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Introduction

Comment commencer ce travail traitant de la Physique des Astroparticules autrement
qu’en caractérisant cette discipline, et particulierement 1’astronomie des neutrinos de trés
haute énergie, a 1’aide des nombreux paradoxes qui en font toute la saveur ? Il s’agit avant
tout d’appréhender l’infiniment grand en piégeant I'infiniment petit ; il s’agit en méme temps
de rendre visible une image invisible de notre Univers ; il s’agit aussi de mieux comprendre
I’infiniment ancien en repoussant les limites de la technologie moderne ; il s’agit enfin de s’ouvrir
au Cosmos en faisant I’autruche & 2000 métres de profondeur !!

Ces paradoxes ont de toute évidence de quoi bousculer notre esprit humain, et par la méme
de le satisfaire, que I’on soit gourmand de Sciences ou bien amateur de Sagesse. Car la Physique
des Astroparticules se trouve bien la, & la croisée de plusieurs chemins si distincts de prime
abord et pourtant tellement entremeélés :

e celui de la Physique des Particules, qui s’intéresse a ’infiniment petit et cherche & compren-
dre comment toute la matiere est constituée a un niveau fondamental : celui des briques
élémentaires et de leurs interactions, dans une longue quéte d’unification des phénomenes,

o celui de I’Astrophysique qui s’ouvre a ’infiniment grand et tente de percer les mysteres de
I'organisation de I’Univers dans son ensemble et des sources d’énergie qui ’animent,

¢ celui de la Cosmologie, qui fouille dans les archives infiniment anciennes, en essayant de
reconstituer, pour nous la conter, ’histoire de 1’Univers et de son évolution, depuis ses
premiers instants,

¢ et comment oublier celui de la Philosophie puisque c’est bien a la recherche de la Sagesse
que nous nous nous mettons en chemin, sur ces sentiers tantot larges mais souvent escarpés,
tantot lumineux mais souvent brumeux.

Pourrions-nous rester de glace et ne pas partager I’engouement qui régne au sein de la commu-
nauté scientifique autour de cette discipline particuliérement dynamique qu’est la Physique
des Astroparticules ?

Une des branches de cette derniére est juste en train de naitre, aprés un enfantement long
d’une trentaine d’années : la Physique des neutrinos cosmiques de haute énergie. Dans le
premier chapitre de ce mémoire, nous la caractérisons par les principales motivations qu’elle sus-
cite en mettant en avant la spécificité des neutrinos et en passant en revue leurs diverses sources
potentielles. Nous verrons alors qu’un télescope a neutrinos est un instrument pluridisciplinaire,
touchant aussi bien 1’Astrophysique que la Physique des Particules.
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Les diverses techniques que les hommes ont mises en ceuvre pour observer des neutrinos
sont rappelées succinctement au début du deuxieme chapitre. Nous insistons sur la particularité
de ceux de haute énergie et sur les contraintes expérimentales que leur détection impose. En
particulier, la faiblesse des flux attendus et des sections efficaces impose l’instrumentation de
volumes de taille kilométrique dans les profondeurs marines ou dans la glace polaire. Nous
commencons alors a classer les différents types d’événements que 1’on peut rechercher, pour
discuter des possibilités de détection des différentes saveurs de neutrinos. Cette étude permet
déja d’appréhender quantitativement ce que pourra apporter un télescope a neutrinos, et les
exigences de qualité qui en découlent.

Nous pouvons alors présenter les choix expérimentaux, faits par les diverses collaborations
actuellement a I’ceuvre sur le sujet, en vue de répondre au mieux a ces exigences. C’est 1’objet
du troisiéme chapitre.

L’objectif principal de ce travail de thése est de caractériser les performances qu'un tel
appareil peut atteindre, pour une certaine catégorie d’événements : les cascades contenues, qui
mettent en jeu la détection de neutrinos électroniques. Pour ce faire, des outils de simulation
ont été développés et assemblés au sein d’une architecture globale qui est détaillée au quatriéme
chapitre.

Nous exposons alors, dans le dernier chapitre, les résultats de cette étude d’un télescope
sous-marin a neutrinos de premiére génération (constitué d’environ mille photomultiplicateurs).
Ils concernent notamment 'efficacité de détection, la précision angulaire, la résolution en
énergie et le rejet du bruit de fond. Ce sera 'occasion de décrire les potentialités d’un tel
instrument en matiére de découverte de sources cosmiques diffuses. Puis nous discuterons de
I’influence de divers parametres utilisés dans les simulations.

Enfin, nous présentons les conclusions de cette étude relativement pionniére, qui s’est atta-
chée a caractériser les performances que ’on peut attendre des futurs télescopes sous-marins &
neutrinos pour la détection de cascades contenues, et qui ouvrira, nous 1’espérons, de nombreuses
perspectives.



Chapitre 1

Astrophysique des neutrinos de haute

énergie

1.1 Le rayonnement cosmique primaire

1.1.1 Caractéristiques

L’atmospheére terrestre est
continuellement bombardée par
un flux isotrope de parti-
cules subatomiques chargées,
appelées  “rayons  cosmiques
primaires”. La composition
des rayons cosmiques détectés
jusqu’a présent entre le TeV
(10'2eV) et le PeV (10'5eV), est

d’environ [1, 2] :
e 42 % de protons

e 26 % de noyaux He
13 % de noyaux CNO

9 % de noyaux Ne-S

e 10 % de noyaux CI-Ni

0.04 % d’électrons

=
o

=

E2-7dN/dE [cm—2s1sr1 Gevl7]
o
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Figure 1.1: Flux mesuré des rayons cosmiques de haute énergie
(au-dela du TeV), aprés multiplication par le facteur EZ7 [3]. Les
fléches indiquent les positions du “genou” (vers 1PeV) et de la
“cheville” (vers 10 EeV).

Sur la figure 1.1, on peut voir que le spectre des rayons cosmiques primaires suit une
loi de puissance dN(E) ~ E~*dE ou «, l'indice spectral différentiel, vaut ~ 2.7 au-dessous
de 1PeV, ~ 3.0 entre 1 PeV et 10EeV (10'%eV) et de nouveau ~ 2.7 au-dessus de 10 EeV. La
cassure de pente vers 1 PeV est couramment appelée “le genou”, tandis que le durcissement du

spectre vers 10 EeV est appelé “la cheville”. Les caractéristiques de ce rayonnement cosmique
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sont assez mal connues au-dessus de la cheville, & cause des faibles statistiques observées, mais
il est remarquable que plusieurs événements ont été observés avec des énergies
supérieures 4 102° eV ! Ces rayons cosmiques primaires interagissent trés haut dans
PPatmospheére (typiquement entre 30 et 60 km d’altitude) et donnent lieu & des “gerbes”
ou “cascades” de particules constituées de grandes quantités de hadrons (essentiellement
des nucléons, pions et kaons mais aussi des mésons et baryons charmés D, D,, A, etc.), de
leptons (e, uT,v) et de photons.

Pour couvrir un domaine en énergie aussi large, différentes techniques de détection
sont nécessaires. Les méthodes utilisées aux énergies moyennes et hautes (jusque vers
100 GeV /noyau) requié¢rent des détecteurs embarqués dans des ballons, des fusées ou
des satellites, ce qui permet des mesures directes du spectre, aussi bien que de la composition
et de la distribution angulaire. A ultra haute énergie (au-dela d’environ 1PeV /noyau), les
flux sont trop faibles pour ces détecteurs embarqués et requiérent des grands réseaux de
détecteurs au sol, lesquels ne peuvent fournir que des mesures indirectes, en observant les
produits des cascades atmosphériques (le spectre global en énergie et la distribution angulaire
peuvent étre assez bien mesurés, tandis que la composition est plus difficile & estimer). Entre
les deux domaines, ces différentes techniques sont combinées, ainsi que les télescopes a effet
Cerenkov atmosphérique et les télescopes & muons souterrains, pour croiser les résultats.

1.1.2 Enigme de leur origine

La question fondamentale en physique des rayons cosmiques est : “d’ou1 viennent-ils ?”
et, en particulier, “comment sont-ils accélérés jusqu’a de telles énergies ?7”. La réponse
a cette question n’est pas encore bien connue. Il est clair, au moins, que presque tous sont
d’origine extérieure au systéme solaire (& cause de la trés faible proportion d’entre eux qui sont
corrélés avec Iactivité solaire et/ou le plan de I’écliptique).

Leur origine galactique ou extragalactique ne peut étre observée directement en raison des
nombreuses déviations magnétiques qu’ils subissent dans le milieu interstellaire.
Ceci explique ’isotropie observée du rayonnement cosmique. Du moins, cela est vrai jusqu’a
environ 1EeV, mais pas au-dela. En effet, le rayon de gyration R d’une charge Ze d’énergie
E (suffisamment élevée pour que la masse soit négligeable) dans un champ magnétique B est

donné par [4] :
ey = 7|5y [sive) =

L’intensité des champs magnétiques interstellaires étant typiquement de l’ordre du uG [5], et les
distances a 'intérieur de la Voie Lactée, de ’ordre du kpc, les rayons cosmiques d’énergie
supérieure & ~ 10'®eV /nucléon doivent pointer vers leur source!.

Malgré cela, la distribution angulaire du rayonnement cosmique a ces énergies extrémes

n’a manifesté, jusqu’a présent, aucune corrélation évidente avec le disque galactique.
Ceci suggere une production extragalactique. Mais alors, nous nous trouvons confrontés
a une autre difficulté : D'interaction des protons avec les photons a 2.7K du rayonnement
cosmologique fossile omniprésent, limite considérablement leur parcours moyen au-dessus de

!1Si les champs magnétiques galactiques ne sont pas plus intenses ou plus étendus dans le halo que ce qui est
généralement admis.
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510'%eV. Ce phénomene est connu depuis la fin des années 60 sous le nom de coupure GZK
(du nom de Greisen, Zatsepin et Kuzmin)[6]. Par exemple, la probabilité qu’un proton de
310%°eV traverse 100 Mpc sans une interaction est 1.2107° [4]. Vu autrement, il lui faut en
moyenne une énergie a la source de 31022 eV pour atteindre la Terre avec ’énergie observée. Or
il semble extrémement difficile de concevoir des accélérateurs cosmiques capables d’atteindre
de telles énergies. Cela suggére donc que certaines sources de rayons cosmiques d’extrémement
haute énergie sont relativement proches. Ou peut-étre est-il incorrect d’identifier ces rayons
cosmiques avec des protons ou des noyaux [4] ... En tout état de cause, nous pouvons déja
constater que ’origine des rayons cosmiques d’énergies extrémes est un puzzle obscur
qui nécessite des observations complémentaires [7].

En-deg¢a de la cheville, la situation n’est pas vraiment claire non plus. Le
mécanisme généralement invoqué pour expliquer ’origine des rayons cosmiques jusqu’au genou
est ce que on appelle “P’accélération de Fermi du premier ordre” [5, 8]. Il s’agit de
P’accélération de particules chargées par des allers-retours successifs au travers du front d’une
onde de choc dans un plasma. Ce mécanisme produit naturellement un spectre avec une loi de
puissance d’indice & = 2 4 ¢, ou € est petit devant 1. On pense que le spectre observé est plus
pentu que le spectre produit a cause de la dépendance en énergie du confinement des rayons cos-
miques dans la galaxie : si le temps d’échappement caractéristique décroit avec 1’énergie comme
7(E) x E~%, alors I’indice du spectre observé devient agps = 2+€+8. Or, pour 1 < E < 100 GeV,
une valeur de § ~ 0.6 a pu étre déduite des mesures de la composition du rayonnement cosmique
primaire [9]. Ce mécanisme de Fermi, qui doit avoir lieu au sein des restes de supernovae (les
chocs résultant de I’expansion de 1’enveloppe dans le milieu environnant), pourrait donc ex-
pliquer trés correctement le spectre du rayonnement cosmique primaire jusqu’au genou.
Cependant, de nombreux problémes se posent encore, comme ’apparente inactivité de certains
restes de jeunes supernova dans le domaine des photons v d’énergies supérieures & ~ 1 TeV.
D’autre part, le spectre du rayonnement cosmique primaire au-dela du PeV reste inex-
pliqué. En effet, le mécanisme de Fermi est limité par la taille de ’accélérateur et D’intensité
des champs magnétiques au voisinage du choc, selon une relation directement liée au rayon de
gyration de la particule chargée accélérée (équation 1.1), puisque celle-ci doit rester confinée dans
la zone du choc. Or les sites galactiques sont trop petits et les champs magnétiques ambiants
y sont trop faibles pour dépasser une énergie de 1’ordre de 10 eV. On pourrait alors invoquer
d’autres processus d’accélération, par exemple ’effet dynamo-électrique [10] dans des champs
magnétiques tres intenses aupres d’étoiles & neutrons. Cependant ce mécanisme ne reproduit
pas de maniére naturelle le spectre en loi de puissance observé et de plus il est fortement limité
par le rayonnement synchrotron des particules chargées accélérées.

1.1.3 Enjeux

L’intérét porté aux rayons cosmiques de trées haute énergie est double : il s’agit de compren-
dre les sources les plus chaudes et les plus violentes de notre Univers et de tester
nos concepts de physique fondamentale des hautes énergies, dans des conditions que nous
ne pouvons reproduire sur Terre (trés forts champs magnétiques, gravitationnels ... ).

Or nous venons de voir que les caractéristiques du rayonnement cosmique primaire suscitent
de nombreuses questions qui ont trait a cette double quéte. Toutes nous invitent & faire des
observations complémentaires.
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La prochaine génération de détecteurs de grandes gerbes atmosphériques (en particulier
le projet AUGER [11], puis, & plus long terme, EUSO [12]) devraient permettre de clarifier
considérablement les caractéristiques des rayons cosmiques au-dela de la cheville (précision du
spectre, localisation de sources, composition) [7].

Mais cela ne suffit pas : il faudrait pouvoir localiser les sources de rayons cosmiques en-
deca de la cheville également. Pour cela, nous allons maintenant voir ’apport et les limites de
l’astronomie gamma.

1.2 L’astronomie gamma

1.2.1 Situation expérimentale

La notion méme d’astronomie est en fait historiquement liée a la détection de photons.
Par rapport a 1’étroit domaine spectral que constitue la lumiere visible, et qui a représenté
intégralité des informations astronomiques de Iantiquité jusqu’au début du XX™¢ siecle, le
spectre électromagnétique accessible aux observateurs s’est considérablement enrichi. Il couvre
maintenant 66 octaves (soit 20 ordres de grandeurs) des ondes radio métriques aux rayons gamma
de quelques dizaines de TeV [13], en passant par les micro-ondes, les rayonnements infra-rouge
et ultra-violet et les rayons X.

Ce sont les hautes énergies qui nous intéressent ici (bien que notre compréhension de la
plupart des objets astrophysiques soit fortement enrichie par une analyse multi-fréquences). Or
le paysage de ’astronomie gamma a été profondément renouvelé au cours de la
derniére décennie, grace a trois grandes avancées expérimentales :

o le satellite CGRO [14] a exploré, avec ses 4 détecteurs (BATSE, OSSE, COMPTEL,
EGRET [15, 16, 17, 18]), le domaine en énergie de 50keV a 20 GeV avec une sen-
sibilité inégalée et une couverture du ciel compléte. En particulier, le troisieme
catalogue EGRET [19] dénombre presque 300 sources entre 100 MeV et 20 GeV (5 pul-
sars, le Grand Nuage de Magellan, 93 noyaux actifs de galaxie (tous de type “blazar”),
probablement la galaxie radio Cen A et 170 sources non encore identifiées).

o le satellite BEPPO-SAX [20], en détectant le sursaut GRB-970228 (et d’autres par
la suite) simultanément en 4 mous et en rayons X, a pu le localiser précisément et
rapidement, ce qui a permis ultérieurement la découverte d’une contrepartie optique
avec le télescope spatial HUBBLE [21]. Grace a cela, nous savons maintenant que ces
événements sont situés a4 des distances cosmologiques?, et qu’ils dégagent en
quelques secondes des énergies gigantesques, entre 10%! et 10°*erg (soit au moins au-
tant que le Soleil durant toute sa vie), selon les hypothéses (parametres cosmologiques,
distribution angulaire de I’émission) [22].

o les télescopes a effet Cerenkov atmosphérique sont maintenant capables de discri-
miner les cascades électromagnétiques et hadroniques, avec un seuil autour de 300 GeV.

2Le record, jusqu’a présent, est détenu par le sursaut du 31 janvier 2000, avec un décalage vers le rouge
de z ~ 4.5, soit environ 13 milliards d’années-lumitre [22]. Nous mettons & part, cependant, une partie des
sursauts observés, qui sont des événements répétitifs en provenance d’objets galactiques appelés “Soft Gamma-
Ray Repeaters”.



1.2 L’astronomie gamma 11

En ont résulté les premiéres détections de sources de photons gamma d’énergies
supérieures au TeV [23], avec des résolutions angulaires de ’ordre de 0.2°. Pour le mo-
ment, cing sources sont bien établies au-dessus du TeV : trois sources galactiques (les pul-
sars du Crabe, de Vela et PSR B 1706-44), et deux noyaux actifs de galaxie (Markarian-421,
qui est une faible source pour EGRET, et Markarian-501, absente du catalogue EGRET).
Les deux derniéres sont les plus proches blazars connus (respectivement z = 0.031 et
z = 0.034 soit ~ 150 Mpc).

Nous discuterons au paragraphe 1.4 des différents types d’objets que nous venons de men-
tionner comme sources identifiées & haute énergie (pulsars, noyaux actifs de galaxie, sursauts
gamma). En attendant, retenons surtout que I’astronomie gamma, bien que discipline en-
core jeune, a apporté de nombreuses découvertes inattendues (sources inconnues aupa-
ravant comme Geminga, importance des hautes énergies dans certains blazars, contraste en-
tre le GeV et le TeV puisque des sources puissantes pour EGRET sont invisibles au TeV et
réciproquement, distances cosmologiques des sursauts gamma) et éclairé d’un jour nouveau
toute ’astronomie (par exemple en aidant a la conception d’un modéle unifié des noyaux
actifs de galaxie) [13].

Le futur de ’astronomie gamma nous permet d’envisager, pour la prochaine décennie, une
couverture compléte du ciel dans le domaine en énergie de 10keV (recouvrement avec les
télescopes a rayons X) & presque 100 TeV. En particulier, la plage qui reste actuellement in-
explorée, entre 20 GeV et 300 GeV, devrait étre couverte, a la fois par des satellites et par des
détecteurs au sol. Des sensibilités 10 & 100 fois meilleures et des résolutions angulaires 10 fois
meilleures sont prévues, par rapport a la génération des années 90.

1.2.2 Limitations

Cependant, ’astronomie gamma souffre de certaines limitations qui font qu’elle ne
peut, a elle seule, nous dévoiler les sources des rayons cosmiques de trés haute
énergie (du TeV au EeV). Tout d’abord, quelques centaines de gramimes par centimeétre
carré de matiére (gaz, poussiéres) suffisent a stopper les photons aux énergies que nous
considérons. Ceci peut affecter fortement certaines sources “sales” ou bien masquées par le disque
galactique ou par de grands nuages interstellaires ou intergalactiques. Ensuite, les photons de
haute énergie qui voyagent & travers 1’Univers, produisent des paires ete™ par interaction
avec le fond diffus de photons (optique, infra-rouge, micro-onde, radio), par le processus :

7Y haute énergie + 7 fond diffus — e+e_ (12)

La longueur moyenne d’atténuation des photons a travers I’Univers due & ce processus
est représentée sur la figure 1.2. On y distingue les contributions du fond infra-rouge (IR), du
rayonnement cosmologique fossile (CMBR) et du fond d’ondes radio. La longueur d’atténu-
ation des protons est également montrée, pour les processus de photoproduction de pions
(celui qui donne la coupure GZK dont nous avons parlé au paragraphe 1.1.2) et de création de
paires eTe™ :

0
P haute énergie + 7 fond diffus — P+ T ou n+ 7Z'+ (133‘)

P haute énergie + 7Y fond diffus — P + e+e_ (13b)
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Figure 1.2: Longueur moyenne d’atténuation dans I’Univers des rayons gamma (traits fins) et des protons
(en gras) en fonction de leur énergie [7]. Ceci tient compte des processus d’absorption décrits par les
équations 1.2 et 1.3, et du fond diffus cosmologique infra-rouge (IR), micro-onde (CMBR) et radio.

Cette figure nous permet de comprendre que le quasar 3C279, la source la plus lumineuse
pour EGRET, située & ~ 2Gpc (z = 0.54), ne soit pas vue au TeV (longueur d’atténuation
d’environ 700 Mpc). De méme, nous pouvons remarquer que dans le domaine entre 3 TeV
et 1022eV, la vision des photons gamma est limitée &4 100 Mpc, & peu preés la taille
du Super-Amas Local. L’astronomie gamma est méme limitée 4 la Voie Lactée et
ses satellites (100kpc) entre 150 TeV et 30PeV. Or la plupart des sources extragalactiques
du catalogue EGRET, et en particulier les noyaux actifs de galaxie, sont situées a des distances
cosmologiques, avec des décalages vers le rouge compris entre 0.1 et 2. Cette “myopie”
au-dessus de quelques TeV est donc déja un premier appel qui nous incite a chercher
d’autres messagers cosmiques que le photon.

Par ailleurs, les télescopes & effet Cerenkov atmosphérique ont une faible ouverture angulaire
qui ne permet d’observer qu'une seule source a la fois, et seulement quand les conditions
atmosphériques le permettent. Or la plupart des sources observées au-deld du TeV sont
soumises & de violentes variations apparemment aléatoires qui peuvent atteindre un ordre de
grandeur en moins de 24 heures. 1l est donc tres probable que des sources soient encore passées
inapergues par faute d’étre observées au bon moment.

Ensuite, il est difficile de discriminer entre les différents mécanismes de production
qui sont a l'origine des photons détectés. En particulier, a trés haute énergie, nous n’avons
que peu de contraintes permettant de choisir entre les processus électromagnétiques et
hadroniques ou de peser leurs contributions, comme nous le verrons au paragraphe 1.4.1.
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Nous allons voir maintenant que le neutrino peut constituer un messager cosmique
avantageux, nous permettant d’apporter des contraintes fortes sur les mécanismes de pro-
duction, de révéler une image de I’Univers a trés grande échelle, méme au-dessus du TeV, et
peut-étre de découvrir des sources qui seraient restées dans 'ombre jusqu’a présent.

1.3 Les neutrinos comme nouveaux messagers

1.3.1 Petit portrait du neutrino en famille

En 1930, Wolfgang Pauli avoue “avoir fait une chose terrible”. Il venait de postuler
Pexistence d’une “particule indétectable”, pour résoudre le probléme lancinant de la
radioactivité 3. Enrico Fermi vit trés rapidement le parti qu’on pouvait en tirer : il mit
sur pieds la premiére théorie formelle de D’interaction faible, responsable justement
de la radioactivité 8, en utilisant cette “particule indétectable”, qu’il baptisa neutrino. Fort
heureusement, en 1956, Fred Reines et Clyde Cowan prouvérent expérimentalement
que ce “petit neutre” pouvait étre détecté directement (paragraphe 2.1). Depuis lors,
I’histoire du neutrino n’a cessé d’étre riche d’un double réle en physique fondamentale
(voir par exemple [24, 25]). D’une part, le neutrino est une particule qui ne révéle que diffi-
cilement ses propriétés et qui garde encore aujourd’hui une part de mystére (paragraphe
1.3.3). D’autre part, il s’est révélé I’'une des plus importantes sources d’innovations;
notamment, il a mis en défaut la conservation de la parité (1957), permis la découverte des
courants neutres (1973), confirmé le modéle des partons et la structure interne des nucléons,
donné un compte précis du nombre de générations (exactement 3) de leptons et de quarks
(1990), et il devient de plus en plus vraisemblable aujourd’hui que les neutrinos nous donneront
bient6t la confirmation et les clés d’un mélange entre les familles de leptons (paragraphe 1.5.1),
similaire au mélange CKM du secteur des quarks.

Maintenant, les neutrinos font partie intégrante du Modéle Standard, qui est a la
physique subatomique, un peu I’équivalent du tableau de Mendeleiev en chimie. Non seulement
il permet de classer toutes les particules élémentaires connues (et d’imaginer celles qui man-
quent pour “remplir les cases vides”, comme par exemple le quark fop, découvert en 1995 [27],
ou le neutrino tau, qui vient de I’étre [28]), mais aussi de comprendre les liens et interactions
entre elles. Ce modele théorique n’accumule que des succeés expérimentaux depuis plus de vingt
ans (sauf peut-étre quelques indications d’oscillations de neutrinos, sur lesquelles nous revien-
drons au paragraphe 1.5.1, mais qui pourraient sans doute é&tre prises en compte sans grande
refonte du modele). Il décrit la matieére comme étant construite de quelques particules fonda-
mentales, ponctuelles, de spin 1/2, groupées d’une part en quarks et leptons, d’autre part
en 3 générations. D’un autre coté, il décrit les interactions fondamentales (hors la gravita-
tion) comme résultant d’une symétrie de jauge SU(3)c x SU(2)r x U(1l)y qui opére sur les
champs quantiques correspondant aux particules de matiere. Ces interactions sont elles-mémes
véhiculées par des particules ponctuelles, de spin 1, les bosons de jauge. L’interaction forte
résulte de la symétrie SU(3)¢, elle est véhiculée par 8 gluons (les 8 générateurs du groupe
SU(3)), et elle ne concerne que les quarks. Les interactions faible et électromagnétique
résultent d’une combinaison des symétries SU(2)r et U(1)y, qui donne 4 bosons : le photon
véhicule I'interaction électromagnétique, le Z véhicule 'interaction faible par courant neutre et
les WT, W~ véhiculent ’interaction faible par courant chargé.
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Ce qui est important pour nous, c’est que cette brisure de SU(2)z x U(1)y s’opére
par un mécanisme (de Higgs) qui donne une masse importante aux bosons Z et WT,
rendant ’interaction faible beaucoup moins intense que ’interaction électromagné-
tique. L’autre conséquence importante est que chacune des 3 familles de leptons est un doublet
constitué d’un lepton chargé (e, u,7) et d’un lepton neutre, c.-d-d. un neutrino (v, v, v;).
L’interaction électromagnétique n’étant liée qu’a la charge électrique, les neutrinos ne sont
donc sensibles qu’a ’interaction faible. C’est pourquoi leur probabilité d’interaction
avec la matiére est trés faible, comparée a celle de toutes les autres particules.

Cette caractéristique rend les neutrinos particulierement intéressants pour ’astronomie.

1.3.2 Intérét pour I'astrophysique

Qui dit astronomie dit évidemment directionnalité: il faut étre capable de localiser assez
précisément la source étudiée. Parmi les particules chargées, nous avons vu que seules les
plus énergiques (E > 10'®eV) ne sont pas déviées significativement par des champs magné-
tiques, mais elles interagissent beaucoup avec le rayonnement cosmique fossile & 2.7K (coupure
GZK); ainsi les hadrons chargés ne peuvent nous renseigner sur des sources ponctuelles que sur
des distances inférieures & 20 — 30 Mpc, et pour des énergies extrémement hautes. Il en est de
méme pour les neutrons, dont seuls les représentants les plus énergiques (E > 10'8eV) peuvent
parcourir des distances galactiques sans se désintégrer avant. Nous avons vu également que,
au-dessus de quelques TeV, les photons gamma interagissent trop fortement avec les photons
diffus intergalactiques et avec le rayonnement cosmique fossile pour pouvoir nous renseigner sur
des sources au-dela du Super-Amas Local. De plus quelques centaines de grammes de matiere
suffisent a les stopper et donc & masquer de notre vue des régions importantes de 1'univers.

Or les neutrinos sont stables, se déplacent en ligne droite puisqu’ils sont électriquement
neutres, et ils n’ont qu’une tres faible probabilité d’interaction avec la matiére et encore moins
avec le fond diffus de photons. A titre d’illustration, alors que la longueur d’atténuation des
photons de 1 TeV est de quelques gcm™2, la longueur d’interaction d’un neutrino de 1 TeV est :

At = (0 -Na) '~ (5-107%¢.6.10")"1 ~ 3.10" gem ™2 (1.4)

Il apparait donc que les neutrinos sont les seules particules favorables a ’astronomie de trés haute
énergie (TeV et au-dela)®. On peut ainsi affirmer que les neutrinos permettent d’explorer le
cosmos a trés haute énergie, beaucoup plus loin qu’avec n’importe quel autre moyen,
ils permettent de combler le désert qui sépare ’astronomie gamma en dessous de quelques TeV et
les rayons cosmiques primaires au-dessus de quelques EeV, et il y a une probabilité intéressante
de découvrir des sources invisibles par ailleurs.

Enfin les neutrinos, ne pouvant étre produits que par des processus faibles, devraient per-
mettre, par leur présence ou leur absence, de discriminer les différents mécanismes de
production envisagés (nous verrons cela au paragraphe 1.4.1). De plus, le neutrino se présente
en trois saveurs différentes (correspondant aux trois générations de leptons et de quarks) qui
peuvent apporter des informations supplémentaires pour mieux éclaircir les mécanismes
de production (nous en discuterons au paragraphe 1.4.6).

311 existe un autre messager cosmique que nous n’avons pas envisagé ici : il s’agit des ondes gravitationnelles,
et donc du graviton s’il existe. Cependant tous les signaux, qu’espérent capter les interféromeétres a ondes gra-
vitationnelles en construction, ont des fréquences qui correspondent aux ondes radio et non pas aux trés hautes
énergies.
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1.3.3 Le jardin secret du petit neutrino

Avant de discuter des sources et des flux potentiels de neutrinos de haute énergie, il est
important de rappeler que le neutrino garde encore aujourd’hui une part de mystére, et que
cette particule reste la moins bien connue du Modéle Standard. C’est la rancon a
payer pour sa faiblesse d’interaction. En effet, nous avons vu les avantages que nous pouvions
en tirer dans ’exploration du cosmos lointain, mais cette faiblesse d’interaction se traduit aussi
par une détectabilité difficile, donc une certaine lenteur dans le processus d’expérimentation
sur la nature méme des neutrinos. En conséquence, il nous manque encore aujourd’hui des
connaissances fermes sur certaines des propriétés des neutrinos.

Dans le cadre du Modele Standard, les neutrinos sont supposés de masse nulle.
Expérimentalement, les recherches ont été trés actives, mais nous ne connaissons pour le moment
que les limites suivantes :

my,, < 3eV (1.5a)
my, < 0,19MeV (1.5b)
m,, < 18,2MeV (1.5¢)

La masse du neutrino électronique est mesurée a partir du spectre en énergie de 1’électron
émis dans la désintégration du tritium,

H — He4 e + 7. (1.6)

Une limite du méme ordre de grandeur (m,, < 23eV) vient de l’analyse des neutrinos détectés
en provenance de la supernova SN1987A.
La limite sur la masse du neutrino muonique vient de la désintégration :

-yt + o, (1.7)

La désintégration en mode hadronique du tau :
T~ — hadrons + v,, (1.8)

donne la limite sur la masse du neutrino tauique.

Ces limites ne peuvent prouver que les masses sont nulles, et aucune raison théorique
connue ne le suggeére. D’ailleurs, nous verrons que si le phénomeéne d’oscillations de neutrinos
est confirmé, alors cela prouvera ’existence des neutrinos massifs et nous donnera un moyen de
mesurer indirectement leurs masses, méme si celles-ci restent hors de portée d’une mesure directe.

Une deuxiéme interrogation concerne la relation entre le neutrino et son antiparticule. Le
neutrino est-il identique a ’antineutrino ? Cette question a son importance depuis que
Paul Dirac a postulé ’existence des antiparticules en 1931 et que Ettore Majorana a imaginé une
théorie symétrique du neutrino et de I’antineutrino en 1937. Si les neutrinos sont des particules
de Majorana (contrairement aux autres fermions qui sont tous de Dirac), alors ils doivent avoir
une masse et rendre possible la réaction dite “double @ sans neutrinos” :

(A, Z) — (A, Z +2) +2e” (1.9)
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Cette désintégration n’a encore jamais été observée, mais elle est activement recherchée, car
elle signerait I’identité entre le neutrino et ’antineutrino, et elle apporterait du neuf au Modéele
Standard (violation du nombre leptonique, neutrinos massifs)[29].

Autre théme de recherche en ébullition sur les neutrinos : Les neutrinos oscillent-ils entre
les différentes saveurs 7 Cette question est de celles auxquelles les télescopes a neutrinos peu-
vent apporter leur pierre. Mais pour voir comment, il nous faut d’abord présenter les neutrinos
atmosphériques. Aussi nous la traiterons a la fin de ce chapitre, au paragraphe 1.5.1. Disons
simplement qu’elle est connectée aux deux précédentes interrogations puisque ce phénomene
n’est possible que si les neutrinos des différentes saveurs ont des masses différentes (en partic-
ulier non nulles). De nombreuses revues excellentes sur le sujet existent dans la littérature (voir
par exemple [29]).

1.4 Les sources cosmiques de neutrinos

1.4.1 Mécanismes de production

Des neutrinos d’origine cosmique ont déja été détectés mais a trop basse énergie : les neu-
trinos solaires (0.1 — 10 MeV') [30] résultent de processus de fusion nucléaire, les neutrinos de
la supernova SN1987a (~ 15MeV) [31] résultent de I’effondrement du coeur stellaire (neutro-
nisation p + e~ — n + v, et thermalisation et + e~ — vy + 7). D’autre part, des neutrinos
d’origine atmosphérique ont été détectés jusqu’a environ 1TeV [32]. Ils résultent de cascades
hadroniques initiées dans la haute atmosphére par des protons ou des noyaux accélérés. Toutes
ces observations ont, entre autres, débouché sur une confirmation éclatante (le mécanisme des
supernova de type II) et deux énigmes (le déficit des neutrinos solaires et le rapport anormal
v, /ve dans le flux observé de neutrinos atmosphériques), qui suscitent un vif intérét et dont
nous reparlerons au paragraphe 1.5.1. Cependant les détecteurs souterrains qui ont contribué a
ces observations sont limités en volume de détection, et donc en sensibilité aux faibles flux. En
pratique, leurs sensibilités sont trop faibles pour les flux attendus au-dessus de quelques TeV.

Néanmoins, bien qu’il soit nécessaire de mettre en place d’autres techniques de détection
pour explorer le domaine des trés hautes énergies, les mécanismes de production naturelle de
neutrinos ne sont pas fondamentalement différents. De fait, nous venons de voir ’essentiel des
mécanismes, dans le cadre du Modele Standard, produisant naturellement des neutrinos®. Mis
a part les mécanismes de la vie et de la mort stellaires, qui ne produisent que des neutrinos
thermiques de basse énergie, seules les désintégrations dans les cascades hadroniques
peuvent fournir des neutrinos de haute énergie. A cela, il faut ajouter les cascades
de désintégrations de particules massives, hors du Modéle Standard.

Cascades hadroniques

Pour engendrer des neutrinos de haute énergie par cascades hadroniques, il faut un
accélérateur de protons et /ou de noyaux efficace et une cible de matiére et /ou de rayonnement.

