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Introduction

Mon activité de recherches a débuté en 1989 avec ma participation a l'expérience
PS177 du CERN sur le site de LEAR en tant qu’étudiante en these dans ’équipe de
Mr H. Nifenecker. Ce travail consistait a étudier la durée de vie des hypernoyaux lourds
produits lors d’annihilation d’antiprotons au repos sur des cibles lourdes comme I’***U [1].
Cette recherche s’est achevée en 1990 avec ma soutenance de these pour l'obtention du
diplome de doctorat de I’Université Joseph Fourier.

Mon activité de recherches s’est poursuivie avec mon embauche au CNRS en 1991.
La période 1991-1998 comprend d’une part ma participation a I'expérience NA38/NA50
en tant que membre du groupe des Energies Intermédiaires de I'I[PN-Lyon (1991-1997),
d’autre part a l'expérience AMS (Anti-Matter Spectrometer) en tant que membre du
groupe AMS de I'ISN-Grenoble. A partir d’octobre 1997, j’ai en effet été affectée a I'ISN de
Grenoble suite a ma demande de mutation dans ce laboratoire. D’autre part et en parallele,
une partie de I’équipe des Energies Intermédiaires de I'IPN-Lyon dont je faisais partie,
a participé aux travaux concernant le projet de machine de sonde électromagnétique
ELFE (European Laboratory For Electrons). Nous avons travaillé sur une proposition
d’expérience pour la production de charmonium et sa détection dans le cadre de ELFE [2].
Cette activité a débuté des mon arrivée a I'IPN-Lyon en 1991 et s’est arrétée, faute de
soutien, en 1994. Dans ce domaine, mon travail a consisté a prendre en charge entierement
le travail de simulation, ce qui veut dire écrire un code de simulation avec GEANT [4]
pour la géométrie du détecteur proposé et avec les codes LEPTO et JETSET [5] pour
I’électro-production du charmonium et du bruit de fond. Il a été ainsi possible d’estimer
les taux de comptage du charmonium produit élastiquement et inélastiquement [3].

Les expériences NA38 et NA50 sont installées dans la zone du SPS du CERN. L’ex-
périence NASQ est la suite logique de 'expérience NA38 a laquelle j’ai participé a partir
de 1992. Le SPS a délivré des faisceaux d’ions lourds d’impulsion atteignant 450 GeV/c
pour les protons et 158 GeV /¢ par nucléon pour les ions de plomb. NA38/NA50 comprend
en particulier un spectrometre dont ’acceptance pour détecter les dimuons est autour de
15% et dont la résolution a la masse du J/v est de 3%. L’étude porte essentiellement sur
la recherche de signatures du plasma de quarks et de gluons, par exemple la suppression
du charmonium et "Taugmentation de I’étrangeté.

J’al participé a I’étude et a la conception de la cible active de NA50. J’ai élaboré
un programme de simulation, interfagant le programme GEANT du CERN [4] et le pro-



gramme FRITIOF de LUND [6], afin de générer les particules issues de I'interaction d’ions
lourds ultra-relativistes et les faire évoluer dans le détecteur de NASO et en particulier
dans la cible active de NA5Q. Ceci nous a permis d’optimiser la géométrie de la cible,
d’étudier le bruit de fond environnant et l'efficacité de détection des particules et plus
particulierement de I’identification du vertex d’interaction. Ce travail a permis de rédiger
un cahier des charges tres précis pour la construction de la cible. Celle-ci a fonctionné
comme prévu, puisque les résultats expérimentaux étaient en bon accord avec la simu-
lation. J’ai participé d’autre part a un travail d’analyse qui concerne la production des
paires de muons de basses masses (< 1 GeV/c?). Ce travail avait pour but d’identifier
les différentes sources contribuant au spectre en masse et par la-méme extraire les taux
de comptage de chaque particule afin de dévoiler son comportement dans le milieu formé
lors de fortes collisions d’ions lourds pouvant induire un état de plasma de quarks et de
gluons.

Le dernier volet de mon activité concerne 'expérience AMS que j’ai rejoint pendant
la finalisation de la phase 1 a laquelle je n’ai pas participé. Je me suis impliquée par
contre des mon arrivée dans la phase 2 qui consiste pour le groupe de I'ISN de Grenoble
a construire un détecteur RICH devant fonctionner impérativement en 2002.

Le but principal du projet AMS est la recherche d’antimatiere d’origine cosmique
dans I"Univers. Il s’agit de rechercher la présence d’antinoyaux qui signeraient ’antima-
tiere créée a la naissance de I’'Univers, avec une sensibilité supérieure par plusieurs ordres
de grandeur (10* — 10°) aux mesures actuelles [7],[8]. Pour effectuer cette recherche, un
spectrometre magnétique de grande acceptance doté d’une excellente capacité d’identi-
fication des particules sera placé pour la premiere fois dans l'espace pour une longue
période.

Ce spectrometre devrait en outre autoriser une mesure précise des spectres de protons,
d’antiprotons, d’électrons et de positons créés par 'interaction des rayons cosmiques au
cours de leur propagation dans la galaxie et dont les flux sont prédits par les modeles
du milieu interstellaire. Un exces du rapport % ou du rapport % pourrait révéler la
présence de particules supersymétriques neutres, constituants possibles de la matiere noire
ou matiere manquante.

Enfin cette expérience devrait permettre, grace a ses possibilités d’identification, d’ef-
fectuer des mesures précises des spectres en énergie des différents éléments, ainsi que
du rayonnement gamma de haute énergie; ces informations sont fondamentales pour une
meilleure connaissance des flux intergalactiques et un test précis des modeles cosmolo-
giques.

L’ISN de Grenoble s’est intéressé a la construction du RICH d’AMS et par conséquent
s’est fortement impliqué dans sa préparation et son étude. Pour cela, nous avons construit
un prototype, appelé mini-RICH, dont les premiers tests en cosmiques ont débuté au prin-
temps 1998. Des tests sur faisceaux d’accélérateur ont suivi en mars 1999 et la réalisation
d’un autre prototype tendant vers le RICH d’AMS est prévue.



J’ai choisi de présenter dans ce document deux activités de facon détaillée:

e Le premier chapitre concerne une activité d’analyse de données qui m’a occupé les
2 dernieres années de ma participation aux expériences NA38 et NASO qui a duré
en tout 6 années. Je présente donc la physique des ions lourds ultra-relativistes et
décris les différents mécanismes physiques qui contribuent au spectre en masse des
dimuons mesurés dans NA38/NASQ. Je présenterai aussi des résultats concernant
la production du charmonium (/1 ) ainsi que la production des paires de muons
de basses masses (< 1 GeV/c?). Les différentes sources de production des dimuons
simulées en faisant appel a des outils (générateurs etc...) déja utilisés par d’autres
expériences sont présentés et les résultats de cette analyse sont ensuite comparés

avec ceux des expériences CERES et HELIOS du CERN.

o Le second chapitre concerne AMS et plus particulierement le prototype du détecteur
RICH que nous avons construit a Grenoble. Je détaillerai la physique qui concerne
AMS et décrirai le projet expérimental et les trois phases de prise de données.
Je détaillerai aussi les travaux et résultats du prototype du RICH. Ce chapitre
concerne les 2 premieres années de ma participation a 'expérience AMS qui a été
essentiellement dans 1’étude et la conception d’un prototype de RICH pour AMS et
I’analyse des données prises lors des tests en rayons cosmiques et sur faisceau d’ions.

Ces deux activités sont certes distinctes mais il me semble qu’elles sont complémen-
taires en ce qui concerne la physique, comme nous le verrons plus en détail dans le docu-
ment.
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Chapitre 1

Collisions d’ions lourds
ultra-relativistes aux énergies du

SPS du CERN: Etude des sources de

désintégration hadronique

Le but de la recherche dans les ions lourds ultra-relativistes est 1’étude de la formation
éventuelle d'un nouvel état de la matiere nucléaire appelé le Plasma de Quarks et de
Gluons. On pense que cet état de la matiere peut étre obtenu lors de collisions d’ions lourds
ultra-relativistes avec des cibles lourdes permettant d’atteindre des densité d’énergie et des
températures suffisantes pour que la matiere nucléaire devienne déconfinée. Les recherches
sur ce nouvel état de la matiere ont été entreprises au CERN par plusieurs expériences et
en particulier NA38 et NA5Q.

Les expériences NA38 et NAS50 sont installées dans la zone du SPS du CERN.
L’expérience NASQ est la suite logique de D'expérience NA3S a laquelle j’ai participé a
partir de 1992. Le SPS a délivré des faisceaux d’ions lourds d’*®0 et *2S de 200 GeV/c
par nucléon et de ***Pb de 158 GeV/c par nucléon. Il a fourni également des faisceaux de
protons de 450 GeV/c. Les expériences NA38 et NA5Q détectent les paires de muons émises
lors des collisions d’ions lourds ultra-relativistes. Le dispositif expérimental comprend un
spectrometre toroidal précédé par un absorbeur de hadrons. Il est caractérisé par une
bonne résolution en masse de 3% pour la masse du J/¢ et par une acceptance d’environ
15% a cette méme masse. NA38 et NA50 étudient les signatures du plasma de quarks et
de gluons qui se manifestent par la suppression du charmonium et par ’augmentation de
I’étrangeté.

Apres une breve présentation de la physique des ions lourds ultra-relativistes, nous
décrirons les différents mécanismes physiques qui contribuent au spectre en masse des
dimuons mesurés dans NA38/NA50. Nous décrirons également le dispositif expérimental
des expériences NA38 et NASO et nous présenterons des résultats concernant la production
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Fic. 1.1: Diagramme de phase de la matiére nucléaire

du charmonium (.JJ/+¢ ) ainsi que la production des paires de dimuons de basses masses
(< 1 GeV/c?). En ce qui concerne le spectre basse masse, nous décrirons les différentes
sources de production des dimuons et présenterons une simulation qui fait appel a des
outils déja utilisés par d’autres expériences. Les résultats de cette analyse sont ensuite

comparés avec ceux des expériences CERES et HELIOS du CERN.

1.1 Physique des ions lourds ultra-relativistes

La physique des ions lourds ultrarelativistes étudie 1’état de la matiere hadronique
fortement comprimée dans des conditions extrémes de température et de densité d’énergie.
Dans ces conditions, la matiere nucléaire subit une transition de phase de déconfinement
aboutissant a la formation d’un état spécial appelé plasma de quarks et de gluons (QGP).
[’approche théorique de ce QGP est abordée par la chromodynamique quantique (QCD),
théorie des interactions fortes [KP84, SF88]. Cette théorie prédit en effet que dans des
conditions de température et de densité particulieres de la matiere nucléaire, les quarks
ne seralent plus confinés dans leur volume hadronique initial, mais seraient dans un état
de liberté asymptotique dans un espace plus grand. Cet état serait alors le QGP.

Le diagramme de phase de la matiere nucléaire calculé grace a QCD sur réseau est
représenté dans le plan (T,p/po) par la Fig. 1.1 [Vau]. A température nulle et densité
nucléaire normale, pe=0.17 GeV/fm? on décrit les noyaux. Une température critique de
I'ordre de T ~ 150 MeV ou une densité d’énergie de 5 a 10 fois supérieure a la densité



normale sont nécessaires pour produire un plasma de quarks et de gluons.

Une collision noyau-noyau a tres grande énergie produit un nombre important de ha-
drons au voisinage du centre de masse. Les densités d’énergie issues de telles collisions
sont importantes et le volume d’interaction est assez grand pour explorer le QGP. La
contraction de Lorentz fait en sorte que les deux noyaux en collision subissent une dé-
formation dans la direction du mouvement. L’énergie déposée dans la région centrale se
trouve essentiellement sous forme d’un gaz de hadrons, de densité baryonique nulle. La
dynamique de la collision est exprimée en fonction de la rapidité

_ lln(M)

ou E est ’énergie totale de la particule et p; est son impulsion longitudinale. Lorsque
I’énergie mise en jeu est importante devant la masse de la particule, on préfere utiliser la
variable pseudorapidité
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La densité d’énergie initiale produite dans la collision est exprimée grace a la formule
de Bjorken [Bjo83]:
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< Ef > étant ’énergie transverse neutre moyenne mesurée dans 'intervalle de pseudora-
pidité An. S est la surface moyenne de recouvrement des noyaux et 7y le temps propre de
thermalisation des partons, estimé a environ 1 fm/c. Plus la densité d’énergie est grande
et plus on a de chance de créer le QGP. Aux énergies du CERN ( 200 GeV /¢ par nucléon),
la probabilité de former le QGP est donc plus importante dans les collisions centrales que
dans les collisions périphériques.

On peut représenter I’évolution du systeme depuis la collision a (z,t)=(0,0) par le dia-
gramme spatio-temporel de la Fig. 1.2. Apres une phase de thermalisation des partons
issus de la collision, le plasma de quarks et de gluons est formé. Apres un certain temps,
commence alors ’étape de refroidissement par expansion hydrodynamique. Le systeme se
ré-hadronise en un gaz de hadrons dont le parcours moyen devient comparable aux dimen-
sions du systeme. Les particules libres se déplacent selon la trajectoire z(#) et 1’évolution
du plasma est représentée par des hyperboles de temps propre 7 = /v = \/(tz—zz): cste.

1.2 Les signatures expérimentales du QGP en
production de leptons

Détecter expérimentalement la formation du QGP n’est pas une affaire facile car les
collisions noyau-noyau sont des phénomenes d’'une extréme complexité. Le résultat de la
collision n’est pas instantané, celle-ci doit d’abord évoluer d’un état de pré-équilibre vers
une post-hadronisation. C’est en effet un véritable défi de vouloir détecter dans 1’état final
des particules et essayer de remonter vers les différentes étapes du systeme parent QGP,
celui-ci ayant disparu depuis longtemps. Certaines explorations donnent une information
de “surface” comme les distributions des impulsions transverses des hadrons alors que
d’autres révelent des aspects de “volume” comme la production d’étrangeté et les effets
d’interférence. La plupart de ces processus peuvent étre visibles par 'intermédiaire d’une
détection de dimuons comme par exemple le Drell-Yan & haute masse, les pairs DD ou le
charme ouvert, le charmonium, les photons et les dileptons de haute énergie.

1.2.1 Production directe de paires de leptons

Parmi les signatures proposées pour sonder la nature de la matiere nucléaire for-
mée dans des collisions d’ions lourds ultra-relativistes, les signaux provenants de sources
électromagnétiques sont particulierement interessants. Des leur création, ils traversent la
matiere sans étre inquiétés par les processus d’interaction forte. Ceci permet d’amener
I'information brute de 1’état initial de la réaction au détecteur.

Les études théoriques sur les dimuons thermiques supposent qu’ils sont émis par
le QGP, résultat d’une annihilation quark-antiquark lors de 1’équilibre thermique, voir
Fig. 1.3(a). L’observation de ces dileptons permet d’estimer la température de la source
émettrice, c’est a dire le QGP. Le taux de production des dimuons thermiques doit aug-
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menter quadratiquement avec I’énergie transverse de la collision car le processus combi-
natoire dépend quadratiquement de la multiplicité.

(a) (b)

2
=

ny

FiG. 1.3: (a) Processus de production de dileptons par annﬂ;ﬂation d’un quark et d’un
anti-quark. (b) Processus de production de Drell-Yan a Uordre le plus bas.

Dans une collision entre hadrons, un quark du projectile et un antiquark de la cible
ou réciproquement, s’annihilent pour produire un photon virtuel. Ce photon, massif, se
matérialise ensuite en donnant une paire de leptons. La Fig. 1.3(b) illustre ce processus,
appelé Drell-Yan, a 'ordre le plus bas. La section efficace différentielle de production du
Drell-Yan dans une collision A x B est la somme des contributions individuelles des divers
quarks, pondérée par la section efficace élémentaire o(qq — ptu™).

La production de dileptons par processus Drell-Yan dans les collisions d’ions lourds est
décrite par des collisions indépendantes nucléon-nucléon car le Drell-Yan est un processus
“dur” qui n’est pas affecté par les collisions hadron-nucléon de la matiere nucléaire qui
I’entoure. Ceci implique une dépendance linéaire en masse atomique qui se quantifie selon
la paramétrisation

UfAY = oV A~

Cependant, il est important de savoir que le Drell-Yan est dépendant de la composition en
quark de valence du hadron qui interagit. Cet effet d’isospin est quantitativement vérifié
et on est alors amené a compter le nombre de protons et de neutrons séparément dans
le calcul de la section efficace. Expérimentalement, les a mesurés sont compatibles avec
I'unité. Ce processus contribue dans le spectre en masse des dileptons et est largement
dominant au dela de 4 GeV/c? dans le cas des expériences NA38 et NA50. Il sert ex-
périmentalement de référence pour comparer les taux de production d’autres processus
affectés par la phase de déconfinement tel que le charmonium.

1.2.2 Production indirecte de dileptons

La production indirecte de dileptons et plus particulierement de dimuons se fait par
plusieurs processus majeurs. L’hadroproduction de mésons c¢ et charmés y contribue pour
une bonne part. Les désintégrations de mésons vecteurs et les désintégrations incohérentes
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de mésons 7 et A 'alimentent aussi. En ce qui concerne NA38/NA50, ces processus se
localisent dans un intervalle en masse 0.2-8 GeV/c? de la distribution en masse invariante
des dimuons.

Le charmonium

La fusion de gluons produisant une paire c¢ lors de collisions d’ions lourds ultra-
relativistes [Sat95] conduit a la formation de résonances telles que J/¢ ou ¢’ . Les états
résonants du J/¢ (3.09 GeV/c?) ou ¢’ (3.68 GeV/c?) se désintegrent facilement en paires
de muons. Une proportion estimée a 30% des J/¢ détectés a partir de leur désintégration
en 2 muons provient de la désintégration du y. en J/1» + ~. Les dimuons issus de ces
désintégrations alimentent la partie du spectre en masse appelée Haute Masse (HM),

m > 2.5 GeV/c?, dans les expériences NA38/NA50.

Les méson charmés

Lors de I'hadroproduction, la fragmentation du quark ¢ et de "antiquark ¢ produit
des mésons charmés DD (DT, D™, D°, D°). Les mésons charmés produisent des dimuons
grace a leur désintégration semi-leptonique. La section efficace de production du charme
augmente linéairement avec la masse atomique A. Cependant, contrairement au Drell-
Yan, le charme n’est pas dépendant des effets d’isospin car le charme est essentiellement
produit par fusion du gluon.

Les mésons vectoriels

La désintégration électromagnétique des mésons vecteurs ( via un photon virtuel V' —
v = ptpm ,ou Vo= (¢,p,wetc...) ), se rajoute au continuum global sous la forme
de résonances de composantes dimuons. Ces résonances sont localisées dans la partie du
spectre en masse appelé généralement Basse Masse (BM), 0.2 < m < 1.5 GeV/c?. Les
désintégrations de type Dalitz des mesons w,n et n’ sont particulierement importantes.

Les désintégrations non corrélées des mésons légers

Les dimuons provenant des désintégrations non corrélées des mésons m et K, ceux-ci
étant produits lors des collisions noyau-noyau, sont importants et dominants dans la région
des basses masses. Avant toute analyse du signal physique, cette contribution considérée
comme bruit de fond est a soustraire. Ceci se fait en utilisant les dimuons de méme signe
mesurés par l'expérience.

1.2.3 La production de dileptons au CERN

Hormis NA38/NA50, au CERN, deux autres expériences sont dédiées a 1’étude des
dileptons: HELIOS et CERES.
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HELIOS

HELIOS (NA34) est en fait un ensemble de trois expériences; HELIOS-1 étudie la
production des dileptons (diélectrons et dimuons) dans les collisions p-A e a 450 GeV/c,
HELIOS-2 et HELIOS-3 étudient le flux d’énergie et le moment transverse des particules
produites dans les collisions S-A.pe & 200 GeV/c avec n > 3.5. La distribution en masse
invariante dans la région des basses masses dans les collisions p-Be a 450 GeV/c sur
laquelle sont superposées toutes les contributions des sources connues, c.a.d. des diverses
résonances, désintégrations Dalitz et du charme, est montrée sur la Fig. 1.4, le Drell-Yan
n’étant pas pris en compte. On peut voir que le spectre en masse est parfaitement décrit
par les sources connues [A195].

Pour des faisceaux d’ions plus lourds tel que le soufre a une impulsion de 200 GeV /¢
par nucléon, le spectre en masse obtenu par HELIOS-3 montre un exces de données par
rapport aux sources simulées. Cet exces est estimé a un facteur de 2.43 dans la région en
masse 1.5 < M < 2.5 GeV. Dans la région du ¢, le taux de production augmente dans
le systeme S-W par rapport au systeme p-W [M195]. Plus récemment, ces effets ont été
confirmés [hel98].

