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Pr�eface

Lorsque Patrick Flandrin, mon directeur de th�ese suite �a un �ech ange avec Thibault
Damour (voir le fax restitu�e �a la page suivante) me parle de Virgo en 1996 etme propose
de travailler sur la d�etection directe des ondes gravitationnelles et les di�ciles probl�emes
d'analyse du signal qui y sont associ�es, j'�etais loin de penser que cela aurait un tel impact
sur ma carri�ere professionnelle. Cela repr�esentait un terrainde jeu fascinant pour le jeune
doctorant que j'�etais.

Je n'avais pas non plus anticip�e la diversit�e de probl�ematiques impliqu�ees, qui couvrent
un large �eventail de disciplines allant de la physique fondamentale(avec la Relativit�e
G�en�erale naturellement), l'astrophysique (formation, �evoluti on et population des objets
compacts), la physique exp�erimentale et instrumentale (optique, m�ecanique, contrôle,
etc) �a l'analyse des donn�ees (repr�esentation/caract�erisation, s tatistique, algorithmique,
etc).

Cela explique l'interdisciplinarit�e de mes travaux et se re
 �ete dans la structure de
ce m�emoire d'Habilitation �a Diriger des Recherches. Outre l'int roduction faite au Cha-
pitre 1, les trois volets qui le composent suivent chronologiquement les th�emes que j'ai
abord�es et que j'ai d�evelopp�es dans trois cadres di��erents.

Le Chapitre 2 pr�esente ma participation �a la mise en service de l'instrument, et plus
sp�eci�quement �a l'analyse et la caract�erisation du bruit instr umental, lors de ma pr�esence
sur le site Virgo �a Cascina en Italie.

Le Chapitre 3 d�ecrit les d�eveloppements th�eoriques et m�ethodologiques faits en
grande partie �a l'Observatoire de la Côte d'Azur �a Nice portant sur la d�etection temps-
fr�equence et non-param�etrique de signaux chirps ainsi qu'�a la mise en application de ces
m�ethodes pour la recherche d'ondes gravitationnelles transitoires.

Le Chapitre 4 expose des r�esultats obtenus �a l'APC �a Paris qui concernent des �etudes
et analyses combinant les ondes gravitationnelles et d'autres messagers astrophysiques,
�a savoir les neutrinos de haute �energie (en collaboration avec le t�elescope �a neutrino
ANTARES) et le rayonnement �electromagn�etique (contreparties optiq ues recherch�ees
par les t�elescopes robotis�es).
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Chapitre 1

Introduction aux ondes
gravitationnelles

La th�eorie de la Relativit�e G�en�erale d'Einstein r�eunit le t emps et l'espace dans une
seule entit�e, l'espace-temps qu'elle d�ecrit comme un objet dynamique et d�eformable. La
structure de l'espace-temps et sa dynamique r�esultent de son interaction avec la mati�ere
qu'il contient. Cette th�eorie d�ecrit la gravitation comme �emanan t de la g�eom�etrie de
l'espace-temps (de sa courbure plus pr�ecis�ement). Elle pr�edit l'existence de solutions
radiatives aux �equations d'Einstein qui gouvernent l'�evolution de la g�eom�etrie de l'espace-
temps. Ces solutions sont appel�eesondes gravitationnelles.

Nous donnons ici une introduction aux ondes gravitationnelles et �a leur ph�enom�eno-
logie. Nous passons en revue les sources astrophysiques d'ondes gravitationnelles poten-
tiellement accessibles aux d�etecteurs qui nous int�eressentici.

1.1 Brefs rappels th�eoriques

Formellement, l'espace-temps relativiste est une vari�et�e �a quatre dimensions (une de
temps d'indice 0, et trois d'espace) munie d'un produit scalaire d�e�ni par le tenseur
m�etrique g de signature (� ; + ; + ; +). Dans un certain syst�eme de coordonn�ees (x � ), on
peut d�eterminer le carr�e de la distance entre deux points in�n iment proches par [73]

ds2 = g�� dx� dx� ; (1.1)

o�u l'on utilise la convention de sommation d'Einstein sur les indices� et � = 0 ; 1; 2; 3.
Dans la th�eorie de la Relativit�e G�en�erale, la gravitation n'est pas une propri�et�e des

corps eux-mêmes, mais de l'espace. Elle �emane de la courbure associ�ee �a la m�etrique g
de l'espace-temps. Celle-ci est d�etermin�ee �a partir de la distribution de masse-�energie
grâce �a l'�equation d'Einstein (exprim�ees ici sans constante cosmologique)

G�� =
8�G
c4 T�� ; (1.2)
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o�u c est la vitesse de la lumi�ere etG est la constante de gravitation universelle. Le tenseur
d'Einstein G�� est directement reli�e �a la m�etrique par le biais du tenseur d e Ricci qui est
lui-même une contraction du tenseur de courbure. Le tenseur d'�energie-impulsion T��

caract�erise la distribution de masse et d'�energie.
L'�equation d'Einstein peut être lin�earis�ee dans l'approximat ion du champ faible o�u

la m�etrique r�esulte d'une petite perturbation h�� � 1 de la m�etrique de Minkowski
� �� = diag( � 1; 1; 1; 1) de l'espace-temps plat de la Relativit�e restreinte

g�� = � �� + h�� : (1.3)

Dans le vide (T�� = 0), on obtient alors en jauge de Lorenz l'�equation d'onde suivante

�
r 2 �

1
c2

@2

@t2

�
�h�� = 0 ; (1.4)

o�u �h�� = h�� � �h=2 � �� est la perturbation m�etrique �a trace renvers�ee et �h = � �� h�� la
trace du tenseurh par rapport �a �

L'adjonction de la jauge TT (transverse sans trace) d�etermine les degr�es de libert�e
laiss�es libres par la jauge de Lorenz. Sous cette jauge,h�� co•�ncide avec�h�� et respecte
donc la même �equation. En choisissant arbitrairement la directionde propagation suivant
z, les solutions de cette �equation d'onde sont

h�� = h+ (t � z=c)"+
�� + h� (t � z=c)" �

�� (1.5)

avech� (t) = a� expi!t pour � = + ; � et

"+
�� =

2

6
6
4

0 0 0 0
0 1 0 0
0 0 � 1 0
0 0 0 0

3

7
7
5 " �

�� =

2

6
6
4

0 0 0 0
0 0 1 0
0 1 0 0
0 0 0 0

3

7
7
5 : (1.6)

Ceci d�emontre l'existence de solutions ondulatoires aux �equationsd'Einstein, que
l'on appellera ondes gravitationnelles(OG). Ces ondes se propagent �a la vitesse de la
lumi�ere et poss�edent deux modes de polarisation ind�ependants,not�es + et � .

1.2 Ph�enom�enologie des ondes gravitationnelles

1.2.1 E�et des ondes gravitationnelles sur la mati�ere

Les �equations (1.5) et (1.6) montrent que les OG modulent �a la fr�equence ! la distance
entre deux objets proches situ�es dans le plan transverse �a la direction de propagation.
La �gure 1.1 montre la d�eformation subie par un anneau de masses ponctuelles soumises
�a la gravitation uniquement. On y voit l'e�et caus�e par les polarisat ions + et � d'une
OG se propageant perpendiculairement au plan de la �gure.
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Figure 1.1 { D�eformation d'un anneau de masses ponctuelles caus�ee par une
OG incidente se propageant suivant la direction normale au plan de l'anneau.Polarisa-
tions + (haut) et � (bas)
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1.2.2 Production des ondes gravitationnelles

Les ondes �electromagn�etiques sont produites par les charges acc�el�er�ees. Similaire-
ment, les OG sont produites par les masses acc�el�er�ees. Le premier terme qui peut varier
dans le d�eveloppement multi-polaire de la distribution de masse de la source est le qua-
drupôle ; le monopôle et le dipôle restant constants �a cause de la conservation de la masse
et de la quantit�e de mouvement. Ceci est une di��erence majeure avec les ondes �electro-
magn�etiques, qui sont domin�ees par le dipôle. L'�emission des OG est donc associ�ee aux
variations du moment quadrupolaire d�e�ni par

Qij (t) =
1
c2

Z
T00(t; x )x i x j d3x (1.7)

o�u T00 est la composante temporelle du tenseur d'�energie-impulsion quicorrespond �a
la densit�e d'�energie de la mati�ere. Clairement, un syst�eme �a sym�etrie sph�erique n'�emet
pas d'OG puisque son quadrupôle ne varie pas. La formule dite \du quadrupôle" obtenue
en champ lointain et dans l'approximation d'une source lentement variable (v � c)
relie l'amplitude de l'�emission gravitationnelle aux variations du quadrupôle d�e�ni dans
l' �Eq. (1.7) :

hij =
2
r

G
c4

@2

@t2
Qij (t � r=c): (1.8)

Les OG sont uneradiation puisque la d�ecroissance de leur amplitude est inversement
proportionnelle �a la distance r de l'observateur �a la source.

Le facteur G=c4 � 8:3 � 10� 45 s2/m/kg est tr�es petit. Pour engendrer des OG d'am-
plitude d�etectable, il doit être compens�e par de larges variations de Q.

On peut estimer l'ordre de grandeur de ces variations par•Q � (mv2)nonsph, de l'ordre
donc de l'�energie cin�etique associ�ee �a la partie non-sph�erique de la source. Si l'on note
R le rayon caract�eristique de la source, � le degr�e d'asym�etrie de la distribution de
masse et� l'�echelle de temps caract�eristique d'�evolution de la source, on obtient alors
•Q � �mR 2=� 2. L'application de cette estimation �a des syst�emes �a l'�echelle humaine
donne de tr�es faibles et insu�santes valeurs de •Q. Les OG d'amplitude d�etectables ne
peuvent pas être produites en laboratoire.

Leur production demande des sources relativistes de grande masse et compacit�e qui
sont donc n�ecessairement d'origine astrophysique. Consid�erons unsyst�eme form�e de deux
objets compacts comme une binaire d'�etoiles �a neutrons, exemple que nous discuterons
plus sp�eci�quement en Sec. 1.3. En utilisant la troisi�eme loi de Kepler, l'estimation
propos�ee ci-dessus devient•Q � m(
 R)2 � m5=3
 2=3 avecm = 1 :4M � , la masse typique
d'une �etoile �a neutrons. Si la binaire est situ�ee dans l'amas de la Vierge �a r = 10 Mpc
et s'approche du point de coalescence avec la fr�equence orbitale 
=(2� ) � 100 Hz, on
obtient h � 10� 21. Ceci correspond �a la limite de d�etection des d�etecteurs terrestres de
premi�ere g�en�eration (voir en Chapitre 2).

1.2.3 �Energie rayonn�ee par �emission gravitationnelle

Il est int�eressant de calculer le 
ux �energ�etique transport� e par les OG a�n de le
comparer �a celui d'autres processus physiques. En champ lointain, o�u l'espace-temps
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peut être consid�er�e plat, il est donn�e par [ 99]

FGW =
c3

16�G
h_h2

+ (t) + _h2
� (t)i (1.9)

o�u _x d�esigne la d�eriv�ee temporelle et h�i, un op�erateur de moyenne qui op�ere sur plusieurs
p�eriodes. Cette moyenne provient de l'impossibilit�e, dans la th�eorie de la Relativit�e
G�en�erale, de d�e�nir localement l'�energie du champ gravitation nel.

Le 
ux �energ�etique d'une onde polaris�ee lin�eairement d'ampli tude h et de fr�equence
angulaire ! s'�ecrit

FGW =
c3

32�G
! 2h2: (1.10)

En consid�erant une fr�equence != (2� ) = 100 Hz et une amplitude h = 10 � 21, on
obtient un 
ux de 3.3 mW/m 2 soit 3.3 erg/s/cm2. Ceci repr�esente une quantit�e appr�e-
ciable d'�energie pour les standards astrophysiques. Elle est, par exemple, huit ordres de
grandeur plus grande que la luminosit�e du pulsar du Crabe dans la bandeautour de
10 keV, qui est pourtant l'une des sources X les plus lumineuses. Sil'on consid�ere une
onde gravitationnelle comme une \d�eformation" de l'espace-temps, on peut ainsi dire,
par analogie avec la th�eorie de l'�elasticit�e, que l'espace-tempsest un milieu tr�es rigide
puisqu'une grande quantit�e d'�energie donne une petite d�eformation.

L'�energie rayonn�ee s'obtient �a partir du 
ux mesur�e par le d�et ecteur grâce �a l'expres-
sion

EGW = D 2
L

Z
d


Z

T
FGW (t)dt (1.11)

o�u DL est la distance de luminosit�e de la source etT la dur�ee d'�emission.

1.2.4 Preuve indirecte d'existence

En 1974, les radioastronomes Russel Hulse et Joseph Taylor d�ecouvrent et observent
le pulsar binaire PSR1913+16 [82] (voir Figure 1.2) qui est compos�e de deux �etoiles �a
neutrons dont l'une est un pulsar. Le nombre d'impulsions re�cues par unit�e de temps
variant selon que le pulsar s'approche ou s'�eloigne de l'observateur,l'observation des
temps d'arriv�ee des impulsions permet de d�eduire le mouvement orbital de la binaire
avec une grande pr�ecision. Hulse et Taylor ont ainsi montr�e que la p�eriode orbitale de la
binaire d�ecrô�t (de 40 secondes sur 30 ann�ees), mettant ainsi en �evidence que ce syst�eme
perd de l'�energie. La mesure est en remarquable accord (� 0:2%) [133] avec la pr�ediction
obtenue �a partir de la Relativit�e G�en�erale en consid�erant que cette perte d'�energie est due
�a l'�emission d'OG, fournissant ainsi une preuve indirecte de l'existence de celles-ci. Depuis
la d�ecouverte de PSR1913+16, d'autres binaires de pulsars ont �et�e d�ecouvertes comme
PSR B1534+12, PSR J0737-3039A/B [95] et PSR J1141-6545 [68]. Toutes les nouvelles
binaires pr�esentent le type de d�ecroissance orbitale que PSR1913+16.Ces observations
donnent des indications fortes de l'existence des OG, telle que pr�edite par la Relativit�e
G�en�erale. Bien que cela soit improbable, on ne peut pas exclure que la d�ecroissance de
la p�eriode orbitale observ�ee soit dû �a un autre e�et que l'�emi ssion gravitationnelle.
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Figure 1.2 { D�ecalage cumul�e du passage au p�eriastre de PSR 1913+16 sur
la p�eriode de 1975 �a 2007 . La courbe continue montrent la pr�ediction obtenue par
la Relativit�e G�en�erale. Les observations sont indiqu�ees par des points avec des barres
d'erreur. Cr�edit : [ 133].

Ceci motive la construction de d�etecteurs capable demesurer les ondes gravitation-
nelles in situ. Nous aborderons ce sujet au Chapitre2.

1.3 Sources astrophysiques d'onde gravitationnelle

La nomenclature habituellement utilis�ee divise les sources d'onde gravitationnelles
en deux grandes familles : les sourcespermanenteset les sourcestransitoires.

Les sources permanentes comprennent lessources p�eriodiques et les fonds stochas-
tiques. Les sources p�eriodiques sont associ�ees �a des �etoiles �a neutrons isol�ees poss�edant
un certain degr�e d'asym�etrie (ellipticit�e) pouvant être due �a de l'accr�etion de mati�ere en-
vironnante ou �a l'in
uence d'intenses champs magn�etiques internes. Un tel syst�eme �emet
une OG monochromatique au double de la fr�equence orbitale. Les fonds stochastiques
d'OG peuvent être d'origine astrophysique ou cosmologique. Ces signaux r�esultent de la
superposition incoh�erente d'une multitude de sources irr�esolues. Dans le premier cas, il
s'agit de sources astrophysiques proches situ�ees dans la Galaxie ou son environnement
proche. Dans le deuxi�eme cas, il s'agit des 
uctuations quantiquesprimordiales lors des
premiers instants de l'Univers tels qu'ils sont d�ecrits par les mod�eles cosmologiques ac-
tuels. La d�etection du signal provenant de ces sources requiert des m�ethodes sp�eci�ques
exploitant la permanence du signal. Nous ne les abordons pas ici et renvoyons le lecteur
aux revues r�ecentes sur ce sujet [119,121].
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Dans ce qui suit, nous nous concentrons sur les sources transitoires observables par
les d�etecteurs qui nous int�eressent et que nous pr�esenterons au prochain chapitre. Nous
d�ecrivons les deux principaux processus astrophysiques vraisemblablement associ�es �a une
production importante d'OG : la coalescence de deux objets compacts et l'e�ondrement
gravitationnel.

1.3.1 Binaires coalescentes

Une grande partie des �etoiles sont en syst�eme binaire. Si chaque �etoile de la binaire
conduit �a la formation d'un objet compact (�etoile �a neutrons ou trou noi r), ce syst�eme
�nira par coalescer tout comme la binaire d'Hulse et Taylor pr�esent�ee plus haut apr�es
avoir converti une quantit�e consid�erable d'�energie potentiell e en OG.

Globalement, la signature en OG consiste en un signal quasi-p�eriodique illustr�e en
Fig. 1.3. Pendant la phase spirallante o�u les deux objets sont distants l'unde l'autre,
la dynamique du syst�eme (et ainsi son �emission gravitationnelle)peut être pr�edite avec
une bonne pr�ecision par un d�eveloppement post-newtonien [38,43,121]. Au premier ordre
(newtonien), l'amplitude A(t) et la phase' (t) du signal suivent une loi de puissance

h+ (t) = A(t)
1 + cos2 �

2
cos 2' (t) (1.12)

h� (t) = A(t) cos� sin 2' (t) (1.13)

o�u A(t) = 5 1=4M 5=4(tc � t) � 1=4 et ' (t) = � 55=8M � 5=8(tc � t)5=8 avec la chirp mass
M = � 3=5M d�e�nie en fonction de rapport de masse sym�etrique � = m1m2=M 2 et de la
masse totaleM = m1 + m2, et en ayant �x�e c = G = 1. L'angle � d�esigne l'inclinaison
du plan orbital.

Ces m�ethodes d'approximation cessent d'être valides lorsque les deux objets s'ap-
prochent de leur fusion. On doit alors recourir �a des simulations num�eriques. �A la derni�ere
orbite stable (last stable orbit, LSO) qui correspond �a la fr�equence d'�emission [121],

f LSO = 220Hz
�

20M �

M

�
; (1.14)

les deux objets plongent l'un sur l'autre.
Le processus se conclut par la formation d'un trou noir d�eform�e qui irradie son

asym�etrie sous forme d'OG caract�eris�ee par une sinuso•�de amortie �a la fr�equence du
mode quasi normal dominant obtenu pourl = m = 2 ( quasi normal mode, QNR) [69]

f QNR = 1430Hz
�

20M �

M

�
: (1.15)

Pour les d�etecteurs de type Virgo d�ecrits en Sec.2.1, la fr�equence du signal OG des
binaires d'�etoiles �a neutrons ( M = 2 :8M � ) traverse la bande d'observation de la coupure
basse (quelques dizaines de Hertz) �a la coupure haute (autour de quelques kiloHertz).
Le rapport signal-�a-bruit est domin�e par la partie spirallante.
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Figure 1.3 { Exemple de la signature en OG de la coalescence de deux �etoiles
�a neutrons

La courbe d'�evolution de la fr�equence se translate vers les bassesfr�equences au fur et
�a mesure que la masse de la binaire augmente. Ainsi la part de la phasede fusion dans
le rapport signal-�a-bruit crô�t avec la masse jusqu'�a ce que la fr�equence du mode quasi
normal dominant atteigne la coupure basse de la bande d'observation, ce qui correspond �a
M � 500M � . Les binaires de masse sup�erieure ne sont plus observables par les d�etecteurs
tels que Virgo.

Durant la coalescence, une binaire de masse stellaire �emet typiquement de l'ordre
d'un pourcent de sa masse en OG [30]. Comme indiqu�e plus haut, cela se traduit par
une OG d'amplitude h � 10� 21 pour un syst�eme situ�e �a 10 Mpc. Cela correspond �a la
limite de d�etectabilit�e des d�etecteurs dits \initiaux", cf Sec.2.1. Nous donnerons dans
le prochain chapitre une �evaluation plus pr�ecise de l'observabilit�e des syst�emes binaires
par les d�etecteurs d'OG.

Outre la con�rmation des observations indirectes d�ecrites en Sec. 1.2.4, l'observation
en OG directe des binaires compactes coalescentes permet de tester la gravit�e en champ
fort [ 97]. En e�et, dans les secondes qui pr�ec�edent leur coalescence, ces syst�emes entrent
dans le r�egime dynamique non-lin�eaire associ�e �a des vitesses relativistes v=c � 0:5 pour
un facteur de compacit�e orbitale � � GM=(Rc2) � 0:2 o�u R est le rayon orbital de
la binaire. Ce domaine n'a �et�e explor�e par aucune exp�erience jusqu'�a maintenant. (En
comparaison, le pulsar double J0737-3039 [95] mentionn�e plus haut v=c � 10� 3 et � �
� 10� 6.)

1.3.2 E�ondrement gravitationnel de c�ur stellaire

S'il pr�esente un certain degr�e de non-axisym�etrie, l'e�ondre ment gravitationnel de
c�ur stellaire ou supernova gravitationnelle donne lieu �a une �em ission OG transitoire
substantielle. Les simulations num�eriques n�ecessaires �a la compr�ehension de ce processus
sont particuli�erement di�ciles �a r�ealiser. L'�equation d'Ein stein doit être r�esolue dans un
cadre multidimensionnel en y int�egrant plusieurs autres ingr�edients comme la magn�eto-
hydrodynamique, le transport des neutrinos et les interactions nucl�eaires [107]. Jusqu'ici
aucune simulation ne r�eunit tous les ingr�edients requis. Les estimations actuelles in-
diquent que la quantit�e d'�energie gravitationnelle rayonn�ee e st de l'ordre de 10� 7M �
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pour une fr�equence d'�emission autour du kiloHertz.
D'autres sc�enarios plus sp�eculatifs conduisent �a une �emission d'OG signi�cativement

accrue. Ceux-ci font intervenir des �etoiles massives entrâ�n�ees par l'accr�etion dans un fort
mouvement de rotation. Dans ce cas, des instabilit�es dynamiques peuvent se d�evelopper
[59,65] conduisant �a l'�emission de 10� 2M � en OG autour de quelques centaines de Hz,
qualitativement comparable au cas des binaires coalescentes. Ces sc�enarios sont �evoqu�es
pour expliquer les sursauts gamma longs.

Comme pour les binaires, nous verrons dans le prochain chapitre en Sec. 2.3 comment
ces niveaux d'�emission se traduisent en terme d'observabilit�epar les d�etecteurs d'OG.
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Chapitre 2

D�etection directe des ondes
gravitationnelles par
interf�erom�etrie laser

La d�etection directe des OG est importante pour deux raisons. Elle autorise des tests
fondamentaux de la gravitation [121], qu'elle soit d�ecrite par la th�eorie de la Relativit�e
G�en�erale ou par une th�eorie alternative, par l'observation des OG elles-mêmes (test
de la vitesse des OG et de leur polarisation) ou �a travers les signauxre�cus des objets
relativistes ainsi observ�es. L'observation des binaires compactes coalescentes permet le
test de la gravit�e en champ fort (cf Sec. 1.3.1), et par l�a même, de la structure post-
Newtonienne de la th�eorie d'Einstein. La d�etermination �a partir des signaux OG de la
masse et du spin du trou noir produit apr�es la coalescence d'un binaire de trous noirs
permet �egalement de tester le second principe de la thermodynamique des trous noirs
ainsi que la conjecture de censure cosmique �enonc�ee par Penrose.

Au del�a des tests de physique fondamentale, la d�etection directe des OG est un nou-
veau mode d'observation de l'Univers en g�en�eral, et des objets compacts en particulier.
�A ce titre, on peut anticiper l'importance de liens futurs avec l'astrophysique des hautes
�energies, point que nous d�evelopperons au Chapitre4.

La d�etection directe des OG a d'abord �et�e tent�ee via l'observat ion du faible e�et
m�ecanique exerc�e par celles-ci sur des objets massifs poss�edant une extension spatiale.
L'e�et de mar�ee caus�e sur un tel objet excite ses modes propres devibrations longitu-
dinales. Il s'agit ainsi de d�etecter une amplitude anormale de vibration d'un objet isol�e
des perturbations ext�erieures. Ce principe a �et�e mis en application en couplant une barre
de m�etal �a un acc�el�erom�etre (en fait, un transducteur pi�ezo- �electrique) permettant de
mesurer les vibrations de la barre. Plusieurs sp�ecimens de ce dispositif commun�ement
appel�e \barre de Weber" ont fonctionn�e depuis les ann�ees 90 atteignant une sensibi-
lit�e de � 10� 21=Hz1=2 dans une bande de fr�equence �etroite autour du kiloHertz [28].
Les recherches d'OG impulsives dans les donn�ees de ces d�etecteurs n'ont r�ev�el�e aucun
�ev�enement convaincant. Elles ont permis de �xer une limite sup�erieure sur l'amplitude
quadratique moyenne des OGs de ce type �ahrss � 10� 19=Hz1=2 (voir la d�e�nition en
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Figure 2.1 { Localisation g�eographique des d�etecteurs interf�erom�etr iques ac-
tuels et futurs . Cette carte du monde montre la localisation des quatre sites o�u sont
install�es les d�etecteurs de premi�ere g�en�eration (LIGO Handf ord and Livingston, Virgo
et GEO). Elle indique �egalement les six sites de seconde g�en�eration (incluant en plus
LIGO India et KAGRA au Japon). Le site du d�etecteur LIGO India doit en core être
d�etermin�e.

�Eq. (2.2)), avec un taux de fausse alarme d'un �ev�enement par si�ecle (soit 3 � 10� 10

s) [28].
Grâce aux travaux pionniers de Forward, Weiss et Drever, un nouveau concept d'ins-

trument s'est d�evelopp�e dans les ann�ees 70 utilisant l'interf �erom�etrie laser. Ce chapitre
donne une pr�esentation g�en�erale des d�etecteurs interf�erom�etriques bas�es sur ce principe et
qui ont supplant�e les barres de Weber. Une premi�ere g�en�eration de ce type d'instruments
a fonctionn�e durant la derni�ere d�ecennie. Il s'agit de cinq ins truments de grande enver-
gure (voir Fig. 2.1). Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory (LIGO) [ 13]
op�ere trois instruments kilom�etriques aux �Etats-Unis situ�e �a Livingston en Louisiane et
�a Hanford dans l' �Etat de Washington (ce dernier site h�eberge deux interf�erom�etr es dans
la même enceinte �a vide). Le projet franco-italien Virgo [16] a un instrument de même
classe situ�e �a Cascina pr�es de Pise en Italie. Nous y consacrons unesection sp�eci�que
de ce chapitre. En�n, GEO [74] est un d�etecteur anglo-allemand aux dimensions plus
modestes (600 m�etres) situ�e pr�es d'Hannovre en Allemagne.

Ce chapitre se concentre sur cette premi�ere g�en�eration de d�etecteurs dits \initiaux"
par contraste aux d�etecteurs de seconde g�en�eration dit \avanc�es" que l'on �evoquera bri�e-
vement en Sec.2.5.
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Figure 2.2 { Sch�ema de principe d'un interf�erom�etre de Michelson

2.1 Principe de d�etection

Malgr�e des di��erences majeures dans les technologies utilis�ees, tous les instruments
cit�es plus haut mesurent les OG selon le même principe. La d�eformation qu'une OG
incidente exerce sur l'espace-temps modi�e la longueur di��erentielle �` du chemin optique
suivi par deux faisceaux laser se propageant dans deux directions orthogonales sur une
distanceL d�elimit�ee par des masses test soumises uniquement �a la gravit�e. Similairement
�a l'exp�erience de Michelson-Morley, on mesure alors l'interf�erence entre les deux faisceaux
(voir Fig. 2.2). Celle-ci est directement reli�ee �a la di��erence de phase accumul�ee par les
deux faisceaux avant leur recombinaison et ainsi �a la di��erence de longueur de leur
chemin optique. La mesure de la puissance lumineuse de la frange d'interf�erence permet
ainsi celle de�` avec une grande pr�ecision. La r�eponse du d�etecteurh � �`=L (quantit�e
sans dimension) est directement reli�ee aux amplitudesh+ et h� des deux polarisations
de l'OG.

La pr�ecision de la mesure est limit�ee par deux bruits fondamentaux dans la bande
utile entre quelques dizaines de Hertz et le kiloHertz : l'agitation brownienne des atomes
constituant les optiques (bruit thermique) et la nature quantiqu e de la lumi�ere (bruit
de photons). Avec la premi�ere g�en�eration de d�etecteurs, la sensibilit�e atteint h(f ) �
5 � 10� 23=Hz1=2 �a 100 Hz (voir Fig. 2.3) et h � 10� 21, une fois int�egr�e sur la bande
d'observation.

La r�eponse du d�etecteur r�esulte d'un m�elange lin�eaire h = F+ h+ + F� h� des deux
polarisations de l'OG. Les facteurs du diagramme d'antenneF+ et F� caract�erisent le
couplage de chacune des polarisations avec le d�etecteur. Le couplage quadratique moyen
F = ( F 2

+ + F 2
� )1=2 � 1 est maximum pour les ondes en incidence normale au plan du

d�etecteur et il est minimum (et exactement z�ero) pour celles qui proviennent d'une des
quatre directions \aveugles" associ�ees aux deux bissectrices des bras du d�etecteur. Les
d�etecteurs sont des antennes non-directionnelles puisqueF & 1=2 pour plus de la moiti�e
du ciel (voir la Fig. 2.4).
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Figure 2.3 { Sensibilit�es th�eoriques des d�etecteurs initiaux LIGO et Virgo .
Elles sont exprim�ees en amplitude et correspondent donc �a la racine carr�ee de la densit�e
spectrale de puissance, d'o�u l'unit�e 1=Hz1=2 pour une quantit�e sans dimension telle que
h.

Figure 2.4 { Diagrammes d'antenne de LIGO et Virgo en projection sph�e-
rique .
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Figure 2.5 { Vue a�erienne du d�etecteur Virgo .

2.2 Le d�etecteur Virgo

Le d�etecteur Virgo est un projet franco-italien pilot�e par le Centr e National de la
Recherche Scienti�que CNRS en France et l'Istituto Nazionale di Fisica Nucleare en
Italie. Le projet a �et�e initialement propos�e en 1989 et le site local is�e �a Cascina pr�es de
Pise Italie (voir Fig. 2.5) a �et�e inaugur�e en 2003.

Nous allons dans cette section au del�a des principes g�en�eraux �enonc�es dans la pr�e-
c�edente section et pr�esentons le d�etecteur Virgo dans les grandes lignes en insistant sur
ses sp�eci�cit�es.

2.2.1 Description de l'instrument

Virgo est un interf�erom�etre aux bras de trois kilom�etres. La Figure 2.6 pr�esente le
sch�ema optique original de l'instrument qui n'inclut donc pas les am�eliorations faites par
la suite. �A ce sch�ema correspond la sensibilit�e th�eorique en Fig.2.3.

Cette sensibilit�e pr�esent�ee en Fig. 2.3 est limit�ee �a basse fr�equence (f . 10 Hz) par le
bruit sismique issu de l'activit�e g�eologique et anthropique. Aux fr�equences interm�ediaires
(10 Hz . f . O(100) Hz), la sensibilit�e est limit�ee par le bruit thermique pro venant des

uctuations des atomes qui composent les miroirs et les �ls des suspensions sismiques.
Aux plus hautes fr�equences (f & 1 kHz), la sensibilit�e est limit�ee par le bruit poissonien
de comptage des photons e�ectu�e �a la lecture de l'interf�erence.

Super-att�enuateur A�n d'assurer que les masses test (les optiques de l'interf�ero-
m�etre) soient des masses d'�epreuve soumises seulement �a la gravit�e), il est n�ecessaire de
les suspendre. Ceci est r�ealis�e par un syst�eme d'isolation quipermet aussi l'extension de
la bande de d�etection aux basses fr�equences en att�enuant le bruit sismique. Les optiques

17



Figure 2.6 { Sch�ema optique de Virgo .

de l'interf�erom�etre sont suspendues �a une châ�ne de sept pendules passifs appel�eesuper-
att�enuateur sismique, chaque �el�ement r�ealisant une att�enuation en 1=f 2 au dessus de la
fr�equence de r�esonance du �ltre. Grâce au super-att�enuateur, Virgo est aujourd'hui le
d�etecteur le plus sensible en dessous de 50 Hz.

Cavit�es optiques r�esonantes Pour les ondes �electromagn�etiques, le couplage �a l'an-
tenne est maximum quand la longueur de l'antenne est �egale �a la moiti�e de la longueur
d'onde. Une relation similaire existe pour les d�etecteurs interf�erom�etriques pr�esent�es ici.
Pour une onde �a la fr�equence de 200 Hz, la longueur optimale (des bras del'interf�ero-
m�etre) est de l'ordre du 1000 km, ce qui est irr�ealisable. La solution est de replier le
chemin optique en accord�eon. Comme il est indiqu�e dans le sch�emaoptique en Fig. 2.6,
ceci est r�ealis�e par des cavit�es de Fabry-Perot constitu�ees d'un miroir semi-r�e
�echissant
en entr�ee de bras et d'un miroir de �n de bras. La lumi�ere fait de mu ltiples allers et
retours �a l'int�erieur de ces cavit�es. La longueur de la cavit�e doit être contrôl�ee avec pr�e-
cision a�n que le champ �electromagn�etique sortant se combine en phaseavec le champ
entrant. Le nombre �equivalent d'aller-retour est proportionnel �a l a �nesse de la cavit�e
(qui est � 50 pour Virgo). La �nesse est limit�ee par les pertes optiques et la r�eduction
de la bande passante du d�etecteur qui est inversement proportionnelle �a la �nesse.

Recyclage de la puissance lumineuse La source lumineuse est un laser Nd :Yag (de
longueur d'onde 1064 nm) de puissance 20 W, stabilis�e en fr�equence. Lebruit de photons
�evolue comme la racine carr�ee de la puissance lumineuse dans l'interf�erom�etre. De forte
puissances laser sont donc n�ecessaires a�n d'arriver aux sp�eci�cations de sensibilit�e. La
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puissance du laser �etant insu�sante, on \recycle" la lumi�ere dis ponible.
Lorsque l'interf�erom�etre est plac�e sur la frange noire, la lumi�ere est donc presqu'en-

ti�erement r�e
�echie vers la source. Un miroir semi-r�e
�ech issant plac�e entre le laser et la
s�eparatrice (voir Fig. 2.6) recycle cette lumi�ere et ampli�e ainsi la puissance lumineuse
entrant dans l'interf�erom�etre. Comme pour les cavit�es des bras, le recyclage doit être
r�ealis�e en phase entre champs sortant et entrant et forme ainsi une nouvelle cavit�e de
Fabry-Perot composite avec le reste de l'interf�erom�etre.

2.2.2 Mise en fonction de l'interf�erom�etre

Le d�emarrage de l'interf�erom�etre s'est d�eroul�e en deux temps . Mon entr�ee au CNRS
co•�ncide avec la premi�ere phase de mise en fonction de la partie centrale qui commence �a
la livraison des bâtiments principaux et �a l'installation de l'en ceinte �a vide dans ceux-ci ;
la construction du tunnel et du tube formant les bras se poursuiventen parall�ele. Durant
cette p�eriode de 2000 �a 2003, je travaille en permanence sur le site Virgo �a Cascina et
contribue aux travaux d'installation (connexion du laser d'injection au syst�eme d'acqui-
sition de donn�ees incombant au groupe ILGA de l'observatoire de Côte d'Azur auquel
j'�etais a�li�e) et aux premi�eres �etudes de caract�erisation de l 'instrument. Ceci m'am�ene
�a exp�erimenter un certain nombre de m�ethodes d'analyse de donn�ees qui seront ensuite
r�eutilis�ees pour la deuxi�eme phase de 2003 �a 2007 qui regarde l'interf�erom�etre complet
avec ses bras kilom�etriques apr�es leur livraison courant 2003. Au fur et�a mesure de
l'int�egration et de la mise au point des composants de l'interf�erom�etre, la sensibilit�e
s'am�eliore comme on le constate en Figure2.7 qui en montre l'�evolution sur la p�eriode
2003 �a 2007. Cette p�eriode de mise au point est jalonn�ee par une s�erie deprise de donn�ees
\commissioning"(C ?) et \science"(VSR?). Contrairement aux d�etecteurs de physique des
particules o�u les di��erentes parties (faisceau, calorim�etres , etc) sont ind�ependantes les
unes des autres, les composants d'un d�etecteur d'OG sont coupl�esce qui rend la phase
de mise au point particuli�erement d�elicate.

J'ai contribu�e des outils de pr�e-analyse et de caract�erisation uti les aux �equipes d'ex-
p�erimentateurs a�n de r�eduire le cycle d'identi�cation et de r �esolution des probl�emes.
S'il est di�cile de dresser un inventaire pr�ecis des d�eveloppements e�ectu�es, on peut
citer quelques exemples d'outils que j'ai initi�es, qui ont �et �e ensuite repris et automatis�es
et dont certains fonctionnent encore aujourd'hui.

Suivi de la non-stationarit�e �a long terme Thomas Cokelaer (alors doctorant �a
l'observatoire de la Côte d'Azur) et moi-même avons propos�e et impl�ement�e l'id�ee d'un
calcul de spectre glissant permettant une vision globale et instantan�ee de l'�evolution de
celui-ci sur une dur�ee d'un �a plusieurs jours (qui correspond �a la dur�ee d'une prise de
donn�ees), mettant ainsi en �evidence les non-stationnarit�es lentes (dizaines de minutes �a
quelques heures). Dans l'exemple pr�esent�e en Fig.2.8, quatre p�eriodes de dysfonction-
nements sont clairement identi�ables, ce qui permet de focaliser les investigations �a ces
instants.