*Nous laissons de cété les neutrinos cosmologiques : il s’agit de neutrinos thermiques, datant de la
nucléosynthése primordiale (premiéres secondes de 1’Univers). IIs sont de trés basse énergie (meV), et nous
n’entrevoyons aucun moyen direct de les détecter, pour le moment. Nous n’avons pas parlé non plus des neutrinos
issus de désintégrations radioactives d’éléments lourds : leurs énergies sont de I’ordre du MeV et ils sont en nombre
négligeable dans "Univers.
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La cible peut étre localisée au méme endroit que I’accélérateur (source ponctuelle) ou bien dif-
fuse entre ’accélérateur et le détecteur (source diffuse). Toute interaction du proton/noyau
accéléré dans la cible entraine une production de photons et/ou de neutrinos par une cascade
de désintégrations hadroniques que ’on peut écrire ainsi [33] :

p/A+p/y — 7°/K° + =t/K* + 7 /K~ +... (1.10)
| | |
7+ ut +uy, =+ 7,
| |
et +v.+7, e+ 7.+,

La production de pions en p + v présente un seuil qui dépend de la température du gaz
de photons; il est de I’ordre de E, ~ 200 TeV pour E, = 3keV (c.-d-d. pour des rayons X de
température T, = 3107K) [34].

Lorsque les conditions de la cible sont telles que toutes les particules se désintégrent, on
s’attend a ce que :

vy ~ U, (1.11a)
Vu+7u) ~ 2(ve+7e) (1.11b)
Ve|Ue ~ w/m” (1.11¢)

Ce dernier rapport dépend de la composition de la cible et de celle du flux primaire.

Le spectre en énergie des neutrinos produits par ces désintégrations mésoniques peut
étre décrit par la fonction suivante [5] :

dN,  ®,(E,) Ary Ak
= ’ + 0.635 ’ + (... 1.12
dE, 1-Znn (1+Bﬂ,y-c050-% 1—|—BK,V-6050'fTK” ) ( )

ou &, est le flux de particules primaires au niveau de la cible, § leur angle d’incidence par rapport
a la cible, A, B et Zyy sont des constantes qui caractérisent l’interaction hadronique et les
désintégrations des mésons, le facteur 0.635 correspond au rapport de branchement K+ — ,uil/u
(alors que pour les pions chargés ce rapport est quasiment égal & 1), le terme ( ... ) contient les
contributions des autres mésons.

Pour chaque méson m, 1’énergie critique ¢, correspond a la compétition entre
désintégration et interaction :

o si E < €, les mésons se désintegrent tous. Le spectre des neutrinos suit alors le flux des
rayons cosmiques primaires :

i < BB (1.13)

o si B> €, les mésons interagissent avant de pouvoir se désintégrer. Le spectre des neutri-
nos est alors diminué d’une puissance de E, (puisque la longueur moyenne de désintégration
est proportionnelle & E,) :

dN,  %,(E,)
dE, E,

(1.14)
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L’énergie critique est d’autant plus grande que la cible est de faible densité et que le méson est
instable.

Par exemple, si la cible est 'atmospheére terrestre, les énergies critiques sont € ~
115GeV, €% ~ 850 GeV, et elles sont supérieures au PeV pour les autres mésons (D, D,, B...).
Ainsi, en dessous de 100 GeV, le spectre des neutrinos suit le spectre des rayons cosmiques pri-
maires (E~27), puis au-dela du TeV, le spectre des neutrinos devient en E~37, jusqu’a ce que
la contribution des mésons charmés domine, alors le spectre redevient en E~27,

Si la cible est la matiére interstellaire dans le disque galactique, les énergies critiques
sont immenses et le spectre des neutrinos suit le spectre des primaires (E~%7).

Si la cible est 4 la source, dans la plupart des modeles elle est de faible densité
(typiquement comme le milieu interstellaire), et le spectre des neutrinos suit le spectre “dur”
des protons accélérés (sans qu’intervienne le temps caractéristique de confinement magnétique
galactique) en E~%1. Les spectres qui résultent de ces trois cas de figures sont représentés
schématiquement sur la figure 1.3.
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Figure 1.3: Spectres schématiques de neutrinos pour trois cas de figures : (1) neutrinos atmosphériques,
(2) neutrinos du plan galactique, (3) neutrinos extragalactiques. Les valeurs des pentes et les points de
cassure sont expliqués dans le texte. Les normalisations relatives sont imprécises.

L’existence d’accélérateurs de protons/noyaux efficaces est garantie par 1’existence
du rayonnement cosmique primaire. D’un autre coté, trois types de cibles diffuses sont
garanties : "atmosphére terrestre, le milieu interstellaire galactique, le rayonnement de fond
cosmologique. Nous avons vu que, pour des énergies inférieures au PeV, on peut expliquer
Paccélération de protons et de noyaux par le mécanisme de Fermi du premier ordre, dans les
ondes de choc produites dans le milieu interstellaire galactique lors de ’expansion de 1’enveloppe
d’une supernova récente. Nous avons vu également que notre galaxie est trop petite et son
champ magnétique interstellaire trop faible pour espérer accélérer des particules jusqu’a plus
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de 102°eV. 1l faut soit disposer de champs beaucoup plus intenses comme c’est le cas dans
les pulsars (B ~ 10'°® — 10'3 G) ou encore disposer de champs de quelques centaines de uG
sur des distances de ’ordre du kpc comme cela semble étre le cas aupres du trou noir central
supermassif actionnant un noyau actif de galaxie (AGN). Ceci suggere quelques sources dont
nous discuterons dans les prochains paragraphes.

Cependant, si existence d’accélérateurs de protons est garantie, il n’est pas certain que le
mécanisme décrit par 1’équation 1.10 ait effectivement lieu aupres de ces accélérateurs. En effet,
I'un des sujets a ’origine de nombreux débats en astronomie gamma concerne les modes de
production des photons gamma du GeV au TeV dans les sources observées telles que les
pulsars, les systémes binaires, les AGN, etc. [35] :

¢ Le modéle électromagnétique est fondé sur ’accélération d’électrons, suivie de diffu-
sions Compton inverse sur des photons de basse énergie, soit engendrés a I’extérieur de la
région d’accélération, soit provenant du rayonnement synchrotron des électrons.

¢ Le modeéle hadronique est fondé sur la production de pions neutres 7° provenant
d’interactions de nucléons accélérés (processus 1.10).

Les modéles ont tous deux leurs problémes [13]. Si le mode électromagnétique pourrait
suffire a expliquer la plupart des spectres multi-fréquences d’AGN observés, les photons d’origine
hadronique ne sont pas exclus et certains sites (tore des AGN, jets, “hot spots”) semblent plus
favorables a ’accélération de protons. De plus, le modele électromagnétique semble limité a des
énergies de quelques TeV ou quelques dizaines de TeV, ce qui correspond également a la coupure,
pour les sources lointaines, due a I’absorption des photons par le rayonnement cosmologique
fossile. Il semble donc difficile de discriminer entre les modeéles si ’on s’en tient a ’astronomie
des photons.

Sil’on détecte des sources de neutrinos de trés haute énergie, ils porteront la signa-
ture univoque du mécanisme hadronique et il sera alors possible de mieux comprendre
Penvironnement de ces sources et les événements qui s’y déroulent, grace aux différentes
saveurs de neutrinos (paragraphe 1.4.6).

Désintégrations/annihilations de particules massives au-dela du Modéle Standard

Il existe des mécanismes plus spéculatifs de production de neutrinos de trés haute énergie ne
faisant pas appel aux processus d’accélération qui viennent d’étre présentés. Ils font intervenir
des particules tres massives, dont ’existence est nécessaire dans des cadres théoriques dépassant
le Modéle Standard (SuperSymétrie, Grande Unification). Deux types de modéles sont fortement
envisagés dans la littérature, en tant que producteurs potentiels de neutrinos :

¢ ceux fondés sur "annihilation de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), par-
ticules qui pourraient résoudre la question lancinante de la Matiere Noire, et dont le
candidat le plus en vogue est une prédiction de la SuperSymétrie : le neutralino x?°.

o ceux fondés sur des défauts topologiques, reliquats possibles de I’époque du Big Bang,
qui correspondraient a la transition entre Grande Unification et Modele Standard.

Nous décrirons ces modeles au paragraphe 1.4.4. Mais d’abord, passons en revue les sources
attendues, compatibles avec le Modele Standard, celles qui sont garanties et celles qui sont
probables.
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1.4.2 Sources garanties (atmospheére,galaxie,rayonnement fossile)

Nous ’avons déja remarqué : le flux de rayons cosmiques primaires est garanti, méme si
I’on ne sait pas bien d’ou ils viennent, et de méme trois types de cibles diffuses sont garanties,
P’atmospheére terrestre, le milieu interstellaire galactique et le rayonnement de fond cosmologique.
Les flux diffus de neutrinos qui en résultent peuvent étre calculés, avec un bon degré de confiance.

Les neutrinos atmosphériques

L’interaction des rayons cosmiques primaires dans la haute atmosphére produit, par cas-
cades hadroniques, un flux important de neutrinos. Celui-ci domine tous les flux diffus de
neutrinos connus ou attendus sur plusieurs ordres de grandeur, de ~ 10 — 100MeV a ~ 10 —
100 TeV. Parmi ces neutrinos atmosphériques, on distingue deux types de contributions : la
premiere, dite “conventionnelle”, provient de la désintégration des particules ayant une durée de
vie relativement longue (pions, kaons, muons), tandis que la seconde, dite “prompte”, provient
de la désintégration des particules a trés courte durée de vie (en particulier les hadrons charmés
D*, D,, A, ... ). Le spectre des neutrinos conventionnels suit celui des particules primaires
(x E~27) jusque vers 100 GeV, puis décroit plus rapidement (x E~37) au-dela du TeV (&
cause de la compétition entre désintégration et interaction, comme nous ’avons expliqué au
paragraphe 1.4.1). Les neutrinos prompts suivent le spectre des particules primaires jusqu’a
beaucoup plus haute énergie (les hadrons charmés ont en effet des énergies critiques de I’ordre
de 10 — 100PeV). C’est pourquoi ils apportent une contribution importante a ultra haute
énergie, leur désintégration rapide compensant leur plus faible probabilité de production et leur
plus faible rapport de branchement leptonique.

Des calculs précis du flux de neutrinos atmosphériques doivent prendre en compte le détail
du spectre primaire (y compris la composition), du profil de densité atmosphérique et de
la cascade d’interactions et de désintégrations (sections efficaces, rapports de branchements,
processus d’hadronisation des quarks engendrés). Heureusement, dans le domaine d’énergie
qui nous intéresse (des neutrinos au-deld de quelques GeV, engendrés par des primaires avec
des énergies par nucléon d’au-moins 10 GeV), les effets géomagnétiques peuvent étre négligés,
et les impulsions transverses des particules secondaires sont suffisamment faibles pour que la
propagation tridimensionnelle de chaque cascade puisse étre remplacée par une propagation
linéaire.

Les calculs du flux conventionnel différent peu selon les modéles (moins de 20%). En
effet, a ces énergies, le flux du rayonnement cosmique primaire est mesuré directement par de
nombreuses observations et les sections efficaces de production mésoniques sont bien établies
par les expériences sur accélérateurs (méme si quelques extrapolations proches sont nécessaires).

Il en est autrement des modéles de flux de neutrinos prompts. Les sections efficaces de
production de mésons charmés ne sont connues, actuellement, que par des extrapolations incer-
taines & partir de mesures faites a plus basse énergie. Ces mesures ont été obtenues grace a des
événements relativement rares, ce qui fait qu’elles manquent de précisions. D’un autre coté, les
calculs théoriques ne peuvent étre menés de maniére rigoureuse, ce qui fait que les extrapola-
tions nécessitent des hypothéses simplificatrices, qui influent beaucoup sur les résultats [36, 37].
Ceci explique les différences importantes entre les différents modeles. La principale simpli-
fication, appelée indépendance d’échelle, est de considérer que la distribution des impulsions
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paralléles relatives des partons (variable 25 de Feynman) ne dépend pas de I’énergie. Depuis
une vingtaine d’années, nous savons que ceci n’est pas vérifié et que, pour faire des calculs plus
précis, il faut tenir compte des corrections de chromodynamique quantique. Mais les calculs
correspondants sont particulierement difficiles et ce n’est que récemment qu’ils ont commencé
a étre considérés comme importants pour les flux de neutrinos atmosphériques (les tests des
hypotheses d’oscillations de neutrinos requiérent des précisions de 1’ordre de quelques pour cent
dans la connaissance de ces flux). Les modeles devraient devenir beaucoup mieux contraints
grace aux futures expériences aupres des collisionneurs hadroniques. La principale source de
différence entre les calculs de flux que nous allons présenter se situe dans le traitement de la
production du charme (mais ce n’est pas la seule). Cette différence est de plusieurs ordres de
grandeur :

e le modele [38] fait ’hypothese d’indépendance d’échelle et utilise une section efficace

de production charmée normalisée aux données accessibles en 1987,

¢ le modele [39] fait aussi ’hypothése d’indépendance d’échelle. Il utilise un traite-

ment au premier ordre de la théorie perturbative,

e le modele [37] ne fait pas ’hypothése d’indépendance d’échelle. Il fait un traitement
complet au premier ordre de la théorie perturbative puis renormalise les ordres supérieurs
aux données accessibles en 1994.

La figure 1.4 présente le flux total de neutrinos atmosphériques () paramétrisé par
le groupe de Bartol [40] au-dessous du TeV et par Volkova [41] au-dessus de 10 TeV (avec une
interpolation entre les deux). C’est la contribution charmée du modéle VOL qui est inclue
dans le modeéle ATM utilisé dans ce travail. Parallelement, la figure présente les trois modéeles
de contributions charmées que nous venons de citer. Quel que soit le modele, le flux des
neutrinos prompts ne dépasse celui des neutrinos atmosphériques conventionnels qu’au-dela de

100 — 1000 TeV.

Les neutrinos atmosphériques ne représentent pas qu’un bruit de fond pour les détecteurs
de neutrinos cosmiques. Outre un role d’étalonnage, ils peuvent également fournir une excel-
lente opportunité d’étude sur les oscillations de neutrinos. Cette possibilité sera décrite au
paragraphe 1.5.1.

Les neutrinos du disque galactique

Comme évoqué au paragraphe 1.4.1, I’interaction du rayonnement cosmique primaire avec
le gaz interstellaire de notre Galaxie va engendrer un flux diffus de photons et de neutrinos
dont le spectre est en a ~ 2.7. Ce gaz est principalement concentré dans le plan galactique,
avec des sources ponctuelles comme les grands nuages moléculaires (par exemple celui d’Orion).
Le flux de photons a été récemment détecté par le satellite CGRO (Compton Gamma Ray
Observatory) [14]. Le flux associé de neutrinos est présenté sur la figure 1.4. Il semble délicat
de le distinguer du flux atmosphérique par le spectre, mais une étude de ’anisotropie du fond
diffus permettrait probablement de révéler cette composante [42].
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Figure 1.4: Flux des neutrinos atmosphériques selon le modéle ATM [40, 41], des neutrinos prompts (de
haut en bas selon les modéles ZHV [39], VOL [38] et TIG [37]), des neutrinos du disque galactique et
des neutrinos cosmologiques selon les modéles COS-2 et COS-4 [44] (voir texte). Le flux atmosphérique
ATM inclut la composante charmée VOL et il est borné entre sa composante horizontale (partie haute)
et sa composante verticale (partie basse).

Les neutrinos du fond cosmologique

Si les protons cosmiques les plus énergiques sont d’origine extragalactique, leur interaction
avec le rayonnement fossile engendre inévitablement un flux diffus isotrope de neutrinos de tres
haute énergie [43]. Ces derniers sont produits par photoproduction & la résonance du A" qui sera
décrite plus loin par I’équation 1.18, avec un seuil en énergie du proton de ’ordre de 3-10'%eV ;
en decd, c’est la production de paire py — peTe™ qui prédomine.

La densité d’énergie du rayonnement fossile est proportionnelle & (1+2)*, ot z est le décalage
vers le rouge. Si les rayons cosmiques primaires sont issus de sources nombreuses et lointaines,
le flux de neutrinos en sera donc d’autant plus élevé. Le gain est encore plus prononcé pour
certains modeles dits “4 phase brillante” [8], selon lesquels I’activité des sources était plus im-
portante lorsqu’elles étaient plus jeunes, c.-d-d. que leur luminosité croit avec leur distance.
Le flux attendu de neutrinos cosmologiques est trés incertain puisqu’il dépend beaucoup de la
distribution spatiale des sources de rayons cosmiques. Celle-ci est supposée étre de la forme
(14 z)™. Dans le cas m = 0, il n’y a pas d’évolution des sources avec le temps, c’est-a-dire que
leur activité est supposée étre la méme depuis leur formation.

La figure 1.4 montre les flux attendus de neutrinos [44] pour deux jeux extrémes de
parametres : selon le modele le décalage maximal des sources est de zy,.x = 4 et le

facteur d’évolution m est égal a 4 (cas de production maximale de neutrinos), alors que pour

COS-2| zmax = 2 et m = 0 (cas de production minimale de neutrinos).
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1.4.3 Sources probables (SNR,binaires X,AGN,GRB)

Plusieurs objets astrophysiques peuvent étre a ’origine des accélérations des protons jusqu’a
des énergies supérieures a 100 TeV et ainsi constituer une source de flux importants de neutrinos.
Il existe principalement quatre grandes catégories d’accélérateurs potentiels pouvant engendrer
suffisamment de puissance pour produire un flux conséquent de neutrinos :

1. les jeunes vestiges de supernova (SNR)

2. les systémes binaires émetteurs de rayons X

3. les noyaux actifs de galaxie (AGN)

4. les événements correspondant aux sursauts de rayons gamma (GRB)

Ces différentes sources de neutrinos peuvent étre classées en deux catégories distinctes: les
sources galactiques et les sources extragalactiques.

1.4.3.1 Les sources galactiques
Jeunes vestiges de supernova (SNR)

Ce sont les principaux candidats a la production des rayons cosmiques jusqu’au PeV. Ils
peuvent schématiquement se diviser en deux grandes catégories : les vestiges de supernova de
type enveloppe et les plérions, au centre desquels existe un pulsar généralement entouré d’une
nébuleuse. Notons que certains vestiges sont “composites”, comprenant a la fois une enveloppe
et une partie centrale interne brillante.

L’onde de choc produite par ’explosion d’une supernova est 1'un des rares phénomenes
galactiques capables d’accélérer des protons jusqu’a des énergies trés importantes. Ces derniers
acquerraient de 1’énergie selon le mécanisme de Fermi (paragraphe 1.1) au sein de ’onde en
expansion se diffusant dans le milieu interstellaire. Le front d’onde ayant une durée de vie
finie, ce mécanisme ne peut expliquer les énergies protoniques observées au-dela du PeV. Trois
sources répertoriées par EGRET pourraient étre des enveloppes de supernovae (IC-443, v-Cygni
et W44). Seule une (SN1006 [45]) a été découverte au-dela du TeV, ce qui commence & con-
traindre séverement les modeéles. Un calcul approché du flux de photons d’origine hadronique
(équation 1.10) donne [46] :

_ 0 Esn n d -2 E -1l e
Fy(>E)~9-107" 2571 1.1
7(>E) ~9-10 (1051 erg) <1 cm—3> (1 kpc) (1 TeV) em s (1.15)

ol # Egn est ’énergie de I’explosion de la supernova transmise aux protons, n est la densité
du milieu ambiant et d est la distance de la source a la Terre. L’indice spectral est pris égal a
2.1. Ce résultat est valable si I’enveloppe est en expansion adiabatique (phase dite de Sedov),
ce qui commence typiquement quelques centaines d’années apres ’explosion initiale lorsqu’elle
atteint un rayon de ’ordre de quelques parsecs. Cette phase, durant laquelle la luminosité reste
quasiment constante, dure généralement plusieurs dizaines de milliers d’années.

Le flux de neutrinos que ’on peut en attendre est tres difficile & évaluer et dépend beaucoup
de la source considérée. Dans I’hypothése d’une source “dépouillée” (des calculs précis donnent
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dans ce cas un rapport de 0.9 entre le nombre de neutrinos produits et celui de photons [5, 47])
et pour des valeurs canoniques [46] (n ~ 0.2 cm™3, Egy ~ 10! erg, § ~ 0.15), on obtient un
flux de neutrinos valant :

d -2 E -1.1
F,(>E)~24-107"? (@) (1 TeV) em 27! (1.16)

Notons que cette évaluation est probablement pessimiste car le flux de photons peut étre
considérablement absorbé par la source elle-méme (cas des sources “voilées”).

Dans le cas particulier de la nébuleuse du Crabe (pour laquelle d ~ 2 kpc, n ~ 50 cm™3 et
6 Egn ~ 1.5-10* erg [48]) qui posséde en son sein un pulsar, nous obtenons le flux de neutrinos
suivant :

E -1.1
F,(>E)~15-107"? (m) em 27! (1.17)
€

Le spectre des rayons gamma détectés par CANGAROO [49] provenant de 1’ensemble
nébuleuse/pulsar du Crabe s’étend jusqu’a 50 TeV [50], ce qui conforte I’idée qu’une partie des
photons produits au sein des vestiges de supernova est d’origine hadronique (nous avons déja
évoqué cette controverse a la page 19 et nous y reviendrons plus en détail dans les pages 26-
28). Deux autres pulsars (PSR 1706-44 [49, 51] et Vela [49, 52]) ont été détectés au-dela du TeV.

Dans le cas des jeunes supernove, des protons peuvent étre accélérés par I'intermédiaire
du reste de ’étoile ayant provoqué la supernova (par le champ magnétique d’un pulsar, par
accrétion sur un trou noir ou par une étoile & neutron) et interagir avec la matiére présente
dans la couche externe en expansion. Cela produirait ainsi des rayons gamma et des neutrinos
selon le mécanisme décrit par I’équation 1.10. Cette production est cependant courte : elle peut
avoir une durée d’un an a une dizaine d’années apres ’explosion initiale. Avant, 1’enveloppe est
trop épaisse et apres, la luminosité décroit quadratiquement avec le temps. Notons de plus que
les explosions de supernova sont rares : leur taux est en moyenne de 2 & 4 par siécle dans la

Galaxie [53].

Les neutrinos des supernovae

Une grande partie de 1’énergie relachée par une supernova 1’est sous forme de neutrinos :
les neutrinos détectés par IMB et Kamiokande lors de 1’explosion de SN 1987A 1’ont con-
firmé [31]. L’énergie de ces neutrinos est cependant trés faible (quelques dizaines de MeV). Cela
les rend difficilement observables par les détecteurs de neutrinos cosmiques de haute énergie, et
en particulier ceux dont 'installation est prévue en milieu sous-marin [53]. Le bruit de fond
optique contre lequel ces derniers doivent lutter, présenté au paragraphe 3.5.1.1, rend en effet
toute recherche systématique de tels événements de trés basse énergie extrémement délicate.
Un télescope sous-marin constitué d’environ 1000 photomultiplicateurs ne serait ainsi sensible
qu’aux supernove distantes de moins de 5 kpc [53]. Méme avec un détecteur 10 fois plus gros et
pour des étoiles de masse importante, il semble difficile d’aller au-dela de 14 kpc. Un détecteur
installé dans la glace polaire a nettement plus de chances d’identifier des bouffées de neutrinos
provenant de supernova [54]. En effet le bruit optique continu y est typiquement cinquante fois
plus faible (de I’ordre de ~ 1kHz contre ~ 50kHz), étant alors dominé par le bruit intrinséque
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des photomultiplicateurs. Ceci permet d’accroitre d’un facteur 3 environ la distance maximale
des supernovee détectables, et donc de couvrir I’ensemble de la Voie Lactée (pour un détecteur
d’environ 10 000 photomultiplicateurs).

Systémes binaires émetteurs de rayons X

Ces objets astrophysiques, constitués d’un objet compact (étoile & neutrons ou trou noir) et
d’une étoile-compagnon, sont les plus lumineux de notre Galaxie. La dynamique de tels systémes
fait intervenir d’importants transferts de masse du compagnon vers I’objet compact. Les protons
gagnent de 1’énergie soit par accrétion, soit par 'intermédiaire des champs magnétiques trés
intenses présents a la surface de I’étoile & neutrons (par effet dynamo-électrique [10]). L’étoile-
compagnon et/ou le disque d’accrétion constituent alors la cible nécessaire a la production des
photons et des neutrinos. Des rayons gamma trés énergiques (> 101 eV) provenant des systémes
binaires émetteurs de rayons X “Cygnus X-3” et “Hercules X-1” ont été observés au début des
années 80, ce qui n’a pas été confirmé depuis [5].

1.4.3.2 Les sources extragalactiques
Noyaux actifs de galaxie (AGN)

Les noyaux actifs de galaxie font partie des objets les plus lumineux de 1’Univers. 1l existe
probablement en leur sein un trou noir supermassif (10* & 10'° masses solaires). Leur luminosité
extréme (10%? & 10*® erg/s) serait alimentée par accrétion de matiére sur ce fabuleux moteur
qui, outre par sa puissance et sa densité, doit également se distinguer par sa compacité : les
luminosités photoniques observées peuvent en effet subir des variations de plusieurs ordres de
grandeur sur des périodes aussi courtes qu’un jour. Une autre caractéristique de nombreux noy-
aux actifs de galaxie est la présence de gigantesques jets relativistes de matiére perpendiculaires
au plan d’accrétion. On peut en voir sur la figure 1.5. Si les jets pointent dans la direction de
I’observateur, le noyau actif de galaxie est probablement ce que 1’on appelle un “blazar”.

Comme nous 'avons vu, les sites galactiques sont trop petits et le champ magnétique
ambiant trop faible pour accélérer des particules jusqu’a 102° eV par le mécanisme de Fermi :
cela nécessite par exemple un champ d’une dizaine de gauss sur des milliards de kilomeétres
(équation 1.1). De tels champs existent au sein des noyaux actifs de galaxie (NAG). En outre,
deux d’entre eux, Markarian 421 et Markarian 501, ont été observés en rayonnement gamma.
Les autres nous échappent probablement du fait de ’interaction des photons avec le fond diffus
cosmologique (paragraphe 1.2.2). Les noyaux actifs de galaxie sont donc émetteurs de particules
de trés haute énergie. Ils sont des candidats prometteurs a la production des rayons cosmiques
les plus énergiques.

Comment des photons de trés haute énergie peuvent-ils étre produits au sein des noyaux
actifs de galaxie ? Comme nous ’avons vu au paragraphe 1.4.1, il existe deux classes principales
de modeéles. La premiere met a ’ceuvre des processus hadroniques engendrant aussi un flux de
neutrinos de haute énergie. La seconde est basée sur des processus électromagnétiques au cours
desquels aucun neutrino n’est produit.
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Figure 1.5: Le noyau actif de galaxie NGC 4261, distant d’environ 30 Mpc. Sur l'image au sol de la
partie gauche, les jets longs de plusieurs dizaines de kiloparsecs sont nettement visibles. Sur la partie
droite, le zoom effectué par le télescope spatial Hubble laisse apparaitre le tore de gaz et de poussiére,
au centre duquel se trouvent le disque d’accrétion de dimension caractéristique de 102 pc et le trou noir
central de dimension typique 10~ pc. Rappelons qu’un parsec représente environ 3.3 années-lumiere.

Les modéles hadroniques peuvent se diviser en deux catégories.

Selon les modéles génériques, des protons seraient accélérés selon le mécanisme de
Fermi du premier ordre lors de chocs au sein du flux d’accrétion provoqué par le trou noir
central. Ces protons interagiraient alors soit avec la matiere du disque d’accrétion, soit
avec le champ radiatif ambiant. Cela engendrerait un flux de photons et de neutrinos tres
énergiques (équation 1.10). Alors que les neutrinos peuvent s’échapper en conservant le spectre
en énergie en E~(2t9) les photons gamma interagissent avec les champs radiatifs ambiants
selon le processus ¥ +9 — e + e~. Ils produisent ainsi des cascades électromagnétiques, se
démultiplient tout en perdant de 1’énergie et engendrent un flux important de rayons X.

L’autre classe de modeéles hadroniques situe la production de neutrinos dans les jets. Les
protons, accélérés au sein de “paquets” de matiere se déplacant de maniére relativiste le long
des jets, interagiraient selon le processus décrit par 1’équation 1.18 avec le champ photonique
ambiant. Ce dernier, trées chaud et tres dense dans ces régions, est émis par le disque d’accrétion
lui-méme et/ou par interaction des particules accélérées avec le champ magnétique ambiant
(notamment par rayonnement synchrotron des électrons des “paquets”).

p—|—'y——>A+—> 7r0p , 7Z'+

! !
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Cette réaction n’est possible que sil’énergie du proton est supérieure a environ 100 <3}15—ev> TeV.
s

Elle contribue donc principalement a la production des neutrinos les plus énergiques.
Ceci est d’autant plus accentué dans le cas des
blazars, dont les jets pointent dans la direction de
I’observateur. Observateur
L’accélération des protons et ’interaction radia-
tive ont en effet lieu dans le repére des jets, pouvant l
présenter un facteur de Lorentz de I'ordre de 10 :
I’énergie des neutrinos en est alors d’autant plus
élevée (phénomene relativiste de décalage vers le Jet
bleu). La figure ci-contre schématise la production
de neutrinos de haute énergie selon ces modéles de rayons gamma
blazar.

y ~10

2
La grande variabilité temporelle observée sur ~10 "pc
les rayons gamma de Markarian 421 et de Marka-

|

rian 501 [55] leur impose des contraintes. Par ex- Vent
emple, les “paquets” de matiere dans lesquels a

lieu ’accélération des protons doivent étre fins, de

I’ordre de 1072 pc. De plus, les réactions py sont fa- \ /
vorisées par rapport aux réactions pp au sein des jets

car ces derniéres nécessiteraient une densité pro- >‘§

tonique extrémement élevée (> 10° cm™3). Trou noir
Il est intéressant de noter que la majorité - si ce

n’est la totalité - de la cinquantaine de noyaux actifs

de galaxie répertoriés par EGRET sont des blazars. Figure 1.6: Schématisation des mod¢les de

De plus des rayons gamma d’énergie supérieure a blazar. La pf“tie grisée représen‘te les fins

1 TeV ont été observés en provenance des blazars paq,u?t? au sein desquels les pa rticules sont

Markarian 421 (jusqu’a au moins 5-8 TeV [56]) et accélérées. Les Je‘fs peuvent avoir des facteurs

de Lorentz 4 de 'ordre de 10.

Markarian 501 (au-dela de 10 TeV [57]). Cela cons-

titue des arguments en faveur de la localisation des

chocs dans les jets (d’ou seraient alors émis des photons et des neutrinos de trés haute énergie).
C’est en partie pour cette raison que les modeles de blazars sont de plus en plus mis en

avant par rapport aux modeles génériques. Ils nécessitent néanmoins des ajustements ad hoc

pour rendre compte de toutes les observations.

Disque d’ accretion

Les modéles électromagnétiques sont fondés sur la diffusion Compton inverse.

Selon les modeles électromagnétiques, ce ne sont pas les protons mais les électrons qui,
accélérés par le trou noir, vont transmettre leur énergie au champ radiatif ambiant par diffusion
Compton inverse. Ils engendreraient ainsi des photons de haute énergie et aucun neutrino.
Ces modéles semblent expliquer de maniére naturelle les spectres photoniques observés entre le
GeV et le TeV. lls posent néanmoins quelques problémes. Le principal d’entre eux réside dans
le difficile ajustement de la balance production-absorption. Pour qu’ils produisent des photons
trés énergiques, les électrons accélérés ne doivent pas perdre trop d’énergie par rayonnement
synchrotron avant d’interagir. Cela doit donc se passer prés de leur lieu d’accélération,



28 Astrophysique des neutrinos de haute énergie

c’est-a-dire prés du trou noir. Les photons engendrés sont alors significativement absorbés par
collisions vy dans le champ radiatif ambiant qui y est trés dense. C’est pourquoi il semble
difficile qu’un tel mécanisme produise des rayons gamma plus énergiques qu’environ 10 TeV.
Cela s’accommode mal des observations d’HEGRA [58] qui a détecté un signal de photons
provenant de Markarian 501 supérieur & 10 TeV [57]. Du fait de la moins grande importance des
pertes d’énergie des protons par rayonnement synchrotron, la balance production-absorption
des modeéles hadroniques s’ajuste plus facilement vers des régions plus éloignées du trou noir.
Cela permet dans ce cas d’étendre le spectre photonique & des énergies nettement supérieures a

10 TeV.

Les modéles électromagnétiques et hadroniques ont chacun leurs avantages et leurs difficultés.
Ces derniers sont sujets & de nombreux débats. Quoi qu’il en soit, des données supplémentaires
permettraient de mettre de plus fortes contraintes sur les différents scenarii proposés. Par
exemple, la détection de neutrinos provenant de noyaux actifs de galaxie signerait la présence
d’interactions hadroniques.

La figure 1.7 présente les flux diffus de neutrinos associés aux principaux modeles
hadroniques. Ce sont ceux que nous considérerons dans la suite de ce travail :

e modele [69] : modele générique ou les interactions des protons avec la matiere
sont dominantes (ce modéle prévoit un spectre en E~2 jusqu’a environ 400 TeV, puis une
diminution plus rapide au-dela),

e modele [SDSS | [60] : modele générique ou les interactions des protons avec le champ
radiatif ambiant sont dominantes,

e modele [62] : modele de blazar ou les protons interagissent principalement avec les
radiations du disque d’accrétion,

¢ modele [63] : limite inférieure et supérieure d’un modeéle de blazar ou les
protons interagissent principalement avec le rayonnement synchrotron des particules (et
notamment des électrons) accélérées dans les “paquets”. Une contribution d’interactions
protons-protons y est ajoutée.

Les flux diffus prévus par ces modéles different de plusieurs ordres de grandeur. Ils pourraient
dominer la composante atmosphérique au-dessus de 10-100 TeV. Une résolution en énergie suf-
fisante pour distinguer les contributions des différentes sources au spectre total sera un outil
précieux. Des calculs basés sur les observations des rayons cosmiques tentent de mettre des
limites supérieures sur les flux [64, 65]. Ils different cependant beaucoup les uns des autres pour
contraindre significativement les modeles présentés. Il est de toute fagon évident qu’une mesure
directe sera le meilleur moyen de lever les incertitudes.

Sursauts de rayons gamma (GRB)

Des bouffées de rayons gamma de source cosmique sont détectées au rythme d’environ une
par jour depuis plus de 25 ans. Pourtant, leur origine reste toujours incertaine et constitue
I'une des principales énigmes de 1’astronomie moderne. Elles sont isotropes et de courte durée
(entre 1072 et 10% secondes). Une part importante du mystére résidait dans la non-observation
d’une composante de longueur d’onde différente (optique, rayons X, rayons U.V., ... )
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Figure 1.7: Flux diffus de neutrinos issus de noyaux actifs de galaxie selon les modéles génériques
NMB [59] et SDSS [60] et selon les modéles de blazar PRO [62] et MRLA-B [63] (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmosphériques ATM [40, 41] est également schématisé.

associée a la bouffée de rayons gamma. La détection récente, notamment grace au satellite
BeppoSAX [20], d’une composante radio, optique et en rayons X associée au sursaut gamma
GRB970228 [21] a révolutionné le domaine. Les modeles extragalactiques, mettant en jeu des
sources cosmologiques trés lointaines (de redshift supérieur a 1), et notamment les modéles dits
de “boule de feu ultra-relativiste”®, sont maintenant favorisés.