Events / 20 MeV
al\)
T

PSRRI | B P2 N | N | A ey b N b NP
0 02 04 06 08 1 12 14
m,, [GeV]

Fia. 1.4: Distribution en masse invariante des dimuons produits dans les collisions p-
Be a 450 GeV/c dans Uexpérience HELIOS-1. Sont superposées aux données, toutes les
sources connues, appelées communément “cocktail hadronique”. La zone hachurée (jaune)
représente la somme de toutes les erreurs systématiques.
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[’expérience CERES (NA45) est dédiée a la détection des diélectrons dans la région en
masse invariante inférieure & 1.5 GeV /c?. Un solénoide supraconducteur couplé a un RICH
(Ring Imaging Cerenkov Counter) permet une détection dans une région en pseudorapidité
2.1 < n < 2.65. Les collisions étudiées sont p-Be, p-Au, S-Au, Fig. 1.5. L’équipe chargée de
I’analyse a développé un générateur d’événements (GENESIS) afin de décrire les sources
connues, c.a.d. les désintégrations hadroniques. On peut voir sur les figures présentées que
la simulation des sources connues rend bien compte des données dans les collisions p-Be et
p-Au alors qu’elle n’arrive pas a les décrire correctement dans le cas de S-Au. Cependant,
il faut noter que parmi les sources connues simulées le Drell-Yan et la production de
charme ouvert ne sont pas pris en compte.

1.2.4 Augmentation de I’étrangeté
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F1G. 1.6: Le rapport ¢/(p + w) mesuré par les expériences HELIOS-3 dans les collisions

S-Wa 200 GeV/c et NA3S dans les collisions S-U a 200 GeV/e. Les lignes horizontales
représentent 2.5 fois la valeur du point p-W.

Lors de la formation d'un QGP, le gaz de hadrons est dans un état de grande densité
et de température. Lorsque 1’énergie de Fermi augmente au dela de la masse du quark
étrange s, la production des paires ss conduit a I’équilibre chimique dans lequel les densités
des trois saveurs légeres sont équivalentes [KH90]. A partir d’une distribution en masse
des dimuons, on peut tirer des informations sur la production de I’étrangeté en étudiant
I'intervalle en masse autour de la particule méson vecteur ¢(ss). L’augmentation du taux
de production du ¢ a été proposée comme signature de 'existence du QGP [R*82]. NA38
a étudié cette production et ’a comparée aux productions des résonances p et w [BT96a).
Une analyse similaire a été faite par I'expérience HELIOS-3 [M194]. Les résultats des
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deux expériences sont représentés sur la Fig. 1.6. On peut voir que, en fonction de la
multiplicité, ¢ augmente plus vite que (p,w).

Cependant, ces résultats peuvent étre interprétés aussi sans faire intervenir la forma-
tion d’un plasma. Dans ce cas, on considere la production de ¢, p et w dans les interactions
secondaires de différentes particules, créées dans les collisions noyau-noyau tres centrales.
Par contre, d’autres signaux peuvent donner un élément de réponse en ce qui concerne
la formation du QGP, ce sont les productions des particules multi-étranges. Aussi, ['aug-
mentation des rapports =/A ou encore /= dans les collisions avec des noyaux légers par
rapport a celles avec des noyaux lourds, observé par les expériences WASH et WAI7 est
un indice d’un accroissement d’étrangeté d’origine non-hadronique [He96].

1.2.5 Suppression du charmonium

Ap (fm)

1 2 3 4 T,

Fia. 1.7: Rayon de Debye A\p en fonction de la température T/T.. Les horizontales repré-
sentent les rayons de Debye critiques des résonances.

La suppression du charmonium comme indicateur de la formation d’un plasma de
quarks et de gluons a été proposé en 1986 par Matsui et Satz [MS86]. Ils proposaient un
modele dans lequel la présence du plasma de quarks et de gluons empéche la formation de
I’état résonant cc . La paire c¢ qui est produite dans des interactions fortes se forme avant
la phase de 1’équilibre thermique. Dans un milieu déconfiné, 'effet d’écran de couleur
(color Debye screening) empéche les quarks c¢ de se recombiner pour former les états
quarkonia (J/¢ ' | etc...). Ces quarks vont se disperser et lorsque le QGP refroidit et
que 'environnement se ré-hadronise, ces quarks lourds vont trouver d’autres partenaires
plus légers pour former des mésons de charme ouvert DD. Le potentiel qui caractérise la
liaison des quarkonia est décrit par un potentiel non relativiste:

Vi) = o = 35

7
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ou o est la tension de corde et a correspond a la partie coulombienne du potentiel inter-
quark. Dans un environnement déconfiné ou la température est supérieure a la température
critique T, la tension de corde tend vers zéro et le terme coulombien est écranté par la
grande densité des charges de couleur présentes dans le milieu. Dans ces conditions, le
potentiel inter-quark prend la forme d’un potentiel de Yukawa

4o =
Vig(r) = —g—e™
Le rayon de Debye A\p dépend de la température comme on peut le voir sur la Fig. 1.7.
Quand la température augmente, A\p décroit et la liaison ¢ — ¢ devient impossible. Les
valeurs critiques pour lesquelles J /v disparait sont Ap = 0.3 fm et 7' ~ 1.3 T.. Quant au
Y' | au dela de T,, il ne peut plus se former car son rayon Ap est beaucoup plus grand.
L’hadroproduction du charmonium est fortement dépendante de certaines variables.
Des mesures ont été faites avec des faisceaux de protons a différentes énergies [SocE95].
On rapporte sur la Fig. 1.8, a partir de ces mesures, des résultats de sections efficaces de
J /1 en fonction de I’énergie totale. Si on paramétrise la section efficace par A%, on peut
noter par exemple que la valeur moyenne de o du J/1 est de 'ordre de 0.91. En ce qui
concerne les mesures issues des expériences NA38 et NA51, les énergies mises en jeu va-
rient de 200 GeV/c a 450 GeV /c. Afin de représenter ces sections efficaces ensemble, il faut
rapporter ces mesures a la méme énergie et au méme espace de phase. La paramétrisation
de Schuler [Sch94] permet de faire ces corrections.
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Fia. 1.8: Section efficace du J/¢ en fonction de Uénergie. La courbe en trait plein repré-
sente la paramétrisation de Schuler [Sch9/].
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Pour des systemes plus lourds de type O-U ou S-U, la valeur o ne semble pas vraiment
changer. Ce qui prouve que ’absorption nucléaire telle qu’elle est décrite classiquement
par le modele de Glauber reste ici valable. Pour des systemes encore plus lourds (Pb-Pb),
la valeur de o diminue impliquant une absorption du J/v plus importante.

La production du ¢’ en p-A est facile a étudier si on utilise le rapport o' /J/¢ car
la dépendance en énergie et en A du J/¢ est bien connue. Les valeurs du rapport
' [J /[y (rapport des sections efficaces multiplié par le rapport d’embranchement en di-
muons) pour des collisions p-A, extraites des résultats des expériences E288, E705, E789,
E771 de 'AGS et NA38 et NA51 du SPS sont illustrées sur la Fig. 1.9. Comme on peut
le voir, la section efficace de production du ¢’ par rapport au J/1 est indépendante du A
de la cible et de ’énergie. Pour ces systemes, il semblerait que le charmonium soit produit
en dehors du noyau et n’est donc nullement affecté par la matiere nucléaire environnante.
Pour des systémes noyau-noyau par contre, I’absorption du %’ est plus importante que
celle du J /¢ | voir section “Analyse” page 28.

4

w
L

Bo(y') / Bo(y) (%)

N
o
*
*
o

Fia. 1.9: Rapport Yo' /J /1 en fonction du A de la cible, dans les collisions p-A.

1.3 Description du dispositif expérimental de NA38
et NA50

Les expériences NA38 et NA50 ont en commun le site d’expérimentation et un en-
semble d’instruments. Elles se déroulent dans le hall ECN3 du SPS du CERN. Elles ont
utilisé le méme spectrometre, provenant d’ailleurs de I'expérience NA10 [NA183]. Celui-ci
sert essentiellement a la mesure des impulsions des muons produits lors des interactions.
D’autres instruments fournissent des informations caractérisant l'interaction tel que le
calorimetre électromagnétique qui mesure le flux d’énergie transverse neutre, indiquant
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ainsi la centralité de la collision. Une cible segmentée est entourée d’un ensemble de
compteurs, permettant d’identifier le vertex d’interaction. Des compteurs de faisceau sont
présents ainsi que d’autres détecteurs pour le contréle de la qualité du faisceau. Voici une
description breve de quelques éléments de détection:

Le spectrometre a muons

Le spectrometre a muons (voir Fig. 1.10) est la partie principale de I’expérience car il
est concu pour la mesure des impulsions des muons et détermine par conséquent la masse
des dimuons. Il a une capacité de comptage importante dans un intervalle en pseudo-
rapidité 2.8 < n < 4.0. Il possede une bonne résolution en masse, de 'ordre de 3%, et
une acceptance a la masse du J/¢ de l'ordre de 15%.

Il est composé de 4 éléments principaux:

L’absorbeur, dont la fonction est de ne laisser passer que les muons en éliminant les
hadrons, les électrons et les photons qui sont produits lors de la réaction.

L’aimant toroidal peut étre réglé a 4000 A aussi bien qu’a 7000 A.

— Il y a 8 chambres proportionnelles a fils CP1 a CP8 qui mesurent la trajectoire des
particules avant et apres "aimant et 4 hodoscopes de scintillateurs R1 a R4 pour
permettre le déclenchement de "acquisition.

— Deux hodoscopes P1 et P2 mesurent Iefficacité des R1-RA4.

Hodoscopes et chambres a fils

Calorimétre ’_!
électromagnétique Aimant ‘ ‘

Béton R Ry Py
Fer Ri Py Ry o 0
Cible segmentee [ I
_-ﬂ/—‘\\\ L1l ’Lf
e e | | TN
ﬂ e T Carbone
- ”E‘H% ; ‘ ‘__ ...................
Détecteur de \\ L
multiplicité | L
CP,CROR,CP, U it
Pré-absorbeur CR, CR.CRCR™
Calorimétre & zéro degré Absorbeur Mur de Fer
\ I I | \
Om 4m 8m 12m 16m

Fic. 1.10: Spectromeétre a muons de l'expérience NA5Q.
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La calorimétrie

Le calorimetre électromagnétique est situé en aval de la cible et mesure I’énergie trans-
verse neutre F9., indicatrice de la centralité de la collision. Il est constitué de fibres scin-
tillantes enrobées dans du plomb. Ces fibres sont paralleles au faisceau et la lumiere
produite est conduite par des fibres optiques jusqu’aux photomultiplicateurs. Ce calori-
metre de 13 longueurs de radiation (15 pour NA38) absorbe en moyenne 90% de la gerbe
électromagnétique. Il couvre un intervalle en pseudorapidité 1.7 < n;, < 2.3 pour NA5Q
(1.7 < nmuap < 4.2 pour NA38). La résolution intrinseque moyenne de ce détecteur est

donnée par
oEY  Num

ES VE?
Num étant égal a 47% pour NA38 et 94% pour NA50.

/&

A

Fia. 1.11: Calorimetre électromagnétique de NAS5O.

Le calorimetre a zéro degré (ZDC), utilisé uniquement par NA50, mesure 1’énergie
déposée par les particules spectatrices de la réaction ou partie de faisceau qui n’a pas
interagit. Il est formé de fibres de quartz noyées dans du tantale et possede une tres
haute résistance aux radiations. Il a un volume de 5 x 5 x 65 cm? et est placé au coeur de
I’absorbeur de hadrons. Il a une résolution de 7% pour les ions Pb a 158 GeV /¢ par nucléon
et de 30% pour les protons de 200 GeV/c. De plus, ce détecteur permet d’identifier tous
les événements avec plus d’un ion incident, mesure complémentaire de celle de ’hodoscope
de faisceau.

La cible segmentée

Du fait de la faible section efficace de production de dimuons, on utilise un faisceau
de grande luminosité (107 particules par seconde) et une cible épaisse, d’environ 1 cm.
Malheureusement, avec une telle épaisseur, les particules légeres produites interagissent
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dans I’épaisseur de matiere résiduelle. La probabilité qu'une interaction soit suivie d’une
réinteraction de fragment a petit angle n’est pas négligeable. D’autre part, plusieurs par-
ticules incidentes peuvent interagir dans l'intervalle de temps d’analyse. Pour identifier
une réinteraction et une double interaction d’ions incidents, la solution adoptée est 1'uti-
lisation d’une cible segmentée. Toutefois, cette solution exige la détermination du vertex
d’interaction.

FiG. 1.12: Photographie de la cible active de NA3S.

Pour NA3S8, la cible est d’environ 20% de longueur d’interaction et est fragmentée
en dix ciblettes de petites dimensions transverses. Elles sont réparties sur une longueur
de 25 cm. La surface de chaque ciblette est faible de facon a réduire les interactions des
particules secondaires dans les ciblettes, par contre la premiere ciblette a de grandes di-
mensions et intercepte tout le faisceau afin de permettre la normalisation absolue. Ces
ciblettes sont disposées sur un support insérable entre des scintillateurs cylindriques. L’in-
teraction est détectée grace a un algorithme basé sur une analyse de la hauteur des signaux
dans différents scintillateurs. Plus la collision est centrale, plus 1’énergie déposée dans les
scintillateurs est importante et plus la reconnaissance du vertex d’interaction est précise.

Pour NA50, la cible contient 7 ciblettes espacées de 2.5 cm 'une de l'autre le long de
I’axe du faisceau. ’épaisseur de la ciblette peut étre variable (1 mm ou 2 mm). Ceci cor-
respond a une longueur d’interaction totale de 17.5 a 30%. Transversalement, les ciblettes
ont un diametre de 2.5 mm, hormis la premiere dont le diametre est de 5 mm. En face
de chaque ciblette est positionnée une paire de lames de quartz. Lors du passage d'une
particule chargée dans une lame de quartz, les photons Cerenkov émis sont collectés et
acheminés par des fibres optiques jusqu’aux photomultiplicateurs. Les lames qui sont face
a la ciblette ou I'interaction s’est produite transmettent la lumiere par réflexion totale sur
les faces paralleles jusqu’a leur photomultiplicateur. Pour les lames suivantes, la lumiere
est globalement réfractée et perdue. De ce fait, les lames qui signent l'interaction délivrent
le plus grand signal. L’optimisation de la géométrie des lames et des ciblettes a été faite
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avec une simulation Monte-Carlo interfagant GEANT [B*] et un générateur d’événement
FRITIOF [Pi93]. Ce travail a été effectué par moi-méme.

Fic. 1.13: Photographie de la cible active de NAS5Q.

1.4 Le traitement des données

Les données que nous obtenons, le sont apres passage par le dispositif expérimental. Il
faudra donc les corriger des effets d’appareillage pour obtenir les distributions a la source
de chacun des processus qui décrit la distribution en masse ou en impulsion etc....

yA

Plan (2, p
( pw)

Plan

(r_..p.

P
proj’ pciblc) p

rojectile

Fia. 1.14: Référentiel de Collins-Soper

Afin de caractériser la cinématique de la paire de muons, on choisit d’étudier les va-
riables suivantes: la masse invariante M, 'impulsion transverse Py, la variable de Feynman
zp,le cos(0) et 'angle ¢ définis dans le référentiel de Collins-Soper (référentiel lié au centre
de masse du dimuon, voir Fig. 1.14) ainsi que la rapidité y .
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Les sources connues contribuant au spectre en masse des dimuons dans 'intervalle
0.2 < M,+,~ <8. GeV/c? sont essentiellement:

Les désintégrations non corrélées de muons issus des mésons légers 7% et K'*; le proces-
sus de Drell-Yan; la production de charme ouvert DD; les désintégrations des résonances
vectorielles du charmonia (J/¢ , ' ); les désintégrations des résonances de mésons vec-
teurs tels le p,w, ¢ et les désintégrations Dalitz du n,n’,w. Afin d’obtenir les sections
efficaces de chacune des composantes de ce spectre en masse, il est indispensable de sous-
traire le bruit de fond des données et de simuler les différents processus pour pouvoir en
déduire les taux de production respectifs.

Bruit de fond

Le spectre en masse de dimuons de signes opposés que nous mesurons contient des
paires de muons provenant des désintégrations des mésons 7% et K*. Pour soustraire
cette contribution, on utilise une méthode combinatoire, en s’aidant des paires de muons
de méme signe put pt et u~ p~ provenant des désintégrations de 7% et KT et qui sont
mesurées. On exprime cette contribution sous la forme suivante:

dN _s [AN+t dN—~— 49 dNt+ dN—-
dM baf N dM  dM dM  dM ’
<} ©®
N*t et N7~ sont les multiplicités des dimuons de méme signe et (6,6) sont les signes

des champs. On peut voir sur les Fig. 1.15a et b la distribution en masse des dimuons
de signes opposés a laquelle on applique la formule précédente pour soustraire le bruit de

fond et obtenir le signal.

E105E E105E
3 E 3 E
2 2
104 10% (b)
£ E oy /U
L Lo N
10 3§ 10 3??+($HWWW
F| ~F ruit de fond : s W
102 | 102 iy
H g I
DY,
yf
LE, H’J‘LM‘\M‘HH\W\W o SRR ‘WMMH L,
0 78 9 10 0 & 2 3 4 5 6 7 8 9 10
M (GeVic?) M e (GeVic?)

-

Fi1G. 1.15: (a) Spectre en masse de dimuons de signes opposés et bruit de fond superposé
dans le systéeme Pb-Pb. (b) Spectre en masse de dimuons de signes opposés auquel le bruit
de fond a été soustrait ou spectre du signal.
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Drell-Yan

Afin de décrire le processus de Drell-Yan, on utilise un générateur Monte-Carlo qui
permet de choisir la paramétrisation des fonctions de structure. On simule les processus
nucléon-nucléon p-p, p-n, n-p et n-n afin de rendre compte des effets d’isospin, puis on
combine les différentes contributions pour arriver a décrire la dépendance linéaire en
Aprojectite X Beipie. Nous avons utilisé le code PYTHIA [Sjo92] avec la paramétrisation des
fonction de structure a 'ordre le plus bas (GRV-LO), qui permet d’obtenir les formes des
distributions, au facteur de norme Kpy pres. Ce facteur rend compte des termes d’ordre
supérieurs non inclus dans la simulation.

Dans le référentiel de Collins-Sopper, les muons issus de la désintégration d’une par-
ticule de spin 1 suivent la distribution angulaire

dN
—— o 1+ cos®6

do

alors que la distribution angulaire azimuthale dN/d¢ est uniforme.

| 3/ -
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FiG. 1.16: Distribution en masse, pr, yon €t cost des dimuons générés dans le cas du
processus de Drell-Yan.
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Charme ouvert

Afin de générer des mésons charme ouvert et les faire décroitre en muons, on uti-
lise deux codes interfacés: PYTHIA et JETSET [Sjo92]. Ces codes sont adaptés aux
interactions nucléon-nucléon. Comme le processus de production du charme ouvert s’ef-
fectue par fusion de gluons, les distributions cinématiques sont alors identiques dans le cas
noyau-noyau et nucléon-nucléon car elles sont indépendantes des fonctions de structure
des nucléons. Pour faire cette génération, on considere que la masse du quark charmé est
égale a 1.35 GeV/c? et la paramétrisation des fonctions de structure a 'ordre le plus bas
(GRV-LO). Ceci permet alors d’obtenir les formes des distributions au facteur de norme
Kpp pres.

Résonances de basse masse

On utilise un code de génération, GENESIS crée au sein de la collaboration CERES
pour générer toutes les résonances de basse masse qui se désintegrent en paires de muons.
Ces résonances sont par ordre de masse, (0.547), na(0.547), p(0.770), w(0.782), wa(0.782),
N\ (0.958) et $(1020). Ce générateur initialement adapté a I'expérience CERES, permet-
tait de faire une étude de la distribution en masse des diélectrons.

En ce qui nous concerne, le code GENESIS a été modifié de facon a rendre compte de
la désintégration des résonances précédentes en dimuons. Ce changement introduit une
différence en masse (e — u) qui va jouer surtout dans la cinématique de désintégration
des résonances de basse masse. La région d’espace de phase de CERES étant différente de
celle de NA38/NA50, la cinématique de ce code doit étre aussi adaptée a nos conditions
cinématiques.

Les sections efficaces de production de la plupart des mésons neutres légers ont été
mesurées par la collaboration NA27 [AB*76] en étudiant les collisions p-p a 400 GeV/c.
D’autre part, la collaboration CERES a aussi obtenue récemment des mesures des sections
efficaces de production de certains mésons neutres comme le n,w,p et ' [AT98]. La
combinaison des 2 sources donne les valeurs des sections efficaces des résonances qui nous
intéressent et le rapport de celles-ci par rapport a celle des 7°, o(x)/o(7°) est rapporté
dans le tableau ci-dessous:

Méson | a(z)/a(7?)
0 1
; 0.053
) 0.065
w 0.065
7 0.009
p 0.0033

Pour utiliser ces valeurs de sections efficaces a ’énergie de faisceau souhaitée, il suffit
d’appliquer une loi d’échelle en log(4/s), ou paramétrisation de Schuler [Sch94].
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La distribution en masse est tres sensible au comportement de la distribution en pr
(impulsion transverse) pour chaque résonance, surtout aux tres basses masses. Dans notre
cas, une coupure en my (masse transverse), naturelle, due a I"appareillage, contribue a
modifier les caractéristiques cinématiques de chaque particule. Afin d’éviter ’effet de cette
coupure naturelle, on applique les coupures cinématiques suivantes: —0.5 < cosflos < 0.5,
3. < Yiap < 4. et my > 2(yiap — 3.55)2 + Mgy ou Bcg est angle polaire du muon dans le
référentiel Collins-Soper et m.,; = 0.9 GeV/c? dans les collisions p-A et 1.3 GeV/c? dans
les collisions A-B. Dans ces cas, le lot d’événements étudiés contient des événements pour
lesquelles I"acceptance ne varie pas plus que d’un facteur 10.

