiques. Il s’avére que ces
calculs conduisent & une intensité bien inférieure & la valeur maximale 1,4, précédemment déduite
(Eq. . Il en résulte que, sous les hypothéses adoptées ici et notamment en supposant que le
halo de matiére noire de la Voie Lactée constitue une source d’étalonnage représentative, aucun
des candidats matiére noire légére n’est exclu du seul fait de I’émission des halos cosmologiques.

Bien que les objectifs des présents travaux aient été limités a I’étalonnage du modéle
d’émission des halos grace a ’émission intégrée détectée par SPI, une déconvolution plus compléte
pourrait permettre de discriminer grace aux observations A’INTEGRAL les différents profils
d’émission qui, & premiére vue, paraissent compatibles avec les données, comme l’illustre la

figure [5.13] et donc d’affiner notre connaissance du profil de densité de la matiére noire.
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FiG. 5.13: Profil du taux de comptage enregistré par le spectromeétre SP1 dans la bande 506-
516 keV, comparé a divers modeéles théorique d’émission convolués avec la réponse de l'instru-
ment. Outre les trois modéles déja évoqués (NFW S-wave, NF'W P-wave et Moore P-wave)
qui correspondent & des distributions et sections efficaces d’annihilation différentes, les taux de
comptages résultant d’une source ponctuelle et d’'une source de morphologie gaussienne de 8° de
FWHM sont également représentés.
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The bulk of the extragalactic background between 10 keV and 10 GeV is likely to be explained
by the emission of Seyfert galaxies, type Ia supernovae, and blazars. However, as revealed by
the INTEGRAL satellite, the bulge of our galaxy is an intense source of a 511 keV gamma-ray
line, indicating the production of a large number of positrons that annihilate. The origin of the
latter is debated, and they could be produced, in particular, by the (S- or P-wave) annihilation
of light Dark Matter particles into e*e™. In any case, the cumulated effect of similar sources at
all redshifts could lead to a new background of hard X-ray and soft gamma-ray photons. On the
basis of the hierarchical model of galaxy formation, we compute analytically the SNIa contribution
to the background, and add it to Seyfert and blazars emission models. Confronting these expected
contributions to observation, we find that any extra contribution to this unresolved background
around 511 keV should be lower than about 4 keV ¢cm~?s™'sr™'. We also estimate analytically the
extragalactic background due to Dark Matter annihilation, increasing the accuracy of the earlier
computations. Indeed, we take into account the large positron escape fraction from low mass dark
matter halos, unable to confine a dense and magnetized interstellar medium. Our new background
estimate turns out to be one order of magnitude lower so that the hypothesis of a light Dark
Matter candidate remains compatible with the observed extragalactic background for a wider range
of particle masses and cross-sections.

PACS numbers: 95.35.+d, 95.85.Nv, 95.85.Pw, 97.60.Bw

I. INTRODUCTION hilation are taking place there with a very large rate
~ 1.510% s71. Such a high rate is difficult, if not impos-
sible, to impute to astrophysical objects, and the source
of these positrons in the bulge is subject to intense de-
bate. This emission from the bulge of the Milky Way
could be the signature of light Dark Matter particles an-
nihilating into ete™ [9, 10], the positrons eventually an-
nihilating with electrons encountered in the interstellar

The cosmic gamma-ray background (CGB) between 10
keV and 10 GeV has been measured by several gamma-
ray satellites (HEAO, SMM, COMPTEL and EGRET)
[1, 2]. Below 100 keV, it is believed that the main con-
tribution comes from Seyfert galaxies [1][48]. Above 10
MeV, a simple model for blazars reproduces both the

arXiv:astro-ph/0507707 v2 2 May 2006

amplitude and the slope of the data [4]. In the interme-
diate energy range, however, another type of sources is
needed, since blazar spectra show a clear break near 10
MeV and the cosmological gamma-ray background from
Seyfert galaxies falls off above about 100 keV (see Fig. 1).
As discussed by several authors [5, 6, 7], type Ia super-
novae could make a significant contribution in this energy
range, which we shall evaluate in Section 2.
Furthermore, the recent observation, by the INTE-
GRAL satellite, of a 511 keV diffuse emission line from
the galactic bulge [8] shows that electron-positron anni-

*Electronic address: romain.teyssier@cea.fr

medium [11]. In any case, if one extrapolates this diffuse
emission to all other galaxies in the Universe, the inte-
grated flux could make a significant additional contribu-
tion to the hard X-ray and soft gamma-ray background.

Since the potential implications of such an hypothesis
for particle physics and cosmology are very important, we
want to test here its validity or at least its consistency,
as far as the cosmological gamma-ray background is con-
cerned. Using a recent model of galaxy formation [12],
we compute self-consistently the gamma-ray background
coming from both type-Ia supernovae (adding Seyfert-
galaxies and blazars), and annihilating positrons from
light Dark Matter halos. We follow in this respect the
earlier work of Ahn & Komatsu [13], who were the first
to compute this background, assuming, like them, how-
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5.5 Conclusion

En calculant toutes les composantes radiatives consécutives a l’annihilation de particules de
matiére noire légére — principalement ’annihilation en vol des positons et I’émission Bremss-

trahlung interne —, nous avons pu fixer (paragraphe [5.2)) une limite supérieure a la masse de

ces particules, basée surtout sur les données COMPTEL, allant de |3 & 7,5 MeV/c? | Il faut gar-

der a l'esprit qu’elle est trés dépendante des incertitudes sur les données COMPTEL, dont notre
connaissance reste trés qualitative.

Ces travaux ont fait I'objet d’un article paru dans Physical Review D. Des travaux

antérieurs de Beacom et Yiiksel [2006] avaient abouti & une valeur de 3 MeV /c?. Ce résultat, qui

correspond a nos hypotheéses les plus strictes, a été retrouvé. Nous avons montré que des choix
plus conservateurs quant a la taille de la région considérée et donc a la morphologie de la zone
émissive ne modifiaient que trés peu les résultats. En revanche, la contrainte trouvée se relache
dans des proportions plus notables en faisant varier I'ionisation du milieu interstellaire, encore
incertaine. Enfin, le paramétre de normalisation de notre modéle était ici ajusté de maniére &
reproduire le flux observé dans la raie a 511 keV. Si la matiére noire est envisagée comme un
contributeur parmi d’autres dans le cadre d’un scénario multi-sources, le taux d’injection de
positons produits par la matiére noire pourrait étre revu a la baisse et les contraintes sur la
masse de la particule se relacheraient encore.

Plusieurs raffinements du modéle permettraient peut-étre de préciser cette contrainte
spécifique sur la masse de la particule de matiére noire, comme la modélisation spatiale de la
propagation des positons et des phases gazeuses du milieu interstellaire du bulbe traversées. Cela
permettrait, en partant d’une distribution de matiére noire donnée, de prédire la morphologie de
I’émission attendue a chaque énergie du spectre. Afin d’exploiter ces informations, la poursuite
de I'étude de la morphologie de I’émission continue de haute énergie dans les données SPI est
nécessaire.

Une meilleure estimation de la contribution des sources ponctuelles peu intenses dans les
données ISGRI et leur prise en compte dans ’analyse des données SPI est également souhaitable.
Dans cette perspective, le récent recensement des sources détectées par l'imageur au-deld de

100 keV [Bazzano et al| 2006] sera trés utile.

La contrainte liée au rayonnement gamma indirect de la matiére noire et a son observa-
tion au centre Galactique vient se combiner avec d’autres contraintes. Une certaine tension se fait
jour entre la limite sur la masse de la particule de matiére noire légére imposée par les modéles
de supernovee — limite inférieure de ~ 10 MeV /c?, fondée toutefois sur un modéle simplifi¢ de
Pexplosion (paragraphe — et celle que fournit ’annihilation en vol des positons et qui a
fait I'objet de la section limite supérieure de ~ 8 MeV /c?, mais dont I’analyse est fondée

sur des données de qualité encore perfectible. On ne peut conclure fermement a 'inexistence de la
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maniére noire 1légére sous la forme proposée, mais on peut convenir que les marges de manceuvre
se réduisent.

Une analyse plus précise du continuum gamma de basse énergie dans la région du bulbe
et un calcul plus raffiné de 'effet des particules de matiére noire sur ’explosion des supernovae
devraient permettre de lever ’hypothéque, ou tout au contraire d’amplifier la contradiction, mais
la preuve définitive de ’existence de la matiére noire 1égére ne pourra venir que d’une expérience
de physique des particules. Le débat sur ’origine des positons responsables de la raie & 511 keV est
donc loin d’étre clos. Aucune des hypothéses envisagées ne s’est révélée satisfaisante, et chacune
devra étre revue en prenant en compte les nouveaux éléments observationnels et théoriques

disponibles.



Conclusions

A travers ce manuscrit, j’ai tenté de faire ressortir 'aspect pluridisciplinaire des travaux que
j’ai menés durant ma thése, qui m’ont permis d’explorer ’ensemble des potentialités offertes
par le satellite INTEGRAL, et de prendre conscience de la variété des métiers que recouvre le
terme d’astrophysicien, depuis 1’étalonnage en vol d’'un instrument et le traitement du signal
jusqu’a l'interprétation des observations, tout en suivant un fil conducteur commun : celui de
I’annihilation électron-positon dans la région du centre Galactique.

Arrivé dans I'équipe SP1 du Service d’Astrophysique moins de six mois aprés le lan-
cement du satellite, j’ai pu m’intégrer & ’équipe locale travaillant sur le spectromeétre et a la
collaboration SPI, grace aux «co-I meetingsy réguliers et aux congrés INTEGRAL interne et
externes. Ainsi, j’al pu contribuer & la mise au point finale de la réponse instrumentale et a la
validation des logiciels d’analyse des données du spectromeétre.

Apres avoir expérimenté I’étude des sources ponctuelles, j’ai pu me concentrer sur celle
du bruit de fond instrumental et développer de nouvelles méthodes de modélisation, actuelle-
ment utilisées au SAp. Bien que I'apport des techniques neuronales mises en ceuvres soit moindre
qu’attendu, elles nous ont permis d’enrichir notre maitrise du bruit de fond. Ces travaux, spéci-
fiques a la raie a 511 keV, sont actuellement étendus a la modélisation du bruit dans la raie de
I’Aluminium 26 et les raies gamma de haute énergie.

De méme, I'utilisation de ces modeéles de bruit et des techniques de «model fitting», m’a
permis d’extraire le spectre d’annihilation électron-positon Galactique vu par INTEGRAL, qui
peut encore étre affiné par le passage du mode collimateur & ’utilisation de tous les comptages
des détecteurs du spectrométre, ’emploi des techniques d’imagerie directe, une meilleure prise
en compte de ’émission des sources ponctuelles non résolues. Par ailleurs, la mission ayant été
prolongée au moins jusqu’en 2010, les données nouvellement acquises permettront de préciser les
paramétres physiques extraits de ce spectre et la morphologie de la source.

Un des résultats essentiels I’ INTEGRAL est d’avoir, depuis son lancement fin 2002,
clairement mis en évidence l'existence d'une émission intense et étendue a 511 keV dans la
direction du centre Galactique. Cette émission étant la signature de l’annihilation de paires

électron-positon et requérant un taux d’injection de positons élevé — 1043 et s~ — dans le bulbe

154
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Galactique, le débat sur l'origine de ces positons a été relancé et s’est ouvert a la communauté
des physiciens des particules, aucune source astrophysique ne satisfaisant ce bilan. En fournissant
une carte détaillée de cette émission, notamment une nouvelle estimation du rapport entre les
contributions du bulbe et du disque, et en précisant les paramétres de la raie et du spectre
d’ortho-Positronium, INTEGRAL a en effet permis de raviver les discussions sur les sources déja
évoquées mais aussi de susciter de nouvelles hypothéses.

L’hypothése de particules de matiére noire légére dont 1’annihilation serait la source
des positons présente un grand attrait car elle permettrait de résoudre & la fois le mystére de
la matiére noire et celui de l'origine de la raie & 511 keV. Néanmoins, le domaine de validité de
cette hypothése s’avére restreint. Nous avons, dans la seconde partie de cette thése, apporté notre
pierre & sa définition en explorant les conséquences de ’annihilation de telles particules dans le
bulbe sur le continuum gamma de basse énergie afférent & cette région. Affinant des travaux
récents sur ’émission de photons successive & ’annihilation en vol des positons, nous avons fixé
a la masse des particules censées constituer la matiére noire légére une limite supérieure de 3 a

7,5 MeV/c?, selon le degré d’ionisation du milieu traversé par les positons.

Perspectives Le débat sur l'origine des positons s’annihilant dans le bulbe Galactique ne fait
que s’ouvrir. La liste des sources potentielles de positons est longue, qu’elles soient radioactives
(BT) ou compactes. Dans la premiére série s’inscrivent les géantes rouges de type AGB, les étoiles
Wolf-Rayet a forte perte de masse, les novae, supernovae , hypernove /sursauts gamma, et dans
la seconde les binaires X de faible masse (LMXBs), les microquasars, les pulsars millisecondes et
le trou noir géant du centre Galactique, lui-méme. Mais jusqu’a présent aucun prétendant astro-
physique ne semble donner satisfaction comme candidat unique. Il est donc loisible d’examiner
en détail ’hypothese de la production de positons lors de ’annihilation de particules de matiére
noire légére. Cependant, face aux contraintes observationnelles, il convient de rester circonspect
et peut-étre de favoriser les solutions purement astrophysiques — et 1'idée d’une origine mul-
tiple des positons — en attendant une éventuelle démonstration de ’existence de la matiére noire
légére, qu’il reviendra aux physiciens des particules d’apporter.

En effet, des aspects essentiels de la physique afférente & ce nouveau modeéle de matiére
noire froide et légére s’annihilant en paires électron-positon — et neutrino-antineutrino — restent
a établir de facon & ce que le modéle s’accorde & la fois aux contraintes de la Cosmologie — densité
relique — et de I’Astronomie gamma Galactique — raie a 511 keV.

Du coté des observations d’ INTEGRAL, une étude précise du spectre et de la carte de
I’émission diffuse continue dans le bulbe Galactique avec SPI et IBIS permettra de palier aux
limitations du télescope COMPTEL dans la bande 1-10 MeV.

Enfin, du point de vue de I’Astrophysique, une meilleure estimation de la contribu-
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tion respective éventuelle des sources astrophysiques serait par ailleurs souhaitable, notamment
une estimation plus fine de la fraction de positons s’échappant des supernovae de type la. Une
modélisation détaillée de la propagation des positons de basse énergie dans la région du bulbe
— prenant en compte coefficient de diffusion, densité et état d’ionisation, topologie et intensité
du champ magnétique dans la région incriminée — sera indispensable pour tirer profit au mieux

des révélations I’ INTEGRAL en termes de spectroscopie et d’imagerie.
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INTEGRAL-AO2 proposal Scientific Justification

Search for a redshifted 511 keV annihilation line
from closeby neutron stars with INTEGRAL
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Abstract

Neutron stars, as the name suggests, are mostly made of neutrons. But the cores of these tiny, dense
stellar leftovers might conceal new states of matter, including strange matter. The electro-magnetic
emission from these stars holds the key. Seventy years after the concept of neutron star was introduced,
their structure is still a mystery and so is their radius too. Observing a spectral signature near the surface
of a neutron star would bring us key information. Indeed, detection of a gravitationally redshifted spectral
line emitted from the vicinity of the neutron star surface can yield the mass-to-radius ratio of the star and
the profile of the line would give us an idea of the physical conditions in the surface’s near environment.
In addition, this would provide a test of gravity in the strong field regime.

Models of pulsars predict an important production of electrons and positrons through electro-magnetic
phenomena. Measuring the intensity and the energy width of the emission line resulting from the et
annihilation on the surface of the neutron star would enable us to test various models.

Therefore, we propose to observe 3 closeby pulsars, one old and 2 young, with INTEGRAL and to search
for the redshifted et annihilation y-ray line. It will permit us to both constrain pulsar models and maybe
increase our knowledge of neutron stars in general.

1 Scientific background

Neutron stars, resulting from the collapse of massive stars, are among the most extreme objects of the
universe, their core density exceeding that of the atomic nucleus. Thus, in principle they could serve
as a laboratory for the study of the properties of matter at very high density. If, under these extreme
conditions, exotic states of matter are present (Bose-Einstein condensates of pions and kaons, quark bags
and/or strange matter), increasing the compressibility of the object, the radius of the neutron star will
be comparatively small with respect to its mass.

The best approach to learn about hyperdense matter is to constrain the mass-to-radius ratio of individual
neutron stars through the measurement of the gravitational redshift of a well identified spectral line. In
addition, measurements of such a redshifted line can provide interesting new constraints on strong field
gravity [DeDeo & Psaltis 2003]. Unfortunately spectral information on neutron stars are cruelly lacking,
being restricted at present to a few X-ray lines difficult to interpret [Cottam & Mednez 2002]. In the




160

Annexe A: Publications

INTEGRAL-AO2 proposal Scientific Justification

following, we propose to use high resolution 5y-ray spectroscopy to measure the unambiguous signature of
the electron-positron annihilation at the surface of closeby pulsars. Indeed, rotation and magnetic fields
play an important role in the production of positrons (see next section) and of course the line will be all
the more detectable that the observed object is closeby.

In addition, the line profile will provide unique information about the physical condition prevailing in the
close vicinity of the neutron star surface.

2 Scientific objectives

Annihilation line Pulsar radiation models predict that a large number of positrons are created in the
magnetosphere and fall back near the pulsar surface. Several models predict a periodic shifted 511 keV
annihilation line in pulsars magnetosphere or neutron star surface.

In the framework of the outer gap model, Zhu & Ruderman (1997) propose that an energetic primary
electron or positron in the Accelerator could radiate up to 10° curvature photons. Those y-rays are
emitted along the magnetic field lines and produce pairs in the closed field lines region. The multiplicity
can reach 108 for each particle in the Accelerator. The annihilation region is mainly a thin blanket about
0.6 neutron star radius above the surface of the neutron star. This region is optically thin to y-rays.

In another model, Bednarek et al. (1992) propose that particles accelerated in the outer-gap flow towards
the star along the magnetic field lines. Each of these electrons creates an electromagnetic cascade due to
curvature radiation and inverse Compton scattering of thermal X-rays from the neutron star’s surface.
The pairs entering the polar cap Accelerator could produce up to 10° photons of about 1 MeV. Once they
strike the star’s surface, the photons are transformed in e*. The estimated production rate in the case of
the Crab pulsar could be as large as 10*s~1. The positrons cool down very efficiently and annihilation
then takes place with the thermal electrons of the crust.

In any case, the annihilation line is expected to be wide, because of the strong magnetic field, and of
the thermal widening. The broadening in the strong magnetic field is of the order of (AE/E)pwum =
0.35 B/B.,, which is 10 keV for a 3.10'2 G magnetic field. The thermal Doppler broadening in a non-
relativistic plasma is (2kT'mc?)'/2. For a temperature of the order of 107K this broadens the distribution
by 20 keV.

In order to estimate the flux expected for various pulsars we scaled the flux for the Crab pulsar with the
Goldreich-Julian current, assuming the pair production multiplicity doesn’t change much from pulsar to
pulsar. The maximum Goldreich-Julian net particle flow in the Accelerator is:

BR3Q?

ec

N, ~

Table 1 shows the 3 sources’ physical parameters and the expected pair annihilation rates.