Comme montré sur la figure 1.8, le flux diffus de neutrinos de haute énergie que ces modéles
prévoient est faible [64] :

dd 3.101 1TeV < E, < 100 TeV
E, — (cm_2s_1sr_1) = 14 . 1 pour € ¢ (1.19)
3107 (s50%v) pour E, > 100 TeV

Les événements issus de telles sources seront donc peu nombreux. Ils doivent étre cependant
facilement détectables puisque corrélés en direction et en temps aux bouffées de rayons gamma.

®L’idée de base de ces modeles est existence de grandes quantités d’énergie relachées dans une région compacte
et opaque aux photons. En se refroidissant adiabatiquement, le systéme produit une onde relativiste, source
d’accélération d’électrons et de protons. Ces derniers peuvent alors interagir avec les photons d’énergie typique
de 0.1 3 1 MeV pouvant s’échapper dés que la profondeur optique de la “boule de feu” est suffisamment réduite,
et ainsi produire des neutrinos.
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1.4.4 Autres sources possibles
Défauts topologiques (TD)

Des défauts topologiques, comme les monopdles magnétiques ou les cordes cosmiques, ont pu
étre formés par brisure de symétrie lors des transitions de phase aux débuts de la formation de
I’Univers. En effet, lors d’une brisure de symétrie, certaines régions de 1’espace non connectées
causalement peuvent acquérir un état différent de I’état dégénéré du reste de I’Univers ou méme
rester dans la phase de symétrie non brisée qui régnait avant la transition de phase. Dans
ces zones, le vide est caractérisé par (®) = v/, alors que partout ailleurs (®) = v (ou v et v’
dépendent de ’échelle de brisure de symétrie).

Ces défauts topologiques, reflets de I'Univers en formation, contiennent donc un exces
d’énergie. Bien que topologiquement stables, ils peuvent perdre une partie de cette énergie
par annihilation ou effondrement : émission d’ondes gravitationnelles par des boucles macro-
scopiques de cordes cosmiques, émission directe de particules par la corde cosmique elle-méme,
annihilation d’états liés métastables monopdle-antimonopdle ... Ces différents scenarii pro-
duisent tous une émission de quanta massifs de différents champs (bosons de jauge, bosons de
Higgs, fermions supermassifs) appelés particules “X”. Celles-ci se désintégrent trés rapidement
en quarks et leptons, engendrant ainsi un flux de nucléons, photons et neutrinos, dont 1’énergie
peut aller jusqu’a my, I’échelle de la transition de phase. S’il s’agit de la Grande Unification,
Péchelle d’énergie est ~ 10'® GeV, et ce processus est susceptible de produire des rayons
cosmiques d’ultra haute énergie sans mécanisme d’accélération.

Les flux diffus de neutrinos prévus sont faibles et trés incertains. Ils dépendent de nombreux
parameétres, notamment de la masse myx et du type de défaut topologique. Nous considérons 3
principaux modeles. Les flux associés sont présentés sur la figure 1.8 :

e modele [70] : modeéle de perte d’énergie des cordes cosmiques par émission d’ondes
gravitationnelles et d’annihilation de monopolonium pour my = 10'¢ GeV. Le flux de pro-
tons est normalisé par rapport aux observations faites & 5-10'°eV. Le champ magnétique
intergalactique est pris égal a4 10712 G,

¢ modele [71] : idem avec normalisation du flux total (nucléons et photons) aux
observations des rayons cosmiques les plus énergiques (> 102°eV),

e modele [72] : modéle d’émission directe de particules par des cordes cosmiques
pour my = 10'® GeV (au-dela de cette énergie, de tels modéles rentrent en conflit avec les
observations).

Particules massives interagissant faiblement (WIMPs)

La présence de matiere noire dans 1’Univers est nécessaire pour expliquer certains com-
portements qui violeraient les lois fondamentales de la dynamique si seule la matiére visible
était présente. La matiére noire pourrait étre de nature baryonique, sous forme d’objets massifs
sombres, ou non baryonique, sous forme de particules élémentaires. Dans les deux cas, sa
recherche peut étre effectuée de maniere directe ou indirecte.

La détection directe de matiére noire baryonique consiste a chercher des objets astrophysiques
proches et suffisamment lumineux, comme par exemple des naines rouges, blanches ou des
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Figure 1.8: Flux diffus de neutrinos issus de sursauts gamma selon le modéle de “boule de feu relativiste”
GRB présenté en [64], et de défauts topologiques selon les modéles BHA, SIG et WIC (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmosphériques ATM [40, 41] est également schématisé.

étoiles avortées. Quelques dizaines de candidats ont pu étre observés. Les données restent peu
nombreuses.

La détection indirecte de matiére noire baryonique consiste a chercher des effets gravita-
tionnels, comme ceux de microlentille, produits par des objets massifs. Le petit nombre de
candidats trouvés par les expériences MACHO [66] et EROS [67] en direction du Grand Nuage
de Magellan indique que de tels objets compacts ne peuvent expliquer a eux seuls I’anomalie
observée de la courbe de rotation de la Galaxie.

La détection directe de matiére noire non baryonique consiste & mesurer sur Terre les
reculs de noyaux atomiques lorsqu’ils entrent en collision avec les particules hypothétiques qui
composent le halo galactique [68]. Les détecteurs sont de plus en plus massifs et devraient
apporter des résultats significatifs.

La détection indirecte de matiere noire non baryonique consiste & observer des neutrinos
produits par I’annihilation de particules présentes a ’intérieur des corps célestes. Ces particules,
appelées WIMPs (acronyme anglais de “Weakly Interacting Massive Particles”), auraient une
masse de ’ordre de celle du boson W et interagiraient faiblement avec la matiere. Elles auraient
été produites lors du Big Bang. Le candidat WIMP le plus en vogue est le neutralino xJ,
combinaison linéaire stable® la plus légere des partenaires supersymétriques du photon, du Z° et
des deux bosons de Higgs neutres. Si le halo de la Galaxie est formé de neutralinos, ces derniers
orbitent autour des corps célestes et perdent de 1’énergie, descendant vers des orbites de plus

6 - o . .
si la R-parité est conservée
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en plus basses. Certains d’entre eux seraient ainsi capturés et piégés gravitationnellement au
centre de corps comme le Soleil ou la Terre. Si leur densité y est suffisante, ils s’annihilent en
produisant des hadrons qui, en se désintégrant, engendrent a leur tour des neutrinos. L’énergie
de ces derniers est du méme ordre de grandeur que la masse des neutralinos. Les télescopes a
neutrinos pourraient donc participer a la recherche de matiére noire non baryonique. Le signal
serait constitué par un exces d’événements provenant du centre de la Terre ou de celui du Soleil
par rapport au fond attendu de neutrinos atmosphériques [69].

1.4.5 Sources imprévues

Les paragraphes précédents étaient consacrés aux diverses sources de neutrinos cosmiques
envisagées, des plus certaines aux plus exotiques. Il faut néanmoins garder a 1’esprit durant
cette breve revue d’effectifs que la détection de neutrinos de haute énergie ouvre une nouvelle
fenétre sur ’Univers : nous allons chausser un nouveau type de lunettes pour scruter ce qui
nous entoure. Deés lors, comme 1’observation du ciel en micro-ondes avait débouché de maniere
inattendue sur la mise en évidence du rayonnement fossile (1965), celle en ondes radio sur la
découverte des radio-galaxies (1966) et des pulsars (1968) ou celle en rayons gamma sur la
détection des sursauts gamma (1970-73), cette nouvelle maniére de regarder I’Univers pourrait
nous livrer une grande part d’imprévu. Le contraire serait d’ailleurs décevant ! Et cet imprévu
se révele - a juste titre - comme 'une des grandes motivations pour construire les détecteurs de
neutrinos cosmiques de demain.

1.4.6 Sur le rapport entre saveurs (v./v,/v.)

L’un des intéréts potentiels de 1’astronomie neutrino, comparée & ’astronomie gamma,
est D’existence de trois saveurs différentes de neutrinos (six en comptant séparément les
antineutrinos), ayant des propriétés d’interaction distinctes. Nous allons voir tout de suite que
ces différences peuvent se manifester au niveau des probabilités de production, en fonction des
caractéristiques de la source. Nous verrons plus loin, au paragraphe 2.4, qu’il est possible, au
niveau de la détection, de mesurer le rapport (v./v,/v,) dans le flux arrivant sur la Terre, et
donc d’en inférer des contraintes supplémentaires concernant les processus a ’ceuvre dans les
sources observées.

Ce rapport dépend de la densité de matiére et de photons dans le milieu ou le neutrino est
produit.
Schématiquement :

e si le processus principal est :

p+vy— xt + n (1.20)
! !
ut 4+ v, pte +7.
!
et +v. +7,

(ce qui est peut-étre le cas dans les modeles de production de neutrinos dans les jets des
noyaux actifs de galaxie : les modeéles de blazar)
alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (1/1/0)
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e si le processus principal est :

p+p— = +p (1.21)
|
pt+ Vu
|

et +v. +7,

(le muon se désintégre plus rapidement qu’il ne perd de 1’énergie par interactions, ce qui
est probablement le cas dans les modeles de production de neutrinos dans le disque des
noyaux actifs de galaxie : les modéles génériques)

alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (1/2/0)

e si le processus principal est :

p+p— 7T +p (1.22)
|
pt+ Vu

(le muon perd beaucoup d’énergie avant de se désintégrer, ce qui peut étre le cas dans les
modeles de production de neutrinos dans les systémes binaires)
alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (0/1/0)

Bien entendu, ce raisonnement est simplifié, puisqu’en réalité, une multiplicité de nucléons,
pions, kaons et mésons plus lourds sont produits dans chaque interaction de trés haute énergie.
De plus, il tient compte trop brutalement de la compétition entre désintégration et interaction,
alors que celle-ci se traduit plutot par une dépendance avec 1’énergie du rapport entre saveurs.

La plupart des modeles de production de neutrinos par cascades hadroniques, cités dans
ce chapitre, prévoient un rapport égal a (1/2/0). Des modeles plus précis et des simulations
sont nécessaires (voir par exemple [73]); mais le raisonnement ci-dessus nous indique que des
mesures de ce rapport (autant que du rapport v/v) a différentes énergies peut nous apporter
des informations précieuses sur les mécanismes de production.

Dans tous les cas de production de neutrinos par collisions hadroniques, la part de
neutrinos tauiques n’est que marginale : de 1’ordre de 10~°, comparée & celle des neutrinos
muoniques [74, 75] (ils ne peuvent provenir que des désintégrations de hadrons contenant une
saveur lourde, qui ont des probabilités beaucoup plus faibles de production, comparées & celles
des pions et kaons). D’autres processus (par exemple la thermalisation ete™ — vv lors d’une
supernova, ou bien I’effondrement d’un défaut topologique ... ) peuvent produire directement,
en quantités équivalentes, toutes les saveurs de neutrinos. Mais ceci ne concerne que des
domaines de trés basse énergie (pour les neutrinos de supernova), ou bien d’ultra haute énergie
(pour les neutrinos de défauts topologiques).

Par ailleurs, les rapports de flux, au niveau du détecteur, dépendent aussi des oscillations
de neutrinos : par exemple, un des scénarios compatibles avec toutes les données actuelles fait
appel & un mélange bi-maximal entre les saveurs de neutrinos et a des différences de masses au
carré au minimum de ’ordre de 1071%eV?2 [29] ; les probabilités d’oscillation, pour des longueurs
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de parcours astronomiques, seraient alors” :

Pve —ve) = 1/2 (1.23a)
Pwe —vy)=Plve —v,) = 1/4 (1.23b)
Py, —vy) =Py —v:)=Plv, —v,) = 3/8 (1.23¢)

Nous pouvons en déduire que :

e sile rapport initial est égal & (1/2/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (1/1/1)
(voir par exemple [76, 77, 78]),

e sile rapport initial est égal a (1/1/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (6/5/5),
e sile rapport initial est égal a (0/1/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (2/3/3).

Nous pouvons constater que le rapport de flux au détecteur reste dépendant des mécanismes
de production méme si les oscillations affectent les trois saveurs. D’ou I’'intérét de chercher a le
mesurer.

1.5 Autres motivations pour les télescopes a neutrinos

1.5.1 Etude des oscillations de neutrinos

Outre un réle d’étalonnage, les neutrinos atmosphériques peuvent également fournir aux
détecteurs de neutrinos cosmiques une excellente opportunité d’étude sur les oscillations de
neutrinos [69, 79]. L’analyse sélectionne les événements purement verticaux ascendants et
complétement contenus dans le détecteur, c’est-a-dire pour lesquels la totalité de la trace
muonique issue d’une interaction par courant chargé est visible. Cela permet d’étudier le spectre
entre 5 et 100 GeV des neutrinos ayant traversé le diametre de la Terre. Une suppression du
flux est attendue pour E (GeV) = [10* Am? (eV?)] /(2n + 1), ot n est un entier.

En effet, en négligeant les oscillations impliquant la saveur électronique®, la probabilité, pour
un neutrino muonique produit dans 1’atmosphére, de changer de saveur et devenir un neutrino
tauique au niveau du détecteur, est :

L(k
Py,—v, = sin’®20,, -sin’ (1.27 x Am’, (eV?) ﬁ) (1.24)
) ) Am?2_(eV?)-cosb, =
Poy—v, = sin’20,, -sin’ (10 300 x MEV (GeV) 3 (1.25)

ou 0, est I'angle de mélange, Amf” la différence des carrés des masses, L, la longueur
parcourue par le neutrino et 6, son angle zénithal.

"Les différences de masses au carré n’interviennent pas et le terme en sinus de la longueur de parcours est
moyenné car les distances sont astronomiques.

8Toutes les données actuelles, qui suggérent des oscillations de neutrinos, excluent la possibilité d’un effet non
négligeable a ’échelle terrestre.
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Les résultats de la collaboration SuperKamiokande [80] suggérent une différence des carrés
des masses Amf” comprise entre 1072 et 1072 eV? et un angle de mélange proche de 7. Cette
solution serait particulierement bien adaptée a 1’analyse proposée par les télescopes a neu-
trinos puisque la présence d’oscillations se traduirait par une forte suppression d’événements
entre 10 et 100 GeV. Par exemple, la solution la plus probable d’apres [80] est Amf“_ =

3.51072eVZ, sin? 20,,, = 1. L’équation 1.25 devient :

cosd ™
Puy—v, = sin®[36.1x ——2— — 1.26

T ( E, (GeV) 2 (1.26)
donnant une suppression maximale, & la verticale montante, autour de E, ~ 36 GeV. Suite
a Dinélasticité de linteraction (c.-d-d. & la différence d’énergie entre le neutrino et le muon
produit), cet effet pourra étre observé comme un minimum autour de E, ~ 27GeV dans la
distribution d’énergie des muons [79].

1.5.2 Recherche de WIMPs

Nous avons détaillé au paragraphe 1.4.4 la possibilité de rechercher ’existence de WIMPs, qui
se manifesteraient par un exceés de neutrinos en provenance du centre de la Terre (surtout), du
soleil et du centre galactique (éventuellement). Une telle découverte permettrait probablement
de répondre au probléme lancinant de la Matiére Noire. Cet objectif nécessite, entre autres, une
sensibilité importante, pour les événements quasi-verticaux, entre ~ 100 GeV et ~ 1 TeV.

1.6 Conclusion : missions des télescopes a neutrinos

Les sources ponctuelles ou diffuses de neutrinos cosmiques de haute énergie qui viennent
d’étre mentionnées sont diverses. Les flux que ’on peut attendre de chacune d’elles ont été
estimés. Il existe des différences importantes selon les modeles proposés. Les télescopes a neutri-
nos peuvent apporter des contraintes supplémentaires a ces modeles et sonder plus profondément
I’Univers. Du point de vue astrophysique, ils ouvriraient une nouvelle fenétre d’observation
complémentaire de ’astronomie photonique. Ils peuvent de plus permettre d’élucider une partie
du mystére qui entoure ’origine des rayons cosmiques les plus énergiques. Du point de vue
de la physique des particules, ils constituent un moyen unique d’accéder aux trés hautes énergies.

La détection de neutrinos de haute énergie met en jeu des domaines d’une grande diversité :
physique du rayonnement cosmique, oscillations de neutrinos, astrophysique des noyaux actifs
de galaxie, détection des supernova, origines des sursauts gamma, identification de la matiere
noire, données cosmologiques ... On peut également envisager d’autres possibilités comme :

¢ une mise en évidence du neutrino tau. La signature d’une interaction dun v, par
courant chargé consiste en I'identification de deux cascades (“double bang”), une a chaque
extrémité d’une trace qui est celle du 7 [81] (paragraphe 2.4.3),

¢ la détection de rayons gamma trés énergiques par la mise en évidence de la composante
muonique de la cascade électromagnétique produite dans I’atmospheére [82],

e la détection de 7, via I'interaction 7, + e~ — W~ — cascade, a la résonance de Glashow
(E, ~ 6.3PeV, paragraphe 2.2.3.3),
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e une participation importante a d’autres avancées scientifiques :

— océanologie, étude des milieux marins abyssaux ou de la glace antarctique profonde.
Les détecteurs nécessitent en effet une compréhension maximale des propriétés des
milieux dans lesquels ils sont plongés (eau des lacs et des mers, glace polaire). Comme
nous le verrons au paragraphe 3.5.1, de nombreuses mesures sont effectuées dans ce
sens,

— triangulation mondiale des régions sismiques, notamment dans des zones abyssales
jusqu’alors trés peu explorées,

— tomographie de la Terre : 'observation d’une source ponctuelle de neutrinos a travers
le prisme terrestre pourrait permettre de sonder la structure interne profonde de notre
planete [83].

Un télescope a neutrinos est un instrument de mesure pluridisciplinaire. Il touche
I’Astronomie, 1’Astrophysique, la Physique des Particules, les Sciences de la Terre,
I’Océanographie. Comme cela est souligné dans I’introduction de ce mémoire, la physique des
neutrinos de haute énergie se trouve donc a la croisée de plusieurs chemins. Insistons sur le
fait que I'imprévu pourrait occuper une place de choix dans cette partie de la Science encore
largement inexplorée.

Nous allons maintenant voir les contraintes expérimentales que la détection des neutrinos
de haute énergie impose. Cela nous permettra d’estimer les taux d’événements attendus. Nous
présenterons alors les différents projets en cours.



Chapitre 2

Principe de détection et taux
d’événements attendus

2.1 Détecter des neutrinos (généralités)

Détecter des neutrinos est toujours (depuis son invention théorique) une affaire délicate. La
caractéristique principale du neutrino est ’extréme faiblesse de sa probabilité d’interaction avec
la matiére qui impose d’instrumenter une grande masse de détection. Cette faiblesse
d’interaction rend le neutrino invisible en lui-méme, quel que soit le détecteur : c’est
seulement la mise en évidence des produits d’une interaction qui doit constituer une signature
caractéristique. Ceci explique que les expériences de détection de neutrinos sont souvent des
histoires de lutte contre le bruit et de patience : il faut souvent compter sur seulement quelques
événements, attendus pendant des mois, pour confirmer ou infirmer nos prédictions ; a ce rythme-
la, on peut s’attarder quelque peu sur chaque événement, étudier sous toutes les coutures toute
I'information qu’il a laissée en essayant différents algorithmes pour étre str qu’il s’agit bien d’un
neutrino de telles et telles caractéristiques ...

Premiére mise en évidence expérimentale directe

La premiére mise en évidence directe de I’existence du neutrino date de 1956[84]. L’expérience
a été effectuée sous la direction de F. Reines et C. Cowan aupres du réacteur nucléaire de
Savannah River (USA) produisant en abondance des antineutrinos électroniques. Une cible
de 400 litres d’eau cadmiée entourée de 5400 litres de scintillateur liquide, avec un cortéege de
photomultiplicateurs tout autour, fut exposée la, pendant environ deux mois, & la recherche
scrupuleuse de toutes les captures d’antineutrinos (par la réaction 3-inverse v, +p — e + n).
Une coincidence retardée entre la lumiére issue de ’annihilation du positron et celle de la capture
du neutron constitue une signature trés propre du passage du neutrino (le signal fut observé
avec plus de 10 déviations standard). L’énergie typique de ces neutrinos artificiels est de I’ordre
du MeV. Ensuite furent détectés des neutrinos électroniques en provenance du Soleil (avec des
énergies typiques de ~ 0.1 & 10MeV) et des neutrinos et antineutrinos muoniques produits
en faisceaux aupres d’accélérateurs (~ 0.1 a 10 GeV), puis des neutrinos atmosphériques (des
VeyVUey Vyy Uy, Jusqu’a environ 1 TeV) et enfin des neutrinos de la supernova SN1987a (d’énergie
moyenne ~ 15MeV). Ces derniers sont, & ce jour, les seuls neutrinos cosmiques que ’homme
ait pu identifier ; ils ont indubitablement marqué la naissance de I’astronomie neutrino.
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Interactions exploitées pour la détection de neutrinos

A la base de toutes les détections de neutrinos, on trouve deux types d’interactions :

1. & basse énergie, les réactions f-inverse c.-d-d. la capture d’un neutrino ou antineutrino
par un proton ou un noyau, pour lesquelles on peut détecter soit un électron de recul, soit
un changement isotopique (par ez. 3"Cl4+v, — 3TAr+e).

2. a plus haute énergie, les réactions par courant chargé ou neutre (v,+ N — (v, ou {)+
hadrons) pour lesquelles on peut détecter le(s) hadron(s) et/ou le lepton issu du neutrino.

Techniques expérimentales pour la détection de neutrinos d’origine naturelle

Les techniques expérimentales, bien éprouvées, utilisées pour détecter des neutrinos naturels,
sont principalement de quatre types :

1. utilisation d’un volume important de scintillateur liquide : lors d’une réaction (-
inverse, 1’électron de recul provoque, dans le scintillateur, une émission de lumieére qui
est recueillie par des photomultiplicateurs. La quantité de lumieére permet une mesure de
I’énergie du neutrino, tandis qu’un éventuel cloisonnement du volume de scintillation en
plusieurs modules peut permettre une mesure de la direction. Entre autres expériences
utilisant ce principe, citons par exemple LVD[85], MACRO[86] et Borexino[87].

2. expériences radio-chimiques dans lesquelles on recherche I’apparition d’un corps chi-
mique die a une réaction [-inverse bien choisie (par ez. I’expérience au Chlore[88], pio-
nniére dans la détection des neutrinos solaires, utilise, depuis 30 ans, la réaction 37Cl+v,
— 3TAr+e™, les expériences GALLEX[89] et SAGE[90] ont choisi la réaction "' Ga+v, —
"L Ge+e™). Ce principe ne permet pas une détection en temps réel puisqu’il faut une expo-
sition de quelques semaines, suivie d’un processus d’extraction chimique et de comptage
par désintégration radioactive des quelques atomes transmutés.

3. exploitation de I’effet Cerenkov (paragraphe 2.2.7) avec un grand volume d’un liquide
aussi pur et transparent que possible et des photomultiplicateurs pour observer en temps
réel les produits d’une interaction par courant chargé ou neutre (par ex. les expériences
IMB[91], Kamiokande et SuperKamiokande[80], SNO[92] sont fondées sur ce principe).

4. détection de la fluorescence atmosphérique produite par de grandes gerbes qui peuvent
étre initiées par des neutrinos d’extrémement haute énergie [39] (cette technique est bien
au point pour l’identification de rayons cosmiques primaires, et des expériences en con-
struction comme AUGER [11] prévoient de 1'utiliser pour tenter d’identifier des neutrinos

au-dela du EeV).

Parmi les techniques prometteuses encore en développement, mentionnons les chambres & projec-
tion temporelle de grand volume dans lesquelles on doit pouvoir reconstruire avec une trées bonne
granularité toute trace ionisante (c’est le principe du projet ICARUS[93]), les bolometres pour
mesurer le moindre recul de noyau (1’expérience EDELWEISS[68] met au point cette technique,
principalement pour la recherche de matiére noire), des jonctions supraconductrices a I'indium
qui pourraient offrir un seuil trés bas (125keV seulement, idéal pour la détection des v, solaires)
et une détection en temps réel. Nous laissons de coté les techniques pour les expériences sur
faisceau dont les contraintes sont trés différentes du projet qui nous occupe (en particulier, la
détection de neutrinos naturels impose une grande ouverture angulaire).
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2.2 A la recherche des neutrinos cosmiques de haute énergie

2.2.1 Les impératifs

Comme nous ’avons vu au paragraphe 1.4, les flux de neutrinos d’origine cosmique sont
faibles, d’autant plus que ’on s’intéresse & des énergies élevées (les spectres les plus durs sont
en E~2, le spectre des neutrinos atmosphériques est en E~37). Or, parallélement, les sections
efficaces d’interaction augmentent avec I’énergie, mais seulement selon une progression linéaire
jusque vers 300 GeV et plus lentement au-dela (nous le verrons plus précisément au paragraphe
2.2.3). On comprend donc rapidement qu’il nous faut instrumenter une cible dense (liquide ou
solide) et de trés grand volume. Par exemple, le nombre d’événements v, + p/n — u + hadrons
pour des neutrinos atmosphériques, en intégrant sur 47 sr et au-dessus de 1 TeV, est de ’ordre
de 1073 t~! an~!. Il est donc clair que pour voir des sources astrophysiques de haute énergie, un
volume de taille kilométrique est nécessaire. S’il faut 100 tonnes de cible pour capturer un
neutrino solaire par jour, des dizaines de millions de tonnes sont nécessaires pour les neutrinos
cosmiques de haute énergie.

L’important bruit de fond des rayons cosmiques, et en particulier des muons atmosphériques,
impose un blindage épais (au moins équivalent & celui des détecteurs installés dans des mines
sous plusieurs centaines de meétres de roche).

L’objectif d’identifier et de comprendre des sources astrophysiques impose de pouvoir
mesurer la direction, I’énergie et le temps d’arrivée.

La seule technique, bien connue et maitrisée, qui peut étre compatible avec toutes ces con-
traintes est D’exploitation du rayonnement Cerenkov. Encore faut-il imaginer un milieu de
détection extrémement bon marché car méme 1’eau pure dont SuperKamiokande utilise 50 000
tonnes est déja trop coiteuse. C’est I’essence de 1’idée présentée maintenant.

2.2.2 VL’idée de Markov

En 1960, M. A. Markov[94] proposa de détecter les trés faibles flux de neutrinos de haute
énergie en instrumentant un trés grand volume d’un milieu naturel transparent i la lumiére
visible : il “suffirait” d’installer une matrice tridimensionnelle de photomultiplicateurs
dans les profondeurs océaniques ou polaires, d’attendre qu’un neutrino muonique interagisse par
courant chargé avec un nucléon (I/N + p/n — p + hadrons) dans la Terre, sous le volume d’eau
instrumenté, et d’enregistrer les impulsions lumineuses engendrées sur les photomultiplicateurs
par le sillage Cerenkov du muon ressortant de la Terre (comme nous le verrons plus
précisément au paragraphe 2.2.5.1, un muon de haute énergie peut parcourir plusieurs kilomeétres
dans la roche et dans I’eau et c’est au paragraphe 2.2.7 que nous décrirons les caractéristiques
du rayonnement Cerenkov).

Les temps d’arrivée du front d’onde conique en différents points du réseau tridimensionnel
permettent de reconstruire la direction du muon. La quantité de lumiére recue permet d’estimer
son énergie. Comme nous le verrons plus précisément au paragraphe 2.2.4, le muon a une assez
bonne mémoire de la direction et de I’énergie du neutrino incident. Ainsi, une trace traversant
le détecteur en remontant est une signature trés propre du passage d’un neutrino muonique. La
figure 2.1 illustre ce principe, la Terre et la mer (ou la glace, ou un lac) jouent tout a la fois le
role de cible et de filtre.

Ce principe peut étre étendu aux autres saveurs de neutrinos, comme nous le verrons aux
paragraphes 2.4.2 et 2.4.3, bien que le trés long parcours du muon donne un avantage a cette
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saveur en termes de taux d’événements (voir la comparaison au paragraphe 2.6) et que la pureté
du sillage Cerenkov du muon (la dépendance angulaire des photons émis est quasiment une fone-
tion delta) lui donne un avantage en termes de résolution angulaire (nous ferons la comparaison
au chapitre 5).

Actuellement, d’autres techniques sont également envisagées, en complément. Il s’agit de
techniques de détection acoustique et radio : des ondes sonores caractéristiques sont engendrées
par le réchauffement brutal du milieu de détection consécutivement aux pertes d’énergie des
cascades issues des interactions de neutrinos. Cependant, ces techniques ne semblent utilisables
qu’a trés haute énergie, au-dela du PeV [35].

rayons cosmiques

multimuon atmosphérique
muon atmosphérique

muons montants

/

cascade contenue

atmosphére
mer

Terre

neutrino
atmosphérique

neutrinos

/Extraterr&str&s

rayon cosmique

Figure 2.1: Schéma de principe d’un télescope a neutrinos de haute énergie, présentant différents types
d’événements de signal et de bruit (les types d’événements sont répertoriés dans la suite du chapitre).

L’idée de principe explicitée ci-dessus tire parti, pour la détection de neutrinos de haute
énergie, de trois avantages que nous allons maintenant décrire plus en détail et qui sont
l'augmentation avec 1’énergie :

o des sections efficaces (0 o E, en-dessous du TeV, puis 05, oc E3* au-dessus du PeV)
¢ de la corrélation directionnelle entre le muon et le neutrino

¢ du parcours du muon (L, « E, en-dessous du TeV, puis L, o log(E,) a plus haute
énergie)
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Nous nous intéresserons au large domaine d’énergie de 1 GeV a 1012 GeV.

2.2.3 Interactions des neutrinos de haute énergie
2.2.3.1 Diffusions profondément inélastiques : courant chargé et courant neutre

Les sections efficaces ¥ N, a haute énergie, dans le cadre de la théorie électrofaible et du
modele des quarks-partons de Bjorken (diffusion profondément inélastique) ont été étudiées en
détail depuis une quinzaine d’années [95] [96] [97] [98]. Les calculs numériques sont réguliérement
mis & jour pour tenir compte des progrés dans la connaissance de la structure des nucléons [99]
[100]. Bien stir, ’apparition d’une nouvelle physique a trés haute énergie aurait des conséquences
notables sur les valeurs de ces sections efficaces et ces modifications pourraient intervenir pour
des énergies de neutrinos supérieures a ~ 10 TeV [101].

Considérons les réactions par courant chargé (CC) et par courant neutre (CN) :

n@)+N Y5 )+ X (CO) (2.1a)
v+N 2 ,iX (ON) (2.1b)

ou N = p";—” désigne un nucléon isoscalaire, et X 1’ensemble des hadrons issus de la fission du
nucléon. Dans le référentiel du laboratoire ou le nucléon est une cible fixe, leurs sections efficaces
différentielles s’écrivent (A =c=1):

d2oSs 2G%MyE, 1 ? _
o = P (L ) el @) e @0 - 0P) (20)
w
Uy + dv Um + dm
m dm
7= I ety
d2o GLMyE, 1 ? )
7
uv‘l‘dv um+dm um—l—d‘m
¢ = ( Tt )(L3+L§)+T(R2+RZ)
+ (8m + bm)(L3+ RY) + (cm + tm)(L2 + R2)
—| uv‘l'dv um—I'dm um—I'dm
¢ = ( Tt )(R2+R§)+T(L2+LZ)
+ (8m + bm)(L3+ RY) + (cm + tm)(L2 + R2)
L, = 1—%sin20w Ly = —1—|—%sin20w
R, = —%sin2 Oy Ry = %sin2 0

ou z et y sont les variables d’échelle de Bjorken (z est la fraction d’impulsion du parton
“acteur” et y = 1 — g—‘: est I'inélasticité), —Q? est le carré de la quadri-impulsion transférée (on
a Q? = 2MyE,zy), My, Mw, Mz sont les masses du nucléon cible et des bosons W et Z, Gp
est la constante de Fermi, ¢, (¢m) sont les fonctions de distribution des différents quarks de
valence (de la mer) du proton, 6,, ’angle de mélange électrofaible et L,, L4, Ry, R4 les couplages
chiraux.
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Tant que 1’énergie du neutrino est faible devant M3, /2My =~ 3.2TeV, les sections efficaces
augmentent linéairement avec F,. Les fonctions de distributions partoniques sont alors dominées
par la contribution des quarks de valence, rendant la section efficace des antineutrinos plus
faible que celle des neutrinos et rendant la section efficace différentielle plate en y. A plus haute
énergie, D’effet du propagateur du W ou du Z se fait sentir en limitant ’espace de phase en
@Q? aux alentours de M, et donc en restreignant le produit zy aux alentours de M3, /2MyE,.
Cela infléchit la croissance linéaire de la section efficace et fait intervenir des valeurs de z de
plus en plus petites (z < ME,/2MyE,). Or, a petit z, la contribution des quarks de la mer
devient plus importante que celle des quarks de valence, ce qui donne de I'importance au terme
(1 — y)?2q(z,Q?). Cela a pour effet de supprimer la différence de section efficace entre les
neutrinos et les antineutrinos et d’augmenter 1’élasticité moyenne (liée a la fois au terme (1 —y)?
et & la restriction sur zy). L’effet des seuils en énergie des saveurs lourdes ordonne I’entrée en
jeu successive des quarks ¢ puis b, ce qui augmente la part de charme puis de beauté de la gerbe
hadronique.

Mais les mesures expérimentales des fonctions de structure sont actuellement limitées a
des valeurs de z > 10~%. Jusque vers 10PeV, les différents jeux de fonctions de structure
compatibles avec les données expérimentales donnent des sections efficaces trés similaires, &
quelques pour cent prés. A plus haute énergie, les prédictions reposent sur des hypotheses
non complétement testées concernant le comportement des fonctions de structure a tres petit
z. L’incertitude maximale aux plus hautes énergies considérées atteint un facteur 2+ [100].
Cependant, les incertitudes sur les flux possibles sont, de trés loin, beaucoup plus importantes,
de sorte que les incertitudes systématiques liées aux calculs de sections efficaces n’empécheront
pas de contraindre fortement les modeles astrophysiques ou cosmologiques de production de
neutrinos de trés haute énergie.

Les sections efficaces UEZN’ U;ZN, ooy et ooy sont présentées sur la figure 2.2 d’apres des
calculs [100] employant les fonctions de structure CTEQ-4DIS [102].

Dans le domaine d’énergie qui nous intéresse, les sections efficaces par courant chargé pour
les v.,7. sont les mémes que pour v,,7, (la masse du u est négligeable). Pour les v,,7,, la
masse du 7 restreint ’espace de phase en y et donc o a basse énergie (y < 1 — M, /E,) mais cette
restriction cinématique n’est sensible que jusqu’a environ 100 GeV. Les réactions par courant
neutre sont indépendantes de la saveur.