Les résonances 1, J/i¢ et 1’ sont traitées a la génération par des fonctions § de Di-
rac. Les résonances w et ¢ sont décrites par des distributions habituelles de Breit-Wigner
ou Gounaris-Sakurai [GS68]. La résonance p pose quelques problemes a cause de sa tres
grande largeur (150 MeV/c?) et ses contours ne sont pas tres bien connus. La paramé-
trisation du p par une distribution a la Gounaris-Sakurai conduit a un spectre en masse
qui donne une contribution au dela de la masse 5 GeV/c?, supérieure a celle du Drell-
Yan, ce qui n’est pas acceptable. Une paramétrisation différente obtenue par un travail
récent [Kra95] donne une forme plus raisonable. La seule différence dans ce traitement est
I'introduction d’un facteur d’espace de phase qui réduit la contribution a haute masse par
rapport a la distribution de Gounaris-Sakurai. Les rapports d’embranchements des désin-
tégrations des résonances connues en dimuons sont données par les tables PDG [BT96b],
excepté pour le ny et le w — ptp~ car il n’y a aucune donnée publiée a ce jour. Dans
ce cas, on se contente d’utiliser les rapports d’embranchement en électrons. Le tableau
ci-dessous résume les résultats des désintégrations en muons des résonances qui nous in-

téressent:
Méson | Désintégration | Rapport d’embranchement

n pt = (5.8 £0.8) 107

nA ut p oy (3.1 £0.4) 1071

p pt = (4.6 £ 0.28) 1077

w pt = 7.5107°

WA pt pm (9.6 £ 2.3) 107°

n’ ut p oy (1.04 + 0.26) 10~

) ut o (2.48 + 0.34) 10~*

La distribution en masse obtenue avec le code GENESIS pour les collisions p-p servira
de base pour les études des collisions p-A . puis ensuite pour les collisions A, ojectite +
Beisie. L'extrapolation de la section efficace de production d’une particule méson-vecteur
de la collision p-p a la collision p-A.p. est faite selon o(pA) = oo x A%. Pour le ¢,
a est autour de 0.8 et les valeurs mesurées pour la région en masse du p/w sont plus
petites [Zie96]. A la distribution en masse obtenue par GENESIS, communément appelée
“cocktail hadronique”, les contributions du Drell-Yan et du charme ouvert devraient étre
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introduites pour bien décrire les distributions en masse invariante des collisions p-A_ .
et A,rojectite-Beinle, comme nous le verrons par la suite.

1.5 L’analyse des données

Dans ce paragraphe, je présenterai tout d’abord des résultats concernant la production
du J/v . Je donnerai ensuite des résultats concernant le spectre des dimuons de masse
inférieure & 2 GeV /c? auxquel je me suis plus particulierement intéressée. Je montrerai des
résultats de la simulation avec le code GENESIS modifié de la facon décrite au paragraphe
précédent et la nécessité d’introduire des composantes supplémentaires pour représenter
les données.

Les collisions étudiés par NA38 sont: p-A a 200 GeV/c avec A=W U, O-U et S-
U a 200 GeV/c par nucléon. Dans NA50, on étudie uniquement les collisions Pbh-Pb a
158 GeV/c par nucléon.

1.5.1 Suppression du charmonium

L’énergie transverse neutre Er est 1’énergie laissée dans le calorimetre électromagné-
tique par les particules neutres (7°) produites dans la collision. Plus la collision est vio-
lente, plus cette énergie est élevée.
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Fi1G. 1.17: (gauche) Distribution en énergie transverse neutre du Drell-Yan dans les colli-
sions Pb-Pb. Les cercles pleins représentent les données brutes et les cercles vides donnent
Uénergie apreés correction de Uefficacité cible. (droite) Corrélation Fp-Ezpe dans les col-

lisions Pb-Pb.

La Fig. 1.17(gauche) représente la distribution en énergie transverse neutre du proces-
sus de Drell-Yan de masse supérieure & 4 GeV/c? dans les collisions Pb-Pb & 158 GeV/c
par nucléon. Dans le cas de NA50, le calorimetre a zéro degré (ZDC) mesure I'énergie
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des fragments ou des particules incidentes qui n’ont pas interagit. L’information extraite
de ce détecteur est directement liée a la centralité de la collision. On peut voir sur la
Fig. 1.17(droite) la corrélation Er-Ezpe. L’étroitesse de cette derniere montre que Ep est
une bonne mesure de la centralité de la collision.

A partir de ces mesures en Er et en utilisant un modele géométrique [BT90], on
peut extraire la valeur du parametre d’impact. Ce méme modele permet de calculer une
variable L qui représente la distance moyenne traversée dans le noyau par la paire cé avant
formation du charmonium. C’est en fait une mesure de ’absorption du systeme c¢ dans
le noyau. La corrélation Ep-L calculée [AT97] est illustrée par la Fig. 1.18.
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FiG. 1.18: Corrélation Ep-L, voir le texte.

Comme on I’a déja vu, le Drell-Yan est un processus “dur” qui n’est pas affecté par la
présence de la matiere nucléaire qui 'entoure. Pour cette raison, il sert de référence pour
comparer les taux de production d’autres processus affectés par la phase de déconfinement
tels que le J/¢ ou le ¥’ . Le rapport des sections efficaces du J/v¢ par rapport au Drell-
yan en tenant compte des rapports d’embranchement en dimuons, B,,o(J/v)/o(Drell —
Yan), est représenté en fonction du parametre L pour différents systemes sur la Fig. 1.19.
Les données a 450 GeV/c et 200 GeV/c par nucléon ont été rapportés a l'énergie de
158 GeV/c (celle de la réaction Pb-Pb). Cette corréction d’énergie a été faite a ’aide de
la paramétrisation de Schuler [Sch94].

On peut voir que, hormis les collisions Pb-Pb, tous les points issus de toutes les don-
nées peuvent étre ajustées avec un modele d’absorption, paramétrisé par exp(—pLogps)
ot p =0.17 nucléons/fm? est la densité nucléaire standard. La section efficace d’absorp-
tion obtenue est o, = 5.8 & 0.6 mb compatible avec les prédictions théoriques [KS96].
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Les points issus des données Pb-Pb montrent un comportement nouveau. Les points qui
représentent les collisions les plus périphériques (L < 8 fm) suivent la courbe d’absorp-
tion. Par contre, les points issus des collisions plus centrales se démarquent du reste
des points et révelent un effet de seuil, probablement associé a un mécanisme de sup-
pression du J/¢ différent de ’absorption nucléaire standard. Deux types d’interprétation
sont mis en devant. Certains modeles sont basés sur des mécanismes classiques (absorp-
tion par des particules crées dans l'interaction, comovers, perte en énergie des nucléons
incidents avant formation du J/v¢ , etc...). Mais la plupart des travaux théoriques ré-
cents expliquent ce phénomene dans un contexte de formation de plasma de quarks et de

gluons [Kha96, Won96, BO96, AT96, KT97, NS98].
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FiG. 1.19: By,o(J/¢)/o(Drell — Yan) en fonction de L pour tous les systémes étudiés.

Le ¢" a un rayon plus grand que le J/¢> . On s’attend a ce que I'absorption nucléaire
soit plus importante dans ce cas. On constate sur la Fig. 1.20 que pour les systemes p-A,
elle est identique a celle du J/¢ , indiquant par la-méme que seul un état pré-résonant
cc traverse la matiere; la formation du J/¢ et du ¢’ a lieu loin de la zone d’interaction.

Pour les systemes S-U et Pb-Pb, )" montre une suppression plus grande. Plusieurs
travaux théoriques [GV97, CT97, CK97] ont essayé d’expliquer ce résultat par une ab-
sorption supplémentaire induite par les “comovers” (hadrons produits dans 'interaction).
Cette explication n’est pas contradictoire cependant avec I'existence d’une source addi-
tionnelle d’absorption par un plasma [Won96].
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FiG. 1.20: By,o(y')/o(Drell — Yan) en fonction de L pour tous les systémes étudiés.

En conclusion, les résultats présentés sur la production du J/¢ et du ¢’ suggerent
I’existence d’un mécanisme d’absorption différent de 1’absorption nucléaire pour les sys-
temes ou la densité et le volume d’interaction sont élevés.

1.5.2 L’Analyse des Basses Masses

[’analyse de cette région de masse est basée entierement sur 1'utilisation du code GE-
NESIS modifié pour tenir compte des conditions expérimentales de NA38 et NA50, pour
générer les sources de désintégrations hadroniques ainsi que d’autres codes standard (PY-
THIA) pour générer la production du Drell-Yan et du charme ouvert. Ce type d’analyse
a déja fait 'objet d’un premier travail de these [Def96] dans ce domaine dans NA38 et
NAS50.

Dans un premier temps, on étudie le spectre en masse invariante des dimuons produits
dans la collision p-U a 200 GeV/c par nucléon. Ces résultats obtenus sont alors comparés
a ceux des systemes p-Be et p-Au a 450 GeV/c par nucléon de 'expérience CERES. On
montrera aussi ’étude faite sur des systemes plus lourds comme S-S ou S-U a 200 GeV/c
par nucléon et quelques résultats préliminaires sur Pb-Pb a 158 GeV/c par nucléon.

La collision p-U

Les événements dimuons obtenus dans les collisions p-p par GENESIS dans tout I’es-
pace de phase peuvent étre maintenant utilisés pour étudier le systeme p-U. Il faut au

31



préalable tenir compte des effets d’acceptance et de smearing du dispositif expérimental
(déformation des données due a l’appareillage). Il faut également prendre en compte la
variation de la section efficace de production de chaque résonance avec la masse du noyau
a I'aide du facteur A®. Les parametres a de p, w et ¢ sont laissés libres lors de I'ajuste-
ment, tout en les gardant compatibles avec les valeurs obtenues expérimentalement, c’est
a dire a(p,w) ~ 0.75 et a(¢p) ~ 0.8 [Zie96]. On suppose que la dépendance en « de n et
n" est la méme que celle du p et du w.

A*da/dM (nb/50 MeV)
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Fia. 1.21: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des données expérimen-
tales p-U sur laquelle est superposé le “cocktail hadronique” obtenu par le code GENE-
SIS. (bas) Rapport des données sur les sources générées pour des masses inférieures a

1.5 GeV/c* en 4 bins.
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On peut voir sur la Fig. 1.21 du haut, “le cocktail hadronique”, c.a.d. toutes les
contributions des désintégrations hadroniques, superposé sur les points expérimentaux
obtenus avec a,=0.78 et a,=0.82. Il s’agit des quatre spectres de désintégrations en
dimuons des résonances p, w, ¢ et 1 et des trois spectres de désintégration Dalitz na, 7y
et wa. Le rapport des données sur les sources générées montre un exces de 50% autour de

la masse 0.5 GeV/c?.
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Fia. 1.22: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des données expéri-
mentales p-U sur laquelle est superposé le “cocktail hadronique” + contribution due au
charme. (bas) Rapport des données sur les sources générées pour des masses inférieures

a 1.5 GeV/c* en 4 bins.

On rajoute maintenant la contribution due a la production du charme ouvert. Ce
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processus n’a pas été pris en compte par CERES pour la simple raison qu’il contribue
tres peu au spectre dileptons pour des masses inférieures & 1 GeV/c?. Dans le cas de
NA38, ce processus est d’autant plus important que la coupure naturelle en pr (grand
pr) tend a réduire les contributions Dalitz relativement a la production de DD. Les
paires de muons originaires de la désintégration semi-leptonique du charme ouvert ont été
générés comme décrit plus haut grace au générateur PYTHIA [Sjo92] dans les collisions
p-p dont la section efficace est estimée a 5.1 pb. Pour extrapoler au systeme p-U, la
section efficace doit étre multipliée par le facteur Kpp estimé a 5.5. D’autre part, il
faut également multiplier la section efficace par le nombre de nucléons cible mis en jeu
dans la collision (dépendance linéaire en A). La Fig. 1.22 du haut montre la distribution
en masse expérimentale (M < 2.5 GeV/c?) obtenue dans la collision p-U sur laquelle
sont superposées les distributions provenant du “cocktail hadronique” et la distribution
provenant de la production du charme ouvert. On peut clairement voir que la simulation
ne décrit pas les données. Il faut noter tout de méme que le Drell-Yan qui est un processus
dominant a partir de la masse 1.5 GeV/c? n’a pas été pris en compte.

Pour apprécier cette différence, on représente le rapport des données sur les sources
simulées (“cocktail hadronique” + charme) en fonction de la masse pour quatre intervalles
en masse, Fig. 1.22 du bas. On peut remarquer que le continuum en dessous de la masse
du w est 50% plus grand que les prévisions des sources générées. On ne décrit donc pas
bien les données p-U.

Peut-on comparer ce résultat aux analyses de CERES? On peut voir sur la Fig. 1.5
qu'un léger exces des données est visible par rapport aux sources générées dans le sys-
teme p-Au et p-Be. Cet exces en diélectrons autour de la masse 0.5 GeV/c? est presque
insignifiant comparé a celui obtenu dans les collisions p-U dans NA38. On peut penser
qu’un tel écart est lié a ’absence d’un processus physique. Il pourrait s’agir du Drell-Yan,
processus dominant a haute masse. Pourquoi ne pas 'inclure?

A haute masse, on sait calculer le Drell-Yan dans le cadre de la QCD perturbative.
Par contre, I’extension de ces calculs aux basses masses pose probleme. Jusqu’a présent,
aucun calcul théorique ne sait prédire le Drell-Yan en dessous d’'une masse de 1.5 GeV /c?.
Il n’est biensir pas satisfaisant de considérer qu’il n’y a plus de contribution du Drell-Yan
en dessous de 1.5 GeV/c% Pour cette raison, nous avons extrapolé la courbe du Drell-
Yan obtenue a haute masse vers les basses masses. Comme décrit en page 25, on simule le
processus Drell-Yan par le générateur PYTHIA [Sjo92] avec une paramétrisation GRV-LO
de la fonction de structure. Cependant, on n’impose aucune limite en masse et le résultat
de cette simulation est rajouté a celui du “cocktail hadronique” + charme. Comme on
peut le constater sur la Fig. 1.23 du haut, les sources attendues simulées ajustent les
données expérimentales correctement et le rapport données/sources (figure du bas) est
proche de 1 pour les 4 bins en masse choisies.
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FiG. 1.23: (haut) Distribution en masse invariante des dimuons des données expérimen-
tales p-U sur laquelle est superposé le “cocktail hadronique” + contribution due au charme
+ contribution du Drell-Yan extrapolé aux basses masses. (bas) Rapport des données sur
les sources générées pour des masses inférieures a 1.5 GeV/c* en / bins.

Pour quelle raison HELIOS-1 et CERES (p-Be) n’ont-ils pas eu besoin de rajouter le
processus de Drell-Yan ni d’ailleurs le charme ouvert? Il faut se rappeler, que dans le cas
des expériences NA38/NA50, il y a une coupure naturelle en py qui se traduit par une
coupure en my autour de 1 GeV/c?. Cette coupure se manifeste par un comportement
différent suivant le processus considéré. En particulier, les désintégrations hadroniques
dites processus “mou” telles que les désintégrations Dalitz sont fortement supprimées
relativement aux processus dits “dur” tels que le Drell-Yan et le charme ouvert, voir
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Fig. 1.24. On voit clairement sur cette figure 'effet de la coupure en mr qui accroit
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Fia. 1.24: L’ensemble des contributions aux basses masses sans aucune coupure et a

mr > 1 GeV/c*.

Dans le cas de CERES et de HELIOS-1, aucune coupure de ce type n’est appliquée
et les processus a bas pr survivent. De ce fait, le Drell-Yan ainsi que le charme ouvert
prennent une importance presque négligeable devant la contribution due aux désintégra-
tions hadroniques et le “cocktail hadronique” est amplement suffisant pour décrire les
sources de désintégrations leptoniques.

Pour reproduire les résultats p-U, nous avons du introduire une extrapolation a basse
masse du processus de Drell-Yan. Naturellement, une telle extrapolation ne sera pleine-
ment convaincante que si des calculs dans le cadre de QCD non perturbative pouvaient
étre fait et la confirmer. Il est également possible qu'un autre mécanisme puisse expliquer
les résultats expérimentaux. Dans ce cas, 'extension vers les basses masses du processus
de Drell-Yan doit étre considéré seulement comme un moyen de représenter une source
supplémentaire de dimuons, nécessaire pour rendre compte de nos données, en plus des
ingrédients du “cocktail hadronique” et du charme.

Les collisions S-S, S-U et Pb-Pb

Dans le cas de I'analyse des données des collisions S-S et S-U & 200 GeV/c on constate
qu’en général la région en masse en dessous du p, révele un exces en données par rapport
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aux sources générées, voir Fig. 1.25 et 1.26. Les sources générées incluent le “cocktail
hadronique” et les contributions du charme ouvert et du Drell-Yan extrapolé aux basses
masses.

D’autre part si on évalue le rapport données sur sources, on observe qu’il est toujours
plus important dans la région du ¢ comparé a la région du p + w. S’agit-il d’un signe de
I"augmentation de I’étrangeté? Signe d’ailleurs attendu dans le contexte de formation du
plasma de quarks et de gluons.
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Fia. 1.25: (haut) Spectre en masse obtenu par génération du “cocktail hadronique” +
charme + Drell-Yan a basses masses superposé aux données pour les collision S-S. (bas)
Rapport données sur sources générées.
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Fia. 1.26: (haut) Spectre en masse obtenu par génération du “cocktail hadronique” +
charme + Drell-Yan a basses masses superposé aux données pour les collision S-U. (bas)
Rapport données sur sources générées.

Dans le cas du Pb-Pb, les données souffrent d’une mauvaise acceptance et la résolu-
tion en masse dans la région des basses masses est assez mauvaise, ce qui rend difficile
I’extraction de I'information. En effet, NA5Q a été optimisée en résolution en masse dans
la région du J/¢ (~ 100 MeV/c?). Cependant, I’analyse entreprise permet quand méme
d’avoir une information qualitative sur l'origine des sources qui contribuent au spectre en
masse des dimuons, voir Fig. 1.27.
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F1G. 1.27: Spectre en masse obtenu par génération du “cocktail hadronique” + charme +
Drell-Yan a basses masses superposé aux données pour les collision Pb-Pb.

En résumé

L’analyse des basses masses dans les collisions d’ions lourds étudiées dans NA38 et
NABO permet de dire que le “cocktail hadronique” qui décrit si bien les spectres en masse
des dileptons des expériences CERES et HELIOS-1 n’est pas suffisant pour décrire les
données p-U de NA38 puisqu’on observe un exces de 50% des données par rapport aux
sources générées pour les masses inférieurs a 0.7 GeV/c?. Pour avoir un meilleur accord, il
faut rajouter la contribution du charme ouvert et du Drell-Yan extrapolé aux tres basses
masses. Les résultats obtenus dans la collision p-U sont extrapolés aux collisions S-S5 et
S-U et montrent un exces des données par rapport aux sources simulées dans la région
des tres basses masses (m=0.5 GeV/c?) évalué a 25% voir 30% selon le systeme étudié.
Cet exces semble étre encore plus prononcé dans la région du ¢ puisqu’il est supérieur de
plus d’un facteur 2 par rapport aux prévisions.

Ce type d’analyse se poursuit avec une étude plus approfondie et plus précise du
systeme Pb-Pb avec des données récentes. Plus récemment aussi, une étude en fonction
de I'impulsion transverse de tous les systemes a été effectuée [col98].

D’autre part, un projet d’étude des basses masses dans d’excellentes conditions d’ac-
ceptance et de résolution a été proposé. Il consiste a mesurer la trajectoire des particules
pres de la cible grace a un ensemble de plans de pixels disposés dans un champ magné-
tique. Des expériences préliminaires avec faisceau de protons ont permis d’obtenir une
résolution en masse de 25 MeV/c? pour la résonance w.
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1.6 Conclusion

NA38 et NA50 sont des expériences dédiées a la détection des dimuons dans le but
d’étudier la suppression du charmonium (J/v¢ et ¢’ ) dans le contexte de la formation du
plasma de quarks et de gluons prédit par Matsui et Satz en 1986 [MS86].

A ce jour, le résultat des études a montré I’existence de cette suppression. On a observé
qu’elle est d’autant plus forte que le volume d’interaction et la densité d’énergie sont
grands comme le confirment les récents résultats des collisions Pb-Pb a 158 A GeV/c.
Cette suppression est expliquée par "absorption nucléaire de la paire ¢c jusqu’au systeme
S-U a 200 A GeV/c. En ce qui concerne Pb-Pbh, nous observons une abhsorption plus élvée
que celle extrapolée a partir des sytemes plus légers. L'interprétation de ce résultat fait
appel a des modeles classiques mais aussi a des modeles faisant intervenir la formation du
plasma de quarks et de gluons.