Redshift The Doppler shifts due to the centrifugal force and to the electric force along B being negligible,
the centroid of the line gives a measure of the gravitational redshift, which only depends on the mass-to-

radius ratio.
26 M,
s=1—14/1— -’7‘5\]5
rc?

For a mean neutron star mass of 1.35 Mg (as measured for neutron stars in binary systems, see [Thorsett
& Chakrabarty 1999]) and a typical radius of 10 km, a 511 keV line would be shifted to 396 keV if the
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Source Geminga PSR B0950+08 Vela
distance (pc) 153730 130-262  294F%0
characteristic age (10° yr) 340 17500 11.5
period (ms) 237 253 89.3
surface field B (10'Z G) 1.6 0.24 3.38
annihilation rate (s~ 1) 8.1037%! 5.103%%F1  7.1038%!
V (mag) 25.3£0.3 23.6
References (1] [41(7] [5] [6] [2]

Table 1: Parameters of the 3 pulsars to observe.

annihilation occurs near the surface and to 443 keV if it occurs 0.6 neutron star radius above the surface.
Considering the uncertainties on thoses parameters, the line should be expected between 350 and 450
keV.

3 Observation strategy

Requested exposure time Simulations (see next section) show that, for the most optimistic value of
the expected annihilation line flux, 200 ks of observation are enough to achieve a 6 ¢ confidence level
detection from the Geminga pulsar with the spectrometer.

Therefore we ask for an exposure time of 200 ks for each of the 3 pulsars proposed for observation (see
table 2 for their coordinates).

Considering the high flux expected in the annihilation line emitted from the Vela pulsar, this exposure
time should enable us to detect the line with a 10 o significance.

The flux expected for the old pulsar PSR B0950+08 probably doesn’t allow a significant detection with
an exposure time of this order. However, observing this closeby isolated old pulsar will enable us to
compare old and young pulsars and to test the models favouring young pulsars for a high e* production.

Our primary target is the Geminga pulsar, because expecting a detection seems realistic and this source
hasn’t been observed by INTEGRAL during such an exposure time yet. The Vela pulsar has already
been observed during the AO1 phase, therfore it is the last source of our list.

Visibility and observing epochs According to TVP, numerous 200 ks windows will be available for
the 3 sources during AO2. Although we would prefer continuous observations of 200 ks duration, they
could also be segmented down to 50 ks time windows, the constraint due to the fulfillment of the 5x5
dither pattern.

Dithering As for the extraction of the line we are interested in the spectrometer’s data, we chose the
default 5x5 dither pattern which is the best one for SPI data exploitation. Considering the energy
band (about 350-450 keV) where we expect the redshifted annihilation line and the sensibility of both
instruments in this band, the imager’s data will also be of great use.

Source 2000 62000 1 ( : ) b( ) )
Geminga pulsar | 6h 33min 54.15s +17°46° 12.9” | 195.13  +4.27
PSR B0950+08 | 9h 53min 09.32s +07"55” 35.6” | 228.91 +43.70
Vela pulsar 8h 35min 20.66s  -45°10° 35.2” | 263.55  -2.79

Table 2: Ordered list of the sources proposed for observation, with their coordinates.
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4 Feasibility of the observation

Source Expected flux | SPI significance (¢) | ISGRI significance (o)
. 6.10~° ph/cm?/s 0.6 0.2
Geminga 6.10=* ph/cm?/s 6 2
5.10~% ph/cm?/s 0.05 0.02
PSR B0950+08  I50=5 1} fem?/s 05 0.2
Vel 1.1073 ph/cm?/s 1 0.4
e 1.1072 ph/cm?/s 10 4

Table 3: Detection significance of a line at 396 keV with a 30 keV width as a function of the expected
flux (mean value and most optimistic case) and the instrument for a 200 ks observation time.

Running OTE with the line fluxes extrapolated from the models, we got (see table 3), for each of the 3
sources, the estimated significance achieved by SPI and ISGRI for the chosen 200 ks exposure time. In
the optimistic case, a detection of the annihilation line in the Geminga and Vela pulsars seems realistic.
There is no visibility problem and the only schedule constraint is the fulfillment of the dither pattern.
As shown in Figure 1, the energy band where we expect an annihilation line 350-450 keV), is rather free
of instrumental background lines.

The line emission being periodic, we intend to perform a spectro-temporal analysis.

Counts/s/0.25keV

3
Energy (k%zQ/J

Figure 1: Background lines in the band of interest.
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Our team

Patrick Sizun is a graduate student at Paris VI University, preparing a PhD on the gamma-ray emission
due to Galactic Aluminium 26 desintegration.

Régis Terrier, astrophysicist, has worked on the non-thermal emission from supernova remants. He is
involved in the in-flight calibration of the ISGRI camera.

Michel Cassé is a nuclear astrophysicist deeply involved in the INTEGRAL scientific themes from a
theoretical point of view.

Jacques Paul is a specialist of y-ray astronomy.

Bertrand Cordier is the leader of the CEA-Saclay team working on the SPI instrument.

Dawvid Attié is a graduate student at Paris VI University, preparing a PhD on the spectrometer SPI’s
calibration and first results.

Maurice Gros is a specialist of instrumental calibration and spectral analysis.

Giovanni Bignami and Patricia Caraveo enjoy a world-wide recognition on their remarkable work con-
cerning Geminga.
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THE INTEGRAL/SPI RESPONSE AND THE CRAB OBSERVATIONS
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ABSTRACT

The Crab region was observed several times by IN-
TEGRAL for calibration purposes. This paper aims
at underlining the systematic interactions between
(i) observations of this reference source, (ii) in-flight
calibration of the instrumental response and (iii) the
development and validation of the analysis tools of
the SPI spectrometer (Vedrenne et al. 2003). It first
describes the way the response is produced and how
studies of the Crab spectrum lead to improvements
and corrections in the initial response. Then, we
present the tools which were developed to extract
spectra from the SPI observation data and finally a
Crab spectrum obtained with one of these methods,
to show the agreement with previous experiments.
We conclude with the work still ahead to understand
residual uncertainties in the response.

Key words: INTEGRAL/SPI; Crab; instrumental
response; calibration.

1. CRAB OBSERVATIONS

During its first year in orbit, INTEGRAL observed
the Crab region (the nebula and its pulsar) twice :
in February (revolutions 39-45) and August (revo-
lutions 102-103) 2003. The total observation time
yields 1,723 ks (including annealing periods), per-
formed in different modes : on- or off-axis, in staring
or dithered mode, with a 5 x 5 or an hexagonal dither
pattern. Because of its high luminosity and apparent
lack of variability, this source is used as a reference
for the spectrometer calibration.

2. INSTRUMENTAL RESPONSE

Response decomposition The response is de-
composed into IRFs and RMFs :

- the redistribution matrix files (RMFs) are di-
vided into three components describing (1) the
events of the full-energy peak, (2) the Compton
events interacting first in the detectors, (3) those
interacting first in the passive material. They do
not depend on the direction or the detector but
only on the energy.

the image response files (IRFs) describe, for a
given input photon energy, the effective area of
each detector for all directions in the field of
view.

Production The INTEGRAL/SPI instrument re-
sponse is produced using a suite of Monte Carlo sim-
ulation software developed at NASA/GSFC based
on the GEANT-3 package called MGEANT (Sturner
et al. 2003). This production also required the devel-
opment of a detailed computer mass model for SPI.

«  Calibration

—— IRF - Release 3

ou

L~ IRF - Release 1

Effective area (cm?)

Energy (keV)

Figure 1. SPI photopeak effective area : comparison
between ground calibration measurements (dots with
error bars), and two successive IRF releases (dotted
and plain lines).

Proc. 5" INTEGRAL Science Workshop, 16-20 February 2004, Munich, Germany (ESA SP-552)
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Absolute determination of the camera photo-peak ef-
fective area was obtained from measurements (points
in Fig. 1) performed just before the launch during an
extensive ground calibration campaign (Attié et al.
2003; Schanne et al. 2003) of SPI in 2001 April at the
Bruyeres-le-Chatel (BLC) site of CEA. These mea-
surements were compared to simulations and led to
the initial release of the SPI response (Fig. 1, dotted
line).

Correction Initial analysis of ground calibration
data was performed only on lines with energies at or
above 60 keV. After the launch, it was found through
analyses of early Crab observations, that the Crab
flux below these 60 keV was underestimated com-
pared to the spectrum expected. It enabled us to
point out an over-estimation of the low energy effi-
ciency.

Additional analyses of 4 low-energy lines from the
BLC data were performed. The 20.80 and 26.35 keV
lines of the ?*!Am calibration source had initially
been ignored because of their low statistics. The ~
30.8 and ~ 35.07 keV lines of '33Ba, blended by the
Compton component of higher energy lines, had also
been rejected. A new response, corrected below 60
keV by taking into account these 4 lines, was derived
(Fig. 1, plain line), without any assumption on the
Crab spectrum.

3. DECONVOLUTION METHODS

Figure 2. Count rates in the 19 Ge detectors in the
20-8000 keV band, during a Crab on axis pointing.
From left to right : total count rate, estimated back-
ground count rate and their difference. The pattern
of the projection of an on axis source through the
mask on the detector plane, with its 120 degrees sym-
metry, is visible.

Several tools have been developed to extract source
spectra from SPI observation data, including Spiros
and XSPEC 12.

- in its spectral mode, Spiros (Skinner & Con-
nell 2003), available in the INTEGRAL off-line

scientific analysis (OSA) distribution (http:
//isdc.unige.ch/index.cgi?Soft+soft), ad-
justs the intensity of sources simultaneously
with the scaling factors to apply to the back-
ground model chosen. The best solution is
searched for in each energy bin successively. The
off-diagonal terms of the instrumental response
are not taken into account in the deconvolution
— all events are treated as photopeak events —
and the resulting spectrum is in pseudo-photons.
A “Spiros dedicated” redistribution matrix was
derived using Monte Carlo simulations of both
the SPI instrument and the Spiros software.
This matrix can for example be used by the
spectral-fitting program XSPEC, to fit a model
to the real photon spectrum ;

XSPEC 12, developped at NASA/GSFC
(Shrader 2004) is a new release of XSPEC' in-
cluding SPI specific packages — to be delivered
soon. While XSPEC 11 can be used to fit a
mathematical model to an already background
substracted and deconvolved SPI source spec-
trum, XSPEC 12 can work directly from the in-
dividual detector spectra. Using, unlike Spiros,
the full intrumental response — IRFs and RMF's
— reconstructed for each source, it adjusts simul-
taneously the model parameters of each of the
sources considered and the scaling factors to ap-
ply to the background model.

To account for initial discrepancies in the Crab
derived flux between Spiros and XSPEC 12, a
new version of the “Spiros dedicated” redistribu-
tion matrix mentioned above was recently derived

at NASA/GSFC.

However, the main challenge is to properly model the
background which represents a huge fraction of the
total measured count rate (Fig. 3 and 3).

>
S0 = ’
s F W signal
2 r —background
€
5
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Figure 3. Total count rate (upper line) and estimated
background count rate (lower line) during a Crab ob-
servation : the signal of interest represents only a
tiny fraction of the total count rate.
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Figure 4. SPI Crab spectrum extracted from 44 NRT science windows in INTEGRAL revolution 44, using OSA
3.0 and a saturated Ge background model fitted detector by detector with Gaussian statistics.

Spectral studies of Crab and other reference sources
were done with both Spiros and XSPEC' 12, enabling
us to cross-calibrate these tools. The resulting spec-
tra are now consistent in shape and normalization.
An initial discrepancy in normalization was reduced
after a new redistribution matrix was derived for
Spiros. Some differences remain which are still under
study.

4. CRAB SPECTRUM

The Crab spectrum in Fig. 4 was extracted using as
standard a method as possible, so that any scientist
undertaking to analyze SPI observations shall be able
to reproduce such a spectrum. It corresponds to the
first 44 near real time science windows of revolution
44, performed with a 5 x 5 dither pattern. Distribu-
tion 3.0 of the observation analysis software (OSA)
was used and the spi_science_analysis script was run
mainly with default parameters, the most important
of which concern the background : spiback produced
a background model based on the count rates in sat-
urating Ge detectors and Spiros adjusted the source
flux and background count rates in each energy bin,
assuming the time variation given by the model and
computing the best detector to detector ratios.

Table 1. Fluz (ph/cm?/s) and power law index of
total Crab gamma-ray emission.

Instrument Index 50-100 keV flux
0S0-8 2.00 &+ 0.06 6.4110°2
GRIS 2.1540.03 4.521072
CGRO/OSSET 2.19 +0.03 5.6810~2
CGRO/BATSE! | 2.20+0.01 6.8310~2
SAX/PDS' 2.13 +£0.01 4.921072
INTEGRAL/SPI | 2.17 +0.01* | 7.08 & 0.03* 102

T private communication
* statistical error only

Above 1 MeV, the flux uncertainty grows up as the
source flux gets smaller and the basic background
model used starts to show its limits : the features vis-
ible above 1 MeV correspond to instrumental back-
ground residuals.

© European Space Agency * Provided by the NASA Astrophysics Data System
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A power law F(E) = K (72;) " with a spectral
index o = 2.169 £ 0.008 and a normalization K =
14.444-0.44 ph/cm?/s/keV fits well to the spectrum
(x%/d.o.f = 1.31) in the 40 keV to 8 MeV energy

range.

Imposing the canonical photon spectral index of 2.10
found by X-ray experiments for the entire Crab,
we estimate (x?/d.of = 2.39) a normalization of
10.80 + 0.03 ph/cm?/s/keV at 1 keV, to compare
with a value of 9.59 ph/cm?/s/keV given by Will-
ingale et al. (2001).

A broken power law fits only slightly better (x?/d.o.f
= 1.29) than a single power law. Imposing a low
energy index oy = 2.10, we find a high energy index
as = 2.19 + 0.01 with a break around 61 4+ 6 keV
and a normalization of 11.03 + 0.05 ph/cm?/s/keV
at 1 keV.

Using a different energy range or background han-
dling method, the fit parameters found vary slightly.
Even without taking into account systematic uncer-
tainties due to the calibration and background han-
dling works still in progress, Table 1 shows a very
good agreement between SPI and other gamma-ray
experiments.

5. CONCLUSION

After a few months of fine tuning of both the in-
strumental response and the deconvolution tools, the
Crab spectra extracted from INTEGRAL/SPI obser-
vations with the various software available are com-
patible with each other and rather consistent with
previous experiments.

Some further work will be necessary to build more
elaborate background models and become more con-
fident in the fluxes derived. Although the response
and the extraction software might still evolve in the
future especially to account for the loss of detector
2, the tools available today are sufficient to study
point sources observed with INTEGRAL.
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Continuum gamma-ray emission from light dark matter
positrons and electrons
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The annihilation of light dark matter was recently advocated as a possible explanation of the large
positron injection rate at the Galactic center deduced from observations by the SPI spectrometer
aboard INTEGRAL. The modelling of internal Bremsstrahlung and in-flight annihilation radiations
associated to this process drastically reduced the mass range of this light dark matter particle.
We estimate critically the various energy losses and radiations involved in the propagation of the
positron before its annihilation — in-flight or at rest.

Using a simple model with mono-energetic positrons injected and confined to the Galactic bulge,
we compute energy losses and gamma-ray radiations caused by ionization, Bremsstrahlung inter-
actions as well as in-flight and at rest annihilation and compare these predictions to the available
observations, for various injection energies.

Confronting the predictions with observations by the CGRO/EGRET, CGRO/COMPTEL, IN-
TEGRAL/SPI and INTEGRAL/IBIS/ISGRI instruments, we deduce a mass upper bound of 3 to
7.5 MeV /c? for the hypothetical light dark matter particle. The most restrictive limit is in agreement
with the value previously found by Beacom and Yiiksel and was obtained under similar assumptions,
while the 7.5 MeV /c? value corresponds to more conservative choices and to a partially ionized prop-
agation medium. We stress how the limit depends on the degree of ionization of the propagation

medium and how its precision could be improved by a better appraisal of data uncertainties.

PACS numbers: 95.30.Cq,95.35.4-d,95.55.Ka,98.35.-a,98.38.Am,98.70.-f,98.70.Rz,98.70.Sa

I. INTRODUCTION

Observed by various instruments since the 70’s [1], the
511 keV gamma-ray line emission from the Galactic cen-
ter has now been studied for almost four years with the
SPI spectrometer [2] aboard the INTEGRAL satellite.
While this emission is definitely the result of electron-
positron annihilations in the central region of the Galaxy,
the origin of these positrons remains obscure.

What is clear, however, from the spectral analysis
of this line, is that most of the positrons are set to
rest, form positronium and annihilate in the Galac-
tic bulge (hereafter GB) [3-5]. Thus, there should be
material in the bulge to slow down these leptons, as
well as a significant magnetic field to confine them,
which is an important information since the interstel-
lar medium in this region is very difficult to observe.
As far as positrons are concerned, the main character-
istic to explain is their very high injection rate, i.e.
~ 1.4x10% ets™1, as deduced from the 511 keV line flux
of (1.07 £0.03) x 1073 phem™2s~! measured by INTE-
GRAL/SPI [4]. Though previous instruments like SMM,
TGRS , CGRO/OSSE gave essentially the same require-
ment [1], it is surprising that nobody had remarked that
type la supernovee, a long time considered the main
source of GB positrons, fall short explaining this high
injection rate [6-8]. Fortunately, this drawback is now

*sizun@cea.fr

taken seriously.

Another clue to the origin of these GB positrons is the
large extent of the emitting region, 8 ° FWHM (3], in-
dicating that either they emanate from a single central
source or a population of sources densely packed in the
center of the Galaxy and diffuse to fill the whole bulge
region, or there is a source population with an exten-
sion similar or greater than the GB. Indeed, the 511 keV
emission region traces where positrons annihilate, and
is therefore related to the distribution of the gas in the
Galactic bulge.

Potential astrophysical sources of positrons are numer-
ous (SNIa, hypernovee, gamma-ray bursts, cosmic rays,
low mass X-ray binaries, millisecond pulsars,...) and
we will not discuss them in detail here. None of them
qualifies to account for both the flux and morphology
of the 511 keV emission. Some candidates are excluded
on the basis of the disk over bulge ratio [9] and oth-
ers like millisecond pulsars [10] and gamma-ray bursts
[11, 12] are shaded off, the first because the electrons
and positrons would be injected at such energies that
their Bremsstrahlung emission would be excessive, and
the second because their rate of appearance is insufficient
to supply positrons at the required rate [13-15].

In front of this situation, two rather daring hypotheses
have been put forward :

- the sources belong to the established list but there
is something important not taken into account
in the astrophysical scenario. Positrons from the
Galactic disk can be transferred to the bulge where
they annihilate [9]. However, the transport mecha-
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nism from the disk to the center is poorly known,
depending critically on the topology and strength of
the large scale magnetic field and on the diffusion
coefficient of low energy positrons in the relevant
magnetic field [4, 11];

new sources or mechanisms are required, which are
not in the catalog. We will consider this second pro-
posal, and more specifically the light dark matter
(hereafter LDM) scenario [6, 7, 16-19]. Other exot-
ica from the particle physics community include Q
balls [20], relic particles [21], decaying axinos [22],
primordial black holes [23], color superconducting
dark matter [24], superconducting cosmic strings
[25], dark energy stars [26], and moduli decays [27];
they will not be discussed here.