2.2.3.2 Interactions quasi-élastiques et résonantes

A basse énergie (inférieure & 100 GeV), en plus des diffusions profondément inélastiques, il
faut tenir compte des interactions quasi-élastiques et des interactions par résonance comme :

vu(7) +nlp) — w (1) +p(n) (2.3a)
vu(7) +p(n) — p(ut)+ ATH(AT) (2.3b)
vu(T) +n(p) — p(ut) + AT(A) (2.3¢)

La figure 2.2 présente également ces sections efficaces pour des v, et 7, pour une cible ayant
la méme composition que I’eau (0.56p + 0.44n), en additionnant les interactions quasi-élastiques
et résonantes, jusqu’a 100 GeV, d’apres des simulations [103] utilisant le programme RSQ [104].
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Figure 2.2: Sections efficaces des neutrinos de haute énergie

Au-dessus de 100 GeV, les sections efficaces sont quasiment constantes :

2.2.3.3

cBRe = 15 x 1078 em? (2.4a)
oW = 1.6 % 107 em? (2.4b)

Interactions neutrino-électron : résonance de Glashow et autres résonances

La petitesse de la masse de I’électron rend les sections efficaces neutrino-électron négligeables
en général devant celles des interactions neutrino-nucléon (dans un rapport qui est de ’ordre du
rapport des masses My /M. ~ 1800). Mais il y a quelques exceptions remarquables & cela : la
formation résonante d’un boson intermédiaire W~ ou d’un méson vecteur (p~, DI, (¢b)sp—q1-)
a partir d’un antineutrino électronique et d’un électron, lorsque 1’énergie de 1’antineutrino est

telle que :

By, ~ M2/2M, ~ 580GeV (2.5a)
By, ~ M3/2M, ~ 4.47TeV (2.5b)
Eg, ~ ME/2M. ~ 6.3PeV (2.5¢)
Eg, ~ M}, /2M, ~ 32PeV (2.5d)

Le cas du W~ est appelé résonance de Glashow[105] ; les résonances mésoniques ont été proposées
dans [106].
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Les modes de désintégration de ces résonances peuvent étre purement leptoniques (£7;) ou
hadroniques (qq). Par exemple, pour le boson intermédiaire W~ :

Vete — W~ — Tete (10.7%) (2.6a)
— Tutu (10.7%) (2.6b)
— U7 (10.7%) (2.6¢)
— qq — hadrons (67.9%) (2.6d)

La section efficace totale pour la résonance de Glashow est présentée sur la figure 2.2, en lais-
sant de c6té les interactions avec un W* ou un Z° dans la voie t et les restrictions cinématiques
éventuelles (puisqu’elles sont négligeables a la résonance du W ™). Suivant [99], on peut I’écrire,
dans le référentiel du laboratoire (A =c=1):

G% 2M.E, Ty
3 (1— 2M.E,/M2,)? + T2, /M2, Twy_,..

o(Vee” — W7) (2.7)
ou I'yy est la largeur totale du W et 'y, . sa largeur partielle en v.e. A la résonance, elle
dépasse de presque trois ordres de grandeur la section efficace vIN CC. Ceci implique que les
antineutrinos électroniques sont totalement absorbés par la Terre autour de la résonance de
Glashow mais que les taux d’événements descendants de types v.e™ — Vee™, Veew — v,u,
Vee~ — U.T~, UVee~ — hadrons, sont intéressants. Des calculs de taux d’événements par
résonance se trouvent dans les références [99] et [106].

2.2.4 Corrélation en énergie et direction entre le muon et le neutrino

La direction et 1’énergie du muon produit lors d’une interaction v, (v,) + N — p~(pt) + X
sont fortement corrélées avec la direction et I’énergie du neutrino parent.

¢ La corrélation en énergie est directement liée a I'inélasticité y = 1 — E,/F,. Or
I’inélasticité moyenne diminue avec F, comme on 1’a vu au paragraphe 2.2.3.1, et donc,
inversement, la corrélation en énergie augmente avec E,. On peut le voir sur la figure
2.3 ou la courbe en traits pleins montre le rapport moyen < Efjmd/ E, > a la production
quel que soit le devenir du muon. La courbe en pointillés présente aussi le rapport moyen
< Efjmd /E, > alaproduction mais en ne considérant que les événements tels que le muon
atteigne le détecteur, ce qui rehausse la corrélation puisque les muons de plus haute énergie
ont plus de chances de parvenir jusqu’au détecteur. La courbe en semi-pointillés montre
le rapport moyen < Eﬁet /E, > entre ’énergie du muon a son arrivée dans le détecteur et
I’énergie du neutrino. La corrélation devient plus faible & ce niveau-13, ce qui veut dire que
méme si ’énergie du muon est bien reconstruite, on ne pourra pas connaitre avec précision
celle du neutrino.

¢ L’angle entre la direction du neutrino incident et celle du muon produit est

d’autant plus petit que y est petit et que le facteur relativiste (y = E,/M,c?) est grand,
prod .
vy e La courbe en traits

pleins sur la figure 2.4 montre cette diminution (en ne considérant que les événements tels

d’ott une diminution rapide avec 1’énergie de ’angle moyen <

que le muon atteigne le détecteur). On peut ’ajuster par la fonction suivante :

0.7°

prod
~ 2.
<O > A Tev o (2:8)
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Figure 2.4: Angle moyen entre le neutrino et le
muon produit (traits pleins) ou le muon lorsqu’il
arrive au détecteur (pointillés). La courbe en
pointillés tient compte des diffusions multiples
dans la roche, ce qui dégrade légérement la

événements, en semi-pointillés I’énergie du muon corrélation.

lorsqu’il arrive dans le détecteur.

Si ’on tient compte des diffusions multiples du muon avant qu’il n’atteigne le détecteur,
on obtient pour ’angle moyen < G)S‘f‘# > la courbe en pointillés, que ’on peut ajuster par la
fonction suivante :

0.9°

(E,/1TeV)0s (29)

< G)S'f‘# >ov
La corrélation angulaire reste tres bonne.
Cette corrélation angulaire justifie pleinement le terme d’astronomie neutrino puisqu’elle
permet d’envisager la détection de sources ponctuelles pour des énergies supérieures a 100 GeV.
Nous verrons par la suite que la résolution angulaire du télescope n’est pas limitée par cet angle
0,_, mais plutot par la reconstruction.

2.2.5 Propagation des particules secondaires

Nous allons maintenant voir que les différentes particules secondaires produites lors
de D’interaction du neutrino dans la matiére ont des propriétés de propagation assez
différentes, en particulier leurs longueurs de parcours. La figure 2.5 montre les longueurs
de parcours des muons et des taus et les longueurs de développement des cascades électro-
magnétiques et hadroniques dans 1’eau en fonction de 1’énergie et en tenant compte de toutes
les interactions que nous allons détailler ci-dessous.

La propagation et les pertes d’énergie, dans 1’eau ou dans tout autre matériau, de toute
particule chargée sont gouvernées par une concurrence entre des pertes continues, des pertes
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Figure 2.5: Longueurs de parcours des muons et taus et longueurs de développement des cascades électro-
magnétiques et hadroniques de haute énergie dans ’eau. En pointillés sont séparées, pour les muons et
les taus, les différentes composantes de désintégration (Lg), interaction par courant chargé (L), pertes
d’énergie continues (L.) et stochastiques (Ls).

stochastiques, éventuellement des interactions nucléaires fortes, éventuellement une probabilité
de désintégration, et éventuellement une probabilité d’interaction par courant chargé (voir par
ex. [3] chap. 23).

Les pertes continues sont de deux types : D’excitation des atomes ou molécules en-
traine une émission de photons mous tandis que ’ionisation entraine une émission d’électrons.
L’ionisation peut aller jusqu’a 1’émission d’électrons relativistes (dits “§-rays”) qui est un pro-
cessus quasi-continu. Toutes ces pertes sont quasiment indépendantes® de 1’énergie et du type
de la particule qui se propage et dépendent principalement de la composition et de la densité
du matériau.

Les pertes stochastiques sont caractérisées par de grandes fluctuations, des spectres durs
et des sections efficaces faibles. Elles sont de trois types : rayonnement de freinage ou
bremsstrahlung (par ez. uZ — pyZ')(noté b par la suite), création de paires (par ex. pz —
pete™Z')?(notée pp par la suite), diffusion profondément inélastique ou interaction pho-

!Cette quasi-indépendance n’est vraie qu’au-dessus du minimum d’ionisation qui correspond & un facteur
relativiste By proche de 1. En-dessous, les pertes par ionisation augmentent brutalement quand ’impulsion
diminue. Voir par ex. [3] figure 23.3.

2La création de paires ut ™~ est négligeable en termes de pertes d’énergie.
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tonucléaire (uN — p + hadrons)(notée pn par la suite). Ces pertes sont & peu prés propor-
tionnelles a 1’énergie de la particule qui se propage. On peut donc quantifier leur importance
par une énergie critique au-dela de laquelle elles dominent les pertes continues. On peut écrire
ainsi la somme des pertes continues et stochastiques :

_dE
de

p-[a(E)+ b(E)- E] (2.10a)

p-a- (1 + EE) (2.10D)

avec a(E) les pertes par ionisation et excitation, b(F) la somme des pertes stochastiques, et

12

(avec I’approximation que les fonctions a et b sont constantes) E. = a/b ’énergie critique au-
dessus de laquelle les pertes stochastiques dominent. L’ordre de grandeur de a(E) est en général
de quelques MeV g=!cm?. Celui de b(E) dépend fortement de la masse de la particule et
du matériau. En effet, la section efficace du rayonnement de freinage dépend de la masse M
de la particule chargée environ comme In(M/4keV) - M2 (voir par exemple [107] eq.15.48).
Pour la création de paire, la dépendance est en M~! ([108] eq.29), et pour les interactions
photonucléaires, elle est en M2 ([109]).

A cette concurrence entre processus continus et radiatifs, il faut ajouter la probabilité de
désintégration des particules instables. Pour une longueur de parcours élémentaire de, la
probabilité de désintégration est dPy; = da/(fBvycr) ; si la particule est tres relativiste, 8y =
E/Mc? et donc :

Fa - _ (Mc2)-E—1 (2.11)

de cT

Dans le cas des hadrons, les interactions nucléaires fortes ont une grande importance et
entrainent le développement d’une cascade hadronique, comme nous allons le voir au paragraphe
2.2.5.4.

Dans le cas des leptons lourds (muons et taus), parce qu’ils sont beaucoup plus pénétrants
que les électrons et les hadrons, il faut encore tenir compte de la probabilité d’interaction
par courant chargé qui les transforme en neutrinos. Mais ceci n’intervient qu’a extrémement
haute énergie (voir la figure 2.5). A cause de la symétrie des diagrammes de Feynman et en

négligeant les restrictions cinématiques, on peut écrire o[y = o7y = oy = 0, et donc :

dP..
de

p-Ny-0%(E) (2.12)

Combinant toutes ces pertes d’énergie et ces probabilités de disparition (par désintégration
ou par courant chargé), on peut écrire le parcours moyen (le troisiéme terme ne concerne que
les muons et taus, le deuxiéme seulement les particules instables) :

-1
b Me?
<L> = P + =5 4 p Ny 0%(E) (2.13)
1n<1—|—E£c> et B

A basse énergie, c’est la désintégration ou bien les pertes par ionisation (il faut comparer
Mc? /et avec p - a(E)) qui limitent le parcours ; ensuite ce sont les pertes stochastiques ; puis, &
extrémement haute énergie, ce sont les interactions par courant chargé (si elles sont possibles).
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2.2.5.1 Propagation des muons de haute énergie

1 (ce qui est trois

Le rapport masse sur temps de vie du muon est M,c?/cr, = 1.60keV cm™
ordres de grandeur au-dessous de p-a ~ quelques MeV cm™!). Donc dans les solides et liquides,
la désintégration est négligeable.

Le rapport des pertes radiatives sur les pertes continues est relativement peu dépendant du
matériau, il est caractérisé par une énergie critique E,, = a/b, qui vaut environ 1TeV dans
I’eau, 600 GeV dans laroche[110]. Les pertes par freinage et par hadroproduction sont inférieures
aux pertes par production de paires, respectivement d’environ 256% et 70%. La production de
paires de muons peut étre négligée, car sa section efficace est inférieure de 4 ordres de grandeurs
a celle de paires d’électrons. Mais I'importance relative des pertes radiatives dépend fortement
de la fraction d’énergie perdue au cours d’une interaction (v = AE/E): pour les faibles pertes,
la production de paires domine largement (par ez. & v = 1073, do,,/dv ~ 10 - dop/dv ~
10% - dop, /dv), tandis que pour les fortes pertes, c’est le rayonnement de freinage qui domine
(par ez. & v = 0.8, dop/dv ~ 10 - dop, /dv ~ 107 - do,, [/ dv).

Les interactions par courant chargé ne sont importantes qu’au-dessus de 1.910'2GeV dans
l’eau, 5.710'2GeV dans la roche.

Pour une revue détaillée récente des interactions des muons de haute énergie, voir [110].

2.2.5.2 Propagation des taus de haute énergie

Le rapport masse sur temps de vie du tau est M,c?/cr, = 204 GeVem™! (ce qui est cing
ordres de grandeur au-dessus de p - a ~ quelques MeV cm™!). Donc, dans la matiére ordinaire,
un tau a de tres fortes chances de se désintégrer avant de perdre une fraction notable de son

énergie.
Par rapport au cas d’'un muon, les pertes radiatives ont des intensités beaucoup plus faibles,
a cause du rapport de masse M,/M, = 16.8. Les rapports des pertes par bremsstrahlung,

production de paires et interactions photonucléaires sont by, /by, = 221, by, ,/bppr = 16.8,
bpn,pu/bpn,r = 282. Ainsi, le tau est nettement moins radiatif que le muon par un facteur (b5, +
bop. i+ bpnp)/ (bbr + bppr + bpnr) =~ 33, et ses pertes radiatives sont largement dominées par la
production de paires avec par exemple un facteur by, /by, ~ 17. L’énergie critique entre les
pertes radiatives et continues E,. = a/b, vaut donc environ 33 TeV dans 1’eau, 20 TeV dans la
roche.

La longueur de parcours reste dominée par la désintégration jusqu’a extrémement haute
énergie, comme on peut le voir sur la figure 2.5.

2.2.5.3 Développement des cascades électromagnétiques

Quand un électron ou un photon de haute énergie se propage dans la matiére, il donne
lieu & une cascade de photons, électrons et positons (cascade électromagnétique) engendrés par
rayonnement de freinage (’interaction dominante des électrons relativistes) et création de paires
eTe™ (Iinteraction dominante des photons gamma). Le développement longitudinal de la gerbe
est gouverné par le rapport des énergies des électrons (et positons) avec leur énergie critique dans
le milieu: d’abord le nombre de particules augmente, puis leurs énergies finissent par tomber sous

*en prenant a = 3MeV g™ cm?, B2 = 1TeV, Efffhe = 600GeV, N4 = 610* g™ et 0°(E) = 2.7107*¢ cm?® -
(E/1GeV)**°? Q’aprés la paramétrisation de [99] & trés haute énergie
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I’énergie critique de sorte qu’ils dissipent leur énergie de plus en plus par ionisation/excitation
plutét que par la génération de particules supplémentaires dans la cascade.

A cause de ce développement d’une cascade ou 1’électron initial devient indiscernable des
électrons engendrés, la formule 2.13 du parcours moyen est inappropriée : ce qui est mesurable,
c’est le profil longitudinal de dépot d’énergie. Ce profil longitudinal est assez bien décrit par
une distribution gamma[3] :

a—1_-bt

Ldb () e (2.14)

EO bdt I‘(a)
avec t = ¢/Xp, Xo étant la longueur de radiation du milieu, a et b sont des fonctions de Ey
qui dépendent du milieu (différentes de aion(E) et braa(E)). Des simulations de rayonnement
Cerenkov pour des cascades électromagnétique dans ’eau montrent[111] que le profil longitudinal
d’émission de photons Cerenkov est assez bien décrit par une distribution du méme type avec
Xo = 35.8cm, a = 2.03 4 0.604 - In(Eyp) et b = 0.633. La longueur L.,,, sur laquelle est déposée
en moyenne 95% de ’énergie initiale, augmente avec E de maniére logarithmique (voir figure
2.5):

E

m) (en metres, dans I’eau) (2.15)
e

Lem ~ 2 ].Og]_o (

2.2.5.4 Développement des cascades hadroniques

Pour les hadrons, les interactions nucléaires fortes prennent le pas sur les processus électro-
magnétiques (continus et radiatifs), donnant lieu & une cascade hadronique (chaque interaction
nucléaire engendre des pions, kaons, nucléons ... ), avec une partie électromagnétique (due
aux désintégrations tres rapides de pions neutres 7° — 77) et éventuellement des muons (dus
principalement aux désintégrations des pions chargés 7+ — put vy).

De méme que pour les cascades électromagnétiques, le profil longitudinal de dépot d’énergie
est assez bien décrit par une distribution gamma, mais avec des fluctuations plus importantes
et une éventuelle queue exponentielle de muons emportant de I’énergie loin vers ’avant[111]. La
longueur Lpqq, sur laquelle est déposée en moyenne 95% de ’énergie initiale, augmente aussi
avec E de maniére logarithmique(voir figure 2.5) :

Ey

Lpaa ~ 1.5logg, (m

) (en meétres, dans ’eau) (2.16)

2.2.6 Effet de la Terre a tres haute énergie

Malheureusement, il y a un prix a payer pour ’augmentation avec 1’énergie des sections
efficaces : a trées haute énergie 1’absorption et la diffusion par la Terre des neutrinos ne sont plus
négligeables.

Un neutrino ascendant dont la direction fait un angle 6, avec le nadir (c.-d-d. 6, = 0 cor-
respond & un neutrino strictement vertical ascendant) traverse une certaine densité colonne de
matiere z(6,) avant de parvenir & proximité du détecteur (figure 2.6). Sur ce trajet, le neutrino
peut étre absorbé par courant chargé ou diffusé par courant neutre (auquel cas son énergie est
diminuée et sa direction légerement modifiée) car ’augmentation avec 1’énergie des sections ef-

ficaces rend comparables les longueurs d’interaction avec cette densité colonne, a partir d’une
dizaine de TeV.
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Figure 2.6: Densité-colonne de terre z ren-
contrée par des neutrinos incidents avec un angle
0 au-dessus du nadir selon le modéle géophysique
du globe (Preliminary Earth Model) [99]. Elle
est donnée en centimétre équivalent-eau (cm-ee),

Figure 2.7: Facteur de transmissivité de la Terre
4 un flux de neutrinos (v, ou v, ) d’énergie E, as-
cendants avec un angle zénithal 6,. L’absorption
est due aux interactions par courant chargé.
L’effet du cceur terrestre y apparait clairement.

ce qui correspond & des gem™%. Le coeur ter-
restre, trés dense, y est nettement visible.

L’effet de ’absorption par courant chargé se traduit par une probabilité de transmission :
T(E,,0,) =exp(—2(6,) - Na- o 5(E)) (2.17)

Il est représenté sur la figure 2.7.

L’effet des diffusions par courant neutre est difficile & représenter avec réalisme sans une
simulation de la propagation des neutrinos a travers la Terre. Une telle simulation n’est pas
encore développée a ce jour ; une difficulté provient du fait qu’un neutrino se dirigeant vers le
détecteur lors de son entrée dans la Terre, s’il subit une diffusion, a toutes les chances de “rater”
le détecteur a sa sortie ; une autre difficulté provient du fait que la dégradation du spectre
dépend du spectre initial. Cependant on peut négliger, avec une bonne approximation, pour les
ve et les v, la diffusion par courant neutre devant ’absorption par courant chargé, grace au
rapport des sections efficaces oS3 (E,) /oSy (EL) ~ 1/3.

La situation est différente pour les v, : le 7 produit lors d’une interaction par courant
chargé (v, + N — 7 4 X)) se désintégre avant d’avoir trop perdu d’énergie. Un nouveau v, est
issu de cette désintégration avec une énergie plus faible que le premier et parcourt donc une
distance plus grande dans la Terre avant de connaitre a nouveau une transformation en 7 par
courant chargé et ainsi de suite jusqu’a ce que 1’énergie du v, ait été suffisamment dégradée
pour que la Terre lui soit devenue transparente, ce qui se produit vers 100 TeV [112].

Le cas des 7, a la résonance de Glashow est encore différent : la Terre leur est opaque
mais le 7, se transforme par 7.e~ — W~ en Vee™, U, u~, 7,7~ ou hadrons. En particulier, 32%
des 7. incidents donnent un nouveau neutrino dont la longueur d’interaction est plus grande
(s’il s’agit d’un 7, il n’est plus a la résonance de Glashow).
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2.2.7 Rayonnement Cerenkov

Nous avons vu ci-dessus que toutes les
particules chargées, en se propageant dans e BEEEN
la matiere, perdent de ’énergie par excita- ' \\ front d’ onde Cerenkov
tion et ionisation. Ce processus continu inclut :

une petite contribution (appelée rayonnement

Cerenkov) qui a lieu si la particule considérée

se déplace & une vitesse supérieure a la vitesse
de phase de la lumieére dans ce milieu d’indice
de réfraction n :

v>c/n

RS
.. —
\(\/ particule chargée
. C
N
7
v = ﬁC Z Cmilieu = C/Tl /

Ceci définit le seuil Cerenkov

Figure 2.8: Construction géométrique du cone
Cerenkov.

B> soit E>——2  (2.18)

S|

Au-dessus de ce seuil, une part de I’énergie perdue est transformée en un front d’onde électro-
magnétique cohérent. L’importance de la lumitre Cerenkov vient de cette cohérence qui se
traduit par le fait que tous les photons sont émis suivant un angle 6, fixé, sur un céne autour de
la trajectoire. Ce processus est fondamentalement le méme que celui du bang supersonique dans
le cas des ondes acoustiques. Pour des particules trés relativistes (8 ~ 1), ’angle Cerenkov
est indépendant de 1’énergie. La figure 2.8 montre une construction de Huygens du front d’onde.
L’angle Cerenkov est donné par :

cos(f.) = — (2.19)

Dans ’eau (n = 1.33) on a 6, = 41.2°.
La distribution spectrale des photons émis est donnée par :

N ma (] (2.20)
de-d\x A2 32n2 )

ol «a est la constante de structure fine.

En général, I'indice de réfraction dépend de la fréquence des photons émis. La perte
d’énergie se calcule alors par une intégration sur toutes les fréquences v pour lesquelles n(v)
obéit a ’équation 2.18 :

(dE) 2wah / (1 1 ) p (2.21)
— _ = . — < | vav .
de Cerenkov ¢ B-n(v)>1 ﬁZnZ(V)

Cependant, dans une fenétre étroite en fréquence, on peut considérer que I’indice de réfraction ne
varie pas. Or, comme nous le verrons au chapitre 3, la convolution de ’absorption dans 1’eau, de
P’absorption dans le verre et de Pefficacité quantique des photomultiplicateurs donne une fenétre
de sensibilité entre 300 et 600nm environ avec un indice de réfraction n = 1.33. L’intégration
des équations 2.20 et 2.21 donne alors 340 ycm ™! et 1.0keV em™!. Notons tout de suite que

cette perte d’énergie est marginale comparée 3 la perte totale par ionisation ~ 2MeV cm™1.
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2.3 Classification des événements par topologie

Etant donnée la diversité des saveurs et des interactions de neutrinos, et la diversité de
comportement dans la matiere des différentes particules pouvant étre produites dans ces inter-
actions, la variété des événements observables est grande. Il nous faut donc une
classification[113], particuliérement si l’on s’intéresse & l'identification des différentes saveurs
dans le flux de neutrinos cosmiques.

Nous appellerons événements contenus ceux pour lesquels un neutrino interagit dans le volu-
me visible du détecteur, les événements non contenus étant ceux pour lesquels seule une partie
trés pénétrante (par ez. un muon) des produits de I'interaction arrive jusqu’au détecteur et le
traverse au moins en partie.

A cause de la faible granularité du détecteur, on peut considérer que les gerbes électro-
magnétiques et hadroniques ne sont pas distinguables (voir par exemple la similitude des
paramétrisations présentées dans [111] section 7.1).

D’un autre c6té, une trace de tau de haute énergie (telle que sa longueur de désintégration soit
visible) doit émettre le méme rayonnement Cerenkov qu’une trace de muon de moindre énergie.
En effet, les pertes continues sont les mémes et les pertes stochastiques sont proportionnelles a
I’énergie mais inversement proportionnelles & la masse du lepton ou a la masse au carré comme
nous ’avons vu au paragraphe 2.2.5.2.

Les interactions par courant neutre ou courant chargé d’un neutrino sur un électron peuvent
étre négligées puisqu’elles donnent les mémes produits que les interactions neutrino-nucléon
(en assimilant les gerbes électromagnétiques et hadroniques) mais avec des sections efficaces
beaucoup plus faibles (sauf aux énergies de résonances).

Supposons donc que les éléments de base reconstructibles dans un télescope a neutrinos sont
une trace ou une gerbe. Alors les topologies & considérer sont les suivantes : “une trace”,
“une cascade”, “une cascade et une trace”, “deux cascades”. La premiere correspond
a des événements non contenus tandis que les trois autres correspondent a des événements
contenus.

Employons les notations suivantes :
v un neutrino de saveur quelconque
N/e™ une cible nucléon/électron

cc c<n ’
— /| — courant chargé/neutre

EiA production d’une résonance dans la voie s (W~, p~, D} ou (tb)sp—_;-)
em/had gerbe électromagnétique/hadronique

Ley/Lpgg longueur de gerbe électromagnétique/hadronique

L, longueur de parcours du tau

deqn distance entre le point d’interaction et les limites du volume visible dans la direction du
tau
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2.3.1 Une trace

C’est la topologie la plus courante et la plus simple : une longue trace traverse tout ou partie
du détecteur. Les neutrinos muoniques y contribuent dés que la longueur de parcours
des muons devient au moins comparable & la longueur des lignes de détection (typiquement,
au-dessus de ~ 200GeV). Les neutrinos tauiques n’y contribuent qu’a ultra haute
énergie quand la longueur de parcours des taus devient & son tour comparable & la longueur
des lignes (typiquement, au-dessus de ~ 10PeV). Au-dessus de ~ 1 EeV, les neutrinos tauiques
y contribuent méme plus que les neutrinos muoniques puisque les taus sont moins radiatifs que
les muons.

2.3.2 Une cascade

Il s’agit des types d’événements suivants :

L1 v+ N = had (le v s’échappe)

***** N . A

had
1.2 v+ N = had + em
._._((({Iflllllll. !
""" o SR N
: had ©M

13 v, + N =% had + em (si Ly < Lpgq c.-d-d. E; < 200TeV)

,,,,,, o ::::::::::in

L4 v, + N 2 had + had (si Ly < Lpgq c.-d-d. E; < 200 TeV)

""" v v,

had

15 7, + e~ 2 em (Ep, ~ 580 GeV, 4.4 TeV, 6.3PeV ou 32PeV)

o v T ey T o
e em e

€ had

Les trois saveurs de neutrinos contribuent a cette topologie d’événement.
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2.3.3 Une cascade et une trace

Il s’agit des types d’événements suivants :

II.1 I/N—I—Nihad—l—,u

H had

Ici ce sont seulement les neutrinos muoniques et tauiques qui contribuent & cette topologie
d’événement.

2.3.4 Deux cascades

Il s’agit des types d’événements suivants :

MLl v, + N =5 had + 7 — em (si Lhad < Ly < dean c.-a-d. 200 TeV < E. < 20PeV)

,,,,,,,,,,,,,,,,,, -~ -——EEEESS L8
Y T v
o had em T

.2 v, + N =5 had + 7 — had (si Lhad < Ly < dean c.-a-d. 200TeV < E. < 20 PeV)

ffffff e i

Cette topologie est vraiment spécifique du neutrino tauique, mais il faut que son énergie ne
soit ni trop faible, ni trop grande : 200 TeV < E. < 20PeV et donc 200TeV < E,. < 100PeV
(ces bornes ne sont données qu’a titre indicatif, en réalité elles dépendent du détecteur et de la
finesse des algorithmes de reconstruction).
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2.3.5 Autres topologies

IV.1 7 + e~ 2 u (Ey, ~ 580 GeV, 4.4 TeV, 6.3PeV ou 32PeV)

IVA 7. + e~ 2 7 — had (Ep, ~ 4.4TeV, 6.3PeV ou 32PeV)

rrrrrr )/

e haj T

Nous ne faisons que mentionner ces événements sans cascade au point d’interaction du neu-
trino, typiques de la résonance de Glashow et autres résonances.

2.3.6 Séparation des différentes topologies

Les frontiéres entre ces différentes topologies peuvent étre floues. Par exemple, un
événement v,V cc peut apparaitre comme une simple cascade, si le muon est de faible énergie
et passe loin des lignes. Inversement, un événement v, N cc peut apparaitre comme une cascade
avec une trace, si un pion de la gerbe hadronique se désintégre en muon.

2.4 Deétection des différentes saveurs de neutrinos

2.4.1 Détection des v,

Comme nous ’avons vu au paragraphe 2.2.2, I’'idée originelle des télescopes a neutrinos
est de détecter des v, en observant des muons traversant le détecteur de bas en haut. Cette
méthode tire parti du long parcours du muon dans la roche aussi bien que dans I’eau (paragraphe
2.2.5.1) car cela permet d’étre sensible & des interactions de neutrinos ayant eu lieu jusqu’a
plusieurs kilomeétres du volume instrumenté. Ce parcours moyen du muon dans I’eau devient plus
grand que la longueur des lignes de détection (typiquement 500 m) au-dela d’environ 200 GeV.

Ainsi pour des énergies supérieures a ~ 200 GeV, les taux d’événements traversants sont plus
favorables[114] que ceux des événements contenus. Ils bénéficient également d’un bras de levier
plus important dans la détermination de la direction du muon. Grace a ces deux avantages, les
événements v, non contenus donneront trés probablement les premiers résultats en
astronomie neutrino. Mais leur inconvénient est la difficulté & déterminer I’énergie
du neutrino. En effet, on ne peut déterminer I’énergie du muon que par les pertes radiatives
qui sont trés fluctuantes[114]. De plus, le muon n’a emporté qu'une fraction de 1’énergie du
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neutrino et a parcouru une longueur de roche inconnue. Finalement, la corrélation est assez
faible entre ’énergie déposée par le muon dans le détecteur et celle du neutrino.

Donc, du point de vue de la détermination du spectre des v, leur détection par des
événements contenus de topologie 2.3.3 (“une cascade et une trace”) est avantageuse, puisque,
en principe, on peut avoir acceés & toute 'information sur 1’énergie du neutrino.

D’autre part, les neutrinos muoniques d’énergie inférieure &4 ~ 200 GeV ne peuvent
étre vus que comme événements contenus puisque le parcours du muon est alors plus
petit que 1’échelle du détecteur. Cette possibilité est d’ores-et-déja bien étudiée dans le cadre
des recherches d’oscillations de neutrinos[79] et de neutralinos[69]. Pour ces événements de basse
énergie, il faut distinguer les muons quasi-verticaux qui touchent une seule ligne et pour lesquels
le seuil est de quelques GeV, et les événements multi-lignes pour lesquels le seuil est de quelques

dizaines de GeV.

2.4.2 Deétection des 1,

L’interaction par courant chargé entre un neutrino électronique et un nucléon (v, N cc) donne
une gerbe hadronique plus un électron, qui a son tour engendre une gerbe électromagnétique.
Nous avons vu aux paragraphes 2.2.5.3 et 2.2.5.4 que les longueurs de développement longitudinal
de ces gerbes sont de ’ordre de quelques metres, méme a extrémement haute énergie. Elles
restent dans tous les cas petites devant la taille du détecteur.

Donc, la détection d’un neutrino électronique nécessite de reconstruire une cas-
cade (émission de lumiére quasi-ponctuelle, mais non isotrope comme nous le verrons aux para-
graphes 4.3.2 et 4.5).

La recherche des neutrinos électroniques présente quelques avantages sur celle des neutrinos
muoniques : 1’énergie déposée et la direction moyenne de la cascade sont exactement
P’énergie et la direction du neutrino, sans aucun biais; le bruit de fond irréductible
que constituent les neutrinos atmosphériques (paragraphe 2.5.2) est plus faible, car les
neutrinos électroniques atmosphériques viennent des désintégrations de muons, or ces derniers
ont davantage de chances d’atteindre le sol et d’y perdre leur énergie; le bruit de fond que
constituent les pertes catastrophiques des muons atmosphériques (paragraphe 2.5.1)
est beaucoup moins abondant que dans le cas des événements traversants et de topologie
suffisamment différente du signal pour qu’une ouverture angulaire de 47 sr soit possible (tous
ces avantages seront vérifiés aux paragraphes 5.5 et 5.6). Mais les deux inconvénients sont la
limitation du volume de détection pratiquement au volume instrumenté et la ponctualité du
dépot d’énergie qui rend la direction plus difficile & reconstruire.

Cas particulier des 7. a la résonance de Glashow (et autres résonances)

Comme nous 'avons vu au paragraphe 2.2.3.3 et sur la figure 2.2, les ¥, peuvent avoir
des interactions résonantes avec les électrons, et a ces énergies de résonance la section efficace
augmente considérablement. Les modes de désintégration de ces résonances (mésons vecteurs
ou W) peuvent étre purement leptoniques (£7;) ou hadroniques (qq).

Par exemple, pour la résonance de Glashow (Eg, ~ 6.3 PeV)[105], les modes de désintégration

du W~ sont : e~ 7, (10.7%), p~ 7, (10.7%), 77, (10.7%), qq (67.9%) :

¢ dans le premier cas, le résultat visible sera une gerbe électromagnétique de ~ 3 PeV

¢ dans le deuxiéme cas, le résultat visible sera une trace de muon de ~ 3 PeV
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¢ dans le troisiéme cas, le résultat visible sera une trace de tau de ~ 3PeV, de longueur
moyenne ~ 150 m, suivie par la désintégration, qui peut donner une gerbe électromagné-
tique ou hadronique ou une trace de muon

¢ dans le quatriéme cas, le résultat visible sera une gerbe hadronique de 6.3 PeV

Ainsi, toutes ces résonances doivent résulter, en particulier, en des
exceés d’événements similaires a v.Ncec pour des énergies précises

(580 GeV, 4.4 TeV, 6.3PeV, 32PeV).

2.4.3 Deétection des v,

Le cas des neutrinos tauiques est un peu plus subtil : 'interaction par courant chargé entre
un neutrino tauique et un nucléon donne une gerbe hadronique plus un tau. Le résultat visible
dépend de la longueur de désintégration du tau (< L, >=4.9m B ), de la position du point

100 TeV
d’interaction (par rapport aux limites du détecteur) et des differents modes de désintégration

du tau [BR(7 — e) = 17.8%, BR(7 — u(+7v)) = 17.7%, BR(T — ¢q) = 64.5%].

Si ’énergie du tau est inférieure & ~ 200 TeV, sa longueur de désintégration est inférieure a
~ 10m en moyenne et la désintégration n’est pas séparable de la gerbe d’interaction. Sil’énergie
du tau est supérieure & ~ 20PeV, sa longueur de désintégration est supérieure a ~ 1km en
moyenne et la désintégration se passe hors du volume visible. Prenons ces valeurs de 200 TeV
et 20 PeV a titre indicatif, alors :

e si B, < 200TeV, et si le 7 se désintegre en électron ou hadrons, alors la gerbe de
désintégration est superposée a celle d’interaction et le v doit ressembler & un v, (voir les
diagrammes I3 et I4 paragraphe 2.3.2)

e si B, < 200TeV, et sile 7 se désintégre en pu(+7), alors le muon semble sortir de la gerbe
d’interaction et le v, doit ressembler & un v, (voir le diagramme II2 paragraphe 2.3.3)

¢ 5si200TeV < E; < 20PeV, et sile 7 se désintégre en pu(+7), alorsily a un 7 se transformant
en pu, qui sera reconstruit comme une simple trace de muon, et le v, doit ressembler & un
v, (voir le diagramme II4 paragraphe 2.3.3)

e 51 200TeV < E, < 20PeV, et sile 7 se désintegre en électron ou hadrons, alors la gerbe de
désintégration et celle d’interaction sont séparées par une trace de 7 de longueur comprise
entre ~ 10m et ~ 1km. Alors, si ces deux points sont simultanément contenus dans le
volume visible du détecteur, on peut avoir un signal tres spécifique d’un v, : c’est ce qu’on
appelle le “double-bang du v, ”[81] (voir les diagrammes III1 et ITI2 paragraphe 2.3.4)

e si E; > 20PeV, ou si I’événement n’est qu’a moitié contenu alors le v, devrait ressembler
a un v, [115] (voir le diagramme II3 paragraphe 2.3.3)

Ainsi, la détection non ambigué d’un neutrino tauique ne peut se faire que dans
une gamme d’énergie assez limitée (typiquement entre 200 TeV et 20PeV) et nécessite de
reconstruire une double cascade. Selon les conditions, un neutrino tauique peut ressembler
a un neutrino électronique ou muonique.
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2.5 Bruits de fond

Les principaux bruits de fond pour la détection de ces événements viennent des muons at-
mosphériques descendants et des neutrinos atmosphériques. Les rayons cosmiques primaires, en
entrant en collision avec des noyaux d’azote ou d’oxygeéne dans la haute atmospheére, engendrent
des cascades atmosphériques. A cause de la faible densité de 1’air, les pions et kaons ont de
fortes probabilités de se désintégrer, entrainant un flux important de muons et de neutrinos
atmosphériques.