L’étude des sources de désintégration hadronique du spectre en masse invariante des
dimuons dans l'intervalle en masse 0.2 < m,, < 4.0 GeV/c* permet d’évaluer notre
compréhension des sources de production des dimuons détectés. Il permet ausi d’évaluer
le comportement de ’étrangeté par rapport au comportement du charmonium. Cependant,
ces expériences, surtout dans le cas de NA50, n’ont pas été optimisées pour donner une
bonne résolution en masse en dessous de 2. GeV/c?. Nous avons cependant obtenu des
résultats intéressants et montré une augmentation de la production de ¢ pour S-U par
rapport a p-U. Dans un futur proche, NA50Q va se doter d’'un nouveau détecteur qui
permettra d’accéder a des résolutions en masse excellentes et qui permettra de continuer
cette étude dans de bonnes conditions.

La physique des ions lourds ultra-relativistes ne sera pas achevée avec le programme
du SPS du CERN puique des machines telles que le RHIC (Brookhaven aux USA) avec les
expériences STAR et PHENIX et le LHC au CERN avec I'expérience ALICE ou CMS/ions
lourds vont sonder la matiere nucléaire jusqu’a des densités d’énergies tres importantes.
A RHIC l'énergie dans le centre de masse sera de 200 GeV et pour ALICE et CMS, elle
sera de 5 TeV. Dans ces conditions, il y a bien des chances que la formation du QGP soit
confirmée tres prochainement.
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Chapitre 2

Etude d’un prototype de RICH a
focalisation de proximité pour AMS

2.1 Introduction

AMS est une expérience qui est concernée a la fois par des problématiques cosmolo-
giques et par des problématiques de physique des particules. Il s’agit d’'un spectrometre
magnétique qui sera installé sur la future Station Spatiale Internationale(ISS). Ce spectro-
metre sera équipé, entre autres détecteurs, d’un RICH (Ring Imaging Cerenkov Counter),
sujet de toute notre attention puisque I'ISN de Grenoble contribuera a sa construction.

Ce chapitre comprend donc une premiere partie concernant la physique d’AMS, phy-
sique concernant a la fois la cosmologie et la physique des particules, appelée astropar-
ticule. Une deuxieme partie décrira le projet expérimental et les mesures attendues. Une
derniere partie développera les travaux concernant le prototype de détecteur RICH que
nous avons concu a I'ISN de Grenoble, puis testé aux rayons cosmiques et sur faisceau
d’accélérateur, et donnera les résultats de I’analyse des données. Nous concluerons sur les

perspectives du RICH d’AMS.

2.2 De l'astroparticule avant toute chose

AMS utilise les outils de la physique des particules pour effectuer des recherches en
astrophysique classique des rayonnements cosmiques, pour traquer la présence d’antima-
tiere galactique ou extra-galactique afin de tenter de donner une réponse au mystere de la
symétrie matiere-antimatiere dans 1’Univers primordial, et enfin pour examiner les signes
probables de la présence de la matiere noire froide non-baryonique qui se manifesterait par
un exces d’antiprotons de basse énergie dans les spectres d’antiprotons des rayonnements
cosmiques.

Cette section comprend donc un paragraphe dédié aux rayonnements cosmiques en
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général, un deuxieme au probleme de la symétrie matiere-antimatiere dans 1'univers pri-
mordial et un dernier a la recherche de la matiere noire froide non-baryonique.

2.2.1 Les rayons cosmiques

L’astrophysique des particules du rayonnement cosmique concerne 1’étude de nom-
breuses particules d’énergie s’étendant jusqu’a des valeurs de l'ordre de 10%° eV. Ces
particules peuvent étre d’origine galactique ou extra-galactique, ayant subi des méca-
nismes d’accélération et d’interaction avec des milieux interstellaires variés. Elles sont de
type primaire ou secondaire selon qu’elles aient interagi avec un milieu quelconque ou
non. Les rayonnements cosmiques classiques que ’on observe sur terre ou dans la haute
atmosphere, ont été découverts en 1912 grace a une expérience en ballon. Ce sont des
ions ionisés avec des énergies qui vont de quelques MeV a quelques TeV, entrant dans
Patmosphere avec un flux moyen de 1000 particules par cm? et par seconde.

A) Les particules primaires

Les rayons cosmiques chargés sont composés pour 98% de noyaux et pour 2% d’élec-
trons. Les éléments lourds constituent seulement 1% des noyaux alors que les protons en
constituent 87% et les particules o 12% [1].

Grace aux mesures directes, les distributions des abondances relatives des éléments,
obtenues pour les rayonnements cosmiques et pour le soleil, montrent des similitudes éton-
nantes [2], voir Fig 2.1. Ce constat prouverait que les origines des mécanismes de création
de ces rayonnements sont les étoiles. Il y a cependant quelques différences comme on peut
I’apprécier sur la Fig 2.1: comparée a la distribution obtenue pour le systeme solaire,
la distribution des rayonnements cosmiques montre que les éléments H (hors échelle) et
He s’amenuisent comparés aux éléments lourds et que les 3 éléments Li, Be et B et les
éléments juste en dessous du Fe sont plus abondants. Comme les éléments Li, Be et B
ne peuvent pas étre produits directement par la nucléosynthese des éléments a partir des
étoiles, on peut penser qu’ils sont produits par spallation sur le milieu interstellaire. Le
rapport entre les particules primaires (C,N et Fe) et les particules secondaires (Li, Be et
B), permet d’estimer la durée de vie des particules dans la galaxie, ce qui nous donne le
chiffre de quelques 10° années [5].

L’activité du soleil se caractérise par sa modulation dont le cycle est de 11 années.
Cette modulation est observée aussi dans les rayonnements cosmiques. La contribution
des flux de particules drainés par les vents solaires, lors de ’activité solaire maximum,
est particulierement visible aux énergies de I'ordre de 1 GeV /n. D’autre part, 'influence
du champ magnétique terrestre s’observe aussi sur les distributions des rayonnements
cosmiques et indique la présence d’une dépendance des flux par rapport a la latitude
géographique d’observation [1].
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Fia. 2.1: Abondances relatives des éléments obtenues pour les rayonnements cosmiques
(cercles ouverts et pleins) et le soleil (losanges), normalisées au Silicium [1]. Les cercles
ouverts correspondent a des mesures a des énergies de Uordre de 1 a 2 GeV/n. Les cercles
pleins a des énergies entre 70 et 280 MeV/n. L'élément H est hors échelle.

La distribution des abondances relatives des éléments est, a peu pres, indépendante
de I’énergie en dessous de quelques TeV et, pratiquement inconnue a ce jour au dela. On
observe néanmoins des flux de particules atteignant des énergies de l'ordre de quelques
10%° eV. Le spectre du flux de particules en fonction de 1’énergie est bien décrit par les
mesures expérimentales comme le montre la Fig 2.2 et est paramétrisé par une loi en
puissance:

I e’
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ot v ~ 2.7 jusqu’a 10'% eV, valeur a partir de laquelle on observe la formation dun
“genou” puis une décroissance raide (y =~ 3) jusqu’aux énergies de quelques 10'® eV. Au
dela, les flux sont moins importants et la pente de la courbe devient moins raide, formant
une “cheville”. Au dela de 5. 10'? eV, énergie limite ou coupure GZK [10], I'origine des
particules reste mystérieuse.
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Fia. 2.2: Spectre des rayonnements cosmiques en fonction de lénergie [3].

La coupure GZK provient de I'interaction des rayons cosmiques avec les rayonnements
~ fossiles de 2.7 K. Les particules des rayonnements cosmiques interagissent en permanence
avec le rayonnement cosmique fossile puisque celui-ci nous inonde. La coupure GZK ex-
prime le fait que ces particules perdent de I’énergie tout le long de leur parcours galactique
et qu’en dessous de I'énergie seuil de production du pion, c.a.d. 5 10'? eV, les photons fos-
siles deviennent quasiment transparents. Les particules d’énergie plus grande que 10%° eV
perdent donc une partie de leur énergie jusqu’au seuil de 5 10'? eV, & moins de provenir
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de distances proches, comme par exemple de I’amas local pour les protons, voir Fig 2.3.
On peut remarquer sur cette figure qu’a 1’énergie maximale observée (3.2 10?° eV), si le
proton avait une énergie de 10*? eV a 'origine, il n’aurait pas pu provenir d’une distance
plus grande que 50 Mpc (amas de la vierge).

Energy at
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Fia. 2.3: Coupure GZK: distribution de [’énergie des protons en fonction de la distance
de propagation pour différentes énergies a lorigine [3].

Les électrons qui contribuent a 2% au rayonnement cosmique peuvent étre détectés
dans le domaine radio, s’ils sont relativistes, grace a leur rayonnement synchrotron. Les
électrons peuvent provenir directement des sources de rayonnements cosmiques ou bien de
réactions nucléaires dans le milieu interstellaire qui induisent les désintégrations suivantes:
7t (7)) = pt (e )vu(p,) = et(e7 )ve(Pe). On observe une abondance en positrons de 10%
ce qui menerait a penser que seulement 10% des électrons proviendraient des effets cités.

De méme, les flux d’antiprotons mesurés a ce jour n’éclairent pas la situation quant a
la présence ou non de 'antimatiere dans I'univers. Ces antiprotons peuvent étre d’origine
primaire comme ils peuvent provenir d’interaction de rayonnements cosmiques avec le
milieu interstellaire, par exemple les réactions de spallation des protons avec la matiere.

Les rayons cosmiques neutres sont essentiellement les 7, les neutrons de tres haute
énergie et les neutrinos. Les rayonnements v de tres haute énergie permettent, comme les
neutrinos a tres haute énergie, la recherche des sources des rayonnements cosmiques. Les
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~ de tres haute énergie sont dus a la désintégration des pions neutres produits quand les
protons de haute énergie interagissent avec la matiere. Ils peuvent étre produits aussi par
effet bremsstrahlung (interaction des électrons avec la matiere), par rayonnements syn-
chrotrons (interaction des électrons avec des champs magnétiques) ou par effet Compton
inverse (diffusion élastique d’e~énergétiques sur des v de faible énergie). L’astronomie ~
a entrepris, grace au détecteur EGRET [4] sur le satellite GRO, I'observation de photons
jusqu’a des énergies de 20 GeV. [’étude des v de tres haute énergie, c.a.d. dans la région
0.1-10 TeV a été entreprise grace aux techniques de détecteur Cerenkov atmosphérique et
pour des énergies plus grandes encore, avec des détecteurs a grandes surfaces. Quelques
indications de sources dans le domaine du TeV sont par exemple la nébuleuse du Crabe,
le pulsar PSR 1706-44 et la galaxie Markarian 501.

Les neutrinos de grande énergie sont produits aussi bien dans I’atmosphere que dans
des processus astrophysiques. Comme dans les accélérateurs de particules, les protons
interagissent avec le noyau, produisant des pions et des kaons qui, en se désintégrant
produisent des neutrinos. Ceux-ci sont particulierement intéressants parce qu’ils n’inter-
agissent pas ou tres peu avec la matiere, ce qui a pour conséquence d’indiquer directement
leur source de production. Comme ils ne subissent pas non plus d’absorption par les ob-
jets astrophysiques, certaines sources astrophysiques peuvent étre observées grace aux
neutrinos alors qu’elles ne s’observeraient pas en ~.

B) Les particules secondaires et les gerbes

Un proton primaire qui rencontre I’atmosphere terrestre engendre une réaction proton-
noyau. Pour une énergie supérieure a 10 GeV, l'interaction se fait avec les nucléons in-
dividuels du noyau et produit un nombre important de pions, de particules étranges K
etc... Les produits de la réaction vont interagir hadroniquement jusqu’a ce que ’éner-
gie par particule atteigne le seuil de multi-production de pions (1 GeV). C’est ce qu'on
appelle “gerbe hadronique”. 11 y a aussi la possibilité qu’ont les particules de se désin-
tégrer, m° — 29, 7t — uTv, etc.... Les photons de grande énergie peuvent a leur tour

produire des paires e

e~ qui a leur tour produisent des photons de bremsstrahlung. C’est
le développement d’une gerbe électromagnétique. En résumé, une gerbe comprend une
composante électromagnétique et une hadronique. Les gerbes peuvent atteindre jusqu’a
10 km de profondeur d’expansion. Plus I’énergie est grande, plus la gerbe se développe
et atteint des profondeurs plus grandes. Les méthodes utilisées pour détecter ces gerbes
sont: les techniques Cerenkov , I'observation des particules grace & des ensembles de dé-
tecteurs a grande surface et la détection des muons et des neutrinos dans des laboratoires
souterrains.

Les muons d’énergie supérieure a 10 GeV atteignent pratiquement tous la terre. A des
énergies inférieures, les muons ayant une durée de vie 7 = 2. 2 107% s, se désintegrent selon
p = e v, et ut — etv.w, . Lorsqu’on détecte un muon de 14 GeV, 1’énergie de la
source devrait correspondre a 500 GeV/nucléon [5]. La distribution attendue des muons
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peut s’expliquer par la convolution de la cinématique de la désintégration des kaons et
des pions avec la distribution en énergie des particules qui les produisent. Les expériences
qui étudient les gerbes et qui essayent de remonter aux particules sources, s’effectuent,
pour la plupart, dans des laboratoires souterrains afin de s’affranchir des bruits de fond.
Pour détecter plusieurs muons en coincidence, il faut que 'interaction primaire soit tres
énergétique. On espere obtenir des informations sur la composition des rayonnements
cosmiques primaires jusqu’a des énergies du PeV (10'* eV). Ce sera probablement possible
avec l'expérience COSMOLEP [6] qui permettra une détection en coincidence avec les 4
détecteurs du LEP qui forment un ensemble de détecteurs souterrains sur réseau, de
grande surface (~ 60 km?).

La désintégration des pions et des kaons donne aussi bien des muons que des neutrinos
comme on l'a vu. La désintégration des muons produit a son tour des neutrinos. Si on
considere que la majorité des muons d’énergie I/ < 2 GeV se désintegrent durant leur
transit dans 'atmosphere terrestre, nous pouvons déduire la relation entre les différents
types de neutrinos, a savoir:

B ve pt
Uy v, 2, et — o~ — <1

Ve [

ou l'origine de 'asymétrie est due a ’exces de protons par rapport aux neutrons dans
les rayonnements cosmiques primaires. Pour £ > 2 GeV, a cause de la contraction de
Lorentz, le parcours moyen des muons devient plus grand ou égal a I’épaisseur d’atmo-
sphere traversée et le rapport v./r, diminue. On détecte les neutrinos uniquement dans
des laboratoires souterrains grace a leur réaction avec un noyau N de la cible (le détecteur)
selon v.(v,) + N — e(p) + .... Tous les détecteurs existants sont sensibles aux neutrinos
d’énergies de quelques GeV. A ces énergies, 5 expériences (Fréjus, NUSEX, IMB, Soudan
et Kamiokande [7]) ont observés les flux absolus de neutrinos atmosphériques. Les expé-
riences IMB et Kamiokande ont observé un déficit de neutrinos muoniques (confirmé par
SuperKamiokande). Ce déficit pourrait s’interpréter comme la confirmation de I'existence
d’oscillations v, — v,. Comme ces neutrinos sont produits essentiellement dans la haute
atmosphere, le pas de l'oscillation serait alors entre 10 et 100 km. D’autres expériences
futures vont explorer en détail cette voie, comme 'expérience “Long base Line neutrino
experiment” entre le KEK et SuperKamiokande qui débutera en 1999 [8].

C) Sources, accélération et propagation

Sources: Comme on observe des rayonnements cosmiques a des énergies s’étalant sur
environ 15 ordres de grandeur, on peut penser qu’il existe plusieurs sources de production
de ces rayonnements.

Plusieurs expériences ont observé des événements d’énergies atteignant les 10%° eV [9].
[’effet Compton inverse avec les photons fossiles dont la température est 2.7 K (mode
principal pour les électrons de tres grande énergie) ainsi que la production de pions par
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I'interaction des protons avec les mémes photons fossiles, limite les énergies des particules
et par conséquent conduit a confiner ces particules a des distances inférieures a 50 Mpc
(voir le paragraphe sur la coupure GZK en page 48). A ces énergies ultra-élevées, les
particules sont pratiquement insensibles aux champs magnétiques et par conséquent leur
direction devrait indiquer la direction de leur source. Les recherches entreprises pour
étudier ces particules de tres grandes énergies sont prometteuses et devraient se distinguer
par la précision des mesures dans le futur, en particulier avec le projet AUGER [3].

A Dexception des particules de tres grande énergie, les particules du rayonnement
cosmique ayant interagi avec le milieu interstellaire et les champs magnétiques, ont perdu
I'information de leur direction. C’est donc pour cela que les neutrinos, les neutrons de
tres grande énergie et les photons sont particulierement intéressants a étudier dans la
perspective de la recherche des sources de production des rayonnements cosmiques.

La densité d’énergie des rayonnements cosmiques est estimée & 1 eV /cm?®. La puissance
nécessaire pour produire cette densité d’énergie dans un volume de la taille de notre galaxie
(d’épaisseur ~ 300 pc et de rayon ~ 15 kpc, 1 pc=3.26 années lumieres), est estimée a:

P= ? ~ 5 10*%rgs/s

ou p est la densité d’énergie et 7, la durée de propagation des particules dans le volume
V de la galaxie, c.a.d. 6 10° années. Cette énergie peut étre produite par I'explosion de
supernovae. Les vents interstellaires amenés par les phases successives de ’évolution des
supernovae pourrait y contribuer aussi. Les jeunes pulsars qui sont des étoiles a neutrons
en rotation dont I’énergie de rotation au départ est de I'ordre de 10°° ergs, sont également
de bons candidats. Les systemes binaires pourraient étre aussi une des sources car I’'un des
deux compagnons est un objet compact qui attire (par accrétion) de la matiere fortement
accélérée de son partenaire [11]. Tous ces candidats sont a la fois des sources et des
accélérateurs de petite taille. D’autres types de source peuvent étre importants, ce sont
essentiellement des sources extra-galactiques telles que les AGN (noyaux actifs de galaxies)
assimilés & des trous noirs super-massifs (~ 10® M), M =masse solaire) qui attirent toute
masse aux alentours. Ces objets appartiennent a la catégorie des objets énergétiquement
les plus puissants dans 1'univers et sont par ailleurs des sources de rayonnements X et ~
intenses ainsi que de neutrinos de tres grande énergie.

Accélération: Il est admis que la source de production et la source d’accélération
des rayonnements cosmiques sont les mémes. L’accélération est décrite principalement
par deux mécanismes: accélération par les ondes de chocs et accélération par les plasmas
magnétiques dynamiques, appelés aussi accélérations de Fermi de premier et de second
ordre [5]. L’effet total du cycle d’accélération est un gain net en énergie. Cependant,
I’énergie maximale atteinte ne peut dépasser les 100 TeV. Au dela de cette limite, d’autres
mécanismes d’accélération ainsi que d’autres sources doivent étre invoqués pour expliquer
le phénomene.

Propagation: Les neutrinos voyagent le long d’une ligne droite puisqu’ils interagissent
tres faiblement, ce qui les rend particulierement intéressants pour la recherche de la source.
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Le rapport des produits de spallation tels que Be et B par rapports aux particules primaires
telles que C et N, montre que dans la région du GeV, les particules ont traversé a peu pres
5a 10 g/cm? de matiere. Cependant, lorsqu’on simule le passage d'une particule chargée
le long de notre galaxie sur une ligne droite, on obtient une quantité de matiere traversée
de 107 g/cm?. Ceci implique que les particules chargées du rayonnement cosmique ont
parcouru un chemin aléatoire et ont subi de multiples déflexions le long de leur parcours.
A des énergies plus grandes, la masse traversée diminue ce qui implique que le temps
de circulation dans la galaxie est plus petit et que les mécanismes d’accélération sont
prioritaires sur les mécanismes de propagation [1, 5].

Le modele le plus simple pour décrire la propagation des rayonnements cosmiques est
le modele de “la boite qui fuit” ou “leaky box” [12]. Ce modele décrit des particules en
expansion libre dans un volume fermé. Cette expansion est fonction de 1’énergie de la
particule et sa probabilité d’échappement du volume. D’autres modeles comme “nested
leaky box” [14] ou “diffusion models” [24] semblent plus précis, voire plus réalistes. Alors
que le modele “leaky box” donne une distribution de densité de particules isotrope et
homogene, les “modeles de diffusion” prévoient en plus, des gradients et des anisotropies
dans 'opérateur de diffusion de I’équation de transport.

Les éléments tels que 1°Be et 2°Al sont des candidats adéquats pour mesurer le temps

de circulation dans la galaxie puisque leur durée de vie est respectivement 1.5 10° et
7.4 10° années [13].

D) Quelques cas intéressants

Les objets tels que les quasars, les étoiles a neutrons, les supernovae et les trous noirs
émettent des rayonnements v de haute énergie. Depuis les missions de ROSAT(ROentgen
SATellite) [15] et de CGRO(Compton-Gamma-Ray-Observatory) [16], I'astronomie v et
celle des rayonnements X a fait faire un bond considérable a 1’astrophysique et notre
compréhension de 1’Univers s’en est enrichie. C’est donc pour cela que des programmes
tres ambitieux vont explorer cette branche de ’astronomie avec minutie, tels que, GLAST
et INTEGRAL dans I'espace [17] et HESS, CELESTE et VERITAS sur terre [18].