Notre id�ee a �et�e ensuite reprise par Didier Verkindt (LAPP) qui en a automatis�e
le calcul, l'a syst�ematis�e �a un ensemble de canaux et int�egr�e le r�esultat au tableau de
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Figure 2.7 { Progression de la sensibilit�e de Virgo pendant la p�eriode d e mise
en fonction de 2003 �a 2007
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Figure 2.8 { Exemple de spectrogramme de la photodiode B1 mesurant le
signal de sortie de l'interf�erom�etre

contrôle de l'interf�erom�etre disponible en ligne, voir https://wwwcascina.virgo.infn.
it/MonitoringWeb/Spectro . Cet outil a �et�e largement utilis�e durant la mise au point
de l'instrument.

D�etection d'anomalies - Glitch J'ai �egalement d�evelopp�e un algorithme de d�etec-
tion de transitoires instrumentaux ou environnementauxoutlierMoni . Le projet consis-
tait �a mettre en �uvre un algorithme simple permettant une analyse e n ligne d'un grand
nombre de canaux. Cet algorithme repose sur la recherche de points aberrants (outliers)
dans la s�erie temporelle obtenue par blanchiment spectral. Une analyse syst�ematique
des transitoires intrumentaux des prises de donn�ees C6 et C7 a �et�e r�ealis�ee par ce biais.
outlierMoni a fonctionn�e de 2006 jusqu'en 2012. L'algorithme de blanchiment adaptatif
d�evelopp�e pour cet algorithme a �et�e le premier �a fonctionner en ligne sur les donn�ees de
frange noire. Ce r�esultat a �et�e coupl�e avec le calcul de spectrogramme �evoqu�e pr�ec�edem-
ment (voir les illustrations en Fig. 2.9).

Identi�cation et archivage des lignes fr�equentielles Certains bruits sont des
lignes fr�equentielles parasites qu'il faut supprimer lorsqu'elles a�ectent la sensibilit�e des
recherches d'OG continues. On peut tirer des informations importantes sur le fonctionne-
ment de l'interf�erom�etre �a partir d'un catalogue qui les r�eper torie. Avec Thomas Cokelaer
et Irene Fiori (�a l'�epoque, post-doctorant �a l'Universit�e de Pise) nous avons d�evelopp�e
un algorithme de d�etection robuste des lignes [17] coupl�e �a une base de donn�ees (voir
https://tds.ego-gw.it/linesdb ) permettant de r�epertorier ces lignes et leur origine
physique, et d'archiver leur date d'apparition et/ou disparition. Ce t algorithme et la base
de donn�ees ont fonctionn�e plusieurs ann�ees avant de servir de mod�ele pour les versions
ult�erieures utilis�ees actuellement [3].
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Figure 2.9 { Exemple de spectrogramme courant sur une journ�ee du signal
de la photodiode B1 en sortie de l'interf�erom�etre apr�es bl anchiment par
l'algorithme outlierMoni d�ecrit en Sec. 2.2.2 . On note le transitoire apparaissant
clairement apr�es t=14h (haut) qui co•�ncide avec une perte de sensibilit�e comme l'indique
l'�evolution de l'horizon pour une binaire d'�etoiles �a neutrons (b as). Voir Sec. 2.3 pour
une d�e�nition de l'horizon.
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2.3 Port�ee astrophysique des d�etecteurs interf�erom�etriques

La d�etectabilit�e d'un signal est caract�eris�ee par son rapport signal -sur-bruit � conven-
tionnellement d�e�ni dans le contexte de la recherche des OG par

� 2 �
Z + 1

�1

jH (f )j2

S(f )
df (2.1)

o�u H (f ) est la transform�ee de Fourier de la r�eponse du d�etecteur h(t) = F+ h+ (t) +
F� h� (t) et S(f ) est la densit�e spectrale de puissance (bilat�erale) du bruit instrumental
et correspond au carr�e de la sensibilit�e introduite en Sec.2.1.

Le rapport signal-sur-bruit d�ependant lin�eairement de l'amplitu de des ondes gravi-
tationnelles, il d�ecrô�t comme celle-ci en proportion inverse la distance �a la source. Il
d�epend �egalement de l'angle d'incidence de l'onde par rapport au plandu d�etecteur
ainsi que de l'angle d'inclinaison de la source si son motif d'�emission n'est pas isotrope.
Lorsque le couplage est maximal, on dit que la source est optimalement situ�ee et orient�ee.

On d�e�nit l' horizon [12] par la distance d'une source optimalement situ�ee et orient�ee
qui donne un rapport signal-sur-bruit � = 8. Pour les sources polaris�ees circulairement
(les binaires coalescentes, par exemple), l'horizon est plus grand que la distance moyenne
calcul�ee sur une distribution uniforme de directions du ciel et d'orientations pour la
source d'un facteur 2.26 [12].

Le rapport signal-�a-bruit et l'horizon sont des indicateurs de la port�ee astrophysique
des d�etecteurs d'OG que nous d�etaillons ici pour les sources gravitationnelles transitoires
pr�esent�ees en Sec.1.3. Du point de vue de l'analyse des donn�ees, il est habituel de diviser
ces sources en deux sous-familles dont nous verrons au Chapitre3 qu'elles correspondent
�a deux approches de recherche distinctes. La premi�ere comprend les binaires compactes
coalescentes introduites en Sec.1.3.1. Au lieu d'un sc�enario astrophysique pr�ecis, la
seconde s'appuie sur une caract�erisation g�en�erique du signal (enstatistique, on dirait
\non-param�etrique"). On consid�ere les transitoires gravitationnels associ�es �a une �emission
d'�energie gravitationnelle de courte de dur�ee (inf�erieure �a quelques secondes) sans mod�ele
pr�ecis pour la forme d'onde. Les e�ondrements de c�ur stellaire pr �esent�es en Sec.1.3.2
en font partie.

2.3.1 Binaires compactes coalescentes

En combinant les pr�edictions astrophysiques issus des d�eveloppements post-newtoniens
de la dynamique des binaires coalescentes [38, 43] �a la sensibilit�e du d�etecteur, on peut
en d�eterminer l'horizon via l' �Eq. (2.1).

Grâce �a la sensibilit�e th�eorique en Fig. 2.3, le r�eseau LIGO-Virgo peut observer les
binaires d'�etoiles �a neutrons (poss�edant chacune une masse de 1.4M � ) jusqu'�a une
distance de� 33 Mpc, les binaires de trous noirs (10M � chacun) jusqu'�a 160 Mpc [6].

Bien que les syst�emes binaires d'�etoiles soient r�epandus, seule une petite fraction
conduit �a la formation d'une binaire d'objets compacts su�samment li �es pour que leur
coalescence puisse être observ�ee aujourd'hui. Une revue des pr�edictions des mod�eles de
population [6] donne un taux \r�ealiste" d'occurrence d'une coalescence de deux�etoiles �a
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neutrons tous les 10 000 ans par galaxie de taille �equivalente �a la Voie Lact�ee. Dans le vo-
lume d'Univers d�elimit�e par les horizons donn�es plus haut, ceci se traduit par un nombre
de coalescences d�etectables �egal �a� 0:02 �ev�enements par an, rendant leur observation
improbable par les d�etecteurs initiaux. Nous verrons que ce nombre est bien sup�erieur
pour les d�etecteurs avanc�es. De larges barres d'erreurs sont cependant associ�ees �a ces
estimations qui re
�etent la faiblesse des contraintes d'observation �a disposition sur ces
syst�emes astrophysiques. Les taux peuvent être 10 fois plus petits ou plus grands selon
que l'on se place dans un sc�enario pessimiste ou optimiste.

2.3.2 Transitoires gravitationnels

On peut caract�eriser l'amplitude d'un transitoire gravitationnel ind�ependamment de
tout a priori astrophysique par le biais de la d�eformation quadratique moyenne exerc�ee
sur l'espace-temps au d�etecteur, soit

h2
rss =

Z
h2

+ (t) + h2
� (t)dt: (2.2)

Pour les sources monochromatiques �a la fr�equencef 0 et sous hypoth�ese d'�emission
isotrope, il est possible de relier cette quantit�e au rapport signal-sur-bruit d�e�ni en
�Eq. (2.1)

� 2 � F 2 h2
rss

S(f 0)
; (2.3)

avecF 2 = F 2
+ + F 2

� et �a la quantit�e d'�energie �emise par la source en combinant avec les
�Eqs. (1.9) et (1.11)

EGW =
� 2c3

G
D 2

L f 2
0 h2

rss: (2.4)

On peut �egalement d�eduire une expression similaire en fonction du rapport signal-
sur-bruit

EGW = 2
� 2c3

G
D 2

L f 2
0 S(f 0)� 2: (2.5)

On peut v�eri�er [ 125] que la validit�e de celle-ci ne se restreint pas au seul cas d'�emis-
sion isotrope mais s'�etend �a tous les cas physiques r�ealistes (polarisations lin�eaire ou
elliptique).

Si l'on consid�ere les mod�eles de supernova gravitationnelle d�ecrit en Sec. 1.3.2,
on obtient les distances de d�etectabilit�e suivantes. L'horizon (�a � = 8) d'une source
�emettant EGW = 10 � 7M � �a une fr�equence f 0 = 1 kHz o�u la sensibilit�e de Virgo est
S1=2(f 0) � 10� 22/Hz 1=2 est DL � 2:3 kpc (c'est-�a-dire dans la Galaxie). Tandis qu'une
source �emettant EGW = 10 � 2M � �a f 0 = 50 Hz o�u S1=2(f 0) � 8� 10� 23/Hz 1=2, on obtient
DL � 11:3 Mpc.
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2.4 R�eseau mondial des d�etecteurs interf�erom�etriques

En 2007, les d�etecteurs LIGO et Virgo ont conclut un accord de collaboration,
d'�echange et d'analyse conjointe des donn�ees. Ils ont conduit ensemble une s�erie de prises
de donn�ees totalisant un temps d'observation cumul�e d'environ un an(voir Fig. 2.10). Ces
prises de donn�ees sont coordonn�ees de fa�con �a maximiser le tempsd'observation commun
�a Virgo et LIGO tout en maintenant au moins un d�etecteur en op�eration (m ode \astro-
watch") en cas d'un �ev�enement galactique remarquable. La meilleure sensibilit�e obtenue
par ces d�etecteurs pr�esent�ee en Fig.2.10est tr�es proche de la sensibilit�e th�eorique. Pour
les binaires d'�etoiles �a neutrons (de masses identiques et �egales �a 1.4 M � ), l'horizon
moyen [12] atteint durant la derni�ere prise de donn�ees (S6{VSR2/3) est 44:1 � 4:7 Mpc,
36:6 � 6:9 Mpc et 18:8 � 3:9 Mpc pour LIGO H, LIGO L et Virgo respectivement. Pour
les binaires de trous noirs (de masses identiques et �egales �a 10M � ), celui-ci devient
175� 62 Mpc, 155� 60 Mpc et 72� 19 Mpc pour les mêmes d�etecteurs pris dans le
même ordre.

Des recherches sur un ensemble de sources ont �et�e e�ectu�eessur ces donn�ees collect�ees
donnant lieu �a pr�es de 35 publications. Aucune OG n'a �et�e d�etec t�ee. Ce r�esultat de non-
d�etection a permis d'�etablir des limites astrophysiques sur les populations de sources,
mod�eles d'�emission, etc. Nous aborderons certains de ces r�esultats dans la suite de ce
document. Pour une revue compl�ete, voir par exemple [37, 119], et pour les sources
transitoires [49] et Sec.C.1.

2.5 Perspectives et d�etecteurs avanc�es

La premi�ere g�en�eration de d�etecteurs \initiaux" a �et�e d�ec ommissionn�ee. Elle est en
cours de remplacement par une seconde g�en�eration de d�etecteurs\avanc�es" utilisant une
nouvelle instrumentation install�ee dans la même infrastructure (enceinte �a vide, bâti-
ments). Cette nouvelle instrumentation doit permettre une am�el ioration de la sensibilit�e
d'un facteur � 10 comme indiqu�e en Fig.2.11. Plus pr�ecis�ement, �a la sensibilit�e th�eorique,
l'horizon de d�etection est � 440 Mpc pour les binaires d'�etoiles �a neutrons (2� 1:4M � )
et � 2.2 Gpc pour les binaires de trous noirs (2� 10M � ) [4,6].

L'amplitude des OG allant comme l'inverse de la distance, ceci correspond �a un
facteur 1000 en terme de volume observable et donc de sources d�etectables. Les d�etecteurs
avanc�es peuvent potentiellement observer des dizaines voire centaines de sources. En
utilisant les mod�eles de population d�ecrits en Sec.2.3.1, on pr�edit 40 �ev�enements par
an (pr�ediction connue �a facteur � 10 pr�es selon que l'on se place dans un sc�enario
\pessimiste" ou \optimiste"). Ces d�etecteurs devraient donc r�e aliser la premi�ere d�etection
directe des OGs.

L'installation des d�etecteurs LIGO [ 79] a �et�e accomplie d�ebut 2014 et la premi�ere
prise de donn�ees scienti�ques devrait avoir lieu courant 2015. Le projet initial d'installer
deux d�etecteurs jumeaux �a Handford a �et�e revu r�ecemment sui te �a la proposition de
d�eplacer l'un des deux d�etecteurs en Inde. Si cette proposition se concr�etise, ce troisi�eme
d�etecteur LIGO India serait alors op�erationnel �a partir de 2020. Le calen drier d'Advan-
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Figure 2.10 { (haut) Sensibilit�e atteinte par LIGO et Virgo durant leur der-
ni�ere collecte de donn�ees scienti�ques S6/VSR2{3 . (bas) Progression des
prises de donn�ees collect�ees par LIGO (H1 et L1), Virgo (V1) et GEO (G1)
jusqu'ici. Source : [1,12].
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Figure 2.11 { Sensibilit�es th�eoriques des d�etecteurs de seconde g�en �eration ad-
vanced LIGO et advanced Virgo detectors compar�ees �a celles des d�etecteurs
initiaux .
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ced Virgo est d'avoir un d�etecteur op�erationnel en 2015 et de commencer la collecte des
donn�ees aussi vite que possible [15]. GEO pr�evoit un programme d'am�elioration \GEO-
HF" [ 98] qui vise �a accrô�tre la sensibilit�e �a haute fr�equence gr âce �a un laser de plus
grande puissance et �a l'utilisation de \lumi�ere comprim�ee". Cet ensemble sera compl�et�e
par le d�etecteur japonais KAGRA [ 123] install�e sous terre dans la mine de Kamioka
(o�u les perturbations sismiques sont bien plus faibles qu'�a lasurface) et fonctionnant �a
temp�erature cryog�enique pour r�eduire le bruit thermique. Un d�etecteur initial fonction-
nant �a temp�erature ambiante devrait cependant entrer en fonction en 2015, alors que le
d�etecteur complet devrait prendre ses premi�eres donn�ees en2018.

�A plus long terme, une troisi�eme g�en�eration de d�etecteurs est actuellement �a l'�etude.
Elle vise un nouveau facteur 10 d'am�elioration de la sensibilit�e (un facteur 100 par rap-
port aux d�etecteurs initiaux). L'�etude de l'Einstein Telescop e �nanc�ee par le programme
europ�een FP7 ont aboutit �a un premier concept consistant en un interf�erom�etre cryog�e-
nique souterrain aux bras de 10 km [14]. Un tel instrument qui pourrait entrer en fonction
�a l'horizon 2030, permettrait d'explorer les populations de sources jusqu'�a des distances
cosmologiques. L'horizon des binaires d'�etoiles �a neutrons s'�etend jusqu'�a z � 2, tandis
que celui des binaires de trous noirs de masses interm�ediairesM � 102 � 104M � at-
teint z � 15 [14]. Ce d�etecteur o�re �egalement des perspectives int�eressantes en terme
d'astrophysique multimessager [52].

L'ESA a annonc�e r�ecemment avoir s�electionner les OG comme la th�ematique phare
de sa troisi�eme grande mission du programmeCosmic Vision. L'observatoire spatial
eLISA est actuellement le concept le plus abouti [22] et le candidat principal pour cette
mission. L'envoi d'un d�etecteur dans l'espace permet de s'a�ranchir du bruit d'origine
sismique qui limite la sensibilit�e sur Terre. eLISA donne acc�es aux fr�equences autour du
milliHertz o�u l'on peut observer les binaires compactes les plus massives de l'Univers,
compos�ees trous noirs supermassifsM � 104 � 108M � et form�ees lors de fusion des
galaxies.
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Chapitre 3

Contributions �a la recherche des
transitoires gravitationnels

Dans les probl�emes de d�etection, la quantit�e d'information disp onible a priori joue
une rôle majeur. Nous avons vu en Sec.1.3 que l'on peut pr�edire la signature en OG de la
coalescence d'une binaire d'�etoiles �a neutrons et/ou trous noirs avec une bonne pr�ecision.
Cette information peut être utilis�ee a�n de distinguer le vrai si gnal gravitationnel du
bruit instrumental ou environnemental. Ainsi que l'a montr�e la th �eorie statistique de la
d�ecision d�evelopp�ee dans les ann�ees 40 avec les premiers radars[129,130], la technique de
�ltrage adapt�e permet la recherche optimale d'un signal connu dans un bruit gaussien.
Le �ltrage adapt�e, qui consiste �a corr�eler les donn�ees avec la forme d'onde esp�er�ee est la
m�ethode suivie pour la d�etection des binaires compactes coalescentes.

La production d'OG est associ�ee �a des r�egimes dynamiques relativistes. Dans le r�e-
gime en champ fort o�u la non-lin�earit�e de la th�eorie ne peut plus être n�eglig�ee, il n'est pas
toujours possible d'obtenir une pr�ediction pr�ecise pour l'OG �e mise. Ceci rend n�ecessaire
des \m�ethodes agnostiques" de d�etection, robustes aux incertitudes de mod�elisation. Les
m�ethodes de d�etection d'exc�es d'�energie consistent �a identi�er des excursions dans une
carte temps-fr�equence des observations. Cette carte est obtenueen projetant les don-
n�ees sur un dictionnaire de formes d'onde �el�ementaires qui e�ectuent un pavage du plan
temps-fr�equence. Plusieurs types de dictionnaires ont �et�e test�es comme les cosinus lo-
caux [25], les ondelettes de Morlet [56], les ondelettes de Meyer [92]. Ces dictionnaires
temps-fr�equence sont compos�es de formes d'onde \g�en�eriques"principalement motiv�ees
par des arguments math�ematiques ou algorithmiques. Des dictionnairespilot�es par des
mod�eles ou des simulations astrophysiques ont �et�e �egalement propos�es [42, 46, 80, 120].
La multiplicit�e des options conduit �a la multiplicit�e des cha �̂nes d'analyse disponibles et
utilis�ees pour la recherche de transitoires gravitationnels.

Les deux m�ethodes mentionn�ees ci-dessus sont appliqu�ees s�epar�ement par deux groupes
de travail (\CBC" et \burst") dans la collaboration LIGO Virgo. Nous proposons ic i une
strat�egie hybride �etablissant un pont entre les deux approches a�n de r�ealiser la d�etection
robuste non-param�etrique de signaux quasi-p�eriodiques ou \chirps" gravitationnels.
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Quasi-p�eriodicit�e des transitoires gravitationnels Les syst�emes astrophysiques
d�etectables par Virgo ou LIGO font intervenir des objets compacts en rotation. Ind�epen-
damment des d�etails du mod�ele qui d�ecrit ces syst�emes (si un tel mod�ele est disponible !),
nous arguons ici que les OG qu'ils �emettent sont quasi-p�eriodiques.

L'�emission gravitationnelle est activ�ee par la dynamique de la distribution de masse
de la source qui en d�etermine la forme. Nous avons vu que la formule du quadrupôle per-
met de relier l'�emission gravitationnelle �a la d�eriv�ee secon de du moment quadrupolaire.
Lorsque le mouvement du syst�eme est orbital ou rotationnel, le moment quadrupolaire
est quasi-p�eriodique, et par cons�equent l'OG �emise aussi.

Si l'on consid�ere que l'�emission gravitationnelle est domin�ee par le quadrupôle1, on
peut montrer que la polarisation de l'onde est pr�ef�erentiellement elliptique [ 110] et on
peut alors d�ecrire l'onde gravitationnelle �emise par

h+ (t) = A
1 + cos2 �

2
cos(' (t � t0) + � ) ; (3.1)

h� (t) = A cos� sin(' (t � t0) + � ); (3.2)

o�u � est la phase du signal �a une date �duciellet0 et � repr�esente l'inclinaison de la source
(angle entre le moment orbital ou l'axe de rotation du syst�eme et la lignede vis�ee).

Nous consid�erons d'abord le cas simpli��e o�u l'amplitude A est constante. Il s'agit
clairement d'une simpli�cation excessive, une modulation en amplitude �etant probable.
Nous aborderons le cas d'une amplitude variable en �n de ce chapitre.

Nous supposerons que l'�evolution de la phase du signal' (�) est une fonction inconnue
ce qui nous permet de d�ecrire notre m�econnaissance de la nature physique de la source
ou d'�eventuels �ecarts aux mod�eles (post-newtoniens dans le cas des binaires coalescentes,
par exemple). A�n qu'elle soit possible physiquement, nous imposons que la phase' (�)
et ses trois premi�eres d�eriv�ees soient continues et telles que

�
�
�
�
df
dt

�
�
�
� � _F

�
�
�
�
d2f
dt2

�
�
�
� � •F ; (3.3)

o�u on note la fr�equence instantan�ee f (t) � (2� ) � 1d�=dt et _F et •F d�esignent des limites
sup�erieures �x�ees a priori .

Nous consid�erons ici le probl�eme de la d�etection d'un \chirp" grav itationnel tel que le
d�ecrivent les �Eqs. (3.1), (3.2) et (3.3). On peut quali�er ce probl�eme d'interm�ediaire aux
deux approches habituellement consid�er�ees (�ltre adapt�e pour les binaires compactes
coalescentes et d�etection d'exc�es d'�energie pour les transitoires gravitationnels).

Ce probl�eme demande l'utilisation de nouveaux outils. En e�et, les techniques de �l-
trage adapt�e utilis�ees pour les binaires sont inapplicables car elles requi�erent une connais-
sance pr�ecise de la phase' (�). Les techniques de d�etection d'exc�es d'�energie n'exploitent
pas l'information de structure du signal \chirp".

1. La validit�e de cette hypoth�ese est plus vaste que le seul d omaine de validit�e de la formule du
quadrupôle. Cela a, par exemple, �et�e v�eri��e grâce �a des si mulations pour les binaires coalescentes de
trous noirs [34].
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On se propose ici de modi�er ces derni�eres a�n qu'elles prennent cette information en
compte. Nous avons consid�er�e deux approches compl�ementaires, l'une portant sur l'ad�e-
quation du dictionnaire temps-fr�equence aux signaux de type \chirp" (voir en Sec. 3.1)
et l'autre portant sur l'extraction d'un agr�egat signi�catif dans la d�e composition faite �a
partir du dictionnaire, voir en Sec. 3.2, 3.3 et 3.4.

En Sec.3.1, nous introduisons un dictionnaire compos�e d'ondelettes modul�ees en fr�e-
quence ouchirplets [53,102] pouvant suivre les variations locales de fr�equence du signal.
Ce dictionnaire s'a�ranchit donc de l'hypoth�ese de stationnarit�e l ocale habituellement in-
voqu�ee et qui conduit au choix d'ondelettes localement stationnaires (�a fr�equence instan-
tan�ee constante, telle que l'ondelette de Morlet) ce qui induit des pertes de performance
dues �a la d�esadaptation entre les ondelettes s�electionn�ees etle signal.

En Sec.3.2 et 3.4, nous pr�esentons une m�ethode d'extraction des composantes du
\chirp". Ces signaux sont d�ecrits comme une succession de paquets d'onde inter-connect�es
entre eux, analogue �a une châ�ne markovienne d'�etats. On peut rassembler l'ensemble de
ces châ�nes dans un graphe. L'extraction du chirp se ram�ene alors au probl�eme d'opti-
misation combinatoire de recherche de chemin optimal dans le graphe [48,55,110] (voir
en annexeC.2 et C.3).

Les travaux pr�esent�es ici prolongent les d�eveloppements entrepris pendant ma th�ese
[50, 51] et ceux de multiples autres contributeurs [24, 44, 83, 104] �a ce probl�eme de la
d�etection temps-fr�equence de chirps.

3.1 Des ondelettes aux chirplets

Les chirplets sont d�e�nies par

 (� ) � w(� � t) exp 2�i� (� � t); (3.4)

o�u t d�e�nit le centre temporel de la chirplet. L'enveloppe w(�) 2 C1 (R) est une fonction
positive, sym�etrique, unimodale et de norme unit�e,

R
w2 = 1. Nous nous int�eresserons

dans un premier temps sp�eci�quement au cas o�uw(�) est une enveloppe gaussienne

w(� ) = A exp
�

�
(2�f )2

Q2 � 2
�

; (3.5)

avec A = (8 �f 2=Q2)1=4 a�n d'assurer la normalisation. Q est analogue �a un facteur de
qualit�e sans dimension.

La phase� (�) est quadratique

� (� ) � � + b� + a� 2; (3.6)

si bien que sa fr�equence instantan�ee varie lin�eairement en fonction du temps

f (� ) = f + d� (3.7)

o�u f = b=(2� ) d�esigne la fr�equence centrale de la chirplet.
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Figure 3.1 { Exemple d'une chirplet �a enveloppe gaussienne

Un param�etre important de la chirplet est son taux de modulation (ou chirp rate)
d = a=� qui caract�erise la pente de l'�evolution de la fr�equence. Pour une enveloppe
gaussienne etd = 0, on retrouve l'ondelette de Morlet ou de Gabor. Une chirplet �a
enveloppe gaussienne est donc caract�eris�ee par quatre param�etres que nous regrouperons
dans un seul descripteurp � f t; f; Q; d g. En Fig. 3.1, on voit un exemple de chirplet �a
enveloppe gaussienne.

3.1.1 Transform�ee en chirplets

La transform�ee en chirplets T s'obtient en corr�elant les donn�ees avec les chirplets
d�e�nies dans la pr�ec�edente section. Dans le domaine fr�equentiel, cela donne

T[x; p] =

�
�
�
�

Z
X (� )	 � (� ; p)d�

�
�
�
�

2

; (3.8)

o�u X (�) et 	( �; p) d�esignent la transform�ee de Fourier des donn�eesx(�) et la chirplet  (�)
de descripteurp resp.

La transform�ee de Fourier de la chirplet �a enveloppe gaussienne s'�ecrit

	( � ; p) = A exp

 

�
~Q2

4
(� � f )2

f 2

!

; (3.9)
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o�u A = [( ~Q4=Q2)=(2�f 2)]1=4 est �ecrit en fonction du facteur de qualit�e g�en�eralis�e ~Q =
Q

p
z=jzj o�u on note z = 1 + id� 2

t et 2 � t = Q=(2
p

�f ) est la dur�ee de la chirplet.

3.1.2 M�etrique et dictionnaire de chirplets

Par la variation des param�etres de la chirplet, on d�ecrit un espace continu. Dans
cet espace, nous devons choisir un ensemble �ni de chirplets qui seront utilis�ees pour
analyser les donn�ees. Nous adoptons ici la m�ethode propos�ee dans [57,109] qui consiste
�a �echantillonner l'espace consid�er�e par une grille r�eguli�er e pour la m�etrique d�eduite de
la d�esadaptation T [ (p0); p] entre deux n�uds p et p0 = p + � p voisins de la grille.
La m�etrique r�esulte du d�eveloppement au second ordre de la d�esadaptation � p (� p) �
1 � T [ (p + � p); p] � �s 2 lorsque � p ! 0 et conduit �a 3 :

�s 2 =
Q4d2 + 16� 2f 4

4Q2f 2 �t 2 +
2 + Q2

4f 2 �f 2 +
�Q 2

2Q2 +
Q4

128� 2f 4 �d 2 �
Q2d
2f 2 �t�f �

�f �Q
Qf

: (3.10)

On note plusieurs di��erences compar�e au cas des ondelettes de Morlet (d = 0).
Le long de l'axe temporel et aux basses fr�equencesf . Q

p
d, le pas d'�echantillonnage

�t / f= (Qd) est inf�erieur �a celui des ondelettes de Morlet, �t / Q=f . On note aussi le pas
d'�echantillonnage �d / (f=Q )2. Il y a donc beaucoup de chirplets aux basses fr�equences
et aux grandes valeurs deQ.

En n�egligeant les termes diagonaux, l'espace des chirplets �equip�e de la m�etrique ci-
dessus peut alors être discr�etis�e par une grille r�eguli�ere. On note �s = � 1=2 la distance
maximale entre une chirplet arbitraire et le n�ud de la grille le pl us proche et � 1=2

max

la valeur maximale que peut prendre cette quantit�e. La longueur desarêtes d'un cube
�etant �egale �a la moiti�e de sa diagonale dans un espace �a quatre dimensions, on doit donc
avoir ` �

p
� max o�u ` est le pas de la grille. Il en r�esulte une proc�edure de discr�etisation

qui proc�ede de proche en proche o�u les voisins d'un n�ud pn se d�eduisent par � pn
(pn �

pn+1 ) � � max . Dans ce qui suit, on �xe la d�esadaptation maximale �a � max = 20%. La
Figure 3.2 montre un exemple de famille de chirplets obtenue �a partir de cette proc�edure.

On peut estimer le nombre de chirplets n�ecessaire pour couvrir l'ensemble de l'es-
pace �a partir de son volume. Si l'on fait ce calcul �a temps t �x�e, celui-ci s'�ecrit V =R

j� ?j1=2d3p? o�u �s 2 = j� ?j d�esigne la m�etrique en �Eq. (3.10) r�eduite aux trois coordon-
n�ees restantesp? = f f; Q; d g. On obtient

N � V= 3̀ / f � 2
min Q3

maxdmax ; (3.11)

o�u l'on consid�ere que, pour chaque param�etre, la limite inf�eri eure (min ) est beaucoup
plus petite que la limite sup�erieure (max). La Figure 3.3 compare le r�esultat de cette
estimation au nombre de chirplets obtenues par l'application de la proc�edure de discr�e-
tisation.

2. Par d�e�nition, � 2
t � 4�

R
(� � t )2  2(� )d� .

3. Ce calcul suppose que le bruit instrumental est �a spectre presque plat dans la bande fr�equentielle
couverte par la chirplet. Pour les chirplets couvrant une grande g amme fr�equentielle, cette approximation
peut conduire �a un �ecart signi�catif.
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Figure 3.2 { Exemple d'un dictionnaire de chirplets obtenu �a partir de la
proc�edure pr�esent�ee en Sec. 3.1.2 . Dans ce graphe, chaque bô�te temps-fr�equence
est associ�ee �a une chirplet. La pente des bords inf�erieur et sup�erieur des bô�tes obliques
est �egale �a d.

Il est important de noter que ces calculs et simulations sont e�ectu�es en consid�erant
que l'on dispose d'une bande fr�equentielle in�nie. En r�ealit�e, les donn�ees sont �echan-
tillonn�ees et on est limit�e �a la bande de Nyquist. Les chirplets dont le contenu fr�equen-
tiel d�epasse cette limite doivent être �elimin�ees a�n d'�ev iter tout repliement spectral. La
Fig. 3.3 inclut �egalement le nombre de chirplets compatibles avec les limites �x�ees par
l'�echantillonnage. Ce nombre est pr�es d'un facteur 10 plus grand quecelui des ondelettes
de Morlet pour les mêmes limites de l'espace de param�etres ce quidonne une indica-
tion du coût de calcul de la transform�ee en chirplets, celui-ci�etant approximativement
proportionnel au cardinal du dictionnaire. Ce nombre accru de chirplets compar�e aux
ondelettes indique qu'on explore avec les chirplets un espace signal signi�cativement plus
grand.

La transform�ee en chirplets a �et�e impl�ement�ee (on consulter a les d�etails de l'impl�e-
mentation [53]) et int�egr�ee �a la châ�ne d'analyse \Omega" [ 56] qui est l'une des châ�nes
d'analyse utilis�ees par la collaboration LIGO/Virgo.

3.1.3 Performances

Dans cette section, nous pr�esentons une comparaison des performancesdes châ�nes
d'analyse bas�ees sur les chirplets et sur les ondelettes de Morlet.
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Figure 3.3 { Taille du dictionnaire de chirplets dans les deux cas suivants : (gauche)
limites uniformes � dmax sur le taux de modulation ; (droit ) limites d�ependant de la
fr�equence CM 5=3

min f 11=3 . d . CM 5=3
max f 11=3 correspondant �a un mod�ele newtonien du

signal de coalescence de binaire compacte. La taille du dictionnaire d'ondelettes est
indiqu�e pour comparaison.

Jeu de donn�ees test On utilise deux mois de bruit gaussien color�e selon le spectre
des trois d�etecteurs LIGO, soit deux interf�erom�etres H1 et H2 �a Handford, WA et un
seul L1 �a Livingstone, LA.

Statistique de d�ecision On utilise ici une statistique de d�ecision simpli��ee bas�ee sur
la chirplet du dictionnaire dont la corr�elation avec les donn�ees est la plus signi�cative et
d�epasse un certain seuil. Cette op�eration est r�ealis�ee s�epar�ement pour chacun des trois

ux de donn�ees. On d�e�nit un �ev�enement lorsqu'on fait une d�e tection en co•�ncidence
(avec une incertitude de� 10 ms) dans les trois 
ux de donn�ees analys�es. La moyenne
g�eom�etrique des rapports signal-sur-bruit (cf. la d�e�nition e n �Eq. (2.1)) observ�es dans
les trois d�etecteurs fournit une caract�erisation globale de l'�ev�enement.

Estimation du fond La d�etection est �etablie �a partir de la signi�cation statistique d e
l'�ev�enement qui s'obtient en �evaluant la p-valeur d'un �ev�enement similaire du fond, de
même statistique. On estime le fond par le biais d'une analyse �a d�ecalage temporel. Ceci
consiste �a r�ep�eter un grand nombre de fois l'analyse en d�ecalant les instants s�electionn�es
dans les donn�ees du d�etecteur L1 par un d�elai non-physique tr�essup�erieur �a celui attendu
pour les ondes gravitationnelles (soit� 10 ms au maximum entre H et L). L'histogramme
obtenu �a partir du grand nombre d'�ev�enements ainsi produits carac t�erise le bruit de fond
de l'analyse d'o�u l'on tire la p-valeur. Pour les deux châ�nes d'analyse test�ees (ondelettes
et chirplets), on choisit le même seuil de d�etection, soit unep-valeur inf�erieure �a 5 � 10� 2,
�equivalent �a un taux de fausse alarme �egal �a 10� 8 Hz.

Signaux astrophysiques A�n d'en d�eterminer les performances, on applique les châ�nes
d'analyse �a un jeu de donn�ees auquel on ajoute des mod�eles de signaux astrophysiques.

35



Figure 3.4 { Comparaison des e�cacit�es de d�etection d'un signal chirp pro-
venant d'une binaire de trous noirs par l'utilisation d'ondelette (courbe noire) et
chirplet (courbe rouge) et pour les binaires de masse totale dans la gamme4{35 M �

(gauche) et 35{80M � (droite).

Nous utilisons ici les signaux chirp de coalescences de binaire de trous noirs. Les masses
des trous noirs sont choisies uniform�ement entre 2 et 40M � . On divise les binaires en
deux familles sur la base de masse totale, de 4-35M � et de 35-80M � .

E�cacit�e et port�ee On estime alors la probabilit�e de d�etection (ou e�cacit�e) en
fonction de la distance �a laquelle a �et�e plac�ee la binaire. On �e value �a l'aide d'un ajus-
tement les distances correspondant �a des e�cacit�es de 50 % et 90 %. Les r�esultats sont
pr�esent�es en Fig. 3.4 pour une �evaluation globale sur chaque gamme de masse et en Fig.
3.5 pour une �evaluation plus d�etaill�ee montrant la distance de d�etec tabilit�e par bin de
masse. L'utilisation des chirplets permet une am�elioration de plusde 50 % de la port�ee
compar�e aux ondelettes (nomm�ees \sine-Gaussian" dans ces �gures). Comme on pouvait
s'y attendre, l'am�elioration est plus marqu�ee pour la gamme basse de masse (4-35M � )
puisqu'elle est associ�ee aux signaux chirp pr�esentant une variation de fr�equence plus
marqu�ee.

3.2 Châ�nes de chirplets

Les bons r�esultats pr�esent�es dans la pr�ec�edente section d�emontre le potentiel des
chirplets. Il s'appuie cependant sur la corr�elation avec une seule chirplet du dictionnaire.
Il est improbable qu'un signal gravitationnel authentique corr�ele avec un unique �el�ement
du dictionnaire. Des algorithmes d'agr�egation sont n�ecessaires a�n de r�ecolter au mieux
l'�energie du signal dispers�ee sur plusieurs �el�ements [55,91,127].

La m�ethode d'agr�egation �a adopter est �evidemment intimement li� ee au signal que l'on
cherche �a d�etecter. Jusqu'ici, les m�ethodes utilis�ees pour la d�etection des transitoires gra-
vitationnels recherchent des agr�egats connexes sans imposer de morphologie particuli�ere.
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Figure 3.5 { Distance de d�etectabilit�e d'une binaire de trous noirs de masse
totale dans la gamme 4{35M � (haut) et 35{80 M � (bas) via l'utilisation d'ondelettes
(ou sine-Gaussian) en (a) et (d) ou de chirplets en (b) et (e). La comparaison des deux
approches est montr�ee en (c) et (f).
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Intuitivement, il est naturel de penser un signal chirp comme unesuite de chirplets. �A
cause de la continuit�e de phase et de fr�equence du signal chirp, les chirplets dans la suite
sont n�ecessairement li�ees les unes aux autres. C'est cette id�ee qui nous am�ene �a proposer
la m�ethode d'agr�egation propos�ee ici qui e�ectue la recherche dechâ�nes de chirplets.

Avant d'aborder cette question, il nous faut d'abord caract�eriser la g�eom�etrie de
l'espace signal qui nous int�eresse, c'est-�a-dire la vari�et�e d�ecrite par l'ensemble des signaux
chirps.