2.5.1 Muons atmosphériques

On a vu (paragraphe 2.2.5.1) qu’un muon d’énergie supérieure & 1 TeV parcourt facilement
plusieurs kilometres dans 1’eau. Méme en placant le détecteur & une profondeur de plusieurs
kilomeétres, le flux de muons atmosphériques est donc trés abondant. Par exemple, a 2300 metres
de fond sous la mer, et en intégrant au-dela de 1 TeV, il domine de plus de 6 ordres de grandeur
le flux de muons induits par des neutrinos atmosphériques (lequel domine les flux de neutrinos
d’origine cosmique)[114]. En ce qui concerne la topologie des événements non contenus, c’est
donc vers le bas qu’il faut regarder. En ce qui concerne les événements contenus, dont la topologie
présente une cascade au point d’interaction du neutrino, les muons atmosphériques représentent
tout de méme un bruit important dans la mesure ou les pertes stochastiques du muon peuvent
occasionner une(des) cascade(s) électromagnétique(s) ou hadronique(s) de haute énergie.

Les événements de types suivants :

1. un muon externe se désintégrant en vol

=SSR SRR A
H em T .. v“

2. un muon externe avec une forte perte catastrophique

——heeeee 4
M om H

3. un muon externe avec deux fortes pertes catastrophiques successives

———
——=TTThNNNN> p em

H em

peuvent étre confondus avec des événements contenus de topologie 2.3.2 (“une cascade”), 2.3.3
(“une cascade suivie d’une trace”) ou 2.3.4 (“deux cascades”). En effet, un événement du type
1 ou 2 ci-dessus apparaitra comme une cascade seule si la trace du muon passe inapergue
par rapport a la gerbe. Cela a d’autant plus de chances d’arriver que le rapport Egerbe/E,, est
grand et que 'interaction a lieu & la frontiére du détecteur. Similairement, un événement du
type 2 apparaitra comme une cascade suivie d’une trace, si la partie de la trace en amont de la
gerbe seulement passe inapergue. Pour un événement du type 3, si la trace passe inapergue en
amont et en aval, si les deux cascades sont d’énergies équivalentes et si elles sont séparées par
une distance compatible avec la longueur de désintégration d’un tau d’énergie équivalente, alors
un tel événement apparaitra comme le “double-bang” d’un v,.

Il est important de noter que la probabilité d’interaction radiative avec une forte perte
(v = AFE/E non négligeable devant 1) est faible mais que le flux trés abondant de muons at-
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mosphériques rend ce phénomeéne non négligeable. Notons également que 1’interaction domi-
nante pour ce type de bruit est le rayonnement de freinage (puisqu’il domine largement
les pertes radiatives du muon pour v = AE/E > 0.1; voir par exemple [116] figure 4.8 p15 et
[79] figure 2.11 p32).

2.5.2 Neutrinos atmosphériques

Les neutrinos atmosphériques constituent un bruit irréductible dans la détection de neu-
trinos d’origine cosmique. Ce qui peut faire la différence, c’est le spectre des neutrinos atmo-
sphériques qui est moins dur que celui des neutrinos cosmiques (& condition de reconstruire
suffisamment bien 1’énergie d’un neutrino), et la dépendance angulaire presque isotrope des
neutrinos atmosphériques par rapport a l’existence de sources astrophysiques ponctuelles (a
condition de reconstruire suffisamment bien la direction d’un neutrino). La seule maniére de
signer des neutrinos d’origine cosmique est statistique : il faut détecter, au-dessus d’un certain
seuil en énergie et /ou dans un certain pixel, plus d’événements que ce qu’on pourrait attendre
de fluctuations statistiques du fond avec par exemple 95% de niveau de confiance.

2.6 Taux d’événements contenus attendus

Les figures 2.9, 2.10 et 2.11, présentent des taux d’événements attendus pour chacune des
trois topologies contenues (2.3.2, 2.3.3 et 2.3.4), pour un volume effectif et un temps de détection
supposés de 1km?an, par décade d’énergie* entre 10 et 10° GeV. Différents modeles de flux
diffus de neutrinos cosmiques sont comparés aux taux de bruits (neutrinos atmosphériques,
muons atmosphériques avec une importante perte d’énergie par rayonnement de freinage, muons
atmosphériques se désintégrant en vol). Ces modeles sont présentés en détail au chapitre 1 °. Les
tableaux 2.1, 2.2, 2.3 présentent ces mémes taux d’événements mais intégrés en énergie au-dessus
de différents seuils. Nous allons maintenant discuter des hypotheses faites pour ’estimation de
ces taux, puis nous commenterons tous ces résultats.

2.6.1 Taux de signal

Les contributions des différentes saveurs de neutrinos et interactions sont sommées®. Seule
la cinématique est simulée (en utilisant le programme LEPTO[117]) pour comparer des taux
d’événements avec une méme énergie visible. En particulier, aucune simulation du détecteur, ni
de la reconstruction n’est faite ici, 'efficacité de détection étant supposée parfaite et constante.
En revanche, aucun rejet du bruit de fond di aux muons atmosphériques n’est envisagé pour
le moment. Une étude des taux d’événements reconstruits dans un détecteur simulé en détail,
ainsi qu’une étude du rejet du bruit de fond sont présentées, pour la topologie a une cascade,
au chapitre 5.

Pour chaque saveur et chaque type d’interaction, le taux par unité d’énergie et d’angle solide
est :

ON 0,
9E,00, ~ OE,0q,  Bvb)o(B)eNavt (2.22)

*Seule Pénergie visible est prise en compte c.-a-d. respectivement Ecascade; Fcascade + Firaces Fcascade + Fr.
5 Afin de tenir compte de la cassure du spectre vers 400 TeV pour le modéle NMB93, nous avons supposé que
le flux diminue en E73% au-dela.

6 . . . . . . .
sauf les interactions neutrino-électron, en particulier les résonances
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o % est le flux différentiel de neutrino a la surface de la Terre, T(E,, 6, ) le facteur de

transmission a travers la Terre, o(E,) la section efficace par nucléon, p la densité de ’eau a la
profondeur du détecteur (1.035g cm™3[118]), N4 le nombre d’Avogadro, V et t le volume et le
temps d’observation (1km?>an).

Le taux différentiel par unité d’énergie ou par décade d’énergie s’obtient ainsi :

ON ON
9B, /Q 9E, 0%, (2.232)
ON ON
Tlogia By 1“<1°>'Ev'/mm (2.23b)

Les taux présentés ici sont calculés avec une intégration sur 4~ sr (nous verrons au chapitre
5 que la réjection des muons atmosphériques, au moins pour les événements a une cascade, est
suffisante pour justifier cela).

Il est nécessaire de faire des hypothéses concernant les oscillations de neutrinos :
nous avons supposé un mélange maximal v, — v, avec Am? = 3.51073 eV? et une absence
de mélange sensible avec les v.. L’effet MSW dans la Terre est négligé. Ainsi, les flux de v,
sont conservés sans modification ; les flux de v, et v, d’origine cosmique sont égaux (lorsqu’ils
arrivent sur Terre) a la moitié des flux de v, produits ; le rapport v, /v, d’origine atmosphérique
dépend de ’énergie et de la direction incidente (formule 1.26 paragraphe 1.5.1).

Pour les événements ou intervient un 7, il faut simuler, non seulement la cinématique, mais
aussi la position de l’interaction, la direction du 7 et sa longueur de désintégration dans un
volume géométrique donné, afin de classer la topologie de chaque événement. Le volume utilisé
ici est un cylindre de 500m de hauteur et 798 m de rayon.

2.6.2 Taux de bruit de fond

Les taux d’événements avec un muon atmosphérique ayant une forte perte d’énergie par
rayonnement de freinage ont été calculés dans [119], en intégrant la formule suivante :

3Nu—|—brems 3@ﬂet 3Ubrems
R ek iini ‘oNm oVt 2.24
9E,00,0E, 0E,00, OB, ' MO (2:24)

avec % le flux de muons atmosphériques au niveau du détecteur (d’apreés [120]), &TngTs'
la section efficace différentielle du processus de bremsstrahlung (u + HoO — p + v + H20)
par molécule (par rapport a I’énergie déposée E,) (d’apres [121]), p la densité de I’eau a la
profondeur du détecteur (1.035g cm>[118]), Ng,0 = Na/18 le nombre de molécules d’eau par
unité de masse, V et ¢ le volume et le temps d’observation (1km? an).

Les taux d’événements avec un muon atmosphérique se désintégrant en vol se calculent en
intégrant la formule suivante :
det
ON, e 0L dPy

9E,00, ~ 0B,00, dv ' (2.25)

B(I)det . . dP,
u 4 4 P )
avec zp—5a- le flux de muons atmosphériques au niveau du détecteur (d’apres [120]), 52 la

probabilité de désintégration d’un muon par unité de longueur de parcours (formule 2.11 para-
graphe 2.2.5), V et t le volume et le temps d’observation (1km®an). En tenant compte de
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I’énergie de 1’électron issu de la désintégration, qui vaut en moyenne un tiers de 1’énergie du
muon, on peut réécrire ce calcul en fonction de 1’énergie de 1’électron :

ON, . _ / 3<I>f}et(Eu =3E.)dPy(E, = 3E5)Vt (2.26)
Q

8B, 0E,09, d

2.6.3 Remarques

L’objet de ce chapitre étant de présenter le principe de détection et les taux d’événements qui
en découlent, indépendamment des caractéristiques précises du détecteur et de la reconstruction,
ce n’est qu’au chapitre b que seront présentés des taux d’événements effectifs. Ainsi, le bruit
que pourraient représenter les multimuons atmosphériques n’est ni présenté ni discuté ici
car il nécessite une simulation détaillée du détecteur et de la reconstruction.

L’intégration sur 4w sr implique que les taux calculés sont plus élevés que ceux des
événements montants ; deux fois plus a basse énergie, mais beaucoup plus a haute énergie,
quand D’absorption par la Terre est importante.

Sil’on compare les taux d’événements contenus de topologie 2.3.3 (“une cascade et une
trace”) par km® avec des taux d’événements non contenus (topologie 2.3.1 c.-d-d. “une
trace”) par km?, il peut sembler surprenant que les premiers soient plus élevés que les seconds
d’un facteur 3 environ”. En effet, le parcours moyen d’un muon dans la roche devrait garantir,
pour les événements traversants, un volume effectif plus grand que 1km?®. Mais d’une part,
I’intégration sur 47 sr rehausse les taux d’événements contenus d’un facteur au moins 2. D’autre
part, pour un neutrino muonique de méme énergie, 1’énergie visible dans le cas contenu est
nettement plus élevée que dans le cas non contenu (figure 2.3).

Les taux de bruit dus aux muons atmosphériques pour les topologies “une cascade” et “une
cascade suivie d’une trace” sont présentés ici en supposant un taux de rejet nul, ce qui les
fait apparaitre particulierement abondants. Il est donc indispensable de les rejeter efficacement
par la reconstruction, soit en ne conservant que les événements montants (il faut alors estimer
correctement la direction, c’est la méthode appliquée dans le cas des événements traversants),
soit en trouvant des coupures topologiques sur les observables du signal (c’est ce qui est présenté
au paragraphe 5.4). Nous verrons au chapitre 5 qu’il est possible, au moins pour les événements
a une cascade, de trouver des coupures apres reconstruction permettant un taux de rejet effectif
largement suffisant pour autoriser la détection de neutrinos descendants (avec un volume effectif
légérement inférieur au volume effectif pour les neutrinos montants).

Concernant la topologie en “double-bang”, remarquons que le seuil est de ’ordre de
10 TeV, nettement moins élevé que les bornes indicatives données au paragraphe 2.4.3. C’est
le fait de simuler vraiment la probabilité de désintégration et non pas seulement la longueur
moyenne de désintégration qui permet d’avoir des événements dans cette gamme d’énergie.
Remarquons également que le bruit des neutrinos atmosphériques, bien que simulé avec les
hypotheses d’oscillations mentionnées ci-dessus, n’apparait pas sur la figure 2.11. C’est dia a
I’extréme faiblesse de la probabilité d’oscillation v, — v, au-dessus de ce seuil de ~ 10 TeV. Le
bruit des muons atmosphériques avec deux cascades est tres probablement négligeable. En effet,
le taux de muons atmosphériques & 2300m de fond est environ six ordres de grandeur au-dessus

"Par exemple, pour des neutrinos atmosphériques, pour des énergies de seuil de 1TeV, 10 TeV et 100 TeV,
en comparant les valeurs du tableau 2.2 avec celles de [114] tableau 2.2 (multipliées par 10 pour correspondre a
1km?), on a respectivement 32000/11800, 1000/280 et 11/4.
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du taux de muons induits par des neutrinos atmosphériques, mais on peut voir sur la figure
2.10 que la probabilité de donner une cascade d’énergie supérieure a 10 TeV par rayonnement
de freinage rameéne ce rapport & 300, donc le taux de bruit di aux muons atmosphériques
doit étre inférieur & 150/ km®/an au-dessus de 10 TeV et inférieur & 0.14/km®/an au-dessus
de 100 TeV. D’autre part, il doit étre possible de rejeter efficacement les quelques événements
restants par des coupures topologiques aprés reconstruction : pour que ce soit un événement de
signal, il faut une absence de trace en amont et en aval (ceci suffit pour les événements & une
cascade comme nous le verrons au chapitre 5), il faut aussi que les deux cascades et le tau soient
d’énergies équivalentes, en particulier il faut que la séparation des cascades soit compatible avec
la longueur de désintégration 4.9m - E£/100TeV. Toutes ces conditions permettent de supposer
que le taux de bruit pour cette topologie pourra étre nettement inférieur & 1/km?®/ an.
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Figure 2.9: Taux d’événements attendus par décade pour la topologie 2.3.2 (“une cascade”), dans un
détecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n’est pas considéré.
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Une cascade + unetrace
I I I I I
K Hgm(H+H0 - pty+H,0)
,» v (ATM)
S ® v, (NMBY3)
(SS95)
(P96)

=
o
1S
*
Ll

=
o
©

108

Vagn

Vagn

dN/dlog,(E) [an™km™]

10°
10*
103
10?2

10

10
10
10

10

lo 1 1

=
N
w
N
&)
[«2)
~
o)

9

Log,(E [GeV])

visible

Figure 2.10: Taux d’événements attendus par décade pour la topologie 2.3.3 (“une cascade et une trace”),
dans un détecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n’est pas considéré.
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Figure 2.11: Taux d’événements attendus par décade pour la topologie 2.3.4 (“deux cascades”), dans un
détecteur parfait.
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Ecascade Z

10 GeV | 100 GeV | 1 TeV | 10 TeV | 100 TeV | 1 PeV 10 PeV | 100 PeV
NMB93 1.6 10* | 1.110* |6.110%| 2.610% | 5.9 102 14 1.010~* | 8.210°¢
$S95 1.410* | 9.910° | 6.710% | 4.110% | 1.910° | 5.1 102 45 3.71071
P96 25102 | 25102 [ 25102 | 24102 | 2.210%2 | 1.5102 56 17
Vatm *
ATM 3.5107 | 6.210° | 1.4 10* | 3.6 102 4.9 6.610°2 | 8.5107* | 1.110°°
Hatm *
bremsstrahlung | 6.2 10° | 1.4 10° | 6.6 107 | 5.1 10° | 1.7 10® 4.6 1.31072 | 3.410°°
désintégration | 1.4 10° | 3.610° | 9.8102| 0.26 | 7.110°°|1.910°8|5.110°!2|1.410°'®

Tableau 2.1: Taux d’événements intégrés (par km® an) pour la topologie & une cascade, dans un détecteur
parfait. Le rejet du bruit de fond n’est pas considéré.

Eca.sca.de + Etra.ce >

10 GeV | 100 GeV | 1 TeV | 10 TeV | 100 TeV | 1 PeV | 10 PeV | 100 PeV
NMB93 6.910° | 4.610° |2.710% | 1.210° | 2.9 10° 9.0 9.01072 | 8.010°*
$S95 5.610° | 4.310% |3.010%| 1.910% | 9.710% | 3.2 10° 39 3.710°1
P96 1.410% | 1.410% |1.410%| 1.410% | 1.310% | 1.0 102 47 15
Vatm +
ATM 1.5107 | 1.110% | 5.510* | 1.7 103 20 2.2107! | 25102 | 2.910°°
Hatm -
bremsstrahlung | 6.2 10° | 1.4 10° | 6.6 107 | 5.1 10° | 1.7 103 4.6 1.310°2 | 3.410°°

Tableau 2.2: Taux d’événements intégrés (par km® an) pour la topologie & une cascade et une trace,
dans un détecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n’est pas considéré.

Elére cascade T ET >

10 TeV | 100 TeV 1 PeV 10 PeV 100 PeV
NMB93 69 62 4.0 1.9 102 2.9 107°
$S95 3.010% | 2.9102 1.3 102 8.0 1.5 1072
P96 38 38 27 5.3 3.910°!
Vatm *
ATM 39107 1 3.610°7 | 1.2107'° | 15107 3.6 10°1°
Hatm *
bremsstrahlung | < 150 | < 0.14 | <9.6107° | < 6.8107% | < 4.0107!!

Tableau 2.3: Taux d’événements intégrés (par km?® an) pour la topologie & deux cascades, dans un
détecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n’est pas considéré.
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2.7 Conclusion : performances requises d’un télescope a neutrinos

Afin de rejeter efficacement le bruit des neutrinos atmosphériques et d’apporter des con-
traintes sur les modeles de production astrophysique de neutrinos de haute énergie, il est donc
important d’avoir une bonne résolution en énergie, permettant d’imposer un seuil en énergie
et, si possible, d’obtenir une certaine spectroscopie du ciel en neutrinos.

De méme, pour rejeter efficacement le bruit des muons atmosphériques, et comprendre les
sources cosmiques de neutrinos de haute énergie, il est important d’avoir une bonne réjection
montant/descendant et une bonne résolution angulaire. L’identification d’une éventuelle
source sera d’autant plus sire et rapide que le rapport signal/bruit sera élevé, et donc que les
pixels seront petits.

Nous avons vu que les taux d’événements attendus sont faibles méme avec des dimensions de
P’ordre du kilomeétre. Or les performances d’un télescope a neutrinos dépendront crucialement de
sa sensibilité & de faibles flux, laquelle s’évalue directement en donnant son volume effectif
(pour les événements contenus) ou sa surface effective (pour les événements traversants).

Enfin, le dernier critére pour caractériser les performances d’un télescope a neutrinos est sa
capacité a distinguer les différentes topologies d’événement, afin de mesurer les rapports
de flux entre les différentes saveurs de neutrinos.

Afin d’optimiser toutes ces performances, il est important de bien choisir le site d’installation
et les caractéristiques techniques de 'instrumentation. C’est ce que nous allons décrire main-
tenant pour les différents projets de télescopes & neutrinos, et en particulier pour ANTARES.
Nous pourrons, apres cela, présenter les outils de simulation qui ont été développés pour estimer
la pertinence de ces choix techniques.
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Chapitre 3

ANTARES et les autres expériences

Dans le chapitre précédent, nous avons vu la nécessité, pour la physique des neutrinos cos-
miques, d’instrumenter de grandes masses de détection. Les meilleurs détecteurs de la génération
des années 90 ont des masses actives de 1’ordre de 1kt (pour les instruments a scintillateur
liquide comme MACRO [86]) ou 50kt (pour les instruments & effet Cerenkov dans de I’eau
pure comme SuperKamiokaNDE [80]). La prochaine génération comporte en particulier les
expériences fondées sur 1’idée de Markov qui permet enfin d’envisager des masses actives d’au
moins quelques mégatonnes, ce qui s’avére un minimum pour étre sensible aux flux cosmiques
de haute énergie.

Dans ce chapitre, nous ne présenterons que les expériences de ce type, & commencer par le
travail de pionnier qui a été mené par la collaboration DUMAND [122], nous enchainerons avec
les deux expériences qui ont commencé & prendre des données, BAIKAL [123] et AMANDA [124],
puis les deux projets en phase de recherche et développement, NESTOR [126] et surtout
ANTARES [127], que nous exposerons plus en détail pour bien comprendre le cadre expérimental
dans lequel nous avons effectué ce travail.

3.1 DUMAND (projet pionnier mais non concrétisé)

Le projet DUMAND (Deep Underwater Muon And Neutrino Detector) [122] fut la premiere
tentative de réalisation d’un télescope a neutrinos. Démarré en 1975, il prévoyait d’installer des
lignes souples de modules optiques par plus de 4000 metres de fond au large des iles Hawai. Des
études technologiques ont été menées, notamment sur les techniques de déploiement en milieu
sous-marin. L’expérience qui y fut acquise apporte sans doute beaucoup aux projets actuels.
Suite a des difficultés financieres, le projet fut arrété en 1996.

3.2 BAIKAL (expérience en cours)

BAIKAL [123] a été le premier télescope & neutrinos de haute énergie opérationnel.
L’expérience a lieu dans le lac Baikal en Sibérie, par 1100 metres de profondeur et & 3.6 kilomeétres
de la cote. Le déploiement se fait en hiver, en profitant de la couche de glace qui sert de plate-
forme solide.

Les trois premieres lignes ont été déployées en 1993, aprés presque dix ans d’études
préliminaires. Depuis, le détecteur a été agrandi chaque année et compte aujourd’hui (depuis
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Figure 3.1: Schéma du détecteur BAIKAL, tel qu’il est installé depuis 1998.

1998) 192 modules optiques répartis sur 8 lignes. Un schéma de ce télescope baptisé NT-200 est
montré sur la figure 3.1. Les modules optiques sont groupés deux par deux le long des lignes.
Ceci permet de rechercher des coincidences locales afin de s’affranchir au mieux du bruit de
fond optique (celui-ci s’éléve d’ordinaire & environ 50 kHz par module optique, mais en automne
il peut atteindre 250kHz). Le déclenchement de ’acquisition des données et de la reconstruc-
tion est fondé sur ces paires : un minimum de cinq paires réparties sur au moins trois lignes
est exigé pour tenter de reconstruire une trace de muon. Ce déclenchement est assuré par un
systeme électronique strictement hiérarchique : du module électronique local, les signaux sont
envoyés au module électronique de la ligne, puis au module électronique général qui transmet
alors ’ensemble des signaux a la cote si la condition de déclenchement est vérifiée. La mesure
des positions des modules optiques est réalisée en temps réel par un systéeme d’ultrasons avec une
précision de ’ordre de 20 cm. La calibration temporelle se fait avec deux lasers, I'un au-dessus
et autre au-dessous du détecteur. Une ligne supplémentaire, proche du détecteur, est dédiée
a la mesure permanente des parametres optiques de I’eau (les variations saisonniéres atteignent
20 %). Enfin un réseau de détecteurs Cerenkov en surface permet de mesurer la résolution angu-
laire du télescope qui est de ’ordre de 1°. Des candidats neutrinos sont identifiés et analysés
quotidiennement. Leur fréquence (environ un par jour aprés coupures) est compatible avec le
flux connu des neutrinos atmosphériques. Des limites en sont déduites sur le flux de neutri-
nos provenant de ’annihilation de neutralinos au centre de la Terre et sur celui de neutrinos
cosmiques de trés haute énergie.
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3.3 AMANDA (expérience en cours)

L’expérience AMANDA [124] a lieu au poéle Sud, dans 1’épaisse couche de glace de
I’Antarctique. La glace, comme milieu de détection, présente ’avantage d’un faible taux de
bruit de fond optique (de ’ordre de 1kHz par photomultiplicateur), et I'inconvénient d’une
diffusion importante de la lumiére due a la présence de micro-bulles d’air et de poussiéres figées
dans la masse.

Le déploiement de chaque ligne nécessite de forer un trou a 1’aide d’eau chaude. Apres
recongélation (environ 48 heures), tout reste alors fixé.

En 1993/1994, les quatre premiéres lignes (AMANDA-A) ont été déployées & une profondeur
d’environ 1000m. La diffusion de la lumiére y était trop importante (Lgirs ~ 10 — 20 cm)
pour autoriser une reconstruction de la direction des muons. Aussi, en 1995/1996, un détecteur
équivalent (86 photomultiplicateurs sur quatre lignes) a été installé & une plus grande profondeur
(1500 — 2000 m), ou les propriétés optiques de la glace sont plus favorables. Il a été rapidement
complété en 1996/1997 par six nouvelles lignes avec 216 photomultiplicateurs. Cet ensemble
est appelé AMANDA-B10. En 1997/1998, la collaboration a installé trois nouvelles lignes (avec
42 modules optiques chacune) de plus d’un kilomeétre de long afin de mesurer les propriétés
optiques de la glace entre 1150 m et 2350m. Sur les deux hivers suivants, le détecteur a encore
été augmenté de six nouvelles lignes de 42 modules optiques chacune, portant le nombre total
de modules optiques a environ 700 sur 19 lignes. Cet ensemble est appelé AMANDA-II et il est
représenté sur la figure 3.2.

La structure du détecteur est non-hiérarchique : chaque module optique est relié a la surface
par son propre cable, pour 'alimentation électrique et la transmission analogique des signaux.
Une solution numérique est actuellement a I’étude. Toute I'acquisition des données est faite
dans un batiment de surface.

Pour la vérification du taux de muons descendants et de la résolution angulaire, comme pour
I’étalonnage du détecteur, AMANDA profite d’une collaboration avec les expériences SPASE
(un réseau de détecteurs de gerbes atmosphériques et de détecteurs Cerenkov & eau) et GASP
(un télescope a imagerie gamma) qui sont positionnées & la surface de la glace. De plus, pour
I’étalonnage, un systéme complexe de lasers et de LEDs a été installé. La précision du position-
nement est meilleure que 1 m et la calibration temporelle proche de 5ns.

Actuellement, les résultats ’AMANDA sont parmi les plus contraignants en physique des
neutrinos de haute énergie [125]. L’analyse est pour le moment concentrée sur les muons atmos-
phériques descendants et les muons ascendants issus de neutrinos atmosphériques. Un pro-
gramme de recherche de supernova est également en cours. La recherche de sources ponctuelles
et d’un flux diffus cosmique qui dépasserait le flux des neutrinos atmosphériques au-dessus
d’une certaine énergie a également commencé, mais elle reste limitée par la surface géométrique
d’AMANDA-II. C’est pourquoi le prochain objectif de la collaboration est la mise en place d’un
détecteur d’environ 1km® (ICECUBE), toujours au péle Sud.

3.4 NESTOR (expérience en projet)

Le projet NESTOR [126], actuellement en phase d’études et de tests préliminaires, prévoit
d’installer un détecteur & 30km au large de Pylos (Grece) par 3800m de fond. La premiére
phase (débutée en 1991) consiste en la mise au point et le déploiement d’une structure semi-
rigide hexagonale d’environ 300m de haut comportant 168 modules optiques répartis sur 12
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Figure 3.2: Schéma du détecteur AMANDA, tel qu’il est installé depuis 2000.
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étages en titane de 32m de diametre. Il est prévu que chaque étage soit directement relié a
la cote par son propre cable d’alimentation et de transmission numérique des données. Des
prototypes de cartes électroniques pour l'acquisition et la transmission des données ont été
testés. Des mesures in situ indiquent une longueur d’atténuation d’environ 55m a 460nm, et
un taux de bruit de fond optique d’environ 75kHz par photomultiplicateur de 15” de diameétre.
Des tests de déploiement d’un puis deux étages ont été effectués. La collaboration prévoit de
compléter la premiére phase en 2001, puis de déployer six autres structures identiques.

3.5 ANTARES

La premiére étape du projet ANTARES, qui est né durant I’été 1996, consistait & prouver la
faisabilité d’un télescope sous-marin a neutrinos de haute énergie en Méditerranée. La collabo-
ration, constituée de physiciens des particules, d’astrophysiciens et d’océanologues, a pour cela
mis en ceuvre une batterie de mesures in situ (évaluation des sites), afin de bien comprendre les
caractéristiques du milieu sous-marin. Parallélement elle a mis au point une ligne prototype et
des procédures de déploiement et de connexion sous-marine. Cette ligne a été exploitée pendant
plusieurs mois avec succes, validant ainsi les techniques employées.

Maintenant la collaboration est engagée dans la construction d’un télescope de premiere
génération, d’une surface géométrique de I’ordre de 0.1km?, qui doit étre installé au large de
Toulon (France), par 2400m de fond, entre 2001 et 2003 [127].

L’objectif a plus long terme est la mise en place et exploitation d’un télescope de deuxieéme
génération, d’un volume de ’ordre de 1km®. Nous allons maintenant détailler ces différents
aspects : I’évaluation des sites, la ligne prototype, la prochaine étape (0.1km?) et le projet a
long terme (1km?).

3.5.1 Evaluation des sites

Puisque la mer profonde est un milieu naturel et que les signaux lumineux attendus
(provenant d’interactions de neutrinos ou de traces de muons) sont faibles, il est indispen-
sable d’effectuer un programme intensif d’évaluation des sites considérés. Il est essentiel de
bien comprendre les caractéristiques locales du milieu sous-marin, notamment la puissance et
les variations des courants sous-marins, la salinité, la température et la pression (I’indice de
réfraction n(A) en dépend), la transparence de ’eau, la salissure avec le temps des surfaces des
modules optiques, le bruit de fond optique provenant de la radioactivité intrinseque de ’eau de
mer ou des organismes bioluminescents.

Pour le choix d’un site, il est important de considérer également la profondeur (pour réduire
au maximum le bruit des muons atmosphériques), les conditions météorologiques (pour faciliter
les opérations en mer & la surface) ainsi que la proximité d’une cote et I’existence d’une infra-
structure marine (pour un acces facile au site et une connexion & moindre cout).

Le site choisi comme lieu de construction du télescope de premiere génération ANTARES
est situé & 40km au large de Toulon (France), par 2400m de fond, comme on peut le voir sur
la figure 3.3. La température de l’eau y est stable (13.1°C) ainsi que la salinité (3.84 %), la
vitesse moyenne des courants vaut 3cms~!, avec des pics & 15cms~!. Nous allons maintenant
voir plus en détail les tests in situ qui ont été réalisés pour en étudier le bruit de fond optique,
la salissure des modules optiques et la transparence de 1’eau.
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Figure 3.3: Topographie autour du site ’ANTARES au large de Toulon.

3.5.1.1 Bruit de fond optique

Le taux du bruit de fond optique doit étre bien mesuré car il intervient directement sur la
logique du déclenchement (en particulier il contraint la rapidité de 1’électronique), et sur les
algorithmes de reconstruction (qui doivent extraire le signal du bruit de fond).

La référence [130] décrit en détail les études de distributions temporelle et spatiale et de
corrélation avec les courants sous-marins qui ont été menées au site d’ANTARES, avec des
lignes de tests du type de celle représentée sur la figure 3.4b, le module optique étant équipé
d’un photomultiplicateur de 8”.

La figure 3.5 montre les taux de comptage enregistrés. On distingue clairement une com-
posante continue et des pics d’activité. Les pics durent entre 0.1 et 10s, font monter le taux
de comptage jusqu’a plusieurs MHz, sont trés corrélés sur des modules optiques proches (moins
d’un metre), mais pas du tout sur des modules optiques lointains. On peut également voir sur
la figure 3.6 que le taux de ces pics varie avec l’intensité des courants et la saison. On peut
les expliquer par la bioluminescence organique, des petits organismes émetteurs de lumiére qui
sont particulierement excités lors des chocs. La composante continue varie entre 20 et 47kHz,
sur une échelle de temps de quelques heures. Elle peut étre séparée en deux parties : un mini-
mum constant de 20kHz qui correspond & la contribution attendue des désintégrations de °K,
présent naturellement dans le sel marin (la salinité est trés stable), et une contribution variable,
probablement due a de la bioluminescence. Des études plus approfondies sont en cours.



3.5 ANTARES 75

=l | (]
® 0 Wm0 o
[k s’ .-"""’ Ej Lors bmad o’ ABGTTS fmaron 5
o ABGEOS pamorm L
Blmry bummy
Mk ] —— a
AN ey
- -
T B
: &
Acdraa’ Sy "".‘ . - i foicing
1 L ™ g el
il T —— [ — - il
AT [s - TESET
g e
- S e e Pl
| e
o TR v
[y 2z e R
e gt o
- LETATITWEA S e Py
Foms P — ] = ENTUTHCININ B%1 83
M | e
TERAS [5 PN SR TE
relmmn
ACORTTS PAAE  — m‘
i I i ARTEE
e — ke i anma
-

Figure 3.4: Lignes de test pour I’étude de: (a) la transparence de I’eau, (b) le bruit de fond optique et
(¢) la salissure des modules optiques.

3.5.1.2 Salissure

En immersion, les sphéres de verre qui protegent les modules optiques se couvrent peu a peu
d’un dépot qui diminue leur transparence. Deux effets y contribuent : la formation d’un film
bactérien, qui concerne la surface entiere de chaque sphere, et la sédimentation, qui obscurcit
surtout les surfaces orientées vers le haut. Les bactéries sont normalement transparentes, mais
elles facilitent ’adhérence des sédiments.

Des mesures de I’évolution de la transparence ont été effectuées en placant en regard deux
sphéres : I'une contenant une source (LED) et I'autre des récepteurs positionnés en différents
points, le tout sur des lignes de tests du type de celle présentée sur la figure 3.4c.

La figure 3.7 montre les résultats aprés 8 mois d’immersion au site I’ ANTARES. Les pertes
mesurées représentent le double des vraies pertes puisqu’il faut tenir compte des deux spheéres.
Pour les récepteurs horizontaux, la dégradation maximale vaut 1.2 %. Or les modules optiques
seront orientés vers le bas dans le détecteur final ; des pertes de transparence encore plus faibles
sont donc attendues.
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trés simultanément par deux modules optiques

proches (en haut) ou distants de 40 m (en bas). .

On distingue clairement la composante con- Figure 3.6:
tinue autour de 40kHz et des pics d’activité d’activité de bioluminescence et la vitesse

Corrélations entre le taux

qui sont trés fortement corrélés pour les modu-
les optiques proches, mais pas du tout pour les
modules optiques lointains.

des courants sous-marins en automne (acti-
vité plus forte) et au printemps (activité plus

faible).