Surprisingly, though the 511 keV emission from the GB
was first detected more than thirty years ago, it is only
with the SPI observations that a great deal of imagina-
tion and activity has been triggered among the astropar-
ticle community.

In this contribution, we gather v-ray observations per-
formed by the CGRO (COMPTEL, EGRET) and INTE-
GRAL (IBIS/ISGRI, SPI) missions and see what con-
straints they set on the LDM candidate. A note of warn-
ing however: since we are interested in diffuse radiation,
the delicate problems of unresolved sources, particularly
acute at low energies, and of alternate diffuse sources
should always be kept in mind.

We do not focus on the theoretical morphology of the
LDM emission [19, 28], which is a thorny subject. It
first depends on the dark matter distribution, which is
not well established, varies considerably from one author
to the other [see e.g. 29, 30] and could furthermore be
clumpy. It also depends on the complex spatial prop-
agation of the leptons resulting from LDM annihilation
and on the distribution of the ISM matter with which
they interact, also poorly known. Therefore, we use the
morphological information we dispose of, i.e. that of the
radiation from positron annihilations occurring at rest,
as observed by INTEGRAL in the 511 keV line and the
ortho-positronium continuum.

We content ourselves to calculate the total secondary
emission of electrons and positrons in the course of their
propagation, the only free parameter being the mass of
the LDM particle. Energy losses are central to the prob-
lem, since all cross-sections of interest depend on energy,
except internal Bremsstrahlung associated to the pair
production. We then combine the resulting global the-
oretical spectra with our morphological assumptions to
confront them to observations. The main difficulty is not
theoretical, but observational: it will be to separate the
bulge emission in the continuum from that of the disk,
due to cosmic rays.

II. OVERVIEW

When colliding in the central part of the Galaxy, LDM
particles x, with mass m, < 200 MeV, are expected
to annihilate into e~ — e™ pairs. The total energy im-
parted to the pair is equal to twice this mass m,, still
unknown. Internal Bremsstrahlung in the course of the
pair production [31, 32] produces a continuous spectrum
independent of the density of the surrounding medium.
Due to the mass limitations, both electrons and positrons
are intrinsically of modest energy and their energy losses
(proportional to the interstellar density) are mainly due
to Coulomb interactions with the surrounding medium.
In the course of their propagation, they mainly radiate
through the (external) Bremsstrahlung process. More-
over, the released positrons are deemed to annihilate with
ambient electrons, producing a definite ~-ray signature
(511 keV line plus a low energy continuum). Positron an-
nihilation can occur in flight [33] —in 26% of the cases at
most, for m, = 200 MeV— or at rest —mostly through
positronium formation. Thus, through the combination
of these various mechanisms, a specific v-ray spectrum,
with a discrete and continuous component, is produced
by positrons between their creation and their annihila-
tion.

Our aim is to set an upper limit to the mass of the
LDM particle self-consistently, by computing this spec-
trum and confronting it to the observations in the rele-
vant energy range, i.e. between ~ 10 keV and 200 MeV.
From the particle physics point of view this new con-
straint, combined with distinct and independent ones
coming from big-bang nucleosynthesis [34], type Ia su-
pernove, the extra-Galactic hard X-ray and soft ~-ray
background [19, 35], should help finding a candidate with
the appropriate mass and annihilation cross-section prop-
erties.

III. MODEL

We develop a simple steady-state model adequate for
the low energies we are considering, making the reason-
able assumption that electrons and positrons below 200
MeV are efficiently confined to the GB, where they an-
nihilate, due to their small gyroradius —a common hy-
pothesis in this field. We also consider that the only
positrons present in the GB are produced in situ, at vari-
ance with Prantzos [9], who speculates that there could
be a transfer of positrons from the disk to the bulge. This
daring possibility is very hypothetical since the magnetic
field of the Galaxy at large scales and the propagation of
low energy positrons are poorly known, as admitted by
Prantzos himself. Our problem involves simple physics,
repeatedly employed for instance in solar flares physics
([36] and references therein) and Galactic physics [37],
and various cross-sections that should be carefully cho-
Ssen.
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A. Steady-state equilibrium

We consider mono-energetic positrons of total energy
Eipnj injected in the GB at a rate Rinj. As they travel
through the interstellar medium, they loose energy to
the ambient medium and can undergo in-flight annihila-
tion. Supposing the positrons are confined in the bulge
and neglecting their spatial distribution, the differential
number N (E) of positrons with energy F in steady-state
obeys to the diffusion-loss equation

d dE
dE (_N dt) =-Q(E),
dE

where 47 denotes the mean energy loss rate of positrons
and the source term Q(E) = Rinjd(E — Einj) — Qra(E)
aggregates the mono-energetic injection and the in-flight

annihilation, which is a function of energy:

Qia(E) =neora(E)v(E)N(E),

1)

(2)

with n. the electron density and oy4 the in-flight anni-
neora(E)v(E)

—dE/dt
and G(E) = ]5 _g(E")dE' =logp(E), where p(E) is the
probability for a positron injected at Ejyj to survive until
energy E, the number of positrons in the bulge follows
from Eq. 1 and 2:

hilation cross-section. Introducing g(E) =

Rinj

—dE/dteG(E>

N(E) = (mc2 < FE< Einj) . (3)

‘We can then obtain the total rate of positrons undergoing
in-flight annihilation

Einj 2
Ria = QrA(E)dE = Rigj[1 —eCMm )] et s, (4)

mc?
and deduce the rate of annihilation at rest, assuming it
equals the rate of positrons reaching complete rest:

2
Ra = Ri,,jeG<m° ) et

()

B. Energy losses

The total energy lost by positrons during thermaliza-
tion goes into various interactions — excitation or ioniza-
tion, Bremsstrahlung, inverse Compton and synchrotron
effects. As their importance varies with the positron’s en-
ergy, it is mandatory to use refined energy loss rates. For
the range of injection energies we are interested in (up to
200 MeV at most), we can limit ourselves to ionization
and Bremsstrahlung.

We stress that the ionization degree z; = ng,, /nyg
in the region of propagation, where ngy is the hydro-
gen number density, is of prime importance for the es-
timate of Coulomb losses [38], since at a given energy
they are several times weaker in a neutral medium than
in a plasma.

3
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FIG. 1: Energy losses of positrons in a 51% ionized medium
(ng =0.1cm™3): energy loss rate per unit path length % as
a function of the positron’s Lorentz factor ~. Losses through
Coulomb collisions within an ionized medium (dotted) prevail
on ionization of the neutral phase (dashed), but both greatly
exceed Bremsstrahlung losses (plain).

Thus, the total loss rate sums up three terms:

dE _ dEP dEhH!

dELHIT
G a Ity

(nm,z;) + a

(nH ) IZ) )

(6)
where the energy lost by a positron due to ionization of
neutral matter is taken from [39] while the loss rate for
excitation of the ionized component follows [40]. The en-
ergy loss caused by Bremsstrahlung interactions is given
by Eq. 4BN in [41]. The relative amplitude of each com-
ponent is illustrated in Fig. 1, which shows energy losses
‘fi—f per unit path length.

C. Radiation spectra
1. Positron radiation

The total radiation spectrum due to positrons is the
sum of five components: the 511 keV line from et-e~
annihilation at rest and from para-positronium decay
into two gamma rays (i), the ortho-positronium spec-
trum from its 3y decay (ii), the continuous spectrum
from et-e~ in-flight annihilation into 2y (iii), the ra-
diation spectra associated with Bremsstrahlung energy
losses (iv) and with the internal Bremsstrahlung taking
place in the annihilation process of the dark matter par-
ticle (v).

The flux from 27 annihilation at rest F27 is tuned
via the injection rate Rin; to the value of (1.07 +
0.03) 1072 ph/cm?/s deduced from INTEGRAL obser-
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FIG. 2: Differential in-flight annihilation cross-section —given
for instance by Aharonian and Atoyan [43, Eq. 5, mis-
print corrected]— as a function of the reduced photon energy,
for various positron energies. Still energetic positrons annihi-
late with thermal electrons into two photons that share the
total available energy, with a minimum energy of m.c?/2 by
photon.

vations [4] :

1 7fPs) +fPs/4

(
F2 =2 por Rua, (7

using the associated positronium fraction value
fps =0.967+£0.022 [4] and the relationship (5) be-
tween the initial positron injection rate and the rate R4
of positron annihilation at rest.

The 3+ ortho-positronium decay spectrum follows

ng’Y 3fPs/4 de'y
=32 R,
dE, ~ “4nd%, dE,

(By), (8)

where the spectral distribution Z’E:
& Powell [42] in 1949.

Convolving the differential in-flight annihilation cross-
section (Fig. 2) with the positron distribution yields the

in-flight annihilation component:

was derived by Ore

dO.IA

dF14 1 Fing
dE’Y 47Td%¥c x/Emin(E.)) dE’Y
9)
The external Bremsstrahlung spectrum is derived in a
similar way using Koch & Motz [41]’s cross-section 3BN.
Dependence on the electron number density n. cancels
out as both the differential emissivity ne(i‘iﬁv and the
energy losses in the positron spectrum N(E) (see Eq. 3)
are directly proportional to n.. Finally, the internal
Bremsstrahlung spectrum depends only on the positron

ne e —(E., E)o(E)N(E)dE .

injection rate:

dF'P 1 1 do!P
dE,Y 47'l'd2GC Otot dE»Y

(10)

where we use the differential cross-section first derived
by Beacom et al. [31]. Another cross-section has been
derived by Boehm & Uwer [32] since then, which appears
to be larger.

2. Electron radiation.

In addition to the five positron radiation components
comes the Bremsstrahlung spectrum from the mono-
energetic electrons injected together with positrons dur-
ing the dark matter annihilation process, whose equilib-
rium spectral distribution follows

Ne-(B) = =354z

T (m < B < By). (1)

D. Discussion

Fig. 3 displays the various components of the radiation
emitted by positrons and electrons from dark matter an-
nihilation for a specific mono-energetic injection. While
external Bremsstrahlung becomes the main component
at very low energies, it is negligible compared to both
in flight annihilation and internal Bremsstrahlung above
1 MeV, which we will show to be the most constraining
energy domain. Fig. 4 shows the evolution of the total
spectrum with increasing injection energies and the in-
fluence of the ionization fraction.

Using a multi-component model of the interstellar
medium (molecular, cold, warm neutral, warm ionized,
hot), Jean et al. [4] showed, through their analysis of
the 511 keV line and the ortho-positronium spectrum,
that 5173% of the rest annihilation takes place in the
warm ionized phase of the ISM. We can assume that the
mean degree of ionization of the medium where the ther-
malizing positrons propagate ranges between 0 and 51%.
We consider both extreme cases; the latter one enables
us to release constraints on the mass of the dark matter
particle.

IV. CONFRONTATION TO OBSERVATIONS

In section ITI, we computed the total diffuse y-ray flux
caused by the production, interactions and annihilation
of positrons and electrons coming from the annihilation of
a LDM particle (hereafter the LDM flux). We now would
like to use observations by INTEGRAL (ISGRI and SPT)
and CGRO (COMPTEL and EGRET) to derive some
constraints on the mass of this particle. The computed
flux stands for the GB, in which we assume that positrons
(and associated electrons) are produced and trapped.
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FIG. 3: Light dark matter (Ej,j=10 MeV) radiation spectra:
positron annihilation spectra (in-flight: IA; 2y at rest; 3y at
rest), positron energy loss spectra (internal Bremsstrahlung:
IB; Bremsstrahlung: B e™), electron Bremsstrahlung spec-
trum (B e”) and total spectrum (plain).
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FIG. 4: Total dark matter radiation spectrum for increas-
ing injection energies Finj (1, 3, 5, 10, 50 and 100 MeV).
In a partially ionized medium (red dotted curves), higher
energy losses through ionization lead to lower external
Bremsstrahlung fluxes than in a completely neutral medium
(black solid curves).

Therefore, we would like to show, for each possible
injection energy of the positrons :

(i) whether the available data should and do display
an excess in the bulge region with respect to the
surrounding Galactic plane;

(ii) whether the total predicted flux exceeds the ob-
served one, taking other gamma-ray diffuse com-
ponents into account. The latter include extra-

Galactic diffuse emission, diffuse emission from the
interaction of Galactic cosmic rays (CRs) with the
interstellar medium and a component due to —
still— unresolved point sources.

A. Observational data

We consider the available measurements for diffuse
emission in the 20 keV to 200 MeV energy range (data
points in Fig. 5 and 7).

Analyzing the INTEGRAL/IBIS/ISGRI data,
Krivonos et al. [44] computed the Galactic ridge X-ray
spectrum in the 17 to 200 keV range using the imager
IBIS as a collimated telescope. They derived the residual
emission from the total field of view remaining after sub-
traction of the instrumental background and of resolved
point sources. Considering the ~ 19° width of the 50%
coded field of view, we will be able to compare the fluxes
they derived to models of a 20° wide region around
the Galactic center. Below ~ 60 keV, there remains
a residual flux unexplained by resolved point sources.
Whether this flux is due to truly diffuse emission or
can be attributed to a population of unresolved sources,
like Galactic pulsars, is still matter of debate. Above
60 keV, no residual flux is detected but 20 upper limits
on the possible unresolved emission have been set for
three energy bands up to ~ 190 keV.

For the diffuse emission observed by the INTE-
GRAL/SPI spectrometer, we use the spectrum obtained
by Strong et al. [45] in the 18 keV to 1.018 MeV energy
range. Note that it has also been studied independently
by Bouchet et al. [46] who derived similar conclusions.
Strong et al. proceeded by fitting the instrument’s data
with a multi-component imaging model including point
sources detected by the spectrometer and a set of ten
maps with various diffuse morphologies. The sum of
the ten diffuse components represents the map of the
emission seen by SPI as diffuse. Strong et al. published
([45], Tab. B.4) the fluxes of this map integrated over a
20 ° x20° region at the Galactic center, shown in Fig. 5
and 7. The associated uncertainties do not include sys-
tematic effects. We will compare these fluxes to a model
of emission in a region of the same size, as a more de-
tailed morphology of the SPI emission inside this region
is not available yet apart from the morphology studies
of the para-positronium and 511 keV annihilation com-
ponents. We notice a discrepancy between the SPI and
ISGRI diffuse spectra. This gap could be explained by
the imager’s better ability to detect faint point sources,
considered as diffuse by SPI. However, there might be a
need for a more profound analysis.

For CGRO/COMPTEL, we will start from the inten-
sity skymaps of diffuse emission produced by Strong et al.
[47] in the 1-3, 3-10 and 10-30 MeV energy bands. These
maps are available with a resolution of 1°. After sub-
tracting a zero level deduced from high latitudes, we com-
pute total fluxes in regions of variable sizes. Data points
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in Fig. 5 and 7 correspond to a 20 * x20 ° region, for mere
compatibility with the ISGRI and SPI observations. Un-
certainties on these maps are largely dominated by sys-
tematic effects; an estimation based on local fluctuations
at high latitudes leads to uncertainties of at least 30%
[47, 48]. Hence, for all sizes of our integration region, we
consider the COMPTEL flux uncertainty to be 30%.

We also consider CGRO/EGRET ~v-ray measurements
[49] above 30 MeV ; the fluxes of data points in Fig. 5 and
7 are obtained by subtracting the isotropic extra-Galactic
component to longitude profiles and integrating them on
our region of study; associated systematic uncertainties
amount to ~15 to 20%.

B. LDM morphology hypothesis

Our model does not include spatial diffusion but sim-
ply assumes that positrons injected in the Galactic bulge
remain confined to it; therefore, we have no detailed in-
formation on the morphology of the LDM emission. How-
ever, analysis of the SPI data showed that the 511 keV
component is compatible with a 8° FWHM Gaussian
spatial distribution [3] and that the ortho-positronium
continuum component had a similar spatial distribution
[50]. Thus, we can safely assume that the rest of the LDM
emission, e.g. radiation emitted during the injection and
thermalization phases, comes from the same region or a
smaller one.

When considering a 20 ° x20 ° region, we do not need
to make a strong assumption on the morphology of in-
flight annihilation and we can use the total LDM flux
computed in section III. Conversely, when considering a
smaller region, we assume an LDM morphology follow-
ing a Gaussian distribution with an 8 ° FWHM and we
scale the total LDM flux by the appropriate fraction cor-
responding to the solid angle subtended by this region.

In a first step, we use the 20 ° x20 ° region which is the
smallest one for which data for all four instruments are
available. In a second step, we only use the COMPTEL
data, which bring the most constraining information, and
we consider circular regions of 5, 8 and 14.6 © of diame-
ter corresponding to regions covering respectively 24, 50
and 90% of the LDM flux. Such smaller regions include
less diffuse background from cosmic-ray interaction and
enable to enhance the signal to background ratio, leading
to more stringent constraints.

C. Full model approach

The main problem when comparing LDM theoretical
emission to the data is to estimate the other diffuse com-
ponents, mainly the emission due to interactions of cos-
mic rays with the interstellar medium. In this paragraph,
we adopt the approach consisting in reproducing the ob-
servations using a complete model.

6
=
E -+ ISGRI
r 8 4~ SPI
— 102 . O COMPTEL
% ¢ EGRET
o r —x =0
S -e- X, = 51%
S, 10°F
LL|LIJ F
TIT -
W r
104
F-10<i< +10 deg
| -10<b<+10deg | N
102 10! 107

T
E [Mev]

FIG. 5: Comparison between the total diffuse spectrum ex-
pected from a 20° wide region at the Galactic center and the
diffuse fluxes measured by IBIS (Krivonos et al. 2006 [44];
magenta), SPI (Strong et al. 2005 [45]; blue), COMPTEL
(Strong et al. 1999 [47]; green) and EGRET (Hunter et al.
1997 [49]; cyan). The model curves are the sum of the CR
interactions component computed by Strong et al. [45] (lower
black line), and the dark matter related component, com-
puted in § III for injection energies Ein; = 1, 3, 5, 10, 50
and 100 MeV, in a neutral (black solid curves) or 51% ionized
medium (red dashed curves).

We consider the GALPROP code developed by Strong
et al. [45, 51] to model the cosmic-ray propagation and
the associated 7-ray production. The total CR gamma-
ray emission is composed of three main components :
Bremsstrahlung scattering, the inverse Compton effect,
and pion decays. The relative importance of these com-
ponents varies with energy.

Fig. 5 shows, for a 20 ° x20 ° region, the spectra of the
total diffuse emission expected. They sum up the radi-
ation from CRs, obtained by integration of the GALPROP
(version 600203a) skymaps, and the total LDM ~-ray
flux, for various positron injection energies reflecting the
LDM particle mass. For each injection energy, both
the completely neutral propagation medium case and the
51% ionized medium case are illustrated.

The GALPROP model reliably reproduces the measured
diffuse spectrum over a wide energy range, from tens of
MeV to hundreds of GeV. In particular, it reproduces the
EGRET measurements satisfactorily, mostly through the
pion decay bump. On the contrary, at lower energies, this
CR model fails to account by itself for all of the detected
diffuse emission. Assuming that this model still correctly
predicts the diffuse emission due to cosmic-ray interac-
tions below 30 MeV, this leaves room for diffuse emission
from a different origin or for unresolved point sources. In
this section, we tentatively adopt the hypothesis that all
of the discrepancy in the bulge between the data and the
GALPROP model is due to the sole LDM emission.