Parmi les autres phénomenes intéressants a étudier, il y a d’abord celui de I’émission de
la raie 7 des isotopes 2°Al et *4Ti. 26Al est un isotope radioactif qui se désintegre en 3% et
un électron de capture avec une demi-durée de vie de 'ordre de 10° années. Il est produit
essentiellement par la réaction *Mg(p,v)?°Al. Cet isotope est produit principalement par
les novae et supernovae. Grace a l’observation de cette raie de 1.8 MeV d’énergie par la
mission HEAO-3 [26] et en s’aidant d’un modele [25], on prédit un taux de 2°Al de 1.7
a 3 Mo dans notre galaxie. Les restes de supernovae émettent une raie v de 1.156 MeV,
celle de I'isotope **Ti, observée par le satellite COMPTEL [28]. Les recherches de cette
raie v permettent d’identifier les restes de supernovae jeunes, c’est a dire d’age inférieur
a 100 années.

Une importante recherche en astrophysique est ’étude de la raie v a 511 keV due a
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I’annihilation eTe™. Lors de 'accélération de la matiere autour d’'un trou noir qui I'attire,
un exces d’annihilation ete™ se produit et se manifeste par 'observation d'une raie a
511 keV [29]. Des observations récentes du satellite GRO ont montré une raie a 511 keV
provenant du centre galactique.

D’autre phénomenes tels que les flashes v (v bursts) ne sont pas bien compris pour
I'instant. Ces flashes durent en général de 10 ms a 100 s. Leurs énergies peuvent aller de
quelques 10 keV jusqu’a quelques 100 MeV. Le satellite GRO a observé plus de 1800 de
ces flashes, au taux de 1 flash par jour et leur distribution dans le ciel est completement
isotrope. L’origine, donc la source de production de ces flashes, est en cours de discussion
et d’étude. On peut mentionner par exemple que ’accrétion des planétoides par les étoiles
a neutrons peut produire ces types de flash. D’autre part, la fusion d’étoiles a neutrons
est un autre scénario qui peut les expliquer.

En dehors des observations des rayonnements v et des neutrinos de tres haute énergie,
I’astrophysique a besoin de connaitre avec plus de précision la nature des rayonnements
cosmiques ainsi que leur source. Ceci dans le but principal d’expliquer avec plus de cohé-
rence la nucléosynthese primordiale. Quelques expériences présentes et futures ont comme
but principal I’étude des rayonnements cosmiques, rayonnements v et neutrinos compris,
telles que ACCESS qui sera installé sur la station internationale apres le retour d’AMS,
PAMELA [17] qui sera en orbite a 700 km d’altitude, HEAT, CAPRICE, BESS et bien
d’autres expériences en ballon [19] qui étudient 'antimatiere, tout un ensemble de projets
de détecteurs de grande envergure “air shower array detectors” tels que AUGER, KAS-
CADE, HEGRA, MILAGRO, AGASA et bien d’autres sur terre [20]. Sans oublier les
expériences dans des laboratoires souterrains telles que CHORUS, COSMOS, NOMAD,
OPERA etc.... [7]. En explorant la nature des particules et leur énergie, on peut remonter
a la phase de la création de la matiere et de ’antimatiere et résoudre le mystere de ’asy-
métrie de I’'Univers comme on le verra plus tard. D’autre part, on explore d’une maniere
directe ou indirecte, des domaines en masse qui devraient nous indiquer si la matiere
manquante qui représente environ 90% de la masse de I’Univers ne serait pas par exemple
une matiere non-baryonique non-relativiste dite matiere froide. Les recherches de parti-
cules froides non-baryoniques (particules supersymétriques) sont d’ailleurs entreprises sur
les grands accélérateurs de physique des particules comme le LEP et FERMILAB avec
les expériences ALEPH, DELPHI, L3, OPAL, D0 et CDF [21]. Ces programmes de re-
cherches seront poursuivi au LHC. Cette recherche se fait aussi par des expériences dans
des laboratoires souterrains ou sous-marins, utilisant des détecteurs de type bolometres
ou Cerenkov et on peut citer pour exemple EDELWEISS [22] et ANTARES [23]. Enfin,
les rayonnements cosmiques, en général, sont encore un domaine de recherches en plein
essor car tres riches en information et par conséquent devraient nous permettre de préciser
notre vision de 1’Univers.
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2.2.2 L’antimatiére

Les lois de la physique traitent la matiere et ’antimatiere de facon symétrique. Des
1928, Dirac a montré, a partir de la théorie quantique et des symétries fondamentales,
que toute particule dans la nature est accompagnée par une anti-particule de méme masse
et de charge opposée. Les expériences sur accélérateur vérifient ceci tous les jours et les
paires particule/anti-particules sont produites copieusement lors d’interactions de fais-
ceaux énergétiques avec une cible. On a alors démontré que les lois de la nature n’avaient
pas de préférence entre la matiere et "antimatiere et que le nombre baryonique était
conservé. Si ceci était vrail pour 1’Univers entier, alors il y aurait autant de matiere que
d’antimatiere cosmique.

Pourtant les galaxies, les étoiles, les gaz interstellaires et les poussieres cosmiques ne
sont faits que de matiere et les observations permettent de déduire un rapport matiere
sur rayonnements v de l'ordre de 107%. D’autre part, on n’observe pas de rayonnements
produits par de I’annihilation de matiere et d’antimatiere sur des distances inférieures a
20 Mpec (1 pc=3.26 années lumieres), taille des amas de galaxies. Les données actuelles
excluent la présence de grandes quantités d’antimatiere jusqu’a des distances de 10 Mpc
de la terre [30] car £ < 3.1076 et %—;2 < 8.107°.

Pourquoi I’Univers préfere-t-il la matiere a I’antimatiere? D’ou provient la matiere de

I’Univers? Pourquoi la proportion de matiere par rapport aux rayonnements v est-elle
caractérisée par un chiffre si bas?

Ces faits sont a priori surprenants pour la théorie du Big-Bang, communément acceptée
et corroborée par les résultats de COBE [50], qui donne a l'origine de 1'univers égalité
de matiere et d’antimatiere . Certains cosmologistes pensent que la domination de la
matiere sur "antimatiere devrait se vérifier sur tout 1’Univers visible. D’autres essayent
de démontrer que ’asymétrie baryonique fait partie des conditions initiales du Big-Bang.
Pour d’autres encore, si la nature privilégie la matiere sur "antimatiere , c’est qu’il doit
y avoir des raisons et que ces données ne peuvent pas faire partie des conditions initiales.

La preuve observationnelle d’une asymétrie baryonique universelle est tres faible. Pour
cette raison, les recherches de 'antimatiere dans les rayonnements cosmiques ont été
proposées par certaines expériences comme BESS en ballon, AMS ou encore PAMELA
dans l'espace. La détection d’antimatiere cosmique aurait des conséquences profondes
sur la physique. La découverte d’un anti-alpha (&) cosmique indiquerait 'existence de
I’antimatiere primordiale et celle d’un anti-noyau de 7Z>2, impliquerait ’existence d’anti-
étoiles extra-galactiques.

D’un point de vue théorique

Pour I’évolution d’un univers symétrique vers un univers antisymétrique, le mécanisme
de baryogénese a été avancé. Sakharov [31] a fait remarquer, en 1967, que la baryogénese
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impliquait quatre conditions:
1. Violation du nombre baryonique,
2. Violation de CP,
3. Violation de la conjugaison de charge,
4. Baryogénese dans un Univers hors de I’équilibre thermique.

Si la violation de la conjugaison de charge a été observée dans les interactions faibles,
une faible violation de CP n’a été observée actuellement que dans le systeme K° — K0 (&
des échelles d’énergie tres différentes de celle de la baryogénese) et la violation du nombre
baryonique n’a jamais été observée expérimentalement.

Trois types principaux de modeles théoriques sont proposés pour expliquer les méca-
nismes de baryogénese. Deux d’entre eux supposent un Univers sans antimatiere basé soit
sur les théories de grande unification (GUT)[32] , soit sur le modele électrofaible supersy-
métrique [33]; ce dernier autorise 'existence d’antimatiere [27] , les domaines de matiere
et d’antimatiere étant éloignés par des distances supérieures a celles séparant les amas
galactiques (20 Mpc).

Les modeles basés sur les théories de grande unification (GUT) doivent introduire
de fagon arbitraire la quantité de violation de CP. Le modele minimal SU(5) n’est pas
satisfaisant et les modeles non-minimaux impliquent ’existence de neutrinos lourds ou de
monopoles, non encore observés expérimentalement.

La baryogénese électrofaible implique que le Higgs ait une masse My < My, cette
limite sur le boson de Higgs est une des bases de recherches a LEP2; elle impliquerait
également par la violation de CP, présente dans les phases de la matrice CKM, un rapport
du nombre de baryons a celui de photons de 10719, soit un facteur 10'° plus petit que celui
observé expérimentalement. Toutefois de nouvelles sources de violation de CP apparaissent
dans les extensions du Modele Standard: dans le modele a deux doublets de Higgs, la
phase entre les deux doublets contribue a la violation de CP; dans le Modele Standard
Supersymétrique Minimal (MSSM, voir le développement en page 61), la matrice de masse
du gaugino introduit une phase supplémentaire dans le processus de violation de CP.

Dans les théories qui admettent 'existence d’antimatiere selon la nature de la violation
de CP, en particulier dans le cas d’'un mécanisme de brisure spontanée de symétrie, il est
possible d’avoir un univers symétrique en baryons a tres grande échelle[27]. Dans ce cas
différentes régions de l'espace contiendraient soit de la matiere soit de I"antimatiere ,
I’asymétrie matiere antimatiere devenant alors une manifestation locale.

De ces considérations il ressort que la détection d’antinoyaux (anti-hélium ou anti-
carbone) aurait des conséquences tres profondes en physique des particules, aussi bien pour
la compréhension de l'origine de la violation de CP que pour celle de la non-conservation
du nombre baryonique.
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D’un point de vue observationnel

Considérons que la matiere et I'antimatiere sont séparées par des distances cosmo-
logiques supérieures a 20 Mpc. Sous certaines conditions, =1 (parametre cosmologique
exprimant la géométrie de I’'Univers, dans notre hypothese univers plat), 2, =0 (constante
cosmologique) et Hy=75 km/s (contante de Hubble), les rayonnements produits lors d’an-
nihilations aux frontieres des deux mondes (monde de matiere et monde d’antimatiere )
se manifesteraient par des signaux de distorsion dans les rayonnements fossiles et par la
production de flux de v diffusés [34]. En effet, une partie de I’énergie produite par les
annihilations a des distances cosmologiques finit comme des photons du fond cosmolo-
gique fossile (CMB). Les photons de plus grande énergie sont décalés vers le rouge et se
manifestent aux énergies de I'ordre du MeV, contribuant au spectre de v diffusés.

La conservation du nombre baryonique peut par exemple étre testée. Une des impli-
cations de la théorie GUT est la désintégration du proton, sa demi-vie étant estimée a
10%9-10% années. Les limites expérimentales actuelles donnent une valeur > 1032,
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Fia. 2.4: Sensibilité d’AMS a la détection d’antinoyaux

Il reste néanmoins plus crédible de tester I’existence de ’antimatiere par une détection
directe d’anti-noyaux. La figure 2.4 illustre ce que l'expérience AMS, apres trois ans de
prise de données sur la Station Spatiale Internationale, pourrait amener vis a vis de la
compréhension de ce probleme: un facteur 10* sur la sensibilité pour une gamme d’éner-
gie cinétique allant de 0.1 & 100 GeV /nucléon et pour un domaine s’étendant jusqu’a

1000 Mpec.
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La figure 2.5 illustre comment la mesure du rapport % mesurable par AMS se compare

avec les prédictions d’'un modele d'univers symétrique [27].
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Fia. 2.5: Sensibilite d’AMS a la détection d’antihélium et comparaisons avec les prédic-
tions dans le cas d’un univers symétrique

2.2.3 La matiére noire

Le probleme de l'existence de la matiere noire est 1’'un des problemes les plus intéres-
sants de 'astrophysique moderne. Ce probleme nécessite une forte coopération entre la
physique des particules et ’astrophysique. L’énergie qui rayonne donne une idée sur la
masse: plus une galaxie brille, plus elle compte d’étoiles, plus elle est massive. Les obser-
vations et la théorie montrent que les galaxies sont plus massives que ne le révelent les
téléscopes, c’est a dire plus de 80% de la masse est manquante. D’ot peut-étre I'existence
de matiere noire , ou bien la théorie de la gravitation est fausse !!!!

A) Arguments en faveur de Dexistence de la matiére noire

Rotation des galaxies et problemes a grandes échelles:

Grace a la mécanique Newtonienne et en supposant que les étoiles ont une orbite circulaire
autour du centre galactique, la vitesse de rotation d’une étoile peut alors étre calculée grace
a I’égalité entre la force de gravitation et les forces centrifuges. Ce qui donne:

FG:GmZW,,:mv2

= I,

r2 r
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ou m,v, M, et G sont respectivement la masse et la vitesse de I’étoile, la masse d’un objet

sur l'orbite de rayon r et la constante de gravitation. La vitesse de rotation est alors

v(r) = /%= On suppose que le noyau central de la galaxie est sphérique, de densité

- .

constante p, il s’ensuit que M, = pV, = ,0%#7“3. Ceci veut dire qu’a I'intérieur de la galaxie,
v(r) ~ r alors quun objet & extérieur aura une vitesse v(r) ~ r='/2 car M, est assimilée
cette fois-ci a la masse totale de la galaxie.

Lorsqu’on mesure la vitesse de rotation des galaxies spirales, on déduit que v(r)=constante
a des distances r grandes, Fig 2.6, ce qui correspond a M, = r. Ceci indique |'existence
d’une masse énorme, bien loin des estimations déduites des observations optiques [35]. On
en déduit qu’il devrait exister un halo de matiere invisible ou matiere noire .
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Fic. 2.6: Courbe de rotation de la galaxie NGC 3198. Les points correspondent a l"obser-
vation et les courbes en trait plein aux modéles théoriques montrant les contributions du

disque et du halo [36].

Une autre méthode, peut-étre plus adéquate, consiste en l'examen des gaz chauds
des amas de galaxies dans le domaine des rayons X. Ceci a été effectué par la mission
ROSAT [37] qui a montré que le gaz représente typiquement de 10 a 40% de la masse
totale attendue. D’autre part, comme le pourcentage de galaxies visibles est de 1 a 7%, on
peut en déduire que, plus du tiers de la masse de ’amas de gaz serait de nature “sombre”.

D’autres observations nécessitent absolument la présence de la matiere noire comme
pour expliquer, avec le potentiel gravitationnel, le pont d’hydrogene entre le nuage de
Magellan et la voie lactée. Dans ce cas, il est indispensable d’introduire un halo massif de
matiere noire dans notre galaxie [42].
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Aspect cosmologique:
La matiere noire pose le probleme de la destinée de I’Univers, quantifiée par la valeur de
Q= i—i qui exprime le rapport de la densité actuelle de I’Univers a la densité critique. Les
modeles théoriques les plus attractifs, par exemple le modele inflatoire, prédisent 2=1,
c’est a dire un Univers plat. Les observations donnent €2,;45.=0.005 [48], observations qui
d’ailleurs confirment la nucléosynthese primordiale. Les études a grande échelle limitent
la valeur de © a une valeur minimum ,=0.3 [38].

L’estimation de la contribution baryonique a la masse totale de I’'Univers dépend de
la valeur de la constante de Hubble Hq de la fagon suivante [40] :

ps 0.013
Q = — =
B o I

ou g est le rapport de la densité baryonique pp a la densité critique de 'univers p,. ,
0.5 < h <0.85 et Hy=100 A (km s™' Mpc™!'). En conséquence, une limite supérieure a
cette contribution peut étre estimée a g < 0.11. Ceci implique que, sous condition d’un
univers inflatoire et sous condition que la constante cosmologique A soit nulle, la matiere
manquante doit étre de nature “non baryonique”.

Si par contre, le vide possede une densité d’énergie non nulle, la constante cosmologique
A n’est pas nulle et la densité critique de I’Univers s’exprime comme suit:

B 3HZ — A?
Pe = SrG

Dans ce cas, la matiere noire , si elle existait, serait distribuée de facon homogene [51].
Les observations récentes de I'expérience “Supernovae Cosmology Project” [39] montrent
que I"Univers est emporté par le vide, c’est a dire que I'expansion de I’Univers, loin de se
ralentir avec le temps, serait en fait en pleine accélération. Une sorte de présence d’énergie
répulsive se manifesterait qui contrebalancerait les effets de la gravitation. Ces observa-
tions permettent de déduire une valeur de la constante cosmologique de 0.7. Comme
2=0.3 dont Qg < 0.11, la somme des parametres cosmologiques (g + Q4) tend fina-
lement vers 0=1, I’Univers plat idéal, avec moins de matiere non-baryonique que prévu
avec 24=0. Cependant 2y=0.7 est en contradiction profonde avec la physique des parti-
cules qui donne une énergie du vide colossale puisqu’elle est plus élevée de 120 ordres de
grandeur [51]1M A ce régime I’Univers aurait eu a peine le temps de naitre qu’il se serait
dilué instantanément. Mais ceci est un autre probleme.

En résumé, la matiere noire sous forme baryonique pourrait résoudre le probleme
des courbes de rotation des galaxies mais n’expliquerait par la formation des grandes
structures. L’inflation et la nucléosynthese primordiale démontrent cependant qu’il y a
plus de 80% de matiere noire non-baryonique dans 1’Univers.
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B) Candidats a la matiére noire

Si nous acceptons que 2 ~ 1 , valeur proposée par la plupart des modeles cosmolo-
giques, alors une contribution substantielle a la masse totale provenant de cette matiere
noire doit étre de nature non-baryonique et interagir faiblement avec la matiere . Cette
matiere noire hypothétique est appelée en général WIMPs (Weakly Interacting Massive
Particle ). Parmi les différents candidats que nous offrent la physique des particules et
Iastrophysique pour ces WIMPs, le neutralino (y ) vérifie la plupart des hypotheses
théoriques. Le neutralino de plus faible masse est la particule la plus légere prédite par
la théorie supersymétrique (théorie développée plus bas en section C). Elle est neutre
et stable si 'on admet la conservation de la R parité, symétrie discrete du Lagrangian
d’interaction. Cette particule étant massive, elle présente toutes les caractéristiques pour
devenir un candidat privilégié, responsable de la matiere manquante non-baryonique de
I'univers. Les données récentes de COBE[50] et celles obtenues précédemment vont dans
ce sens, puisqu’elles semblent indiquer que notre halo galactique est composé de matiere
noire non relativiste dite matiere noire froide qui pourrait étre constituée de neutralinos.

Les neutrinos sont des particules relativistes pouvant également contribuer a ex-
pliquer la matiere noire . Pour étre cosmologiquement intéressants et produire Q=1, ils
doivent étre stables et de masse inférieure a 100 eV ou supérieure a 2 GeV (neutrinos de
Dirac) ou a 5 GeV (neutrinos de Majorana) [43].

Les candidats a la matiere noire peuvent se manifester aussi par I'intermédiaire de la
matiére noire baryonique: les planetes, planétoides, naines brunes, naines blanches,
trous noirs... Cependant, la nucléosynthese primordiale limite la fraction de la contribution
de la matiere noire baryonique comme nous ’avons déja mentionné. Des expériences,
utilisant les méthodes des lentilles gravitationnelles prévues par la théorie de la relativité
générale, telles que MACHOs [44] ou EROS [45] ont entrepris de traquer les objets massifs
et compacts qu’on n’observe pas facilement par des méthodes classiques d’observations
astronomiques.

D’autres phénomenes tels que les défauts topologiques, les monopoles magnétiques,
les cordes cosmiques et bien d’autres, pourraient fournir, s’ils existent, une contribution
a la densité d’énergie de I’Univers.

Nous allons nous concentrer sur le neutralino, sa production et sa détection puisque
AMS s’intéresse a son mode indirect de détection.

C) Le Neutralino et La Supersymétrie

Le Modele Standard décrit 3 des 4 interactions fondamentales. Le groupe de jauge
du Modele Standard est: SU(3)exSU(2)rxU(1)y, ou SU(3)c est celui de la Chromo-
dynamique Quantique (QCD) et SU(2),xU(1)y celui des interactions électrofaibles. Les
particules du Modele Standard sont séparées en 3 secteurs (correspondant aux trois termes
de la densité Lagrangienne) : le secteur de jauge contenant les bosons de jauge, qui sont les
médiateurs des 3 interactions, le secteur des fermions contenant les 3 familles de quarks
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et de leptons, et enfin le secteur de Higgs constitué du doublet de Higgs (H). Les H par-
ticipent au mécanisme de Higgs (nécessaire a la brisure de I'invariance électrofaible) et
donnent la masse aux bosons de jauge. Malgré des vérifications expérimentales (décou-
verte du W#, du Z° ou plus récemment du quark top ), le Modele Standard semble n’étre
qu’une théorie effective a basse énergie (E<1 TeV). De nombreuses autres théories ont été
avancées (condensats tt, technicouleur,..). Il semble que les théories GUT (Grand Unified
Theory), qui consistent a considérer un groupe de jauge plus étendu (SU(5), SO(10),..)
ou les théories Supersymétriques (SUSY) soient plus prometteuses.