3.5.1.3 Transparence de I'eau

L’absorption de la lumiére dans 1’eau limite ’efficacité de détection, tandis que la diffusion
limite la résolution angulaire du télescope. La simulation du détecteur doit donc prendre en
compte ces deux effets. Pour cela, il faut les modéliser et en mesurer les parametres au site
considéré.

La référence [129] décrit en détail les propriétés optiques de ’eau que 1’on peut modéliser &
l’aide des trois parameétres suivants, dépendant de la longueur d’onde :

¢ la longueur d’absorption Laps(A),
¢ la longueur effective de diffusion L& (),
¢ la proportion de diffusion de Rayleigh par rapport a la diffusion particulaire n(A).

Lorsqu’on mesure les temps d’arrivée des photons émis par une source pulsée et recueillis a une
certaine distance (voir par exemple la figure 3.8), on trouve que :

o L,ps influence la normalisation des données (hauteur absolue du pic),
° szirﬂ modifie le rapport entre le pic et la queue,

¢ 7 change la pente de la queue.
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Figure 3.7: Mesures de ’évolution de la trans-
parence des sphéres de verre immergées : on
peut voir la diminution de l’'intensité de la
lumiére recueillie dans des photodiodes placées
a différents angles par rapport a la verticale
(1:90°,2:80°,3:70°,4:60°,5:50°).
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Des mesures dans le bleu et dans 1'ultraviolet ont été effectuées au site ’ANTARES, pour

des distances de propagation de 24 m et 44 m [128]. La figure 3.8 montre les résultats normalisés,

ainsi que les ajustements de la simulation qui ont permis de déterminer les trois parametres

cherchés. Les queues des photons diffusés sont peu importantes: 95(90) % des photons sont
collectés en 10ns pour une propagation sur 24(44)m.

Les parameétres mesurés par ajustements de la simulation sont résumés dans le tableau 3.1.

Dans le bleu, ou les propriétés optiques sont les plus favorables, la longueur d’absorption vaut

environ 60 m et la longueur de diffusion effective environ 250 m. Malheureusement, les données

ne permettent pas une vérification précise du modele de diffusion, car ’instrumentation utilisée

n’était sensible qu’aux angles de diffusion # > 30° (il faudrait des impulsions lumineuses beau-

coup plus fines).

‘ Asource ‘ saison ‘ Laps (m) ‘ Lgfifﬂ (m) ‘ 7 ‘
466 nm | 07/98 | 67.3 £ 1.3 | 263.7 + 3.7 | 0.19 £+ 0.03
(bleu) | 03/99 | 58.7 + 0.7 | 249.3 £ 5.2 | 0.14 £+ 0.03
370 nm | 07/99 | 22.3 £ 0.1 | 117.0 + 1.5 | 0.13 + 0.01
(UV) 09/99 | 25.1 + 0.1 | 119.0 + 1.4 | 0.13 + 0.01

Tableau 3.1: Mesures des paramétres optiques de ’eau au site ’ANTARES [128].
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3.5.2 Ligne prototype (“ligne 5”)

En novembre 1999, la collaboration ANTARES a déployé une ligne prototype compléte, par
1200m de fond au large de Marseille [131]. La connexion a la cote a été établie par un cable
électro-optique de transmission de puissance et de données. Elle a ensuite été exploitée pendant
trois mois avec succes, ’objectif principal étant la vérification du systéme de positionnement
acoustique.

Cette ligne était composée de 16 étages, espacés de 15m, avec deux spheéres de verre par
étage. Huit de ces spheéres contenaient des modules optiques, six autres des instruments de
positionnement (inclinomeétre, compas). Le reste de I’équipement (hydrophones pour étudier la
forme de la ligne, balises acoustiques de haute fréquence, modules électroniques ... ) était placé
sur et autour de la ligne. La figure 3.9 montre ’architecture de cette ligne.

Les signaux des modules optiques sont acheminés vers les LCM (modules de contréle locaux),
ou ils sont identifiés, puis au MEC (conteneur de 1’électronique principale), d’ou ils sont envoyés
a la cote par fibre optique. Les données ainsi obtenues ont permis ’analyse de traces de muons
atmosphériques descendants.

L’analyse des données de positionnement ont permis de vérifier la qualité du systeme
(équipement et logiciel), comme on peut en voir un exemple sur la figure 3.10.

L’opération de cette ligne prototype conclut la phase de R&D d’ANTARES ; nous allons
maintenant présenter la prochaine étape : la construction d’un détecteur multi-lignes de premieére

génération.

Ling 3 architecture
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Figure 3.9: Schéma de la ligne prototype
“ligne 5”.
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3.5.3 Prochaine étape : 0.1km?
3.5.3.1 Géométrie et déploiement

La difficulté de réparation de composants sous-marins impose une réduction au minimum des
composants actifs au fond de la mer, une priorité accordée a la fiabilité de chacun des éléments
(temps de vie supérieur a 10 ans), et une limitation de leur consommation en énergie.

La figure 3.11 montre le détecteur proposé. C’est une matrice 3D de 1170 photomultiplica-
teurs, groupés par trois et régulierement répartis sur treize lignes de trente étages. L’espacement
horizontal entre les lignes vaut 60 — 80m, selon la précision du déploiement, et 1’espacement
vertical entre les étages vaut 12m. Les lignes sont identiques et arrangées en spirale, a ’intérieur
d’un cylindre de 112m de rayon, afin de restreindre les symétries possibles lors de la reconstruc-
tion [114]'. Chaque ligne sera connectée par cable électro-optique, en utilisant un sous-marin, &
la boite de jonction. Celle-ci contient des convertisseurs de puissance dans un bain d’huile (pour
assurer la tension standard de 400V), I’électronique de déclenchement et le controle lent du
détecteur. Le lien avec la station cotiere est réalisé par un cable standard de télécommunication.

station cotiere /'

vue de dessus

cable sous-marin
électro-optique
~ 40 km

tc)

300m
active

conteneur pour I'électronique
cables de lecture

boite de jonction

balise acoustique

Figure 3.11: Schéma du détecteur ANTARES prévu.

Chaque ligne se compose d’un cable électro-opto-mécanique, long d’environ 450 m, tenu au
fond par une ancre récupérable et maintenu quasiment vertical par une bouée. Le cable sert a la
fois de support mécanique, d’alimentation électrique et de transport des données. Chaque étage
est equipé de trois modules optiques, un module de contréle local (LCM), un inclinomeétre et un
compas pour le positionnement (paragraphe 3.5.3.5) et une source de lumiére pour la calibration
(paragraphe 3.5.3.5), le tout maintenu dans un cadre en titane.

'Tes dernitres études, en prenant en compte les déformations des lignes par les courants et les incertitudes
de positionnement, tendent a montrer que les erreurs de reconstruction par ambiguité symétrique sont trés peu
probables [132], suggérant d’opter pour une géométrie plus facile & déployer.
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3.5.3.2 Modules optiques

L’unité de base du détecteur est le module optique, chargé de capter la lumiére Cerenkov et
de la transformer en données numériques.

Sphere de verre

" Diamétre externe: 430 mm

Epaisseur: 15 mm

J Support du PM

Phototube

Diamétre: 251 mm

Gel optique

Ecran magnétique

Fil: 1,1 mm de diamétre

Maille: 4x1,7=6.8 cm et de la carte mére
I
H [
o
Peinture noire ! DC/DC
\\ Connecteur/ pénétrateur
Carte mere

Figure 3.12: Schéma d’un module optique.

Comme le montre la figure 3.12, un module optique est constitué d’un photomultiplicateur
et de 1’électronique associée, placés dans une sphére de verre qui protege le tout contre la
pression et ’humidité. Le verre est trés transparent : 'atténuation de la lumiére & 460 nm est
inférieure & 2 %. La surface intérieure de I’hémisphere arriére est peinte en noir pour préserver la
directionnalité du module optique. Un gel en silicone maintient le photomultiplicateur et assure
un couplage optique avec le verre. Grace au choix des matériaux ( Neau < Nigel < Nyerre ), 12
réflexion de la lumiére a 'extérieur du module optique est minimisée. Une fine cage de haute
perméabilité magnétique fait écran contre le champ magnétique terrestre, ce qui permet une
grande uniformité de la réponse du photomultiplicateur et une indépendance vis-a-vis du poéle
Nord, tout en minimisant 1’effet d’ombre qu’implique nécessairement cette cage. Chaque module
optique sera orienté vers le bas, a 45° de ’horizontale.

Le choix des photomultiplicateurs n’est pas encore terminé, mais le candidat le plus promet-
teur jusqu’a présent est le modele R7081-20 de Hamamatsu (10” de diameétre). Les parametres
caractéristiques de ce photomultiplicateur sont les suivants (les valeurs mesurées sont résumées
dans le tableau 3.15) :

e La surface effective de la photocathode, Sf,flf/l. C’est le produit de Paire de détection par
Pefficacité de collection, mesurée avec une LED bleue collimée et orientée dans 1’axe du
photomultiplicateur.

o Le gain G, qui caractérise ’amplification du signal. Un gain G > 5 - 107 est requis en
raison du bruit électronique.

¢ Le rapport pic sur vallée P/V. Il est calculé & partir du spectre en charge (voir par exemple
celui présenté sur la figure 3.13) : c’est le rapport entre ’amplitude du premier pic et celle
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du premier creux.

e La dispersion des temps de transit orrg, qui caractérise la résolution temporelle du pho-
tomultiplicateur.

¢ La réponse angulaire donnée par la courbe d’acceptance en fonction de I’orientation relative
du photon et du photomultiplicateur (voir par exemple celle présentée sur la figure 3.14).
Puisque les photomultiplicateurs seront orientés vers le bas et que leur acceptance devient
tres faible au-dela de 90 °, les photons montants seront détectés avec une grande efficacité
alors que les photons descendants seront difficilement vus.
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Figure 3.13: Réponse en charge du photomul-

tiplicateur de 10” de Hamamatsu. . , .
Figure 3.14: Réponse angulaire du photomul-

tiplicateur de 10” de Hamamatsu.

eff 2
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orts | 1.3ns

Mode signal complexe

Figure 3.15: Principaux
parameétres du photomultiplica-
teur de 10” de Hamamatsu.

Figure 3.16: Principe du discriminateur PSD.

3.5.3.3 Lecture des photomultiplicateurs

L’électronique de lecture de chaque photomultiplicateur est placée dans le module de contréle
local (un par étage), sur la carte meére. Un circuit, appelé ARS (Analogue Ring Sampler) [133],
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réalise toutes les opérations de traitement analogique des signaux des photomultiplicateurs et
leur numérisation. Le traitement des données est déclenché chaque fois que ’amplitude du signal
d’anode dépasse un seuil donné. Alors les informations sur cette impulsion sont stockées dans
un mémoire temporaire (un “pipeline”), avant d’étre transmises & I’acquisition des données si
un signal de déclenchement est recu (nous reviendrons la-dessus au paragraphe suivant).

Il faut distinguer deux types de signaux, pour lesquels le traitement des données sera tres
différent. La plupart (98 %) sont de simples photoélectrons qui proviennent du bruit de fond
optique. Dans ce cas, la forme de I'impulsion est bien connue : seuls le temps d’arrivée et
la charge intégrée sont & enregistrer (il s’agit d’un traitement rapide et produisant peu de
données). Les 2% restants sont plus complexes : soit la durée de 'impulsion est longue, ou
bien ’amplitude est grande ou encore plusieurs impulsions s’enchainent. Dans ce cas, afin de
conserver le maximum d’informations, la forme compléte du signal est échantillonée et numérisée.
La distinction est effectuée en temps réel par le discriminateur PSD (Pulse Shape Discriminator),
suivant le principe schématisé par la figure 3.16 : un gabarit est appliqué a chaque impulsion.
Tout signal qui en sort est traité en mode complexe : il est échantillonné avec une fréquence
modulable entre 300 MHz et 1 GHz, le résultat analogique est stockée dans 128 condensateurs
en anneau (figure 3.17), enfin chacun des 128 échantillons est numérisé.

Mémorisation —

Figure 3.17: Principe de ’échantillonage en anneau par ’ARS.

3.5.3.4 Acquisition des données et systéme de déclenchement

Le systéeme de déclenchement de ’acquisition des données est le premier filtre. Son objectif
est de réduire le débit de données vers la cote & un niveau acceptable? ; ses deux contraintes

2Sans la moindre sélection, il faudrait transmettre un débit de l’ordre de 2Tbs™! !
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sont la simplicité et le respect de toute information susceptible de correspondre & un événement
physique intéressant.

La solution adoptée pour ANTARES est un systeme flexible, fondé sur trois niveaux de
conditions locales :

e L0 : au niveau de chaque module optique, une impulsion est transmise au LCM si
Pamplitude lue dépasse le seuil ag (par exemple 0.3 pe)

e L1: au niveau de chaque étage, I'information est temporairement stockée dans le LCM et
la condition LI est vérifiée si une impulsion dépasse en amplitude le seuil a; (par exemple
3pe) ou si deux impulsions ont un écart temporel inférieur a ¢; (par exemple 15ns)

e L2: au niveau de deux étages voisins, la condition L2 est vérifiée si la condition L1 1’est
pour les deux. Ceci déclenche la lecture intégrale du détecteur sur une fenétre en temps
ta (par exemple 3.5 us) et la transmission vers la cote.

Ces trois conditions sont testées par des processeurs flexibles qui assurent un systéme pro-
grammable et modifiable (par exemple les seuils en amplitude ag, a; ou les temps de coincidence
t1,t2 peuvent étre modifiés depuis la cote). La possibilité d’inclure un signal de déclenchement
externe (provenant d’un satellite ou d’un autre détecteur par exemple) pour la recherche de
supernova ou de sursauts gamma est actuellement a 1’étude.

Les données arrivant par le cable a la station cotiere sont filtrées (niveau L3) afin d’en réduire
le volume pour la construction des événements (c.-d-d. le regroupement des coups provenant
d’un méme événement physique) et I’écriture sur bande. Les critéres constituant ce niveau L3
doivent tenir compte de tous les canaux de physique étudiés. Ils seront appliqués par une ferme
d’ordinateurs en paralléle.

3.5.3.5 Controle lent et calibration

Le fonctionnement et I’environnement sous-marin ’ANTARES imposent un contréle continu
du détecteur et de sa calibration. C’est le contrdle lent ;il doit assurer :

CL-1 le contréle a distance des sous-éléments du détecteur (modules optiques, alimentation
électrique, systéme d’acquisition des données, instruments de calibration, ... )

CL-2 lamesure et surveillance des parametres non contrélés (température, courants sous-marins,
positions et orientations des modules optiques, bruit de fond optique, ... )

CL-3 la gestion d’une base de données correspondant a ce contréle et cette surveillance.

En particulier, le positionnement et 1’étalonnage temporel sont cruciaux pour la résolution
temporelle du détecteur o;, laquelle est déterminante pour la précision angulaire du télescope :

— 2 2 2
Ot = \/Upositionnement + Uétalonnage + o1TS (31)

Le positionnement des modules optiques est fondé sur des mesures acoustiques, des incli-
nometres et des compas. Les deux inclinomeétres et le compas qui équipent chaque étage per-
mettent la reconstruction de la forme de chaque ligne. Un exemple de ’application de cette
méthode a la reconstruction de la ligne prototype a été montré sur la figure 3.10. Par ailleurs, un
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émetteur d’ondes acoustiques est installé au pied de chaque ligne et six récepteurs (hydrophones)
sont distribués sur la ligne. Les temps d’arrivée des signaux de différents émetteurs permettent
de reconstruire la position des hydrophones par triangulation avec une précision d’environ 3 cm.
La figure 3.18 montre un exemple appliqué a la ligne prototype. En combinant cela, le systéme
permet d’obtenir une précision opesitionnement inférieure a 10 cm. Le positionnement absolu du
détecteur est fait par triangulation des balises acoustiques fixées aux pieds des lignes, depuis un
bateau équipé d’un récepteur DGPS (Differential Global Positioning System).
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Figure 3.18: Exemple du positionnement acoustique pour la ligne prototype : distances mesurées entre
un hydrophone et deux balises fixes diamétralement opposées.

L’étalonnage temporel des modules optiques se fait par des mesures avec des sources de
lumiére intenses et pulsées, appelées balises optiques. Ce sont des cylindres de verre con-
tenant chacun une trentaine de diodes LED. Chaque balise optique peut illuminer simultanément
plusieurs étages des lignes voisines, et il y en a quatre disposées le long de chaque ligne. Toute
impulsion est datée par I’horloge locale, qui est synchronisée sur une horloge de référence, laquelle
est distribuée par la station de controle et référencée par rapport au Temps Universel grace a un
récepteur GPS (Global Positioning System). En mesurant le temps de propagation du signal en-
tre la station cotiere et chaque LCM, on peut étalonner les phases relatives de toutes les horloges
locales, avec une précision o¢talonnage inférieure a 0.5ns. En plus de cela, la résolution temporelle
intrinséque de chaque module optique est calibrée avec une diode LED pulsée, positionnée dans
la spheére de verre et envoyant des impulsions sur son propre photomultiplicateur.

3.5.4 Projet a plus long terme : 1km?

Apreés une premiére phase terminée de R&D (qui comprenait ’évaluation des sites et 1’étude
du déploiement, de la connexion et du positionnement de la ligne prototype), puis une deuxiéme
phase en cours, qui correspond & la mise au point d’un télescope de premiére génération (~ 1000
photomultiplicateurs, pour une surface au sol d’environ 0.1 km2), I’ambition de la collaboration
ANTARES a plus long terme est de construire et exploiter un télescope de deuxieéme génération
(~ 10000 photomultiplicateurs, dans un volume de ’ordre de 1 km3). En effet, la détection de
nombreuses sources ponctuelles requiert une surface ou un volume effectif a 1’échelle kilométrique.
Une campagne d’exploration de sites possibles en Méditerranée est prévue pour en sélectionner
le meilleur.



Chapitre 4

Outils de simulation et de
reconstruction

Au niveau de développement ou se trouve le projet ANTARES, la nécessité de construire
des simulations informatiques aussi détaillées que possible se fait sentir. En effet, une inter-
action d’un neutrino ne peut se transformer en un ensemble de signaux électroniques analysables
que par une succession d’étapes complexes et aléatoires (I'interaction proprement dite, la prop-
agation de plusieurs traces chargées, ’émission et la propagation du rayonnement Cerenkov,
la détection des photons et leur transformation en impulsions électroniques dans les modules
optiques). Ceci rend impossibles une évaluation et une optimisation analytiques d’un certain
détecteur (c.-d-d. un choix de site, une instrumentation et un logiciel de traitement des données).

L’objectif des simulations est de :

e développer les algorithmes de sélection/reconstruction. Dans ce chapitre, nous
présenterons un algorithme de reconstruction mis en place pour les événements & une
cascade (topologie 2.3.2).

e caractériser les performances de I'ensemble (site+instrumentation+logiciel). Au
chapitre 5, nous caractériserons les performances du détecteur (qui a été présenté au para-
graphe 3.5.3) en ce qui concerne les événements & une cascade.

e caractériser l’influence de différents parameétres libres et optimiser le
détecteur : bien que effort d’optimisation soit principalement orienté vers la détection de
neutrinos muoniques non contenus (puisque c’est la vocation premiére de cet instrument),
certains choix pourraient étre déterminés en fonction des performances pour la détection de
cascades contenues. Les parametres libres & étudier concernent le site (par ez. la diffusion
de la lumiére dans ’eau) ou bien l'instrumentation (par ez. la géométrie, les photomulti-
plicateurs). Au chapitre 5, nous étudierons I’effet de quelques parameétres instrumentaux
sur les capacités de détection d’événements & une cascade.

Le paragraphe 4.1 constitue une simple présentation générale des outils de simulation et
de reconstruction développés pour ANTARES dans le cadre de différents themes de physique.
Les paragraphes suivants sont une présentation plus particuliére des outils développés pour les
événements contenus a une cascade.
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Figure 4.1: Schéma général des outils de simulation.

4.1 Schéma général

L’architecture des outils de simulation représentée sur la figure 4.1 est caractérisée par les
aspects suivants :

¢ structure modulaire : la ligne principale suit les étapes logiques, de ’interaction du

neutrino (ou événement de bruit de fond) aux données puis a ’analyse.

¢ notion d’événements : la faible fréquence des événements potentiellement intéressants
(bruit de fond inclus), comparée au temps de traversée du détecteur, autorise un format
de données correspondant a des événements bien séparés.

¢ un flot de données unique sous forme de lignes ASCII : chaque programme de la
ligne principale prend le flot de données comportant toutes les étapes précédentes et le
transmet intégralement en rajoutant, pour chaque événement, les lignes correspondant a
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I’étape qu’il simule. Les données qui ne sont pas assujetties a un événement physique par-
ticulier sont ajoutées sous formes d’événements de calibration. Les parameétres constants
caractéristiques du détecteur (environnement, géométrie théorique, courbes de réponse
des photomultiplicateurs, électronique implémentée) sont dans des bases de données et
librairies de fonctions.

e Génération / Vérité Monte-Carlo
La premiére étape est la génération d’événements physiques (signal ou bruit de fond,
contenus ou traversants ... ) qui produit des données que nous appellerons “vérité Monte-
Carlo”. Cette vérité Monte-Carlo contient toutes les caractéristiques du(des) muon(s)
entrant(s) s’il s’agit d’un événement traversant, ou bien du neutrino, de ’interaction et
des produits de I’interaction s’il s’agit d’un événement contenu.

¢ Distorsion / Contréle lent / Alignement
La deuxiéme étape consiste a simuler les distorsions des lignes de détection dans 1’eau,
a partir de la géométrie théorique, et en tenant compte des courants et des contraintes
mécaniques. Ensuite, parallelement & la simulation des signaux captés par ce détecteur
simulé, il faut simuler la connaissance que nous avons de I’état de ce détecteur, qui est
donnée par le contrdle lent. Enfin, 1’alignement est chargé de restituer le détecteur vrai
d’aprés la géométrie théorique et les données du controéle lent.

¢ Rayonnement Cerenkov/ Propagation dans 1’eau / Bruit optique / Impulsions
La troisieme étape établit le lien entre la liste des traces correspondant & I’événement
engendré et le détecteur simulé : il faut propager chaque particule dans ’eau, simuler
les développements de gerbes électromagnétiques ou hadroniques s’il y a lieu, simuler
1’émission de photons Cerenkov, leur propagation et la probabilité qu’ils soient captés par
un module optique et convertis & la photocathode en photo-électrons. Parallelement, il
faut simuler les signaux du bruit optique ambiant. Tout cela donne un certain nombre
de signaux primaires constitués d’impulsions lumineuses converties, caractérisées par un
temps d’arrivée (¢;) et une amplitude (une charge entiére n;).

¢ Simulation des photomultiplicateurs + électronique / Données brutes
L’étape suivante prend en compte le transit et I’amplification de la charge, de la photo-
cathode a la sortie du photomultiplicateur, puis la transformation en signaux numériques,
par intégration ou échantillonage électroniques. On obtient alors les données brutes.

¢ Déclenchement / Reconstruction / Sélection
Il faut ensuite simuler le déclenchement du systéme d’acquisition des données qui va re-
jeter les événements ayant laissé trop peu d’informations. Alors sont appliqués les algo-
rithmes de reconstruction et de sélection sur ces données brutes, en utilisant les données
de D’alignement du détecteur. En sortie, sont transmis des événements reconstruits et
sélectionnés.

e Analyse
C’est alors qu’on peut analyser les implications de ces simulations en visualisant les
événements, et surtout en comparant les parameétres vrais (vérité Monte-Carlo) et re-
construits ...
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4.2 Génération des événements contenus

Nous voulons simuler des événements pour lesquels une interaction neutrino-nucléon par
courant chargé ou neutre intervient dans le volume visible du détecteur. Pour chaque événement,
il nous faut d’abord simuler les parameétres du neutrino, de 'interaction et des produits de
I’interaction. La génération de toutes ces caractéristiques, événement par événement, doit obéir
a deux contraintes : il faut respecter aussi fidelement que possible les distributions de prob-
abilités des événements réels et assurer des statistiques suffisantes pour permettre des études
approfondies avec un bon niveau de confiance. Autrement dit, un compromis est nécessaire
entre fidélité et rapidité ®.

La prise en compte de ces deux contraintes nous a mené a choisir une technique de tirage
pondéré : les parametres du neutrino sont tirés suivant des distributions simples et pratiques, le
neutrino est forcé d’interagir dans le volume visible, en revanche les distributions des parametres
cinématiques et dynamiques sont reproduites aussi fidelement que possible. Un flux, une section
efficace totale et un espace de phase sont transmis sous forme de poids pour chaque événement.
Ainsi il est possible de réutiliser un meéme lot d’événements avec des hypotheses différentes sur
les flux ou les sections efficaces par exemple, simplement en modifiant les poids dans ’analyse.
Il est également possible de dédier un lot d’événements a& un domaine restreint (par ez. pour
étudier plus précisément les événements quasi-horizontaux ou quasi-verticaux), ou au contraire
d’équilibrer artificiellement les statistiques de simulation sur un large domaine (par ez. pour
évaluer correctement les performances a ultra haute énergie, alors que les taux d’événements
diminuent rapidement avec 1’énergie en réalité).

4.2.1 Sept parametres pour un événement contenu

Alors qu’'un muon entrant dans le
détecteur peut étre caractérisé compléetement
par six parameétres a engendrer (deux
pour sa direction, deux pour la position pro-
jetée dans un plan de référence, un pour le
temps de passage par ce plan de référence
et un pour son énergie), un événement con-
tenu de topologie a une cascade nécessite
sept parameétres (la position et le temps dans
un plan de référence sont a remplacer par
la position et le temps de 'interaction dans
Pespace). Les notations correspondantes sont
explicitées sur la figure 4.2 ci-contre.

Figure 4.2: Sept paramétres sont nécessaires et suff- Les parameétres a reconstruire sont
isants pour caractériser un événement contenu a une [’énergie et la direction du neutrino. En
cascade. pratique, seulement la direction moyenne et

I’énergie totale de la cascade sont accessibles.
Pour un événement v.N cc, il n’y a en principe aucun biais, tandis que pour un événement
vN cn ou v, N ce, une partie de 1’énergie est emportée par le(s) neutrino(s). La détermination
de la position d’interaction n’a aucune importance physique et celle du temps d’arrivée du
neutrino n’a d’importance qu’avec une précision de ’ordre de la seconde (par exemple, pour

! Par exemple, si I’on définit des coupures cinématiques trop laches, I’algorithme de simulation de interaction
du neutrino avec le nucléon peut boucler quasi-indéfiniment. Au contraire, il est clair que si 'on définit des
coupures cinématiques trop sévéres, 1’éventail des possibilités ne sera pas reproduit fidélement.
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associer 1’événement & un sursaut gamma, ou pour transformer sa direction en coordonnées
galactiques). Cependant, ’algorithme de reconstruction doit pouvoir déterminer la position et le
temps d’interaction avec une précision de 'ordre de quelques nanosecondes car la détermination
des parametres importants que sont la direction et 1’énergie en dépend. Les parametres a recon-
struire sont donc également au nombre de sept.

En ce qui concerne le tirage spatial, afin d’éviter tout biais, les événements sont engendrés
uniformément dans le volume d’un cylindre entourant le détecteur et choisi suffisamment grand
pour inclure toute trace observable, mais pas trop pour éviter de gaspiller du temps de calcul.
Ce cylindre sera appelé canette par la suite. Cette canette définit également les limites pour
la propagation des particules, dans I’étape suivante de simulation de la réponse du détecteur.

Les paragraphes suivants présentent les outils choisis pour simuler la cinématique et la dy-
namique des interactions neutrino-nucléon par courant chargé ou courant neutre. Précisons
qu’aucun outil n’a encore été développé pour simuler des événements avec résonance de Glashow
ou bien des résonances mésoniques (v, + e~ — W™ ou p~ ou D} ou b).

4.2.2 Cinématique

Nous voulons simuler des interactions
neutrino-nucléon par courant chargé ou ,
courant mneutre. La figure 4.3 présente
les variables cinématiques pour un exemple?
d’événement : v. +p — e~ + X. A partir des I
quadri-impulsions désignées sur la figure, on : wq)
peut former les invariants suivants : |

s = (I+P)? (4.1a) u
Q* = —¢#=-(1-1)7% (4.1b) b N Uixw)
v = ¢-P/M (4.1¢) "
)

W2 = 2Mv+M?-Q* (4.1d p

ou M est la masse de la cible (sur la figure un
proton), W2 est le carré de la masse invari-
ante du systéme hadronique produit, désigné
globalement par X.

Plagons-nous dans le référentiel terrestre,
ot le nucléon cible est fixe. Soient E 1’énergie du neutrino, E’ celle du lepton diffusé et 4

Figure 4.3: Cinématique d’une interaction pro-
fondément inélastique par courant chargé. Les types
de particules sont en caractéres droits, les quadri-
impulsions en italique.

I’angle de diffusion. Toute la cinématique de 1’interaction dépend de deux variables
sans dimension, dites variables d’échelle de Bjorken (y = v/ FE est I'inélasticité, z est la
fraction d’impulsion portée par le quark interagissant, voir par exemple [134]) :

v = E-F (4.2a)
Q* = 2MEzy (4.2b)
W2 = 2MEy(1—=z)+ M? (4.2¢)

Si on peut négliger la masse du lepton, alors :

Q? = 4E%*(1- y)sin®(6/2) (4.3)

2 \ . . N . .
Les parameétres cinématiques sont les mémes pour une interaction par courant neutre ou avec un neutron au
lieu du proton.
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Le tirage de ces deux variables doit respecter les sections efficaces différentielles. Nous
avons vu au paragraphe 2.2.3.1 comment ces derniéres s’expriment en fonction de ces vari-
ables d’échelle et des fonctions de structure du nucléon cible. Il existe différents jeux de fonc-
tions de structure paramétrées, issus d’ajustements de différentes données expérimentales com-
binées avec différentes hypothéses théoriques (nécessaires pour extrapoler au-dela du domaine
expérimentalement accessible). Ils sont rassemblés dans la librairie PDFLIB [135]. Par ailleurs, il
existe différents programmes Monte-Carlo pouvant simuler ce type d’interaction en utilisant cette
librairie. Aprés comparaison des différents logiciels disponibles (citons LEPTO [117], PYTHIA
[136] et HERWIG [137]), nous avons choisi d’utiliser le programme LEPTO (nous expliquerons
cette comparaison au paragraphe 4.2.4).

4.2.3 Hadronisation

Ayant simulé la cinématique de l’interaction électrofaible, il faut ensuite reproduire
les nombreux processus de chromodynamique quantique qui interviennent dans
“I’éclatement” du nucléon.

En premier lieu, des corrections perturbatives (processus radiatifs et diagrammes avec
boucles) peuvent affecter le parton “acteur” (c.-d-d. le quark ou le gluon diffusé directement
par le boson W ou Z). A lordre dominant (non radiatif), on a Wq — ¢’; au premier ordre
en a,, on peut avoir Wq — ¢'g (rayonnement d’un gluon) ou Wg — qq (fusion boson-gluon),
etc. Toutes ces corrections perturbatives sont bien connues théoriquement. A cause de la
grandeur de la constante de couplage fort a, et des vertex a trois gluons, elles peuvent donner
lieu & une émission prolifique de quarks et de gluons, mais les mémes raisons font que les calculs
perturbatifs exacts deviennent rapidement trop longs et compliqués et qu’il est nécessaire de
faire des approximations.

En second lieu, la séparation des partons de grande impulsion (provenant du parton “ac-
teur”) et des partons “spectateurs” (le reste du nucléon) induit un fort champ chromody-
namique. Celui-ci produit des paires quark-antiquark qui se séparent et se recombinent (en
incluant les quarks du nucléon) pour former les hadrons observables, produits de ’interaction
(X — hadrons(, K, p,n, etc.)). On parle alors de processus d’hadronisation ou “habillage
des quarks” ou encore de fragmentation. On ne sait pas encore le décrire rigoureusement
en théorie, car la chromodynamique quantique est non-perturbative & ces distances, mais il
existe différents algorithmes pour le simuler approximativement. Parmi eux, 1’algorithme de
LUND [138] est trés utilisé, notamment par les générateurs d’interaction LEPTO et PYTHIA
par l'intermédiaire du programme de fragmentation JETSET [136], tandis que le générateur
HERWIG utilise son propre algorithme de fragmentation.

4.2.4 Comparaison de LEPTO, PYTHIA et HERWIG

Le premier aspect de notre comparaison porte sur la vocation premiere, les fonctionnalités
et les validations expérimentales de chacun de ces programmes.

LEPTO est un programme Monte-Carlo général dont le but est de simuler complétement
des diffusions profondément inélastiques lepton-nucléon ou lepton-noyau. Le bon accord avec les
données de nombreuses espériences, en particulier des collisions de muons sur cibles fixes [139],
des collisions de neutrinos sur cibles fixes [140], et des collisions ep [141], montre la validité des
modeles et procédures utilisés par ce programme.
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Le générateur PYTHIA, tout en ayant une structure trés proche de celle de LEPTO (tous
deux sont construits autour du programme de fragmentation JETSET), a une vocation plus
générale, au sens ou il inclut un trés grand nombre de processus dans le cadre du Modele
Standard et au-dela, mais il ne peut pas traiter des collisions avec des noyaux. Sa validité a
pu étre vérifiée dans de nombreuses expériences sur différents collisionneurs ete™ (notamment
PETRA, PEP, LEP) ou pp (SPS) et inspire une grande confiance qui fait que PYTHIA est
largement utilisé dans la recherche de phénomeénes nouveaux aupres du futur LHC. Cependant,
a notre connaissance, sa validité n’a jamais été démontrée pour les diffusions profondément
inélastiques neutrino-nucléon.

Le programme HERWIG est écrit plus spécifiquement pour simuler des collisions hadron-
hadron. Les diffusions profondément inélastiques lepton-nucléon sont également implémentées
(cependant, & notre connaissance, la validité de ce programme n’a jamais été démontrée pour
ce type d’interactions, et en particulier pour les neutrinos).

Ainsi, pour ce qui concerne la vocation premiére, les fonctionnalités et le domaine
de validité, LEPTO nous semble plus indiqué.

Le second point de notre comparaison concerne les méthodes et approximations.

Pour LEPTO et PYTHIA, les hypothéses physiques sont pratiquement les mémes : les
procédures pour la fragmentation sont celles de JETSET, les corrections QCD perturbatives sont
calculées exactement au premier ordre en o, (en utilisant les éléments de matrice), et approxi-
mativement pour les ordres supérieurs (avec le méme modéle de cascades partoniques [142]). Les
différences entre ces deux programmes se situent principalement au niveau de "optimisation des
méthodes Monte-Carlo de tirage des variables cinématiques. Ceci peut expliquer les différences
quantitatives que nous verrons ci-dessous.

Il est difficile de comparer HERWIG avec les autres car ce programme est beaucoup moins
bien documenté. Ce point, ajouté au précédent (I’absence de validation expérimentale de
HERWIG pour les diffusions profondément inélastiques), nous a conduit & ne pas poursuivre
plus loin la comparaison, et a4 ne retenir que LEPTO et PYTHIA.