Then, Fig. 5 permits us to derive for each instrument
constraints on the maximum mass of the LDM particle.
With a 95% confidence level, in the more stringent case
of a neutral medium, we exclude LDM particles with
masses greater than ~70 MeV/c? using the ISGRI up-
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per limits, 200 MeV/c? using the SPI flux above the
511 keV line, 25 MeV/c? using the 10-30 MeV COMP-
TEL flux. For EGRET, the cosmic-ray interaction mod-
els suffice to explain the measurements; no additional
diffuse component such as in-flight annihilation or inter-
nal Bremsstrahlung is required, which sets the maximum
LDM particle mass to the lower energy boundary of the
instrument of 30 MeV.

But the hypothesis adopted that all of the discrepancy
between the data and the GALPROP model in the Galactic
bulge is due to the sole LDM emission suffers from the
fact that the same discrepancy can also be noticed in the
Galactic disk, as depicted in Fig. 6. The longitude profile
of the COMPTEL flux in the 3-10 MeV band is rather
flat, shows no excess in the bulge region that could be
identified as a signature of LDM radiation. In order to
fill the gap between the data and the GALPROP model in
the bulge with LDM radiation, we would need to simulta-
neously explain the outer disk deficit, by adding another
model component from a totally different origin which
would be present only outside the Galactic bulge region.
Such an hypothesis seems unrealistic.

Additional tuning of the GALPROP model permits to
enhance the predicted CR flux in the COMPTEL en-
ergy range, notably by using a less conventional model
with a rapid upturn in the CR electron spectrum [52, 53].
However, this idea causes energetic problems and has no
natural motivation : while the origin of the discrepancy
with the data is still debated, a population of unresolved
sources is more likely [53]. Moreover, such a model would
explain the COMPTEL observations over the whole lon-
gitude range. Thus, we should derive our constraints
simply through the absence of any excess in the bulge
with respect to the disk in the COMPTEL data.

D. Empirical approach

In this paragraph, we drop the idea of using a full
model approach which, as discussed previously, has the
drawback of leaving completely out of consideration the
fact that, outside the energy range of the positronium [50]
and the 511 keV line [3], no continuum excess has been
detected in the bulge with respect to the surrounding
Galactic plane.

Therefore, taking note of the more disc-like than bulge-
like morphology suggested by COMPTEL skymaps and
profiles above 1 MeV, we assume that most of the emis-
sion detected by both COMPTEL and SPI have their
origin in either unresolved faint point sources or diffuse
mechanisms other than those related to LDM particles.
Assuming a relative uniformity of this v-ray background
along the Galactic plane, we derive the mean COMPTEL
intensity in a wide region (|| < 30°,]b| < 5°) and use it
as an estimate of background for smaller regions. An ad-
ditional signal caused by LDM particles is then searched
as an excess over this background which should remain
within data uncertainties. This approach, also used by

Beacom and Yiiksel [33], is illustrated in the right panel
of Fig. 6.

Fig. 7 displays total diffuse radiation spectra. The
LDM radiation spectra, for various positron injection en-
ergies, have been added to a powerlaw spectrum based on
the data itself, at variance with Fig. 5 where the GALPROP
cosmic-ray induced spectrum was used as a baseline. We
took the powerlaw derived for the complete SPI unre-
solved spectrum by Strong et al. [45],
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which is remarkably compatible with the COMPTEL
data points. This figure still covers a 20 ° x20 ° region to
display the ISGRI and SPI data points. However, in or-
der to derive constraints, different sizes of the integration
region will be taken into account.

For this purpose, we consider the 1-3, 3-10 and 10-
30 MeV COMPTEL energy bands, which are the most
constraining. Fig. 8 illustrates the constraints on the
LDM particle mass obtained when using an 8 ° diameter
region. It displays, as a function of the positron injec-
tion energy and for each energy band, the sum of the total
COMPTEL flux and of the LDM radiation flux, scaled
by a factor 50% corresponding to the fraction of the to-
tal LDM radiation coming from this region under our
assumption that LDM radiation follows a spatial distri-
bution identical to that of the observed 511 keV line, i.e.
an 8° FWHM Gaussian. The 1o and 20 upper values
on the COMPTEL fluxes are also shown. By excluding
injection energies yielding a total COMPTEL + LDM
flux exceeding the 20 COMPTEL upper values, we de-
rive the maximum mass of the LDM particle at a 95%
confidence level. The results are given in Tab. I, together
with constraints obtained by considering smaller or larger
regions, for both the case of a completely neutral propa-
gation medium and a medium with an ionization fraction
of 51%.

In the case of a neutral medium, we set a maximum
of ~ 4MeV on the positron injection energy with the
integration region covering the FWHM of the emission.
When taking a 5° diameter, corresponding to 25% of
the LDM flux, we maximize the signal to background
ratio and obtain results similar to those of Beacom and
Yiiksel [33] : a maximum mass of ~ 3MeV/c? for the
light dark matter particle. The precise limit depends on
the not so well known uncertainties on the COMPTEL
measurements.

The value of the fraction of ionized phase in the
medium the positrons propagate through has a small
but not negligible influence on our LDM particle mass
constraints. By assuming an ionization fraction of 51%,
those constraints can be released by a factor of approxi-
mately two (details in Tab. I).
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FIG. 6: Longitude profile of the 3-10 MeV diffuse flux measured by COMPTEL in a latitude band of +5° (histogram).

Left : the data is compared to a global model —thick line

including the GALPROP model of diffuse emission from cosmic-ray

interactions, composed of a dominating inverse Compton component —dotted line— and a smaller Bremsstrahlung component
—dashed line—, to which we added the model of LDM emission —thin solid line—, computed here for an injection energy Fin;
of 10 MeV and assumed to have a Gaussian morphology with 8 ° FWHM . As the discrepancy between the COMPTEL data
and the GALPROP model concerns high longitudes as well as the Galactic center, trying to explain all of the Galactic bulge
gap through the LDM emission is not reasonable because the outer-bulge disparity would remain unexplained.

Right : thus, in §IVD we dismiss the idea of modeling the observations completely; we acknowledge the relatively flat profile
of the COMPTEL data in the inner disk region and use the mean intensity as a baseline, requiring that an eventual excess
caused in the Galactic bulge by LDM radiation remains within data uncertainties.

TABLE I: Constraints from COMPTEL data on the maxi-
mum positron injection energy Eij [MeV]. The table gives
the 20 (95% confidence) maximum energies deduced from the
1-3, 3-10 and 10-30 MeV COMPTEL measurements respec-
tively, for four different integration regions (5, 8 and 14.6 °
diameter, 20 ° width), including 24%, 50%, 90% or 99% of
the LDM emission respectively —under the assumtion that
positron in-flight annihilation has a morphology similar to
that of annihilation at rest.

Size i [%) Energy band V. CONCLUSIONS
[’] ' 1-3 MeV[3-10 MeV][10-30 MeV
0 3 5.5 12 Combining all the radiation components related to
25 51 7 6.5 13 LDM particles —mostly in-flight annihilation and inter-
0 1 6 12 nal Bremsstrahlung— we were able to set an upper bound
78 = 9 "5 55 of 3 to 7.5 MeV on the mass of these particles, based
. - mostly on COMPTEL data.
o146 9 10 8 14.5 A previous study by Beacom and Yiiksel [33] had con-
51 23 12 17 cluded on a 3 MeV /c? upper mass. All in all, this work
20%20 0 28 16 18.5 shows essential agreement with their result; no incon-
51 60 27 23 sistencies were found when making similar assumptions.

More conservative morphology choices lead to slightly
larger values but the effect of the ionization fraction of
the ISM is more noticeable. Arguably, there seems to be a
tension between the lower limit established through the
constraint of supernovae explosions [17] and the upper
limit based on in flight annihilation ([33] and this work),
but a definite exclusion of the LDM hypothesis is pre-
mature, since the discussion on the uncertainties on the
measurements in the COMPTEL energy band, which are
of crucial importance, is rather qualitative. To advance
in this context, a refined reassessment of both statisti-
cal and systematic uncertainties on fluxes in COMPTEL
maps would certainly prove to be useful. Before defi-
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FIG. 7: Comparison between the total diffuse spectrum expected from a 20 ° wide region at the Galactic center and the diffuse
fluxes measured by IBIS (magenta), SPI (blue) and COMPTEL (green). Instead of taking the predictions from cosmic-ray
interaction codes as a base level for our LDM model like in Fig. 5, we now use a powerlaw (blue straight line) y-ray background

already displayed in Fig. 5

nitely excluding a light dark matter particle of mass less
than about 10 MeV /c?, further observations of the Galac-
tic bulge region with INTEGRAL/SPI are mandatory to
get additional morphological information and refined un-
certainties on diffuse emission in the 511 keV to 1 MeV
energy domain.

We stressed the influence of the ionization degree of
the interstellar medium on the amplitude of the in-flight
radiation spectrum : taking into account the ionization
fraction of the propagation region could allow values of
the mass of the LDM particle larger by up to a factor two.
However, additional modeling work is required to ascer-
tain in which phases positrons propagate during their
thermalization phase.

The present conclusions were derived under the de-
manding assumption that light dark matter annihilation
alone accounts for all of the 511 keV line. A multi-source
scenario would enable us to reduce the amplitude of the
LDM ~-ray continuum and to release once again the limit
on the LDM particle mass.

This work focuses on the LDM hypothesis; however,
by leaving the internal Bremsstrahlung component aside,
the model presented can be applied to the more general
case of «-ray radiation from any mono-energetic source
of positrons.

Prospects In order to further restrict the LDM parti-
cle mass range with the INTEGRAL satellite, a refined
appraisal of the contribution of faint point sources in the
50-511 keV energy range is required. In this perspective,
the new census of sources found by the imager above

compatible with both SPT and COMPTEL data.

100 keV [54] will be paramount to fine-tune ISGRI up-
per limits on diffuse emission. Because the spectrome-
ter does not have the capacity to resolve as many faint
sources, an increased recognition of ISGRI detections in
the analysis of SPI data might prove necessary.

Beyond flux considerations, whose precision is hin-
dered by our uncertain knowledge of the radiation from
cosmic-ray interactions and unresolved sources, morphol-
ogy studies will be a key point to find out whether the
511 keV to 8 MeV energy range presents a faint excess
in the GB.

In order to take all aspects of LDM into account, the
present model could be extended to include spatial dif-
fusion of positrons and electrons during thermalization
and model the differences in the morphologies of the
LDM emission at various energies. Furthermore, study-
ing the influence of the in-flight annihilation and inter-
nal Bremsstrahlung components on the positronium frac-
tion [4] derived from SPI data would be interesting.
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FIG. 8: Total integrated flux in the 1-3, 3-10 and 10-30 MeV
COMPTEL energy bands for an 8° diameter region around
the Galactic center. Horizontal lines show the flux —solid
lines— derived from the mean COMPTEL intensity in a wider
fraction of the disk (|| < 30°, |b| < 5°) and its 1o —dashed
and 20 —dotted— upper values. The sum of the COMPTEL
flux and of the LDM flux is shown as a function of the positron
injection energy FEi,j, for a completely neutral propagation
medium — circled solid lines— and for 51% ionized medium
— crossed dot-dashed lines. It should be noticed that combin-
ing the three COMPTEL energy bands instead of considering
them independently would bring a sensitivity improvement
and lead to more severe exclusions; for instance, injection at
Ein;=10 MeV is excluded by the 1-3 and 3-10 MeV energy
bands at 3.60 and 5.60 respectively (x; = 0), while the com-
bination of both bands leads to a 6.90 exclusion.
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ABSTRACT

Aims. Background estimation is a key issue for the data analysis of the INTEGRAL/SPI spectrometer, especially when studying extended
emission. In this paper, our methodology to process the data and study the background is explained.

Methods. Whereas most of the published studies use a simple linear model, a more complete and thorough analysis is exposed, using
machine-learning methods (neural networks and bayesian regression network). Three kinds of background periods are distinguished: quiet
periods, solar flares and radiation belts. Our original intent was to find background models able to i) improve current models applied to quiet
periods and ii) to redeem data pertaining to active periods.

Results. Regarding the first point, sophisticated models perform as well as or slightly better than linear ones—Iless tracers are required—but
with the drawback of being more computationally demanding. Regarding the second point, despite some occasional improvement compared
to the linear model, the level of accuracy reached is unfortunately not sufficient to achieve the scientific aim of extracting signal from high
activity periods. Although the results are less promising than expected, we believe it is worth reporting on the methods used, putting some

emphasis on traps and pitfalls encountered, as the problematic dealt with is recurrent in X- and y-ray analyses.

Key words. Methods: data analysis — Gamma rays: observations — Galaxy: center

Introduction

Since the launch of the INTEGRAL satellite in the fall 2002,
the SPI spectrometer (Roques et al. 2003) has been observ-
ing the y-ray sky in the 20-8000 keV energy range. Largely
devoted to “astronomy with radioactivities” (Diehl 2005), the
spectrometer has already lead to several new results on tis
topic: they concern the e*-e~ annihilation line at 511 keV
(Churazov et al. 2005; Knédlseder et al. 2005a), the 26Al line
at 1809 keV (Diehl et al. 2006) and the two ®°Fe lines at 1173
keV and 1333 keV (Harris et al. 2005). Of special importance
is the e*-e~ line (Milne 2004), whose origin remains a mys-
tery, and which triggered a vivid interest in the particle physics
community along with a possible explanation in terms of new
physics (Boehm et al. 2004; see also Rasera et al. 2006).

A major issue when studying such y-ray lines in SPI or
in other y-ray experiments, is to obtain a very good estimate
of the fraction of the counts detected in the instrument detec-
tors which are due to instrumental background (caused by cos-
mic rays, solar particles and deactivation of the instrument it-
self). Indeed, this fraction can be as large as 99% and a very
high precision is thus needed to extract the astrophysical sig-
nal from the measurements without biases. Whereas success-
ful attempts are made to reproduce the main features of this

Send offprint requests to: e-mail: sizun@cea. fr

background on the whole energy range (Weidenspointner et al.
2004), such Monte Carlo methods are not accurate enough to
predict from basic principles the time evolution of the back-
ground in a line. The latter is thus determined empirically, us-
ing mostly other counters onboard the satellite, or other regions
of the energy spectrum, and with the help of empty field ob-
servations. In this respect, the problem to solve, whose sim-
plest formulation takes the form of a multilinear regression,
is close to many problems found in areas as diverse as soci-
ological studies, econometrics, etc. The litterature and devel-
opments of methods in these fields have benefitted from strong
interactions with statisticians: the so-called machine learning
era is quickly evolving and expanding, boosted by the increase
of computational power these last twenty years. However, this
field is generally not well known from the astrophysics com-
munity despite recent efforts illustrated by the biannual prysTaT
conference gathering particle physicists, astrophysicists, cos-
mologists and statisticians (see, e.g., Lyons et al. 2003). In this
paper, only a small number of methods, among the profusion of
existing ones, is used. A first part presents the pre-processing
of data, whereas the second part reports on attempts to use two
sophisticated methods—compared with the standard multilin-
ear regression—for the very problem of background modelling
in the SPI instrument.
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1. Construction of data sets
Pre—processing
This section gives a detailed description of the data used
¥ in our analysis. Among all counting rates measured onboard

Many SPI counters (Ge detectors, BGO shield) as well as
some IREM and other INTEGRAL indicators are used to :

| Sort datainto subsas\) or

AN

Spatial weather selection +  Pointing selection L -

_ (linear, neuronal...) ,,)

I

) Model parameters fitted
to various data sets:
best background models
are checked vs data sets

Best (data subset, packground model)

Fig. 1. Schematic view of the methodology and of the analysis carried
in this paper to study the background. The three main steps are i) data
preparation and selection applied to data (§1.1); ii) data subsets con-
struction (81.2) and iii) background modelling (§2). The various data
subsets generated and used for the analysis are gathered in Tab. 3. See
text for a description of the plan of the paper based on this figure.

Outline

Figure 1 provides a pictural view of the organisation of the pa-
per. Its first half (81) presents the steps needed to construct
useable data subsets starting from raw data: it begins with a
pre-processing of raw data (§1.1), followed by additional cuts
applied to get rid of bad quality data. The resulting data set
(hereafter denoted as base set) is then sorted into several dis-
joint subsets (81.2), according to specified background level
criteria. Indeed, previously published analyses usually discard
the data obtained during solar flare periods (transient events)
and during radiation belts crossings (periodic events). As these
active periods can represent a large fraction of an observation
(see, e.g., Maurin & et al. (2004)), one of our goals was to find
out whether part of the data usually thrown away could actually
be used and whether some indicators could allow an automatic
selection of this usable part. Whence this sorting of the base
set into sub-classes and a minute analysis of each class’s char-
acteristics.

The second half of the paper (82) is devoted to background
modelling. The general method is presented in (82.2) and the
tracers used are listed in (82.1). Three different approaches are
explored: the simplest background model which can be used
is the linear model (8§2.3), which uses linear combination of
tracers to predict the background. We test this method on var-
ious tracers and data sets. This analysis is then repeated for
two more sophisticated models: a neural network (§2.4) and
a bayesian regression network (§2.5) and results of all three
methods are compared.

INTEGRAL and especially onboard SPI (Vedrenne et al.
2003), we present those interesting for data selection. A few
of them will be re-used later on as tracers for background
modelling, but here they are mainly used for raw data pro-
cessing and sorting according to the spatial weather (radiation
belts crossings, solar flares, quiet periods). The second step
is achieved through the study of the behavior of the counting
rates. Table 1 summarizes the various steps needed to go from
the raw data to the final selected data sets to be used in the
background analysis of 82. All public data available on June
17, 2005, starting from revolution 40, are used in this analysis.
The total good time of good quality pointings in our set yields
23 Ms before cuts are applied.

1.1. Processing of raw data

To construct our data set, we use the information coming from
various satellite sub-systems (Tab. 2). It includes counting rates
from the camera’s Ge detectors themselves in specific back-
ground lines (after calibration in energy), but also particle
rates measured by the radiation environment monitor (IREM,
see Hajdas et al. 2003) and house-keeping information on the
spectrometer: the plastic scintillator (PSAC) counting rate, the
rate of events vetoed by the anti-coincidence shield (ACS),
global rates in the camera or the temperature in the cryostat.

1.1.1. Pre-processing

The raw data contains measurements averaged and sent to
Earth at different rates for each of these sub-systems (see
Table 1: the ACS data as well as the Ge data (except photons
for spectra) are expressed in counts per second and sent every
second; IREM rates (low energy protons, electrons and ions)
are in counts per 60 seconds and PSAC in counts per eight sec-
onds, both sent each minute. The arrival time of each photon
registered in the 19 Ge detectors is also available.

For a scientific analysis, all rates must be cast into the same
time base. The most obvious grouping unit is the science win-
dow (scw). It corresponds to an observation of about 30 min
with a stable attitude of the satellite. Background variations
and modulation of the signal by the coded mask prevent from
grouping the data on larger time scales. Conversely, because of
statistical limitations in the energy band of interest, a smaller
unit is scarcely affordable. Raw data are thus processed to
match the science window duration. Statistical errors are evalu-
ated from the total counts and effective time in a pointing. Note
that ACS and Ge-related data are corrected from dead-time and
expressed in “corrected” counts per second (cpscorr).