3.2.1 Statistique de d�etection des signaux chirps en bruit gaussien

Si on consid�ere unchirp s(t) = A(t) cos' (t) de dur�ee T, d'amplitude A(t) � A a(t) >
0 et de phase' (t) � � (t) + � qui sont connues �a un facteur d'�echelle A > 0 et une
phase � 2 (� �= 2; �= 2] pr�es. On suppose que les signaux sont discr�etis�es et on a donc
sk = s(tsk) = A ak cos(� k + � ) avec k = 0 ; : : : ; N � 1 et N = T f s.

On d�esire e�ectuer la d�etection de ce signal dans un bruit gaussien de variance unit�e.
On note le rapport signal-�a-bruit � 2 =

P
k s2

k � A2 P
k a2

k , expression qui est coh�erente
avec la d�e�nition en �Eq. (2.1).

La statistique optimale est le �ltre adapt�e �a d�etection d'enveloppe qui s'exprime
par [55]

`(x; a; � ) =
nsx2

c � 2nxxcxs + ncx2
s

ncns � n2
x

; (3.12)

o�u xc �
P

k xk ak cos� k et xs �
P

k xk ak sin � k d�esignent la corr�elation des donn�ees
avec les formes d'ondes en quadrature du patron d'onde, etnc �

P
k a2

k cos2 � k , nx �P
k a2

k cos� k sin � k et ns �
P

k a2
k sin2 � k servent �a la normalisation de la statistique.

Pour des variations su�santes de la phase' (t), on a [55]

`(x; a; � ) �

�
�
�
�
�

X

k

xkak expi� k

�
�
�
�
�

2

(3.13)

o�u l'amplitude est de norme unit�e,
P

k a2
k = 1. Pour les signaux d'enveloppe constante,

on a doncak = 1=
p

N .

3.2.2 G�eom�etrie de la vari�et�e des chirps

En s'inspirant de l'approche propos�ee dans [108] pour les binaires coalescences, on
peut �ecrire la m�etrique naturelle pour les signaux chirp �a part ir de la statistique opti-
male obtenue dans la section pr�ec�edente [47]. Pour simpli�er les notations, on concat�ene
l'amplitude et la phase du chirp dans un unique vecteurc de taille 2N tel que ck = ak

et cN + k = � k pour k = 0 ; : : : ; N � 1.
Consid�erons deux signaux chirp de param�etresc� et c. On mesure la similarit�e entre

ces deux signaux par

L (c; c� ) �
`(s; c) � `(s; c� )

`(s; c)
: (3.14)
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On v�eri�e que L � 0 et que L (c; c) = 0. Par un d�eveloppement de Taylor pour des
petites variations de c� � c, on obtient la m�etrique suivante

L (c; c� ) �
1
N

X

k

a2
k

�
(� k � � )2 + (� k � �) 2�

; (3.15)

o�u � = 1=N
P

k a2
k � k et � = 1 =N

P
k a2

k � k . Ceci met en �evidence le lien explicite entre
la m�etrique et des di��erences de phase � k = � �

k � � k et d'amplitude � k = ( a�
k � ak )=ak

(ce dernier s'apparente plutôt �a un �ecart logarithmique).
Tous ces d�eveloppements se g�en�eralisent (par le biais d'une approximation de phase

stationnaire) au cas d'un bruit color�e de densit�e spectrale �( f ) en rempla�cant ak par
ak=

p
f s�( f k ) o�u f k = f (tsk).

Dans le cas de signaux d'amplitude constante que nous traitons imm�ediatement, on
obtient

L (�; � � ) �
1
N

N � 1X

k=0

�
� k � �

� 2
; (3.16)

o�u � = 1 =N
P N � 1

k=0 � k .
On reconnâ�t ici l'estimateur empirique de la variance appliqu�e �a la di��erence de

phase � k . Deux signaux chirps sont identiques si et seulement si ils ont lamême phase
�a une constante additive pr�es.

3.2.3 Agr�egation par châ�nage

De par les hypoth�eses formul�ees en Sec.3, l'amplitude et la phase du signal chirp
recherch�e est inconnue. Si l'on suit une approche fr�equentiste et les principes dutest du
rapport de vraisemblance g�en�eralis�e [129], on doit alors consid�erer

`max (x) = max
c2C

`(x; c); (3.17)

o�u C d�esigne l'ensemble des phases et amplitudes physiquement admissibles.
Ce probl�eme de maximisation est non-lin�eaire et non-convexe ce quile rend tr�es

di�cile �a r�esoudre sous cette forme. Cette di�cult�e peut êt re cependant contourn�ee en
discr�etisant la vari�et�e continue Cen une famille discr�ete ~Cgrâce �a laquelle la maximisation
peut être e�ectu�ee num�eriquement.

On propose ici de construire les �el�ements de~C par le biais d'un graphe connectant
des signaux �el�ementaires provenant du dictionnaire de chirplets. Les conditions d'ad-
missibilit�e peuvent se traduire dans des r�egles autorisant ou interdisant la connexion de
deux chirplets. Il s'agit alors de trouver un sous-graphe ouchâ�ne de chirpletsassoci�e au
maximum en �Eq. (3.17). Ceci se rapporte �a un probl�eme d'optimisation combinatoire.

Chirplets sur une grille temps-fr�equence

Les contraintes d'admissibilit�e nous conduisent �a modi�er le di ctionnaire de chirplets
propos�e pr�ec�edemment en Sec.3.1.2. A�n d'assurer la continuit�e des châ�nes de chirplets
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par construction, on d�e�nit celles-ci �a partir d'une grille temp s-fr�equencef tn = n� t ; f m =
m� f g avec n = 0 : : : N t et m = 0 : : : N f et o�u les pas temporel et fr�equentiel de la
grille sont � t = T=Nt et � f = f s=(2N f ). Les chirplets du dictionnaire poss�edent ainsi
une fr�equence instantan�ee variant lin�eairement entre deux n� uds successifs de la grille
(tn ; f mn ) et ( tn+1 ; f mn +1 ) (voir en Fig. 3.6). Leur phase d�e�nie en �Eq. (3.6) s'�ecrit donc

� k = � (tsk) � � n� 1 + vn tn;k + un t2
n;k ; (3.18)

avec un = ( f mn +1 � f mn )=(2� t ), vn = f mn et o�u tn;k = tsk � tn mesure le temps par
rapport au d�ebut de la chirplet.

Si la continuit�e en fr�equence du signal associ�e �a une châ�nede chirplets est assur�ee
par construction, celle de la phase impose que

� n� 1 = �� t (f mn + f mn � 1 ) + � n� 2 ; (3.19)

avec � � 1 � 0.
De plus, les conditions de r�egularit�e des d�eriv�ees de la fr�equence am�enent �a requ�erir

que (i ) jmn+1 � mn j � N 0
r and (ii ) jmn+1 � 2mn + mn� 1j � N 00

r o�u N 0
r et N 00

r sont
deux param�etres dont on d�eterminera la valeur en fonction des bornes sup�erieures sur
les d�eriv�ees premi�ere et seconde de la fr�equence.

On consid�ere dans un premier temps des chirplets d'amplitude constante (w(t) = cste
en �Eq. (3.4)) ce qui assure la continuit�e en amplitude de la châ�ne. On examinera le cas
�a amplitude variable en Sec. 3.3.1.

En conclusion, la fr�equence instantan�ee d'une châ�ne de chirplets peut être repr�esen-
t�ee par une ligne bris�ee dans le plan temps-fr�equence. Les lignes bris�ees peuvent être de
bonnes approximations des courbes continues �a condition que les morceaux de lignes qui
les composent soient su�samment petits par rapport aux variations de la courbe. Nous
allons montr�e qu'il en est de même pour les châ�nes de chirplets en tant qu'approxima-
tions des signaux chirps.

Borne minimax d'approximation des chirps par des châ�nes de chi rplets

La construction des châ�nes de chirplets dans la section pr�ec�edente laisse les quatre
param�etres libres N t , N f , N 0

r et N 00
r . Les valeurs de ces param�etres peuvent être ajust�ees

a�n de contrôler l'erreur d'approximation maximale (au sens de la m�etrique introduite en
Sec.3.2.2) entre un signal chirp quelconque et la châ�ne de chirplets la plus proche. C'est
ce qu'�etablit le th�eor�eme ci-dessous dont la d�emonstration d�e taill�ee peut être trouv�ee
dans [55].

Soit un signal chirp arbitraire de phase� respectant les conditions de r�egularit�e en
�Eq. (3.3). Si l'on a

N 00
r �

4
3

�
N 00

N t

� 2 N f

2N
+ 2 N 0

r � 4
N 0

N t

N f

2N
+ 1 ; (3.20)

o�u N 0 � _F T 2 et N 00�
p

3 •F T 3, il existe une châ�ne de chirplets de phase� � telle que

L (�; � � ) � � 0; (3.21)
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Figure 3.6 { Châ�ne de chirplets - Le domaine temps-fr�equence repr�esent�e sur
ce diagramme est divis�e enN t intervalles temporels et N f intervalles fr�equentiels. La
fr�equence instantan�ee d'une chirplet varie lin�eairement entre deux n�uds cons�ecutifs de
cette grille. On obtient un mod�ele non-param�etrique des signaux chirp en formant des
châ�nes de chirplets. La pente de la variation en fr�equence estlimit�ee (r�egion triangulaire
en gris clair { ici, N 0

r = 1) ainsi que la di��erence des pentes de deux chirplets cons�ecutives
dans la châ�ne (r�egion triangulaire indiqu�ee par des rayures grisfonc�e { ici, N 00

r = 1).
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o�u L est la m�etrique obtenue en �Eq. (3.16) et � 0 = � 2T2(3 •F � 2
t =4 + � f )2=12 est la perte

maximum de rapport signal �a bruit (exprim�e ici en �energie) dû �a la d�esadaptation de
phase. Si l'on exprime cette perte en rapport signal �a bruit en amplitude, on a � =
1 �

p
1 � � 0 � � 0=2 pour � 0 � 1. En fonction des param�etres libres dans le sch�ema de

construction des châ�nes de chirplet, on a

� =
� 2

96

"
1
2

�
N 00

N t

� 2

+
1
2

�
2N
N f

� #2

: (3.22)

On peut ainsi imposer que cette perte soit arbitrairement petite en choisissantN t

and N f de mani�ere ad�equate.
Deux types d'erreurs contribuent ind�ependemment �a l'erreur d'approximation �nale.

La premi�ere est de nature g�eom�etrique et est li�ee au fait que sur les parties lin�eaires, les
lignes bris�ees (i.e., châ�nes de chirplets) ne suivent pas parfaitement les lignes courbes
(i.e., signaux chirp). La seconde est une erreur de quantisation associ�ee �a l'utilisation du
grille discr�etis�ee qui interdit aux jonctions des lignes bris�ees de correspondre exactement
aux points de la ligne courbe si ceux-ci se situent entre deux n�uds de la grille. La
premi�ere erreur peut être r�eduite en r�eduisant le pas temporel de la grille et la deuxi�eme
par le pas fr�equentiel. Quand N t = N 00et N f = 2N , la perte maximale de rapport
signal-�a-bruit est de l'ordre de � � 2=96 � 10% et les deux types d'erreur contribuent �a
parts �egales.

Nature combinatoire du probl�eme

Grâce au r�esultat de la section pr�ec�edente, nous concluons que la maximisation en
�Eq. (3.17) peut se faire sur l'ensemble (discret) des châ�nes de chirplets plutôt que sur
l'ensemble (continu) des signaux chirp avec une perte mâ�tris�ee en rapport signal-�a-bruit.

Ceci permet de recourir �a des m�ethodes num�eriques. On voit que la recherche de la
\meilleure"châ�ne de chirplets (qui r�ealise la maximisation en �Eq. (3.17)) est un probl�eme
d'optimisation combinatoire. Ceci apparâ�t lorsqu'on d�enombre les châ�nes de chirplets.
En e�et, si l'on n�eglige les coupures aux bords (f = 0 et f = f s=2), le nombre de châ�nes
de chirplets est �egal �a

logNcc . log(2N 0
r N f ) + ( N t � 1) log(2N 00

r + 1) : (3.23)

et la croissance exponentielle en fonction deN t indique la nature combinatoire de ce
d�enombrement. De ce fait, il est clair que l'on doit renoncer �a une m�ethode exhaustive
testant toutes les châ�nes pour r�ealiser la maximisation en�Eq. (3.17).

Par ailleurs, la minimisation de Ncc pour une perte maximale en rapport signal-�a-
bruit � �x�ee peut constituer un crit�ere objectif pour d�eterminer le s valeurs des para-
m�etres laiss�es libres qui s'expriment alors comme suit

N t = 0 :52� � 1=4 N 00; N f = 0 :78� � 1=2 N: (3.24)
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3.2.4 Recherche de la meilleure châ�ne de chirplets

Dans cette section, nous proposons une solution praticable s'appuyant sur les m�e-
thodes d'optimisation dans les graphes. Cette solution passe par une reformulation du
probl�eme dans le plan temps-fr�equence.

Formulation temps-fr�equence via la distribution de Wigner -ville discr�ete

Dans [54], nous proposons de d�e�nir la distribution de Wigner-Ville discr�ete (WVD)
par

wx (n; m) �
knX

k= � kn

xpn;k x �
qn;k

e� 2�imk= (2N ) ; (3.25)

avec kn � minf 2n; 2N � 1 � 2ng, pn;k � b n + k=2c and qn;k � b n � k=2c o�u b�c est la
partie enti�ere.

La WVD r�ealise une distribution de l'�energie du signal dans le plan temps-fr�equence
discr�etis�e selon tn = tsn et f m = f sm=(2N ) pour 0 � m � N et f m = f s(N � m)=(2N )
pour N + 1 � m � 2N � 1. Cette nouvelle WVD r�esout un d�efaut fondamental des
d�e�nitions existant jusqu'alors. Elle est en e�et �a la fois unit aire et relativement immune
au repliement spectral. Son unitarit�e implique qu'elle satisfait la formule de Moyal [54]

�
�
�
�
�

N � 1X

k=0

xk y�
k

�
�
�
�
�

2

=
1

2N

N � 1X

n=0

2N � 1X

m=0

wx (n; m) wy(n; m); (3.26)

qui permet de reformuler le module carr�e d'un produit scalaire de deux s�eries temporelles
x et y en un produit scalaire de leur distributions temps-fr�equence.

Si la châ�ne de chirplets est su�samment oscillante, on peut approcher la statistique
` par (voir [ 55] pour la d�emonstration compl�ete)

^̀(x; � ) =
1
N

�
�
�
�
�

N � 1X

k=0

xk exp(i� k )

�
�
�
�
�

2

: (3.27)

Par application de �Eq. (3.26), on obtient

^̀(x; � ) =
1

2N 2

N � 1X

n=0

2N � 1X

m=0

wx (n; m)we(n; m) (3.28)

o�u we est la WVD de la forme d'onde associ�ee �a la châ�ne de chirpletek � expi� k .

Int�egrale de chemin temps-fr�equence

Il est bien connu [70] que la distribution de Wigner-Ville (d�e�nie en temps et fr�e-
quence continus) d'un signal chirp lin�eaire (i.e., dont la fr�eq uence varie lin�eairement en
fonction du temps) est une distribution de Dirac le long d'une ligne temps-fr�equence
correspondant �a la fr�equence instantan�ee du signal.
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Figure 3.7 { Distribution de Wigner-Ville discr�ete (WVD) de deux signau x
chirps - gauche : la WVD d'un chirp lin�eaire est presque Dirac le long de ligne de
fr�equence instantan�ee. La WVD est a�ect�e par le repliement spectral aux fr�equences
n�egatives (zone gris�ee) Le mod�ele heuristique en �Eq. (3.29) n�eglige ce terme. droite :
la WVD d'un chirp non-lin�eaire (ici, parabolique) pr�esente en pl us des artefacts dus au
repliement (r�egions gris clair) des termes d'interf�erences (r�egions gris fonc�e).

Nous allons exploiter cette propri�et�e et postuler qu'elle reste approximativement
vraie pour la distribution discr�ete introduite en �Eq. (3.25) et pour les signaux chirps
pr�esentant une variation non-lin�eaire de leur fr�equence. On consid�ere donc que

we(n; m) � 2N � (m � m(n)) ; (3.29)

o�u m(n) = [2 T f (tn )] et [�] d�esigne l'entier le plus proche.
Nous avons v�eri��e cette approximation, comme par exemple dans l'illustration en

Fig. 3.7 o�u l'on constate que la relative immunit�e de la WVD utilis�ee ici au repliement
spectral inh�erent aux distributions temps-fr�equence quadrat iques discr�etes est un ingr�e-
dient cl�e.

En ins�erant l' �Eq. (3.29) dans l' �Eq. (3.28), on peut alors ~̀ comme une int�egrale de
chemin dans le plan temps-fr�equence :

~̀(x; � ) =
1
N

N � 1X

n=0

wx (n; m(n)) : (3.30)

L'approximation aboutissant �a ce r�esultat revient �a n�egliger les t ermes d'interf�erence.
Ceci est justi��e par la nature oscillante des interf�erences (avec des valeurs positives et
n�egatives) qui conduit �a une contribution n�egligeable �a l'int�e grale ci-dessus.
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Utilisation de la programmation dynamique

Grâce �a l'approximation r�ealis�ee dans la pr�ec�edente section , la maximisation en
�Eq. (3.17) revient �a trouver le chemin temps-fr�equence d'int�egrale m aximum ou le che-
min le plus \long" si l'on assimile l'int�egrale de chemin en �Eq. (3.30) au calcul d'une
longueur. Il existe des m�ethodes e�caces pour la recherche de chemins optimaux [36].
Ces m�ethodes requi�erent des propri�et�es structurelles pour la fonction objectif, en parti-
culier l'additivit�e. Grâce �a sa lin�earit�e, ceci est v�eri ��e pour ~̀en �Eq. (3.30) qui peut ainsi
se d�ecomposer comme une somme sur les chirplets dans la châ�ne

~̀(x; � ) =
1
N

N t � 1X

j =0

X

n2T j

wx (n; m(n)) (3.31)

en notant Tj , le support temporel de la j i�eme chirplet.
Notons que les statistiques` en �Eq. (3.12) ou pour ^̀ en �Eq. (3.27) ne sont pas

additives.
Grâce �a cette propri�et�e, le probl�eme de maximisation peut êt re d�ecompos�e en une

s�erie r�ecursive de sous-probl�emes, que l'on peut r�esoudre rapidement (en un temps po-
lynomial). Dans le cas pr�esent, la d�ecomposition naturelle est celle de la division de la
châ�ne enN t chirplets. Le principe d'optimalit�e de la programmation dynamique est ap-
pliqu�e r�ecursivement �a chaque chirplet de gauche �a droite. P our une chirplet donn�ee dans
la Fig. 3.8, on d�etermine pour toutes celles qui y sont connect�ees vers la gauche (} , ~
et | ). On suppose que l'on a, pour chacune de ces chirplets, la \longueur" (l'int�egrale de
chemin temps-fr�equence) du chemin optimal arrivant jusqu'ici. Le principe d'optimalit�e
consiste �a s�electionner le chemin de plus grande longueur (l'int�egrale la plus grande)
parmi celles-ci. �A la �n de la r�ecursion, lorsqu'on arrive aux chirplets de la derni �ere
colonne tout �a fait �a droite, on s�electionne la chirplet associ�ee au chemin le plus long qui
est ainsi lemaximum global. Cette proc�edure permet ainsi d'�elaguer l'arbre combinatoire
et aboutit �a un r�esultat en un coût polynomial �evalu�e en nombre d' op�erations �a

C / 5NN f log2 N f + [ N + (2 N 00
r + 1) N t ](2N 0

r + 1) N f : (3.32)

Ce coût est compatible avec la capacit�e de calcul typiquement disponible. Par exemple
en consid�erant des blocs deT = 0 :5s et les param�etres suivants N t = 512, N f = 1024,
N 0

r = 9 et N 00
r = 3 (cf prochaine section), on estime le coût �a 142 millions d'op�eration

�a virgule 
ottantes par bloc. Si l'on autorise un recouvrement de 10% entre les blocs
successifs, un calcul en temps r�eel peut être e�ectu�e avec2.8 G
ops, ce qui est bien en
de�c�a des capacit�es de calcul actuelles.

3.2.5 Applications

Dans cette section, nous �evaluons la m�ethode propos�ee.
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Figure 3.8 { Principe d'optimalit�e de la programmation dynamique

S�election des param�etres

On s'inspire du mod�ele newtonien des binaires coalescentes pourd�eterminer la varia-
bilit�e en fr�equence des signaux chirp. L'�evolution fr�equent ielle pour ce mod�ele est (voir
�Eq. (1.12))

f (t) = f 0

�
1 �

t � t0

T

� � 3=8

for t < t 0 + T, (3.33)

o�u t0 est le temps de passage �a la fr�equencef 0 et T d�esigne la dur�ee totale du signal qui
s'exprime pour les binaires d'objets de masse identique

T � 0:5 s
�

f 0

20

� � 8=3

M � 5=3
80 (3.34)

o�u on note M 80 = M=(80M � ). Pour une fr�equence d'�echantillonnage f s = 2048 Hz, on
obtient

N = f sT � 1068M � 5=3
80 (3.35)

On utilise pour _F et •F les valeurs des d�eriv�ees premi�ere et seconde de la fr�equence �a
la derni�ere orbite stable (voir �Eq. (1.14))

_F � 520 Hz=sM � 2
80

•F � 18 kHz=s2 M � 3
80 (3.36)

et on en d�eduit

N 0 � 180M � 16=3
80 N 00� 106M � 4

80 (3.37)

En appliquant �Eq. (3.24) pour � = 10%, on obtient

N t � 645M � 4
80 N f � 6566M � 5=3

80 (3.38)
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et ainsi on a

N 0
r � 9 M � 4=3

80 N 00
r � 4: (3.39)

�Evaluation des performances �a l'aide de signaux chirp al�eatoires

Nous appliquons la m�ethode �a la recherche de signaux chirp dont l'�evolution fr�equen-
tielle est une marche al�eatoire dans le plan temps-fr�equence a�n d'en tester la robustesse.
Il est clair que les m�ethodes de �ltrage adapt�e ne sont pas applicables dans ce cadre puis-
qu'on ne dispose pas de la forme d'onde a priori.

On utilise les param�etres de recherche (N t = 512, N f = 1024, N 0
r = 9 and N 00

r = 3)
d�e�nis dans la section pr�ec�edente inspir�e du mod�ele newt onien de la coalescence d'un
binaire de trous noirs a�n de se placer dans une gamme de valeurs physiquement r�ealistes.

On tire au hasard des châ�nes de chirplets compatibles avec ces caract�eristiques. La
Figure 3.9 pr�esente un exemple d'un tel signal dans un bruit blanc gaussien avec un
rapport signal-sur-bruit � = 20. On pr�esente �egalement le r�esultat de la recherche de la
meilleure châ�ne de chirplets. En Fig.3.10, on montre la courbe COR (Caract�eristiques
Op�erationnelles de R�eception) pour un rapport signal-sur-bruit � = 12 ainsi que celle du
�ltre adapt�e r�ealis�e par un observateur clairvoyant qui poss�ede t oute l'information sur
le signal (son �evolution de phase, en particulier) et pour lequel on a ajust�e le rapport
signal-sur-bruit pour que les deux courbes se superposent. Le facteur d'ajustement est
� 2:6 ce qui est donc le prix de la robustesse de la m�ethode.

3.3 Extensions

Nous pr�esentons ici des extensions �a la version initiale de la recherche de la meilleure
de châ�ne de chirplets introduites dans la section pr�ec�edente.

3.3.1 Inclusion de la modulation d'amplitude

Nous proposons d'abord l'extension au cas de signaux chirp d'amplitude variable,
s(t) = A(t) exp i' (t) pr�esent�ee dans [48].

Pour cela, nous continuons �a consid�erer des chirplets d'amplitude constante mais
nous leur accordons individuellement un facteur d'amplitudeal . Une châ�ne de chirplets
d�ecrit ainsi un signal d'amplitude constante par morceaux. On discr�etise les facteurs
d'amplitude sur une �echelle logarithmique �a Na niveaux, al = 2 � l=2=

p
b pour 0 � l <

Na � 1 avecb = N=N t , le support d'une chirplet en nombre d'�echantillons et aNa � 1 = 0.
La normalisation du patron d'onde de r�ef�erence dans la statistique en �Eq. (3.13) impose
celle de la s�equence des facteurs d'amplitude de la châ�ne, qui implique

b
N t � 1X

j =0

a2
l j = 1 : (3.40)

Cette condition de normalisation introduit une connexion entre le support de la
châ�ne (i.e., le nombre de facteurs d'amplitude pouvant prendreune valeur non nulle)
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Figure 3.9 { Châ�ne al�eatoire de chirplets dans un bruit blanc gaussien - en
haut �a gauche : repr�esentation temporelle du signal bruit�e en haut �a droite : idem pour
le signal seul en bas �a gauche : WVD du signal bruit�e en bas �a droite : fr�equence du
signal en vert et celle de la meilleure châ�ne de chirplets en rouge. On remarque que,
grâce �a l'optimisation globale r�ealis�ee ici l'algorithme peut locale ment perdre la trace du
signal �a cause d'une 
uctuation du bruit et la reprendre par la suit e.
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Figure 3.10 { Probabilit�e de d�etection en fonction de la probabilit�e de f ausse
alarme pour la recherche de la meilleure châ�ne de chirplets (bleu, obtenue pour
� = 12) compar�ee celle du �ltre adapt�e r�ealis�e par un observateur clair voyant qui poss�ede
toute l'information sur le signal (son �evolution de phase en particulier) avec un rapport
signal-sur-bruit r�eduit �a � c = 4 :55 a�n que les deux courbes s'ajustent.
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et l'amplitude maximale. Par exemple, si l'une des chirplets estd'amplitude maximale,
soit l = 0 et a0 = 1=

p
b, toutes les amplitudes des autres chirplets dans la châ�ne doivent

être nulles. Inversement, le nombre de niveauxNa d�etermine le nombre maximum de
facteurs d'amplitude non nuls. En �xant Na � log2(N t ) + 2, on peut obtenir des châ�nes
de chirplets au support couvrant l'int�egralit�e du segment tempore l de base.

Similairement �a la fr�equence, on �xe le degr�e de r�egularit�e d e l'enveloppe de la châ�ne
en imposant que la di��erence de l'indice d'amplitude entre deux chirplets cons�ecutives
n'exc�ede pas � N 0

s (param�etre donn�e a priori ).
Comme pr�ec�edemment, on e�ectue la formulation temps-fr�equence de la statistique

(3.13) via la formule de Moyal. On remplace ensuite la WVD de la châ�ne de chir-
plets par un mod�ele g�eom�etrique simpli��e. Dans le cas pr�ec� edent (chirps �a amplitude
constante), celle-ci �etait remplac�ee par une ligne bris�ee qui suit la fr�equence instanta-
n�ee. Dans le cas pr�esent, la modulation d'amplitude se traduit par un �elargissement du
spectre inversement proportionnel au support temporel du signal. Ceci motive le mo-
d�ele heuristique suivant : on approche la WVD de la châ�ne par unebande de largeur
fr�equentielle F qui d�epend du temps. La connexion entre amplitude et support tem-
porel �etablie par l' �Eq. (3.40) sugg�ere de �xer la largeur de bande de laj i�eme chirplet
F j = f m tel que m � 2Na l j g [48]. On obtient alors l'approximation suivante pour la
statistique de d�etection

~̀(x; c) =
N t � 1X

j =0

X

n2T j

X

m� m j (n)2F j

al j wx (n; m); (3.41)

Au lieu d'une int�egrale de chemin (1D) comme pr�ec�edemment en �Eq. (3.31), nous
calculons maintenant une int�egrale de bande (2D) dont la largeur est coupl�ee �a l'ampli-
tude.

Cette fonction objectif �etant additive, sa maximisation peut être r�ealis�ee par une
m�ethode similaire �a celle employ�ee jusqu'ici. Une di��ere nce importante r�eside cependant
dans la contrainte de normalisation en �Eq. (3.40). Celle-ci n'�etant pas satisfaite par
construction, elle doit être impos�ee durant l'optimisation. Le prob l�eme �a r�esoudre peut
être rapproch�e de la famille des probl�emes d'optimisation sous contrainte de rendu de
monnaie ou de sac �a dos [112]. L'algorithme de programmation dynamique permet
�egalement de r�esoudre ce type de probl�eme en temps polynomial. Notons que le coût
de calcul est signi�cativement plus grand que pr�ec�edemment �a cause de la complexit�e
accrue du mod�ele.

La Figure 3.11 montre le r�esultat de l'application de cette m�ethode �a l'estim ation
coupl�ee de l'amplitude et la fr�equence d'un signal chirp choisi al�eatoirement. Bien que
le support temporel estim�e du signal est l�eg�erement tronqu�e, sa partie centrale est bien
identi��ee.
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Figure 3.11 { Châ�ne al�eatoire de chirplets �a modulation d'amplitude (fen être
de Hanning) . (a) repr�esentation temporelle du signal bruit�e et (c) sa WVD. Le rap port
signal-�a-bruit est �x�e �a � = 12. (b) et (d) comparent la fr�equence et l'amplitude (mise
�a la norme unit�e) du signal chirp (vert) �a l'estimation obtenue � a partir de la meilleure
châ�ne de chirplets et la m�ethode d�ecrite en Sec.3.3.1.
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3.3.2 Analyse multi-d�etecteur coh�erente

Principe de l'analyse coh�erente

En introduction �a ce chapitre, nous avons d�ecrit les principales m�ethodes d'analyse de
s�eries temporelles provenant d'un unique d�etecteur. On peut esp�erer obtenir un gain de
sensibilit�e par l'analyse conjointe des donn�ees de plusieurs d�etecteurs recevant la même
OG.

Chaque d�etecteur re�coit un m�elange lin�eaire des deux polarisations de l'onde incidente
(cf. Sec.2.2.1). Les c��cients du m�elange d�ependent de l'alignement et de l'ori entation
respectifs du d�etecteur et de l'onde. Les d�etecteurs formant un r�eseau qui n'est ni plan
ni r�egulier (en espacement et alignement), ils couplent di��eremment �a une OG incidente.
De plus, la vitesse de propagation des OG �etant �nie, l'onde atteint les d�etecteurs �a des
instants di��erents.

Pour une OG donn�ee, les r�eponses re�cues ont une amplitude, une phase et un temps
d'arriv�ee d�etermin�es. Ceci est exploit�e par les technique s d'analyse coh�erentea�n d'am�e-
liorer la sensibilit�e de la recherche. Celles-ci s'apparentent aux m�ethodes de formation
de voie [130,131] utilis�ees par exemple, pour les r�eseaux phas�es d'antennes radio servant
pour les radars ou en radioastronomie.

Le principe de base de l'analyse coh�erente consiste �a aligner les di��erentes r�eponses
en temps et en phase en compensant le d�ephasage et le d�elai temporel associ�es �a une
incidence donn�ee. Les s�eries temporelles obtenues sont ensuite combin�ees par addition.
La somme est ainsi constructive pour les OG provenant de la directionconsid�er�ee, ce qui
maximise le rapport signal-sur-bruit. La r�eponse combin�ee peut ensuite être analys�ee par
des m�ethodes inspir�ees de celles que nous avons �evoqu�e plus haut, �a savoir les d�etecteurs
d'exc�es d'�energie [75,93] et le �ltrage adapt�e [ 78,111].

L'analyse coh�erente est intrins�equement directionnelle (chaque r�eponse combin�ee est
associ�ee �a une direction donn�ee). La r�ep�etition de l'analyse e n chaque point d'une grille
c�eleste permet d'obtenir la distribution sur le ciel de la probabilit�e a posteriori �a partir
de laquelle on peut obtenir la position la plus vraisemblable de la source.

Analyse coh�erente avec les châ�nes de chirplets

Dans [110, 115], nous avons propos�e une extension multi-d�etecteur coh�erente�a la
recherche de la meilleure châ�ne de chirplets. Nous d�ecrivons ici les principales �etapes
conduisant �a l'obtention de cet algorithme.

Le passage d'une OG produit une r�eponse qui s'exprime comme la combinaison li-
n�eaire de ses polarisations, que l'on �ecrit sous forme complexe par

s(t) = Re[ F � h(t � � )]; (3.42)

o�u F = F+ + iF � d�esigne le facteur du diagramme d'antenne,h = h+ + ih � suit le
mod�ele introduit en �Eqs. (3.1) et (3.2), et � d�esigne le d�elai de propagation de l'onde
(plane) entre le d�etecteur et le centre de la Terre choisi commer�ef�erence.
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Grâce �a un d�eveloppement en fonctions de Gel'fand [111] du diagramme d'antenne,
les termes li�es �a l'angle de polarisation de l'onde et �a l'inclinaison � du plan orbital
peuvent être factoris�es comme suit

F = t+ ( ; � ) d(�; � ; D) + t � ( ; � ) d� (�; � ; D); (3.43)

o�u les coordonn�ees � et � de la source sur la sph�ere c�eleste sont inconnues et doivent
être estim�ees. Les caract�eristiques de position et d'orientation D du d�etecteur sont, elles,
connues. Les variablest � et d s'exprime en fonction des fonctions de Gel'fand de rang 2.

On �echantillonne les donn�ees re�cues par lesNd d�etecteurs composant le r�eseau et on
les rassemble dans un unique vecteurs = [ s1s2 : : : sNd ]. Celui-ci prend alors la forme
d'un mod�ele lin�eaire

s = � p (3.44)

o�u l'on a isol�e dans le vecteur p 2 C4, les param�etres A, � , � et  intervenant par
l'interm�ediaire des t � .

L' espace signald�ecrit par � est le produit direct de l'espace des OGengendr�e par
le vecteur d qui rassemble les facteurs de diagramme d'antenne de tous les d�etecteurs et
son conjugu�e et de l'espace chirpengendr�e par le mod�ele temporel du signal expi' (kts);
k = 0 : : : N � 1 et son conjugu�e.

Sous hypoth�ese de gaussianit�e et d'ind�ependance du bruit de chaque d�etecteur, la
log-vraisemblance du probl�eme global de d�etection �a partir des donn�ees du r�eseau s'�ecrit

�( x ) = �



 x � � p






R � 1 +



 x






R � 1 ; (3.45)

o�u la construction du vecteur des observationsx est calqu�ee sur celle des. L'hypoth�ese
d'ind�ependance du bruit entre d�etecteurs implique que la matrice de corr�elation globale
du bruit R est diagonale par blocs.

Grâce �a cette formulation, la maximisation de la vraisemblance s'e�ectue simplement
et donne

p̂ = � # ~x ; (3.46)

o�u l'on note ~� = R � 1=2� . A # est la pseudo-inverse deA qui s'exprime simplement
au moyen de la d�ecomposition en valeurs singuli�eres deA = U A � A V H

A commeA # =
V A � � 1

A U H
A , o�u l'exposant � H d�esigne la transpos�ee hermitienne.

En combinant (3.46) et (3.45), on obtient la statistique optimale de d�etection

�̂( x ) �



 U H

~�
~x




 2: (3.47)

La matrice U ~� est de rang 2 et identi�e les deux directions principales de l'espace des
OG auxquelles sont associ�ees, par projection, deux s�eries temporelles que l'on appelle
\
ux synth�etiques". La formulation de la statistique dans le plan te mps-fr�equence permet
de la r�e�ecrire comme une int�egrale de chemin comme en l'�Eq. (3.30) mais op�erant cette
fois sur la somme des WVD des deux 
ux synth�etiques. La maximisationde la statistique
peut alors être r�ealis�ee de la même mani�ere que pr�ec�edemment par la programmation
dynamique (voir en Sec.3.2.4). Cela doit être r�ealis�e sur un ensemble de directions
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discr�etisant la sph�ere c�eleste. On s�electionne ensuite la direction associ�ee au maximum
de vraisemblance.

La Figure 3.12 illustre la capacit�e de cette m�ethode �a e�ectuer l'estimati on jointe du
signal et de la position spatiale de la source.

Dans certaines parties du ciel, la matriceU ~� est d�eg�en�er�ee et prend un rang unit�e :
pour ces directions du ciel, le r�eseau ne re�coit qu'une seule polarisation. Cela est vrai
lorsque la matrice de Gram associ�ee aux vecteursd et d� engendrant l'espace des OG
est mal conditionn�ee. Nous proposons un sch�ema de r�egularisation de lastatistique dans
les parties d�eg�en�er�ees du ciel [110].

Châ�nes de chirplets pour les binaires spirallantes �a rapport de masse extrême

Nous avons appliqu�e les châ�nes de chirplets au probl�eme de la d�etection des binaires
spirallantes �a rapport de masse extrême (extreme-mass ratio inspirals, EMRI), un des
objectifs scienti�ques de l'observatoire gravitationnel spatial europ�een eLISA. Les EMRI
sont des syst�emes binaires form�es d'un trou noir super-massif (des millions de masses
solaires) et d'un objet beaucoup plus petit (une �etoile �a neutrons ou un trou noir de
masse solaire). L'orbite suivie par le petit objet autour du trou noir central est a�ect�ee
par d'extrêmes e�ets relativistes (e�et Lense-Thirring et pr �ecession du p�erih�elie) lors de
son passage dans le voisinage du trou noir. Ces e�ets combin�es �a la grande asym�etrie du
syst�eme conduisent �a une �emission gravitationnelle quasi-p�eriodique �a l'�evolution com-
plexe et comportant de multiples harmoniques. On peut esp�erer observer quelques-uns de
ces syst�emes avec eLISA durant la dur�ee de la mission. Les techniques de �ltrage adapt�e
sont ici inapplicables car elles n�ecessiteraient la mise en �uvre d'une �enorme banque
de �ltres d�epassant de plusieurs ordres de grandeur les limites calculatoires actuelles.
Dans [116], nous adaptons le sch�ema de base des châ�nes de chirplets �a ce probl�eme et
proposons d'int�egrer le long d'un \peigne" temps-fr�equence plutôt qu'un chemin a�n de
collecter l'�energie port�ee par les harmoniques du signal. Une ensemble de simulations
permet de valider cette preuve de concept.