Le troisieme point de notre comparaison concerne les résultats physiques de LEPTO et
PYTHIA uniquement. Le point le plus important est la fidélité des sections efficaces
différentielles suivant les deux variables d’échelle de Bjorken, car c’est leur distribution
qui détermine avant tout la topologie de chaque événement, en particulier I’angle de diffusion
du lepton et la répartition de 1’énergie totale entre le lepton et le systéme hadronique. Les cor-
rections QCD perturbatives déterminent surtout la répartition du systéme hadronique en jets
et la fragmentation détermine plutot la multiplicité et les saveurs des hadrons dans chaque jet.
Nous avons vu que les deux programmes utilisent exactement le méme code pour la fragmen-
tation, et les mémes approximations pour les corrections QCD perturbatives. S’il y a quelques
différences techniques dans le traitement de ces corrections, elles ne doivent donc occasionner
que de faibles différences observables. La priorité est donc de comparer les distributions des
variables cinématiques, et de vérifier qu’elles sont compatibles avec des calculs théoriques.

Pour cela, nous pouvons comparer les sections efficaces totales et inélasticités moyennes
calculées par trois méthodes différentes, pour différentes énergies de neutrino : nous prendrons
comme résultats de référence les calculs théoriques, effectués par des méthodes numériques,
que l’on peut trouver dans la référence [99], et nous comparerons cela avec les intégrations
et moyennes, calculées en simulant un grand nombre d’événements avec LEPTO d’une part,
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PYTHIA d’autre part. Pour une énergie de neutrino donnée, le calcul de la section efficace

totale est déja un bon indicateur des distributions des variables cinématiques.

En effet, si

P’espace de phase pour la simulation est plus restreint que dans la réalité, la section efficace
calculée par intégration Monte-Carlo sera inférieure & la section efficace réelle. Le calcul de
I’inélasticité moyenne est un indicateur supplémentaire qui mesure la répartition de 1’énergie

totale entre le lepton et le systéme hadronique.
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Figure 4.4: Rapport des sections efficaces totales
calculées par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par intégration numérique (oyp), pour le pro-
cessus v, N cc.
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Figure 4.5: Rapport des inélasticités moyennes
calculées par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par intégration numérique (< y >¢3), pour le
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Figure 4.6: Rapport des sections efficaces totales
calculées par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par intégration numérique (oyp), pour le pro-
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Figure 4.7: Rapport des inélasticités moyennes
calculées par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
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Sur la figure 4.4, nous pouvons comparer les sections efficaces totales du processus v. N ce,
calculées par intégration Monte-Carlo avec LEPTO et PYTHIA, rapportées a la section efli-
cace totale théorique oy,. De méme, sur la figure 4.5, nous pouvons comparer les inélasticités
moyennes du processus v,V cc, rapportées aux valeurs théoriques < y >;,. Les valeurs calculées
par LEPTO sont trés proches des valeurs théoriques: 1’écart est inférieur a 5% jusqu’a 10 PeV,
entre 5 et 10% & 100PeV. L’écart est systématiquement plus important pour PYTHIA, par-
ticulierement a 100 GeV et au-dessus du PeV. Nous pouvons effectuer la méme comparaison
pour les processus par courant neutre (figures 4.6 et 4.7). Les valeurs calculées avec LEPTO
sont toujours trés proches des valeurs théoriques et I’écart pour PYTHIA est encore plus im-
portant que pour les processus par courant chargé (la section efficace est systématiquement
inférieure & 50% de la section efficace théorique). Ces différences de comportement sont liées a
P’optimisation des méthodes Monte-Carlo de tirage des variables cinématiques, qui font que les
calculs cinématiques avec LEPTO sont plus lents mais plus fidéles.

Les temps de calcul de la cinématique sont, en moyenne, trois & quatre fois plus importants
pour LEPTO, mais ceci n’est pas génant dans la mesure ou le temps de simulation de la
fragmentation reste dominant (les deux programmes appellent JETSET, or les temps de calcul
pour la fragmentation sont, en moyenne, dix fois plus importants que les temps de calcul de
la cinématique seule dans LEPTO). Par ailleurs, le temps de simulation de la réponse du
détecteur reste le facteur limitant de toute la chaine de simulation, dés que le nombre de
photomultiplicateurs est supérieur a une centaine environ.

Ces différents points de comparaison convergent pour nous inciter a choisir
LEPTO pour simuler les diffusions profondément inélastiques neutrino-nucléon pou-
vant avoir lieu dans le détecteur.

4.2.5 Interactions quasi-élastiques et résonantes

Nous avons vu au paragraphe 2.2.3.2 la nécessité d’intégrer les interactions quasi-élastiques
et résonantes 3 basse énergie (en dessous de ~ 100 GeV), en plus des interactions par diffusion
profonde inélastique. Comme il s’agit de modeles physiques différents, il n’est pas vraiment
possible de les combiner en un seul modele continu. La solution adoptée par la collaboration
ANTARES consiste a rassembler dans un méme programme (baptisé GENNEU [103]) les rou-
tines de LEPTO pour la diffusion profonde inélastique et celles de RESQUE [104] pour les
interactions quasi-élastiques et résonantes. Dans une phase d’initialisation, les sections efficaces
totales des différents processus sont calculées et tabulées pour différentes énergies couvrant le
domaine en énergie requis par l'utilisateur. Une contrainte minimale est posée sur la masse
invariante du systéme hadronique (W? > 2GeV?), en supposant que les valeurs plus faibles
de W2 sont bien représentées par les interactions quasi-élastiques (W? = Mg = 0.88GeV?) et
résonantes (17 résonances baryoniques sont prévues dans RESQUE, avec un spectre de masses
allant de 1.232GeV a 1.920 GeV). Ainsi, pour chaque événement, connaissant son énergie, on
peut choisir d’appeler LEPTO ou RESQUE, avec un rapport de probabilité égal au rapport des
sections efficaces totales.

Les temps de calcul ® par événement, avec ce programme GENNEU, sont typiquements 4 ms
a100GeV, Tms a1TeV, 10ms a 10 TeV, 60ms & 100 TeV, 0.7s 3 1 PeV, 3s a 10 PeV, avec une
phase d’initialisation qui dure environ 40s.

3En secondes CPU, pour des machines HP-UX 10.20 équipées d’un processeur PA-8000.
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4.3 Simulation de la réponse du détecteur

Nous allons maintenant présenter les outils dédiés a la simulation de la réponse du détecteur.
Nous commencerons par les outils standards qui sont interfacés avec les outils de génération
que nous venons de voir (comme GENNEU) et qui effectuent une simulation aussi détaillée
que possible. Nous présenterons ensuite un programme de simulation volontairement simplifiée
que nous avons développé en vue de construire un algorithme de reconstruction des cascades
contenues (ce dernier sera présenté au paragraphe 4.5).

4.3.1 Simulation standard détaillée

Une simulation détaillée de la réponse du détecteur doit comprendre la propagation des
traces chargées dans 1’eau (interactions et désintégration éventuelle), I’émission du rayonnement
Cerenkov et sa propagation dans 1’eau jusqu’aux différents modules optiques, la conversion
éventuelle des photons Cerenkov en photo-électrons, la déformation du détecteur par les courants
et le systeme de positionnement permettant de reconstruire cette déformation, ’amplification
des photo-électrons primaires en impulsions électroniques dans les photomultiplicateurs, et en-
fin la lecture, la numérisation et la transmission de ces signaux électroniques par le systéme
d’acquisition des données. En plus de cette transformation d’un événement en un ensemble de
signaux électroniques, il faut simuler les différents bruits de fond qui viennent se superposer :
bruit de fond optique environnemental et bruit électronique.

4.3.1.1 Développement des traces chargées et rayonnement Cerenkov

La propagation des traces chargées dans un télescope a neutrinos n’est pas chose évidente, du
fait, a la fois des dimensions du détecteur et des énergies trés hautes des particules qui entrent
en jeu. Pour un événement traversant de 100 TeV, par exemple, il faut suivre le muon sur des
distances de plusieurs kilometres et tenir compte aussi fidelement que possible de toutes les
fluctuations liées aux pertes d’énergie catastrophiques. Celles-ci donnent lieu a de nombreuses
cascades, parfois d’énergie supérieure au TeV, le long de la trace du muon. Or la longueur
totale de trace chargée, au-dessus du seuil Cerenkov, dans une cascade électromagnétique ou
hadronique, est proportionnelle & 1’énergie (avec un facteur L;;/E ~ 5m GeV ™1, ce qui signifie
que pour une cascade de 1TeV il faut suivre environ 5km de traces chargées). Le nombre
d’interactions et de désintégrations secondaires intervenant dans 1’événement est donc tres
élevé, ce qui implique des contraintes séveres sur les programmes de simulation en termes de

rapidité et de précision®.

L’outil standard de simulation dans la physique expérimentale des hautes énergies est
GEANT [143]. (C’est un programme complexe qui permet non seulement la propagation
des muons, mais aussi le développement des cascades électromagnétiques et hadroniques, la
génération des photons Cerenkov et leur suivi dans un milieu quelconque. Le prix de cette
généralité est, a la fois, un manque de précision dans la propagation et des temps de calcul
prohibitifs & trés haute énergie.

De plus, les paramétrisations des sections efficaces introduites dans la librairie GEANT-
3.21 [143], bien adaptées pour des traces en dessous d’environ 10 TeV, se révélent incorrectes

4 , . . . . . ~ s
Une erreur systématique dans le traitement d’une interaction risque d’étre grandement amplifiée a cause des
nombreuses interactions successives au cours de la propagation.
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a plus haute énergie. Un travail entrepris dans le cadre de la collaboration ANTARES a per-
mis d’extrapoler ces paramétrisations, sur la base d’hypothéses théoriques raisonnables [110].
Ces extrapolations ont été adoptées par la collaboration GEANT-4 et seront incluses dans la
prochaine version de GEANT. Elles remplacent, au sein des outils de simulation I’ANTARES,
les valeurs prises par défaut dans la librairie GEANT-3.21.

La collaboration dispose, & ce jour, de trois programmes fondés (dans des proportions vari-
ables) sur GEANT-3.21 ainsi modifié :

e GEASIM [144] est un programme développé par la collaboration ANTARES et fondé
entierement sur GEANT ; le programme peut suivre complétement toutes les particules
secondaires, jusqu’au seuil Cerenkov, ou bien jusqu’a des seuils définis par Putilisateur ;
il peut aussi simuler de maniére simplifiée chaque cascade électromagnétique en suivant
la méthode et les paramétrisations exposées au paragraphe 4.3.2.1, tout en simulant les
cascades hadroniques et les muons en détail ; les photons sont engendrés le long de chaque
trace et “propagés” analytiquement jusqu’aux photomultiplicateurs en considérant leur
absorption dans 1’eau, et en négligeant leurs diffusions potentielles.

e DADA [111] utilise une méthode et des paramétrisations similaires & celles exposées au
paragraphe 4.3.2.1 pour toutes les cascades électromagnétiques et hadroniques, et ne simule
en détail que les muons ; comme avec GEASIM, les photons sont “propagés” analytique-
ment jusqu’aux photomultiplicateurs en considérant leur absorption et en négligeant leur
diffusion dans ’eau ; le format de données n’est pas compatible avec celui de GENNEU,
c’est pourquoi nous n’avons pas retenu ce programme pour la simulation des événements
contenus a une cascade.

o KM3 [145] est surtout prévu pour les événements muoniques traversants (c’est pour cela
que nous n’avons pas retenu ce programme pour la simulation des événements contenus a
une cascade) ; il simule la propagation des muons en utilisant MUSIC [147] (un programme
spécifique pour la propagation des muons) ; les cascades électromagnétiques ou hadroniques
occasionnées par les pertes stochastiques d’un muon sont considérées comme ponctuelles ;
des distributions spatiales et temporelles du rayonnement Cerenkov sont tabulées, pour
les muons et les cascades, en fonction de 1’énergie et de la distance du module optique, en
tenant compte de ’absorption et de la diffusion de la lumieére dans ’eau.

Dans tous ces programmes, les modules optiques sont considérés comme “ponctuels”, mais avec
une certaine efficacité de détection, qui tient compte des transmissivités du verre, du gel et de la
cage, de I’aire, de ’efficacité de collection et de 1’efficacité quantique de la photocathode, et enfin
de la réponse angulaire du module optique. En effet, pour un flux &.,()) de photons arrivant
sous ’angle d’incidence 8; sur un module optique, le nombre moyen de photons convertis en
photoélectrons peut se calculer par la formule suivante :

600nm AP (N) _ Vere  _ _Wae
<Np> = ( /3 ;A( ) o T LGSd)QE(A)dA) Touge- SS5, - €(6)  (44)

00nm

Werre €t Lverre(A) (respectivement W et Lgei(A)) sont 1’épaisseur et la longueur d’absorption
du verre (respectivement du gel). Tcage est la transmissivité de la cage. QE(X), SS&, sont
Pefficacité quantique et la surface effective de la photocathode (qui rassemble en une seule
mesure ’aire nominale et D’efficacité de collection). €(6;) est la réponse angulaire du module
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optique. Le nombre entier effectif de photo-électrons suit une distribution de Poisson autour
de cette moyenne. Les modules optiques étant supposés ponctuels et avec une optique parfaite,
le temps d’arrivée sur I’anode de chaque photo-électron coincide avec le temps d’arrivée sur la
photocathode du photon correspondant. Cette approximation trop forte sera corrigée par la suite
en tenant compte d’une dispersion des temps de transit (en méme temps que des fluctuations
de gain). En attendant, cette liste de temps d’arrivée parfaits et d’amplitudes entiéres constitue
la sortie des programmes GEASIM, DADA, KM3.

Pour la simulation détaillée des événements contenus 4 une cascade, nous avons
choisi GEASIM, avec un seuil de 500 MeV, au-dela duquel les cascades électro-
magnétiques sont parameétrisées (a plus basse énergie, elles sont entierement simulées). Les
temps de calcul ° par événement, avec GEASIM, pour les événements v N cc et vN cn utilisés
au chapitre 5, sont approximativement les suivants : 0.7s & 100 GeV,4s a 1TeV, 30s & 10 TeV,
120s 4 100 TeV, 880s a 1 PeV, 1300s a 10 PeV.

4.3.1.2 Simulation du bruit optique

Au paragraphe 3.5.1.1, nous avons vu qu’il y a deux types de bruit optique : un bruit continu
et des pics d’activité bioluminescente. Ces derniers sont faciles a reconnaitre : ils ont des durées
de lordre de la seconde, sont trés intenses (de 1’ordre du MHz) et localisés. Ils seront donc
facilement filtrés au niveau de 1’électronique.

En ce qui concerne le bruit de fond continu, il affecte tous les événements qui déclenchent
P’acquisition de données et il faut 1’inclure correctement au niveau des données simulées. Sur
chaque module optique, les signaux physiques seront donc mélangés avec des signaux de bruit a
1 photoélectron. Ces signaux de bruit sont complétement décorrélés (voir le paragraphe 3.5.1.1
et [148]), les seules coincidences simulées étant des coincidences fortuites.

4.3.1.3 Déformation par le courant et alignement

Comme nous 1’avons vu au paragraphe 3.5.3.5, le détecteur est souple et soumis en perma-
nence a action des courants sous-marins qui déforment les lignes (inclinaison, courbure, tor-
sion) et déplacent donc les modules optiques. Afin de reconstruire correctement les événements
physiques, il est indispensable de connaitre suffisamment bien les positions et orientations de
tous les modules optiques (lorsque les courants sont forts, les déplacements peuvent attein-
dre plusieurs meétres et les inclinaisons quelques degrés). Nous avons vu que la collaboration
ANTARES prévoit pour cela un systeme de contrédle lent utilisant des balises acoustiques, des
inclinometres et des compas.

Le programme GENDET [149], qui est utilisé pour engendrer différentes géométries de
détecteurs, permet non seulement de créer des détecteurs génériques non déformés, mais aussi de
créer différentes versions déformées de ces détecteurs sous I'action des courants. Le programme
ALIGNSIM [150] permet de simuler les données du systéme de contréle lent (inclinomeétres,
compas et hydrophones) sur la base du détecteur réel (c.-d-d. déformé) et des précisions sup-
posées des mesures (en supposant des erreurs gaussiennes). Le programme ALIGNRECO [150]
permet de reconstruire la forme des lignes et les positions et orientations des modules optiques,
sur la base du détecteur théorique non déformé et des données du controle lent. Les premiéres
études [150] avec cette chaine de simulation de I’alignement montrent que dans des conditions

®En secondes CPU, pour des machines HP-UX 10.20 équipées d’un processeur PA-8000.
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réalistes ou méme plutot pessimistes, la précision de mesure des positions des modules optiques
est meilleure que 5 cm (ce qui est petit devant les dimensions des photocathodes), la précision
de mesure de leurs orientations est meilleure que 0.2° (ce qui est petit par rapport a la réponse
angulaire des modules optiques), enfin la résolution angulaire du télescope pour des muons de
1TeV traversants n’est quasiment pas dégradée (la médiane devient 0.20° contre 0.17° pour le
cas idéal). Cependant, l'interface entre cette chaine de simulation de I’alignement et la recon-
struction des événements contenus a une cascade n’est pas encore écrite. Nous supposerons, sur
la base de 1’étude que nous venons de mentionner, que la prise en compte des erreurs d’alignement
spatial ne devrait pratiquement pas dégrader les performances de reconstruction des événements
contenus a une cascade.

Malheureusement, il nous faut étre plus prudent en ce qui concerne les erreurs possibles
d’alignement temporel (c.-d-d. les erreurs de synchronisation de toutes les horloges). Les
différents systemes de calibration temporelle et les outils de simulation de la synchronisation
sont encore en cours de développement. Toutefois, nous verrons au paragraphe 4.5 que les infor-
mations temporelles sont beaucoup moins cruciales pour les événements contenus & une cascade
qu’elles ne le sont pour les événements non contenus. En effet, la direction et 1’énergie d’une
cascade contenue sont reconstruits principalement grace aux informations d’amplitude, tandis
que la direction d’un muon est reconstruite principalement grace aux temps d’arrivée du cone
Cerenkov.

4.3.1.4 Simulation des photomultiplicateurs et de I’électronique

Pour compléter la simulation, il nous faut prendre en compte les fluctuations de gain des
phototubes et leur résolution temporelle finie. Il faut également tenir compte de la précision en
charge et en temps de 1’électronique de lecture, ainsi que de sa capacité a séparer des impulsions
successives proches.

Une simulation réaliste des photomultiplicateurs et de 1’électronique [151] est encore en
cours de développement au sein de la collaboration ANTARES. En attendant, nous pouvons les
simuler de maniére simplifiée en suivant la méthode et les approximations décrites aux para-
graphes 4.3.2.3, 4.3.2.4, 4.3.2.7 et 4.3.2.8. De plus le systeme d’acquisition des données et de
déclenchement n’est pas encore totalement défini. Les programmes de reconstruction utilisent
donc des événements tels qu’ils apparaissent a la sortie d’un photomultiplicateur, sans simula-
tion de la logique de déclenchement et de I’électronique d’acquisition. Les performances prévues
de D’électronique [133] (précisions en charge et en temps nettement meilleures que les résolutions
intrinséques des photomultiplicateurs) nous permettent cependant de supposer que sa prise en
compte ne devrait pas entrainer de sérieuse dégradation des résultats.

4.3.2 Simulation simplifiée et paramétrisations

Comme nous ’avons vu en 2.3, parmi les différents types d’événements, on peut distinguer,
en particulier, la topologie & “une cascade” qui rassemble des événements v.N cc, vN cn,
v, N cc (dans certains cas) et des événements avec résonance. On peut aussi considérer que
les gerbes électromagnétiques et hadroniques seront non distinguables. Ainsi, nous pouvons
faire ’hypotheése, dans un premier temps, que tous les événements avec une cascade seule
doivent ressembler & de pures gerbes électromagnétiques.

Donc, pour étudier la possibilité de les reconstruire, nous avons développé une simulation
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simplifiée ¢ en faisant I’hypothése que le rayonnement Cerenkov émis par les pro-
duits de P’interaction du neutrino est exactement égal au rayonnement moyen émis
par une gerbe purement électromagnétique d’énergie équivalente. Une telle simulation
simplifiée, que nous allons décrire plus en détail ci-apres, permet un gain de temps considérable”
par rapport a une simulation complete, au prix d’une sous-estimation de toutes les fluctua-
tions (dispersion angulaire, quantité de photons, temps d’émission ... ) et donc au prix d’une
surestimation des performances.

C’est pourquoi nous ’avons mise en place essentiellement en vue de mettre au point les algo-
rithmes de reconstruction, a la suite de quoi nous avons pu tester cette méme reconstruction avec
des événements simulés en détail. Nous décrirons au paragraphe 4.5 la méthode de reconstruc-
tion a laquelle nous avons abouti. Puis, au prochain chapitre, nous essaierons de caractériser
les performances que ’on peut attendre d’une certaine géométrie de télescope a neutrinos, sur
la base de simulations complétes, pour la détection des v.. Cependant, la simulation simplifiée
nous servira tout de méme a extrapoler ces résultats pour des géométries a grand nombre de
photomultiplicateurs envisageables dans le cadre du projet de km® (paragraphe 5.7.2), et &
caractériser la capacité de rejet des muons atmosphériques avec une cascade de haute énergie
(événements du type 2.5.1.2, dont le rejet est étudié au paragraphe 5.5.5). En attendant, nous
allons décrire en détail les hypothéses et méthodes de cette simulation simplifiée.

4.3.2.1 Echantillonage longitudinal de la cascade

Pour chaque événement une longueur de cascade est calculée suivant ’équation 2.15 (para-
graphe 2.2.5.3). Cette longueur totale est divisée en pas de 30 cm (~ 1ns), les photons Cerenkov
étant supposés partir du milieu de chacun de ces pas (la dispersion radiale est négligée) avec un
temps d’émission correspondant a ’hypothese que la gerbe se propage a la vitesse ¢ (figure 4.8).

Le nombre total de photons Cerenkov émis est calculé suivant la formule :

dN., dl
Ntot v, Shtot 4.
v dl dE (4.5)
ou % = 34000ym™" est le nombre de photons Cerenkov émis par metre de trace chargée
(intégré entre 300 nm et 600nm (2eV & 4eV) (voir 2.2.7)), %t = 4.9m GeV ! est la longueur

totale de trace chargée au-dessus du seuil Cerenkov dans la cascade par unité d’énergie (d’apres
des simulations détaillées ([111] p93) utilisant GEANT-3.21 ([143])).

Ensuite, pour chaque pas, on peut calculer le nombre de photons émis vers chaque mod-
ule optique en pondérant le nombre total Nﬁ"t par les distributions longitudinale et angulaire
suivantes (représentées sur la figure 4.9) :

e la distribution longitudinale des traces chargées et donc du rayonnement Cerenkov peut
étre ajustée ainsi :

1 ON,

N, 0z

(b12)*71 - exp(—b,2)
I'(a)

Tiong(E, z) = (E,z)=b (4.6)

avec by = +2— , b = 0.633 , L,oq = 0.358m , a = 2.03 + 0.604 * 1.-4%) , z et 3z en

Lrad

meétres (voir [111] figure 7.48A p88).

6 Cette simulation simplifiée remplace & la fois la simulation de I’interaction (cinématique et hadronisation) et
la simulation standard de la réponse du détecteur.
"Un facteur ~ 20 en dessous du TeV et ~ 400 au-dessus du PeV.
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Figure 4.8: Définitions des notations employées pour la simulation simplifiée.

¢ la distribution angulaire des photons émis par unité d’angle solide peut étre ajustée par la

fonction :
6—-6, |
) (1)

o; + (0 — 6.)

1 8N 3
mang(o) = N 397(0) = E L; - eXp (_
¥

=1

avec 6, = 41.27° , 0 en degrés , 0N} en steradians ,

z, = 0.8021sr7 !, 0y = 2.33°, ¢, = —0.068

29 = 0.1247st7 !, 0y = 17.6° , €5 = 0.401 ,

23 = 0.1200sr7 ! , 03 = 23.6° , €3 = —0.768 ,

(voir [111] tableau 7.7 p89, les parameétres sont quasiment constants au-dessus de 10 GeV,
et sensiblement les mémes pour les gerbes électromagnétiques et hadroniques).

N.B. : D’une part, cette double paramétrisation suppose que les distributions angulaires et
longitudinales sont indépendantes. D’autre part, le temps d’émission est supposé égal & z/c sans
dispersion.

Avec les équations 4.5, 4.6 et 4.7, on peut calculer le nombre de photons émis du pas de
longueur dz situé a la position longitudinale z, vers un module optique vu sous un angle solide
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Figure 4.9: Distributions longitudinale (a) et angulaire (b) normalisées de la lumiére Cerenkov émise
(notations du texte). Les histogrammes correspondent & des moyennes sur 20 cascades électromagné-
tiques de 10 TeV simulées. Les courbes montrent les ajustements faits avec les équations 4.6 et 4.7.

d} autour de I’angle # par rapport a la direction de la gerbe :

AN, (E, z,dz,0,dQ) = NXYE)- @iong(E,z)- dz - 2ang(8) - dQ (4.8)

4.3.2.2 Probabilité de donner un photo-électron

Une fois connu le nombre de photons Cerenkov émis d’un point donné vers un module
optique donné, il nous faut tenir compte des absorptions dans 1’eau®, le verre et le gel, et de la
réponse angulaire, la surface effective et 1’efficacité quantique de la photocathode. En notant
peprob(R, ;) le nombre moyen de photo-électrons produits par un photon Cerenkov dans un
photomultiplicateur situé a une distance R et orienté selon un angle 6; par rapport a la direction
du photon incident, on peut écrire :

600 1~ Ty ¢ Ty e Taa QE(A)dA  SE
eprob(R,0;) = 300nm X2 L ZBM (g, 4.9
peprob(R, 0;) f600nm 4\ SMo (0:)  (4.9)

300nm A2

L’intégration est faite entre 300nm et 600nm pour obtenir une moyenne sur le spectre
Cerenkov des effets qui dépendent de la longueur d’onde. R et Laps(A) (respectivement Wvyerre

8La diffusion dans I’ean est ici négligée. Si elle ne 1’était pas, il faudrait non seulement utiliser une longueur
d’atténuation inférieure a la longueur d’absorption, mais il faudrait aussi tenir compte de la probabilité non nulle
qu’un photon émis dans une direction différente soit diffusé vers le module optique. Ceci sort du cadre d’une
simulation simplifiée.
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et Lverre(A), puis Wge et Lge(A)) sont I’épaisseur et la longueur d’absorption de 1’eau (re-
spectivement du verre, puis du gel). QE(X), Sgi; et €(6;) sont Vefficacité quantique, la surface
effective et la réponse angulaire de la photocathode et Sy la surface normale du module optique
(celle prise en compte dans le calcul de df2).

Tous ces effets qui dépendent de la distance, ’angle d’incidence et la longueur d’onde peuvent
étre bien approchés ainsi (voir [148] equations (3) et suivantes) :

—h Sgy 1
peprob(R,0;) =~ aege besilgps . —EM —(ap + a1z + aze? + aze® + agz?) (4.10)
Svmo N

avec aeg = 0.12, beg = 0.65, Lgbs = 55m est le maximum de la longueur d’absorption dans
Peau (vers 470nm), 2 = 0; + 05, nioy + 05> 05 étant une correction systématique provenant
des mesures de la réponse angulaire [152]. Pour les photomultiplicateurs de 10” de Hamamatsu
(modele R7081-20), Sf,flf/l = 440cm?, N = 84, ag = 59.115, a; = 0.52258, a; = 0.60944 x 1072,
as = —0.16955 x 1072, ay = 0.60929 x 1076, z = ; + 58°.

4.3.2.3 Amplitude du signal

L’amplitude théorique du signal est alors donnée par :
atp, = dN,(E,z,dz,0,dQ)- peprob(R,0;) (4.11)

Si ’on suppose que la réponse en charge du photomultiplicateur est linéaire (voir paragraphe
4.3.2.8 pour une simulation de la saturation), elle est alors dispersée autour de cette amplitude
théorique selon une distribution de Poisson (at, — ny.) et une distribution normale (npe — @)

de variance 02 = 02, - Ny, Ol 0Ospe est la variance mesurée pour des signaux a un photo-électron

a spe
(Single PhotoElectron) et a,, ’amplitude mesurée. Pour les photomultiplicateurs de 10” de

Hamamatsu, o, =30%.

4.3.2.4 Temps d’arrivée

Le temps d’arrivée théorique de ces photo-électrons est t;, = to+ 2+ 7 R. Le temps d’arrivée
mesuré est dispersé autour de cette valeur théorique selon une distribution normale (t:n, — t.,)

2
de variance o2 = J;ETS . orrs est ’écart-type de la dispersion des temps de transit (Transit Time
Spread) pour des événements & photo-électron unique. Pour les photomultiplicateurs de 10” de

Hamamatsu, oprg = 1.26 ns.

4.3.2.5 Bruit de fond optique continu

Le bruit de fond optique di a la radioactivité naturelle (du potassium 40 en particulier) et a
une bioluminescence de fond est simulé avec un certain taux de comptage (en général, nous avons
adopté la valeur de 40kHz), en supposant qu’il n’engendre que des signaux a un photo-électron
et avec la méme dispersion en amplitude 0,,,=30%. Le bruit intrinseque des modules optiques
est négligé.
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4.3.2.6 Cascade occasionnée par un muon

Nous avons vu au paragraphe 2.5.1 que des événements oli un muon atmosphérique tra-
verse le détecteur en occasionnant une cascade de haute énergie par rayonnement de freinage
constituaient un bruit potentiel. Nous avons vu ensuite au paragraphe 2.6 que ’abondance du
flux de muons atmosphériques combinée avec la faible probabilité d’interaction & grand trans-
fert d’énergie résultait en un taux de bruit potentiel jusqu’a ~ 2000 fois plus important que le
taux de bruit de fond di aux neutrinos atmosphériques. Par exemple, entre 100 GeV et 1 TeV,
le taux de bruit de fond dii aux muons atmosphériques est 1.4 x 10°km~> an~?
1.2 x 108an~! dans un détecteur d’un millier de photomultiplicateurs tel que celui décrit au
paragraphe 3.5.3. Un tel nombre d’événements nécessiterait un temps de calcul pro-
hibitif ° si nous options pour une simulation compléte. La simulation simplifiée, décrite
ci-dessus, légérement modifiée pour tenir compte de la trace du muon, va nous servir a car-
actériser quantitativement le rejet de ce bruit de fond. La seule modification a apporter est
d’ajouter, sur chaque module optique, les photons provenant de la trace du muon.
Nous ferons ’hypothése que les pertes stochastiques le long de la trace sont quasi-continues,
parfaitement alignées et immédiates (ce qui signifie que chaque unité de longueur de la trace
émet le méme nombre de photons Cerenkov, et que tous ces photons sont émis en méme temps
et uniquement sous 1’angle Cerenkov). Ainsi, pour chaque module optique, on peut identifier
I'unique point sur la trace tel que ’angle d’émission soit §.. Le nombre de photons émis de ce
point vers ce module optique et le nombre moyen de photo-électrons regus sont alors :

, soit environ

1m FE
dNME,) = NH'._—_ .(1 H’ 4.12
'y( N) ¥ Rsinoc ( —I_E/J,c) ( )
ay, = dNJ(E,) - peprob(R,6;) (4.13)

ou E,. = 1TeV est I’énergie critique du muon dans 1’eau (voir paragraphe 2.2.5.1), N#O est
ajusté de maniere que le nombre de photo-électrons regus sur un photomultiplicateur situé a 1 m
de la trace et orienté & 42° par rapport & celle-ci (c’est-a-dire que les photons Cerenkov sont en
incidence normale), pour un muon au minimum d’ionisation, reproduise les données mesurées.
Pour les photomultiplicateurs de 10” de Hamamatsu on mesure 52 + 3 pe [152]. Cette mesure
implique que N#O = 1505 photons. Le facteur 1m/Rsin6, tient compte de ’angle solide par
rapport a ces conditions de normalisation.

Il nous reste a préciser 1’énergie du muon E,. Nous avons choisi de supposer une énergie
constante le long de la trace égale a 1’énergie de gerbe E;mOnt = Ez"al = Egerbe- Bien entendu

on devrait avoir Ezm"nt = Ez"al + Egerbe, mais plusieurs raisons justifient ce choix :

¢ Pour une énergie de gerbe donnée, les événements les plus fréquents sont ceux
pour lesquels I’énergie du muon en amont est de ’ordre de celle de la cascade.
En effet, quand I’énergie du muon est nettement plus grande que celle de la cascade, la
décroissance du flux de muons au niveau du détecteur ’emporte sur 'augmentation de la
section efficace du rayonnement de freinage (le produit diminue en E;¢).

¢ Ce sont également les événements les plus dangereux car plus grand est le rapport
Egerbe/ By, plus grande est la probabilité d’identifier & tort I’événement comme une cascade
seule au lieu d’une trace traversant le détecteur.

°Environ 900 jours & plein temps pour une machine HP-UX 10.20 équipée d’un processeur PA-8000.
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¢ D’autre part, les événements pour lesquels le muon perd la majeure partie de
son énergie sont rares car la section efficace différentielle tombe trés rapidement quand
(1-v)= Ez"al/ E™ont devient petit devant 1 [110].

D’otu le choix E;mOnt ~ Ez"al ~ Egerbe que 1'on a simplifié en E;mOnt = Ez"al = Egerbe-

Les mémes dispersions en amplitude et en temps de transit sont appliquées aux amplitudes
et temps d’arrivée théoriques des signaux en provenance du muon par rapport a ceux provenant
de la cascade.

4.3.2.7 Regroupement des coups successifs

Ainsi simulée, une cascade est une succession de pas, chacun donnant un coup (c.-d-d. une
impulsion lumineuse) sur chaque module optique. Le bruit optique continu et un éventuel muon
peuvent rallonger la liste des impulsions. Si deux!'® coups successifs sont trop proches en temps,
ils sont regroupés en sommant leurs amplitudes mesurées et en gardant le temps d’arrivée du
premier (le plus en avance). Nous utiliserons en général un temps de regroupement de 1ns qui
surestime les capacités des photomultiplicateurs et de 1’électronique & séparer les coups successifs,
mais nous ferons aussi la comparaison en utilisant un temps de regroupement de 30ns qui, au
contraire, sous-estime les capacités du détecteur (la durée des impulsions en charge a la sortie
est en général comprise entre 10 et 20ns, mais "implémentation précise de 1’électronique de
lecture et sa capacité a séparer les coups successifs ne sont pas encore fixés). Nous noterons ¢"*?
ce temps de regroupement des coups successifs.

4.3.2.8 Saturation

Une simulation simplifiée de la saturation est implémentée, aprés regroupement des coups
successifs, en supposant qu’en decad d’une certaine valeur n®?¢, ’amplitude mesurée a,, est par-

pe ?
faitement respectée, tandis qu’au-dela elle est saturée a cette valeur maximale (si a,, > n;‘;t =
am — a3et = n2%'). Nous utiliserons en général des simulations sans saturation (n32* = oc), mais

nous ferons aussi la comparaison en utilisant une saturation a 50 pe.
Lors de cette simulation simplifiée, nous nous contenterons de cette description élémentaire
des photomultiplicateurs et de 1’électronique.