Beyond this stage, it is up to the user to select any lines in
the spectrum. It is also possible to create a composite detector
by adding the photons measured in a selection of detectors (in-
stead of using the information coming from each of the 19 Ge
separately). The camera can be considered as a single detec-
tor which receives the sum of all individual countings. Unless
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Attitude IREM Cold plate T PSAC ACSevents Ge camera events
(p, e-, ions) (4 capters) (sat./non-sat.)" (sat./non-sat./non-vetoed)*
Raw Data (81.1) - counts/min - counts/8s counts/s counts/s
sent every 8s 60 s 640 s 60 s S S
Data cuts(81.1.3) no no yes yes yes no
- - (annealing) ~ (abnormally low)  (anomaly rev. 136) -
Subsets (81.2) yes yes no no yes yes
(On/Off)®  (belts, flares) - - (radiaton belts) (D, *2C, %80 lines for flares)*

A saturated event occurs when the energy deposited is greater than a few MeV.

# A non-vetoed event is a non-saturated event non-vetoed by the ACS.

¢ Attitude is used to divide each set into two subsets: on (signal) and off (signal-free). Cf. §2.

* Lines are integrated on bands around 2.2 MeV, 4.4 MeV and 6.1 MeV (see Tab. 2).

Table 1. Raw data used to construct data sets (see also Tab. 2). The original frequency and unit are given for each raw signal, along with its
usefulness for the various processing steps. Apart from the attitude (common to all systems onboard the satellite) and from the dedicated IREM
instrument, all indicators come from the spectrometer itself: PSAC is the plastic scintillator located under the SPI coded mask, the ACS consists
of the shield elements located all around the camera. The 19 Ge detectors, whose temperature is monitored by 4 cold plates, send both total
counts per detector (Afee, AfeeSat, AfeeNVeto) and photon by photon events.

stated otherwise, this summing will be used throughout the pa-
per. It allows us a higher statistics and the redistribution of the
total background between detectors, necesary for imaging, can
be performed as a seperate step.

After his pre-processing, carried out with the ASPI soft-
ware package (Analysis for SPI), we dispose of a ready-to-use,
very compact database, thanks to the summing of values inside
every pointing and to the use of trees in ROOT file format.

1.1.2. Quality checks

No data were rejected in the pre-processing step. However, bad
quality data must be discarded. Some flags were attributed dur-
ing the previous step to tag the presence of missing or anor-
mal values in the sub-systems. Over the whole list of point-
ings, about 20% of the data — hereafter bad quality pointings
— are discarded. This corresponds to pointings for which ei-
ther no photons were recorded in the camera, or some sub-
systems count rates were incompletely recorded; most of the
time, it occurs during annealing periods where data acquisition
is switched off. This zeroth-level rejection ensures any tracer
which will be required in the background modelling is present
in the selection.

1.1.3. Additional cuts

Once the pointing by pointing good quality data have been pre-
pared, the next step is to get rid of the data that are recognized
either to behave abnormaly or to be out of range of some SPI
specifications. For example, this is the case for the cryostat tem-
perature To. High temperatures correspond to annealing peri-
ods (Leleux et al. 2003; Roques et al. 2003) needed to restore
the detectors’ performances. Given the temperature drift pro-
file, most of the data fall in the region T¢ < 86 K (see Fig. 2).
Hence, we cut all the pointings above this temperature (less
than 2% of the data, corresponding to the beginning and end
of annealings, before and after the switch-off of the camera). A
finer criterion could be used, but this is not a crucial point of
the analysis.

Anomalous behaviors are seeked in all count rates. The be-
ginning of revolution 136 shows an unexpected feature (sharp
break) of the Ge count rates (not correlated to the ACS one
as it should) appearing at the end of an annealing. Besides,
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Fig.2. Time evolution of the cryostat temperature To. Red triangles
up: temperature above 86 K (start or end of annealing periods). Blue
triangles down: revolution 136. Magenta full squares: data discarded
because of anomalous ACS low count rates. Black dots: remaining
data after cuts.

the PSAC count rate sometimes reaches unexplained low val-
ues: pointings below 600 counts/s were discarded. No other
anomaly was found.

To end up with, notice that the PSAC electronic saturates
at about 4100 counts/s. A few tens of events during extreme
solar flares reach this value. Would the PSAC be used for back-
ground monitoring purpose, this part of the data must be cut.
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Type Name Description the beginning and the end of each revolution, some resid-
Afee rate of non-saturating Ge events ual enhancement of the radiation activity remains in the
AfeeSat rate of saturating Ge events data recorded. It mostly corresponds to low energy parti-
House-  AfeeNVeto rate of non-sat. non-vetoed Ge events cles (tens or hundreds of MeV), especially electrons.
keeping Veto (or ACS)  Anti-Coincidence Shield (ACS) rate Solar activity: from time to time, some solar flares occur. For
VetoSat ACSsaturated rate example, during the strongest of these flares (November
?SAC ?Iastlc si:mtlgatolim?rgmg rtatet 2004), the intruments onboard INTEGRAL were shut down
0 emperature To ( - ) of Ge detectors because of the saturation of the detectors, to prevent any
n+p—D 2218-2228 keV line . . .
Ge 1 - damage in the electronics. However, during most flares or
detectors C 4375-4525 keV line iods of i ivity. SPI takes data. These fl h
160 6124-6140 keV/ line g:\elm; sto |nte_n?a atct|V|_ty, tal fels ata. These 'e[a_relss ow
= o features: i) first an increase of low energy particles (so-
p11-30 S34: mainly 11-30 MeV protons Ires: i) ! ayp (
Lo lar cosmic rays) and ii) a few hours later, a so-called for-
IREM p 20-550 S12: mainly 20-550 MeV protons bush d d by the shieldi f Galacti
e >05 TC3: mainly electrons > 0.5 MeV ush decrease appears caused by the shielding of Galactic

Table 2. Indicators used for selecting and sorting data consist of
house-keeping information from elements constituent of the SPI tele-
scope (PSAC, ACS, Ge detectors and cryostat), of lines from spectra
measured by the Ge detectors and of particule count rates measured
by the IREM detectors.

1.2. Subsets selection

This section discusses in details the selection criteria used to
generate subsets of data, illustrated by the last row in Tab. 1.
The starting point of this selection is the data set (hereafter base
set) obtained after all the cuts described above.

We first explain our motivations to build subsets (§1.2.1)
and devise a methodology to perform this selection (81.2.2).
Then, we list (§1.2.3) the best quantities to trace the spatial
weather before checking (81.2.4) the purity of the final subsets
and summarizing. Table 3 gathers the definitions of all data sets
while the terminology of the quantities used in this section is
reminded in Tab 2.

1.2.1. Justification

It is well known that background variability is related to the
spatial weather (see also results of § 2). Under extreme back-
ground conditions (see below for a clearer definition), back-
ground models sometimes fail to give a correct answer: in these
circumstances, the data are usually discarded. It is not obvi-
ous whether all data or some optimized subset — maximizing
the goodness of the model — should be used. A clear answer
to what is an optimal data set requires a sound statistical for-
mulation. However, be this formulation explicited, remains the
fact that, for practical reasons, it is not possible to check all
possible data subsets. As a trade-off, three subsets are built in a
manner to give the more significant differences confronted with
the background behavior.

Apart form quiet periods (which holds most of the time),
two specific types of periods can be isolated (further details are
givenin § 1.2.3):

Crossings of the radiation belts: at each revolution,
INTEGRAL crosses the radiation belts. Instruments on-
board are switched off during this passage, whose duration
is estimated thanks to the IREM count rates. However, at

cosmic rays (GeV protons) by the plasma of the flare (low
count rates measured onboard). The stronger the flare is, the
stronger the forbush decrease is. These extreme values are
not often encountered in standard behavior and are difficult
to reproduce with background models (§ 2). Note that dif-
ferent flares exhibit different behaviors and a great variabil-
ity of the relative magnitude and of the spectra of electrons
or protons.

In other studies, these two kinds of events are always discarded.
We recall that part of the motivation for including these periods
in a background model originated from a series of observation
in the Vela region that were largely spoiled by flares (Maurin
& et al. 2004).

1.2.2. Methodology

While sorting of the data could be partly handled manually us-
ing the log of the mission, we seeked for automatic tools i)
so that our results could be easily reproduced and ii) to pro-
vide a quick analysis that can be easily implemented adding
forthcoming data. Indeed, there is already so much data that it
is very difficult (not to say unfeasible) to look at all pointings
in details. Our selection criteria will obviously not lead to pure
samples (in the sense of pure flare events or pure solar radiation
belts events) but the generality of the method and the fact that
the generated samples show good purity (checked afterwards,
see below) give us confidence in the approach.

The selections are made on the quantities given in the last
row of Tab. 1. The most efficient way to sort data proves to be
selection on i) count rate values and ii) boxcar average values
of the same count rates (see Tab. 3 for definition). The latter
is appropriate because the combination of large long-term vari-
ability (e.g. Galactic cosmic ray modulation or solar cycle) plus
short-term features (solar flares, radiation belt crossing) pre-
vents us from sorting only on absolute values. For example, for
an indicator whose mean rate increases all along the mission,
a local peak can be below the rate at a later time. Notice that
we also tried to apply cuts on the derivative of count rates (a
rapid change in the count rates is a priori a good indicator of an
unusual event), but the results were inconclusive.
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Fig. 3. Sample of IREM counters (electrons and protons in three dif-
ferent energy bands). See text for comments.

1.2.3. Best tracers for subset selection

The IREM (Integral Radiation Environment Monitor) is a pri-
ori the most useful tool to discriminate between flares and pas-
sages accross the radiation belts. Many energy bands are avail-
able in the IREM data, but one should always keep in mind that
each counter (respectively protons and electrons) can be con-
taminated by the other particle type (respectively electrons or
protons). Another possible drawback for our purpose is the fact
that the IREM was built to work on a very large amplitude (at
least 7 orders of magnitude) so that the absolute values mea-
sured during low counts periods (normal periods) are expected
to show a low signal-to-noise ratio.

Figure 3 displays a selection of four different energy bands
(one for electrons and three for protons). The long term evo-
lution observed is an effect of the solar modulation (related to
the solar cycle). The amplitude of the various energy bands is
consistent with what is known from cosmic ray physics. Low
energy proton counters traces Anomalous Cosmic Rays (ACR).
Beyond 100 MeV, the contribution from Galactic Cosmic Rays
(GCR) becomes dominant as they are less and less repelled by
the solar plasma. Transient events such as flares are seen in all
energy bands and by all species. In addition, electrons show a
specific feature superimposed to the above variability: the 3-
day periodic pattern seen corresponds to the crossing of radia-
tion belts at each revolution. This pattern also appears slightly
in the 11 — 90 MeV proton band. However, by inspection of the
trapped particles maps for the electron and protons —as given
respectively by AE-8 and AP-8'— we conclude that these fea-
tures are more likely due to electron contamination?.

L http://see.msfc.nasa.gov/ire/models.htm

2 Indeed, electron belts start at a distance of ~ 6 Earth radii
(Rs), whereas proton belts start at ~ 4 Rs; the minimal distance
INTEGRAL-Earth when scientific systems are "on" is about 10 Rg.

Fig. 4. Temporal evolution of the Ge count rate in 3 energy bands for
n+p— D(E =2213 MeV, AE = 10 MeV), 12C * (E = 4.450 MeV,
AE = 150 MeV) and *60 * (E = 6.130 MeV, AE = 20 MeV) lines.

Hence, for the IREM, it is sufficient to consider only 11-
30 MeV protons (tracers of solar flares) and > 0.5 MeV elec-
trons (tracers of crossings of the radiation belts). All other
bands are either too noisy (and add no important information
for our purpose), or less sensitive to the peculiar features we
wish to tag (this is the case for most proton bands). Concerning
other tracers, some specific y-ray lines (see Tab. 2) also trace
solar flares whereas some complementary information about
enhanced electron periods can be obtained from the ACS.

i) Selection of flare periods — 11-30 MeV protons com-
bined with D, *2C and 0 lines
A first cut is applied on absolute values of 11-30 MeV protons
to get rid of extreme values (several order of magnitude larger
than the average). Then, a boxcar average is used (see details
in Tab. 3). There is no clear rule to decide what is the best box
size for evaluating the average nor to decide what values of this
boxcar average have to be cut. After several attempts, it was
found that boxcar(200,30") iterated 5 times (see note in Tab. 3
for an explaination) gave a good trade-off between the max-
imum number of points to be discarded (in order to obtain a
reference set as conservative as possible regarding the spatial
weather) and the acknowledgment of these points as true flare
events. Actually, the most crucial parameter is the number of
o which determines the number of points cut. The method is
not too sensitive to the precise width of the car box (although,
for this precise case, a 200 pointings box gives a better result
than, e.g., a 100 or 50 pointings one). In all cases, after several
iterations, the number of points cut goes to zero.

There is a strong correlation between the low energy IREM
protons and three y-ray lines directly seen through the Ge de-
tectors. The physical origin and relative magnitude of these
lines can be explained by inspection of the passive material
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onboard SPI. Indeed, the *2C* and 0" de-excitation lines
are related to the activation by protons of respectively car-
bon from the coded-mask support and oxygen from the BGO
anti-coincidence shield. Deuterium is an indirect product of the
spallation caused by cosmic ray protons. These three lines are
shown on Fig. 4 and shall be compared to the bottom curve of
Fig. 3. Cuts applied to IREM protons could have been replaced
by cuts on any of these three lines. However, protons prove to
be slightly more sensitive (in the sense that they lead to the
exculsion of more data points): this could be explained by the
fact that protons do not have enough energy to penetrate the SPI
camera. There is no exact correspondance between the points
excluded using each line. For that reason, cuts were applied to
all four tracers.

To summarize, a main cut is applied to protons using ab-
solute values and boxcar averages, then some cuts on boxcar
averages of D, C and O are applied to check that no residual
flare periods remains in the lines. With these last cuts, only
a few more tens of pointings are discarded. The set resulting
from all the data cuts at this step is denoted as the flares set in
the remaining of the paper.

ii) Selection of radiation belts — (> 0.5) MeV electrons
combined with the ACS
The crossings of the radiation belts clearly appear in both
IREM electrons and ACS non-saturated events. On the one
hand, ACS is more sensitive than the IREM. On the other hand,
the average variations of the IREM electrons are larger than the
enhancements caused by these crossings, which is not the case
for the ACS: the order of the cuts is thus crucial. Cuts are ap-
plied first to IREM electrons and then to the ACS to get rid of
some remaining features (Tab. 3). Notice that these cuts are ap-
plied to the base set already deprived of its flares subset. The
resulting set is denoted as the belts set. Data that passed both
the flares and belts selections form the reference set.

1.2.4. Checks for purity of the subsets and summary

Tab. 3 lists all cuts and the resulting three data sets. Figure 5,
which displays on the same panel all the generated subsets, pro-
vides a pictural check of the validity of our classification. The
upper and lower panels show the IREM low energy electrons
and protons respectively, for the three sets. The flares set (red
crosses) shows some prominent features in both panels whereas
the belt set (blue empty circles) appears in electron only. Both
these two sets have several of their pointings appearing in the
bulk of data corresponding to the reference set (black pluses);
such pointings are probably mis-classified, i.e. some of these
pointings may just illustrate the fact that our selections cannot
be completely pure. Three options may explain the contamina-
tions observed:

— aflare which occurs at the end or at the beginning of a rev-
olution: in that case, the electron content can be a mixture
of electrons from the belts and from the flare or if the flare
in proton is not correctly cut, a flare event can be falsely
labeled as a belts event;

electron rate [counts/s]
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Fig. 5. Temporal evolution of the electrons (upper panel) and protons
(lower panel) count rates for the flares set (red), the belts set (blue),
and the reference set (black) — see Table 3.

— when an electron enhancement is observed within a revo-
lution with no protons enhancement, it means either that it
was a real flare (but with no protons counterpart) or that
it was not a flare but some unexpected electron activity. In
any case, the event is tagged as a belt event and although
it does not belong to the radiation belts it behaves similarly
(single signature in electrons) from the data analysis point
of view;

— the last case occurs when the data cut probably corre-
sponded to a fluctuation in the data. There is nothing to do
in that case but live with selection criteria that could never
be perfect.

Figure 6 is a further check and an illustration of the above
remarks. The IREM electron count rate is displayed as a func-
tion of the satellite’s orbital phase. Red crosses correspond to
flare events and are distributed uniformly with the phase. On
the contrary, most of the blue empty circles are distributed at
large orbital phase (¢ > 0.8, end of revolutions), and there is
also some excess for low orbital phases (¢ < 0.2), validating
the hypothesis that this subset mostly originates from the radi-
ation belts.

A last interesting feature is observed when plotting the
electrons versus the protons count rates for the three data sets
(Fig. 7). The large tails in the distribution of flares data is con-
sistent with the fact that flares exhibit a large variability. The
log-log scale indicates a power law dependance. The slope and
normalization of the proton flux, as well as the ratio of pro-
tons to electrons changes from flare to flare, which probably
prevents simple background models to hold.

To summarize, the analysis carried in this section allowed
us to derive three subsets, and to check, to some extent, the
purity of these sets. These subsets are gathered in Tab. 3 and
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Subset  Description Number of pointings ~ Selection criteria applied to to obtain the current set n
index  (subset name) (after selection) from the previous setn — 1
-1 Raw data set 10161 -
0 Base set 9981  Temperature Ty < 86 K; PSAC> 600 c/s; revolution # 136
1 Flares set 772 (11-30) MeV protons: p < 0.2 ¢/s then boxcar'(200,30), 5 iter.
12¢C, 160 and D lines: boxcar(200,3c), 1 iter.
2 Belts set 496 (> 0.55) MeV electrons: e < 2. ¢/s then boxcar(50,3c), 5 iter.
ACS (non-sat. events): boxcar(10,3c), 1 iter.
3 Reference set* 8713 = base (0) - flare (1) - belt (2)

T Meaning of the boxcar(2N,no-) notation: a boxcar average of the indicator is performed with a window large of N pointings before and after
the considered point; then, pointings whose boxcar averaged value exceeds n times the dispersion of all boxcar averages are excluded. This
process is repeated several times (the number of points to exclude decreases with each new iteration).

 The reference set is the most regular data set with respect to the spatial weather. It will be used as a reference for background analysis.
Table 3. List and properties of the data subsets used for background analysis. Notice that base set = reference set + flares set + belts set. The
last column details the selection criteria used to generate the various subsets (each subset is built from the previous one).
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Fig. 6. Orbital phase vs electron count rate. The belts data set — se-
lected mainly according to the electron count rate — corresponds to the
ends of orbits.

they are used for the background analysis in the following
section. Note that there exists many powerful algorithms (in
the machine learning litterature) for selecting subsets of data.
Decision trees are probably more robust than the procedure ap-
plied above, but they are also probably not worth the complica-
tion in our context.

2. Background modelling

Once we have derived a data set for scientific analyses, we
want to discriminate between the background contribution and
the sky contribution. All background modelling methods aim at
predicting, given the global rate of events detected in the spec-
trometer’s detectors during each pointing of an observation, the
rate of events which were caused by instrumental background.
The difference between these two rates represents the rate of

10?
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Fig. 7. Proton versus electron count rates for the flares (red), belts
(blue) and reference data sets.

events coming from celestial sources. As no physical model of
the instrumental background is available, all modelling meth-
ods are purely numerical. They look for a relationship between
the background rate y and some background tracers x %, ..., x".
A minimization algorithm is used to extract the best parame-
ters of the model (the quantity to minimize is generally a y 2,
but not necessarily, see further). In this work, background sub-
traction is treated as an independent step, to be performed pre-
liminary to any deconvolution—note that it is also possible to
adjust both the background and the flux or positions of sky
sources simultaneously, e.g., Knddlseder et al. (2005b)—. As
a result, the method to determine the background implies the
use of empty fields; this is the standard On/Off procedure.
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galactic center data (8 < 30°)
galactic plane off-center data
off-plane data (Jb] < 30°)

flares.

belts

detector 2 failure
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Fig.8. Distribution over time of various events: first line corresponds to the three GCDE (Galactic Center Deep Exposure) observations of
INTEGRAL; second and third lines are respectively the off-center and off-plane observations. The last two lines show the occurence of events
sorted as flares and belts in our analysis. The vertical bar spots the failure of detector 2 after which data are not used for background modelling.
Notice the missing periods (~ IJD 1300, 1420 and 1680) corresponding to annealing of the SPI detector.