3.4 Bilan et perspectives

Nous avons conclu ces travaux pr�eparatoires courant 2006 avec l'id�ee de d�evelopper,
�a partir des codes prototypes, un logiciel pouvant r�ealiser l'analyse compl�ete des don-
n�ees exp�erimentales et fonctionner sur un super-ordinateur. Lecadre de la collaboration
avec LIGO sign�e en 2007 a chang�e la donne. Il devenait di�cile d'êtr e comp�etitifs face
aux châ�nes d'analyse d�evelopp�ees par les �equipes de LIGO qui avaient d�ej�a accumul�e
l'exp�erience de quatre prises de donn�ees scienti�ques depuis 2002. Nous avons dû adapt�e
notre strat�egie initiale d'�ecriture d'une châ�ne d'analyse �a part enti�ere au pro�t de l'in-
t�egration de nos id�ees aux châ�nes existantes. Les m�ethodes de graphes d'ondelettes que
nous pr�esentons maintenant suit cette logique.
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Figure 3.12 { D�etection et estimation coh�erente d'une châ�ne de chirpl ets
al�eatoire avec un r�eseau de trois d�etecteurs d'OG . Le diagramme (a) pr�esente les
donn�ees des trois d�etecteurs o�u l'on a mis en �evidence le signal OG simul�e �emis par une
source de coordonn�ees c�elestes� = 2 :8 rad et � = 0 :4 rad. (b) Paysage de vraisemblance
produit par la m�ethode d'analyse coh�erente pr�esent�ee en Sec. 3.3.2. La source est indi-
qu�ee par un \+" et le maximum de vraisemblance par un \ � ". (c) Distribution WVD
combin�ee des deux 
ux synth�etiques obtenus au point de d�etection. (d) Comparaison
de la fr�equence vraie du signal chirp (ligne continue bleue) et deson estimation (ligne
pointill�ee/rouge).
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Graphe d'ondelettes pour coherent WaveBurst Nous proposons d'int�egrer ces
d�eveloppements �a la châ�ne d'analysecoherent WaveBurst (cWB) [ 92]. cWB a �et�e ap-
pliqu�ee avec succ�es �a multiples reprises pour la recherche de transitoires OG de courte
dur�ee 4, voir e.g. [8]. Grâce un certain nombre d'astuces algorithmiques, cWB conduit
e�cacement une recherche pleinement coh�erente, qu'elle peut r�ealiser en ligne avec une
latence de quelques minutes. L'id�ee est d'�etendre les capacit�es de cWB �a des signaux de
type chirps de plus longue dur�ee.

Dans sa version standard, cWB calcule, pour chaque d�etecteur, un ensemble de
transform�ees temps-fr�equence de Wilson [64,105] obtenues avec des ondelettes de Meyer
d'�echelles di��erentes. La totalit�e de ces transform�ees fourn it une repr�esentation (redon-
dante) des donn�ees en fonction de trois variables : le temps, la fr�equence et l'�echelle.
Ces transform�ees sont combin�ees en coh�erence, puis on identi�edes agr�egats de grands
c��cients dans le r�esultat de cette combinaison. Aucune contrainte n'est impos�ee sur
ces agr�egats qui peuvent ainsi prendre des formes arbitraires.

Nous proposons de remplacer ce sch�ema d'agr�egation par un nouveau qui s'inspire
des châ�nes de chirplets. On se concentre dans un premier temps sur les signaux chirps
provenant des coalescences de binaires compactes. Pour une gamme de masses pour les
composantes de la binaire, on �etablit des liens entre les c��cient s en ondelettes successifs
pr�esentant un couplage maximum avec le signal OG associ�e. La collection de tous les
liens obtenus pour toutes les binaires consid�er�ees forme un graphe. L'id�ee est de faire la
recherche de chemins optimaux dans ce graphe par les m�ethodes d'optimisation discut�ees
plus haut.

De premiers r�esultats prometteurs ont �et�e obtenus suite au r�e cent stage d'Hugo Ma-
galdi (�el�eve-ing�enieur de l'Ecole Centrale) encadr�e avec Er ic Le Bigot. La �gure 3.13
montre en particulier le graphe construit avec la d�ecomposition habituellement calcul�ee
par cWB et une gamme r�ealiste de masse pour les binaires de r�ef�erence. On voit que la
proc�edure s�electionne � 2500 c��cients en ondelettes, soit une petite fraction du cube
de donn�ees calcul�ees par cWB, et cr�e�e un graphe assez peu connect�e (9 connexions au
maximum). La recherche de chemins optimaux dans ce graphe est en coursd'impl�emen-
tation et sera incluse dans les prochains mois �a cWB.

G�en�eralit�e et applicabilit�e des id�ees Dans la derni�ere partie de ce chapitre, nous
nous int�eressons �a la d�etection de signaux composites dont les parties n'�emergent pas si-
gni�cativement du bruit si elles sont prises isol�ement mais elles deviennent signi�catives
lorsqu'on les agr�egent. La m�ethode utilise un graphe dont les connexions portent l'infor-
mation de structure (le mod�ele) et les n�uds celle de l'ad�equat ion des composantes du
signal aux donn�ees (les observations). Le jeu consiste alors �a identi�er l'agr�egat dans ce
graphe qui poss�ede certaines propri�et�es d'optimalit�e i.e., celui qui maximise un facteur
de m�erite obtenu en sommant les termes d'ad�equation aux donn�ees. Lag�en�eralit�e de
ces id�ees font de ces m�ethodes un outil 
exible et adaptable qui peut être appliqu�e �a de
nombreux autres probl�emes et contextes.

4. Nous nous int�eresserons de nouveau �a cWB au chapitre suivant en Sec. 4.1.3.
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Figure 3.13 { Graphe d'ondelettes pour les chirps newtoniens de binaires
compactes coalescentes . On consid�ere ici les binaires d'objets de masses �egales dans
la gamme [1:4M � � 25M � ]. (droite) C��cients en ondelettes s�electionn�es �a chaque
�echelle. (gauche) Connectivit�e du graphe.
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Chapitre 4

Vers une astrophysique
multi-messager avec les ondes
gravitationnelles

Les sources d'OG transitoires sont associ�ees �a des ph�enom�enes cosmiques violents
(coalescences ou e�ondrement gravitationnel). Il est probable que ces ph�enom�enes soient
aussi �a l'origine de rayonnement �electromagn�etique et/ou de rayons cosmiques de haute
�energie (particules charg�ees et neutrinos). L'observation d'une contrepartie �electroma-
gn�etique ou neutrino �a un �ev�enement gravitationnel aurait un im pact important puis-
qu'elle viendrait con�rmer l'origine astrophysique de cet �ev�en ement.

�A l'instar de l'astrophysique multi longueur d'onde, l' astrophysique multi-messager
r�ealis�ee en combinant des signaux �electromagn�etique, OG et neutrino permet une vision
et une compr�ehension plus compl�ete des processus ainsi observ�es. En e�et, chaque mes-
sager porte des renseignements compl�ementaires sur la source. Les OG sont li�ees �a la
dynamique de la distribution de masse ; le rayonnement �electromagn�etique r�esulte des
processus micro-physique ayant lieu en surface des objets astrophysiques ou dans la ma-
ti�ere qui y en est �eject�ee tandis que les neutrinos signent des ph�enom�enes d'interaction
et d�esint�egration de particules.

De telles observations combin�ees peuvent potentiellement lever le voile sur des ques-
tions importantes comme par exemple, celle de l'origine des sursautsgamma pour laquelle
nous ne disposons aujourd'hui que des pr�esomptions.

Suite �a mon arriv�ee au laboratoire AstroParticule et Cosmologie, j'ai contr ibu�e au
d�eveloppement d'une astrophysique multi-messager avec les ondes gravitationnelles �a
travers les deux projets qui sont d�ecrits dans ce chapitre. Le premier pr�esent�e en Sec.4.1
consiste en la recherche conjointe d'OG et de neutrinos de haute �energie. Le second
pr�esent�e en Sec. 4.2 concerne le suivi �electromagn�etique d'�ev�enements candidats OG
�a l'aide de t�elescopes robotis�es et s'accompagne de la recherche du transitoire optique
associ�e.
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4.1 Ondes gravitationnelles et neutrinos de haute �energie

Ce travail a �et�e e�ectu�e en collaboration avec le groupe ANTARES, l'�e quipe de
coherent WaveBurst, notamment Francesco Salemi (Albert-Einstein-Institute, Hanovre
Allemagne) et Gabriele Vedovato (Laboratori Nazionali di Legnaro, Padoue Italie) et
le groupe de Szabolcs M�arka (Columbia University, NYC US). Il est associ�e �a la th�ese
de doctorat de Boutayeb Bouhou que j'ai dirig�ee avec Antoine Kouchner. Il a donn�e
lieu �a de multiples publications dont un article [ 18] (voir en annexe C.4) sign�e par les
collaborations LIGO, Virgo et ANTARES.

De 2009 �a 2014, j'ai assur�e le rôle de co-ordinateur du groupe de travail GWHENo�u
s'est d�eroul�e ces activit�es.

4.1.1 Contexte et motivations

Le neutrino est une particule �el�ementaire de spin demi-entier. Il est produit lors de
d�esint�egrations radioactives (par exemple, la d�esint�egration b êta) et dans certaines r�eac-
tions nucl�eaires. Grâce �a sa neutralit�e et sa faible masse, le neutrino interagit faiblement
avec les autres particules et champs. Ceci lui permet de s'�echapper des environnements
denses tels que l'int�erieur des �etoiles ou d'objets astrophysiques plus compacts. La d�etec-
tion de neutrinos en provenance de sources astrophysiques re�coit un grand int�erêt depuis
plusieurs dizaines d'ann�ees. L'astronomie neutrino est �etroitement li�ee �a la physique des
rayons cosmiques. L'observation de neutrinos cosmiques de haute �energie (au del�a du
TeV) fournirait des indications importantes sur leur origine. De nouveaux d�etecteurs
tels que ceux que nous d�ecrivons en Sec.4.1.2 permettent l'�emergence d'une nouvelle
astronomie utilisant les neutrinos de haute �energie (NHE).

Nous nous int�eressons ici �a l'�eventuelle observation en co•�ncidence de NHE et OG.
Nous commen�cons ici par discuter des possibles sources astrophysiques communes. Nous
verrons que beaucoup des sc�enarios �evoqu�es sont directement reli�es �a ceux qui sont
propos�es pour expliquer les sursauts gamma [27].

Sources jointes d'ondes gravitationnelles et neutrinos de h aute �energies

Nous extrayons ici de la liste des sources d'OG pr�esent�ees en Sec. 1.3, celles qui
conduisent possiblement �a l'�emission de NHE. Nous prêtons une attention particuli�ere �a
celles qui, pour des raisons d'opacit�e ou de limitations d'observation, pourraient ne pas
laisser de trace dans les observations �electromagn�etiques.

Supernova gravitationnelle associ�ee �a un jet faiblement rel ativiste

Une connexion a pu être �etablie entre supernovas gravitationnelles et sursauts gamma
longs [132]. Le mod�ele de la \boule de feu", commun�ement invoqu�e pour expliquer les
sursauts gamma, fait intervenir un jet relativiste de plasma. Les observations gamma pro-
viennent du rayonnement synchrotron �emis par des �electrons acc�el�er�es lors de collisions
entre inhomog�eneit�es dans le jet.
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Les observations gamma sont g�en�eralement en accord avec l'�emission de jets ultra-
relativistes de facteur de Lorentz � & 100. Il est possible qu'une fraction importante des
supernovas gravitationnelles soit associ�ee �a des jets moins extrêmes, avec � � 2� 3. Cette
hypoth�ese est �etay�ee par l'observation, pour certaines supernovas, d'une r�emanence radio
en l'absence d'un sursaut gamma [113]. Les jets faiblement relativistes peuvent ne pas
être su�samment puissants pour percer l'enveloppe de l'�etoile [26]. C'est l'hypoth�ese �a
la base du mod�ele de \sursaut gamma �etrangl�e" (\choked GRB"). Si le j et n'�emerge pas,
cela att�enue ou supprime le sursaut gamma ainsi que les r�emanencesassoci�ees (radio,
infrarouge, optique ou X).

Le mod�ele du sursaut �etrangl�e pourrait expliquer certains sursauts longs de lumino-
sit�e nettement plus faible. Les sursauts sous-lumineux sont situ�es �a des distances bien
inf�erieures que les sursauts standard (SN 1998bw �a des d�ecalages vers le rougez = 0 :0085
soit 40 Mpc, SN 2003lw �a z = 0 :105, et SN 2006aj �az = 0 :033). S'il s'agit e�ectivement
d'une population distincte, sa densit�e est alors d'un ordre de grandeur plus grande que
celle des sursauts longs conventionnels.

Si des protonsp sont acc�el�er�es dans le jet de la même mani�ere que les �electrons,
les interactions pp et p
 produisent des kaons et des pions qui produisent ensuite des
neutrinos en se d�esint�egrant [26, 118]. On estime que 20% de l'�energie des protons est
ainsi convertie en neutrinos. Une source situ�ee �a 10 Mpc qui acc�el�ere un jet d'�energie
cin�etique 3 � 1051 erg �a un facteur de Lorentz de 3, conduit �a � 30 �ev�enements dans un
d�etecteur actuel couvrant un volume de l'ordre du km3 [26].

Nous avons d�ej�a discut�e de l'�emission OG associ�ee �a l'e�ondr ement d'�etoile massive
en Sec.1.3.2. Nous mentionnons ici deux mod�eles extrêmes possiblement accessibles aux
observations actuelles.

En pr�esence d'une grande vitesse de rotation, des instabilit�es de mode barre peuvent
se d�evelopper donnant lieu �a une �emission OG accrue. Dans [72], la puissance ainsi �emise
est estim�ee �a Pmax = 1053 erg/s �a f = 1 kHz. Si la barre reste stable pendant� 100
cycles de r�evolution, ceci conduit �a une �energie �emise de l'ordre de 10� 2M � .

Une rotation extrême peut entrâ�ner la formation de fragments (< 1M � ) ce qui
conduit alors �a une �emission OG similaire �a celle d'une binaire [65]. Si l'on consid�ere
que � 1% de la masse au repos est �emise sous forme d'OG pendant la coalescence, nous
obtenons ici aussi une �energie rayonn�ee de l'ordre de� 10� 2M � mais, cette fois, autour
du pic de sensibilit�e de LIGO et Virgo, �a des fr�equences autour de la centaine de Hertz.

En conclusion, les supernovas gravitationnelles associ�ees un jetfaiblement relativistes
sont des sources prometteuses d'OG et NHE. Elles sont possiblement issues d'une grande
population locale et leur opacit�e les masque potentiellement des observations �electroma-
gn�etiques.

Autres sources

Les sursauts courts sont probablement associ�es aux coalescences de binaires com-
pactes (�etoiles �a neutrons et trous noirs) [132]. Sous l'hypoth�ese d'une charge baryo-
nique dans le jet, cela devrait en principe donn�e lieu �a une �emission NHE. On ne dispose
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cependant pas d'estimation du niveau d'�emission. L'�emission OG est, par contre, bien
connue (voir en Sec.1.3.1).

Parmi les autres sources d'�emission jointe OG et NHE, on peut citer les r�ep�eteurs
gamma doux (SGR). Selon le mod�ele actuellement pr�ef�er�e du \magnetar", ces objets
seraient des �etoiles �a neutrons fortement magn�etis�eesB & 1015 G. La soudaine lib�eration
de grande quantit�e d'�energie suite �a la recon�guration du champ magn�etique interne de
l'�etoile conduit �a la rupture de la croûte rigide et �a l'�eje ction de particules qui donnent lieu
�a l'�emission X et 
 observ�ee [88] et en pr�esence de baryons, possiblement aussi �a celle de
NHE. L'impulsion caus�ee par la rupture de la croûte peut �egalement entrâ�ner l'excitation
des modes fondamentaux de l'�etoile qui sont amortis par �emission gravitationnelle [60,84].

Parmi les sources plus exotiques, on peut �evoquer les cordes cosmiques. Les cordes
cosmiques sont des d�efauts topologiques form�es lors de transitions dephase de grande
uni�cation dans l'univers primordial. La d�esint�egration des boucle s issues de reconnec-
tions de cordes cosmiques conduit �a l'�emission d'OG ainsi que celle de particules (des
neutrinos, en particulier) jusqu'�a l'�echelle de Planck [ 63].

D�elai entre les �emissions gravitationnelle et neutrino

Les sc�enarios astrophysiques �evoqu�es dans les pr�ec�edentes sections sont �etroitement
li�es aux sursauts gamma. C'est pourquoi nous choisissons d'utiliser les sursauts gamma
pour caract�eriser le d�elai entre �emissions OG et NHE. Grâce �a une �etude statistique d'un
catalogue rassemblant des sursauts observ�es par BATSE, Swift et le Fermi LAT [ 31] nous
avons d�etermin�e une borne sup�erieure �a ce d�elai, � tGWHEN = [ � 500s;+500s]. Cette
borne englobe une vaste gamme de mod�eles d'�emission OG et NHE pour les sursauts
(voir Fig. 4.1). La fenêtre de co•�ncidence entre observation OG et NHE qui est utilis�ee
ici d�ecoule de cette �etude.

4.1.2 T�elescopes �a neutrinos de hautes �energies

�A cause de la tr�es petite section e�cace du neutrino et la d�ecroissance rapide en loi
de puissance des spectres astrophysiques aux hautes �energies, l'astronomie NHE requiert
l'instrumentation de tr�es grands volumes (� km3) de mat�eriau cible. Les d�etecteurs ac-
tuels utilisent l'eau (de mer ou des lacs) et la glace des calottes polaires. Les NHE
sont d�etect�es indirectement par la lumi�ere Cherenkov �emi se par les muons secondaires
produits lors de l'interaction �a courant charg�e du neutrino avec un noyau dans l'envi-
ronnement du d�etecteur lorsque ceux-ci p�en�etrent la cible (eau ou glace) transparente.
On pro�te alors du fait que la trace du muon peut s'�etendre sur plusieurs kilom�etres, ce
qui augmente d'autant le volume e�ectif du d�etecteur. Les t�elescopes �a neutrinos bas�es
sur ce principe sont des matrices tridimensionnelles de photo-multiplicateurs assembl�es
sur des câbles verticaux eux-mêmes r�epartis sur une grille quadrillant r�eguli�erement la
surface terrestre. La connaissance du temps de passage et de l'amplitude des impulsions
lumineuses re�cues par les photo-multiplicateurs permet de reconstruire la trajectoire du
muon et ainsi celle du neutrino incident.
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Figure 4.1 { Description des phases d'�emissions EM, OG et NHE associ�ees
aux sursauts . Durant les p�eriodes entre (a) et (b) (indiqu�ees ici pour le sursaut et
son �eventuel pr�ecurseur, typiquement distants (c) de 250 sec), le jet progresse vers les
couches externes de l'�etoile jusqu'�a en percer l'enveloppe.Il y a alors une �emission 
 qui
s'�etend sur la p�eriode (d). Les �emission OG et NHE sont associ�ees aux phases d'activit�es
du c�ur de la source et s'�etend donc sur toute la dur�ee (e) soit 500 sec. La fenêtre [-500s ;
500s] englobe donc tous les cas de �gure. (Adapt�e de [31])
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Ces d�etecteurs doivent faire face �a un fond de muons provenant desgerbes atmo-
sph�eriques dues �a l'interaction des rayons cosmiques avec l'atmosph�ere. C'est pour cette
raison qu'ils sont install�es �a de grandes profondeurs sur le fond de la mer ou des lacs
profonds, ou encore sur la base du glacier antarctique. Ces d�etecteurs sont �egalement
optimis�es pour d�etecter les muons montants produits par des neutrinos ayant travers�e
la Terre. La mati�ere au dessus (l'eau ou la glace) et en dessous (la Terre) du d�etecteur
agit comme un bouclier r�eduisant le fond des muons atmosph�eriques.

Comme les d�etecteurs d'OG, les t�elescopes �a neutrinos ont un champ de vue tr�es
large qui correspond �a 2� sr aux �energies 100 GeV� E � � 100 TeV.

Trois t�elescopes �a neutrinos sont en fonction dans le monde actuellement. Le plus
avanc�e est IceCube [77]. Il a r�ecemment atteint sa con�guration �nale avec 86 lignes qui
instrumentent 1 km3 de glace au Pôle Sud �a des profondeurs entre 1500 m et 2500 m.
ANTARES [ 19] est d�eploy�e �a des profondeurs entre 2000 m et 2500 m dans la Mer M�e-
diterran�ee pr�es de Toulon (France). Il op�ere dans sa con�guration compl�ete (12 lignes)
depuis mi 2008. Le consortium europ�een KM3NeT (auquel les �equipes d'ANTARES
appartiennent) ambitionne la construction d'un d�etecteur �a l'� echelle du km3 en M�edi-
terran�ee [89].

Des revues r�ecentes sont consacr�ees �a l'astronomie avec les NHE pour plus de d�etails
[23,58].

4.1.3 Recherches jointes d'ondes gravitationnelles et de neutrinos de
haute �energie

Fin 2007, LIGO et Virgo ont conclu une premi�ere prise de donn�ees conjointe. Durant
cette p�eriode, ANTARES op�erait dans une con�guration incompl�ete ave c cinq lignes
uniquement. A�n d'arriver �a un r�esultat rapidement, des outils d'analyse existant ont
�et�e r�eutilis�es. Les candidats neutrinos (une centaine) prov iennent d'une s�election d�ej�a
faite pour une recherche de sources ponctuelles. La recherche d'OG en co•�ncidence avec
ces candidats neutrinos a �et�e r�ealis�ee grâce �a la châ�ne d'analyse con�cue pour le suivi des
sursauts gamma. Cette premi�ere recherche a donn�e lieu �a une publication [18] (voir en
annexeC.4) et plusieurs pr�esentations dans les conf�erences internationales.

Durant 2009-2010, LIGO et Virgo ont conduit une seconde prise de donn�ees conjointe.
Durant cette p�eriode, ANTARES op�erait dans sa con�guration �nale avec d ouze lignes.
La s�election des candidats neutrinos utilise un nouvel algorithme dereconstruction qui,
par rapport �a la pr�ec�edente analyse, am�eliore l'e�cacit�e de s�e lection ainsi que la pr�ecision
angulaire de reconstruction. Un nouvel algorithme de recherche d'OG a �et�e d�evelopp�e
en se basant sur la châ�ne d'analyse coh�erent WaveBurst (cf. Sec. 3.4) habituellement
utilis�ee pour les recherches plein-ciel. Cette châ�ne d'analyse est beaucoup plus rapide que
la pr�ec�edente et permet d'e�ectuer, en un temps plus court, la recherche d'OG associ�ee
�a un plus grand nombre de candidats neutrino (un millier) sur une bande fr�equentielle
plus large (allant jusqu'�a 2 kHz plutôt que 500 Hz pour la premi�ere recherche) englobant
ainsi la signature des supernovas gravitationnelles, la source pr�evalente ici.
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Figure 4.2 { Vue sch�ematique du d�etecteur ANTARES avec une illustration du
principe de d�etection : un neutrino � � montant interagit avec la roche environnante et
produit un muon qui traverse le d�etecteur en �emettant un cône de lumi�ere Cherenkov
qui est d�etect�e par la matrice de capteurs optiques. ANTARES est constitu�e de 12 lignes
instrument�ees qui sont ancr�ees au fond marin �a 2475 m de profondeur. Il se situe �a 40
km au large de Toulon (France).
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Premi�ere recherche conjointe d'ondes gravitationnelles e t neutrinos de haute
�energie avec les donn�ees de 2007

Le premier jeu de donn�ees concerne la p�eriode allant du 27 janvier au30 septembre
2007 avec ANTARES 5L et LIGO S5, et inclus Virgo VSR1 �a partir de 18 mai. La
strat�egie choisie pour ce jeu de donn�ees est une recherche d'OG co•�ncidente �ev�enement
par �ev�enement calqu�ee sur celle qui est utilis�ee pour les sursauts gamma.

S�election des candidats neutrinos Un total de 216 candidats ont �et�e reconstruits
par la m�ethode BBFit [ 20] dont 18 avec les donn�ees de trois lignes et plus, et 198 de deux
lignes uniquement. Dans ce dernier cas, le probl�eme de reconstruction est d�eg�en�er�e sous
les hypoth�eses de BB�t ce qui donne deux solutions sym�etriquesdans le plan azimutal.
L'erreur angulaire de reconstruction de la direction d'arriv�ee d�e pend de l'�energie et de
la direction de l'�ev�enement. La distribution de cette erreur a �et�e calcul�ee par intervalle
de d�eclinaison et d'�energie puis ajust�ee dans chaque intervalle par une loi log-normale.
L'erreur angulaire est d�e�nie par le quantile �a 90 % de cette loi. Ell e est typiquement
�egale �a 12� .

Suivi OG des candidats neutrinos En utilisant la fenêtre de co•�ncidence d�ecrite
en Sec.4.1.1, on identi�e 158 candidats NHE (14 avec 3 lignes et plus, 144 avec deux)
sont co•�ncidents avec les donn�ees de deux d�etecteurs d'OG ou plus. Pour chacun de ces
candidats, le suivi OG est r�ealis�e par X-Pipeline [126], une châ�ne d'analyse initialement
con�cue pour une recherche similaire en association avec les sursauts gamma.

X-pipeline r�ealise une d�etection d'exc�es d'�energie dans une repr�esentation temps-
fr�equence obtenue via la transform�ee de Fourier �a court-terme des donn�ees combin�ees
de mani�ere coh�erente (voir Sec. 3.3.2). On s�electionne un segment \on-source" de dur�ee
� 496 s compatible avec le d�elai OG{NHE maximal calcul�e en Sec.4.1.1 et un segment
\o�-source" ( � 1:5 heures autour du temps du NHE). Ce dernier segment est utilis�e
pour l'optimisation de la statistique, des param�etre d'analyse et des coupures a�n de
maximiser l'e�cacit�e de d�etection �ev�enement par �ev�eneme nt. Il est �egalement utilis�e pour
l'estimation empirique du fond d'analyse calcul�e en r�ep�etant ce lle-ci quelques milliers de
fois sur le grand volume de donn�ees de substitution obtenu par l'application de d�elais
temporels non-physiques aux donn�ees r�eelles d'un ou plusieursd�etecteurs. De ce fond,
on d�eduit la p-valeur d'un �ev�enement OG et ainsi sa signi�cation statistique.

Deux types d'analyse ont �et�e conduites : l'une limit�ee �a 500 Hz est appliqu�ee �a tous
les neutrinos sans exception et l'autre �etendue �a 2 kHz est appliqu�ee uniquement aux
NHE reconstruits avec 3 lignes et plus pour des raisons de coût de calcul. Aucun candidat
OG n'a �et�e observ�e.

Post-traitement et interpr�etation astrophysique La sensibilit�e de la recherche
OG est d�etermin�ee par une simulation de Monte-Carlo consistant �a r�ep�eter l'analyse sur
le segment \on-source" apr�es l'ajout de signaux OG simul�es (injection). L'e�cacit�e �eva-
lu�ee en Fig. 4.3 est obtenue en �xant le seuil de d�etection au niveau de l'�ev�enement de
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Figure 4.3 { Distribution des distances d'exclusion calcul�ees pour chaque NHE
pour un mod�ele d'�emission transitoire monochromatique (fr�equence allant de 100 �a 300
Hz) et une �energie �emise �egale �a EGW = 10 � 2M � .

plus grande amplitude d�etect�e dans le segment \on-source".�A partir de ce r�esultat calcul�e
pour chaque NHE, nous d�e�nissons une distance d'exclusionD90% comme la distance o�u
l'e�cacit�e atteint 90 %. Fig. 4.3 donne la distribution des distances d'exclusion obtenue
en injectant des ondelettes de Morlet (sine-Gaussian) polaris�eescirculairement et nor-
malis�ees pour avoir une �energie �emiseEGW = 10 � 2M � (cf. �Eq. (1.11) en Sec.1.2.3). Ceci
correspond �a une limite optimiste de l'�emission OG lors d'un e�on drement de c�ur stel-
laire d'�etoile massive en rotation. La distance d'exclusion est typiquement D90% � 20
Mpc �a 150 Hz. Notons que l'on peut d�eduire cette distance pour des sources plus ou
moins puissantes en utilisant la relationD90% / E 1=2

GW .
La possibilit�e d'une accumulation de signaux faibles a �et�e aussi examin�ee par l'utilisa-

tion d'un test binômial. Sous hypoth�ese nulle, la distribution d ep-valeurs des �ev�enements
OG d�etect�es pour l'ensemble des NHE est uniforme entre 0 et 1. Le test binômial com-
pare cette distribution de r�ef�erence �a celle des p-valeurs mesur�ees et d�etermine s'il y a
un �ecart signi�catif dû �a une ou plusieurs de ces p-valeurs. Fig. 4.4 pr�esente le r�esultat
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Figure 4.4 { Test binômial permettant de v�eri�er une �eventuelle accumul ation
de signaux faibles associ�es �a un sous-ensemble de candidats NHE

de ce test qui est n�egatif avec une signi�cation post-trial de l'�ecart le plus important de
66 %.

Cette recherche n'ayant r�ev�el�e aucune d�etection, la limit e �a 90 % de niveau de
con�ance sur le taux de co•�ncidence OG{NHE d�etectable est 2:3=Tobs o�u la dur�ee d'ob-
servation estTobs � 90 jours. Ceci peut être traduit en une limite sur la densit�e desource
(par unit�e de volume et de temps)

� GWHEN �
2:3Fb

V Tobs
(4.1)

o�u Fb d�esigne le facteur de collimation de la source (Fb � 300 pour une ouverture
angulaire de 5� ) et V est le volume d'univers observ�e.

Le volume d'univers est contraint �a la fois par la sensibilit�e des observations NHE et
OG. Si l'on consid�ere une source NHE qui suit les pr�edictions de [76] pour les sursauts
longs, on obtient un horizon �a 50 % d'e�cacit�e d50% � 12 Mpc pour ANTARES 5 lignes.
En se pla�cant dans un mod�ele optimiste d'�emission OG avecEGW = 10 � 2M � et le cas
le plus favorable (�emission aux fr�equences voisines de 150 Hz), l'horizon OG est plus
grand et s'�etend �a � 20 Mpc. On en d�eduit � LGRB

GWHEN . FbE
� 3=2
0:01 � 10� 3 Mpc� 3 yr � 1.

Cette limite se situe bien au dessus des limites actuelles sur la densit�e des sursauts longs
(� 10� 8 Mpc� 3 yr � 1) mais approche celles des supernova Ib/c (� 10� 5 Mpc� 3 yr � 1).
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D�eveloppements m�ethodologiques et application au jeu de don n�ees 2009-2010

La deuxi�eme prise de donn�ees concerne la p�eriode du 7 juillet2009 au 20 octobre
2010, (soit 266 jours d'observation) avec ANTARES 12 L (con�guration compl�ete) ce
qui co•�ncide avec LIGO S6 Virgo VSR2/3.

Un nouveau sch�ema d'analyse a �et�e d�evelopp�e pour ces donn�ees. Lareconstruction
des candidats NHE utilise l'algorithme Aa�t [ 2] utilisant une m�ethode au maximum de
vraisemblance. Nous avons adapt�e la châ�ne d'analysecoherent WaveBurst (cf. Sec.
3.4) a�n qu'elle puisse e�ectuer une analyse d�eclench�ee des donn�ees OG. Grâce �a son
e�cacit�e num�erique, cette nouvelle proc�edure nous permet d 'e�ectuer plus rapidement
la recherche d'OG associ�ees �a un plus grand nombre de candidats neutrino sur une
bande fr�equentielle �elargie. En�n, la s�election initiale des candidats NHE r�esulte de
l'optimisation du pouvoir de d�ecouverte de la recherche conjointe,ce que nous d�etaillons
dans la section suivante.

Principe d'optimisation jointe des coupures �A probabilit�e de fausse alarme �x�ee,
les e�cacit�es des coupures NHE et OG varient en sens oppos�e. En e�et, si l'on relâche
les coupures NHE, on am�eliore l'e�cacit�e de la s�election. On augment e aussi le nombre
de candidats NHE ce qui entrâ�ne l'augmentation du volume de donn�ees OG �a analyser
et ainsi celle de la probabilit�e d'une fausse d�etection accidentelle. Pour maintenir cette
probabilit�e constante, on est alors contraint de renforcer les coupures OG ce qui diminue
l'e�cacit�e OG. Nous proposons une m�ethode d'optimisation qui trouve un compromis �a
ce probl�eme.

L'approche est de maximiser le pouvoir de d�ecouverte de la recherche que nous quan-
ti�ons par le nombre de sources OG et NHE d�etectablesNGWHEN . On consid�ere une
population isotrope de sources transitoires identiques �emettant une �energie EGW en OG
et une 
uence ' � en NHE. Soit R sa densit�e par unit�e de temps et de volume. On a alors

NGWHEN (cuts) =
ZZ

dtd3
 R (r; t )� � (cuts)� GW (cuts; EGW ; r ) (4.2)

o�u R(r; t ) = RP(N � > 0j' � =(4�r 2)) est la densit�e des sources d�etectables. Des propri�et�es
de la statistique de Poisson, nous d�eduisonsP(N � > 0j' � =(4�r 2)) / 1=r2 dans la limite
des faibles 
ux.

Les coupures \cuts" font r�ef�erence au seuil appliqu�e sur le param�etre de qualit�e de
la reconstruction de la trace du muon � et sur le param�etre � de l'analyse OG qui est
proportionnel au rapport signal-sur-bruit. On obtient

NGWHEN (� ; � threshold ) /
Z 1

0
4�r 2dr

1
r 2 � � (�) � GW (� threshold ; EGW ; r ) (4.3)

o�u nous avons �elimin�e les termes constants comme ceux qui r�esultent de l'int�egrale en
temps.

La forme typique suivie par � GW (� threshold ; EGW ; r ) en fonction de r pour un seuil et
une �energie EGW donn�es pr�esente une transition franche (en moins d'une d�ecade)entre
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100% et 0% (voir e.g., Figures 3 et 4 de [8]). Cette courbe peut donc être raisonnablement
bien approch�ee par un �echelon �a la transition D(� threshold ) correspond �a l'horizon OG.

�Eq. (4.3) peut donc être r�e-�ecrit comme

NGWHEN (� ; � threshold ) / � � (�)
Z D (� threshold )

0
dr: (4.4)

Pour des sources rayonnant en OG une �energie donn�ee, le param�etre� threshold qui d�e-
�nit la plus petite amplitude OG d�etectable est inversement p roportionnel �a D(� threshold ).
Nous obtenons ainsi

NGWHEN (� ; � threshold ) / � � (�) =� threshold ; (4.5)

qui donne une expression simple du facteur de m�erite en fonction des coupures �a opti-
miser.

Mise en �uvre de l'optimisation jointe des coupures On d�etermine le point
de fonctionnement de l'optimisation en �xant la probabilit�e de co •�ncidence fortuite (en
temps et direction) entre �ev�enements du fond OG et NHE �a FAP= 4 :7 � 10� 3 ce qui
correspond une excursion de \2� ".

L'e�cacit�e � � et le nombre N de candidat NHE sont obtenues en fonction de � par
une simulation de Monte-Carlo ajust�ee pour reproduire les caract�eristiques des donn�ees
d'ANTARES.

Pour chaque valeur deN dans une gamme pr�ed�e�nie, on calcule le taux de fausse
alarme par

FAR GW =
FAP
N � T

; (4.6)

o�u � T est la dur�ee de la fenêtre de co•�ncidence (cf. Sec.4.1.1).
Cette valeur cible est compar�ee au fond empirique d'une recherche dirig�ee utilisant

N neutrinos. On estime ce fond �a partir de celui qui a �et�e calcul�e pour la recherche plein-
ciel [8] en appliquant une correction par le facteur� (
 1=2

GW + 
 1=2
HEN )2=(4� ) o�u 
 GW et


 HEN sont les angles solides sous les bô�tes d'erreur OG et NHE respectivement. Notons
que 
 HEN d�epend de �, et donc de N . On a �evalu�e que, pour le r�eseau LIGO H, LIGO
L et Virgo, 
 GW couvre en moyenne 425 degr�es carr�e et est faiblement d�ependant de� .
Nous avons d�etermin�e de mani�ere heuristique qu'un facteur suppl�ementaire � N=104+ :5
est n�ecessaire pour obtenir un bon accord avec le fond observ�e exp�erimentalement.

La valeur de � threshold correspond au point o�u ce fond empirique est� FAR GW . On
en d�eduit alors le facteur de m�erite par l' �Eq. (4.5) et son maximum indique l'ajustement
optimal des coupures.

Le fond OG a �evolu�e au cours de la prise de donn�ees 2009-2010 selon la con�guration
des d�etecteurs utilis�es. On montre [40] que la proc�edure d'optimisation se g�en�eralise
ais�ement �a cette situation.
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Figure 4.5 { Application de la proc�edure d'optimisation conjointe des co u-
pures. (haut{gauche) E�cacit�e � � des coupures NHE. (bas{gauche) Rayon de la fonction
d'�etalement du point mesurant l'erreur angulaire sur la reconstruction de la direction du
muon incident, soit 
 1=2

HEN =
p

� . (haut-droite) Seuil de s�election OG assurant une proba-
bilit�e de co•�ncidence fortuite FAP= 4 :7� 10� 3 calcul�es pour les p�eriodes A,B et D de S6
VSR2/3 o�u trois d�etecteurs OG sont disponibles. (bas-droite) Facteur de m�erite d�e�ni
en �Eq. (4.5). Le point de coupure optimal est obtenu pourN = 1986.

S�election des candidats neutrinos Fig. 4.5 pr�esente le r�esultat de l'application
de la proc�edure d'optimisation. Le point optimal correspond �a la coupure � > � 5:44
(avec la coupure auxiliaire � < 1� ), soit la s�election de 1986 candidats NHE (plus d'un
facteur 10 par rapport �a la premi�ere recherche). L'erreur angulaire pour cette coupure
est d'environ 1:6� et l'e�cacit�e est d'environ 57 %. C'est signi�cativement mieux q ue la
premi�ere recherche. Il a �et�e �egalement �evalu�e [ 40] que la surface e�ective est 50 % plus
grande au dessous du TeV (20 % au dessus).