La Supersymétrie (SUSY): [l s’agit d’une nouvelle symétrie qui associe a chaque boson
un fermion (et vice versa). Les générateurs Q, (des spineurs de Majorana) modifient le spin
d’une demi unité: Q, | S >=| S+ 1 >. Ils forment une algebre graduée (commutateurs
et anti-commutateurs),vérifiant les relations suivantes:

[Qar M) = i(a") Qs (2.1)
{Qa,Qs} = 0 (2.2)
[Qa, P¥] = 0 (2.3)
{Qo, Qs = —2(yu)apl” (2.4)

ou M* et P* sont les rotations et les translations dans ’espace-temps.

La relation 2.1 implique que Q) est un spineur et la relation 2.3 que la supersymétrie
laisse P invariant. Il semble donc exister une dégénérescence de masse entre membres du
supermultiplet. Les supermutiplets de la SUSY doivent donc contenir un nombre égal
de degrés de libertés fermioniques et bosoniques. La relation 2.4 indique que 2 trans-
formations supersymétriques représentent une translation dans ’espace-temps. Ainsi, la
gravitation est naturellement incluse dans les théories supersymétriques. Apres avoir es-
sayé de trouver les superpartenaires parmi les particules existantes (un boson de 511 keV
aurait dii étre observé, au méme titre que Iélectron'), on a été amené a supposer que
la symétrie SUSY était brisée. On introduit donc un superpartenaire pour chaque parti-
cule existante. Les fermions sont associés a des super-bosons de spin 0 (quark et lepton
scalaires ou squark et slepton), alors que les bosons sont associés a des super-fermions
de spin 1/2 (photino, jaugino et gluino). Par ailleurs, la SUSY nécessite I'introduction
d’un deuxieme doublet de Higgs. En effet, dans le cadre de la SUSY, un seul doublet de
Higgs ne peut donner la masse a la fois aux quarks "up” d’une part et aux leptons et
quarks "down” d’autre part [46]. Aucune expérience sur accélérateur n’a encore permis de
découvrir une s-particule?. Leur masse dépendant des parametres arbitraires de la SUSY
(tan 3, p, Mg, Ma,...), les résultats des expériences sur accélérateur permettent d’exclure

1. On a également essayé d’associer le v et le v.

2. Les jauginos,par exemple, peuvent etre produits, s’ils sont suffisamment légers, dans les désintégra-
tions des W¥: WE — W3 ou des Z2°: Z° — ZH.

61



des régions de 'espace des parametres (plan p-My pour tan 3 et My donnés dans le cas
du v [47]). 1l existe de nombreuses théories SUSY (suivant le nombre N de générateurs
par exemple), la plus simple et la plus facile a vérifier expérimentalement étant le Modele
Minimal (N=1).

Le Modele Minimal (MSSM : Minimal Supersymmetric Standard Model) est défini par
I’adjonction d’un superpartenaire a chaque particule existante, les interactions demeurant
celles autorisées par le groupe SU(3)cxSU(2),xU(1)y. On introduit ensuite un nombre
quantique multiplicatif, pour chaque particule, la R-parité?:

R _ (_1)3B—3L+2S

ou B est le nombre baryonique, L. le nombre leptonique et S le spin de la particule concer-
née. Les particules sont ainsi caractérisées par R=+1, et leurs superpartenaires par R=-1.
Dans le cas ou la R-parité est conservée (il existe des théories avec violation de R) les
conséquences sont les suivantes :

e La production de particules supersymétriques se fait par paires.
o Une superparticule se désintegre en un nombre impair de s-particules.
e La particule supersymétrique la plus légere (LSP) est stable.

Etant massif et ayant une interaction faible avec la matiere ordinaire, le LSP entre dans
la catégorie des WIMPs, et contribue a 0=1. Ainsi, la théorie de la Supersymétrie, intro-
duite pour des considérations éloignées des problemes cosmologiques, fournit un candidat
naturel a la matiere noire .

Le Neutralino: Les résultats de LEP1 semblent indiquer que le sneutrino n’est pas le
LSP (m; >43 GeV — Q; < 107%). Dans la majeure partie de I'espace des parametres, le

neutralino est le LSP. Il s’agit d’une combinaison linéaire de photino, Zino et Higgsino*.

Y =aB+ bW + cH + dHY

ou [-j? et [-jg sont les higgsinos, B et W les partenaires supersymétriques de B et W (les
champs de jauge qui, lors de la brisure de I'invariance électrofaible, se combinent pour
donner le v et le Z°). Si a*+b* >0.5, le neutralino est principalement un jaugino, sinon il
est plutot un higgsino. La masse du neutralino est contrainte par les résultats de LEP1:

M; > 23GeV? [48].

3. La R-parité est introduite afin d’exclure les termes qui, dans le superpotentiel, ne conservent pas
les nombres leptonique et baryonique.

4.1l y a en fait 4 neutralinos. Par simplicité, on notera x le neutralino le plus léger.

5. A la fois par recherche directe et par la mesure de la largeur de désintégration du Z° (7% — X;%;)-
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Trois types d’expériences sont menées pour mettre en évidence les neutralinos: une
premiere stratégie repose sur leur éventuelle capture au centre du soleil. Leurs anni-
hilations produiraient alors diverses particules comme les neutrinos (v, ). Ceux-ci, de par
leur faible interaction avec la matiere échapperaient a I’attraction solaire. L’énergie de tels
v, étant typiquement de % a %Mg, soit de 'ordre de grandeur du GeV, ils ne peuvent étre

confondus avec les neutrinos solaires (dont 1’énergie est de 'ordre de grandeur du MeV).
Lors de leur traversée de la Terre, ces v, produiraient un flux de p ascendant. De nom-
breuses expériences recherchent ces v, énergétiques: Kamiokande ou Fréjus ainsi que des
détecteurs plus spécifiquement dédiés a cet objectif: DUMAND, NESTOR, AMANDA ou
ANTARES qui utilisent I’ean de mer ou la glace comme radiateurs Cerenkov . L’avantage
de cette méthode de détection (par v, énergétiques) réside dans le fait que le bruit de
fond de neutrinos est relativement bien étudié.

La détection directe par contre est soumise a un bruit de fond trés important et
varié (rayons cosmiques, radioactivité). Les expériences se font donc sous-terre. Le prin-
cipe est de mesurer ’énergie déposée dans le matériau constituant le détecteur (Ge,Xe).
Pour un neutralino (M~ 20 — 400 GeV) de vitesse v~ 270 kms™' (typique du halo),
I’énergie déposée lors d’une diffusion élastique sur de tels noyaux est E~1-100 keV avec
un taux journalier de 107* kg=!. A titre de comparaison, le rayonnement cosmique, et le
rayonnement gamma induit par celui-ci, dans la gamme E~ 1 keV-1 MeV est évalué a
100 kg~ 'jour™"! [47].

La détection de rayonnement cosmique permet également de signer la présence

de neutralinos dans le halo. Leur annihilation en matiere ordinaire (quarks, leptons, bo-
sons de jauge) peut étre mise en évidence par une composante exotique dans le spectre des
particules produites apres hadronisation. Afin de limiter le bruit de fond, on s’intéresse
aux p et aux e, beaucoup moins présents dans le rayonnement cosmique (p/px~ 1077,
et /e =~ 0.05). La composante ordinaire des antiprotons du rayonnement cosmique pro-
vient de la spallation du rayonnement cosmique primaire sur les atomes d’hydrogene
présents dans le milieu interstellaire (pp—p+X).

La figure 2.7 présente le spectre de p produits par la spallation, dans le cadre du
modele le plus simple qui est le modele “Leaky Box”. Pour des raisons cinématiques, le
flux de p en dessous de 1 GeV est tres faible. I’annihilation de neutralinos en quarks et
gluons, produit, apres hadronisation, entre autres particules, des antiprotons. Il n’y a pas
de raisons particulieres pour que le flux de p soit faible & basses énergies (E<1 GeV).
En conséquence, 1’observation des p de faible énergie peut étre le signe d’annihilation
de neutralinos. La figure 2.7 présente également (en traits pleins) la contribution due a
I’annihilation de neutralinos de 30 GeV et 60 GeV. Les résultats expérimentaux (obtenus
avec des détecteurs embarqués a bord de ballons) sont aussi présentés. Le tres faible
nombre de p observés ne permet certainement pas de conclure. Les points verts sont les
résultats attendus par AMS, dans le cas de p produits par spallation. Toute déviation par
rapport a cette courbe peut étre due a un signal supersymétrique.
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FiG. 2.7: Spectre de p: en traits pleins, la contribution due a Uannihilation de neutralinos
de 30 GeV et 60 GeV. Les résulats expérimentaux (obtenus avec des détecteurs embarques
a bord de ballons) sont aussi présentés. Les points verts sont les résultats attendus par
AMS dans le cas ou les p ne proviennent pas de ["annihilation de x .
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FiG. 2.8: Rapport et /e~ en fonction de l’énergie. Les données expérimentales (expériences
en ballon) sont représentées par des cercles, carrés et triangles avec des barres d’erreurs.
Les points en rouge représentent Uestimation du rapport pour une prise de données de 3
ans dans AMYS dans le cas classique et la courbe en mauve est ['estimation de la distribution
sl y a une contribution de x de masse 275 GeV.
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Les positrons présents dans le rayonnement cosmique sont principalement des produits
de désintégration (de 7 en g puis en et). Au dela de 10 GeV, le flux de e™ est une fonction
décroissante de ’énergie (E73?) [49]. A la différence de p, les positrons peuvent étre
produits directement par I’annihilation de y en paire et e™, les e"ont alors une énergie bien
déterminée. Malgré la propagation, et a cause de la perte d’énergie par effet synchrotron
et par diffusion Compton inverse, on peut s’attendre a observer un pic dans le spectre
de et. Le probleme qui se pose est que annihilation en paire et
les plus simples, est caractérisée par un rapport d’embranchement tres faible (BR=107?)
a cause de la conservation de 1'hélicité (le \ est une particule de Majorana). Dans le
cas particulier ou les s-électrons droit et gauche ont une masse différente, ce rapport

e¢~, dans les modeles

augmente sensiblement. Si la masse du y est suffisante, 'annihilation en paire WTW~ ou
7°7° produit également des positrons d’énergie bien déterminée (E~ 40GeV), voir Fig 2.8.

A titre de conclusion, on peut dire que, a cause du manque de connaissance sur la
propagation des rayons cosmiques, toute prédiction est difficile, et ’absence de signal ne
saurait étre interprétée comme une absence de neutralinos [47].

2.3 Le détecteur AMS et les 2 phases du projet

Le détecteur AMS a été le premier spectrometre magnétique embarqué dans ’espace.
Le but d’AMS est de mesurer les parametres cinématiques de chaque rayon cosmique
traversant le spectrometre et d’en déterminer la nature. Le spectrometre AMS a déja fait
un vol exploratoire en juin 1998 a bord de la navette DISCOVERY, il s’envolera pour étre
installé sur la Station Spatiale Internationale (ISS) pour une durée de 3 ans en 2003.

Plans de Bouclier de particule
scintillateurs de basse énergie

I

/[;
R

Electronique
Ordinateur
de contrle

£
_

Aimant
permanent

Compteur
Cherenkov

Fia. 2.9: Coupe du spectrometre AMS de la Phase 1.

Une particule cosmique traversant completement le détecteur AMS de la troisieme
phase rencontrera successivement 16 plans de détecteur a radiation de transition (TRD)
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avec un convertisseur au tungstene de 0.3 Xy pour signer la trace du passage des e /v, 2
plans de scintillateur (.51,5%) pour le temps de vol, 6 plans de détecteurs au silicium pour la
mesure des traces (dans I'aimant), 2 plans de scintillateur (.S3,54), un Compteur Cerenkov
RICH et un calorimetre électromagnétique. Une description détaillée du détecteur de la
phase 1 est faite dans la proposition d’expérience AMS [52] dont est extrait le schéma
d’implantation Fig. 2.9.

Il n’avait pas été possible jusqu’a présent d’envoyer dans 'espace un détecteur ma-
gnétique en raison de la difficulté technique et du cott tres élevé d’un aimant mis en
orbite. Des progres tres récents dans la technologie des aimants permanents a terres
rares (et particulierement ’alliage Nd-B-Fe) ont rendu maintenant possible la réalisation
d’un spectrometre magnétique formé d’un tel aimant offrant une puissance de courbure
B.l2= 0.15 Tm?, avec une acceptance de 0.82 m?sr et ne pesant que 2 tonnes. C’est 1ai-
mant d’AMS de la phase 1. Lors de la mission finale de la phase 2, AMS sera équipé
d’un aimant supra-conducteur de 1 Tesla de champ magnétique. Cet aimant est en cours
d’étude.

AMS va mesurer les parametres suivants:

o La charge |Q| des particules par la perte d’énergie (%) dans le détecteur de traces
au silicium et dans les compteurs a scintillation.

o L’impulsion et le signe des particules chargées par la mesure de leur déflexion dans le
champ magnétique grace aux 6 plans de détecteur de traces au silicium. La résolution
en impulsion Ap/p était de 'ordre de 15% pour une particule de 10 GeV /¢ pour le
détecteur phase 1 et sera typiquement de 1% lors du vol d’AMS vers I'ISS.

e La vélocité 3 par le détecteur Cerenkov RICH, et donc la masse des particules
en associant cette mesure a celle de I'impulsion des traces. D’autre part le RICH
devrait avoir un pouvoir important de réjection des particules de I’albedo, contribuer
a I'identification des p et e et faire une bonne séparation en masse des ions légers
et une bonne mesure de la charge des particules jusqu’a des Z< 26 dans un domaine
d’impulsions s’étendant jusqu’au TeV /nucléon.

o Les temps de vol et les mesures d’ionisation des particules par le TOF et les mesures
de trace par le détecteur a radiation de transition pour des électrons/gammas de
haute énergie, ce qui permettra de signer la nature de ces particules.

o [’énergie grace a un calorimetre électromagnétique qui permettra aussi la discrimi-
nation des électrons et la mesure des rayonnements ~.

Une premiere prise de données de 100 heures avec le détecteur embarqué sur la navette
spatiale DISCOVERY a eu lieu la premiere semaine de juin 1998. Ce vol a permis de tester
le fonctionnement du détecteur, de comprendre d’éventuels problemes environnementaux
et de recueillir, en plus des données physiques, des indications précieuses sur les bruits
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de fond. Dans ce vol, il n’y avait pas de détecteur a radiation de transition, et faute de
temps, le détecteur RICH a été remplacé par un détecteur Cerenkov aérogel & seuil pour
I'identification des protons et antiprotons en dessous de 3.5 GeV/c [53].

Il est prévu d’installer le détecteur AMS sur la future station spatiale internationale
[54] en 2003, pour une durée de 3 a 5 ans . La station spatiale internationale sera assemblée
progressivement de 1998 a 2003 et évoluera entre 350 et 420 kilometres d’altitude sur une
orbite inclinée de 51.6° sur ’équateur, avec une période de rotation de 90 minutes.

2.4 Les mesures attendues

2.4.1 L’antimatiére et la matiére noire

Outre la détection d’antinoyaux (cf page 54), I'expérience AMS propose de signer
’existence des annihilations de neutralinos x° (cf page 57), en étudiant les spectres d’an-
tiprotons (p) et de positons (e™). Le choix des p ou des e est associé au probleme des flux
des spectres de rayons cosmiques. En effet les rayons cosmiques ordinaires introduisent un
fond qui est proportionnel au flux de chaque type de particule. Pour étudier une compo-
sante exotique aux rayons cosmiques provenant de I'annihilation de neutralinos, on doit
choisir une particule dont le flux ne soit pas tres intense. La proportion relative des p par
rapport aux protons cosmiques est de 'ordre de 107 & 1 GeV, provenant principalement
des réactions de spallation des cosmiques primaires sur le milieu interstellaire. Le spectre
des p produits par spallation diminue fortement a basse énergie, au-dessous d’1 GeV, du
fait des contraintes cinématiques .

Durant le vol sur la navette, quelques centaines d’antiprotons dans une gamme d’im-
pulsion comprise entre 0.1 et 3.5 GeV/c ont été collectés (données actuellement en cours
d’analyse [55]). Cette gamme d’énergie est couverte grace a 'adjonction d'un détecteur
Cerenkov aérogel a seuil.

Lors du séjour d’AMS sur la Station Spatiale Internationale, on devrait collecter 5 10°
p dans la méme gamme d’énergie. La gamme d’énergie sera élargie en améliorant 1’identi-
fication des particules par 1’addition d’un détecteur Cerenkov de type RICH. La mesure
du rapport p/p atteindrait alors une précision de 'ordre de 1% et d’éventuels neutralinos
de masse < 100 GeV deviendralent détectables.

D’une maniere analogue, alors qu’un total de 1000 e ont été détectés a ce jour par
différentes expériences, AMS devrait en collecter environ 10 ® lors de la phase 3 sur 1'ISS.

2.4.2 Les mesures d’astrophysique

Le spectrometre AMS, grace a son pouvoir d’identification des particules et son ac-
ceptance, permettra une amélioration considérable d’un grand nombre de mesures en as-
trophysique; plus particulierement des avancées intéressantes dans les mesures de flux des

67



noyaux légers, de I’hélium a 'oxygene, sont attendues. Ces mesures permettront d’amélio-
rer les connaissances sur la structure et la composition élémentaire de I'univers primordial
ainsi que les processus de propagation de rayons cosmiques dans notre galaxie, contrai-
gnant alors les modeles phénoménologiques.

Le détecteur Cerenkov de type RICH et les mesures d’ionisation dans les détecteurs
au silicium devraient permettre d’identifier les noyaux légers de I’hélium a l'oxygene,
a partir de la mesure de leur charge et de leur impulsion, jusqu’a des impulsions de
200 MeV /nucléon.

Grace a 'aimant supra-conducteur d’AMS qui devrait avoir un champ magnétique de
1 Tesla, I'impulsion maximale par nucléon qui sera mesurable est de l'ordre du TeV par
nucléon. On pourra en particulier séparer les masses et les charges des isotopes jusqu’a
Az~ 28, jusqu’a des énergies de 15 GeV/c pour les éléments légers comme H et He et
jusqu’a 8 GeV/c pour les noyaux les plus lourds comme Al ou Si [56]. D’autre part, AMS
aura la possibilité de collecter des données des éléments jusqu’a Z < 26 et jusqu’a des
énergies du TeV /nucléon. On pourra en particulier collecter quelque centaines de noyaux
de Fe aux énergies du TeV /nucléon pendant les 3 années de prise de données.

L’expérience devrait collecter environ 10* noyaux de Beryllium, dont 430 °Be par
jour, permettant d’atteindre une précision de quelques pour cent sur le rapport -,
alors qu’actuellement seulement quelques dizaines de °Be ont été collectés en 14 ans
d’expériences sur satellite.

Enfin la grande durée de I'expérience permettra des mesures de flux de particules en
fonction du temps et de les relier par exemple au cycle solaire, qui devrait atteindre son
activité maximale en 1’an 2000.

2.4.3 En résumé

Pour conclure, les principaux domaines de physique accessibles sont résumés dans la
table 2.1 ou sont rappelées les mesures attendues par ’expérience AMS comparées aux
mesures actuelles dans chacun des domaines.
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Eléments | Sensibilité | Mesures | Energie | Physique
actuelles | GeV
He/He |107° 1072 0.5-100 | Antimatiere
GUT
Théorie EW
c/C 1078 101 0.5-100 | Violation CP
et 108 10° 0.1 — 100 | Matiere noire
D 5% 10° 50 0.1-100 Supersymétrie
D, H, 10° 1-20
SHe*He | 10° 1-20 Astrophysique
“Be/'°Be | 0.02 1-20

TAB. 2.1: Sensibilité de l'expérience AMS dans les différents domaines de physique

2.5 Principe du détecteur RICH pour AMS

Un compteur Cerenkov de type RICH permet de mesurer la vélocité 3 des particules
en mesurant 1’angle d’émission du rayonnement Cerenkov , et leur charge Z en mesurant
le nombre de photons détectés. Dans le spectrometre AMS, le compteur Cerenkov RICH
permettra d’identifier la masse des particules au moyen de 3 et de la rigidité mesurée par
I’aimant, ainsi que la charge. La contrainte de tres haute fiabilité requise pour I’ensemble
des éléments du spectrometre, et donc pour les matériaux et composants utilisés, impose le
recours a des solutions instrumentales éprouvées. La solution retenue utilise le principe de
la focalisation de proximité, qui n’inclut en fait aucun dispositif optique de focalisation.
Le choix approuvé pour le scénario de base du compteur s’inspire largement du RICH
construit pour le spectrometre embarqué sur ballon CAPRICE [57].