On/Off separation of subsets: Each of the 3 data sets de-
scribed in 8§1.2.4 (reference, flares, belts; see Tab. 3) are divided
into two subsets (see also Fig. 1):

— off-target pointings, hereafter off data, e.g. observations of
regions of the Galaxy from which we believe no signal is
expected in the spectral band of interest. They are used to
find the law linking tracers to the background rate, i.e. the
parameters of the background model;

— on-target pointings, hereafter on data, for which a back-
ground model is derived using the same model parame-
ters. The signal can then be extracted by subtracting the
predicted background.

For example, for positron annihilation, it can be considered that
the emission expected is confined either to the Galactic center
region or to the Galactic plane. Figure 8 shows that in the for-
mer case, a good coverage is obtained as off observations are
spread before and after the GCDEs: this is generally best to
avoid any drift of the model with time. The off-plane data case
is less favorable and from a statistical point of view, the small
number of off observations compared to on ones, is a limiting
factor.

Light bucket: Another simplification, as already mentionned
in § 1.1.1, is the light bucket context (Teegarden et al. 2005).
In order to increase the statistics, the background model is
determined for the whole camera, i.e. the count rates of all the
detectors are summed. This could be a problem, for example,
for further imaging, as it would require to split the background
model back into individual count rates. Notice that a rapid
study shows that the detector ratios are almost constant through
the mission. Anyway, as this paper focuses on background
modelling and new methods to outperform that currently used
by the SPI collaboration, the level of description reached by
the summed detectors suffices.

Before going through the detailed analysis and results,
some last ingredients must be given. We first present (§ 2.1) the
indicators available to trace the background along with a pre-
liminary study of their correlations (this allows us to introduce
Principal Component Analysis used later on). A second section
(8 2.2) discusses on a general ground the issue of evaluating the
goodness of a model (as well as the problem of over-learning)

and gives practical recipes which we retain for our analyses.
Finally, we present three models and their performances during
quiet or active periods: a classical linear law (8§ 2.3), a neural
network (§ 2.4) and a regression model (§ 2.5). To conclude,
we will compare the respective merits of these different meth-
ods and illustrate this study with a longitude profile of the 511
keV line detected at the Galactic center.

2.1. Background tracers

Background prediction relies on the use of various rates, on-
board the satellite or coming from other instruments, measured
during each pointing. To choose which tracers to use among
the many available, physical and statistical criteria can be used
in addition to our knowledge of SPI background characteris-
tics (Jean et al. 2003). Some radioactive isotopes are known
to produce positrons when annihilating and their y-ray lines
can probably trace the 511 keV background. Some count rates
have a smaller statistical uncertainty than others and should be
favoured.

2.1.1. Description of tracers

The background tracers tested (Table 4) include:

— the counting rates already used to select the data because
of their correlation with solar flares or radiation belts cross-
ings, such as IREM particles, C, O, D lines or ACS Veto;

— some of the SPI background lines identified by
Weidenspointner et al. (2003). We used the global
counting rates without subtracting the underlying contin-
uum, in well-chosen energy bands. They often correspond
to 8 emitters with various half-lifes;

— the counting rates in continuum regions close to the line of
interest (near the 511 keV or 2°Al lines);

— the “broken multiple events” (BME) counting rates in the
same energy band as the line of interest, e.g. the rate of
multiple events having deposited this energy in a single de-
tector, independantly of their total energy deposit. For ex-
ample, the majority of the BME at 511 keV in fact corre-
sponds either to events with a total energy of 1022 keV —
signaling the annihilation of positrons produced locally in
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Type Tracer Description Tracer groups Reference  Flares Belts
SPI and IREM indicators in Table 2 Afee, AfeeSat, VetoSat 99.1 99.9 98.2
mGe 21-27 keV IREM high energy p 935 99.99  99.66
“mGe 136-145 keV dead time & Veto 99.6 98.6 99.4
nnGe 191-202 keV IREM low energy p & e~ 75.4 98.9 76.1
4amge 269-273 keV D, 2C, 0 lines - 98.9 -
Ga K 307-313 keV 9Ge, %2zn - 98.4 -
8mzn 436-441 keV remaining background lines  64. 96. 62.
9Ge K 581-588 keV
:ZCO 807-814 keV Table5. Scores [%] of the first PCA component of each group of trac-
CoK 815-821 keV ers as a function of the data set. Symbol "-" denotes tracers which are
SPI 69
backaround Ge 1104-1111 keV not correlated, whereas high scores correspond to strong correlations.
9 7n 1112-1120 keV
line rates See text for comments.
57Zn K 1222-1228 keV
25Bj 1760-1768 keV
BAl 1774-1783 keV L. X
n+p—D 22182228 ke the 511 keV. The scores _of the Principal Qomponent Analys!s
24N 2748-2759 keV (PCA) can be used to estimate the correlation strength. PCA is
2c 4375-4525 keV related to singular value decomposition (Press et al. 2002). It
%0 6124-6140 keV aims, given a sample of n objects {x;H=1-" (n is the number of
6Fe 7615-7660 keV pointings) with p measured quantities for each (p is the num-
511 BME 506-516 keV BME ber of tracers) — i.e. xi = (x},...x"), at finding a set of p new
below 511 500-505 keV. - D - :
<Pl BEME below 511 500-505 ke’ BME orthogonal variables g = ({j s ), each one a linear combi-
background below Al 1790-1802 KeV/ nation of the original variable forall i = 1, ... p components:
continuum above 511 525-545 keV (i- —axt+. . +axP.
rates BME above 511 525-545 keV BME == P
above Al 1815-1827 keV In a geometrical approach, the transformation matrix A (which

date time [s] since launch

Other satellite distance distance to Earth [km]
parameters phase orbital phase
dead time SPI Ge detectors mean

dead time fraction

Table 4. Background tracers tested. All rates are in counts per second
(eventually corrected for dead time). Lines are selected among those
identified by Weidenspointner et al. (2003).

the Ge detectors — or to 3~ decays mainly in the C and O
lines.

— global count rates in the spectrometers’s Ge detectors, anti-
coincidence system and plastic scintillator;

— the satellite’s orbital parameters;

— the temperature measured in the cryostat;

— the date and mean dead time fraction of the pointing.

2.1.2. Correlations

Several tests exist to look at the correlation rank of vari-
ables (Bevington & Keith Robinson 2002). For the purpose
of this section, a classification by mere inspection of the co-
variance matrix is sufficient. As expected, none of the satelite
parameters (time, attitude, temperature) show correlations.
Conversely, most of the remaining tracers and lines are at least
slightly correlated since all instrumental backgrounds have a
common origin: the activation of the passive material onboard
SPI. These obviously vary, looking at the flares, belts or refer-
ence sets. What we are looking for are strong correlations be-
tween tracers, especially those which are the most correlated to

does not depend on the pointing p) can be interpreted as a ro-
tation matrix in the component space. Hence, for each of the
n observations, p new tracers are generated. The rotation is
achieved so that the smallest number of new variables account
for as much as the variance of the sample as possible. The fi-
nal purpose of PCA is to keep only a few principal components
among the p original, getting rid of redundant information. The
score of the principal components (= 100% if all components
are considered, see an illustration below with Fig. 9) is a tool
to decide how many components should be kept. It amounts to
the percentage of variance contained in the principalized com-
ponents kept. As PCA is a linear transformation, if, for exam-
ple, the score of the first component among p is 99%, it means
that all the p tracers are strongly correlated. Note that a general-
ization of PCA for non linear transformation exists: Curvilinear
Component Analysis (Demartines & Herault 1997). But it does
not reveal hidden relationships among the tracers in our case,
as most variables are linearly correlated.

We start by extracting groups of tracers correlated with
each other, independently of any background line to model.
Table 5 shows the correlations found for several remarkable
groups of tracers. Some of the scores are easily understood,
e.g., between dead-time and veto, the low energy protons and
electrons correlated only during flares or the correlation be-
tween lines related to solar flare events. Further correlations
are observed between these groups, especially during flare peri-
ods. For example, the Afee group is correlated to the dead-time
group.

The second step is to find the tracers the 511 keV line is
most correlated with. Table 6 shows the results for the three
sets: the best tracers for the 511 keV line are almost the same
for the reference and for the belts set. However, the score for the
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Dataset Tracers best correlated to 511 keV PCA score
Reference Afee, AfeeSat, AfeeNVeto 95.6% 2
PSAC, ™"Ge, ""Ge-HI, > 511 s
Flares BME below & above 511 99.4% §
above ZAl g o
Belts Afee, AfeeSat, VetoSat, " Ge, 80.% i’ ©

BME below, at & above 511 keV, Ge K

Table 6. Scores as in Tab. 5, but for tracers the most strongly corre-
lated with the 511 keV line (and for the three different subsets).

Fig.9. Principal component analysis of 8 count rates of the reference
data set (511 keV line and 7 tracers as given in Tab. 6). From left
to right:eigenvalues (the first principal component score is more than
92%), eigen vectors and covariance matrix.

latter if much lower than for the former. We will see in the next
section that these tracers are also those which appear naturally
as the best ones when applying the linear modelling method to
the reference set (compare to Tab. 7).

Figure 9 shows an example of PCA of 7 tracers and the
511 keV line rate for the reference set (Tab. 6). Concerning
the flares set, we could have the false feeling that flare peri-
ods are very well described by the two tracers found. However,
this feeling is given by the fact that the variance is dominated
by a minority of points (connected to an extreme solare flare
episode). Looking at Fig. 10, we can realize that the clear linear
relationship between the 511 keV rate and the BME rate above
it (upper panel) only concerns a few extreme points of the flares
set, other points being confined to lower values. Would these
point be discarded, the variance contained in the direction per-
pandicular to this line is increased so that the correlation is in-
deed less important than what is naively thought. This is not
the case for the correlation displayed for the reference data set
(lower panel) and this naturally explains why background mod-
els for flare periods behave worst than for quiet periods in linear
models.

2.2. Model selection, model comparison and specific
difficulties

Our concern is to test many tracers in three different models
and sort which is the winner. A first and naive approach to the

o N & o o

e-e"line rate [cpscorr]
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Fig.10. Upper panel: correlation between the 511 keV line rate and
the rate of broken multiple events above this line, in the flares data set.
Lower panel: correlation between the 511 keV line rate and the Afee
rate, in the reference data set.

question of model selection consists in using the same statisti-
cal tools for all all permutations (tracers and background mod-
els). However, playing around with the data rapidly shows that
we have to face different problems for the different methods.
The linear model, feebly computationaly demanding, allows a
systematic studies of tracers and turns the statistical problem
mostly into comparing two models, the (n + 1)-th one hav-
ing one more parameter than the n-th one. Conversely, both
the neural and the bayesian network are computationaly de-
manding which limits the generalization of their study. A fur-
ther problem is their strong tendency to do over-learning, even
with a few parameters, so that special care must be taken.

2.2.1. General discussion

Generally speaking, the background estimator § depends on the
vector of tracers X and on a vector of free parameters W, ie.
9(xL,...,xT;W). The prevailing approach to model selection
uses hypothesis tests (also known as significance tests) devel-
oped by Fisher and Neyman & Pearson.

Standard y? analysis: Pearson’s goodness-of-fit test is the y?
minimization which defines the best fitting model. Then szin
tests whether this model is acceptable and if it does, Xfmn +
Ay define levels of confidence (see, e.g.. Lucy (2000)). In our
notation, it is written as

yp_yAP(X%):"w

Tp

X =

2
XT; W)
, (8
p € training set

where o stands for the statistical error on the backgroundrate y.
The y? statistics fails when dealing with few counts (Poisson
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distributed) which is often the case in y-ray experiments (see,
e.g., Cash (1979); Lucy (2000)). However, it applies for our
background calculation—though it would no longer be true for
the signal—as the number of photons is > 10 per pointing.
Note that one potential danger, when many explaining vari-
ables are used (in our case ~ 30), is to inevitably find a model
which is significant, if we go on testing long enough®. The
crudest way to circunvent this problem is to ask for each test
a Bonferroni significance ag = a/k in order to reach the sig-
nificance o after k tests. However, if the test are correlated
(and it is the case as most of our tracers are), the Bonferroni
method is inappropriate, as it will be conservative and may miss
real differences (Martin Bland & Altman 2005). An alterna-
tive approach to hypothesis testing is based on Bayesian prin-
ciples. Maximizing the likelihood ratio that the data observed
were produced by the model, if the samples are described by
gaussian statistics, is equivalent to y? minimization (in that re-
spect, likelihood maximization encompasses the y? statistics),
but then, the same limitations apply.

Akaike Information Criterion (AIC) and Bayesian Information
Criterion (BIC): A third approach to model selection, espe-
cially useful when dealing with a potentialy large number of
explaining variables (tracers) aims at finding an approximate
model rather than the true model (Weakliem 2004; Ungar et al.
2005)—this is current practice in social studies. Many penal-
ization criteria exist, and they are all equivalent to one of the
two following criteria: the BIC and the AIC. These penalize the
standard likelihood as the number of variables increases. BIC
is given by —2logL + plog(N) whereas AIC is —2logL + 2p
(L is the likelihood while p and N are respectively the num-
ber of parameters/tracers and the number of cases/pointings)—
their difference is simply the size of the penalty. Whereas in
the latter case, it is only related to the number of parameters,
in the former case, the size of the sample is also taken into
account. The interested reader is referred to (Weakliem 2004)
for further details and references. Note that, from a numerical
point of view, some machine learning methods, which are gen-
erally particularly well-suited for linear models, can be found
in the statistical literature: an example among many others is
the fused lasso (Tibshirani et al. 2005) which tries to minimize
the number of tracers used by minimizing the sum of the ab-
solute values of the coefficients. Note that there are also some
methods used in the astrophysics litterature (see, e.g., Bissantz
& Munk (2001) and references therein).

2.2.2. Over-learning and cross-validation

A general problem when fitting a signal with a function of
many variables, which especially arises when using non-linear
laws, is over-learning. Although the penalizations described

3 Indeed, this happens because if a null hypothesis which in fact is
true is tested, using 0.05 as the critical significance level, we have a
probability of 0.95 of coming to a not significant—that is, correct—
conclusion. If we test 20 true independent hypothesis, the probability
that none will be significant is 0.95%° = 0.36. This gives the probability
of 0.64 of getting at least one significant result.

above, to some extent, aimed at preventing it (mostly when
many parameters are used), the neural and even more the
bayesian network overfit even with a few tracers. What is over-
learning and how to deal with?

Cross validation: It is best to quote Efron (1982)— Chapt. 7,
see references therin—*The data set is randomly divided into
two halves, and the first half used for model fitting. [...] The
second phase is the cross validation: the regression model fit-
ted to the first half of the data is used to predict the second
half. Typically the model does less well predicting the second
half than it did predicting the first half, upon which it is based.
The first half predictions are overly optimistic, often strikingly
50, because the model has been selected to fit the first half data.
There is no need to divide the data set into equal halves. These
days it is more common to leave out one data point at a time, fit
the model to the remaining points, and see how well the fitted
model predicts the excluded point. The average of the predic-
tion errors, each point being left out once, is the cross-validated
measure of the prediction error."

Bootstraping: Closely connected in theory, although not nec-
essarily in the their practical consequences, the bootstrap (as
well as the jacknife) is the more well-known among resampling
plans (Efron 1982). The underlying idea behind these methods
is that all the information about the parent distribution is con-
tained in the data sample. Resampling the data and performing
the analysis on all resampled data allow to derive an estimate
for the mean, the bias and the variance of whatever quantity
we are interested in. These methods are statistically sound in
several cases and proove to be very efficient in almost all situa-
tions. Their major flaw is that they are computationally expen-
sive, the time increasing with the number of bootstrap sample
used (typically, as we have enough data, a few hundreds sam-
ples are required). As a consequence, they will be used below
in a few cases only.

2.2.3. Practical recipes for the analysis

Using the finest tools from the statistical litterature is certainly
beyond our capabilities and all background models would cer-
tainly deserve each a dedicated study. It is not even sure that
the two advanced models used in this paper are the best one
given our data. Anyway, the purpose of the previous two sec-
tions was to give a flavour of the difficulties we faced, along
with some well-known general solutions picked-up from other
research area. For the real analysis, we tried to use, whenever
possible, less complicated methods, as a trade-off between re-
finement, computer time and appropriatness regarding the ob-
jectives we pursue.

Minimal cross-validation: For all methods, the results are
cross-validated: the simplest and fastest way to do so is to sub-
divide our Off field into two disjoint subsets: one dedicated to
training, and the other one to validation. We emphasize that it
should not be confused with the On-Off separation. The best
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way to divide the two sets is not evident: by drawing pointings
randomly, we risk getting a second set characteristic of a differ-
ent background population, letting aside any time dependance.
Keeping the time-ordering seems better and so the two sets are
obtained by leaving one point out of two. Notice that for cross-
validation, instead of using two sets, leaving out only one point
at a time would surely be an optimized strategy, as dividing data
sets further reduces the number of empty field observations.
However, our crude validation is sufficient as it is mostly used
as a diagnosis. For the linear model, it shows that overfitting is
not an issue while, for the two other models, for which over-
fitting is important, more sophisticated cross-validations would
be too much time-consuming.

2 minimization: As already mentioned, the three methods dif-
fer by the forms allowed for the relationship between the out-

put ¥ and the inputs X of the model, by the algorithm used and
by the error criterion €. For the linear model and the proba-
bilistic neural network, the criterion to minimize will be the
x? of the training set (i.e. a half of Off field), whereas for the
neural network, it will simply be the quadratic error (i.e. the
width of the distribution of the residuals). The numerical rou-
tines used for each method will be precised later on for each
case. Uncertainties of the tracers are not taken into account in
the x?, in order to avoid instabilities in the fitting procedure.
If required, tracers with a high counting rate—hence a small
statistical uncertainty—are selected a posteriori.

Additional pre-processing of tracers beforehand: From a nu-
merical point of view (i.e. for y2 minimization), it is best to
center and normalize the tracers: this is systematicaly applied.
Then, as emphasized in § 2.2.2, the existence of correlations
complicates the background analysis. Correlated data tend to
enhance the over-fitting. One possibility to circumvent or re-
duce this problem (prior to any penalization in the fit) is to
principalize the data as introduced in § 2.2.2. PCA may be
performed in order to get independant variables and eventually
reduce their number by ignoring the least meaningful compo-
nents: principalization will be used only when explicitely men-
tioned in the text.