Suivi OG des candidats neutrinos Parmi les pr�es de 2000 candidats NHE s�election-
n�es, 775 (soit 40 %) sont en co•�ncidence avec les donn�ees de deux ou trois interf�erom�etres
(on requiert la disponibilit�e d'un segment d'au moins 300 sec autour du temps d'arriv�ee
du neutrino), suivant la r�epartition suivante : 303 en association avec trois d�etecteurs et
472 avec seulement deux.
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Figure 4.6 { Candidats NHE s�electionn�es par la proc�edure d'optimisation .
(haut{gauche) Cartes de tous les candidats. (haut{droite) Sous-ensemble associ�e �a des
galaxies proches. (bas{droite) Sous-ensemble associ�e au plan galactique.
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Figure 4.7 { Sch�ema fonctionnel de la châ�ne d'analyse skymask-cWBpr�esent�ee
en Sec.4.1.3

Nous avons e�ectu�e le suivi de chacun de ces candidats NHE dans les donn�ees de
LIGO et Virgo �a l'aide de la châ�ne d'analyse \skymask coherent Wave-Burst" (s-cWB)
d�evelopp�ee pour l'occasion (voir Fig. 4.7 pour un sch�ema fonctionnel) en collaboration
avec Francesco Salemi (Albert-Einstein-Institute, Hanovre Allemagne) et Gabriele Ve-
dovato (Laboratori Nazionali di Legnaro, Padoue Italie). Celle-ci est une adaptation de
coherent WaveBurst pr�esent�ee en Sec.3.4 qui reconstruit les �ev�enements OG uniquement
dans une r�egion du ciel sp�eci��ee a priori par un masque. Ce masque directionnel est direc-
tement calcul�e �a partir de la direction du candidat NHE et de son erreur angulaire. Pour
chacun des �ev�enements OG ainsi d�etect�es, s-cWB renvoie lesmême statistiques coh�e-
rentes que cWB �a savoir, l'amplitude � , le c��cient de corr�elation netcc et le d�es�equilibre
�energ�etique netED . Si ces deux derni�eres permettent de distinguer les transitoires ins-
trumentaux du vraie OG, la s�election �nale et le calcul de la signi� cation statistique
s'e�ectue �a l'aide de � .

Outre l'application du masque, une deuxi�eme di��erence entre s-cWB et cWB stan-
dard est la m�ethode d'estimation empirique du fond. En e�et, en plus de l'estimation par
application de d�ecalages temporels (\time-lags"), s-cWB permet de calculer le fond par
l'�echange de masque ou \skymask mixing" (i.e., un segment associ�e �aun certain neutrino
est analys�e avec les masques d'autres neutrinos pointant dans d'autres r�egions du ciel).
\Time-lags" et \skymask mixing" peuvent être �eventuellement com bin�es. Le \skymask
mixing" �etant bien plus �econome en calcul, ceci permet d'augmenter consid�erablement
le nombre de r�ealisations de la Monte-Carlo utilis�ees pour l'�evaluation du fond et ce
�a faible coût. Nous avons cependant observ�e que cela est limit�epar la corr�elation de
la statistique entre di��erentes r�egions du ciel (surtout pour l e cas �a deux d�etecteurs)
qui empêche d'obtenir des r�ealisations du fond raisonnablement d�ecorr�el�ees les unes des
autres. Pour les r�esultats pr�esent�es en Fig. 4.8, nous avons utilis�e 201 d�ecalages temporels
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Figure 4.8 { Fond de l'analyse obtenue pour la partie LIGO S6D/Virgo VSR3
et estim�e par 201 d�ecalages temporels et 10 m�elanges de masque.

et 10 m�elanges de masque, soit 2010 r�ealisations.
Comme pour la premi�ere recherche, nous avons �evalu�e les performances de cette

nouvelle châ�ne d'analyse en e�ectuant l'injection d'OG simul�ees. L'e�cacit�e est montr�ee
en Fig. 4.9. L'analyse �nale incluant le post-traitement est en cours sous la coordination
de Bruny Baret du groupe ANTARES de l'APC. La revue de l'analyse est sur lepoint
de d�ebuter. Pour cette raison, le r�esultat n'est pas connu. En cas de non d�etection,
nous estimons que cette recherche permettrait d'am�eliorer d'unfacteur � 7 les limites
sup�erieures �etablies par l'analyse pr�ec�edente (donn�ees 2007).

4.2 Suivi �electromagn�etique et recherche de transitoires
optiques

Une vari�et�e de processus astrophysiques sont possiblement associ�es �a une �emission
d'OG et �electromagn�etiques (EM). Ceci motive la r�ealisation de syst�em es d'alertes pro-
duites �a partir des donn�ees OG et envoy�es �a un ensemble de t�elescopes en charge d'ef-
fectuer une observation de suivi. Un tel syst�eme a fonctionn�e pourla premi�ere fois lors
de la derni�ere prise de donn�ees conjointe de Virgo et LIGO (août 2009 {octobre 2010).
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Figure 4.9 { Courbes d'e�cacit�e obtenues le r�eseau �a trois d�etecteur s (LIGO H
& L et Virgo) pour les di��erentes parties de la prise de donn�ees o�u les trois instruments
sont en fonction (A, B et D).
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J'ai �et�e parmi les principaux contributeurs de ce projet, en assurant le rôle de liaison
avec les t�elescopes TAROT et Zadko. Mes contacts �etaient Alain Klotz (Professeur �a
l'IRAP, Toulouse) et Myrtille Laas-Bourez (�a l'�epoque, post-doct orante �a l'UWA). J'ai
coordonn�e un groupe de travail du PCHE sur ce sujet pendant trois ans. J'ai particip�e �a
la mise en place de l'accord de collaboration, du syst�eme de communication d'alertes et
de son protocole et j'ai e�ectu�e le suivi des prises de donn�ees. J'ai r�ealis�e l'analyse des
images recueillies par TAROT, Zadko et QUEST en collaboration avec MaricaBranchesi
(post-doctorante, Univ. Urbino).

Ce projet a donn�e lieu �a plusieurs publications au nom des collaborations LIGO et
Virgo dont deux auxquelles je suis directement impliqu�e [5,10] (voir en annexeC.5).

4.2.1 Sources jointes d'ondes gravitationnelles et �electromagn�et iques

Sursauts gamma Les sursauts gamma sont des sources tr�es prometteuses d'�emission
OG et EM. Les sursauts gamma sont traditionnellement divis�es en deux classes [132], les
sursauts courts et longs que l'on associe �a des prog�eniteurs di��erents. Les sursauts longs
sont associ�es aux \collapsars", c'est-�a-dire �a l'e�ondrement grav itationnel du c�ur d'une
�etoile massive, tandis que les coalescences de binaires compactes comprenant au moins
une �etoile �a neutrons sont les candidats les plus probables des sursauts courts au vu des
observations actuelles [71]. Comme d�ecrit en Sec.1.3, tous ces syst�emes astrophysiques
sont des sources potentielles d'OG.

L'�emission prompte X et gamma, qui dure quelques fractions �a quelques dizaines de
secondes, provient de jets relativistes de plasma. Une r�emanenceest ensuite observ�ee
dans une vaste de gamme de longueurs d'onde s'�etendant des fr�equences radio aux X. La
r�emanence dure de l'ordre de la minute jusqu'�a plusieurs jours. Pour le spectre optique
qui nous int�eresse ici, la luminosit�e de la r�emanence d�ecrô�t avec le temps selon une loi
de puissance d'exposant� 1 �a 1.5. �A distance �egale les r�emanences des sursauts courts
sont bien moins lumineuses que celles des sursauts longs [86,87]. La Table 4.1 r�esume les
mod�eles de r�emanences consid�er�es ici.

Il y a de fortes indications que l'�emission prompte et, dans une moindre mesure, la
remanence soient collimat�ees [132]. Les sursauts gamma sont observ�es dans l'axe du jet,
dont l'ouverture est de � 10� pour les sursauts longs et est un peu plus large pour les
sursauts courts. S'il n'y a pas encore eu de sursauts observ�es hors axe, des mod�eles [128]
pr�edisent des courbes de lumi�ere �evidemment moins brillantes et plus lentes, avec un pic
de luminosit�e atteint apr�es des semaines ou des mois.

Kilonovas La fusion de deux �etoiles �a neutrons ou d'une �etoile �a neutrons avec un
trou noir peut donner lieu �a un transitoire du type supernova, comme d�ecrit dans [ 96].
Selon ce mod�ele, des �el�ements radioactifs lourds sont form�es parcapture neutronique
dans la mati�ere �eject�ee lors de la fusion. La d�esint�egration des isotopes ainsi produits
lib�ere de l'�energie qui chau�e l'�ejection. L'�emission therm ique devient visible lorsque la
densit�e permet aux photons de s'�echapper, et peut être observ�e comme un transitoire
optique globalement isotrope que certains auteurs d�enomme \kilonova". Les mod�eles
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Table 4.1 { Mod�eles de courbe de lumi�ere de transitoires optiques assoc i�es
aux r�emanences des sursauts courts ou longs et au kilonova

Source Mod�ele de courbe de lumi�ere Normalisation
Sursaut court L / t � 1:1 23-31 mag �a 1 jour et z = 1
Sursaut long L / t � 1:1 16-24 mag �a 1 jour z = 1
Kilonova L = (1 :2 � 1042)t0:43 erg s� 1

pour t < 0.7 jour
L = (1 :2 � 1042)t0:43 erg s� 1

pour t > 0.7 jour

pr�edisent une courbe de lumi�ere atteignant son maximum un jour apr�es la fusion [101,114]
typiquement. Certains param�etres du mod�ele (comme la quantit�e de mati�ere �eject�ee)
sont mal connus et implique une incertitude sur les �echelles detemps, de luminosit�e et
les caract�eristiques spectrales de ces ph�enom�enes. La Table4.1 r�esume les mod�eles de
kilonova consid�er�es ici.

Supernova �a e�ondrement de c�ur Parmi les sources d'OG cit�ees en Sec.1.3, les
supernovas gravitationnelles font naturellement partie de cellesqui sont associ�ees �a une
contrepartie optique. Cette derni�ere s'�etend sur une dur�ee bien plus longue [66] (plusieurs
jours ou plusieurs semaines) que les cas discut�es pr�ec�edemment.

LIGO et Virgo ont un horizon essentiellement limit�e �a la Galaxie pour ce type de
source. La d�etection d'une supernova galactique �etant un ph�enom�ene d'une telle brillance
qu'il ne demande pas d'observation sp�eci�que, la strat�egie observationnelle s'est concen-
tr�ee sur le suivi de transitoires courts associ�es aux ph�enom�enes extra-galactiques men-
tionn�es plus haut.

Impact potentiel de l'observation d'une contrepartie EM �a une OG Si la
signature OG permet l'identi�cation de la source et que l'on conclut que celle-ci est
une binaire compacte coalescente, l'observation d'une contrepartie EM permet d'am�elio-
rer l'estimation des param�etres de la binaire et de lever certaines d�eg�en�erescences. Par
exemple, la mesure pr�ecise de la position de la source via la contrepartie, ou celle de sa
distance �a travers celle de la galaxie hôte peut aider �a casser la d�eg�en�erescence entre la
distance de la source et son inclinaison (qui sont parfois même coupl�ees �a la position de
la source).

L'association de la signature d'une binaire �a un sursaut court donne une indication
forte sur les prog�eniteurs de ces sursauts. Le rapport du nombre de binaires observ�ees via
les OG avec et sans contrepartie fournit une indication sur le facteur de collimation du
jet donnant naissance aux sursauts [39]. De plus, un petit ensemble de telles observations
combin�ees peut permettre la mesure de param�etres cosmologiques [62,122]. En e�et, la
distance de luminosit�e s'obtient �a partir du signal OG, et le d�ec alage vers le rouge �a
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partir de celui du spectre de la galaxie hôte. Pris ensemble, ces mesures fournissent une
estimation de la constante de Hubble dans l'univers local.

Les observations conjointes OG/EM permettent de tester l'hypoth�ese (faite jusqu'ici)
de validit�e de la Relativit�e G�en�erale aux grandes �echelles par la v�eri�cation de la vitesse
de propagation des OG et de leur polarisation [135].

Dans le cas d'un transitoire OG ne provenant pas de la fusion d'une binaire, la
combinaison des observations OG et EM est �egalement tr�es utile. En e�et, la distance
de la source estim�ee �a l'aide des donn�ees EM permet de �xer l'ordre de grandeur de
l'�energie lib�er�ee sous forme d'OG. Dans le cas d'une association avec un sursaut long
ou d'une supernova, il serait alors possible de contraindre ou potentiellement distinguer
parmi les di��erents mod�eles de prog�eniteur.

4.2.2 Syst�eme d'alertes pour le suivi �electromagn�etique

Premier programme de suivi �electromagn�etique

Un premier programme de suivi �electromagn�etique a eu lieu courant 2009-2010alors
que LIGO et Virgo e�ectuaient une prise de donn�ees concomitante. Ce programme est
divis�e en deux grandes phases allant de d�ecembre 2009 �a janvier 2010, puis de septembre
�a octobre 2010.

Durant la premi�ere phase (hiver 2009), un total de huit �ev�enements OG ont �et�e s�elec-
tionn�es puis transmis aux t�elescopes QUEST et TAROT qui participai ent �a l'op�eration.
De ces huit alertes OG, quatre ont �et�e suivies.

Durant la deuxi�eme phase (automne 2010), six alertes ont �et�e transmises et quatre
d'entre elles ont �et�e suivies d'observation (voir la Table 4.2).

Deux alertes m�eritent d'être d�etaill�ees. L'�equipe d'astr einte validant chacune des
alertes avant leur transmission a imm�ediatement remarqu�e la sp�eci�cit�e de l'�ev�enement
du 16 septembre 2010 (et notamment sa grande signi�cation statistique). Par la suite,
cet �ev�enement s'est av�er�e être une \injection aveugle" (c 'est-�a-dire un signal OG simul�e
ajout�e secr�etement aux donn�ees a�n de tester la châ�ne de traitement et de d�ecision de
bout en bout). Notons �egalement l'�ev�enement du 26 septembre qui est l'�ev�enement le
plus signi�catif au dessus de 200 Hz pour les p�eriodes o�u les trois d�etecteurs LIGO et
Virgo ont fonctionn�e en co•�ncidence. On d�enombre 1 �ev�enement de ce type dans le fond
de l'analyse tous les 44 jours. La dur�ee d'observation cumul�ee par lestrois d�etecteurs
en co•�ncidence pendant cette prise de donn�ees �etant de 52.2 jours, un tel �ev�enement est
�nalement assez probable.

S�election des �ev�enements

Durant les deux phases du programme, les donn�ees ont �et�e analys�eespar un ensemble
de châ�nes d'analyse capables de fournir un r�esultat avec une faible latence [9,10] : Omega
(
) Pipeline et coherent WaveBurst (cWB) que nous avons mentionn�es au Chapitre 3
ainsi que Multi-Band Template Analysis (MBTA) [ 32].
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Les �ev�enements d�etect�es par ces châ�nes d'analyse ayant unesigni�cation statistique
su�sante (soit un taux de fausse alarme �equivalent �a 0.25/jour) sont soumi s �a une
�equipe d'op�erateurs qui e�ectue un ensemble de v�eri�cations a�n de valider la qualit�e de
l'�ev�enement puis le transmettre sous forme d'alerte.

Ces alertes comportent l'information sur la position estim�ee de la source du candidat
OG extraite de la carte des probabilit�es a posteriori obtenue �a partir des probabilit�es
calcul�ees sur une grille du ciel avec un pas de 0.4 degr�e. Au premier ordre, l'erreur
angulaire sur la position estim�ee est/ 1=(�f ) en fonction du rapport signal-sur-bruit �
et de la fr�equence typique du signalf [4]. La bô�te d'erreur peut être caract�eris�ee plus
�nement par la r�egion de recherche qui est la r�egion du ciel o�u la probabilit�e a posteriori
est plus grande que celle obtenue �a la vraie position de la source. La �gure 4.10pr�esente
le r�esultat de simulations de Monte Carlo. On y montre l'angle solide en degr�e carr�e
de la r�egion de recherche en fonction de l'amplitude de l'OG mesur�ee par hrss (qui
est proportionnel �a � , cf. �Eq. 2.2) pour deux mod�eles de signaux (sinuso•�des �a enveloppe
gaussienne de fr�equences di��erentes). Pour les �ev�enements d�etectables d'amplitude hrss �
10� 21=Hz1=2, cet angle solide est typiquement de 50 degr�es carr�e ce qui est pratiquement
un ordre de grandeur plus grand que le champ de vue des t�elescopes utilis�es pour le suivi.
Il est donc n�ecessaire de faire une mosa•�que d'image pour couvrir l'int�egralit�e de la bô�te
d'erreur ou bien de se satisfaire d'une couverture partielle en acceptant de perdre une
fraction des contreparties.

La distribution des sources d'OG suit celle des �etoiles. Les sources d'OG sont situ�ees
dans les galaxies ou dans leur environnement proche. Il y a� 16 000 galaxies �a une
distance de 50 Mpc [134] et celles-ci occupent moins de 1 % du ciel. Dans une r�egion
de 50 degr�e carr�e, on d�enombre typiquement une vingtaine de galaxies, mais �a cause de
l'anisotropie de l'univers local, ce nombre peut aller jusqu'�a une centaine. On peut donc
am�eliorer la probabilit�e de r�eussir le point�e i.e, d'observer dans la direction e�ective de
la source et r�eduire substantiellement les observations �a r�ealiser en ciblant les galaxies
proches. Pour ce faire on calcule la statistique suivant qui combinel'information port�ee
par la carte a posteriori avec celle d'un catalogue de galaxies proches [134]. Chaque pixel
de la carte est pond�er�e par un poids d�e�ni par [ 106]

P / L
�

M
D

�
; (4.7)

o�u L est la probabilit�e a posteriori du pixel obtenue par l'analyse des donn�ees OG seules,
D est la distance de la galaxie etM est la luminosit�e de ou des galaxies contenues dans le
pixel. On utilise la luminosit�e en lumi�ere bleue qui est un i ndicateur du taux de formation
d'�etoiles. Les alertes contiennent les coordonn�ees des champs qui couvre une somme des
P maximale. Grâce �a cette m�ethode, il est possible d'obtenir une fraction raisonnable
de point�es r�eussis avec des t�elescopes grand champ comme l'illustre la �gure 4.11.

Ces alertes sont transmises par des canaux d�edi�es, en particulierun syst�eme de
"socket" inspir�e du protocole GCN que j'ai mis en place.
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Figure 4.10 { Bô�te d'erreur angulaire de reconstruction de la direction d e
la source OG . Valeur m�ediane de l'angle solide de la r�egion de recherche en fonction
de l'amplitude de OG pour deux mod�eles de signaux (sinuso•�des �a enveloppe gaussienne
autour de 100 Hz et du kiloHertz). Pour les �ev�enements d�etectableshrss � 10� 21=Hz1=2,
l'incertitude angulaire est typiquement de 50 degr�es carr�e.
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Figure 4.11 { Fraction de point�es r�eussis apr�es pond�eration par le catalogu e
de galaxies proches pour l'observatoire Swift et pour l'instrument Quest. On consid�e re
le point�e r�eussi lorsque la vraie source se situe dans le ou l'un des champs observ�es. Pour
Swift, la strat�egie d'observation consiste en cinq point�es centr�es sur les cinq galaxies
qui poss�edent la statistique pond�er�ee P la plus grande, chaque point�e correspondant �a
un champ de vue de 23 arcmin de côt�e. Le champ de vue et la strat�egie suivie pour
le t�elescope Zadko sont semblables �a Swift. Pour Quest, on r�ealise un seul point�e de 9
degr�es carr�e.
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Table 4.2 { Ev�enements OG durant la deuxi�eme phase (automne 2010) du
programme de suivi EM

Table 4.3 { Caract�eristiques des instruments impliqu�es dans le programm e
de suivi. La colonne \mosa•�que" indique le nombre maximum de champs observ�es par
�ev�enement.

T�elescopes partenaires

Durant la premi�ere phase (hiver 2009), les alertes ont �et�e transmises aux t�elescopes
TAROT [ 94] et QUEST [29].

Durant la deuxi�eme phase (automne 2010), le r�eseau de t�elescopes partenaires (voir
aussi la Table 4.3) inclut �egalement Palomar Transient Factory [ 117], Pi of the Sky
(POTS) [100], ROTSE III [ 21], SkyMapper [90], Zadko Telescope [61], et Liverpool Te-
lescope [124].

4.2.3 D�etection des transitoires optiques dans les observations de TA -
ROT, Zadko et QUEST

La d�etection de transitoires optiques consiste essentiellementen la recherche dans une
s�equence d'image astronomique d'une source ponctuelle qui diminue en intensit�e avec le
temps. Deux caract�eristiques rendent sp�eci�ques la recherche de contrepartie aux OGs.
D'abord, il y a une grande incertitude sur la variation de la courbe de lumi�ere. Nous
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avons cibl�e les transitoires de dur�ee courte (quelques jours au plus) en coh�erence avec les
mod�eles de r�emanences de sursauts et les kilonovas pr�esent�es en Table 4.1. Ensuite, la
mauvaise localisation de la position de la source OG implique l'observation de grandes
r�egions du ciel, bien plus grandes que celles qui sont fournies parSwift (arc-minute,
typiquement), par exemple, pour la recherche de la r�emanence des sursauts.

Nous avons impl�ement�e des châ�nes d'analyse d�edi�ees qui s'inspirent par certains
aspects des proc�edures que nous employons pour les donn�ees OG. Ces châ�nes d'analyse
s'appuient, en particulier, sur des simulations de Monte-Carlo pour l'estimation de la
signi�cation statistique des candidats, ce qui �a notre connaissance,est une approche
originale dans ce domaine.

Cette section est d�edi�ee aux d�eveloppements e�ectu�es en collaboration avec Marica
Branchesi, Univ. Urbino Italie dans ce domaine pour les observations de TAROT, Zadko
Telescope, et QUEST. Contrairement aux autres approches consid�er�ees dans le cadre
du programme de suivi, cette châ�ne d'analyse n'utilise pas la technique de soustraction
optimale d'image mais elle s'appuie sur l'utilisation de catalogues de sources extraits
pour chaque image.

Châ�ne d'analyse

La proc�edure consiste en trois �etapes principales (apr�es correction du dark, 
at et
du niveau du fond c�eleste) : calibration photom�etrique, d�etecti on des sources et recons-
truction de leur courbe de lumi�ere et s�election des transitoires.

TAROT, Zadko Telescope et QUEST ont conduit leurs observations au �ltre clair.
La calibration du point z�ero en magnitude est e�ectu�ee en corr�elant la liste des sources
avec le catalogue USNO-A2.0 [103] fournissant ainsi des magnitudes rouge �equivalentes
(syst�eme photom�etrique Vega). Pour QUEST, la calibration et l'analys e sont e�ectu�ees
ind�ependamment sur les 112 images CCD ce qui permet de tenir comptedes variations
de r�eponse, qualit�e et sensibilit�e des capteurs.

La liste de sources ponctuelles dans chaque image est extraite parSExtractor [35].
Ces listes sont corr�el�ees spatialement avec le catalogue de r�ef�erence USNO-A2.0 avec le
logiciel match [67]. Le rayon angulaire de corr�elation est �x�e �a 10 arcsec pour TAROT, 2
arcsec pour Zadko et 3 arcsec pour QUEST. Ces valeurs tiennent compte des incertitudes
de position des observations et du catalogue USNO-A2.0. Les sources qui co•�ncident
en position et luminosit�e avec les objets du catalogue de r�ef�erence sont exclues. Les
sources des listes ainsi obtenues pour chaque image sont appari�ees a�n de former une
liste d'objets astrophysiques associ�es �a une courbe de lumi�ere.

Deux types d'analyse sont ensuite conduites. L'analyse \on-source" est restreinte
aux objets dans le voisinage des galaxies proches (distantes de 50 Mpc) ou des amas
globulaires. Le voisinage est une r�egion circulaire de rayon �egal �a cinqfois le demi-axe
de la galaxie soit � 20 kpc ce qui correspond au d�ecalage typique observ�e entre les
sursauts courts et le centre de la galaxie la plus proche. [33]. L'analyse \whole-�eld"
couvre l'int�egralit�e du champ de vue et est limit�ee aux objets le s plus brillants. Les
grandes variations de sensibilit�e de QUEST ont empêch�e la r�ealisation de cette analyse.
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Des coupures sont ensuite appliqu�ees a�n de rejeter les fausses associations et les faux
candidats tels que les rayons cosmiques, les ast�ero•�des, le bruit CCD, les satellites, les
�etoiles variables . . . Ces coupures portent sur le nombre d'images cons�ecutives o�u l'objet
apparâ�t, la magnitude initiale et la variabilit�e de la courbe de lu mi�ere. La variabilit�e est
caract�eris�ee par l'exposant � de d�eclin de la courbe de lumi�ere apr�es ajustement par une
loi de puissanceL / t � � , soit une variation lin�eaire de magnitude m = 2 :5� log10(t)+ C.
Les coupures sont e�ectivement r�ealis�ees sur l'indice 2:5� . Les objets pr�esentant un indice
plus grand que 0.5 sont s�electionn�es, ce qui englobe tous les mod�eles en Table4.1.

Estimation du fond Le fond de cette analyse est estim�e en appliquant celle-ci r�e-
p�etitivement (100 fois) sur de multiples s�eries d'images obtenues par des permutations
al�eatoires des vraies observations. Les images collect�ees durant les premi�eres nuits sont
exclues des premi�eres places et syst�ematiquement renvoy�ees en �n de classement. Ainsi,
tout transitoire astrophysique r�eel poss�edant une courbe de lumi�ere en loi de puissance
perd cette propri�et�e dans la s�erie permut�ee tandis que les artefacts de courte dur�ee
(rayons cosmiques, etc.) sont globalement conserv�es. Cette proc�edure permet donc une
�evaluation du fond dû au bruit d'observation, mais elle ne permet pas d'�evaluer le fond
astrophysique. Une estimation de ce dernier n�ecessiterait l'analyse d'un grand volume
d'images provenant d'un relev�e d�ecorr�el�e des donn�ees OG, ce dont nous ne disposons
pas. Un exemple est montr�e en Fig.4.12. Nous avons estim�e que, pour une coupure �a
0.5 sur l'indice de variabilit�e de la courbe de lumi�ere, le nombre de fausses d�etections est
inf�erieure �a 1 par degr�e carr�e pour les objets de magnitude initi ale 14.5 (ou plus brillant)
pour TAROT et 15.5 pour Zadko.

Ajustement des coupures Pour les images de TAROT et Zadko, les coupures sont
ajust�ees pour qu'on obtienne une probabilit�e de fausse alarme de 10% pour chaque ana-
lyse (\on-source" et \whole-�eld"). Pour une moiti�e des analyses \on-s ource" e�ectu�ees
la coupure nominale sur l'indice de variabilit�e (< 0.5) su�t. Pour le reste, une coupure
suppl�ementaire sur la magnitude initiale (12{13 mag) doit être utilis �ee. Pour les analyses
\whole-�eld", une coupure sur la magnitude initiale a �et�e appliqu �ee �a 14 mag pour TA-
ROT/G19377 et �a 10 mag pour Zadko/G19377 et G20190. L'observation de l'objet sur
les trois premi�eres images a �et�e �egalement requise pour TAROT/G20190. Des observa-
tions suppl�ementaires e�ectu�ees plusieurs mois apr�es les alertes ont permis la r�ejection
d'une fraction suppl�ementaire du fond en s�electionnant les objets absents de ces images
de r�ef�erence. L'ajustement des coupures pour QUEST suit globalement la même pro-
c�edure et aboutit aux coupures suivantes : variation de la magnitude sup�erieure �a 0.5
entre la premi�ere et deuxi�eme nuit d'observation, magnitude in itiale inf�erieure �a 17.5
pour G20190, et 18.5 pour G23004 (renforc�e �a 15 pour huit galaxies).

R�esultats

Dans cette section, nous r�esumons les r�esultats obtenus lors du programme de suivi
pour les �ev�enements observ�es par TAROT, Zadko et QUEST. Pour une vue globale des
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Figure 4.12 { Exemple de fond calcul�e par la proc�edure pr�esent�ee en Sec. 4.2.3
avec les observations collect�ees par TAROT suite �a l'alerte G19377 pour l'analyse
\on-source" (haut) et l'analyse \whole-�eld" (bas). (gauche) Distribu tion cumulative du
nombre de �ev�enements de fond d�etect�es (apr�es 100 permutations) en fonction d'une
coupure sur leur magnitude initiale. (droite) Probabilit�e de fausse alarme en fonction
de la coupure sur l'indice de variabilit�e (une coupure sur la magnitude initiale �a 14 est
utilis�e pour l'analyse \whole-�eld"). Comme attendu, on constate que le fond de l'analyse
\on-source" est consid�erablement r�eduit compar�e �a celui de l'an alyse \whole-�eld".
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Figure 4.13 { R�esultats pour G19377, injection aveugle : (gauche) bô�te d'er-
reur OG donnant la probabilit�e par degr�e carr�e (avant la pond�eration par le catalogue
de galaxies proches) associ�ee �a chaque direction du ciel ainsi queles champs observ�es
(s�electionn�es apr�es pond�eration). (droite) chronologie et magnitu de limite des observa-
tions (l'origine des temps est l'instant de l'�ev�enement OG). Le s courbes de lumi�ere pour
plusieurs mod�eles de sources plac�ees �a 30 Mpc sont �egalement pr�esent�ees (voir aussi
Sec.4.2.3).

r�esultats obtenus, voir [5].

G19377 Comme signal�e pr�ec�edemment, l'�ev�enement G19377 est un signal simul�e ajout�e
aux donn�ees OG a�n de tester la proc�edure d'analyse. Fig. 4.13 montre un r�esum�e des
observations faites en r�eponse �a cette alerte ainsi que leur sensibilit�e.

TAROT a pris des images �a partir de T +43 min (c'est-�a-dire moins de 15 minutes
apr�es l'alerte !) puis il a r�ep�et�e les observations �a T +2 j , T +3 j et T +4 j. Les
observations ont une magnitude limite de 15.1. L'analyse \on-source" a �et�e e�ectu�e sur
les deux galaxies �a� 24 Mpc (PGC 078144 et PGC 078133) pr�esentes dans le champ
et n'a d�etect�e aucun transitoire. L'analyse \whole-�eld" a identi ��e un candidat avec un
indice de 0.6. Une analyse plus approfondie a montr�e que ce candidat r�esulte d'un artefact
de l'identi�cation des points source particuli�erement di�cile dans cette r�egion peupl�ee
du ciel.

Le t�elescope Zadko a observ�e les r�egions autour des cinq galaxies les plus probables
dans la bô�te d'erreur OG : NGC 2380, ESO 560-004, ESO 429-012, PGC 078133 et PGC
07814, les deux derniers �etant en commun avec TAROT. Les observations ont commenc�e
�a T +1 j12.6h et ont �et�e r�ep�et�ees 5 mois plus tard. La magnitude limit e moyenne est de
16.5 mag. Aucune contrepartie �electromagn�etique n'a �et�e identi�� ee.

Cet �ev�enement a �egalement �et�e observ�e par le t�elescope ROT SE-IIIc �a partir de
T + � 12h 30 et SkyMapper, 7 jours apr�es l'alerte. Aucun transitoire plausible n'a �et�e
d�ecouvert dans ces observations.
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G20190 Fig. 4.14 montre un r�esum�e des observations faites en r�eponse �a cette alerte
ainsi que leur sensibilit�e.

Le t�elescope TAROT a recueilli environ trois images en association avec G20190.
En raison de la pleine lune, la magnitude limite de ces observations est de 14.6 mag.
Neuf mois plus tard, 18 images de r�ef�erence (magnitude limite : 17 mag) ont �et�e prises
par TAROT dans la même r�egion du ciel. Aucune contrepartie avec une probabilit�e de
fausse alarme de moins de 10 % a �et�e identi��e par l'analyse\on-source". L'analyse\whole-
�eld" a donn�e quatre candidats. Ces candidats ont �et�e ensuite associ�es �a une mauvaise
reconstruction caus�es par la pr�esence de motif de saturation de la CCD pour certaines
�etoiles tr�es brillantes dans le champ.

Le t�elescope Zadko a point�e vers deux amas globulaires NGC 7078 et NGC 7089 ainsi
que trois galaxies NGC 7177, UGC 11868 et NGC 7241. Ces deux derni�eres galaxies
ont �et�e observ�ees �a T +50 min puis �a T +1j et T+4 j avec le reste des cibles. Les
observations ont �et�e r�ep�et�ees onze mois plus tard pour r�ef�ere nce. La magnitude limite
est de 16.4 et 17.3 mag resp. pour les observations initiales et de r�ef�erence. L'analyse
\on-source" a d�etect�e trois candidats transitoires associ�es �a NGC 7078 et 15 associ�es avec
le centre de NGC 7089 qui ont tous �et�e exclu par la suite. La grande densit�e de la r�egion
centrale des amas globulaires pose un probl�eme de s�eparation des sources ponctuelles.
C'est probablement une des limites de l'approche consid�er�ee ici. Aucun transitoire n'a
�et�e identi��e pour les analyses restantes.

Les observations de QUEST ont d�ebut�e �a T +12h 3m. Chaque champ a �et�e observ�e
deux fois en 15 minutes (observation par paires d'images tram�ees pour combler les lacunes
entre les rang�ees de capteurs CCD). La s�equence d'observation a �et�e r�ep�et�ee �a T +1.5
j. Dix galaxies distantes d'au plus 30 Mpc sont dans le champ. Trois de cesgalaxies
n'ont pas �et�e analys�es en raison de la mauvaise qualit�e de l'image ou des probl�emes
d'�etalonnage. La magnitude limite est 17.6 mag (limit�ee par la pleine lune). Un candidat
a �et�e identi��e en association avec UGC 11916. Une analyse plus approfondiedu candidat
a montr�e qu'il s'agissait d'un artefact.

Cette alerte a �egalement �et�e observ�ee par les quatre t�elescopes ROTSE-III �a partir
de T+34h38m. Aucun candidat n'a pass�e la proc�edure de validation.

Performances de la recherche

Pour mesurer l'e�cacit�e de d�etection, des transitoires optique s simul�es sont ajout�es
�a chaque s�equence d'images, qui ont �et�e ensuite analys�ees de la même mani�ere et avec
les mêmes coupures que les donn�ees brutes. Les transitoires simul�es reproduisent les
courbes de lumi�ere observ�ees pour les r�emanences de sursauts oubien ils proviennent
de mod�eles de kilonovas (voir Table 4.1). Les r�emanences des sursauts ainsi simul�ees
couvrent la gamme des luminosit�es e�ectivement observ�ees. Leurmagnitude est calcul�ee
pour chaque instant d'observation en fonction de la distance de la source �ctive.

Pour chaque jeu d'image collect�ees par TAROT et Zadko, une centaine de transi-
toires ont �et�e ajout�es pour chaque type de source et chaque distance. Pour produire
une source ponctuelle r�ealiste, nous avons utilis�e des �etoilesde r�ef�erence prises dans
le voisinage du point d'injection qui sont ainsi repr�esentatives de la fonction d'�etale-
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Figure 4.14 { R�esultat pour G20190. Voir Fig. 4.13 pour une explication.

ment dans cette r�egion. Les r�esultats sont pr�esent�es en Fig. 4.15. Les r�emanences de
sursauts longs de sursauts courts et les kilonovas sont d�etect�ees avec une e�cacit�e de
50 % dans les images de TAROT �a des distances de 400 Mpc/18 Mpc/6.5 Mpc respec-
tivement pour l'alerte G19377 355 Mpc/16 Mpc/13 Mpc pour G20190. Pour Zadko, on
obtient 195 Mpc/8 Mpc/4 Mpc pour G19377, et 505 Mpc/ 25 Mpc 13 Mpc pour G20190.
Ainsi qu'il est attendu, la profondeur des observations, la rapidit�e de point�e du t�elescope
et la densit�e des �etoiles dans le champ in
uent consid�erablement sur la performance.
Notons que les horizons obtenus pour les sursauts courts sont comparables avec celui des
d�etecteurs LIGO et Virgo pour les binaires coalescentes.

4.2.4 Discussion

L'accomplissement du premier programme de suivi EM d�ecrit dans ce chapitre est
une r�ealisation cruciale car nous d�emontrons ainsi pour la premi�ere fois qu'il est possible
de coupler les observations OG avec celles de l'astronomie conventionnelle. Nous r�ealisons
cet exercice de bout en bout, analyse des donn�ees �electromagn�etiques incluse. Cela nous
a permis de tirer des le�cons utiles �a la pr�eparation des strat�egies d'observation avec
les d�etecteurs de deuxi�eme g�en�eration, le�cons qui nous ont guid�e pour la d�e�nition du
prochain programme de suivi, voirhttp://www.ligo.org/science/GWEMalerts.php .

La mise en op�eration des châ�nes d'analyse en ligne, la caract�erisation de la bô�te
d'erreur OG et l'utilisation de catalogue de galaxies pour l'am�elioration du point�e ont
�et�e des d�eveloppements particuli�erement importants.

La connaissance de la bô�te d'erreur OG �etait approximative et consistait en des
ordres de grandeur et des lois d'�echelle avant les simulations de Monte-Carlo e�ectu�ees
en pr�eparation au programme de suivi. Ses caract�eristiques sont maintenant bien mieux
cern�ees. Cela a notamment in
uenc�e le d�eveloppement de nouveaux concepts de t�eles-
copes grand champ d�edi�es au suivi des OG comme par exemple BlackGEM,GOTO,
TOROS, etc. Ces �etudes montrent aussi l'impact important d'un quatri�eme d�etecteur en
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Figure 4.15 { E�cacit�e de d�etection de transitoires optiques dans les donn�ees
de TAROT (gauche) et Zadko (droite). Cette e�cacit�e est obtenue ave c l'analyse \on-
source" et n'incluent les pertes dues �a la restriction des observations �a une petite partie
de la r�egion du ciel possible pour la source.