Le principe de fonctionnement de ce type de compteur est le suivant: un radiateur
mince d’indice de réfraction n est placé face a un plan de détection. Les particules de
vitesse supérieure a ¢/n engendrent un céne de rayonnement Cerenkov qui est réfracté
par l'interface de sortie du radiateur et qui se développe dans ’espace le séparant du plan
de détection. L’angle polaire par rapport a la direction de la trajectoire de la particule
incidente, 6., est exprimé par cos . = (n3)~!, I'indice de réfraction n = n(\) dépendant
de la longueur d’onde du photon émis.

Dans le plan du détecteur, pour un compteur idéal utilisant un milieu non dispersif
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et un radiateur infiniment mince, les photons sont distribués sur un cercle dont le rayon
détermine directement la vitesse de la particule. Pour un compteur réel, ils sont distribués
a l'intérieur d’'un anneau dont le rayon moyen est d’autant plus grand que l'espace de
glissement est grand, et d’autant plus large que le radiateur est épais et le milieu dispersif.
Ceci introduit alors une incertitude expérimentale sur la mesure de la vitesse qu’il est
nécessaire d’évaluer. L’erreur sur la détermination expérimentale de 3 s’écrit comme:
Ap
7 = tan (9C A@c 5
ou Af. contient I'erreur due au chromatisme % et la dispersion due a 1’épaisseur du
cristal. la résolution en  contribue a la résolution en masse selon:

A A A
am _Ap A8
m.op s

Y

« A , . . . . . . . , .
ou 717 est la résolution en impulsion. Notre objectif est d’arriver a une résolution proche

de la limite chromatique , c’est a dire meilleure que 107 pour un radiateur de type NaF.

Un plan de radiateur couvre 'acceptance de ’aimant du spectrometre et les photons
sont détectés par une matrice de photomultiplicateurs (PM). Le radiateur est constitué
d’une mosaique de cristaux dont le bas indice de réfraction permettra la sortie du cone
Cerenkov . On pourra par exemple utiliser le radiateur aérogel dont indice moyen de
réfraction est de 1.035 ou le fluorure de sodium dont I'indice moyen de réfraction est de
1.336, ou encore une combinaison des deux. L’épaisseur de ’élément de base sera de 5 a
20 mm selon l'indice.

La structure de ’ensemble doit avoir des caractéristiques vibratoires conformes au
cahier des charges tres rigoureux, imposé par la NASA. En particulier elle doit offrir une
sensibilité minimum aux vibrations de basse fréquence et avoir ses modes propres au-dela

de 100 Hz.

2.6 Le prototype 1 du RICH d’AMS

Un prototype de compteur basé sur ce principe a été construit pour étre testé en par-
ticules. Ce prototype est destiné a:

o ’étude de la structure des événements réels et test de 1’algorithme de traitement.

o tester I’électronique dédiée [58, 59], qui devrait par la suite étre de qualification
spatiale.

e |’étude de la dynamique de I’électronique et le rendement en photons des PM. Par
conséquent, I’étude de lefficacité du compteur dans la mesure de la charge 7 et
domaine en 7 accessible.
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Ce prototype est réalisé au moyen d’un ensemble de photomultiplicateurs de type
PHILIPS XP2802 de diametre ¢ ~19 mm [60], montés sur une plaque d’aluminium placée
a une distance de glissement variable D, d’un radiateur (NakF, Aérogel, ...) d’épaisseur d.
L’ensemble est disposé dans une chambre a vide de 1 m de diametre, voir Fig. 2.10.

Un algorithme de reconstruction de la vélocité 3 = [n cos 0.]7! de la particule, ot 6, est
I’angle Cerenkov , a été élaboré. Le détail des calculs et des algorithmes se trouve dans la
notice référencée en [61]. D’autre part, nous savons que le nombre de photons détectés est
proportionnel au carré de la charge 7 selon la formule N, .- = este Z% sin®*0. d [62, 61].
La charge peut donc étre déterminée si le nombre de photons Cerenkov détectés N, - est
bien mesuré.

Fic. 2.10: Vue en coupe de la chambre a réaction dans la configuration “tests aux rayons
cosmiques” (image de gauche) el “tests sur faisceau” (1mage de droite).
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2.6.1 Tests aux rayons cosmiques

Dispositif expérimental

5
LY

',

!

131 PALL2

Fia. 2.11: Schéma de principe du mini-RICH, configuration “cosmiques”.

Pour tester ’ensemble du dispositif en rayonnement cosmique, 3 chambres a fils sont
placées au dessus de la chambre a réaction pour la détermination de la trajectoire de
la particule ainsi que 3 scintillateurs pour définir le déclenchement, voir le schéma de
principe en Fig. 2.11. La distance inter PM est de 26 mm en X et 30 mm en Y. La matrice
est composée de 132 PM et a donc une acceptance géométrique de surface de 25%. Par
ailleurs 35% de ces PM n’ont pas une bonne réponse au photon unique.

Ces tests se font dans le Hall B de I’'ISN, voir la photographie de I’ensemble instrumen-
tal en Fig. 2.12. Une particule qui traverse le dispositif expérimental est retenue si elle est
détectée en coincidence par les 3 scintillateurs. Le premier scintillateur est le premier dé-
tecteur que la particule rencontre et le troisieme est celui qu’elle traverse avant d’atteindre
le radiateur. La géométrie de celui-ci est plus petite que les précedents afin de contraindre
la détection aux événements qui passent dans le radiateur. Entre les scintillateurs, sont
placées les 3 chambres a fils. Celles-ci sont identiques (40x 40 cm?) et possedent chacune
2 plans de fils (X et Y), au pas de 2 mm. Elles sont lues par des lignes & retard. Comme
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attendu, compte tenu de 'acceptance du détecteur, le taux de cosmiques acquis est de
0.5 Hz. Lorsqu’un photon Cerenkov est détecté par le PM, la charge du signal d’anode
est mesurée par un ASIC [58] puis transmise via I’électronique de lecture a 1'acquisition
de données.

FiG. 2.12: Photo du dispositif expérimental du mini-RICH installé dans le Hall B de ['ISN

dans sa configuration “détection en rayons cosmiques”.

La premiere période de tests a duré 4 mois a partir du mois d’avril 98, ce qui nous a
permis d’étudier les configurations suivantes:

1. Radiateur NaF dont I'indice moyen de réfraction est 1.336 avec une épaisseur de 5 et
10 mm, la surface du radiateur étant de 85x85 mm?. Trois distances de glissement
sont choisies selon le radiateur et son épaisseur, soit 5.5 cm, 9.5 cm et 13 cm.

2. Radiateur Aérogel: 2 types ont été testés, 'un avec un indice moyen de réfraction
de 1.035, une épaisseur de 33 mm et une surface de 110x110 mm?, et 'autre avec
un indice moyen de réfraction de 1.05, une épaisseur de 25 mm et une surface de
50x50 mm?. Trois distances de glissement sont choisies selon le radiateur et son
épaisseur, soit 13 cm, 14 cm et 29 cm.

Apres cette campagne de mesures, une amélioration de I'instrumentation a été effectué.
Il s’agissait de compacter la matrice de PM pour augmenter 'acceptance géométrique de
surface a 40% en ramenant la distance inter PM a 22.5 mm en X et 19.5 mm en Y. La
matrice est composée de 126 PM, ce qui a permis, entres autres, d’améliorer 'efficacité
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de détection et dans le méme temps la résolution en (3. La seconde période de tests qui a
débuté en décembre 98 et qui a duré 1 mois, a permis d’étudier les configurations suivantes:

1. Combinaison de radiateurs: NaF d’épaisseur 10 mm + Aérogel de < n >=1.035
d’épaisseur 22 mm, espacés par 3 mm d’air. La distance de glissement est a peu pres
de 8.7 cm a partir de la face de sortie du radiateur aérogel.

2. Configuration Albedo avec la matrice de PM retournée vers le bas.

3. Configurations standard avec Nal' ou aérogel seul

Traitement des données

Lorsque la particule est détectée, ’événement est retenu seulement si, elle a traversé
les 3 chambres en fournissant les 3 points d’espace et si au moins 3 photons Cerenkov
ont été détectés. Lorsque cette condition est vérifiée, 30% des événements sont retenus
avec la possibilité de reconstruire leur trajectoire. La Fig. 2.13 montre la distribution des
impacts de la particule incidente sur les plans X-Y des 3 chambres et la projection de la
trajectoire reconstruite sur le plan du radiateur.

—~ 200 —~ 200

€ 150 . CHI € 150 CH2
Ewfg 0 |Ew0E
> 50 > 50&
O . o=
B0E -50E-
<1005 7+ -100
-150; : "* ‘ N -150 o
20960100 0 100 200 2°%00-100 0 100 200
X (mm) X (mm)
—~200¢ —~200¢
€ 150 - CH3 € 150 RAD
E00- E 1000
> 50E > 50E
(o= 0E
-50E- -50E-
-100F -100F
'150; Lol 150 Lo bl
20900100 0 100 200 2°%00-100 0 100 200
X (mm) X (mm)

Fi1G. 2.13: Impacts des particules incidentes sur les 3 chambres (CH1,CH2,CH3) et la

projection de la trajectoire reconstruite sur le plan du radiateur (RAD).

On constate d’ailleurs grace a ce dernier spectre (RAD) que le radiateur n’est pas
centré sur l'axe des chambres et qu’il est tourné d’un angle d’environ 30°. Grace a ce
spectre on délimite le contour du radiateur afin de contraindre les événements a ces
limites géométriques. Ceci élimine par conséquent les événements dont la reconstruction
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de la trajectoire est mauvaise et ceux qui physiquement ne passent pas par le radiateur,
malgré I’enregistrement des 3 photons Cerenkov exigés pour accepter I’événement.

La Fig. 2.14 montre 4 événements dont les photons Cerenkov ont été détectés par les
PM. Les distributions sont en forme d’anneaux ou de demi-lune selon 1’angle d’incidence
7. Certains de ces événements contiennent un point d’impact qui correspond au passage
de la particule incidente, telle la figure en haut a droite et en bas a gauche, ou bien des
coups de bruits de fond, telle la figure en bas a droite. Il faut donc s’affranchir du bruit
parasite des PM et des signaux provenant des impacts des particules incidentes afin de
reconstruire 1’angle Cerenkov proprement.
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FIG. 2.14: Distribution des impacts des photons Cerenkov sur la matrice des PM, T est
l'angle d’incidence en degrés.

Lorsque la particule incidente traverse le verre de la fenétre d’entrée du PM, elle
produit un nombre important de photons Cerenkov et amplitude enregistrée par I’ADC
de ce PM est grande. D’autre part, si on essaye de reconstruire 1’angle Cerenkov de cet
impact, il sera forcément de petite valeur. Le point d’impact de la particule incidente sur
le PM en question devrait coincider avec I’extrapolation de la trajectoire reconstruite sur
le détecteur. Il faut noter aussi que I’angle Cerenkov est calculé, comme indiqué dans la
note [61], a partir de la position de la particule incidente sur le détecteur.
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La distribution de I’angle Cerenkov en fonction de 'amplitude des ADC des PM tou-
chés est illustrée sur la Fig. 2.15: on peut observer, en effet la corrélation attendue entre les
grandes amplitudes et les petits angles reconstruits. On peut donc appliquer une coupure
globale qui consiste a rejeter les valeurs en amplitude des ADC des PM supérieures a une
valeur limite ADC.,; et les angles Cerenkov inférieurs a 9. Ces valeurs sont déterminées
empiriquement sur la base des distributions d’amplitudes et d’angles observés pour les
photons Cerenkov de chaque systeme. Ceci élimine efficacement les signaux provenant de
I'impact de la particule incidente sur la matrice des PM. Cette coupure permet de garder
83% des impacts détectés.
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FIG. 2.15: Distribution des valeurs ADC des PM touchés en fonction de Uangle Cerenkov
reconstruit pour tous les événements acceptés provenant du systéeme avec radiateur
NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm. Les grandes amplitudes proches de 8.=0
correspondent aux impacts de particules incidentes sur les PM.

On observe que la valeur moyenne de la distribution des angles Cerenkov des photons
détectés par les PM est proche de la valeur de I'angle Cerenkov associé & f=1. Pour cer-
tains événements, quelques points sont excentrées de la valeur moyenne de la distribution
comme illustré par la Fig. 2.16. Ces points correspondent au bruit de fond généré par
les PM ou par des impacts parasites. La méthode dite “de la médiane” consiste a garder
les valeurs des angles Cerenkov qui sont distribuées autour de la valeur médiane de la
distribution & l'intérieur d’une fenétre de valeurs choisies empiriquement (dans notre cas,
Af. = £3°). Cette méthode s’applique événement par événement et permet de garder
64% des photons détectés, apres suppression des impacts des particules incidentes.
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FiG. 2.16: Figure de gauche: distribution des impacts des photons Cerenkov sur la ma-
trice des PM pour un événement accepté provenant du systeme avec radiateur NaF 10 mm,
distance de glissement de 95 mm. Figure de droite: Distribution des angles Cerenkov
des impacts de [’événement décrit par la figure de gauche.
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FiG. 2.17: Distribution typique de Uangle d’incidence des cosmiques dans notre détecteur.
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Analyse et comparaison aux simulations

L’acceptance angulaire des particules incidentes est illustrée par la distribution de
I’angle incident en Fig. 2.17 (valeur moyenne de 11° et valeur maximum de 20°). La
multiplicité moyenne détectée est de l'ordre de 5 lorsque le radiateur est du NaF et
de 3 lorsque le radiateur est de 1’aérogel. Les histogrammes de la Fig. 2.18 illustrent
les distributions typiques de I’angle Cerenkov et de la vélocité 8 pour tous les impacts
propres de tous les événements pour le systeme NaF 10 mm, D=95 mm. On vérifie que la
distribution #. pour ce radiateur a une valeur moyenne de 41°, valeur attendue pour les
particules dont le 3 est proche de 1.
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FiG. 2.18: Distributions typiques de Uangle Cerenkov par impact et de la vélocité 3 corres-
pondante pour les événements provenants du systeme avec radiateur NaF 10 mm, distance
de glissement de 95 mm.

Les distributions des impacts des photons Cerenkov produits sur la matrice des PM
des divers systemes étudiés sont tout a fait compatibles avec ce qu’on en attend. Les
distributions de la Fig. 2.19, montrent que pour un événement donné (angle d’incidence
7 et angle azimuthal ¢) la distribution de ces photons correspond bien a I’évolution du
cone Cerenkov selon la distance et selon I'incidence de la particule. Les points provenant
des impacts de la particule incidente sur les 3 chambres et extrapolés sur le radiateur et
le plan des PM sont indiqués sur la figure par les 5 points (croix) ajustés par une fleche
qui indique la trajectoire de la particule incidente.
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FIG. 2.19: Distribution des impacts des photons Cerenkov pour 3 systémes: (gauche)
radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radiateur aéro-
gel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur aéro-
gel(1.035) 33 mm, distance de glissement de 131 mm.
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Les distributions du 8. moyen calculé pour chaque événement, Fig. 2.20, ont des valeurs
moyennes identiques aux valeurs attendues pour des particules de g = 1, c’est a dire 41°
pour le NaF, 19° pour I’aérogel de < n >= 1.05 et 15° pour 'aérogel de < n >=1.035.
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FIG. 2.20: Distribution de lUangle Cerenkov moyen par événement pour 3 systémes:
(gauche) radiateur NalF' 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radia-
teur aérogel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur
a€rogel(1.035) 30 mm, distance de glissement de 134 mm.
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Pour le NaF de < n >= 1.336, le seuil de production est a F,.;; = 0.75. Pour 'aérogel
de < n >=1.035, il est a Gy = 0.96. Lorsqu’on observe les distributions de la vélocité
moyenne par événement, Fig. 2.21, la valeur moyenne est autour de 1 comme attendu

et le Bseuir est compatible avec les prévisions. L’ajustement de la distribution avec une
gaussienne permet d’extraire la résolution, exprimée en unités de déviation standard, o.
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Fia. 2.21: Distribution de la vélocité moyenne par événement pour 3 systemes: (gauche)
radiateur NaF 10 mm, distance de glissement de 95 mm, (droite) radiateur aéro-
gel(1.05) 25 mm, distance de glissement de 139 mm, (centre bas) radiateur aéro-
gel(1.035) 30 mm, distance de glissement de 134 mm.
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Le tableau ci-dessous résume les résultats obtenus avec tous les systemes étudiés (les
systemes indiqués par (*) proviennent de la deuxieme campagne de mesures): < u >,
<d, >, < 0.>et <> sont la multiplicité moyenne, la distance Cerenkov moyenne,
angle Cerenkov moyen et vélocité moyenne par événement.

Radiateur | <n>| d D |<pu>|<d.>|<0.>|<pB>|0x10?
mm | mm mm degrés
Aérogel 1.05 25 | 139 3.6 60. 19. 1.00 0.98
Aérogel 1.035 | 30 | 134 3.3 40. 15. 0.99 0.90
Aérogel 1.035 | 33 | 131 3.3 50. 15. 0.99 0.86
Aérogel 1.035 | 33 | 291 3.7 80. 15. 0.99 0.59
Aérogel(x) | 1.035 | 22 | 189 4.38 58 15.5 0.99 0.52
NaF (%) 1.336 5 92 4.26 120. 41.2 0.99 1.37
NaF 1.336 5 95 3. 130. 41. 0.99 1.59
NaF (%) 1.336 | 10 52 8.83 87. 41.2 0.99 1.15
NaF 1.336 | 10 95 4.8 150. 41. 0.99 1.65
NaF 1.336 | 10 | 131 4. 160. 41]. 1.00 1.58

On observe que la meilleure résolution (= 5. 107) est obtenue avec le systeme dont
le radiateur est 1’aérogel d’indice moyen 1.035, d’une épaisseur de 22 mm, la distance de
glissement étant de 19 cm.

La configuration “Albedo” est composée de 5 mm de NaF placés a environ 84 mm
de la matrice de PM mais le tout renversé (PM et radiateur face au sol). La multiplicité
moyenne obtenue est de l'ordre de 3. Seuls 13 événements ont réussi a passer les coupures
d’analyse sur les 7325 événements reconstruits proprement. Ce qui nous donne un taux
de réjection de 1.7 1073,

En ce qui concerne la configuration a 2 radiateurs, voir les Fig 2.22, elle est bien plus
compliquée puisque la séparation des événements produits dans le NaF et ceux produits
dans l'aérogel a nécéssité une analyse particuliere que je ne développerai pas. Sur les
20118 événements reconstruits proprement, 8024 événements ont échappé aux coupures
classiques de I'analyse, c’est a dire pres de 80% de la statistique. La multiplicité moyenne
est de 4.5 et les résolutions de < 3 > obtenus pour les événements identifiés sont: 2% pour
le NaF (d=10 mmet D=112 mm) et 1.13% pour 'aérogel (d=22 mm et D=87 mm). Ce qui
est en complet accord avec les précédents résultats issus des configurations individuelles.
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Fia. 2.22: Configuration avec 2 radiateurs: (gauche) un événement type ot les points ex-
térieurs en arc de cercle représentent les photons provenant du Nak et les points centraux
proviennent de Uaérogel. (droite) Distribution des angles Cerenkov moyens en fonction
de la vitesse moyenne.
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Fia. 2.23: Distribution de la vélocité moyenne par €vénement expérimentale et simulée
pour 2 systemes: (gauche) radiateur NalF' 10 mm, distance de glissement de 95 mm,
(droite) radiateur aérogel(1.035) 33 mm, distance de glissement de 291 mm.
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La comparaison avec les résultats de la simulation est illustrée sur la Fig. 2.23 ou
les distributions < [ > expérimentales (trait plein) sont superposées aux distributions
simulées (tirets) pour 2 systemes étudiés. On peut voir la bonne compatibilité des 2
distributions expérimentales avec celles de la simulation.

Ce résultat est exprimé dans le tableau ci-dessous: les résultats expérimentaux sont les
valeurs de gauche et les résultats de la simulation sont les valeurs de droite de la méme
colonne. Sont comparées dans les deux avant dernieres colonnes, la multiplicité moyenne
par événement et la résolution de la distribution de la vélocité moyenne (3. La derniere
colonne représente le rapport de la résolution expérimentale sur celle de la simulation. On
observe que les résolutions obtenues par simulation reproduisent les valeurs expérimentales
a 30% pres pour le plus mauvais accord et a 15% pres pour le meilleur.

Radiateur | <n > | d D <p> | ox10® | 0wp/Osimu
mm | mm

Adrogel | 1.05 | 25 | 139 || 3.6/3.8 | 0.98/0.79 | 1.24

Adrogel | 1.035 | 33 | 131 || 3.3/3.5 | 0.86/0.66 | 1.30

adrogel | 1.035 | 33 | 291 || 3.7/3.6 | 0.59/0.51 | 1.15

NaF 1.336 10 95 || 4.8/4.7 | 1.65/1.41 1.17

Notre but est d’obtenir une résolution meilleure que 1072, Il faudra donc choisir le
bon radiateur avec le bon indice de réfraction et la meilleure distance de glissement.
L’objectif semble étre a notre portée puisque comme le montre la simulation faite pour
I’étude d'un RICH a focalisation de proximité pour AMS [61], une bonne séparation en
masse des noyaux légers est possible si le radiateur utilisé est du NaF ou de 1’aérogel
ou une combinaison des deux avec une pixélisation du détecteur de 10 mm, en tenant
compte d’une résolution en impulsion meilleure que 3%. Grace a ces optimisations, on
pourra atteindre des résolution en 3 de 'ordre de 1.5 1072 pour le Nal" et 5. 107* pour
I’aérogel [61] dans le cas des faibles charges.