Specific treatment for the linear model: Practically, the prob-
lem of parameter selection arises mostly for the linear model.
Even in this case, the number of explaining variables which
turn out to be necessary to predict the background is less than
ten, so that penalization as presented above is not mandatory.
The anin obtained with the off learning data set gives an abso-
lute criterium to qualify the model. However, this is not good
enough as non significant changes in its value (according to the
x?-statistics) can result in significant changes in the extracted
signal. A sound statistical way of choosing between two mod-
els is to perform the Fisher-Snedecor test. If two statistics fol-
low the x? distribution, the ratio of their reduced chi-squared
is distributed according to the F distribution (Bevington &
Keith Robinson (2002)). Given a first background model with
N pointings, n parameters and a chi-squared y2(n), we can test

whether a second model with one more parameter brings a
meaningful improvement. We form the ratio

XA X+ 1)
T x2(n+1)/(N-n-1)"

which obeys a ¥ distribution with 1 and N — n — 1 degrees of
freedom. It measures the improvement brought by the second
model: we can get the probability of this ratio value from tables
and evaluate the opportunity of using this (n + 1)™ term. This
criterium is also compared to another very simple one. The un-
certainties on the coefficients of the model is directly read of
the minimization procedure (the routine minurr from the roor
package is used): coefficients with values lower than ~ 3 times
their uncertainties hint at tracers which are not relevant.

Specific treatment for non-linear models: Both models show
a strong tendency toward overfitting. It should be obvious then,
from the above discussion, that a different aproach has to be
used. The most important step is to fight against that: the value
of the y? of the validation set is used to diagnose our success or
failure in this task. Any incomplete succes (slight overfitting)
prevents us to apply model selection as applied for the linear
model. Attemps to use bootstrap resampling will be made in the
case of the bayesian network, in order to upgrade the model.

2.3. Linear model

Due to its simplicity and success, the linear background model
is the most widely used whithin the INTEGRAL community.
For low energy imaging, only one tracer is used, generally
AfeeSat. For the study of nuclear lines, two or three variables
are used: AfeeSat and PSAC most of the time (Teegarden et al.
(2004)); %5zn and 511 BME are also worth mentioning. Our
goal here is to discuss the interest of using more tracers, to con-
firm which ones are best, and to find whether the linear model
can be used for flares or belts data.

2.3.1. Description

We simply look for a multi-linear relationship between the
background rate and some components, which can be raw trac-
ers or some principalized components:

§=wo+wixt+ .. +wrx .

The constant term wp and the linear coefficients wy, ..., wt
are determined by minimizing the y? of our training data set
(Eq. 1). These parameters are then used to apply this affine law
to the tracers in the on observation and predict the background
rate.

2.3.2. Results

Models for reference data We first evaluated the linear
background model on our reference data set, e.g. the purest one.
When testing a model, several questions arise: what precision
can be expected? How many tracers can be reasonably com-
bined? Which ones should we choose?
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Tracers ,\/|2/d0f # xi/dof | Fisher prob. | significance of parame- x2/dof
imGe 1342 tracers ters
Afee 1.381 1 1.342 - 109 1.455
AfeeSat 1.438 2 1.140 0.0 28; 18 1.124
PSAC 1.662 3 1.116 5.4 1078 16,7;7 1.126
smGe 1.726 4 1.103 3.010° 25,6, 5,4 1.108
first PCA component 1.212 5 1.094 5410 8:5:4:4:4 1.109
Afee nGe 1.140 6 1.001 241072 8;4;4;4;3;2 1.110
AfeeSat | 5"Ge 1.140 7 1.087 1.810°2 6;4;4;3;3;3;3 1.121
Afee 511 BME 1.142 8 1.084 3.11072 5,3;3;3;3,3,22 1117
AfeeSat | 511 BME 1.149 9 1.083 6.51072 5,3;3,3;2,2,2,2,2 1.119
Afee %2n 1.153 10 1.081 9.21072 5333222222 | 1121
Afee %Zzn mGe 1.116
AfeeSat | *Zn "inGe 1118 Table 8. Detailed statistics of Table 7, extended up to 10 tracer com-
AfeeSat | SLLBME | AfeeNVeto 1119 binations. The reduced chi-squared of the learning set x?/dof, shown
Afee nGe 511 BME 1.120 in the second column, is used to evaluate the Fisher probability (third
AfeeSat | ""Ge 511 BME 1.120 column) that the improvement brought by the additional term is jus-
Afee Szn "nGe 1.125° tified. Like the parameters’ significance (ratio of parameter value by
AfeeSat | *Zn nGe 1123 its standard deviation, fourth column), it gives the same trend as x*
Afee | ®zn 511 BME L127" values. When more than five tracers are used, a step is visible which is
AfeeSat | %°Zn | 511BME | AfeeNVeto 1108 best shown by the Fisher probability. Beyond that point, adding more
Afee ®zn | B11BME | ""Ge 1.104 parameters does not lead to better fits. Note that, for the linear model,
AfeeSat | %zn | BI1BME | ""Ge 1.105 over-learning is not strongly marked, even with 10 parameters, as can
AfeeSat | ©Zn | ""Ge "inGe 1.106 be seen from a comparison of the reduced chi-squared of the learning
Afee %zn | T"Ge "Ge 1.106 (second column) and validation (y2/dof, fifth column) data sets.
Afee zn | ™mGe 511 BME 1.117F
AfeeSat | ®zn | 511BME | AfeeNVeto | ™"Ge 1.094
AfeeSat | ®Zn | 511BME | AfeeNVeto | VetoSat 1.097
Afee %Zn | 511BME | AfeeNVeto | ""Ge 1.098 this model is not perfect and that there could still be room for
AfeeSat | 8Co | 511BME | AfeeNVeto | ""Ge 1.098 improvements.
Afee %zn | 511BME | ®"™zn nGe 1.099
AfeeSat | ®zn | 511BME | %mzn imGe 1.099
Afeesat | %zn | ™MGe 8mzn "mGe 1.099
Afee zn | TmGe 511BME | %Ge 1.116° 5
Afee 85zn | ™nGe 511BME | %Ga 1.117° F
Table 7. Linear background model: results of a quasi-systematic a
search for the best tracer combinations modelling reference data back- ok
ground. For each number of tracers from 1 to 5, the best combinations 5 3i —
obtained after sorting are given. A dagger f denotes combinations ob- Z r - ”‘“
tained by sorting on the reduced chi-squared y2 of the validation set, - r o1 mean_ciAfeeSar_IE_TFFF
instead of the default classification based on the learning set’s y?. The ? 2= mean et _TFEFE
model using just the first principal component of all available count 5 [ [
rates is also shown. ° C o2 NEbin_2065_1112_1120_ hex IE_7FFEF
0; Ry e — 8
S O T N TN RIS B T R
In order to answer these questions, we carried out some wse w2 Am oy B e

quasi-systematic tests. We first tried each tracer individually
and selected the best ones, using the criteria discussed above.
Then, we tested all the possible couples of tracers including at
least one of these “best single tracers” and, again, we selected
the best couples. This iterative process of adding tracers and
rejecting the worst combinations was repeated as long as the
quality criterion kept improving.

Tables 7 and 8 show the results of this quasi-systematic
search. First, the classification criterion used was the reduced
x? of the learning data set. We can combine up to 16 trac-
ers with a reduced chi-squared still decreasing, down to 1.076.
Even for this apparently best combination, the standard devi-
ation of residuals (0.049 cpscorr) is still higher than the mean
standard deviation of the data (=~ 0.042 cpscorr), meaning that

Fig.11. Background rate in the reference data learning set, adjusted
with the best 5-tracer linear model found (see Tab. 7). The total model
rate consists of a constant plus a weighted sum of the five centered,
normalized tracers.

However, the Fisher test shows that, up from about 5 trac-
ers, the improvement brought by additional terms is not signif-
icant: Fisher probabilities indicate there is a 2.4% chance that
adding the 6™ term is not justified. Furthermore, models are not
as well fitted to the validation set as to the learning set, which
is an indication of artificial improvement and over-learning.

Classifying tracer combinations through the reduced y? of
the validation set leads to the same conclusion about the use-
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lessness of combining more than about 5 components. Indeed,
in that case, the test algorithm stops earlier. When adding more
tracers, any gain in the fit to learning data then manifests itself
through a worsening of the quality of the validation data model.
Interesting although slightly different combinations come to
light this way, that also perform rather well on both data sets.

Concerning the use of the principal component analysis,
simply replacing the tracers by all their principal components
will not change the model in the linear case. Retaining only
a few components enables us to include information coming
from all the tracers available while keeping a small number of
variables. It turns out to be efficient only for the one compo-
nent model: direct use of two well chosen tracers is preferable
to a blind selection of the two main components of our tracer
data base. It is understandable, as the information needed to
improve a background model can belong to the higher order
components and/or because tracers known with small uncer-
tainties are preferable to combinations of count rates among
which some have a poor statistics.

Concerning the identity of the best tracers, we confirm that
the saturating Ge rate and the %Zn line rate are among the
most important components for modelling the background at
511 keV. Broken multiple events in the annihilation line also
bring a substantial improvement. The Ge lines look useful too
but should be used more carefully as they are located at low en-
ergy and can be contaminated by the continuum from compact
sources. 5-tracer models bring an improvement compared to
those combining only 3, traditionally used in other SPI studies.

count rate
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Fig.12. Application: longitude profile of the raw residual count rate in
the 506-516 keV band in the Galactic plane (|b| < 30°; crosses) after
substraction of a 5-tracer linear background model. The residuals in
the off-plane empty field (diamonds) are also shown. The width of the
gaussian fitting the still non-deconvolved profile best combines the
morphological width of the signal and the width of the point spread
function.

Models for flare periods Our motivation when sorting data
into different sets in §1.2 was to find out whether data out-
side calm periods can be used, as well for learning purposes
(in empty fields) as for maximizing the size of the scientific

data set. Therefore, in order to evaluate the impact of flares on
background modelling, we then adjusted the linear model to
a set including either reference data or flare data or both, and
tried to validate this model on a second set with flare data only.

The first step consists in trying to simply reuse the refer-
ence data model. As expected, no model adjusted using a pure
reference empty field as above is successful in predicting the
background correctly for flare periods. No matter which tracers
are used and how well the corresponding model fits the refer-
ence data, we get large y? values for the flare data set. However,
it is still possible to find which combinations are best with re-
spect to this last criterium. Such a classification identifies six
indicators as good tracers of the background during flare pe-
riods: the count rates of broken multiple events in the con-
tinuum energy bands below and above the 511 keV line, and
some high energy instrumental lines (%°Zn, ZnK, 28Al and
%8Co). Unsurprisingly, some of these tracers are those found to
be the most correlated with the 511 keV line in this period (see
Tab. 6). But even the best of those models leads to an unaccept-
able value of 9.45 for the reduced y? of the flare validation set,
with a corresponding value of 3.92 for the reference learning
set.

A second test consists, by working with flare periods only,
to look for a model specifically adapted to flare data set.
Dividing this set into two subsets as usual, the first one is used
for learning and the second one for validation. The fit of the
first subset can reach a precision of)(lz/dole.856 for a combi-
nation of all tracers, but with a bad corresponding precision for
the second subset (y2/dof x 10) clearly denoting some over-
learning. A compromise between learning precision and vali-
dation leads to combinations of around 15 tracers, with mean
x?/dof values of ~ 2 (Tab. 9).

After answering negatively the question of the possibility
to predict background for active periods, it is still interesting
to look how predictions for calm periods worsen when empty
fields contain flare data. Using a learning data set with both
reference and flare data, we find that the quality of predictions
for a reference validation set is strongly degraded though it is
difficult to quantify this degradation. Nonetheless, this shows
the importance of removing active periods even from the empty
fields before modeling background.

Models for belts data In opposition, including belts data in
the learning set does not prevent the linear model from adjust-
ing properly even if it leads to reduced y? values slightly larger
than those obtained with only reference data. However, as for
the case of flares, the model obtained is not very good at pre-
dicting the background in a belts validation data set.

A classification of tracers based on the ability to fit this sec-
ond data set properly emphasizes the role of the e~ > 0.5 MeV
rate and the "*™Ge line (as already found through PCA studies;
see Tab. 6). Some tracers that had proved adapted for reference
data are completely ruled out when dealing with belts data: this
is the case of combinations involving AfeeNVeto, the rate of
non-vetoed Ge events.

Eventually, contrary to flares data, the idea of using the data
from the beginnings and ends of revolutions, obtained during
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the crossings of the radiation belts, can be contemplated, as the
corresponding background can be predicted to a certain level.
But mixing reference and belts data is not possible as the best
tracers are not the same, and the gains do not seem worth, con-
sidering the small number of pointings concerned and the dete-
rioration of the background prediction for calm periods.

Datasets x7/dof | xZ/dof

Learning Validation
reference reference 1.114 1.093
reference & flares  reference | 10.447 | 1.156
reference & belts reference 1.170 1.085
reference flares 3.920 9.451
flares flares 2.624 2.349
reference & flares flares 1.726 2.342
reference belts 1.140 1.042
reference & belts belts 1.152 1.029
belts belts 1.126 | 0.896

Table 9. Comparison of the linear model’s ability to predict back-
ground for reference, flare or belts data. For each pair of data sets
(learning and validaion), the table gives the scores of the combina-
tion of tracers best fitting the validation set. This “best” combination
may be totally inappropriate, as shown by the learning reduced chi-
squared, but such a classification enables us to set an upper limit on
the glbal capabilities of the linear model for each learning/validation
case. No model predicts background for flare periods satisfactorily,
while belts data can be used but lead, when mixed with reference data,
to a deterioration.

Conclusion Table 9 summarizes the ability of the linear
model to predict the background for each type of data, depend-
ing on the empty field. Enlarging normal data sets through the
use of data from active periods cannot be safely done using
models based on linear combinations of tracers: empty fields
should be cleaned as carefully as scientific data. The use of
these active periods for scientific purposes is even more prob-
lematic, especially flares periods, as illustrated by Fig. 13.

2.4. Three-layer feedforward network
2.4.1. Motivation and description

In order to perform well, the ordinary multiple regression above
requires a linear relationship between the background rate and
its tracers. Neural network models enable us to allow non-
linearities without full knowledge of their nature. The three-
layer feedforward network is one of the most widely used
machine-learning solutions. We briefly recall the main charac-
teristics of this method, described in more details by Masters
(1993, 1995).

This network (Fig. 14) consists of a set of neurons arranged
into three layers: the input and output layers, plus a single hid-
den layer sandwiched in between —the feature detector. The
output layer contains only one neuron whose output shall be
the predicted value of the background rate. The input layer con-
tains one neuron for each background tracer, plus one “bias”

=
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Fig. 13. lllustration of a 5-tracer linear model. The graphs give the fre-
quency of the residual count rates after substraction of the background
model. Each graph corresponds to the same model but applied to a
different data set: a reference learning set (up), and three validation
sets (reference, flares, belts). The offset and width of the distributions
show that the model, while adapted to reference data, cannot be used
for active periods.

X1

input layer

hidden layer

output layer

Fig. 14. Structure of a three-layer feedforward neural network.

neuron with a unitary input; neurons in this first layer are hy-
pothetical, in the sense that their output is simply equal to their
input, e.g. the tracer value or unity. The hidden layer also con-
tains a “bias” neuron, plus a number of “real” neurons to be
chosen carefully.

A neuron k in a given layer is connected to all neurons | in
the previous layer and a weight wy, is associated with each con-
nexion. The network is characterized by an activation function
f which neurons apply to their net input, e.g. to the weighted
sum of their inputs ix = >, wgo;, to compute their output




196

Annexe A: Publications

16 P. Sizun et al.: Background model studies for INTEGRAL/SPI

ok = f(ix). This threshold function is often chosen among
sigmoid functions; our network uses the hyperbolic tangent
f(x) = % The network’s output, e.g. the background rate,
has to be rescaled to fit the function’s output domain] — 1; 1[.
The learning process still consists in adjusting the weights
so that the error criterion is minimum for the learning data set.

But the error criterion chosen here simply is the quadratic error,
2 ~ ol T.0 2
e = Z“(yp —yp(xp,...,xp;w))
P

e.g. it does not take statistical errors into account. The opti-
mization algorithm alternates simulated annealing, used to find
good starting weights and escape local minima, and the conju-
gate gradient method.

A decisive step when designing the neural network is the
choice of the number of neurons in the hidden layer. Using
more than the minimum number of hidden neurons required
will result in overfitting: the network will learn idiosyncracies
of the empty fields and will perform badly on the validation
data set. In practice, we often choose the square root or half of
the number of tracers.

Though the criterion minimized simply is the quadratic er-
ror €2, we still evaluate the model’s performances by its re-
duced chi-squared y?/dof in order to be able to compare it to
the multi-linear regression.

2.4.2. Results

Because the learning process is considerably slower for the
neural network than for the linear model, we did not perform
systematic tests of all tracer combinations. We progressively
increased the number of tracers, fine-tuning the number of hid-
den neurons and the numbers of iterations required for the al-
gorithm to converge. For the 3-tracer network, we settled for
2 neurons in the hidden layer which corresponds to a total of
11 weights. For the 4-tracer network, between 2 and 3 hidden
neurons are needed, implying 13 and 19 variables respectively.

In order to allow a comparison, the combinations tested
were chosen among those already found best for the linear
model (Table 7). To take full advantage of the potential of
the neural network, additional tracers, like the date or the or-
bital phase of the pointings—which could not be used with
the multi-linear regression—were added. Radioactive build-up
playing an essential part in background evolution, time cer-
tainly is interesting. The orbital phase, which traces the posi-
tion of the satellite with respect to the radiation belts, could
also help for the belts set.

Models for reference data Performances of the neural net-
work for modeling reference data are shown in Table 10. Tests
on three-tracer combinations show that the neural network per-
forms slightly better than the linear method on some combi-
nations, but worse on others. The time of the pointings, which
could not be used with statistical methods like the linear model,
allows us to reach, with only 3 tracers, the same performances
as the linear model with 6 tracers. However, it must be kept

in mind that, with two hidden neurons, this three-tracer neural
network uses more weights than the 6-tracer linear model.

Tracers x?/dof | x?/dof
Afee 857n imGe 1.115  1.124
AfeeSat | %5zn mGe 1.117) 1.132
AfeeSat | 511BME | AfeeNVeto 1137, 1.14§
Afee nGe 511 BME 1.118§ 1.109
AfeeSat | "Ge 511 BME 1.134 1.117
date Afee nmGe 1.099 1.113
date Afee AfeeNVeto 1.109 1.110
AfeeSat | %2zn | 511BME | AfeeNVeto 11158 1.133

1.100 1.121
Afee %zn | 511BME | "'mGe 1103 1.114
1.098 1.131
AfeeSat | %zn | 511BME | "'"Ge 1105 1.122
1.108 1.142
AfeeSat | %zn | "Ge mGe 11077 1.11%
1.105 1.126
Afee 8zn | MGe inGe 1.107 1.107
1.118§ 1.122

Table 10. Neural network: performances modelling reference data
background with some chosen combinations of tracers. Four-tracer
combinations were tested with either two or three hidden neurons.

Up from 4 tracers, no good trade-off can be found between
performances fitting the learning data set (adjusted through the
number of hidden neurons) and fitting the validation data set:
over-learning problems arise.

Models for flare and belts periods Similar studies were
carried out for belts and flares data but no tracer combination
was found that outperforms the linear regression. In particu-
lar, our hopes of improving the modelling by the use of tracers
other than count rates, like the orbital phase or the dead time
fraction, have not been fulfilled.