Asie (LIGO-India ou KAGRA au Japon) qui permettrait de r�eduire d'un ordre de gran-
deur l'incertitude angulaire de position [4]. Avec des valeurs typiques autour du degr�e,
la couverture de la bô�te d'erreur deviendrait ainsi accessible �a la majorit�e des t�elescopes
robotiques grand champ.

La restriction des observations aux galaxies proches dans la bô�te d'erreur permet
d'am�eliorer la qualit�e du point�e et de r�eduire signi�cativeme nt la zone du ciel �a imager.
Des observations sont en cours a�n de compl�eter les catalogues existantsjusqu'�a l'horizon
des d�etecteurs avanc�es, soit � 200 Mpc (ils sont actuellement complets jusqu'�a � 40
Mpc).

Concernant l'analyse des images astronomiques, nous insistons sur l'importance de
l'estimation empirique de la signi�cation statistique et de la sensibilit�e de la recherche uti-
lis�ees dans les recherches pr�esent�ees ici. Ces pratiques,emprunt�ees au sch�ema d'analyse
des donn�ees OG, ne sont pas courantes dans ce domaine, e.g., la recherche de rema-
nences des sursauts gamma. La grande signi�cation statistique des sursauts observ�es et
la bô�te d'erreur r�eduite qui leur est attach�ee ne demandent pas de traitement statis-
tique �n des observations de suivi. La situation sera tr�es di��ere nte avec les �ev�enements
OG marginalement signi�catifs (par ex., �a 3 sigmas) et des bô�tes d'erreur de plusieurs
dizaines de degr�es carr�es. Il sera alors utile et n�ecessaire d'estimer la signi�cation jointe
des co•�ncidences observ�ees.

Si l'imagerie grand champ r�ealis�ee par les petits t�elescopes est essentielle �a une pre-
mi�ere localisation de la contrepartie optique, elle ne permet pas une caract�erisation suf-
�sante des candidats. N'ayant pas eu de candidat su�samment convaincant durant cette
premi�ere exp�erience, nous n'ayons pas exp�eriment�e de suivi approfondi par de grands
instruments o�rant des observations photom�etriques et spectrom�etriques pr�ecises. Il est
clair que cela sera n�ecessaire a�n de r�eduire le nombre de faux positifs �a un niveau
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acceptable.
Bien que les tests pr�eliminaires e�ectu�es avec LOFAR n'aient pas abouti lors de cette

premi�ere campagne, les radiot�elescopes phas�es restent tr�es attractifs grâce �a leur grand
champ et la grande 
exibilit�e de leur mode d'observation. Le ciel tr ansitoire aux basses
fr�equences radio est cependant mal connu et les prochains relev�es de LOFAR seront
essentiels pour conclure sur l'int�erêt d'un tel mode de suivi.

Avec les futurs grands relev�es du ciel comme le Large Synoptic SurveyTelescope
(LSST) [85] ou le Square Kilometer Array (SKA) [45], l'astrophysique des objets tran-
sitoires va prendre de l'ampleur dans les ann�ees qui viennent. Les grands volumes d'ob-
servation �a venir o�rent des perspectives passionnantes pour les recherches combinant
observations OG et EM.
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Perspectives

Avec l'imminente entr�ee en fonction des d�etecteurs avanc�es, la prochaine d�ecennie
sera une p�eriode charni�ere et particuli�erement riche pour l 'astronomie gravitationnelle.
Le plan arrêt�e par LIGO et Virgo [ 4] jalonne les dix prochaines ann�ees par des prises
de donn�ees scienti�ques. La premi�ere aura lieu courant 2015 avec une sensibilit�e mo-
d�er�ement (un facteur 2 environ) sup�erieure �a la meilleure sensibilit�e obtenue jusqu'ici.
D'autres prises de donn�ees s'�echelonnent ensuite jusqu'�a 2022avec une sensibilit�e qui
va croissant. On estime que, lorsqu'ils seront arriv�es �a la sensibilit�e cible, les d�etecteurs
avanc�es pourront r�ealistiquement faire l'observation de dizainesde ces syst�emes par an [7]
voire de centaines pour les pr�edictions les plus optimistes.

Si ces sc�enarios sont con�rm�es, il est cependant di�cile de pr�e dire quand la premi�ere
d�etection interviendra. Pour la p�eriode 2014{2018, les pistes que je consid�ere pour les
prochaines ann�ees sont dans la continuit�e de mes activit�es actuelles. �A court terme, elles
se concentrent sur la pr�eparation de l'analyse de donn�ees des d�etecteurs avanc�es (en
se concentrant sur le domaine des OG transitoires) a�n de maximiser les chances de
d�etection (Cf. Chap. 3). �A moyen terme, il s'agit de contribuer �a une meilleure inter-
pr�etation des sources astrophysiques �a l'origine des OG d�etect�ees par Virgo et LIGO.
Ceci passe par l'obtention d'observations (�electromagn�etiques) compl�ementaires faites
en collaboration avec des �equipes d'astronomes (Cf. Chap.4).

Analyse des donn�ees d'Advanced Virgo et LIGO

Graphes d'ondelettes pour la recherche de signaux chirps Nous avons d�ej�a
�evoqu�e en Sec. 3.4 les d�eveloppements de graphes d'ondelettes permettant la recherche
pleinement coh�erente des signaux chirps provenant des binairescompactes coalescentes.
L'id�ee est d'assembler et tester une premi�ere version de ce nouvel algorithme courant
2014. Ce projet fait l'objet d'une proposition de th�ese.

Acc�el�eration GPU de coherent WaveBurst A�n de d�eclarer une d�etection �a cinq
sigmas, il faut estimer le fond de l'analyse jusqu'�a desp-valeurs � 3 � 10� 7. Pour aller
�a ce niveau de pr�ecision, l'estimation empirique (time-lag analysis) du fond de l'analyse
doit être it�er�ee de l'ordre du million de fois. Pour que cette par tie de l'analyse puisse être
r�ealis�ee en un temps raisonnable, un soin particulier doit être apport�e �a l'optimisation du
calcul et du logiciel d'analyse. Nous proposons d'explorer l'acc�el�eration GPU des parties
les plus demandeuses de la châ�ne d'analyse coherent WaveBurst. Ce travail s'e�ectuera
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en collaboration avec un groupe d'informaticiens de l'Universit�e Tsinghua (Chine), sp�e-
cialistes des GPU. L'objectif est de gagner un facteur 10 sur le temps d'execution.

Recherches dirig�ees d'ondes gravitationnelles La châ�ne d'analyse d�evelopp�ee
dans le cadre de la collaboration avec ANTARES [41] pourrait être g�en�eralis�ee �a des
recherches d'OG transitoires dirig�ees par des signaux astrophysiques autres que les neu-
trinos de haute �energie. La bande de fr�equence analys�ee pour le suivi des sursauts
gamma [11] est actuellement limit�ee �a 500 Hz. Grâce �a l'e�cacit�e num�er ique de la
nouvelle m�ethode, elle peut être �etendue au del�a du kHz et ainsi couvrir les mod�eles
d'�emission propos�es pour les e�ondrements de c�ur stellaire. Ceci serait particuli�erement
important pour le suivi des sursauts longs qui sont actuellement associ�es �a l'e�ondrement
d'�etoile massive (mod�ele du collapsar).

Il en est de même pour la m�ethode d'optimisation qui s'appuie surun principe g�en�eral,
qui pourrait être appliqu�e �a d'autres cas comme les sursauts gamma oules transitoires
X. En e�et, les seuls sursauts annonc�es publiquement sont ceux qui sont s�electionn�es
avec un seuil de d�etection �elev�e. On pourrait envisager d'abaisser ce seuil a�n de s�elec-
tionner des sursauts moins signi�catifs et moins lumineux. Ceci pourrait donner acc�es �a
l'hypoth�etique population locale de sursauts sous-lumineux [81] �evoqu�ee dans la litt�era-
ture mais dont l'existence reste encore �a con�rmer. Le seuil de s�election des observations
gamma ne peut être baiss�e sans en contrepartie augmenter celui appliqu�e aux ondes gra-
vitationnelles a�n de maintenir constante la probabilit�e de fausse alarme. La proc�edure
d'optimisation que nous avons d�evelopp�ee permettrait de comprendre �a quel niveau il
est utile de �xer les seuils a�n de maximiser le nombre de sources d�etectables �a taux de
fausse alarme donn�e.

Suivi �electromagn�etique des �ev�enements de LIGO et Virgo L'observation
d'une contrepartie �electromagn�etique �a une OG transitoire peut avoir un impact d�ecisif
car elle peut permettre d'�etablir l'origine astrophysique de l'�ev�enement. L'observation
conjointe d'un signal gravitationnel et �electromagn�etique pourrait ap porter des �el�ements
de r�eponse cruciaux �a deux questions importantes [119, 121] : la question de l'origine
des sursauts gamma, et celle de la mesure des param�etres cosmologiquespar les binaires
coalescentes comme \chandelle standard".

Depuis mi 2013, je coordonne la mise en place du programme de suivi �electromagn�e-
tique pour les d�etecteurs LIGO et Virgo avanc�es et l'�ecriture d es r�egles de collaboration
qui seront appliqu�ees durant les prochaines ann�ees. Suite �a unappel publi�e courant 2013
auquel 60 groupes r�eunissant pr�es de 400 chercheurs ont r�epondu, nous avons lanc�e une
s�erie de consultations (incluant deux r�eunions �a Amsterdam et �a Chicago, que j'ai co-
organis�ees) avec la communaut�e des astronomes a�n d'�elaborer un cadrede collaboration
acceptable pour tous.

Ce travail m'a permis de tisser des liens avec les communaut�es fran�caise et interna-
tionale des astronomes poss�edant une expertise dans ce domaine. Il s'agit pour l'instant
d'une prise de contact a�n de d�e�nir une strat�egie et un programme de travail commun.

Ceci m'a amen�e �a m'investir dans di��erents groupes de travail. Je suis co-Investigateur
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de la mission X/gamma sino-fran�caise SVOM. Le segment sol de cette mission comprend
un r�eseau de t�elescopes robotiques (GFT) pour le suivi optique etproche infrarouge des
sursauts. Ce r�eseau inclut un instrument d'un m�etre en construction �a l'Observatoire de
San Pedro M�artir au Mexique sous l'�egide d'une �equipe de l'IRAP. Ce t�elescope, qui sera
vraisemblablement op�erationnel bien avant le lancement du satellite, pourrait être utilis�e
pour le suivi �electromagn�etique des �ev�enements LIGO/Virgo. Je pou rsuis �egalement la
collaboration initi�ee avec l'�equipe du t�elescope robotis�e TAROT . R�ecemment, j'ai aussi
int�egr�e le groupe de travail sur la LOFAR Super Station/NenuFAR (Nan�cay ) et d�esire
initier une �evaluation des capacit�es de cet instrument pour le suivi des OG.

92



Bibliographie

[1] LIGO open science center, 2012.https://losc.ligo.org/timeline .

[2] H. Aart. Track reconstruction and point source searches with ANTARES. PhD
thesis, Universit�e d'Amsterdam, 2004.

[3] J. Aasi et al. The characterization of Virgo data and its impact on gravitational-
wave searches.Class. Quantum Grav., 29 :155002, 2012.

[4] J. Aasi et al. Prospects for Localization of Gravitational Wave Transients by
the Advanced LIGO and Advanced Virgo Observatories, 2013. arXiv :1304.0670.
LIGO-P1200087, VIR-0288A-12.

[5] J. Aasi et al. First Searches for Optical Counterparts to Gravitational-wave Can-
didate Events. ApJS, 211(7), 2014.

[6] J. Abadie et al. Predictions for the rates of compact binary coalescences ob-
servable by ground-based gravitational-wave detectors. Class. Quantum Grav.,
27(17) :173001{+, 2010.

[7] J. Abadie et al. Predictions for the rates of compact binary coalescences ob-
servable by ground-based gravitational-wave detectors. Class. Quantum Grav.,
27(17) :173001{+, 2010.

[8] J. Abadie et al. All-sky search for gravitational-wave bursts in the second joint
ligo-virgo run. Phys. Rev. D, 85 :122007, 2012.

[9] J. Abadie et al. First low-latency LIGO+Virgo search for binary inspi rals and
their electromagnetic counterparts. A&A , 541 :A155, 2012.

[10] J. Abadie et al. Implementation and testing of the �rst prompt search for gra-
vitational wave transients with electromagnetic counterparts. A&A , 539(A124),
2012.

[11] J. Abadie et al. Search for gravitational waves associated with gamma-raybursts
during LIGO science run 6 and Virgo science runs 2 and 3.ApJ, 760 :12, 2012.

[12] J. Abadie et al. Sensitivity achieved by the LIGO and Virgo gravitational wave
detectors during LIGO's sixth and Virgo's second and third science runs. 2012.

[13] B. P. Abbott et al. LIGO : The Laser Interferometer Gravitational-Wav e Obser-
vatory. Rept. Prog. Phys., 72 :076901, 2009.

[14] M. Abernathy et al. Einstein gravitational-wave telescope. Technical Report ET-
0106C-10, ET Science Team, 2011.

93



[15] T. Accadia et al. Advanced Virgo technical design report. Technical Report VIR-
0128A-12, Virgo Collaboration, 2012.https://tds.ego-gw.it/ql/?c=8940 .

[16] T. Accadia et al. Virgo : a laser interferometer to detect gravitational waves.
JINST , 7 :P03012, 2012.

[17] F. Acernese et al. A simple line detection algorithm applied to virgo data.
Class. Quantum Grav., 22(18) :S1189, 2005.

[18] S. Adrian-Martinez et al. A First Search for coincident Gravitation al Waves and
High Energy Neutrinos using LIGO, Virgo and ANTARES data from 2007. JCAP,
1306, 2013.

[19] M. Ageron et al. ANTARES : the �rst undersea neutrino telescope. Nucl. Ins-
trum. Meth. , A656 :11{38, 2011.

[20] J. A. Aguilar et al. A fast algorithm for muon track reconstruction and its app li-
cation to the f ANTARES g neutrino telescope.Astroparticle Physics, 34(9) :652 {
662, 2011.

[21] C W Akerlof et al. The ROTSE-III robotic telescope system.PASP, 115(803) :132{
140, 2003.

[22] P. Amaro-Seoane et al. Doing science with eLISA : Astrophysics and cosmo-
logy in the millihertz regime. Technical report, eLISA Science Team, 2012.
arXiv :1201.3621.

[23] L. A. Anchordoqui and T. Montaruli. In Search for Extraterrestrial High Energy
Neutrinos. Ann. Rev. Nucl. Part. Sci. , 60 :129{162, 2010.

[24] W. Anderson and R. Balasubramanian. Time-frequency detection of gravitational
waves. Phys. Rev. D, D60 :102001, 1999. gr-qc/9905023.

[25] W. G. Anderson et al. Excess power statistic for detection of burstsources of
gravitational radiation. Phys. Rev. D, 63 :042003, 2001.

[26] S. Ando and J. F. Beacom. Revealing the Supernova Gamma-Ray Burst Connec-
tion with TeV Neutrinos. Phys. Rev. Lett., 95(6) :061103, 2005.

[27] S. Ando et al. Multimessenger astronomy with gravitational waves and high-energy
neutrinos. Rev. Mod. Phys., 85(4) :1401{1420, 2013.

[28] P. Astone et al. IGEC2 : A 17-month search for gravitational wave bursts in
2005-2007.Phys. Rev. D, D82 :022003, 2010.

[29] C. Baltay et al. The QUEST large area CCD camera. PASP, 119 :1278{1294,
2007.

[30] E. Barausse, V. Morozova, and L. Rezzolla. On the mass radiated by coalescing
black-hole binaries. ApJ, 758 :63, 2012.

[31] B. Baret et al. Bounding the time delay between high-energy neutrinos and
gravitational-wave transients from gamma-ray bursts. Astroparticle Physics, 35 :1{
7, 2011.

[32] F. Beauville et al. Detailed comparison of LIGO and Virgo inspiral pipelines in
preparation for a joint search. Class. Quantum Grav., 25(4) :045001, 2008.

94



[33] E. Berger. A short GRB no-host problem ? Investigating large progenitoro�sets
for short GRBs with optical afterglows. ApJ, 722 :1946, 2010.

[34] Emanuele Berti et al. Inspiral, merger and ringdown of unequal mass black hole
binaries : A multipolar analysis. Phys. Rev. D, 76 :064034, 2007.

[35] E. Bertin and S. Arnouts. Sextractor : Software for source extraction. A&AS ,
117 :393, 1996.

[36] D. P. Bertsekas. Dynamic Programming and Optimal Control, volume 1. Athena
Scienti�c, 2nd edition, 2000.

[37] M.-A. Bizouard and M.-A. Papa. Searching for gravitational waves with the ligo
and virgo interferometers. C. R. A. S., 14(4) :352{365, 2013.

[38] L. Blanchet. Gravitational radiation from post-Newtonian sources and inspiralling
compact binaries. Living Rev. Rel., 5 :3, 2002.

[39] J. S. Bloom et al. Astro2010 decadal survey whitepaper : Coordinated science in
the gravitational and electromagnetic skies, 2009. arXiv :0902.1527v1.

[40] B Bouhou. Recherche conjointe d'ondes gravitationnelles et de neutrinos cosmiques
de haute �energie avec les d�etecteurs Virgo LIGO et ANTARES. PhD thesis, Uni-
versit�e Pierre et Marie Curie, 2013.

[41] B Bouhou, B Baret, E Chassande-Mottin, A Kouchner, F Salemi, and G Vedovato.
Triggered searches for gravitational-wave transients associated withhigh-energy
neutrinos using coherent WaveBurst. 12th Grav. Wave Physics and Astronomy
Workshop, GWPAW12 (Hannover, Germany), 2012.

[42] P R Brady and S Ray-Majumder. Incorporating information from source simula-
tions into searches for gravitational-wave bursts.Class. Quantum Grav., 21 :S1839{
S1848, 2004.

[43] A. Buonanno, G. B. Cook, and F. Pretorius. Inspiral, merger and ring-down of
equal-mass black-hole binaries.Phys. Rev. D, 75 :124018, 2007.

[44] E. J. Cand�es, P. R. Charlton, and H. Helgason. Detecting Highly Oscillatory
Signals by Chirplet Path Pursuit. Appl. Comp. Harm. Anal. , 24 :14{40, 2008.

[45] C. L. Carilli and S. Rawlings. Science with the Square Kilometer Array : Motiva-
tion, key science projects, standards and assumptions.New Astron. Rev., 48(11-
12) :979, 2004.

[46] E. Chassande-Mottin. A Learning approach to the detection of gravitational wave
transients. Phys. Rev. D, D67 :102001, 2003.

[47] �E. Chassande-Mottin. G�eom�etrie des ensembles de chirps et d�etection des ondes
gravitationnelles. In Actes du 20�eme Colloque GRETSI, pages 261{264, Louvain-
la-Neuve (Belgique), 2005. Presses universitaires de Louvain.

[48] �E. Chassande-Mottin. Chains of chirplets for the detection of gravitational wave
chirps. In Wavelets XII, Proceedings of SPIE, pages 6707{12{39, San Diego (US),
2007.

95



[49] E. Chassande-Mottin. Data analysis challenges in transient gravitational wave
astronomy. In AIP Conf. Proc. : Acoustic and Radio EeV Neutrino Detection
Activities, ARENA'12 , volume 1535, page 252, Erlangen (Germany), 2012.

[50] E. Chassande-Mottin and P. Flandrin. On the time-frequency detection of chirps
and its application to gravitational waves. In Proceedings of the 2nd Grav. Wave
Data Anal. Workshop, pages 47{52, Orsay (France), 1997.

[51] E. Chassande-Mottin and P. Flandrin. On the time-frequency detection of chirps.
Appl. Comp. Harm. Anal. , 6(9) :252{281, 1999.

[52] E Chassande-Mottin, M Hendry, P Sutton, and S M�arka. Multimessenger astro-
nomy with the Einstein Telescope. Gen. Relat. Gravit., 43 :437{464, 2011.

[53] E. Chassande-Mottin, M Miele, S Mohapatra, and L Cadonati. Detection of
gravitational-wave bursts with chirplet-like template families . Class. Quan-
tum Grav., 27 :194017, 2010.

[54] E. Chassande-Mottin and A. Pai. Discrete time and frequency Wigner-Ville dis-
tribution : Moyal's formula and aliasing. IEEE Signal Proc. Lett. , 12(7) :508{511,
2005.

[55] E. Chassande-Mottin and A. Pai. Best chirplet chain : Near-optimal detection of
gravitational wave chirps. Phys. Rev. D, D73 :042003, 2006.

[56] S. Chatterji et al. Multiresolution techniques for the detection of gravitational-
wave bursts. Class. Quantum Grav., 21 :S1809{S1818, 2004.

[57] S. K. Chatterji. The search for gravitational-wave bursts in data from the second
LIGO science run. PhD thesis, MIT Dept. of Physics, 2005.

[58] T. Chiarusi and M. Spurio. High-energy astrophysics with neutrino telescopes.
EPJ C, 65(3-4) :649{701, 2010.

[59] L. F. Chris and C. B. N. Kimberly. Gravitational waves from gravitati onal collapse.
Living Rev. Rel., 14(1), 2011.

[60] A. Corsi and B. J. Owen. Maximum gravitational-wave energy emissible in ma-
gnetar 
ares. Phys. Rev. D, 83 :104014, 2011.

[61] D Coward et al. The Zadko Telescope : A southern hemisphere telescope for optical
transient searches, multi-messenger astronomy and education.Publications of the
Astronomical Society of Australia, 27 :331, 2010.

[62] N Dalal, D Holz, S Hughes, and B Jain. Short GRB and binary black hole standard
sirens as a probe of dark energy.Phys. Rev. D, 74 :063006, 2006.

[63] T. Damour and A. Vilenkin. Gravitational wave bursts from cosmic stri ngs.
Phys. Rev. Lett., 85 :3761{3764, 2000.

[64] I. Daubechies.Ten Lectures on Wavelets. Number 61. SIAM, 1992.

[65] M. B. Davies et al. Gamma-ray bursts, supernova kicks, and gravitational radia-
tion,. ApJ, 579(L63), 2002.

[66] J. B. Doggett and D. Branch. A comparative study of supernova light curves. AJ,
90 :2303{2311, 1985.

96



[67] T. F. Droege et al. TASS Mark IV Photometric Survey of the Northern Sky.
PASP, 118 :1666, 2006.

[68] G. Esposito-Far�ese. Binary-pulsar tests of strong-�eld gravity and gravitational
radiation damping. In Proceedings of the Tenth Marcel Grossmann Meeting, volume
647, Rio de Janiero (Brazil), 2005.

[69] Eanna E. Flanagan and Scott A. Hughes. Measuring gravitational waves from bi-
nary black hole coalescences : 1. Signal-to-noise for inspiral, merger, andringdown.
Phys. Rev. D, 57 :4535{4565, 1998.

[70] P. Flandrin. Time-frequency/Time-scale Analysis. Academic Press, 1999.

[71] W.-f. Fong and E. Berger. The Locations of Short Gamma-ray Bursts as Evidence
for Compact Object Binary Progenitors, 2013. arXiv :1307.0819.

[72] C. Fryer and K. New. Gravitational waves from gravitational collapse. Li-
ving Rev. Rel., 14(1), 2011.

[73] �E Gourgoulhon. Introduction �a la relativit�e g�en�erale, 2014. Notes de c ours de
Master 2.

[74] H. Grote for the LIGO Scienti�c Collaboration. The GEO 600 status. Class. Quan-
tum Grav., 27 :084003, 2010.

[75] Y. Guersel and M. Tinto. Near optimal solution to the inverse problem for gravi-
tational wave bursts. Phys. Rev. D, 40 :3884{3938, 1989.

[76] D. Guetta et al. Neutrinos from individual gamma-ray bursts in the BATSE
catalog. Astroparticle Physics, 20(429), 2004.

[77] F. Halzen and S. R. Klein. IceCube : An Instrument for Neutrino Astronomy.
Rev. Sci. Instrum., 81 :081101, 2010.

[78] I. Harry and S. Fairhurst. A coherent triggered search for single spincompact
binary coalescences in gravitational wave data.Class. Quantum Grav., 28 :134008,
2011.

[79] G. M. Harry for the LIGO Scienti�c Collaboration. Advanced ligo : the nex t
generation of gravitational-wave detectors. Class. Quantum Grav., 27(084006),
2010.

[80] I S Heng. Supernova waveform catalogue decompositon : A Principal Component
Analysis approach. Class. Quantum Grav., 26 :105005, 2009.

[81] J. Hjorth and J. S. Bloom. The gamma-ray burst { supernova connection. In
C. Kouveliotou et al., editors, Gamma-Ray Bursts, pages 169{190. Cambridge Uni-
versity Press, Cambridge, UK, 2011.

[82] R. A. Hulse and J. H. Taylor. Discovery of a pulsar in a binary system. ApJ,
195 :L51{L53, 1975.

[83] J.M. Innocent and B. Torr�esani. Wavelet transform and binary coalescence detec-
tion. In Mathematics of Gravitation, volume 41, pages 179{208, Warsaw, Poland,
1997. Banach Center Publications.

97



[84] K. Ioka. Magnetic deformation of magnetars for the giant 
ares of the soft gamma-
ray repeaters. MNRAS, 327 :639{662, 2001.

[85] Z. Ivezic et al. LSST : From science drivers to reference designand anticipated
data products, 2011. Internal report. arXiv :0805.2366v2.

[86] D. A. Kann et al. The Afterglows of Swift-era Gamma-ray Bursts. I. Compa-
ring pre-Swift and Swift-era Long/Soft (Type II) GRB Optical Afterglo ws. ApJ,
720 :1513{1558, 2010.

[87] D. A. Kann et al. The Afterglows of Swift-era Gamma-Ray Bursts. II. Type I
GRB versus Type II GRB Optical Afterglows. ApJ, 734 :96{+, 2011.

[88] V. M. Kaspi. Grand Uni�cation in Neutron Stars. Proc. Natl. Acad. Sci., 107 :7147{
7152, 2010.

[89] U. F. Katz. Underwater neutrino detection in the Mediterranean Sea : From present
to future. Nucl. Phys. Proc. Suppl., 221 :130{135, 2011.

[90] S C Keller et al. The SkyMapper telescope and the Southern Sky Survey. Publi-
cations of the Astronomical Society of Australia, 24(1) :1{12, 2007.

[91] R Khan and S Chatterji. Enhancing the capabilities of LIGO time-frequency plane
searches through clustering.Class. Quantum Grav., 26 :155009, 2009.

[92] S. Klimenko et al. Performance of the WaveBurst algorithm on LIGO data.
Class. Quantum Grav., 21 :S1685{S1694, 2004.

[93] S. Klimenko et al. Coherent method for detection of gravitational wave bursts.
Class. Quantum Grav., 25 :114029, 2008.

[94] A Klotz, M Boer, J L Atteia, and B Gendre. Early optical observations of gamma-
ray bursts by the TAROT telescopes : Period 2001-2008.AJ, 137 :4100, 2009.

[95] M. Kramer et al. Tests of general relativity from timing the double pulsar. Science,
314 :97{102, 2006.

[96] L. Li and B. Paczy�nski. Transient events from neutron star mergers.ApJ, 507 :L59,
1998.

[97] T. Li et al. Towards a generic test of the strong �eld dynamics of general relativity
using compact binary coalescence.Phys. Rev. D, 85 :082003, 2012.

[98] H. L•uck et al. The upgrade of GEO 600.J. Phys. Conf. Ser., 228(012012), 2010.

[99] M. Maggiore. Gravitational Waves { Volume 1 : Theory and Experiments. Oxford
University Press, 2008.

[100] K Malek et al. General overview of the "Pi of the Sky" system. Proc. SPIE,
7502 :75020D, 2009.

[101] B D. Metzger et al. Electromagnetic counterparts of compact object mergers
powered by the radioactive decay of r-process nuclei.MNRAS, 406 :2650{2662,
2010.

[102] S. Mohapatra, Z. Nemtzow, E. Chassande-Mottin, and L. Cadonati. Performance
of a Chirplet-based analysis for gravitational waves from binary black hole mergers.
In JPCS : 9th Amaldi Conference, volume 363, page 012031, Cardi� (UK), 2012.

98



[103] D. Monet et al. The USNO-A2.0 Catalogue. U.S. Naval Observatory, Washington
DC, 1998.

[104] M. Morvidone and B. Torr�esani. Time-scale approach for chirp detection.
Int. J. Wavelets. Multi. , 1 :19{49, 2003.

[105] V. Necula et al. Transient analysis with fast wilson-daubechies time-frequency
transform. J. Phys. Conf. Ser., 363 :012032, 2012.

[106] L. Nuttall and P. J. Sutton. Identifying the host galaxy of gravitational w ave
signals. Phys. Rev. D, 82 :102002, 2010.

[107] C. D. Ott. The Gravitational Wave Signature of Core-Collapse Supernovae.
Class. Quantum Grav., 26 :063001, 2009.

[108] B. J. Owen. Search templates for gravitational waves from inspiraling binaries :
Choice of template spacing.Phys. Rev. D, 53 :6749, 1996.

[109] B. J. Owen and B. S. Sathyaprakash. Matched �ltering of gravitational waves
from inspiraling compact binaries : Computational cost and template placement.
Phys. Rev. D, 60 :022002, 1999.

[110] A. Pai, E. Chassande-Mottin, and O. Rabaste. Best network chirplet chain : Near-
optimal coherent detection of unmodeled gravitational wave chirps with a network
of detectors. Phys. Rev. D, 77(062005) :1{21, 2008.

[111] A. Pai, S. Dhurandhar, and S. Bose. A Data analysis strategy for detecting gra-
vitational wave signals from inspiraling compact binaries with a network of laser
interferometric detectors. Phys. Rev. D, D64 :042004, 2001.

[112] C. Papadimitriou and K. Steiglitz. Combinatorial optimization : Algorithms and
complexity. Dover, New York, 1998.

[113] Z. Paragi et al. A mildly relativistic radio jet from the otherwise n ormal Type Ic
Supernova 2007gr.Nature, 463 :516{518, 2010.

[114] T. Piran, E. Nakar, and S. Rosswog. The electromagnetic signals of compact binary
mergers. MNRAS, 430 :2121{2136, 2013.

[115] O Rabaste,�E. Chassande-Mottin, and A. Pai. Goniom�etrie pour les chirps gravi-
tationnels. In Actes du 21�eme Colloque GRETSI, pages 741{744, Troyes (France),
2007.

[116] O Rabaste, A. Petiteau, and �E. Chassande-Mottin. D�etection de chirps multi-
composantes et application aux ondes gravitationnelles des binaires �a rapport de
masses extrême. InActes du 22�eme Colloque GRETSI, Dijon (France), 2009.

[117] A Rau et al. Exploring the optical transient sky with the Palomar Trans ient
Factory. PASP, 121(886) :1334{1351, 2009.

[118] S. Razzaque, P. Meszaros, and E. Waxman. High energy neutrinos from a slow jet
model of core collapse supernovae.Mod. Phys. Lett., A20 :2351{2368, 2005.

[119] K. Riles. Gravitational Waves : Sources, Detectors and Searches.
Prog. Part. Nucl. Phys., 68 :1{54, 2013.

99



[120] C Rover et al. Bayesian reconstruction of gravitational wave burst signals from
simulations of rotating stellar core collapse and bounce.Phys. Rev. D, 80 :102004,
2009.

[121] B. S. Sathyaprakash and B. F. Schutz. Physics, astrophysics and cosmology with
gravitational waves. Living Rev. Rel., 12(2), 2009.

[122] B. F. Schutz. Determining the Hubble constant from gravitational wave observa-
tions. Nature, 323 :310{311, 1986.

[123] K. Somiya for the KAGRA Collaboration. Detector con�guration of KAGRA,
the Japanese cryogenic gravitational-wave detector. Class. Quantum Grav.,
29(124007), 2012.

[124] I. A. Steele et al. The Liverpool Telescope : performance and �rst results. In
J. M. Oschmann, Jr., editor, Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers
(SPIE) Conference Series, volume 5489, pages 679{692, 2004.

[125] P. J. Sutton. A Rule of Thumb for the Detectability of Gravitational -Wave Bursts.
arXiv :1304.0210, 2013.

[126] P. J. Sutton et al. X-pipeline : an analysis package for autonomous gravitational-
wave burst searches.New J. Phys., 12(5) :053034, 2010.

[127] J. Sylvestre. Time-frequency detection algorithm for gravitational wave bursts.
Phys. Rev. D, 66 :102004, 2002.

[128] H. J. van Eerten and A. I. MacFadyen. Synthetic O�-axis Light Curves for Low-
energy Gamma-Ray Bursts.ApJ Lett. , 733 :L37, 2011.

[129] H. L. Van Trees. Detection, estimation and modulation theory { Part I . Wiley,
New-York, 1968.

[130] H. L. Van Trees. Optimum array processing. Wiley, New York, US, 2002.

[131] B. D. Van Veen and K. M. Buckley. Beamforming : A versatile approach to spatial
�ltering. IEEE ASSP Mag., 5(2) :4{24, 1988.

[132] G. Vedrenne and J.-L. Atteia. Gamma-Ray Bursts : The brightest explosions in
the Universe. Springer, 2009.

[133] J. M. Weisberg, D. J. Nice, and J. H. Taylor. Timing measurements ofthe relati-
vistic binary pulsar PSR B1913+16. ApJ, 722 :1030{1034, 2010.

[134] D. J. White, E. J. Daw, and V. S. Dhillon. A list of galaxies for gravitat ional wave
searches.Class. Quantum Grav., 28 :085016, 2011.

[135] C. M. Will. The confrontation between general relativity and experiment. Li-
ving Rev. Rel., 9, 2005.

100



Éric Chassande-Mottin

42, av. Edison 75013 Paris
France
T +33 1 5727 6036
E ecm@apc.univ-paris7.fr
W http://www.apc.univ-
paris7.fr/~ecm
44 ans, 1 enfant

Fonction actuelle
AstroParticule et Cosmologie (Paris) , Chargé de Recherche du
CNRS.

2006�

Carrière et formation
ARTEMIS, Observatoire de la Côte d'Azur (Nice) , Chargé
de Recherche du CNRS.

2000�2006

Albert Einstein Institute � Max-Planck-Institut für Gravi-
tationsphysik (Golm, Allemagne) , Post-doctorant.

1998�2000

Laboratoire du Physique � École Normale Supérieure
(Lyon) , Méthodes de réallocation dans le plan temps-fréquence
pour l'analyse et le traitement des signaux non stationnaire,
Thèse de Doctorat de l'Université de Cergy-Pontoise e�ectuée
sous la direction de Patrick Flandrin et soutenue le 28 septembre
1998, Mention très honorable avec les félicitations du jury.

1995�1998

École Nationale Supérieure de l'Électronique et de ses Ap-
plications, ENSEA (Cergy-Pontoise) , Élève Ingénieur, DEA
Traitement du Signal et des Images.

1992�1995

Participation aux projets
Co-I de la mission SVOM. 2013�

Membre de la Collaboration Virgo . 2000�

Expertise et rayonnement scienti�que
{ 72 articles dans des journaux à comité de lecture

{ 92 communications dans des conférences

{ 9 contributions à des ouvrages collectifs

{ 2 présentations invitées dans les conférences internationales

{ Organisation de 2 ateliers scienti�ques et une école d'été. Participation au
comité scienti�que de 5 conférences et ateliers scienti�ques internationaux

{ Expertise pour les revues Classical and Quantum Gravity, Physical Review D,
IEEE Transactions on Signal Processing, Applied and Computional Harmonic
Analysis, Signal Processing et pour la conférence EUSIPCO

{ Membre du jury de 3 thèses, dont 1 à l'étranger

{ Membre de 2 commissions de spécialistes (recrutement de Maître de Con-
férences)

1/3



Encadrement
Boutayeb Bouhou (doctorant co-encadré à 50 % avec An-
toine Kouchner, APC) , Recherche conjointe d'ondes gravita-
tionnelles et de neutrinos cosmiques de haute énergie avec les
détecteurs Virgo-LIGO et ANTARES.

2009�2012

Thèse de doctorat soutenue le 19 décembre 2012
Olivier Rabaste (post-doctorant, boursier Virgo-EGO Sci-
enti�c Forum) .

2006�2008

Olivier Rabaste est maintenant Ingénieur de Recherche à l'ONERA

Archana Pai (post-doctorante, bourse Henri Poincaré) . 2002�2003
Archana Pai est maintenant Assistant Professor à l'IISER-TVM Thiruvananthapuram,
Inde
À cette liste, s'ajoute une dizaine de stagiaires au niveau licence et master, français et
étrangers.

Enseignement et di�usion du savoir
{ Interventions aux écoles d'été suivantes : IVème Ecole de Physique des As-

troparticules (école internationale), 2013. Co-organisateur et intervenant.
VESF School on Gravitational Waves (école internationale), éditions 2009,
2010, 2011 et 2013. Cargèse School on Gravitational Waves (école interna-
tionale), 2011. IIIème École de Physique des Astroparticules (école nationale),
2011. Réseau européen ISAPP (International School on AstroParticle Physics),
2010

{ Chargé de cours et TD. Cours de statistiques communs aux écoles doctorales
STEP'UP et Phenix, 2014

{ Séminaire du magistère de Physique de l'Université Paris Denis Diderot, 2012

Contrats
Responsable du groupe de travail �Astrophysique multi-
messager� �nancé par le GdR PCHE , (Budget total � 20ke ).

2009�2011

European Gravitational Observatory � VESF Post-
Doctoral Fellowship program , Network detection of gravita-
tional wave chirps, (Allocation � 90 ke ).

2006�2008

Programme interdisciplinaire Astroparticule, IN2P3 ,
Groupe de travail �Méthodes temps-fréquence pour les ondes
gravitationnelles�, (Allocation � 30 ke ).

2001�2002

Responsabilités
Co-responsable du comité en charge du programme de suivi
électromagnétique des événements LIGO Virgo pour les dé-
tecteurs avancés.