2.6.2 Tests en faisceau d’ions

Des tests sur faisceau d’ions 2C & GSI-Darmstadt ont été effectués en Mars 99. Ces
tests ont eu pour but, essentiellement, I’étude de la dynamique de la reconstruction de la
charge.

Dispositif expérimental

La détecteur était installé dans la Cave C de ’accélérateur GSI a Darmstadt. Le réglage
d’une optique dite “parallele” permettait d’avoir un faisceau de dimension transversale
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de 1 cm? et le taux d’événements était de quelques centaines de Hz. Nous disposions
d’une cible de polyéthylene de 8 cm d’épaisseur (0.2 Lg) afin de produire, grace a la
fragmentation du ?C, un spectre de particules ayant des Z de 1 a 6. D’autre part, une
cible en quartz de 3 mm, placée en amont du dernier dipdle de la ligne de faisceau,
permettait d’obtenir des ions provenant de la fragmentation du >C dans la cible. En
effet, on sait que
Bp « % o csteZ ,

ou B,p,p, 7 et A sont respectivement la valeur du champ magnétique, la courbure de la
trajectoire, I'impulsion, la charge et la masse de 'ion. Si on garde Bp constant, tous les
ions produits avec le méme rapport masse sur charge sont délivrés a la méme vitesse que
le faisceau de '2C pur. Nous avons pu ainsi récolter des événements avec des ions de Z=1
a Z=6 avec des réglages de faisceau de ?Be (A/Z=%, Bp=1.668 Tm), de "Li (A/Z=1,
Bp=1.73 Tm), de °He (A/Z=2, Bp=1.112 Tm) et de proton (A/Z=1, Bp=0.741 Tm).

Fia. 2.24: Vue générale du dispositif expérimental, version configuration “faisceau”.

Le plan de détection des photons Cerenkov était disposé en configuration “faisceau”,
Fig 2.10 (droite), la matrice de PM utilisée était celle de la deuxieme campagne de mesures
en rayonnements cosmiques. Deux chambres & fils (X-Y) de 10x10 cm? avec des fils espacés
de 1 mm ont été utilisées pour la reconstruction de la trajectoire et 3 scintillateurs espacés
d’environ 1 m les uns des autres ont servi a la détermination de I'énergie déposée dE/dX
et la définition en temps de I’événement. Ces scintillateurs sont d’épaisseur 8 mm, 2.5 mm
et 2.5 mm respectivement dans 'ordre de leur disposition a partir de 20 cm de la sortie du
faisceau. Les deux derniers ainsi que les 2 chambres (X-Y) étaient placés sur un plateau
installé devant la chambre a réaction, Fig 2.24. La matrice de PM était disposée sur
une couronne mobile télécommandée permettant de faire varier 'angle d’incidence de la
particule, le radiateur tournant avec la matrice, Fig 2.25.
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Fia. 2.25: Plan des PM placé sur la couronne mobile a l'intérieur de la chambre a réaction.

La prise de données a duré moins d’une semaine et les différentes configurations étu-
diées sont:

1. Energies de faisceau: de 0.6 GeV/nucléon a 1.5 GeV /nucléon, par pas de 200 MeV /nucléon
jusqu’a 1.2 GeV /nucléon.

2. Différents types de particules, du proton au carbone et faisceau de 2C avec cible en
polyéthylene.

3. Différents angles d’incidence, de 0 a 40 degrés.

Toutes ces configurations ont été étudiés avec un seul type de radiateur (NaF de 5 mm
d’épaisseur) et la distance de glissement typique était de 70 mm.

Traitements des données

Dans la problématique de la reconstruction de la charge, la caractéristique du PM
individuel est importante. L’information de charge du PM est donnée, comme décrit
auparavant, par la valeur de l'amplitude de charge ADC. Pour obtenir le nombre de
photo-électrons produits dans le PM, il faut connaitre la valeur de la charge ADC du
photon-unique. Un test avec une diode a permis d’identifier la valeur moyenne ADC du
photon-unique de chaque PM, notée spe. e nombre de photo-électrons Nj?i pour chaque
événement, dont la multiplicité de PM touchés est npm, est obtenu en sommant sur toutes
les charges des PM touchés:

npm npm

w232 ADC; S

spe;
K3
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ADC; et spe; sont respectivement les valeurs de la charge ADC du signal et du photon-
unique de chaque PM touché ¢. Le poids de chaque PM, w;, est utilisé dans la reconstruc-
tion de la vélocité < 3 > pour chaque événement, c’est a dire:

0 Biwg
T

Comme dans la précédente analyse, les particules incidentes ayant interagi avec un
PM sont identifiées grace a leur petite valeur d’angle Cerenkov et donc éliminés. La
pondération permet aussi de minimiser 'importance du bruit de fond électronique car
dans ce cas les valeurs des charges ADC sont petites.
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FiG. 2.26: (Gauche) (dE/dX)scint1 en fonction de (dE/dX)scins de différents ions du
Jaisceau réglé sur ?Be a énergie cinétique de 1.0 GeV/nucléon. (Droite) (dE/dX)scinn
des particules du faisceau de > C pour différentes énergies cinéliques, les spectres sont
normalisés aux données a 0.6 GeV/nucléon; dans les 3 cas, Uincidence du faisceau est

normale.

Grace au dépot d’énergie (dE/dX), dans les scintillateurs, on identifie parfaitement les
différents ions, comme le montre la Fig 2.26 (gauche). On peut voir sur la Fig 2.26 (droite)
que le pic du '?C se décale selon 1’énergie cinétique de départ.

Le nombre de PM touchés (ou multiplicité) pour les différents ions est représenté sur la
Fig 2.27 (gauche). On peut voir, qu’en moyenne, a une énergie cinétique de 1.0 GeV /nucléon,
30 PM sont touchés pour le 2C, 27 PM pour 'ion B, 25 pour le Be, 20 pour le Li, 12
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pour I’'He et 5 pour le proton. On remarque que les multiplicités se distribuent selon une
loi logarithmique dont le plateau se situe autour de la multiplicité 30, effet du essentiel-
lement a "acceptance géométrique. La distribution spatiale des impacts sur le plan des
PM, typique d'un événement de '*C, est représentée sur la Fig 2.27 (droite). [’anneau
Cerenkov fait 50 mm de rayon et 'épaisseur de I'anneau, épaisseur due au chromatisme
et a ’épaisseur du radiateur, est d’environ 20 mm, soit la distance entre 2 axes de PM.

§ 1501
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3B Be L
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D 30— i
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Fia. 2.27: (Gauche) Multiplicités typiques des différents ions du faisceau a
Fein=1.0 GeV/nucléon. (Drotte) Distribution spatiale des impacts sur le plan des PM
pour un €vénement carbone de E.,=1.0 GeV/nucléon et dont l'incidence est normale.

Résultats préliminaires

On peut estimer les valeurs de 3 sachant que

p= mO’Yﬁ — \/Eczn(Eczn —I' 2m0) )

ou p,mg,~y et K., sont respectivement I'impulsion de la particule, la masse du proton, le
facteur de contraction de Lorentz et 1’énergie cinétique de la particule.
De méme, on peut calculer le nombre de photo-électrons attendus pour chaque énergie
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cinétique, quel que soit 1'ion produit dans le faisceau par [63]:

N,- = ¢d 7?2 /eq(E) c.(E) sin*0.(E) dE

= cste 7* <€ > <6 > sin2<0c>/dE.

Le nombre de photo-électrons est donc fonction de 1’énergie du photon £ = %Thc, de

Pefficacité quantique des PM < ¢, >~ 20%, de 'efficacité de collection des PM €. > 70%,
de Defficacité géométrique du systeme < ¢, >=40%, de "épaisseur d=5 mm du radiateur

NaF d’indice n=1.336 et de < 6, >, I'angle Cerenkov moyen calculé grace a I’expression

N _
cos< 0. > = <51> —. Les valeurs attendues de < 0. >, de < 3 > et de —3

énergies cinétiques quel que soit 1’'ion et dans un intervalle de longueur d’onde entre 300 nm

pour différentes

, , : N, _ .
et 650 nm, sont résumées dans le tableau ci-dessous. (%)mm correspond a la valeur

N, _
obtenue pour < e¢. >=70% et (%)max pour celle obtenue avec < ¢, >=100%.

Eein (GeV/nucléon) | < 6, > (degrés) | < 5 > N}—S_)mm (N}—S_)mm
1.5 36. 0.92 8. 11.3
1.2 34. 0.89 7. 10.
1.0 31. 0.87 6.2 9.
0.8 27. 0.84 4.8 7.
0.6 19. 0.79 2.5 3.6

On prévoit pour le C & E,=1.0 GeV/nucléon, 223 < Nj?i < 320, ce qui est
d’ailleurs en accord avec les valeurs obtenues, voir Fig 2.28 (gauche). On peut voir sur cette
meéme figure la distribution du nombre de photo-électrons obtenus pour les différents ions
du faisceau réglé sur ?Be a E.;,,=1.0 GeV /nucléon. La Fig 2.28 (droite) illustre le pouvoir
de résolution du détecteur qui ne semble pas mauvais, puisqu’on distingue facilement les
distributions individuelles de chaque ion du faisceau.
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Fia. 2.28: (Gauche) Nombre de photo-électrons Nj?i en fonction du dépot d’énergie
dans le premier scintillateur et (Droste) distribution en charge (Nj?i), des différents
ions a F.,=1.0 GeV/nucléon, Uincidence du faisceau est normale.
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Fia. 2.29: Valeurs expérimentales de < 0. > (cercles pleins) pour un faisceau de *C
d’incidence normale a différentes énergies cinétiques. La courbe en tirets est obtenue par
un caleul analytique.
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Les valeurs expérimentales du < . > obtenues pour un faisceau de ?C d’incidence
normale a différentes énergies cinétiques sont illustrées sur la Fig 2.29. Est superposée
sur ces points expérimentaux, la courbe obtenue par un calcul analytique qui montre
I’excellente compatibilité de nos résultats avec les prévisions théoriques.

Les distributions en charge (Nj?i) individuelles, ajustées avec une gaussienne, sont
illustrées en Fig 2.30. On constate des trainées importantes a basse amplitude, formant
parfois un 2eme pic. Ce phénomene est a ce jour incompris, mais nous suspectons un
dysfonctionnement de I’électronique. Il est rappelé au lecteur que ces résultats sont pré-
liminaires et que "analyse se poursuit avec d’autres systemes qui permettront, par com-
paraison, de nous éclairer sur cette question. Le tableau ci-dessous résume les résultats
obtenus concernant le nombre moyen de photo-électrons de chaque distribution, sa largeur

., , . ., -
exprimée par o et la résolution exprimée par NS
ye

Elément || Z? | < Nj?i > o M@ (%)
12¢ 36. 397. 33. 8.3
B 25. 283. 37.4 13.3
Be 16. 173. 26.4 15.2
Li 9, 82. 18.4 22.4
He 4. 29. 11.7 40.
p 1 7. 3.3 47.

On peut constater tout d’abord que le rapport des charges est respecté a l'erreur

exp exrp
L R , . ., NZ(O) g6 N Z(He) .
statistique pres; on le vérifie aisément avec =7 = 52 ou avec —r&p—— = 7. Le pic de
NTT(B) T 2 NTT(p) 1

la distribution en charge (Nj?i) du 12C est a la valeur moyenne 397 alors que celui du B
est a 283, ce qui donne un dpic=114=3.4 g12. Tous les pics sont résolus a environ 3 o.
Essayons d’évaluer la largeur attendue pour le 12C. Cette largeur, o'¢° s’exprime selon

la formule suivante

theo __ 2 2 2 2
g - \/Uphys + O Res + 9 Gain + UQuant ’

ou les termes de droite sont respectivement, la largeur physique, celle due aux effets de
la résolution des PM, celle due a la dispersion de leur gain et celle due a la dispersion de
leur efficacité quantique.

Le nombre moyen de photo-électrons pour le 12C est < Nj?i >=397 et la multiplicité
moyenne est < Npy; >=30. D’autre part, a partir de 'ajustement des distributions en
charge des PM (cf page 86), on déduit une résolution moyenne Reso pour le simple photo-
électron de 55%, une erreur sur le gain Rgain de 10% et une erreur due a la dispersion
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de l'efficacité quantique Rquant de 15%. Ce qui conduit a

Ophys = 1/ < Nj?i >=19.92 |
ORres = HResox /< Nj?i >=10.95,

Or - = armn X ———— "X < Nppy >= 1.
Gazn { g < N M >} M 2

2 = {R t =My 2 N >}2 N = 10.87°
oz = uant X X < >= . .
Quant q < Npas > PM

Nous en déduisons alors 02250225, ce qui donne une résolution de 6.3%. Les valeurs expé-
rimentales sont ainsi compatibles avec les valeurs théoriques.

Les distributions < (3 > obtenues pour chaque ion sont illustrées sur la Fig 2.31.
Les résolutions des distributions o.gs, obtenues par un ajustement avec une gaussienne,
sont excellentes comme on peut le constater; voir aussi le tableau ci-dessous qui résume les
résultats obtenus, a partir de ’ajustement, concernant les valeurs moyennes et les largeurs
des distributions. La résolution de la distribution est de ’ordre de 1.4% pour Z=1, tout a
fait similaire a celle obtenue avec les rayonnements cosmiques (cf page 82). Elle s’améliore
avec 7 croissant jusqu’a 0.19% pour Z=6. On peut constater aussi que la vitesse moyenne
des fragments produits diminue avec %, de pres de 3% du 2C au proton.

Elément | < 8> | 0<ps (%)
C 0.877 0.19
B 0.877 0.24
Be 0.875 0.36
Li 0.867 0.69
He 0.855 0.90
) 0.853 1.39
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Fia. 2.31: Distributions < 3 > des différents ions du faisceau a E.,,=1.0 GeV/nucléon.
L’incidence du faisceau est normale.
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2.7 Conclusion et Futurs développements

AMS est une expérience de physique des particules qui traite de problématiques aussi
diverses que 'asymétrie de I’Univers ou la matiere noire cosmologique. C’est une expé-
rience ambitieuse qui pourrait contribuer a résoudre les mysteres cosmologiques. Pour
cela, elle se dotera de détecteurs aussi performants que possible. Dans ce cadre, construire
un RICH pour AMS n’est pas un luxe mais une nécessité. I’ ISN de Grenoble y contribue
fortement puiqu’il a construit un prototype de premiere génération, basé sur le principe
d’un RICH a focalisation de proximité, qui a été testé en rayonnements cosmiques a I’'ISN
de Grenoble puis testé sur faisceau d’ions a GSI/Darmstadt.

En rayonnements cosmiques, trois types de radiateur (NakF de < n >=1.336, Aérogel
de < n >=1.05 et Aérogel de < n >=1.035) ont été utilisés, ce qui a permis I’étude de
I’optimisation du rendement en photons en fonction de la distance de glissement. D’autre
part, 'angle Cerenkov reconstruit a permis d’obtenir les distributions en # des particules
incidentes et d’étudier les résolutions en fonction du type de radiateur utilisé. Elles sont
proches de 107 pour 'aérogel, alors qu’elles sont de 'ordre de 1072 pour le NaF. Ces
résultats sont en bon accord avec les simulations.

Les tests sur faisceau d’ions, avec le radiateur NaF de 5 mm d’épaisseur, ont permis
I’étude de la reconstruction de la charge (Nj?i) et du 3, de Z=1 a Z=6. Les résultats préli-
minaires, pour un faisceau d’incidence normale et d’énergie cinétique de 1.0 GeV /nucléon,
ont montré que la séparation des distributions en charge se fait a 3 o et que la résolution
en (3 peut atteindre 0.19% pour Z=6.

Afin d’améliorer la résolution en (3 et en Z, il est indispensable d’améliorer la pixélisa-
tion, c’est a dire d’utiliser des PM de plus petite taille. Celle-ci doit étre de 10 mm [61] si
on veut obtenir une résolution en /3 inférieure & 107> pour Z=1 quel que soit le radiateur
et une séparation en charge a plus que 3 o afin de séparer les masses efficacement, en
particulier le Be du '°Be. Cette instrumentation se fera dans le cadre d’une nouvelle
génération de prototype, plus proche de la version définitive du compteur RICH d’AMS.

Le RICH d’AMS sera de type “focalisation de proximité” comme l’est le prototype
que nous avons construit. Un plan de radiateur (NaF, aérogel ou combinaison des 2)
recouvrant ’acceptance de ’aimant d’AMS, ayant une épaisseur de 5 a 10 mm, sera placé
a environ 40 cm de la base d’un tétraedre de miroirs plans, voir Fig 2.32. Les plans de
PM seront disposés perpendiculairement au plan du radiateur, tout autour de ’aimant.
Les PM ont été choisi et sont en cours d’études et de tests. Ils sont de type Hammamatsu
RS5900U-M16; leur photocadode fait 4x4 pixels. Le pixel fait environ 0.4 cm? et des
guides de lumieres accroiteront la taille du pixel & 0.6 voire 0.8 cm?.
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[Imm)

Fic. 2.32: Image C.A.O. mécanique en 3D d’une des derniéres versions du RICH d’AMS.

L’étude mécanique et électronique de la faisabilité du détecteur est en cours. L'ISN
de Grenoble a en charge, en particulier, la construction d’une unité de liaison logique
type DSP pour le transfert des données a 1'unité d’acquisition, et la conception d’un pré-
amplificateur de type nouveau qui permettra d’avoir une dynamique de détection de la
charge jusqu’au Fe.
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Conclusion générale et Perspectives

Les recherches sur le Plasma de Quarks et de Gluons et celles d’AMS sont entreprises
dans le domaine de la physique des particules avec les moyens et les outils de celle-ci.
Cependant, le premier theme s’étudie sur accélérateur et le second avec 'espace comme
source de particules et partenaire indispensable.

Le programme de recherches au sein des expériences NA38 et NA50 sera poursuivi sur
d’autres accélérateurs de particules comme le RHIC a Brookhaven ou le LHC au CERN.
La recherche du Plasma de Quarks et de Gluons est une étude difficile puisqu’elle est
basée sur des détections indirectes. Son aboutissement dépend fortement de la réussite
des futures expériences comme STAR, PHENIX ou ALICE. Cette recherche est d'une
importance capitale pour la compréhension de notre Univers. Quelque part entre 107*°
et 107 seconde apres le Big-Bang, d’apres le modele standard, la “soupe primordiale”
consistait en un état de matiere chaude, dense et déconfinée. Un état ou les quarks et
les gluons étaient libres. Les observations “astronomiques” actuelles ne peuvent remonter
jusqu’a cette époque et il est donc légitime d’essayer de reproduire cet état de la matiere
en laboratoire pour prouver au moins sa réalité.

AMS traite de problématiques aussi complexes que I’asymétrie baryonique de I’Univers
ou 'existence de la matiere noire froide non-baryonique. Nous ne savons pas non plus a
quelle époque le divorce entre la matiere et 'antimatiere s’est produit et de ce fait, il est
tres difficile de faire des prédictions théoriques quand a l’exitence de "antimatiere dans
I’Univers actuel. D’autre part, la matiere noire non-baryonique n’a jamais été détectée,
mais elle n’a jamais été aussi présente dans la littérature, car sans sa présence, on aurait
du mal a expliquer les phénomenes cosmologiques tels que la rotation des galaxies ou
encore la formation des grandes structures comme les amas galactiques. Certaines théories
prétendent méme que le découplage de la matiere noire non-baryonique s’est produit avant
le découplage des neutrinos et de celui de la matiere par rapport au rayonnement. Si c’est
le cas, comme pour le QGP, il sera tres difficile de remonter le temps et d’observer si
loin. Les recherches sur accélérateur restent indispensables pour donner des limites et des
directions a suivre pour les observations dans I’espace.

Il est clair que mes perspectives de recherche se dessinent au sein de 'expérience AMS
si la phase 2 du projet se réalise et si I'ISN contribue a la construction du RICH . 1l
va falloir entreprendre une course contre la montre pour construire un détecteur fiable
en a peu pres 3 ans. Ceci requiert en effet des efforts considérables dans la conception
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du détecteur puisque des spécifications strictes sont imposées par la problématique du
vide spatial, des différences thermiques toutes les 90 minutes (période de rotation de 1'ISS
autour de la terre a 400 km d’altitude) ainsi que par les vibrations et 1’accélération dues
au décollage de la navette.

Hormis ces considérations, cette expérience est certainement comme beaucoup d’autres
soumise a des incertitudes puisque prétendre scruter la matiere noire ou rechercher ’anti-
matiere releve plus d’une ambition scientifique que d’une recherche basée sur des théories
prouvées. Il est en effet juste de rappeler que les particules supersymétriques n’ont toujours
pas été mises en évidence par des expériences sur accélérateurs et que la non-observation,
jusqu’a présent, de I'antimatiere ne peut s’expliquer facilement.

Finalement, ’ambition d’un scientifique est de faire avancer la science au risque d’en-
tamer des recherches longues et peut-étre ... négatives.
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