It appears that the neural network we designed is not appro-
priate to our problem, at least as is. In few precise cases, we
managed to gain improvements compared to the linear model.
Indeed, given sufficient training time and hidden neurons, such
a network can theoretically fit any function but, hitherto, the
costs do not seem worthwhile. The main limitation factors are
the computational costs on the one hand and the error crite-
rion used on the other hand. Indeed, it could be interesting to
try making the network minimize a chi-squared instead of the
standard deviation. In addition, the training of the network is
so slow that only a few combinations of tracers could be tested;
with more tests, more performant tracers could possibly show

up.
2.5. Probabilistic neural network

2.5.1. Motivation and description

A serious drawback of the three-layer feedforward network is
its slow training speed. Thus, we tried another non-linear tech-
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nique, the generalized regression network. This bayesian ap-
proach stands between statistical techniques and neural net-
works. It was developped by Donald Specht as a generaliza-
tion to real function-mapping — e.g.the prediction of a contin-
uous variable, like the backgound count rate in our case — of
his original probabilistic neural network, meant for classifica-
tion into discrete classes. In addition to a faster training speed,
it can handle more easily data containing outlying pointings.
However, its performances strongly depend on the representa-
tivity of the training data set.

Like for ordinary multiple regression, we minimize a y 2 but
the relationship between inputs (independent variables, back-
ground tracers) and output (dependent variable, background
rate) is no longer linear. The predicted background rate y', is
its conditional expectation given the values of tracers, where
the unknown joint density probability has been replaced by a
Parzen estimator:

Nof t i
Zp/=1 Ypr €Xp {=D(Xp, Xp/)}

No d
S o eXp{=D(Xp. Xp)}

Yo = @

The prediction thus appears as a weighted mean of the back-
ground rates in the training data set, with Gaussian-like
weights. It involves a multivariate function D expressing the
distance (between tracers) from the observed pointing p to each
training pointing pz:

oo Lk = X0\
D(Xp, Xp) ;( ™ ) .

This distance involves one free parameter w; for each tracer
which reflects its importance. The network’s work is to find
the best parameters wy,...,wr, by minimizing the y? with
the Levenberg-Marquardt method. Then, the background for a
pointing in the on data set is computed using these parameters
and the distance between this very pointing and those in the off
data set: this off set is still needed after the weights have been
found. As illustrated by Fig. 15, the structure of this method
can be compared to a four-layer neural network, where each
unit in the second layer corresponds to a training pointing and
compares the corresponding vector of tracers to the one given
in the input layer. The last two layers simply express the sum-
mations and division in Eq. 2.

2.5.2. Results

While not instantaneous, the learning process is considerably
less time consuming for this model than for a neural network,
allowing more extensive tests of tracer combinations.

Models for reference data Our probabilistic neural network
shows huge over-learning, as shown by Table 11 for refer-
ence data. It performs extremely well in adjusting to the id-
iosyncraties of a particular learning data set, leading to ridicu-
lously small y? values even with a limited number of tracers
and parameters, meaning that the model is more precise than
the detections’ statistical uncertainty. But when using the same

input layer

data layer sum layer output layer

Fig. 15. Structure of a bayesian regression network.

Tracers x7/dof x2/dof
nmGe 1.244 1.334
Afee 1.248 1.304
AfeeSat 1.282 1.352
PSAC 1.488 1.512
Veto 1.582 1.689
fisrt PCA component 1.183 1.173
AfeeSat | %2zn 1.038 1.155
Afee 87n 1.046 1.143
VetoSat | %2zn 1.052 1.167
Afee MGe 1.056 1.126
AfeeSat | "Ge 1.059 1.133
VetoSat | %Zn | above 511 0.988 1.165
AfeeSat | %2zn | above 511 0.990 1.161
PSAC 8zn | Ge 0.990 1.180
Afee 87n | above 511 0.993 1.152
AfeeSat | %zn | %mzn 0.994 1.159

best 11 tracer combination 0.370 1.229

Table 11. Probabilistic neural network: performances modelling ref-
erence data background; tracer combinations given are those with the
best learning set reduced chi-squared y?/dof. Starting with 3-tracer
combinations, x? becomes very small, but at the expense of the re-
duced chi-squared of the validation set.

weights on a validation data set, the background model ob-
tained is not satisfactory. Even when classifying combinations
of tracers with respect to their ability to model the second set
correctly, the best model found does not perform satisfactorily
because the weights adjusted are specific to the first set. An in-
teresting case however is once again the model using just the
first principal component of all count rates.

We made some first attempts at correcting this over-
learning phenonemenon using bootstrap methods. Generating
a great number of artificial learning sets through random sam-
pling of the real learning set, we run the network on each sam-
ple successively, getting new weights every time. We could
then evaluate the performances of each individual network on
our validation data set and consider the “average network”
whose output consists of the average value of all individual
predictions. Indeed, this bootstrap mecanism enables us to get
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partly rid of over-learning: the average model performs better
than most individual ones, but the phenomenon prevails.

Models for flare and belts periods In spite of our lack of
confidence in the probabilistic network for modelling reference
data background, we still tested its performances on flares and
belts data as this method adresses non-linearities, which pre-
dominate when dealing with data with various levels of back-
ground activity. The same phenomenon arises: the probabilistic
network is indeed able to fit a data set including flare or belts
data with a huge precision, but the more precise the model ob-
tained is, the less valid it will be on a different data set.

Conclusion

Our main purpose when dividing data into subsets correpond-
ing to different background types (§ 1) and when studying ex-
otic background modelling methods (§ 2) was to define some
criteria for an automatic cleaning of the data that would min-
imize the amount of data discarded and to find some way to
properly model the background even during active periods such
as the Vela core programme observation during the first year of
INTEGRAL.

Concerning the sorting step, the criteria we have found and
the methodology used to define them can be applied to build
clean empty fields and clean observation data sets, prior to
background modelling. They will notably be used for our anal-
ysis of the AO3 observation of the \ela region. Our main moti-
vation to model properly the background during non-calm peri-
ods was the hope to recover parts of the AO2 Vela observation,
heavily spoiled by solar flares. This goal has not been reached
so far, no matter which modelling law is used. However, tests
carried out in this article, concerned only the positron annihila-
tion line which is an especially complex case; results could be
different for the Al line.

We have not addressed neither the question of detector ra-
tios nor the one of detector failures. When modelling the back-
ground of the global camera as we did, the way to redistribute
it between individual detectors can be left to the deconvolution
can be left to the deconvolution algorithm or can be a prelimi-
nary step. When processing data mixing periods with different
numbers of active detectors, both the global background and its
distribution on the camera show discontinuities which must be
taken care of.

Today, the linear model remains the most finalized ap-
proach for background modelling. None of the two machine-
learning non-linear background modelling methods we tested
is plainly satisfactory yet, but attempts at taking into accounts
non-linearities of the background and at properly modelling it
during active periods should not be definitively given up. The
neural network does actually bring some small improvements
though it is hindered by its slow training speed. Given more
time, extensive tests might bring more interesting configura-
tions to light. The extraordinary ability shown by the proba-
bilistic neural network to fit a particular data set with a limited
number of variables should be built on and further studies of
bootstrap methods sould be carried out to correct over-learning

problems. As the mission goes on, the accumulation of data and
increasing statistics will progressively reduce the challenge is-
sued by background but the new empty fields will also make
things easier for machine-learning methods.
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Annexe B

Algorithmes d’imagerie du diffus

Cette annexe évoque des travaux relatifs & I'imagerie du diffus, que j’ai entamés durant ma thése

sans les conduire & leur terme. Elle présente le principe des techniques d’imagerie directe — dé-

nommeées ainsi par opposition a 1’ajustement de modéle ol1, en dehors d'un nombre restreints de

parameétres, la morphologie spatiale de 1’émission doit étre pré-supposée afin de la projeter a tra-
vers la réponse de l'instrument et de comparer, dans ’espace des données et non du ciel, le modéle
aux observations pour optimiser indirectement les parameétres restés libres : les algorithmes de

Richardson-Lucy et du maximum d’entropie.

B.1 Formalisation du probléme

Soit une observation constituée de IV, pointés. On dispose de N, = N, x N équations, ou Ny
désigne le nombre de (pseudo-)détecteurs. Pour chaque équation y = (p, d), on note I, le nombre
de coups enregistrés durant le pointé p dans le détecteur d. Ces I, coups sont la somme :

— des contributions .S, des sources ou pixels célestes ;

— du bruit de fond instrumental B, ;

— du bruit de fond statistique N,,.

I, =S, +By+N,. (B.1)

La contribution S, des sources se décompose sous forme d’un produit matriciel :

Sy = Ay.F.

ol Fy et Ay, représentent respectivement le flux [ph/cm?/s] de la source s et la réponse de cette

source pour I’équation y = (p,d) € [1, Np] x [1, Nd].

200
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Si on dispose d’un modeéle du bruit de fond exprimant par exemple son évolution tem-
porelle ou les rapports entre détecteurs, le bruit de fond By se décompose de maniére analogue :

soit IV le nombre de parameétres restant & ajuster pour déterminer le bruit de fond, on a :
b

ou My, est la b® composante du modele et ou les coefficients Ay sont a déterminer.

L’équation (B.1) du probléme devient :
I,=> AyFo+ > Myphy + N, . (B.3)
s b

Afin de simplifier les notations, nous définissons N, = Ng + Ny, nombre total d’incon-
nues. D’ou :

Iy:Py+Ny:ZPym+Ny:ZRysz+Nya (B.4)
x x

ou sous forme matricielle :

I=RxO+N. (B.5)

La résolution consistera donc, sous certaines hypothéses sur le bruit statistique N, & déterminer

I’«objet» O ayant la plus forte probabilité de conduire a ’observation I.

B.2 Statistique de Poisson

On suppose que le bruit statistique IV est poissonien et que les détections sont indépendantes.

On cherche & maximiser la probabilité p(O/I) :

Ly exp (—
po/n =] Pjpfp) (B.6)

Y

donc & minimiser I’«invraisemblance logarithmique» (log-unlikelihood) L :

L=-InpO/I) =Y [~I,In(P,) + P, +In ()] (B.7)

Pour cela, on cherche a annuler le gradient :

oL S Raa-T-0 v (B.8)
T ¥ Py

00

B.3 Approche itérative

La méthodes des itérations successives de Picard consiste a reformuler ’équation [B.8|sous forme
d’un probléme de point fixe, ¢’est-a-dire & exprimer 'inconnue o en fonction d’elle-méme : O =

f(0), puis a calculer la nouvelle solution en fonction de ’ancienne :

o+l = f(o™) (B.9)
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Si la fonction f remplit certaines conditions, il y aura convergence vers la solution [Starck et al.

2002).

B.4 Richardson-Lucy

Dans le cas d’un bruit poissonien, I’approche itérative conduit, en multipliant chaque terme de

I’équation par O, a l'algorithme de Richardson-Lucy |Lucy 1974] :

Ey Ryﬂf %
ot —omx —— By, (B.10)
Zy Ryx

Conservation des coups Quel que soit ’objet de départ O, il y a conservation du nombre

total de coups aprés la premiére itération :

SR = 33 R0
Yy Yy T
= Z Og:nﬂ) (Z Ryﬂf)
z Yy
n I
= zm: O:Ec )(zy: Ryxﬁi))

:Z I, ZRyIO‘gﬁ”)
Y T

P

P =3"1,. (B.11)
Y

)

Erreur Un des inconvénients des méthodes d’imagerie directe est la difficulté rencontrée pour
estimer I'incertitude sur le flux des pixels de la carte obtenue. On peut estimer la variance de la

solution grace a I'inégalité de Rao-Cramer-Frechet (RCF) :

1 1
Va: > = . (B.IQ)

Rye \2
80% Zy (?y) Iy

B.5 Accélération de l’algorithme

Parmi les raisons pour lesquelles les techniques de model fitting sont parfois privilégiées par
rapport & celles d’imagerie directe, il y a le caractére partiellement arbitraire du critére d’arrét
des itérations et le nombre élevé d’itérations requis, qui implique un temps de calcul important
si chaque projection d’une solution provisoire a travers la réponse de l'instrument nécessite la

manipulation de cette derniére pour toute la Galaxie. Il est donc légitime de vouloir modifier
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1.140 —

L135

LL30

1125

¥d.dLL

1.120

11158

L110

0 40 ol B0 1
Iteration

FiG. B.1: Algorithme de Richardson-Lucy : décroissance du chi carré réduit au fur et & mesure
des itérations successives.
La définition d’un critére d’arrét non-arbitraire constitue un des points les plus importants.

Palgorithme de base pour qu'’il converge plus rapidement. On reformule lalgorithme (B.10)) de

fagon & faire apparaitre 'incrément entre deux itérations :

Ryp(- —1
o+ o 1 op = 1o
S Ry S, Rye 90,

Cet incrément, proportionnel au gradient de L, représente la direction de recherche; on peut

=0 — o = ol + AW Vi .

introduire un poids « afin d’accélérer I'algorithme :
o+ — o) 4 o A V. (B.13)
Ce poids est choisi de fagon optimiser la vraisemblance de la nouvelle solution tout en assurant

sa positivité.

Conservation des coups On constate facilement que

SPm) =(1-a)Y PM+ad I, (B.14)
Yy Yy Y

Pour qu’il y ait conservation des coups, il faut donc partir d’une solution présentant déja cette

propriété, par exemple obtenue grace a une premiére itération sans accélération.

Accélérateur optimal L’accélérateur maximal assurant la positivité est a,q,; = min AP <o (
x

On cherche donc 1 < o < Qypap maximisant Inp™t1(a) ou plutét faee(a) = Inp®+H(a) —

xT
—AEZ” :
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In p("+1)(0) qui se simplifie du fait de la conservation des coups en

n+1) A( n)
Face( ZI (@) ZI In +Q§L)Ry” , (B.15)
Yy

avec

facc I Za;R :EA:D( )
da :Z ) .

P oy, RyAM

350000 3a000, 330000,

Fia. B.2: Application de la méthode de Richardson-Lucy & I'analyse des données SPI du centre
de la Voie Lactée a 511 keV : image en coordonnées Galactiques de la significativité apres
40 itérations.

B.6 Entropie

Dans le cadre de la méthode du maximum d’entropie, on recherche cette fois la solution du
maximum & posteriori (MAP), maximisant la probabilité p = p(O/I)p(O) avec une probabilité

a priori p(O) non-uniforme, fonction de entropie H(O) :
p(0) = exp (—FH(0)). (B.16)

Les entropies les plus classiques sont celles de Burg, Frieden et Gull & Skilling. La fonction &

minimiser devient

L= —In(p) = Ls—o + BH(O), (B.17)
et on cherche pour cela la solution annulant son gradient :

Z Ry, (1

V. (B.18)
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Posons N =, Ry, et considérons l'algorithme itératif suivant oti I'on a introduit un accéléra-

teur « :

L oL
N, 90,

Méme sans accélération (« = 1), la positivité de la solution n’est plus assurée naturellement. Par

ot — oM — o o) (B.19)

ailleurs, le nombre de coups n’est pas conservé :

ZP;n+1) — (1 _ Oé) Z Py(n) + aZIy — aﬂz 865103(6”) . (BQO)
y Y Y v ’



Annexe C

Acronymes

La table [C.I] donne la signification d’acronymes, sigles et abréviations, usuelles ou personnelles,

employés dans ce manuscrit.

TaB. C.1: Acronymes.

ACC Analyse en Composantes Curvilignes

ACP Analyse en Composantes Principales

ACRs Anomalous Cosmic Rays

Acs Anti-Coincidence System

AGB Asymptotic Giant Branch

AGN Active Galactic Nucleus

ASM All Sky Monitor

BGO Bismuth Germanium Oxyde

CEA Commissariat a ’'Energie Atomique

CERN Organisation européenne pour la recherche nucléaire

C.E.S.R. | Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements (Toulouse)

CBG Cosmic Gamma ray Background

CNES Centre National d’Etudes Spatiales

DAPNIA | Laboratoire de recherche sur les lois fondamentales de I'univers
ESA Agence Spatiale Européenne

EXIST Energetic X-ray Imaging Survey Telescope

FITS Flexible Image Transport System

FWHM Full Width at Half Maximum

GCDE Galactic Centre Deep Exposure
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GCN
GCRs
GPS
GRB
GRIP
GRIS
GRXE
GSFC
HEAO
HESS
HEXAGONE
HEXTE
HMXB
HURA
TIA

IB
IBAS
IBIS
IKI
1JD
INTEGRAL
INPE
IREM
ISDC
IsGR1
ISOC
JEM-X
ACDM
LDM
LKP
LHC
LMXB
LSP

Gamma-ray burst Coordinates Network
Galactic Cosmic Rays

Galactic Plane Scan

Gamma-Ray Burst

Gamma-Ray Imaging Payload

Gamma-Ray Imaging Spectrometer

Galactic Ridge X-ray Emission

Goddard Space Flight Center

High Energy Astronomy Observatory

High Energy Stereoscopic Sytem

High energy X-ray and Gamma-ray Observatory for Nuclear Emissions
High Energy X-ray Timing Experiment

High Mass X-ray Binary

Hexagonal Uniformly Redundant Array
In-flight Annihilation

Bremsstrahlung Interne

INTEGRAL Burst Alert System

Imager On-board the INTEGRAL Satellite
Space Research Institute (Moscou)
INTEGRAL Julian Date

INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory
Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais (Brézil)
INTEGRAL Radiation Environment Monitor
INTEGRAL Science Data Centre
INTEGRAL Soft Gamma-Ray Imager
INTEGRAL Science Operations Centre

Joint European X-ray Monitor

Lambda Cold Dark Matter

Light Dark Matter

Lightest Kaluza-Klein Particle

Large Hadron Collider

Low Mass X-Ray Binary

Lightest Supersymmetric Particle
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LVB Luminous Blue Variable

MACHO | Massive Astronomical Compact Halo Object
ME Multiple Events

MoND MOdified Newtonian Dynamics

MIS Milieu Inter-Stellaire

MLNN Multi-Layer Neural Network

MNL Matiére Noire Légeére

M.P.E. | Max-Planck-Institut fiir extraterrestrische Physik (Miinich)
MSFC Marshall Space Flight Center
NASA National Aeronautics and Space Administration

OmMcC Optical Monitoring Camera
0SO Orbiting Solar Observatory
OSssE Oriented Scintillation Spectroscopy Experiment

PICSIT | Pixellated Imaging Caesium Iodide Telescope

PCA Principal Component Analysis
PCA Proportional Counter Array
PHA Pulse Height Analyser

PLE Positive Latitude Enhancement

PSAC Plastic Scintillator AntiCoincidence subassembly

PSD Pulse Shape Discrimination system

RC Rayon Cosmique

RHESSI | Reuven Ramaty High Energy Solar Spectroscopic Imager
RXTE Rossi X-Ray Timing Explorer

SAp Service d’Astrophysique

SE Single Events

SEPs Solar Energetic Particles
SN(e) Supernova(a)

Spl SPectrometer for INTEGRAL

SSTM Service Systémes et Technologies pour la Mesure
SUSY Super-symmetry

SVD Singular Value Decomposition

SVOM Space-based multi-band Variable Objects Monitor
TAC Time Allocation Committee
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ToO
VLA
WIMP
WMAP
WR
WXM

Target of Opportunity

Very Large Array

Weakly Interacting Massive Particle
Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
Wolf-Rayet

Wide Field X-ray Monitor
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Publications en tant que auteur
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