2013�

Co-responsable du groupe GWHEN (Onde gravitationnelle et
neutrino de haute énergie � une dizaine de chercheurs et étu-
diants) de la collaboration LIGO/Virgo .

2010�

Responsable adjoint du groupe de Science des données et As-
trophysique numérique (ex-ADAMIS) de l'APC .

2008�

Membre du conseil de laboratoire . 2008�2009

2/3



Autres activités scienti�ques
{ Vulgarisation scienti�que : animation à la Fête de la Science, 2008. Contribu-

tion à l'ouvrage collectifPasseport pour les deux in�nis, 2010 et ré-édition en
2013.

3/3



Production scienti�que (1995{2013)

1 Publications dans les revues avec comit�e de lecture

[1] Ando (S.) et al. { Multimessenger astronomy with gravitational waves and high-energy
neutrinos. Rev. Mod. Phys., vol. 85, n� 4, 2013, pp. 1401{1420.

[2] Auger (F.), Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { On phase-magnitude relation-
ships in the short-time fourier transform. IEEE Signal Proc. Lett. , vol. 19, 2012, pp.
267{270.

[3] Baret (B.) et al. { Multimessenger science reach and analysis method for common
sources of gravitational waves and high-energy neutrinos.Phys. Rev. D, vol. 85, 2012, p.
103004.

[4] Baret (B.) et al. { Bounding the time delay between high-energy neutrinos and
gravitational-wave transients from gamma-ray bursts. Astroparticle Physics, vol. 35,
2011, pp. 1{7.

[5] Chassande-Mottin (E.), Hendry (M.), Sutton (P.) et M�arka (S.). { Multimessenger
astronomy with the Einstein Telescope.Gen. Relat. Gravit., vol. 43, 2011, pp. 437{464.

[6] Pai (A.), Chassande-Mottin (E.) et Rabaste (O.). { Best network chi rplet chain : Near-
optimal coherent detection of unmodeled gravitational wave chirps with a network of
detectors. Phys. Rev. D, vol. 77, n� 062005, 2008, pp. 1{21. { gr-qc/0708.3493.

[7] Chassande-Mottin (E.) et Pai (A.). { Best chirplet chain : near-opt imal detection
of gravitational wave chirps. Phys. Rev. D, vol. 73, n� 042003, 2006, pp. 1{25. { gr-
qc/0512137.

[8] Chassande-Mottin (E.) et Pai (A.). { Discrete time and frequency Wigner-Ville distri-
bution : Moyal's formula and aliasing. IEEE Signal Proc. Lett. , vol. 12, n� 7, 2005, pp.
508{511.

[9] Chassande-Mottin (E.). { Learning approach to the detection of gravitational wave
transients. Phys. Rev. D, vol. 67, n� 102001, 2003, pp. 1{13. { gr-qc/0210008.

[10] Chassande-Mottin (E.) et Dhurandhar (S.). { Adaptive �ltering te chniques for gra-
vitational wave interferometric data : Removing long-term sinusoidal disturbances and
oscillatory transients. Phys. Rev. D, vol. 63, n� 042004, 2001, pp. 1{15. { gr-qc/0003099.

[11] Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { On the time-frequen cy detection of chirps.
Appl. Comp. Harm. Anal. , vol. 6, n� 9, 1999, pp. 252{281.

[12] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { On the stati stics of spectrogram
reassignment.Multidim. Syst. Sign. Process., vol. 9, n� 4, 1998, pp. 355{362.

[13] Chassande-Mottin (E.), Daubechies (I.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { Di�erential
reassignment.IEEE Signal Proc. Lett. , vol. 4, n� 10, 1997, pp. 293{294.

Publications en tant que co-auteur de la Collaboration Virgo

[14] Aasi (J.) et al. { Search for long-lived gravitational-wave transients coincident with
long gamma-ray bursts.Physical Review D, vol. 88, n� 122004, 2013.

1



[15] Aasi (J.) et al. { A directed search for continuous Gravitational Waves from the
Galactic Center. Physical Review D, vol. 88, 2013, p. 102002 [13 pages].

[16] Accadia (T.) et al. { Central heating radius of curvature correction (CHRoCC) for use
in large scale gravitational wave interferometers.Classical and Quantum Gravity, vol. 30,
2013, p. 055017.

[17] Aasi (J.) et al. { Einstein@Home all-sky search for periodic gravitational waves in
LIGO S5 data. Physical Review D, vol. 87, 2013, p. 042001.

[18] Aasi (J.) et al. { Search for Gravitational Waves from Binary Black Hole In spiral,
Merger and Ringdown in LIGO-Virgo Data from 2009-2010.Physical Review D, vol. 87,
2013, p. 022002.

[19] Aasi (J.) et al. { Parameter estimation for compact binary coalescence signals with the
�rst generation gravitational-wave detector network. Physical Review D, vol. 88, 2013,
p. 062001.

[20] Adri�an-Mart��nez (S.) et al. { A First Search for coincident Grav itational Waves and
High Energy Neutrinos using LIGO, Virgo and ANTARES data from 2007. Journal of
Cosmology and Astroparticle Physics, vol. 06, 2013, p. 008.

[21] Evans (P.A.) et al. { Swift Follow-up Observations of Candidate Gravitational-wave
Transient Events. Astrophysical Journal Supplement, vol. 203, 2012, p. 28.

[22] Accadia (T.) et al. { The NoEMi (Noise Frequency Event Miner) framework. Journal
of Physics : Conference Series, vol. 363, 2012, p. 012037.

[23] Abadie (J.) et al. { First low-latency LIGO+Virgo search for binary in spirals and their
electromagnetic counterparts.Astronomy and Astrophysics, vol. 541, 2012, p. A155.

[24] Aasi (J.) et al. { The characterization of Virgo data and its impact on gravit ational-
wave searches.Classical and Quantum Gravity, vol. 29, 2012, p. 155002.

[25] Abadie (J.) et al. { Upper limits on a stochastic gravitational-wave background using
LIGO and Virgo interferometers at 600-1000 Hz.Physical Review D, vol. 85, 2012, p.
122001.

[26] Abadie (J.) et al. { Search for gravitational waves associated with gamma-ray bursts
during LIGO science run 6 and Virgo science runs 2 and 3.Astrophysical Journal, vol. 760,
2012, p. 12 (18 p.).

[27] Abadie (J.-P.) et al. { Search for Gravitational Waves from Low Mass Compact Binary
Coalescence in LIGO's Sixth Science Run and Virgo's Science Runs 2 and3. Physical
Review D, vol. 85, 2012, p. 082002.

[28] Abadie (J.) et al. { All-sky search for gravitational-wave bursts in t he second joint
LIGO-Virgo run. Physical Review D, vol. 85, 2012, p. 122007.

[29] Abadie (J.) et al. { Search for Gravitational Waves from Intermediate Mass Binary
Black Holes. Physical Review D, vol. 85, 2012, p. 102004.

[30] Abadie (J.) et al. { Implementation and testing of the �rst prompt se arch for elec-
tromagnetic counterparts to gravitational wave transients. Astronomy and Astrophysics,
vol. 539, 2012, p. A124.

[31] Abadie (J.) et al. { All-sky Search for Periodic Gravitational Waves in the Full S5
LIGO Data. Physical Review D, vol. 85, 2012, p. 022001.

2



[32] Accadia (T.) et al. { Virgo : a laser interferometer to detect gravit ational waves.
Journal of Instrumentation , vol. 7, 2012, p. P03012.

[33] Accadia (T.) et al. { Characterization of the Virgo Seismic Environment. Classical
and Quantum Gravity, vol. 29, 2012, p. 025005.

[34] Abadie (J.) et al. { Directional limits on persistent gravitational w aves using LIGO
S5 science data.Physical Review Letters, vol. 107, 2011, p. 271102.

[35] Abadie (J.) et al. { Beating the spin-down limit on gravitational wav e emission from
the Vela pulsar. Astrophysical Journal, vol. 737, 2011, p. 93.

[36] Abadie (J.) et al. { Search for Gravitational Wave Bursts from Six Magnetars. Astro-
physical Journal Letters, vol. 734, 2011, p. L35.

[37] Abadie (J.) et al. { Search for gravitational waves from binary black hole inspiral,
merger and ringdown.Physical Review D, vol. 83, 2011, p. 122005.

[38] Accadia (T.) et al. { A state observer for the Virgo inverted pendulum. Review of
Scienti�c Instruments , vol. 82, 2011, p. 094502.

[39] Accadia (T.) et al. { The seismic Superattenuators of the Virgo gravitational waves
interferometer. Journal of Low Frequency Noise Vibration and Active Control, vol. 30,
2011, pp. 63{79.

[40] Accadia (T.) et al. { Status of the Virgo project. Classical and Quantum Gravity,
vol. 28, 2011, p. 114002.

[41] Accadia (T.) et al. { Corrigendum to Calibration and sensitivity of th e Virgo detector
during its second science run.Classical and Quantum Gravity, vol. 28, 2011, p. 079501.

[42] Accadia (T.) et al. { Calibration and sensitivity of the Virgo detector during its second
science run.Classical and Quantum Gravity, vol. 28, 2011, p. 025005.

[43] Accadia (T.) et al. { Performance of the Virgo interferometer longitudinal control
system during the second science run.Astroparticle Physics, vol. 34, 2011, pp. 521{527.

[44] Accadia (T.) et al. { Automatic Alignment system during the second science run of
the Virgo interferometer. Astroparticle Physics, vol. 34, 2011, pp. 327{332.

[45] Abadie (J.) et al. { Search for gravitational waves from compact binary coalescence in
LIGO and Virgo data from S5 and VSR1. Physical Review D, vol. 82, 2010, p. 102001.

[46] Abadie (J.) et al. { All-sky search for gravitational-wave bursts in t he �rst joint
LIGO-GEO-Virgo run. Physical Review D, vol. 81, 2010, p. 102001.

[47] Abadie (J.) et al. { Search for gravitational-wave inspiral signals associated with
short Gamma-Ray Bursts during LIGO's �fth and Virgo's �rst science ru n. Astrophysical
Journal, vol. 715, 2010, pp. 1453{1461.

[48] Abadie (J.) et al. { Predictions for the Rates of Compact Binary Coalescences Obser-
vable by Ground-based Gravitational-wave Detectors.Classical and Quantum Gravity,
vol. 27, 2010, p. 173001.

[49] Abbott (B.P.) et al. { Search for gravitational-wave bursts associated with gamma-ray
bursts using data from LIGO Science Run 5 and Virgo Science Run 1.Astrophysical
Journal, vol. 715, 2010, pp. 1438{1452.

[50] Abbott (B.P.) et al. { Searches for gravitational waves from known pulsars with science
run 5 LIGO data. Astrophysical Journal, vol. 713, 2010, pp. 671{685.

3



[51] Accadia (T.) et al. { In-vacuum Faraday isolation remote tuning. Applied Optics,
vol. 49, 2010, pp. 4780{4790.

[52] Acernese (F.) et al. { Automatic Alignment for the �rst science run of the Virgo
interferometer. Astroparticle Physics, vol. 33, 2010, pp. 131{139.

[53] Acernese (F.) et al. { Measurements of Superattenuator seismic isolation by Virgo
interferometer. Astroparticle Physics, vol. 33, 2010, pp. 182{189.

[54] Acernese (F.) et al. { Performances of the Virgo interferometer longitudinal control
system. Astroparticle Physics, vol. 33, 2010, pp. 75{80.

[55] Abbott (B.P.) et al. { An upper limit on the stochastic gravitational- wave background
of cosmological origin.Nature, vol. 460, 7258, 2009, pp. 990{994.

[56] Acernese (F.) et al. { Laser with an in-loop relative frequency stability of 1.0 � 10� 21

on a 100-ms time scale for gravitational-wave detection.Physical Review A, vol. 79, 2009,
p. 053824.

[57] Acernese (F.) et al. { Gravitational wave burst search in the Virgo C7 data. Classical
and Quantum Gravity, vol. 26, 2009, p. 085009.

[58] Abbott (B.) et al. { Astrophysically Triggered Searches for Gravitati onal Waves :
Status and Prospects.Classical and Quantum Gravity, vol. 25, 2008, p. 114051.

[59] Acernese (F.) et al. { In-vacuum optical isolation changes by heating in a Faraday
isolator. Applied Optics, vol. 47, 2008, pp. 5853{5861.

[60] Acernese (F.) et al. { First joint gravitational waves search by the Auriga-Explorer-
Nautilus-Virgo collaboration. Classical and Quantum Gravity, vol. 25, 2008, p. 205007.

[61] Acernese (F.) et al. { Lock acquisition of the Virgo gravitational wave detector. As-
troparticle Physics, vol. 30, 2008, pp. 29{38.

[62] Acernese (F.) et al. { The Virgo 3 km interferometer for gravitational wave detection.
Journal of Optics A : Pure and Applied Optics, vol. 10, 2008, p. 064009.

[63] Acernese (F.) et al. { Search for gravitational waves associated withGRB 050915a
using the Virgo detector. Classical and Quantum Gravity, vol. 25, 2008, p. 225001.

[64] Acernese (F.) et al. { Status of coalescing binaries search activities in Virgo. Classical
and Quantum Gravity, vol. 24, 2007, pp. 5767{5775.

[65] Acernese (F.) et al. { The Virgo interferometric gravitational antenna. Optics and
Lasers in Engineering, vol. 45, 2007, pp. 478{487.

[66] Acernese (F.) et al. { Measurement of the optical parameters of the Virgo interfero-
meter. Applied Optics, vol. 46, 2007, pp. 3466{3484.

[67] Acernese (F.) et al. { Length Sensing and Control in the Virgo Gravitational Wave
Interferometer. IEEE Transactions on Instrumentation and Measurement, vol. 55, 2006,
pp. 1985{1995.

[68] Braccini (S.) et al. { Measurement of the seismic attenuation performance of the
VIRGO Superattenuator. Astroparticle Physics, vol. 23, 2005, pp. 557{565.

[69] Acernese (F.) et al. { Lock acquisition of the central interferometer of the Virgo
gravitational wave detector. Astroparticle Physics, vol. 21, 2004, pp. 465{477.

[70] Acernese (F.) et al. { The commissioning of the central interferometer of the Virgo
gravitational wave detector. Astroparticle Physics, vol. 21, 2004, pp. 1{22.

4



[71] Acernese (F.) et al. { A local control system for the test masses of the Virgo gravita-
tional wave detector. Astroparticle Physics, vol. 20, 2004, pp. 617{628.

[72] Acernese (F.) et al. { First locking of the VIRGO central area interferometer with
suspension hierarchical control.Astroparticle Physics, vol. 20, 2004, pp. 629{640.

[73] Acernese (F.) et al. { Search for inspiralling binary events in the Virgo engineering
run data. Classical and Quantum Gravity, vol. 21, 2004, pp. S709{S716.

2 Publications dans des actes de colloques avec comit�e de lecture

[74] Mohapatra (S.), Nemtzow (Z.), Chassande-Mottin (E.) et Cadonati (L.). { Perfor-
mance of a Chirplet-based analysis for gravitational waves from binary black hole mer-
gers.J. Phys. Conf. Ser., vol. 363, 2012, p. 012031. { Proc. of the 9th Amaldi Conference,
Cardi� UK.

[75] Chassande-Mottin (E.). { Data analysis challenges in transient gravitational wave as-
tronomy. In : AIP Conf. Proc. : Acoustic and Radio EeV Neutrino Detection Activi ties,
ARENA'12 , p. 252. { Erlangen (Germany), 2012.

[76] Auger (F.), Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { Making reass ignment adjus-
table : The Levenberg-Marquardt approach. In : IEEE Int. Conf. on Acoust., Speech
and Signal Proc. ICASSP-12. { Kyoto (Japan), 2012.

[77] Flandrin (P.), Chassande-Mottin (E.) et Auger (F.). { Uncertainty and spectrogram
geometry. In : 20th European Signal Processing Conf. EUSIPCO-12. { Bucharest (Ro-
mania), 2012.

[78] Auger (F.), Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { R�eallocati on de Levenberg-
Marquardt. In : 23e Colloque GRETSI - Traitement du Signal et des Images. { Bordeaux
(France), 2011.

[79] Chassande-Mottin (E). { Joint searches for gravitational waves and high-energy neu-
trinos. J. Phys. Conf. Ser., vol. 243, n� 012002, 2010. { Proc. of the 14th Grav. Wave
Data Anal. Workshop (Rome, Italy).

[80] Chassande-Mottin (E.), Miele (M.), Mohapatra (S.) et Cadonati (L.). { Detection
of gravitational-wave bursts with chirplet-like template familie s. Class. Quantum Grav.,
vol. 27, 2010, p. 194017.

[81] Van Elewyck (V.) et al. { Joint Searches Between Gravitational-Wave Interferometers
and High-Energy Neutrino Telescopes :. Science Reach and Analysis Strategies.Int. J.
Mod. Phys. D, vol. 18, 2009, pp. 1655{1659.

[82] Rabaste (O.), Petiteau (A.) et Chassande-Mottin (�E.). { D�etection de chirps multi-
composantes et application aux ondes gravitationnelles des binaires �a rapport de masses
extrême. In : Actes du 22�eme Colloque GRETSI. { Dijon (France), 2009.

[83] Rabaste (O.) et Chassande-Mottin (�E.). { Echantillonnage minimal de la sph�ere c�eleste
adapt�e au r�eseau d'antennes gravitationnelles terrestres.In : Actes du 22�eme Colloque
GRETSI . { Dijon (France), 2009.

[84] Chassande-Mottin (�E.). { Chains of chirplets for the detection of gravitational wave
chirps. In : Wavelets XII, Proceedings of SPIE, pp. 6707{12{39. { San Diego (US),
2007.

5



[85] Rabaste (O.), Chassande-Mottin (�E.) et Pai (A.). { Goniom�etrie pour les chirps gra-
vitationnels. In : Actes du 21�eme Colloque GRETSI, pp. 741{744. { Troyes (France),
2007.

[86] Chassande-Mottin (�E.). { G�eom�etrie des ensembles de chirps et d�etection des ondes
gravitationnelles. In : Actes du 20�eme Colloque GRETSI. pp. 261{264. { Louvain-la-
Neuve (Belgique), 2005.

[87] Chassande-Mottin (E.). { Testing normality of gravitational wave dat a with a low cost
recursive estimate of the kurtosis.In : Proc. of PSIP'2003 , pp. 157{160. { Grenoble
(France), 2003. gr-qc/0212010.

[88] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { Estimating singularities with
reassigned distributions.In : Proc. of the 5th Int. Conf. on Sig. Proc. { Beijing (China),
2000.

[89] Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { Reassigned scalograms and singularities.
In : Proc. of the 3rd European Congress of Mathematics, pp. 583{590. { Barcelona
(Spain), 2000.

[90] Chassande-Mottin (E.) et Dhurandhar (S. V.). { Adaptive �ltering t echniques for
interferometric data preparation : removal of long-term sinusoidal signals and oscillatory
transients. Int. J. Mod. Phys. D , vol. 9, n� 3, 2000, pp. 275{279. { Proc. of the 4th Grav.
Wave Data Anal. Workshop.

[91] Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { On the stationary phase approximation of
chirp spectra. In : Proc. of the IEEE Int. Symp. on Time-Frequency and Time-Scale
Analysis, pp. 117{120. { Pittsburgh (US), 1998.

[92] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.), Daubechies (I.) et Flandrin (P.). { Partition du
plan temps-fr�equence et r�eallocation. In : Proc. 16�eme Colloque GRETSI, pp. 1447{
1450. { Grenoble (France), 1997.

[93] Gon�calv�es (P.), Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { Tim e-frequency methods in
time-series data analysis.In : Proc. of the 2nd Workshop on Grav. Wave Data Analysis,
�ed. par Davier (M.) et Hello (P.), pp. 35{46. { Gif-sur-Yvette, France , Editions Fronti�eres,
1997.

[94] Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { On the time-frequen cy detection of chirps
and its application to gravitational waves. In : Proc. of the 2nd Grav. Wave Data Anal.
Workshop, �ed. par Davier (M.) et Hello (P.). pp. 47{52. { Gif-sur-Yvette, Franc e, 1997.

[95] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { Supervised time-frequency
reassignment.In : Proc. of the IEEE Int. Symp. on Time-Frequency and Time-Scale
Analysis, pp. 517{520. { Paris (France), 1996.

[96] Abry (P.), Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { Algorithmes r apides pour la
d�ecomposition en ondelette continue. Application �a l'implantation d e la r�eallocation
du scalogramme.In : Proc. 15�eme Colloque GRETSI, pp. 313{316. { Juan-Les-Pins
(France), 1995.

[97] Flandrin (P.) et Chassande-Mottin (E.). { Sur la r�eallocation de s scalogrammes.In :
Proc. 15�eme Colloque GRETSI, pp. 309{312. { Juan-Les-Pins (France), 1995.

[98] Flandrin (P.), Chassande-Mottin (E.) et Abry (P.). { Reassigned scalograms and their
fast algorithms. In : Proc. SPIE { Wavelet Appl. in Signal and Image Proc., pp. 152{158.
{ San Diego (US), 1995.

6



Publications en tant que co-auteur de la Collaboration Virgo

[99] Accadia (T.) et al. { Noise monitor tools and their application to Virgo data. In :
Journal of Physics : Conference Series, p. 122024. { Cardi�, 2012.

[100] Degallaix (J.) et al. { Advanced Virgo Status. In : Astronomical Society of the
Paci�c Conference Series, p. 151. { Paris, 2012.

[101] Accadia (T.) et al. { The Virgo interferometer for gravitational wave d etection. In :
International Journal of Modern Physics D, pp. 2075{2079. { Shanghai, 2011.

[102] Accadia (T.) et al. { Tools for noise characterization in Virgo. In : Journal of
Physics : Conference Series, p. 012004. { Rome, 2010.

[103] Accadia (T.) et al. { Noise from scattered light in Virgo's second science run data.
In : Classical and Quantum Gravity, p. 194011. { Rome, 2010.

[104] Accadia (T.) et al. { Commissioning status of the Virgo interferometer. In : Classical
and Quantum Gravity, p. 0824002. { New York, 2010.

[105] Accadia (T.) et al. { Status and perspectives of the Virgo gravitational wave detector.
In : Journal of Physics Conference Series, p. 012074. { Rome, 2010.

[106] Accadia (T.) et al. { Virgo calibration and reconstruction of the gravitat ional wave
strain h(t) during VSR1. In : Journal of Physics : Conference Series, p. 012015. { New
York, 2010.

[107] Buskulic (D.) et al. { Very low latency search for low mass compact binary coales-
cences in the LIGO S6 and Virgo VSR2 data.In : Classical and Quantum Gravity, p.
194013. { Rome, 2010.

[108] Chassande-Mottin (E.). { Joint searches for gravitational waves and high-energy
neutrinos. In : Journal of Physics : Conference Series, p. 012002. { Rome, 2010.

[109] Punturo (M.) et al. { The third generation of gravitational wave obser vatories and
their science reach.In : Classical and Quantum Gravity, p. 084007. { New York, 2010.

[110] Acernese (F.) et al. { Cleaning the Virgo sampled data for the search ofperiodic
sources of gravitational waves.In : Classical and Quantum Gravity, p. 204002. { San
Juan, 2009.

[111] Acernese (F.) et al. { Noise studies during the �rst Virgo sciencerun and after. In :
Classical and Quantum Gravity, p. 184003. { Cambridge, 2008.

[112] Acernese (F.) et al. { Virgo status. In : Classical and Quantum Gravity, p. 184001.
{ Cambridge, 2008.

[113] Acernese (F.) et al. { VIRGO : a large interferometer for gravitational wave detection
started its �rst scienti�c run. In : Journal of Physics : Conference Series, p. 032007. {
Sendai, 2008.

[114] Acernese (F.) et al. { Status of Virgo. In : Classical and Quantum Gravity, p.
114045. { Sydney, 2008.

[115] Acernese (F.) et al. { The real-time distributed control of the Vir go Interferometric
Detector of Gravitational Waves. In : IEEE Transactions on Nuclear Science, pp. 302{
310. { Chania, 2008.

[116] Acernese (F.) et al. { Interferometric detectors of gravitational waves on Earth : the
next generations.In : Journal of Physics : Conference Series, p. 062016. { Manchester,
2008.

7



[117] Acernese (F.) et al. { Data Acquisition System of the Virgo Gravitational Waves
Interferometric Detector. In : IEEE Transactions on Nuclear Science, pp. 225{232. {
Batavia, 2008.

[118] Bignotto (M.) et al. { A Cross-correlation method to search for gravitational wave
bursts with AURIGA and Virgo. In : Classical and Quantum Gravity, p. 114046. {
Sydney, 2008.

[119] Tourne�er (E.) et al. { The status of Virgo. In : Journal of Physics : Conference
Series, p. 062025. { Manchester, 2008.

[120] Acernese (F.) et al. { The status of VIRGO. In : Proceedings of ICALEPCS 2007
Conference, p. TOAB05. { Knoxville, 2007.

[121] Acernese (F.) et al. { Status of Virgo. In : Proceedings of the 42nd Rencontres de
Moriond. { La Thuile, 2007.

[122] Acernese (F.) et al. { LIGO and VIRGO : large interferometers searching for gravi-
tational waves. In : Proceedings of ICHEP 2006. { Moscou, 2007.

[123] Acernese (F.) et al. { Status of coalescing binaries search activities in Virgo. In :
Proceedings of the 42nd Rencontres de Moriond. { La Thuile, 2007.

[124] Acernese (F.) et al. { The Automatic Alignment System of the Virgo Interferometer.
In : 2007 Gravitational Waves and Experimental Gravity, pp. 153{158. { La Thuile,
2007.

[125] Acernese (F.) et al. { All-sky gravitational wave burst search in the Virgo C7 run
data. In : 2007 Gravitational Waves and Experimental Gravity, pp. 115{118. { La
Thuile, 2007.

[126] Acernese (F.) et al. { Future Virgo Upgrades.In : Proceedings of the 42nd Rencontres
de Moriond. { La Thuile, 2007.

[127] Acernese (F.) et al. { Data quality and detector characterization for Burst Search in
Virgo data. In : 2007 Gravitational Waves and Experimental Gravity, pp. 111{114. {
La Thuile, 2007.

[128] Acernese (F.) et al. { Status of Virgo detector.In : Classical and Quantum Gravity,
pp. S381{S388. { Potsdam, 2007.

[129] Acernese (F.) et al. { Gravitational waves by gamma-ray bursts and the Virgo de-
tector : the case of GRB 050915a.In : Classical and Quantum Gravity, pp. S671{S679.
{ Potsdam, 2007.

[130] Acernese (F.) et al. { Improving the timing precision for inspiral signals found by
interferometric gravitational wave detectors. In : Classical and Quantum Gravity, pp.
S617{S625. { Potsdam, 2007.

[131] Acernese (F.) et al. { Coincidence analysis between periodic source candidates in C6
and C7 Virgo data. In : Classical and Quantum Gravity, pp. S491{S499. { Potsdam,
2007.

[132] Acernese (F.) et al. { Analysis of noise lines in the Virgo C7 data.In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S433{S443. { Potsdam, 2007.

[133] Acernese (F.) et al. { Data quality studies for burst analysis of Virgodata acquired
during Weekly Science Runs.In : Classical and Quantum Gravity, pp. S415{S422. {
Potsdam, 2007.

8



[134] Acernese (F.) et al. { Noise budget and noise hunting in VIRGO.In : 2007 Gravi-
tational Waves and Experimental Gravity, pp. 147{152. { La Thuile, 2007.

[135] Acernese (F.) et al. { Normal/independent noise in VIRGO data. In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S829{S836. { Brownsville, 2006.

[136] Acernese (F.) et al. { The Virgo status. In : Classical and Quantum Gravity, pp.
S635{S642. { Brownsville, 2006.

[137] Acernese (F.) et al. { Status of Virgo. In : Journal of Physics Conference Series,
pp. 32{35. { Zaragoza, 2006.

[138] Acernese (F.) et al. { Testing Virgo burst detection tools on commissioning run data.
In : Classical and Quantum Gravity, pp. S197{S205. { Okinawa, 2006.

[139] Acernese (F.) et al. { The status of coalescing binaries search codein Virgo, and the
analysis of C5 data.In : Classical and Quantum Gravity, pp. S187{S196. { Okinawa,
2006.

[140] Acernese (F.) et al. { The Virgo automatic alignment system. In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S91{S101. { Okinawa, 2006.

[141] Acernese (F.) et al. { The variable �nesse locking technique.In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S85{S89. { Okinawa, 2006.

[142] Acernese (F.) et al. { The status of VIRGO. In : Classical and Quantum Gravity,
pp. S63{S69. { Okinawa, 2006.

[143] Acernese (F.) et al. { Virgo upgrade investigations.In : Journal of Physics Confe-
rence Series, pp. 223{229. { Okinawa, 2006.

[144] Acernese (F.) et al. { A parallel in-time analysis system for Virgo.In : Journal of
Physics Conference Series, pp. 35{43. { Okinawa, 2006.

[145] Acernese (F.) et al. { A �rst study of environmental noise coupling to the Virgo
interferometer. In : Classical and Quantum Gravity, pp. S1069{S1077. { Annecy, 2005.

[146] Acernese (F.) et al. { Virgo status and commissioning results.In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S185{S191. { Noordwijk, 2005.

[147] Acernese (F.) et al. { The Virgo detector. In : IFAE 2005 : XVII Incontri di Fisica
delle Alte Energie ; 17th Italian Meeting on High Energy Physics, pp. 307{310. { Catania,
2005.

[148] Acernese (F.) et al. { A simple line detection algorithm applied to Virgo data. In :
Classical and Quantum Gravity, pp. S1189{S1196. { Annecy, 2005.

[149] Acernese (F.) et al. { Testing the detection pipelines for inspirals with Virgo commis-
sioning run C4 data. In : Classical and Quantum Gravity, pp. S1139{S1148. { Annecy,
2005.

[150] Acernese (F.) et al. { NAP : a tool for noise data analysis. Application to Virgo
engineering runs. In : Classical and Quantum Gravity, pp. S1041{S1049. { Annecy,
2005.

[151] Acernese (F.) et al. { Virgo and the worldwide search for gravitational waves. In :
General Relativity and Gravitational Physics, pp. 92{100. { Vietri sul Mare, 2005.

[152] Acernese (F.) et al. { Status of VIRGO. In : Classical and Quantum Gravity, pp.
S869{S880. { Annecy, 2005.

9



[153] Tourne�er (E.) et al. { The status of VIRGO. In : HEP2005 International Euro-
physics Conference on High Energy Physics, p. PoS(HEP2005)029. { Lisboa, 2005.

[154] Acernese (F.) et al. { Status of VIRGO. In : Gravitational Wave and Particle
Astrophysics Detectors. { Glasgow, 2004.

[155] Acernese (F.) et al. { Properties of seismic noise at the Virgo site.In : Classical and
Quantum Gravity, pp. S433{S440. { Tirrenia, Pise, 2004.

[156] Acernese (F.) et al. { The last-stage suspension of the mirrors for the gravitational
wave antenna Virgo. In : Classical and Quantum Gravity, pp. S425{S432. { Tirrenia,
Pise, 2004.

[157] Acernese (F.) et al. { Results of the Virgo central interferometercommissioning.In :
Classical and Quantum Gravity, pp. S395{S402. { Tirrenia, Pise, 2004.

[158] Acernese (F.) et al. { Status of VIRGO. In : Classical and Quantum Gravity, pp.
S385{S394. { Tirrenia, Pise, 2004.

[159] Beauville (F.) et al. { The VIRGO large mirrors : a challenge for low loss coatings.
In : Classical and Quantum Gravity, pp. S935{S945. { Tirrenia, Pise, 2004.

[160] Yvert (M.) et al. { A �rst test of a sine-Hough method for the detecti on of pulsars in
binary systems using the E4 Virgo engineering run data.In : Classical and Quantum
Gravity , pp. S717{S727. { Tirrenia (Pisa), 2004.

[161] Acernese (F.) et al. { Data analysis methods for non-Gaussian, nonstationary and
nonlinera features and their application to VIRGO. In : Classical and Quantum Gravity,
pp. 915{924. { Kyoto, 2003.

[162] Acernese (F.) et al. { Search for non-Gaussian events in the data of the VIRGO E4
engineering run. In : Classical and Quantum Gravity, pp. 623{632. { Kyoto, 2003.

[163] Acernese (F.) et al. { The Virgo data acquisition system.In : Proceedings Conference
Real Time 2003. { Montreal, 2003.

[164] Flaminio (R.) et al. { The gravitational wave detector VIRGO. In : Nanobeam 2002,
pp. 7{13. { Lausanne, 2003.

3 Contributions �a des ouvrages de synth�ese

[165] Auger (F.), Flandrin (P.) et Chassande-Mottin (E.). { Time-freq uency reassignment.
In : Time-frequency signal analysis and processing, �ed. par Boashash (B.). { Elsevier, 2nd
�edition, 2014.

[166] Auger (F.) et Chassande-Mottin (E.). { Quadratic time-frequency analysis (I) : Co-
hen's class.In : Time-frequency analysis : concepts and methods, �ed. par Hlawatsch (F.)
et Auger (F.), pp. 131{164. { London and Hoboken, ISTE and Wiley, 2008.

[167] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { Reassignment. In : Time-
frequency analysis : concepts and methods, �ed. par Hlawatsch (F.) et Auger (F.), pp.
249{278. { London and Hoboken, ISTE and Wiley, 2008.

[168] Auger (F.) et Chassande-Mottin (E.). { Analyse temps-fr�equencequadratique (I) : la
classe de Cohen.In : Trait�e IC2 { Temps-fr�equence : concepts et outils , �ed. par Hlawatsch
(F.) et Auger (F.), pp. 139{172. { Paris, Herm�es Science, Lavoisier, 2005.

10



[169] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { La r�eallocat ion. In : Trait�e
IC2 { Temps-fr�equence : concepts et outils, �ed. par Hlawatsch (F.) et Auger (F.), pp.
259{288. { Paris, Herm�es Science, Lavoisier, 2005.

[170] Chassande-Mottin (E.) et Flandrin (P.). { D�etection temps-fr �equence et r�eallocation.
In : Trait�e IC2 { D�ecision dans le plan temps-fr�equence , �ed. par Martin (N.) et Doncarli
(C.), pp. 103{126. { Paris, Herm�es, 2004.

[171] Auger (F.), Flandrin (P.) et Chassande-Mottin (E.). { Time-freq uency reassignment.
In : Time-frequency signal analysis and processing, �ed. par Boashash (B.). { Elsevier,
2003.

[172] Chassande-Mottin (E.), Auger (F.) et Flandrin (P.). { Time-freq uency/time-scale
reassignment.In : Wavelets and Signal Processing, �ed. par Debnath (L.). { Birkh•auser,
2003.

[173] Flandrin (P.), Auger (F.) et Chassande-Mottin (E.). { Time-freq uency reassignment
from principles to algorithms. In : Applications in Time-Frequency Signal Processing, �ed.
par Papandreou-Suppappola (A.), pp. 179{203. { CRC Press, 2002.

11



Data analysis challenges in transient gravitational-wave
astronomy
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Abstract. Gravitational waves are radiative solutions of space-time dynamics predicted by Einstein•s theory of General
Relativity. A world-wide array of large-scale and highly sensitive interferometric detectors constantly scrutinizes the geometry
of the local space-time with the hope to detect deviations that would signal an impinging gravitational wave from a remote
astrophysical source. Finding the rare and weak signature of gravitational waves buried in non-stationary and non-Gaussian
instrument noise is a particularly challenging problem. We will give an overview of the data analysis techniques and associated
observational results obtained so far by Virgo (in Europe) and LIGO (in the US), along with the prospects offered by the up-
coming advanced versions of those detectors.
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Einstein•s theory of General Relativity introduces the
concept of a deformable and evolving space-time. The
dynamics of space-time is prescribed by the Einstein
equation. In linearized gravity which assumes small de-
formations in a nearly ”at space-time, this equation re-
duces to the wave equation which therefore evidences the
existence of radiative solutions. The latter are referred
to asgravitational waves(GW) and can be phenomeno-
logically seen as propagating disturbances of space-time
itself. The theory also predicts that GW are transverse
waves, that they nominally propagate at the speed of light
and possess two independent polarizations [1, 2].

GW have never been directly detected, i.e. through the
measurement of their effect on a man-made instrument.
Strong evidence of their existence has been provided by
the observation of the famous Hulse-Taylor pulsar binary
(PSR B1913+16) [3]. The decay rate of the binary orbital
period is in remarkable agreement with the predicted
evolution obtained under the assumption that this system
radiates energy away in the form of GW.

The direct search for GW made notable progress
with the advent of dedicated instruments based on high-
precision laser interferometry such as LIGO and Virgo
(see [4, 5] for a detailed review). With the ongoing instal-
lation of a new and improved generation of those instru-
ments, the “rst discovery is expected within the decade.

While electromagnetic waves are produced by accel-
erated charges, GW are produced by accelerated masses.
Very large masses and relativistic velocities are neces-
sary to generate GW at a detectable level. For this reason,
the current projects aiming at detecting GW target poten-
tial astrophysical sources involving very dense and com-
pact objects such as neutron stars or black holes. Very

energetic astrophysical events such as the coalescence of
neutron star and/or black hole binaries, or stellar core
collapses are expected to be the source of intense and
short-duration bursts of GW [4].

Because of the limited rate of occurrence of such
events, searching for such transient GW in the LIGO
and Virgo data essentially consists in searching for rare
and weak signals at the detectability limit. This article
reports the state-of-the-art of the search for GW tran-
sient signals with a focus on the related data analysis
challenges. Searches for long-lived signals such as peri-
odic GWs from rotating neutron stars and stochastic GW
backgrounds are beyond the scope of this paper. We “rst
give some introductory material with a general presenta-
tion of the detectors in Sec. 1 and a review of the relevant
astrophysical sources in Sec. 2. Sec. 3 gives an overview
of the major problems faced when searching for transient
GW along with the data analysis methods deployed to
address them.

1. INTERFEROMETRIC GW
DETECTORS

The “rst generation of interferometric GW detec-
tors comprises “ve large-scale instruments in to-
tal (see Fig. 1). The US-based Laser Interferometer
Gravitational-Wave Observatory (LIGO) [6] includes
three kilometric-scale instruments located in Livingston,
Louisiana (labelled L1) and Hanford, Washington (the
latter hosting two interferometers in the same vacuum
enclosure with labels H1 and H2). The French-Italian
project Virgo [7] has one instrument of the same class
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FIGURE 1. Geographic location of the current and future
GW interferometric detectors. This world map displays the
location of the four sites of the “rst generation detectors (LIGO
H and L, Virgo and GEO), and six sites of the second generation
(complemented by LIGO I and KAGRA). The future detector
LIGO India is still pending approval and its exact location is
yet to be determined. Credits: [9]

located in Cascina near Pisa, Italy (labelled V1). This
set of kilometer-scale instruments is complemented by a
detector with more modest dimensions (several hundreds
of meters): GEO [8] (labelled G1), a German-British
detector in operation near Hanover, Germany.

Despite major differences in the technologies in
use, all those instruments measure gravitational waves
through the same principle. They all sense the strain that
a passing GW exerts on space-time by monitoring the
differential length� � of the optical path followed by
two laser beams propagating along orthogonal directions
over a distanceL. This is performed by letting the
two beams interfere similarly to the Michelson-Morley
experiment. The interference is closely related to the
difference in the phase accumulated by the two beams
before they combine and hence to the difference in
their optical paths. The measurement of the interference
light power allows that of� � with high accuracy. Mea-
surement noises (mainly the thermal noise due to the
Brownian agitation of the atoms constitutive of the optics
and the shot noise due to the quantum nature of light)
can be reduced to reach the level ofh � � �/ L � 10Š21,
where the detector responseh is directly connected to
the amplitudeh+ andh× of the two GW polarizations1.
The best sensitivity is achieved in a frequency band
ranging from� 100 Hz to 1 kHz approximately (see
Fig. 2 … bottom).

The detector response is a linear mixtureh = F+ h+ +
F× h× of the two GW polarizations. The antenna pat-
tern factorsF+ and F× characterize the way the wave
polarizations couple to the detector. The couplingF =
(F2

+ + F2
× )1/ 2 � 1 is maximum for waves impinging per-

1 These quantities measure the strain or fractional length change that a
GW exerts on space-time and are therefore dimensionless

FIGURE 2. (top) Time line of the data takings completed
so far. Credits: [10](bottom) Sensitivity achieved by LIGO
and Virgo during their last science data taking S6/VSR2…3
[11].

pendicularly to the detector plane and is minimum (and
exactly zero) for waves from the four •blindŽ directions
associated to the two bisectors of the detector arms. GW
detectors are non-directional instruments asF � 1/ 2 for
more than half of the sky.

The “rst generation detectors have conducted a series
of science data takings reaching an integrated observa-
tion time of about 2 years (see Fig. 2 … top). The data
takings are coordinated in order to maximize the obser-
vation time with the three most sensitive detectors oper-
ating while always maintaining at least one detector in
•astro-watchŽ mode in case of an outstanding galactic
event.

The “rst generation of detectors has now been decom-
missioned and it is currently being replaced by a second
generation of •advancedŽ detectors. Thanks to major up-
grades in their infrastructure and instrumentation, a ten-
fold increase in sensitivity is expected with the advanced
detectors as indicated in Fig. 3. The GW amplitude de-
caying inversely with the distance, this corresponds to a
factor of thousand in the observable volume and hence
in the number of detectable sources. Advanced detectors
are likely to detect several tens and possible several hun-
dreds of sources as we will see in the next Section.

The installation of the advanced LIGO detectors [12]
should be completed by the end of 2013 and a “rst sci-

253

Downloaded 03 Jun 2013 to 134.158.186.247. This article is copyrighted as indicated in the abstract. Reuse of AIP content is subject to the terms at: http://proceedings.aip.org/about/rights_permissions



FIGURE 3. Projected sensitivities for the advanced LIGO
and advanced Virgo detectors compared with the design
sensitivity of their initial version .

ence run is likely to take place in 2015. The original plan
was to install two four-kilometer detectors at Hanford
site, but there is now a proposal (still to be approved by
U.S. and Indian institutions) to move one of those de-
tectors to a new observatory in India. If this plan mate-
rializes, the third detector at the Indian site would start
operation around 2020. Advanced Virgo plans to have
a robustly operating detector in 2015 and to begin col-
lecting science data as soon as possible after that [13].
GEO foresees a program of upgrades •GEO-HFŽ [14]
which focuses on improving the detector sensitivity at
high-frequencies thanks to a larger laser power and the
use of •squeezed lightŽ. The network of advanced detec-
tors will be completed by the Japanese KAGRA detector
[15] which has the speci“city of being installed under-
ground in the Kamioka mine (where the seismic motion
is much lower than at the surface) and to operate at cryo-
genic temperatures to reduce thermal noise. An initial
three-kilometer room-temperature interferometer is ex-
pected to be operational by 2015, with the full cryogenic
interferometer ready to start taking data by 2018.

2. ASTROPHYSICAL SOURCES OF GW
TRANSIENTS

Phenomenologically, GW emission arises from relativis-
tic bulk motion. At lowest order, GW can be related to
variations in the quadrupolar moment of the mass distri-
bution [1]. Therefore, GW sources have to present some
degree of non-axisymmetry. In this section, we review
the astrophysical scenarios giving rise to GW emission.
The coalescence of neutron-star and/or black-hole bina-
ries similar to the Hulse-Taylor binary mentioned previ-

ously is often considered the most promising one.
The last minutes before the system merges give rise to

the emission of an intense burst of GW. Post-Newtonian
expansions of the binary dynamics [16, 17] are used to
predict the gravitational waveforms radiated during the
inspiral phase which precedes the merger. The GW sig-
nature consists in achirp signal whose frequency sweeps
towards high values according to a power law at “rst or-
der . A substantial amount of energy is radiated in the
following phase when the two bodies merge into a black
hole. In this highly relativistic phase, the perturbative
treatment of binary dynamics is not valid anymore and
one has to resort to numerical simulations. The process
is concluded by the ring-down phase during which the
resulting distorted black hole radiates away its asymme-
try down to equilibrium. During the whole coalescence
process, a stellar-mass binary with equal masses radiates
away of order of a percent of its rest mass[4].

Although binary systems are fairly common, only a
small fraction eventually forms a compact binary that is
suf“ciently tight to coalesce in less than Hubble time.
A survey of population estimates [18] gives a •realisticŽ
rate of one neutron-star…neutron-star coalescence2 per
10,000 years per galaxy equivalent in size to the Milky
Way. GW detectors can ideally observe those binary sys-
tems up to a distance of� 30 Mpc and� 440 Mpc for
initial and advanced detectors resp. [18]. Converted into
a rate ofdetectablecoalescences, this leads to� 0.02
events per year with the “rst generation of (initial) de-
tectors and to� 40 events for the second generation (ad-
vanced). Large error bars are attached to those estimates
re”ecting the weakness of the observational constraints
we have about those systems. The above stated rates can
then be 10 times smaller or larger in the •pessimisticŽ or
•optimisticŽ scenarios respectively. The •realisticŽ rates
presented above are corroborated by the ones derived as-
suming that compact binary mergers are the progenitors
of short-hard gamma-ray bursts (GRB) [18].

Gravitational stellar-core collapse is another potential
source of GW if some degree of non-axisymmetry is ex-
hibited during this process. The simulations required to
make reliable predictions of the emission levels are very
challenging as they have to incorporate many physical in-
gredients including relativistic magneto-hydrodynamics
and a detailed treatment of neutrino transport and nu-
clear interactions [19]. The current realistic estimate of
the amount of radiated GW energy is of order 10Š7M�
and corresponds approximately [20] to a distance reach
of order � 10 kpc with the initial detectors,� 100 kpc
with the advanced detectors. The detectable sources are
therefore located in the Galaxy.

2 Similar rates are obtained for the other types of systems mixing
neutron stars and/or black-holes.

254

Downloaded 03 Jun 2013 to 134.158.186.247. This article is copyrighted as indicated in the abstract. Reuse of AIP content is subject to the terms at: http://proceedings.aip.org/about/rights_permissions

Another potential source of GW bursts are •neutron-
star quakesŽ [21] during which the vibrational normal
modes of a neutron star are excited and damped by GW
emission. Star quakes may origin from the disruption of
the star crust due to the sudden rearrangement of the
magnetic “eld of a highly-magnetized neutron star (mag-
netar). Cosmic string cusps may be also listed among the
potential GW burst sources [22].

3. SEARCHES FOR GW TRANSIENT
SIGNALS

3.1. Time-series analysis

In detection problems, the availability ofa priori in-
formation plays a major rôle. We have seen in Sec. 2
that the GW signature from coalescing binaries of neu-
tron stars and/or black holes have a speci“c time evo-
lution which can be predicted with good accuracy. This
morphological information helps to distinguish a real
GW signal from the instrumental or environmental noise.
The search for known signals is ef“ciently performed by
matched “ltering techniques[23] which cross-correlates
the data with the expected •templateŽ waveforms ob-
tained from the source model.

Because of the highly-relativistic dynamics associated
with the production of GW, some of the expected GW
waveforms are dif“cult to predict with accuracy. This
calls for detection methods that are robust to the model
uncertainties.Excess power methodsessentially consist
in searching for a broad family of GW waveforms by
scanning a time-frequency map for transient excursions.
The time-frequency map is obtained by projecting the
data onto a dictionary of elementary waveforms that
tiles the time-frequency plane. Several types of dictio-
nary have been tested including local cosines [24], sine-
Gaussian wavelets [25], orthogonal wavelet packet bases
[26] or chirplets [27]. Real GW signals are unlikely to
correlate exactly with one element in the dictionary, but
with several of them. Clustering algorithms are generally
applied to harvest the signal energy scattered over several
elements [28, 29, 30].

The time-frequency dictionaries mentioned above are
composed of •genericŽ elementary waveforms mainly
motivated by mathematical or algorithmic arguments.
Astrophysically motivated dictionaries can be obtained
by extracting the relevant information from catalogs of
GW signals developed through numerical simulations
[31, 32, 33, 34].

3.2. Multi-detector analysis

We described the basic ideas employed to analyze the
data stream from individual detectors. A gain in sensitiv-
ity is expected from the availability of a joint observation
by multiple detectors. This section discusses several as-
pects related to the combined analysis of multiple detec-
tor data.

3.2.1. Coherent analysis of multiple data streams

We already mentioned that the detector receives a mix-
ture of both GW polarizations which depends on the rel-
ative orientation and alignment of the detector and wave.
Since the detectors are not co-planar and co-aligned, they
couple differently to the incoming wave resulting in ob-
served responses with different initial phases and am-
plitudes. Because of its “nite speed, a GW reaches the
detectors at different times. All those differences can
be exploited usingcoherent analysis techniquesto im-
prove the overall sensitivity. Those techniques consist
in compensating the phase shift and delay of the vari-
ous responses to align them in time and phase assuming
a given direction-of-arrival. The resulting data streams
are combined so that the sum operates constructively for
GW signals from the selected direction. The data stream
which results from the coherent combination maximizes
the signal-to-noise ratio (SNR). The combined stream
can then be analyzed using methods inspired by the sin-
gle detector case, i.e., excess power methods for the
unmodelled GW bursts [35, 36] and matched “ltering
techniques [37, 38] for inspiralling binaries. The coher-
ent analysis being directional (each coherently combined
stream is associated to a given direction), the outcome is
a probability (pseudo-)distribution over the sky usually
referred tosky mapfrom which the most likely location
of the source can be extracted.

3.2.2. Mitigation of non-Gaussian/non-stationary noise

The noise of the real instruments is far from the ideal
properties of stationarity and Gaussianity we expect from
the main fundamental (thermal and quantum) noises. The
tails of the noise distribution is dominated by a non-
Gaussian and non-stationary component consisting in a
large number of transient noise excursions commonly
calledglitches. Glitches are produced by a variety of en-
vironmental and instrumental processes, such as upcon-
version of seismic noise or saturations in feedback con-
trol systems. Since glitches occasionally occur nearly si-
multaneously in separate detectors by chance, they can
mimic a gravitational-wave signal.
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The population of glitches is dif“cult to model. The
size and the large complexity of GW detectors makes
this modelling even more dif“cult. GW detectors being
instruments extended over kilometers, it is hard to com-
pletely isolate them from the outside world and the sur-
rounding anthropic activity. Therefore, the accurate mod-
elling of the non-Gaussian/non-stationary noise back-
ground is for now out-of-reach. It has to be mitigated and
this can be done at least partially by using multiple data.

It is possible to calculate combinations of the data
from multiple detectors where the GW signals from all
detectors interfere destructively in the sum. The GW
signal thus cancels, but not background glitches. The
energy in these •nullŽ stream(s) may be used to reject
or down-weight events not consistent with a gravitational
wave [39, 36]. The success of such tests depend critically
on having several independent detectors of comparable
sensitivity.

3.2.3. Use of multiple detector data for background
estimation

We explained earlier that the accurate modelling of
non-Gaussian non-stationary noise is out-of-reach. The
remaining part of the glitches that cannot be identi“ed by
the coherent techniques described in the previous section
constitutes the dominating background noise in burst
searches. This background has to be estimated. However,
GW signals cannot be turned off: the detectors cannot
be shielded from them. Therefore, we don•t have •noise-
onlyŽ data at our disposal for background estimation.

Nevertheless, the background can be estimated thanks
to the availability of multiple data streams by time shift-
ing one detector•s data. The time shift is chosen to be
much longer than the time-of-”ight between detectors
(� 30 ms) and coherence time scale of the detector noise
(� seconds). The time-shifted (or •time-slideŽ) analysis
leaves only triggers due to accidental coincidences of in-
strumental glitches. The contribution from real GW sig-
nals is practically erased. By repeating the analysis many
times with different time shifts, we get an accurate esti-
mate of the rate of background events. For suf“ciently
large time shifts, each trial can be considered indepen-
dent of the other. However, the number of time slides
cannot be increased inde“nitely as a signi“cant correla-
tion between time slides will occur above a certain level
[40].

The p-value measuring the signi“cance of a GW event
can be computed by computing the fraction of louder
background events from the time-slide analysis.

FIGURE 4. Examples of background distributions for the
coherent Wave-Burst algorithm [36] for a three-detector
network (LIGO-H and L and Virgo) during S6-VSR2/3
data taking. This distribution is given as a function of the cor-
related amplitude� homogeneous to the signal-to-noise ratio.
Hatch area: backgroundbeforeany glitch rejection scheme
is applied.Black area: after the •null-streamŽ glitch rejec-
tion (see Sec. 3.2.2).Gray area: after data-quality ”ags (see
Sec. 3.3). CAT2 and 3 refers to the different categories of the
data-quality ”ags whose description goes beyond the scope of
this article.Bold curve: expectation if noise is stationary and
Gaussian. Credits: [41].

3.3. Data quality

Besides the gravitational-wave channelh(t), hundreds
of auxiliary channels including microphones, seismome-
ters, magnetometers, etc. are recorded at any given time
during science data takings. Those channels can be used
to get an image of the operational and environmental sta-
tus of the detector. The observed correlation between the
GW channel with the auxiliary channels can help de-
termine the origin of noise artifacts and how the orig-
inal disturbance couples into the detector [41]. A sig-
ni“cant number of noise sources are identi“eda poste-
riori after the science data taking is done. Those noise
sources cannot be mitigated by “xing the instrument.
Instead, this leads to the development of a data-quality
”ag which, when •raisedŽ, indicates that the data are im-
proper, and any event occurring at that time should beve-
toed. This provides also an important resource for back-
ground glitch rejection. Data-quality ”ags with a large
(� 1) ef“ciency (percentage of glitches vetoed by the
”ag) over dead-time (fraction of science time rejected by
the ”ag) ratio are of particular interest [41]. About 200
data-quality ”ags are used in GW burst searches. Fig-
ure 4 shows the background improvement after vetoing.
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FIGURE 5. Cumulative event rate associated to the
search for compact binary coalescences.The •candidateŽ at
� c � 12.5 is a simulated signal inserted as part of a •blind
injection challenge exerciseŽ (see text). Credits: [42]

3.4. Results

LIGO and Virgo conducted two joint science runs, la-
belled S5 for LIGO and VSR1 for Virgo for the “rst run,
S6 and VSR2/3 for the second. A total ofT = 635 days of
observing time have been analyzed [43, 44]. No GW de-
tection has been claimed yet. Upper limits (at 50% con-
“dence level) on the GW strain obtained from an all-sky
all-time GW burst search have been set. It is slightly be-
low hrss < 5× 10Š22 HzŠ1/ 2 for frequency at about 200
Hz, where the bound is on the root-sum-square (rss) am-
plitude h2

rss �
�

dt h2
+ (t) + h2

× (t) of the two GW polar-
izations at Earth. While the exact result depends on the
assumed GW model (here, a generic sine Gaussian wave-
form characterized by its central frequency), it remains
comparable for waveforms with a similar spectrum.

This upper limit placed on a local quantity (hrss at
Earth) can be translated into astrophysical constraints:
for instance, upper limits on the radiated energyEGW
by generic sources of linearly polarized GW located at
distanced. Averaging over the source inclination, the
above strain limit corresponds toEGW = 2× 10Š8M� c2

for galactic sources at distanced = 10 kpc, andEGW =
5× 10Š2M� c2 for source in the Virgo cluster withd = 15
Mpc. Those estimates are comparable to the expected
GW-radiated energy from core collapses and mergers of
stellar-mass compact objects respectively.

The same data, when searched speci“cally for inspi-
ralling binaries of neutron stars, leads to an upper limit
on the rate of such astrophysical events ofR 90% = 1.3×
10Š4yrŠ1MpcŠ3 [45, 42] which is still two orders of
magnitude larger than the rate estimate obtained from
population models [18]. Fig. 5 shows the cumulative
rate of events detected by the matched-“ltering proce-
dure outlined in Sec. 3.1 in coincidence in the H1 and L1
detectors during four months of S6/VSR2-3 data taking.
This distribution is displayed as a function of the rank-
ing statistic� c which combines the signal-to-noise ratios

measured at both detectors. The distribution of candidate
events (triangle) is superimposed to a background esti-
mate (black dots) with error bars (in gray). The last tri-
angle on the right-hand side of the plot at� c � 12.5 is a
candidate event detected with a false alarm rate of 1 in
7,000 years [42]. It was known in advance that a small
number of fake GW signals might be added •blindlyŽ to
the data. The exact time and characteristics of these sig-
nals were only known by a small group of people sworn
to silence until the eventual •opening of the envelopeŽ.
The envelope wasnot empty and contained the detected
event code-named GW100916 [46]. Thanks to this ex-
ercise, it was possible to test the entire decision-making
chain up through the preparation of a publication.

4. ONLINE ANALYSIS AND RAPID
ELECTROMAGNETIC FOLLOW-UP

Sources of GW are likely sources of other kinds of emis-
sions, such as electromagnetic waves or jets of high-
energy particles. The possible connection between com-
pact binary coalescences and GRB is an example [47].
This motivates cross-correlating GW with other types of
observations in the electromagnetic or neutrino spectra
see e.g., [48, 49] for recent results. We will brie”y re-
port here on rapid follow-up observations seeking elec-
tromagnetic counterparts to GW candidate events. A
low-latency analysis pipeline was operated for the “rst
time during the last data taking [50]. It allows to gen-
erate alerts •on the ”yŽ within 20 minutes of the as-
sociated GW candidate event. Major changes were re-
quired with respect to the original off-line pipelines. The
most probable direction of the source along with an er-
ror box were communicated to a dozen of partner ob-
servatories [50] including radio telescopes, wide-“eld
optical telescopes and the X/gamma-ray satellite Swift.
This has led to follow-up observations which have been
scanned for transient excursions. This exercise has been
extremely useful and will help to prepare the exciting
future of multi-messenger astronomy with the advanced
detectors [51, 9].
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The list of putative sources of gravitational waves possibly detected by the ongoing worldwide network
of large scale interferometers has been continuously growing in the last years. For some of them, the
detection is made dif�cult by the lack of a complete information about the expected signal. We
concentrate on the case where the expected gravitational wave (GW) is a quasiperiodic frequency
modulated signal i.e., a chirp. In this article, we address the question of detecting ana priori unknown
GW chirp. We introduce a general chirp model and claim that it includes all physically realistic GW
chirps. We produce a �nite grid of template waveforms which samples the resulting set of possible chirps.
If we follow the classical approach (used for the detection of inspiralling binary chirps, for instance), we
would build a bank of quadrature matched �lters comparing the data to each of the templates of this grid.
The detection would then be achieved by thresholding the output, the maximum giving the individual
which best �ts the data. In the present case, this exhaustive search is not tractable because of the very large
number of templates in the grid. We show that the exhaustive search can be reformulated (using
approximations) as a pattern search in the time-frequency plane. This motivates an approximate but
feasible alternative solution which is clearly linked to the optimal one. The time-frequency representation
and pattern search algorithm are fully determined by the reformulation. This contrasts with the other time-
frequency based methods presented in the literature for the same problem, where these choices are
justi�ed by ‘‘ ad hoc’’ arguments. In particular, the time-frequency representation has to beunitary.
Finally, we assess the performance, robustness and computational cost of the proposed method with
several benchmarks using simulated data.

DOI: 10.1103/PhysRevD.73.042003 PACS numbers: 04.80.Nn, 07.05.Kf, 95.55.Ym

I. INTRODUCTION

The worldwide network [1] of large scale interferomet-
ric gravitational wave (GW) detectors have started to take
data. The network includes the detectors GEO600, LIGO
and TAMA. It will be completed soon by the upcoming
Virgo. The overall sensitivity of these detectors is contin-
uously improving. Interesting upper limits for the ampli-
tude of GWs are being set and the �rst detection is
hopefully not too far.

A large variety of astrophysical sources are expected to
emit GWs in the observational frequency bandwidth of
these detectors. From the data analysis viewpoint, the
detection methodology for these sources depends on the
availability of a reliable and complete model of the GW.

Generally speaking, the oscillations of the GWs are
related to the orbital, rotational bulk motion of the con-
stituents of the emitting system. Since the system loses
energy by radiation, or because of some other physical
process involved, its orbital period, and consequently the
GW frequency can vary with time. In such case, the
emitted GW is a frequency modulated signal i.e., achirp.
A detailed knowledge of the dynamics of the system is
required to describe precisely the characteristics of the GW

chirps, in particular the phase evolution. This may not be
always possible as described in the following examples.

The GW emitted by a coalescing binary of compact
objects can be divided into three phases (inspiral, merger
and ringing). Although the GW can be obtained accurately
in the inspiral phase when the bodies are well separated [2]
(using post-Newtonian expansions) and in the ringing
phase after they have merged [3] (using perturbative meth-
ods), the in-between merger phase still defeats both the
numerical and analytical efforts [4] for modeling its highly
nonlinear regime. For large mass binaries, the merger
phase contributes to a dominant fraction of the signal-to-
noise ratio (SNR) [5]. In this case, the search method has to
accommodate the signi�cant lack of signal information.

Kerr black holes accreting matter from a surrounding
magnetized torus are putative sources of the long gamma-
ray bursts (GRBs) [6]. It is claimed that, the black hole spin
energy is radiated away through GWs along with the GRB.
The precise shape of the emitted waveform would need
accurate hydrodynamical numerical simulations.

A third example is the GW emitted in the form of the
quasinormal modes [7] by a newly born hot neutron star
(during the cooling phase which follows the core collapse).
Here, the characteristics of the GW depend on the equation
of state of the proto-neutron star and various physical
processes (like neutrino diffusion, thermalization and cool-
ing) which are currently not known with accuracy.

All these three examples are expected to emit GW as an
unmodeled chirp, the phase information being not (per-
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fectly) known. Its typical duration in the detector band-
width is of the order of a few seconds.

While matched �ltering is a well-known and ef�cient
detection technique when a precise waveform model is
available, the lack of waveform information prevents us
from using the same approach. It is thus natural to advocate
for exploratory searches(based on partial information or
‘‘good sense’’ models) as opposed totargetedones (relying
on a precise model).

Various strategies [8–14] have been designed following
this viewpoint, for the detection of transients of short
duration (tenth to hundredth of milliseconds) or GWburst.
Such transients are typically from supernovae core collap-
ses. The notion of a varying frequency is not adequate for
such a small number of cycles. It is thus not meaningful to
describe such transients as chirps. Their detection is a
different issue than the one considered here.

Here, we are interested in exploratory search speci�cally
for unmodeled chirps. In the past, this question has already
been investigated yielding a detection method, the Signal
Track Search (STS) [13]. The STS relies on the observation
that, in a time-frequency (TF) representation, a chirp ap-
pears as a �liform pattern and this discriminatory signature
can be searched for. A satisfactory implementation of this
phenomenological argument calls for a proper TF repre-
sentation (TFR) and pattern search algorithm. The STS
results from ‘‘ad hoc’’ choices for the above mentioned
points.

In this paper, we propose a new method for the detection
of unmodeled chirps. It is based on the same general
principles (pattern search in a TFR) as the STS. Its origi-
nality resides in the clear link we establish between the
method (i.e., the choices of TFR and pattern search) and an
optimality criterion.

The paper is organized as follows. We state the detection
problem in Sec. II. We introduce the general chirp model
referred to assmooth chirpand we assume that most
physically realistic GW chirps can be described by this
model. The phase of a smooth chirp is an arbitrary con-
tinuous and differentiable function with bounded �rst and
second derivatives. In Sec. III, we derive the optimal
statistic for detecting a given smooth chirp in noise, which
is usually referred to asquadrature matched �ltering. The
idea is then to apply this statistic for any smooth chirp, and
select the maximum which is associated to the individual
that best �ts the data. This maximization has to be done
numerically. To do so, the set of smooth chirps being a
continuous set, has to be discretized. In Sec. IV, we show
that grids of templates can be constructed for smooth
chirps using chains of small chirps, we callchirplet chains
(CC). We further prove that the grid istight i.e., any smooth
chirp can be closely approximated by a chirplet chain. The
maximization of the statistic over the set of smooth chirp
can be reliably replaced by a maximization over the set of
CCs. However, the number of CCs being very large, the

computation of the quadrature matched �lter for all CCs is
not tractable. In Sec. V, we propose a feasible (TF based)
procedure for �nding the best CC. We show that the quad-
rature matched �lter can be reformulated approximately as
a path integral computed in the TF representation given by
the discrete Wigner-Ville (WV) distribution. As a result,
the maximization of the statistic over the CCs amounts to
obtaining the TF path of largest integral. We demonstrate
that this kind of problem can be solved ef�ciently with
dynamic programming. We detail our path search algo-
rithm and we evaluate its computational cost. Finally, we
compare the resulting algorithm with other methods in
Sec. VI. Receiver operating characteristics obtained in
several realistic situations demonstrate the superiority of
the proposed approach.

II. SMOOTH CHIRPS IN GAUSSIAN NOISE

We introduce a general chirp model which we refer to as
smooth chirp,

s�t� � Acos�� � t� � • 0� for t0 � t � t0 � T; (1)

ands�t� � 0 outside this interval.
A smooth chirp is characterized by the amplitudeA, the

initial phase• 0 and asmoothphase evolution� �t� (with-
out loss of generality, we assume� �t� � 0 at the arrival
time t � t0). We de�ne the termsmoothas follows. A
phase� �t� is smooth if this function and its �rst three
derivatives are continuous and we have

��������
df
dt

�������� � _F
��������

d2f
dt2

�������� � �F; (2)

for all t and wheref �t� � � 2� � � 1d�=dt is the instanta-
neous frequency. The chirping rate limits_F and �F are
chosen based on the allowed upper bounds obtained from
general astrophysical arguments on the GW source of
interest. The chirp model thus includes four parameters
p � f A; • 0; t0; � ���g which are not knowna priori and
need to be determined from the data.

Let the signal be correctly sampled at the Nyquist rate
f s � 1=ts and let us assume that we acquire the dataxk by
blocks ofN samples. The GW signal is denoted bysk �
s�kts� for k � 0; � � � ; N � 1 with the durationT � tsN.
The noise nk is assumed to be additive white and
Gaussian with zero mean and unit variance. Since the noise
of GW detectors is colored, this noise model implies that a
whitening procedure has been already applied to the data.
(Therefore, the signalsk in Eq. (3) is a ‘‘whitened’’ version
of the actual GW signal).

In this initial work, we restrict the smooth chirp model to
have a constant envelope, although GW chirps are gener-
ally amplitude modulated. The constant envelope thus
limits the descriptive power of the model. However, we
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argue that the model is still reasonable for many cases1 and
that the phase information plays a major role for detection
of chirps. We leave the problem of detecting amplitude
modulated chirps for subsequent work.

III. OPTIMAL DETECTION OF A SMOOTH CHIRP

For each block ofN data samples, the signal detection
problem is to decide which statistical hypothesis suits best
to the data among the following two:

�H0� xk � nk noise only (3a)

�H1� xk � sk � nk signal� noise (3b)

In practice, this requires thresholding a functional of the
data, commonly referred to asstatistic. If the statistic
crosses the threshold,H1 is chosen as opposed toH0 and
vice versa.

Because of the presence of random noise, this decision
may not be always the right one. There are two types of
errors associated to this: false alarms (decideH1 while H0
is present) and false dismissals (the opposite). The proba-
bilities of occurrence of these two errors fully quantify the
performance of a given statistic. This information can be
used to rank the large number of possible statistics and to
identify the best one. This is the approach followed by the
Neyman-Pearson (NP) criterion [15]: the NP-optimal sta-
tistic minimizes one error probability, while keeping the
other �xed to a given value. To be precise, in the present
case, it minimizes the false dismissal probability for a �xed
false alarm probability.

It can be shown that the likelihood ratio (LR) de�ned by
� � P�f xkgjH1�=P�f xkgjH0� is NP-optimal [15]. For the
detection problem described in Eq. (3), the LR can be
easily obtained if we assume that the chirp parametersp
are known in advance. When the parameters are not known
a priori (which is the situation here), the ideal would be to
have a statistic which is NP-optimal for all values of the
parameters. This statistic is usually referred to asuniformly
most powerful. However, it is not guaranteed that such
statistic always exists, and even if it does, it is generally
dif�cult to obtain.

A sensible solution consists in getting some kind of
estimates for the unknown parameters and then use the
LR assuming that the estimated value is the actual value. If
we usemaximum likelihood(ML) estimators of the un-
known parameters, the resulting statistic is referred to as
generalized likelihood ratio test(GLRT) [15] (or maxi-
mum likelihood test in the statistical community).

The GLRT can be shown to be uniformly most powerful
in certain cases [15]. For our problem, up to our knowl-
edge, this is an open question. Strictly speaking, it is thus
not correct to qualify the GLRT as ‘‘optimal’’ (as is often
done in the literature on GW data analysis). Nevertheless,
we continue this misuse of language since the GLRT has
proven to perform reasonably well and no better alternative
appears to be available.

In the following subsections, we give the derivation of
the GLRT statistic. We proceed with the maximization of
likelihood ratio with respect to the parameters. Following
[16], we note that out of the four parameters,A, • 0 andt0
areextrinsicparameters (known as kinematical or dynami-
cal parameters) whereas� ��� is an intrinsic parameter
(which determines the shape of the chirp waveform). On
the basis of this distinction, the maximization over the
extrinsic parameters can be treated in a simple manner
whereas the computation of the ML estimate of the intrin-
sic parameter requires a more sophisticated numerical
treatment.

A. Maximize the likelihood ratio: A and • 0

In this subsection, we maximize the LR with respect toA
and• 0. In case of Gaussian noise, it is more convenient to
use the log-likelihood ratio (LLR) which is expressed by

� �x; p� � ln� �
XN� 1

k� 0

xksk �
1
2

XN� 1

k� 0

s2
k: (4)

We introduce�sk � cos�� k � • 0� (such thatsk � A�sk)
with the normN �

P N� 1
k� 0 �s2

k.
The maximization of the LLR� �x; p� overA is straight-

forward and gives the expression of the ML estimate of the
amplitude, namelyÂ �

P N� 1
k� 0 xk �sk=N . Inserting this ex-

pression into Eq. (4), we obtain

� �x; fÂ; • 0; t0; � ���g� �
1

2N

� XN� 1

k� 0

xk �sk

�
2
: (5)

The analytical maximization of the LLR over• 0 de-
serves a little more attention. The same calculation has
been performed for the detection of chirps from inspiral-
ling binaries [17,18] but it is based on the assumption that
N is independent of• 0 which is not valid in the context of
arbitrary chirps. In Appendix A, we detail this calculation
and discuss the validity of this assumption.

We express the resulting statistic• �x; t0; � � �
� �x; fÂ; •̂ 0; t0; � ���g� using the following notations for
the cross-correlation of the data with the two quadrature
waveforms,

xc �
XN� 1

k� 0

xk cos� k xs �
XN� 1

k� 0

xk sin� k; (6)

and for the norms and cross-products ofcos� k andsin� k,

1It is important to stress here that the model applies to the
whitened chirp. For inspiralling binary chirps crossing the entire
detector bandwidth, the envelope of whitened chirp is �atter than
the original GW signal. For the other cases, this fact depends on
the location of the chirp within the detector band.
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nc �
XN� 1

k� 0

cos2� k ns �
XN� 1

k� 0

sin2� k; (7a)

nx �
XN� 1

k� 0

cos� k sin� k: (7b)

We distinguish two cases. In the degenerate case where
the two quadrature waveforms are linearly dependent (� k
is a constant),O � ncns � n2

x vanishes and we have

• �x; t0; � � � � x2
c � x2

s�=�2N�: (8)

OtherwiseO > 0, the optimal statistic is

• �x; t0; � � � � nsx2
c � 2nxxcxs � ncx2

s�=�2O�; (9)

and is commonly referred to asquadrature matched �lter-
ing, (see Appendix A).

B. Maximize the likelihood ratio: � and t 0

The statistic• results from a quadratic combining of the
cross-correlations de�ned in Eq. (6). It can be seen as a
‘‘generalized dot-product’’ and can be related to a ‘‘dis-
tance’’ measuring the discrepancy between the data and
templatewaveforms (or, in short, templates) de�ned by the
phase� [see Eq. (A8)]. Maximizing• over� is equivalent
to minimizing this distance.

The expression in Eq. (9) is for a given known phase� .
If the phase is unknown but belongs to the set of smooth
chirps, then we need to minimize the distance within this
feasible set. In other words, we need to �nd that smooth
chirp which best �ts the data i.e., �nd

• max�x; t0� � max
all smooth chirps

f• �x; t0; � �g: (10)

This maximization is dif�cult to tackle analytically and
has to be done numerically. The set of smooth chirps is a
continuous set and hence not easy to manipulate numeri-
cally without discretizing it. For this purpose, we introduce
chirplet chains, which we discuss in the next section.

As described earlier, we process the data stream block-
wise. We compute the statistic independently for each
block. The maximization overt0 is obtained by comparing
• max for neighboring blocks and selecting the maximum.
The ML estimate oft0 is then given by the starting time of
the corresponding block. The period separating two suc-
cessive starting times thus de�nes the resolution of the
estimate. If required, this resolution can be improved by
increasing the overlap between two neighboring blocks.

We now concentrate on the maximization of• �x; t0; � �
over � in a given block. In the following, we removet0
from the arguments of• to keep the notations simple.

IV. CHIRPLET CHAINS: A TIGHT TEMPLATE
GRID FOR SMOOTH CHIRPS

In this section, we show that chirplet chains (CCs) can
be used to construct template grids for smooth chirps. CCs
are based on the simple geometrical observation: broken
lines give good approximations of smooth curves. CCs are
signals whose (instantaneous) frequency is a broken line.
We verify that they are good approximation of the fre-
quency curve of an arbitrary smooth chirp. We obtain the
conditions ensuring that, for any smooth chirp, there al-
ways exists a suf�ciently close CC. If these conditions are
satis�ed, the set of the CCs forms a tight template grid
which can be used to search for an unknown smooth chirp.
Finally, we examine the implementation of such grid for
the toy (but realistic) model given by the inspiralling
binary chirp.

A. Chirplet chains: piecewise linear frequency

All smooth chirps in Eq. (1) are supported in the TF
domainD , a rectangle of widthT and of height equal to the
Nyquist bandwidthf s=2, as illustrated in Fig. 1. Letf� tj �
j� t; f m � m� f � ; j � 0; � � � ; Nt; m � 0; � � � ; Nf gbe a regu-
lar TF grid led onD by splitting the time axis intoNt
intervals of size� t � T=Nt, and the frequency axis intoNf

bins of size� f � f s=�2Nf � .
In the following, the subscriptsj and m designate the

index of the time interval and the frequency bin of the grid,
respectively. The indexk 2 f 0; � � � ; N � 1g denotes the
time index of a sample.

A chirplet is a short piece of signal whose frequency
varies linearly between two successive nodes of the grid. In
the time intervalj , we denote the time and frequency
coordinates of the chirplet extreme points by�j; m j � and
�j � 1; mj � 1� . In the TF plane, it is thus represented by a
line joining the grid nodes�tj ; f mj

� and �tj � 1; f mj � 1
� (see

Fig. 1). Concretely, this means that the phase� k � � � tsk�
of a chirplet is a quadratic function of time, as follows, for
tj � kts < t j � 1

� k � aj t2
j;k � bj t j;k � � j � 1; (11)

where aj � � � f mj � 1
� f mj

�=� t, bj � 2�f mj
and t j;k �

tsk � t j .
We build the chirplet chain (CC) by enforcing chaining

rules. The frequency and phase of this chain are continu-
ous. Clearly, the continuity of the frequency is ensured by
construction, while the phase continuity requires that

� j � 1 � �� t � f mj
� f mj � 1

� � � j � 2; (12)

for j 	 1, and �xing � � 1 � 0. We also require that the
slope of the chirplet frequency as well as the difference
between the slopes of the frequencies of two consecutive
chirplets are bounded absolutely. These bounds are given
by the two parametersN0

r and N00
r respectively such that
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