10 . . o o . . s s . . ’
Evidemment, si un troisiéme coup arrivant juste aprés est encore trés proche du premier, il est regroupé avec
les deux autres de la méme manieére, ete.
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4.4 Declenchement

Dans la suite, nous ferons une distinction entre trois niveaux de sélection des coups (a
ce niveau-la, ils sont regroupés si nécessaire et éventuellement saturés) :

e niveau 0 — tous les coups avec @, > @senitn = 0.5pe (c’est le minimum : les coups dont
Pamplitude est inférieure & 0.5 pe sont ignorés)

e niveau 1 — seulement les coups en coincidence locale (c.-d-d. tels qu’il existe un autre
coup a moins de 15ns sur le méme étage de photomultiplicateurs) et /ou de forte amplitude
(C-'d'd- G 2 Gseuilz = 3pe)

e niveau 2 — seulement les coups de forte amplitude (c.-d-d. @ > senilz = 3 pe)

Cette distinction est nécessaire pour que le déclenchement du systeme et 1’algorithme de
reconstruction puissent gérer les coups aléatoires dis au bruit de fond optique continu. D’une
manieére générale, nous dirons d’un module optique, d’un étage, ou d’une ligne, qu’il est touché
s’il a enregistré au moins un coup de niveau > 0, et sélectionné s’il a enregistré au moins un
coup de niveau > 1. Le niveau du bruit de fond optique pour les coups sélectionnés est 500 fois
plus bas que pour les coups de niveau 0 (typiquement 80 Hz contre 40 kHz par module optique).

L’implémentation précise du déclenchement du systéme localement, c.-d-d. au niveau
du détecteur, n’est pas encore vraiment fixée. Cependant, il sera fondé sur les niveaux
de sélection ci-dessus et devra réaliser un compromis entre les deux contraintes suivantes. Le
déclenchement du systéme devra étre a la fois suffisamment sélectif pour ne pas
encombrer le cable de connexion & la cote, et suffisamment éclectique pour couvrir tous
les différents canaux de physique envisagés et ne pas laisser passer des événements intéressants.
Par exemple, les événements reconstructibles les plus fréquents seront les muons atmosphériques
descendants avec une fréquence typique de l'ordre de quelques kHz pour un seuil de 10 GeV
(minimum pour toucher plusieurs étages) et une surface de 0.1 km?. Alors que le bruit de fond
optique continu représente un grand nombre de signaux aléatoires a un photo-électron, avec une
fréquence typique de quelques dizaines de kHz par module optique, soit une fréquence globale de
quelques dizaines de MHz pour un détecteur a 1000 modules optiques. Ainsi, pendant plusieurs
centaines de microsecondes entre deux événements physiques, le détecteur ne captera que des
signaux non corrélés qu’il faut oublier, sous peine de saturer la bande-passante du cable de
connexion a la cote.

En revanche, les événements reconstructibles potentiellement intéressants en
termes de physique peuvent impliquer des conditions de déclenchement trés
variées. Par exemple, une supernova ayant lieu & quelques kiloparsecs pourrait se révéler
par un tres grand nombre de v, d’une dizaine de MeV occasionnant un large exces de coups
aléatoires pendant une dizaine de secondes par rapport au bruit de fond optique continu. Cela
nécessite une condition de déclenchement sur la fréquence globale des coups au-dessus d’un
certain seuil. D’un autre c6té, un muon quasi-vertical pourrait se révéler au-dessus du bruit
de fond optique par un minimum d’étages sélectionnés sur la méme ligne pendant une fenétre en
temps correspondant & la longueur de ligne parcourue a la vitesse c. Un muon non vertical
ou une cascade de haute énergie réclamera une condition de déclenchement tri-dimensionnelle
comme un minimum d’étages touchés, parmi lesquels un minimum sont sélectionnés, le tout
étant réparti sur un minimum de lignes, pendant une fenétre en temps correspondant a la
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distance maximale dans le détecteur parcourue a la vitesse ¢/n.

Mais revenons spécifiquement aux événements qui nous intéressent dans ce travail, a
savoir les cascades contenues. Une cascade de haute énergie représente un dépot d’énergie
et une émission de photons si importants que l’information disponible est largement tri-
dimensionnelle et abondante. Ces événements nécessitent une condition de déclenchement
tri-dimensionnelle. La condition que nous avons choisie sera justifiée au paragraphe 5.2 ; la
voici :

Sur une fenétre en temps de 5 us,
D-1 le nombre d’étages sélectionnés (niveau > 1) est > 5
ET
D-2 le nombre de lignes sélectionnées (niveau > 1) est > 3

En pratique, dans la simulation, cette condition détermine juste le déclenchement de la
reconstruction (simplement pour éviter de perdre du temps de calcul en essayant de reconstruire
des événements manquant d’information). Alors que, dans le cadre d’une prise de données
réelles, il faudra séparer une condition de déclenchement du systéme d’acquisition des données
(qui devra étre polyvalente et installée localement au niveau du détecteur) et une condition
d’analyse d’un lot de données enregistrées (qui devra étre informatique, non nécessairement en
temps réel, et qui devra déterminer quelle(s) reconstruction(s) essayer).

4.5 Reconstruction

Avec les distributions d’impulsions lumineuses sur les différents photomultiplicateurs touchés
du détecteur, il nous faut reconstruire sept parameétres (paragraphe 4.2.1) : I’énergie F,
la position et le temps de D’interaction z,y, z,t et la direction 6, ¢. Ceci peut étre fait
en deux étapes : un préajustement fait d’algorithmes simples et grossiers mais rapides, utilisant
uniquement les coups sélectionnés de niveau 1 ou 2, suivi d’un ajustement plus précis, utilisant
les informations temporelles, spatiales et d’amplitudes de tous les modules optiques, qu’ils soient
touchés ou non.

La raison d’étre du préajustement est d’obtenir une approximation suffisamment bonne
des vrais parametres pour éliminer assez précisément les coups dis au bruit de fond tout en
conservant une grande partie des coups du signal afin de pouvoir faire un ajustement avec une
bien meilleure approximation et obtenir une bonne résolution sur tous les parametres. Pour
cela, chaque étape du préajustement utilise uniquement les coups de niveau 1 ou 2, afin d’éviter
autant que possible les coups indésirables.

Cependant, ’ensemble de ces coups sélectionnés contient une part due au bruit (deux
désintégrations de potassium 40 peuvent donner deux coups en coincidence fortuite, par exem-
ple) qui risque d’impliquer des divergences dans la procédure du préajustement puisque celui-ci
consiste en une minimisation d’une fonction de x? et puisqu’une coincidence fortuite peut inter-
venir n’importe oli, n’importe quand. Donc des coupures grossiéres sont introduites dés
le début pour filtrer les coups indésirables.
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Par ailleurs, les processus de minimisation utilisés dans le préajustement nécessitent des
points de départ, que nous appellerons estimations premiéres et que ’on obtiendra par de
simples calculs analytiques (des sommes pondérées).

En sortie du préajustement, quand on dispose d’une estimation plutét bonne des sept
parameétres, on peut alors construire un filtrage plus fin et ’appliquer & tous les coups de
niveau 0 en vue d’effectuer un ajustement avec beaucoup plus d’information, en par-
ticulier en utilisant I’information des modules optiques non touchés.

Nous utiliserons les indices .5, p¢ et s pour désigner les valeurs des parametres apres
Pestimation premiére, le préajustement (prefit en anglais) et I’ajustement (fit). Nous regrouper-
ons souvent les variables z,y, z,f en 2yz ou zyzt pour désigner une position ou une position
et un temps, et 6,¢ en 8¢ pour désigner la direction. L’indice ; désignera un coup parmi la
sélection utilisée et 370 ou pro; le module optique concerné. Nous noterons E;e la somme des
amplitudes de tous les coups sélectionnés.

Comme nous ’avons justifié ci-dessus, plusieurs filtrages des coups sont nécessaires des le
début puis entre différentes étapes du processus de reconstruction. Le principe étant toujours le
meéme, nous commencerons par décrire cela avant d’expliquer le préajustement puis ’ajustement.

4.5.1 Filtrage du bruit de fond optique continu

Le filtrage du bruit de fond optique continu doit étre adapté a la topologie des événements
que ’on essaye de reconstruire. Or, comme nous le verrons aux paragraphes 4.5.2.2 puis 5.3.2, les
temps d’arrivée des photons correspondant au signal doivent étre compatibles avec ’hypothése
d’une onde lumineuse sphérique, a quelques dizaines de nanosecondes prés (au maximum).
Ainsi, dés qu’on dispose d’une estimation de la position et du temps de la cascade, on peut
calculer pour chaque module optique touché le temps prévu d’arrivée du signal pour éliminer
les coups qui sont en net décalage temporel avec cette hypothése. Plus juste sera
P’estimation, mieux nous pourrons cerner les coups du signal pour éliminer les autres.

Cependant, il faut faire attention & ne pas supprimer trop d’informations, et ce pour
deux raisons. La premiere, la plus évidente, est qu’il faut garder un maximum des coups
provenant de la cascade pour la reconstruire avec la meilleure précision possible. La seconde, la
plus délicate, intervient quand il s’agit de ne pas confondre une cascade provenant d’un
muon atmosphérique avec une cascade provenant de I’interaction d’un neutrino. En
effet, si I’on supprime tous les coups qui ont un décalage temporel supérieur & 100ns (par ex-
emple) avec ’hypotheése d’une onde sphérique, on perd toute I'information sur le muon qui nous
permettrait de rejeter I’événement en question comme étant probablement du bruit de fond da
a un muon atmosphérique.

Le compromis que nous avons défini permet de ne pas étre géné par le bruit de fond
optique continu, tout en gardant suffisamment d’information pour rejeter efficacement les cas-
cades provoquées par les muons atmosphériques. Il s’agit de supprimer un nombre de coups
précis qui soit indépendant de I’événement et ne dépende que du taux de bruit optique. Pour
cela, il faut d’abord connaitre les taux de bruit de fond optique continu attendus pendant la
fenétre de déclenchement, pour les différents niveaux de sélection'l. Supposons par exemple
que les taux de bruit mesurés de niveau 0, 1 et 2 par module optique soient R? = 60kHz,

brust

R} = 120Hz et R2 = 20Hz. Supposons aussi que le nombre total de modules optiques

brust brust

11 N . . . . .
Ils peuvent étre mesurés en permanence pour tenir compte des fluctuations de la bioluminescence.
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soit Npyro = 1000 et la durée de la fenétre de déclenchement Ty, = 5 pus. Supposons main-
tenant qu’on ait besoin de filtrer les coups de niveau 1 & une certaine étape de la reconstruction.
Parmi tous les coups de niveau 1 enregistrés pendant la fenétre de déclenchement, on attend, en
moyenne, < Nblruit >= R;wit * Naygo * Tgee = 0.6 coups provenant du bruit de fond optique. Le
nombre entier N} . pour un événement donné fluctue autour de cette moyenne. En admettant
que cette fluctuation suive une distribution de Poisson, on peut calculer le nombre maximum
attendu dans 90% des cas N;;:ZZE(QO%)
bilité égale & 0.9 d’étre inférieur a ce nombre maximum

de supprimer exactement N;;:ZZE(QO%) = 2 coups, les plus en décalage avec ’hypotheése d’une

onde sphérique, se déployant & la vitesse ¢/n, a partir de la position et du temps estimés de la
cascade, a ce niveau de la reconstruction.

= 2 (c.-a-d. tel que le nombre entier Nblrm.lt a une proba-
12). Le principe de notre filtrage est alors

Ce principe de filtrage est appliqué aux différents niveaux de sélection en
plusieurs étapes qui suivent le déroulement de la reconstruction :

o Le premier filtrage est fait juste entre l'estimation premiere et le préajustement de la
position et du temps (paragraphe 4.5.2.2); il est appliqué aux coups de niveau 1; le point
zyztes sert de référence.

¢ Le deuxiéme filtrage est fait juste entre le préajustement de la position et du temps et
Pestimation de la direction (paragraphe 4.5.2.3); il est appliqué aux coups de niveau 2; le
point zyzt,s sert de référence; mais il n’a de sens que si le taux de bruit de fond optique
de grande amplitude n’est pas négligeable (or dans la simulation nous 1’avons négligé,
puisqu’il dépend essentiellement de la radioactivité des spheres et que le détecteur prévu
sera équipé de sphéres de faible radioactivité par rapport a la mer).

e Le troisieme filtrage est fait juste entre le préajustement et I’ajustement (paragraphe
4.5.3) ; il est appliqué a tous les coups de niveau 0; le point zyzt,s sert de référence.

4.5.2 Préajustement

Le préajustement considére séparément ’énergie, puis la position et le temps, et enfin la
direction.

4.5.2.1 Estimation de I'énergie

I’énergie de la cascade peut étre trés simplement estimée d’aprés la somme des amplitudes
de tous les coups sélectionnés (de niveau > 1). Le lien entre I’énergie et > _ vient de la
proportionnalité directe entre 1’énergie et le nombre total de photons émis, mais en tenant
compte des photons perdus dans la nature (absorbés, non détectés, non sélectionnés ... ).
Il dépend donc des parameétres du détecteur (géométrie) et des photomultiplicateurs (taille,
saturation, temps de regroupement). On peut ajuster une relation entre E,..; et E;e sur un
échantillon statistiquement suffisant d’événements simulés. Par exemple, pour la simulation
simplifiée décrite au paragraphe 4.3.2, dans un détecteur correspondant a la premieére phase
d’ANTARES décrite au paragraphe 3.5.3, en négligeant la saturation et le regroupement des

12Nous avons essayé différentes valeurs de cette probabilité limite qui caractérise la “force” du filtrage, entre
0.5 et 0.99. Sil’on est trop doux (0.5), la reconstruction est génée par le bruit; si I’on est trop fort (0.99), la
reconstruction manque d’information sur le signal. Aucune différence n’a été constatée entre 0.8 et 0.95.
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coups successifs, et pour une canette de tirage réduite au volume instrumenté, on obtient :
Eog = 2.724 5 (Y22 )0947

pe
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Figure 4.10: Interpolation pour 'estimation de I’énergie, suivant les conditions décrites dans le texte.

Cet ajustement est représenté sur la figure 4.10. Il donne une estimation de E bien centrée
et d’écart-type ~ 0.4 (en log;o(E), ce qui correspond a un facteur 2.5 sur E).

4.5.2.2 Estimation de la position et du temps

La méthode la plus simple et la plus rapide semble étre la suivante. Elle est fondée sur une
approximation ponctuelle, comme si toute la lumiére était émise du méme point de ’espace-
temps, en se déployant comme une onde sphérique a la vitesse de la lumiére dans I’eau ¢/n.
Cette hypothese simplificatrice peut s’écrire sous la forme d’une fonction de x? & minimiser.

Mais avant cette minimisation, il nous faut une premieére estimation qui servira de point de
départ, puis un premier filtrage des coups pour éliminer ceux qui risquent de faire diverger la
procédure de minimisation (par exemple, une coincidence fortuite due au potassium 40 peut étre
fortement décalée par rapport a ’onde sphérique et donner une contribution trop importante au
x?%). Cette premiére estimation de la position peut étre donnée par la position et le temps du
premier coup sélectionné sur toute la fenétre de déclenchement. Mais pour éviter qu’il ne s’agisse
d’un coup de bruit trés en avance sur 1’événement, il nous faut vérifier qu’il soit compatible avec
un coup de référence dont on peut étre sir qu’il provient de I’événement. Ce coup de référence est
celui qui présente la plus forte amplitude sur toute la fenétre de déclenchement. La condition
de compatibilité est une relation de causalité : si deux coups ont la méme cause, leur écart
temporel doit étre inférieur a leur séparation spatiale parcourue a la vitesse de la lumiére dans
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I’eau, & une constante pres qui est liée & la non ponctualité stricte de la cascade et & la résolution
temporelle des modules optiques. Elle peut s’écrire :

|At] < dist(zyz, 2yzees) - “ic (4.14a)
¢
1
c = 2. (Lm. oy o't) (4.14b)
¢

Le premier filtrage est décrit au paragraphe 4.5.1.

On peut alors chercher la position et le temps zyzt,¢ qui minimisent la fonction pfxiph (avec
E, 0, ¢ fixés) définie ainsi :

. 2
(ti — dist(zyzps — zyzmo) - % — tpf)
202

>

coups niveau 1

1
PFXpn i (4.15)
Dans le cadre de cette approximation ponctuelle, la valeur de o; doit étre constante et des essais
ont montré qu’une valeur de 2.9ns correspondait a la dispersion moyenne des temps d’arrivée
des coups (il y a en fait une dépendance avec I’énergie puisque la longueur de gerbe en dépend,
mais nous n’en tenons pas compte ici et nous prendrons en compte cette dépendance lorsqu’il

s’agira de déterminer des coupures sur la valeur du x?). La minimisation est effectuée avec le
programme MINUIT|[154].
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Figure 4.11: Résolutions spatiales et temporelle aprés le préajustement, en ne gardant que les événements
qui déclenchent le systéme.

Cette méthode converge vers un point situé en moyenne sur ’axe et au maximum de
développement de la gerbe (~ L., /3). Les résolutions spatiales et temporelle obtenues a
ce niveau-la sont présentées sur la figure 4.11, pour des événements v, N cc simulés suivant les
conditions décrites au paragraphe 5.1. Sont pris en compte tous les événements qui déclenchent
le systéme, mais aucune coupure n’est appliquée. L’erreur sur la position peut étre séparée en
deux composantes, la distance du point reconstruit a 1’axe vrai de la cascade (erreur radiale)
et ’écart entre la projection perpendiculaire du point reconstruit sur ’axe et le maximum de
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développement de la gerbe (erreur longitudinale). L’erreur temporelle est 1’écart entre le temps
reconstruit et le temps théorique ou la cascade atteint son développement maximal. La largeur
totale & mi-hauteur de chaque pic (FWHM pour Full Width at Half Maximum) donne une idée
de la résolution que I’on peut espérer atteindre aprés coupures (environ 2m ou 7ns), tandis que
I’écart-type donne une idée de la résolution en incluant les queues (environ 20 m ou 75ns).

4.5.2.3 Estimation de la direction

La méthode la plus simple et la plus rapide pour avoir une estimation correcte de la direction
de la cascade semble étre la suivante. Elle repose sur I’estimation de la position décrite ci-dessus,
conserve I’approximation ponctuelle et suppose que la lumigre Cerenkov issue de la cascade
est émise strictement sur un cone fixe dont le sommet est justement ce point d’émission estimé
précédemment, le demi-angle au sommet est ’angle Cerenkov 6, et axe est celui de la cascade.
En supposant que tous les photons sont émis au temps d’émission estimé précédemment, et se
propagent sur ce cone & la vitesse de la lumiére dans I’eau ¢/n, les temps d’arrivées devraient
correspondre a la propagation d’une onde plane perpendiculairement a4 la direction
de I’événement, et a la vitesse vpa, = ¢/n * cos . = c/n2. La densité de photons sur le plan
d’onde n’est pas uniforme mais concentrée sur un cercle dont le rayon augmente avec le temps
a la vitesse ¢/n x sinf.. Cependant cette information n’est pas nécessaire car I’hypotheése d’une
onde plane de célérité c/n? suffit pour estimer correctement la direction.

Afin d’améliorer la qualité de cette approximation, il est important de peser chaque coup
par son amplitude, par un facteur qui tient compte de la distance et par Iefficacité angulaire du
module optique. De plus, en ne sélectionnant que les coups de niveau 2 (d’amplitude supérieure
a 3pe), on obtient une distribution conique plus propre des positions des coups par rapport a
la gerbe. Tout ceci peut s’écrire sous la forme d’une fonction de x? & minimiser.

Mais avant cette minimisation, il nous faut une premieére estimation qui servira de point de
départ, et un deuxiéme filtrage des coups. La premieére estimation de ¢ peut étre simplement
la direction moyenne des coups de niveau 2 (pondérés par leur amplitude) vus du point zyz,y.
Le deuxieme filtrage des coups a été décrit au paragraphe 4.5.1.

On peut alors chercher la direction #¢,s qui minimise la fonction pfxghm (avec E,z,y, z,t
fixés) définie ainsi :

: Yoo ow- (5= (i~ tog)  5)° (4.16)

prZZJlan = ﬁ 20.2
z

coups niveau 2

avec w = a; * dist(zyzp; — 2yzmo)?/peprob, peprob est décrit au paragraphe 4.3.2.2,
o, = (ti — tpy)Ssinf.09 et gg est pris égal & 10°.

Les résolutions angulaires obtenues a ce niveau-la sont présentées sur la figure 4.12, ou
nous avons séparé ’erreur sur ’angle zénithal 8, celle sur azimuth ¢ et 1’écart angulaire global
entre la direction vraie et la solution du préajustement. Comme au paragraphe précédent, les
événements pris en compte sont les mémes interactions v,V cc simulées suivant les conditions
décrites au paragraphe 5.1, en prenant tous les événements qui déclenchent le systéme, mais sans
aucune coupure. On peut voir qu’il apparait déja sur chaque distribution un pic trés marqué de
largeur totale & mi-hauteur environ 6 —9 °, ce qui laisse augurer d’une bonne résolution angulaire
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Figure 4.12: Résolutions angulaires aprés le préajustement 4.5.2.3, en ne gardant que les événements qui
déclenchent le systéme.

finale, apres ajustement puis coupures. En revanche les queues sont tres larges, d’ou la grande
différence entre ’écart-type (ou la moyenne pour ’erreur angulaire globale) et la largeur du pic.
Notons également que I’angle zénithal est systématiquement sous-estimé d’une dizaine de degrés
et que la distribution de a, présente un pic secondaire autour de 80° (environ deux fois ’angle
Cerenkov). Ces deux derniers défauts semblent liés a ’orientation des modules optiques vers le
bas. En effet, ’efficacité de ces derniers est meilleure pour les photons montants ou horizontaux
que pour ceux qui descendent, ce qui tend a favoriser une solution pour la direction de gerbe plus
montante que la réalité; d’autre part, une cascade dont ’angle zénithal est environ 130 ° donnera
un cone de lumiere dont la partie a peu pres horizonthale sera vue alors que la partie descendante
passera inapergue, laissant une ambiguité : s’agit-il d’un événement a 90 + 40 = 130° ou bien a
90 — 40 = 50° (la différence est justement 80°)?

Ceci nous suggere qu’il faut tenir compte des modules optiques non touchés pour mieux
contraindre les solutions possibles. Le role que 1’on souhaite voir jouer par ’ajustement est de
resserrer si possible le pic principal, de lever 1’ambiguité donnant le pic secondaire et le biais
systématique sur 6, de diminuer ’importance et ’extension des queues, mais aussi de mesurer
correctement 1’énergie et de fournir des estimées d’erreur sur la reconstruction permettant de
couper fortement les queues résiduelles.

4.5.3 Ajustement

L’ajustement conserve l’approximation ponctuelle en fixant les valeurs de @,y,z,t
(zyzty = wyzt,y) et vise a affiner I’'information sur I’énergie et la direction de la cas-
cade. On cherche pour cela les valeurs Ey,0y,¢; qui minimisent la fonction sfx? décrite
ci-apres. Pour un certain essai E, 6, ¢, on peut calculer ’amplitude théorique attendue sur
chaque module optique :

agh, = NI(E) - Tang(0) - dQ2 - peprob(R, 6;)

avec les mémes notations qu’au paragraphe 4.3.2.
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La fonction sfx? a été construite par analogie avec la fonction statistique de type x? que
Pon écrirait si la mesure d’amplitude de chaque photomultiplicateur était non bornée (pour que
Perreur de chaque mesure puisse raisonnablement étre modélisée par une gaussienne). Cette fone-
tion qui sert de base pour ’ajustement n’est donc pas un vrai x2, la valeur finale obtenue aprés
ajustement ne peut étre interprétée de la maniére classique, et enfin, pour étre plus rigoureux
et peut-étre plus performant, il faudrait construire une fonction de vraisemblance & maximiser.
Pour cela des études supplémentaires seront nécessaires. Comme solution intermédiaire, nous
pouvons écrire une somme pondérée de deux contributions, la premiére correspondant aux
amplitudes mesurées sur les modules optiques touchés (x2) et ’autre aux amplitudes
attendues sur les modules optiques non touchés (Xf,) :

sfxt = Wa-x2+ W, - X; (4.17a)

1 (a; — agi)?
2 _ 3
Yo = STa > e (4.17b)
MO touchés a,?

1 (ath,i - aseui11)2
g = Y (4.17¢)

N, ¢ o2
non touchés MO non touchés P2

La somme dans la contribution X;ZJ est effectuée sur tous les modules optiques non touchés pour
lesquels I’amplitude attendue est supérieure au seuil ageniiy = 0.5pe. En effet, si I’amplitude
attendue est inférieure au seuil, ’absence de coup mesuré est parfaitement en accord avec cette
attente, et donc ce module optique doit apporter une contribution nulle & X;- En revanche, le
facteur de normalisation Nyon touches tient compte de tous les modules optiques non touchés,
quelle que soit leur amplitude attendue, car la normalisation doit étre indépendante du jeu
de parametres testé. Autrement dit, on pourrait écrire X;ZJ exactement de la méme maniere
que x2 en généralisant ’amplitude mesurée a; au cas des modules optiques non touchés :
si un module optique est non touché, on considére que ’amplitude mesurée est exactement
égale a l'amplitude attendue si celle-ci est inférieure au seuil, mais elle est égale au seuil si

Pamplitude attendue est supérieure au seuil. Les écarts-types sont o,; = \/(ai + atni)(1+ 02,)

et 0,; = 4/awmi(1 + 02, ). En effet, pour o, ;, il faut tenir compte de deux sources d’erreur, a

savoir Defficacité quantique de la photocathode (distribution de Poisson d’écart-type \/m) et
la résolution en amplitude des étages d’amplification du photomultiplicateur (distribution de
Gauss d’écart-type | /azp,; X Ospe). Pour o, il faut en plus tenir compte des mémes sources
d’erreur sur ’amplitude mesurée.

Les résolutions angulaires et spectrale obtenues a ce niveau-la sont présentées sur la figure
4.13, toujours pour les mémes événements que précédemment (interactions v, N cc simulées
suivant les conditions décrites au paragraphe 5.1, en prenant tous les événements qui déclenchent
le systéme, mais sans aucune coupure). L’amélioration apportée sur les résolutions
angulaires par rapport au préajustement se fait surtout sentir au niveau des largeurs de pics :
ils sont plus serrés (~ 3°). Bien que le pic secondaire & 80 ° soit nettement réduit, ’importance
et I’extension des queues (grande erreur angulaire) sont du méme ordre que sur la figure 4.12. En
particulier, la sous-estimation systématique de ’angle zénithal (due essentiellement aux queues)
n’est pratiquement pas réduite. Autrement dit, ’ajustement ne semble pas capable de récupérer
les événements qui étaient déja mal reconstruits, mais il permet d’améliorer la précision angu-
laire pour ceux qui n’étaient pas trop mal reconstruits. En revanche, comme nous le verrons
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Figure 4.13: Résolutions angulaires et spectrale aprés ajustement 4.5.3, en ne gardant que les événements
qui déclenchent le systéme.

au paragraphe 5.4, ’ajustement fournit des informations précieuses pour couper de maniére
trés efficace les queues résiduelles (permettant finalement une résolution angulaire d’environ
2°). Normalement, si I’on utilisait une méthode de maximum de vraisemblance, on devrait
éliminer ce biais persistant et probablement récupérer une partie des événements mal préajustés.

En ce qui concerne ’erreur sur le logarithme décimal de 1’énergie, la largeur de
pic est d’environ 0.2, ce qui correspond a environ fig;‘: sur E. Il n’y a quasiment pas de
queue de surestimation mais une queue assez importante de sous-estimation qui se manifeste
par une moyenne en dehors du pic (~ —0.5) et qui correspond aux événements qui ont lieu
assez loin du volume instrumenté mais sont reconstruits plus proches, et & ceux qui sont
dirigés vers l'extérieur mais dont la direction est reconstruite vers l'intérieur. Cette queue
de sous-estimation n’apparait pas sur la figure 4.10, car les conditions de simulation y sont
différentes (au paragraphe 4.5.2.1, la canette de tirage est réduite au volume instrumenté, alors
qu’ici, elle est largement plus grande que le volume instrumenté). Comme pour la résolution
angulaire, nous verrons que les informations fournies par ’ajustement permettent aussi de
couper de maniere tres efficace cette queue résiduelle pour obtenir finalement une résolution

spectrale d’environ 10%).

Nous avons essayé d’améliorer encore cet ajustement en supprimant 1’approximation
ponctuelle. Pour cela, nous avons construit un ajustement “complet” qui fait varier les
sept parameétres et qui suit toutes les étapes de la simulation simplifiée (paragraphe
4.3.2). Ainsi, pour chaque jeu de parametres zyzt,0¢, E, on dispose d’un ensemble de coups
attendus répartis dans le détecteur, & comparer avec ’ensemble des coups mesurés. On cherche
alors les valeurs Ey, 0, ¢,z f,ys, 27, qui minimisent une fonction fx? comportant les mémes
contributions x2 et X;ZJ que sfx?, auxquelles s’ajoute une troisieme contribution x? formée des
écarts des temps d’arrivée des coups avec les valeurs attendues. Cet ajustement “complet” de-
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vrait représenter plus finement la vérité Monte-Carlo puisqu’il tient compte du développement
longitudinal de la cascade, mais nous n’avons pas observé une amélioration des performances. En
revanche il nécessite un accroissement trés important du temps de calcul, d’un facteur compris
entre 10 et 100.

4.6 Analyse

Le programme d’analyse compare les résultats fournis par la reconstruction avec la vérité
Monte-Carlo afin d’évaluer les performances de 1’ensemble site+détecteur+reconstruction et
de caractériser I'influence de divers parameétres libres impliqués dans la simulation. Diverses
coupures peuvent étre appliquées sur les estimées d’erreurs issues de la reconstruction afin de
rejeter autant que possible les événements dis aux bruits de fond, ou d’un autre type que celui
étudié, ou mal reconstruits. Ces coupures sont a adapter a chaque canal de physique étudié.

Nous présenterons au chapitre 5 les coupures que nous avons choisies dans le cas des
événements v, N cc, pour rejeter le bruit de fond et les événements les plus mal reconstruits.
A la suite de cela, nous pourrons présenter les performances attendues pour la détection des
neutrinos électroniques.

La comparaison des parametres vrais et reconstruits est faite sous forme d’histogrammes en
utilisant la librairie HBOOK][155] et le logiciel d’analyse physique PAW[156]. En outre, des outils
ont été créés spécifiquement par la collaboration ANTARES pour visualiser graphiquement et
interactivement les événements simulés et reconstruits (comme le programme A3D[157]).



Chapitre 5

Performances attendues d’ANTARES
pour la détection des 1,

5.1 Géométrie et parametres choisis

Dans ce chapitre, jusqu’au paragraphe 5.6, nous allons discuter des performances attendues
du détecteur de premiére génération (0.1 km2) prévu par la collaboration ANTARES, en ce qui
concerne la détection de cascades contenues (topologie 2.3.2). Notre objectif est d’estimer les
possibilités de détection de neutrinos électroniques '. Pour cela, nous avons utilisé les méthodes
de simulation et reconstruction décrites au chapitre 4. Commengons par passer en revue les
différents lots d’événements simulés, puis nous exposerons les parametres précis que nous avons
choisis pour représenter le détecteur (géométrie, environnement, instrumentation).

En ce qui concerne le signal, nous avons engendré et simulé 4 600 événements v, N cc et 4 600
événements v N cn avec les programmes GENNEU et GEASIM décrits aux paragraphes 4.2 et
4.3.1 (c.-d-d. avec une simulation détaillée). Cela représente environ 3 ans de prises de données
pour des neutrinos diffus de noyaux actifs de galaxie, d’apres le modele NMB93. Ces outils ne
sont pas encore adaptés pour simuler correctement des événements vV cc ou 7.e~ — résonance.
C’est pourquoi nous ferons des hypotheéses simplificatrices pour estimer leurs contributions aux
spectres reconstruits. Afin d’estimer les capacités de rejet du bruit de fond dia aux muons
atmosphériques, nous avons utilisé la simulation simplifiée d’une cascade occasionnée par un
muon (paragraphe 4.3.2.6), pour produire 10 243 000 événements de type perte catastrophique
d’un muon (topologie 2.5.1.1) et 63 000 événements de type désintégration d’un muon (topologie
2.5.1.2, en imposant que la trace du muon s’arréte 1a ot commence la cascade).

La géométrie choisie correspond a ce que nous avons décrit au paragraphe 3.5.3. Elle com-
porte 13 lignes disposées en spirale, avec un espacement horizontal de 60 m. Chaque ligne est
équipée de 90 modules optiques regroupés par 3 sur 30 étages, avec un espacement vertical entre
étages de 12m, et un espacement horizontal entre modules optiques de 1.6 m. Chaque module op-

!Rappelons (paragraphe 2.3.2) que toutes les saveurs de neutrinos contribuent & ce type d’événements, mais
par des processus différents et dans des proportions qui varient avec l’énergie : la composante principale est
le processus v.N cc (pour lequel I’énergie observable est celle du neutrino), les composantes secondaires sont le
processus v N cn (défavorisé par la section efficace plus faible des courants neutres, aussi bien que par I’énergie de
la cascade qui est inférieure & celle du neutrino), le processus v, N cc (qui n’intervient qu’a basse énergie, quand
la longueur de désintégration du tau est inférieure & celle de la cascade), et enfin les interactions Z.e™ résonantes
(qui n’interviennent que pour des énergies discrétes).
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tique est orienté vers le bas, a 45 ° de I’horizontale. Le volume instrumenté mesure donc 348.0m
de hauteur et 114.5m de rayon, soit 0.01433km?>. La canette de tirage correspond & une extension
de deux longueurs d’absorption (soit 110m) au-dela de ce volume instrumenté (sauf vers le bas,
a cause du fond de la mer) et mesure 562.6m de hauteur et 224.5m de rayon, soit 0.08891km?>.
Les caractéristiques choisies pour les photomultiplicateurs correspondent aux mesures effectuées
sur les photomultiplicateurs de 10” de Hamamatsu (modele R7081-20) : leur surface effective est
440 cm?, leur réponse angulaire est modélisée suivant 1’équation 4.10 (paragraphe 4.3.2.2), leurs
résolutions intrinseques sur ’amplitude et le temps d’arrivée sont o,pe = 30 % et orTs = 1.26ns.
L’absorption des photons Cerenkov dans 1’eau, la sphére et le gel, ainsi que Pefficacité quantique
sont également modélisés suivant 1’équation 4.10, avec un maximum de longueur d’absorption
dans ’eau L% = 55m (au pic de longueur d’onde, vers 470nm). La diffusion des photons dans
I’eau, rappelons-le, est négligée dans la simulation, mais on peut supposer que les performances
n’en seraient pas beaucoup dégradées si ’on en tenait compte correctement (nous discuterons
de cet aspect-1a au paragraphe 5.5). Le taux de bruit optique continu utilisé est 40 kHz.

5.2 Choix du déclenchement

Nous avons vu au paragraphe 4.4 la raison d’étre du déclenchement et le choix que nous en
avons fait pour la détection d’événements contenus a une cascade de haute énergie. Rappelons
le ici :

Sur une fenétre en temps de 5 us,
D-1 le nombre d’étages sélectionnés (niveau > 1) est > 5
ET
D-2 le nombre de lignes sélectionnées (niveau > 1) est > 3

Nous allons maintenant expliquer d’ou vient ce choix. Nous avons été guidés tout autant
par des considérations théoriques que par de nombreux essais par simulation. La durée de la
fenétre de déclenchement est adaptée a la taille du détecteur étudié : ici, la distance
maximale entre deux modules optiques est environ 420 m, ce qui correspond a un écart temporel
d’environ 2 us (3 la vitesse ¢/n = 0.224mns 1), auquel il faut ajouter I’écart temporel maximum
entre deux photons émis par la méme cascade, soit environ 150 ns ; multiplionsla somme par deux
pour étre sir de bien encadrer tous les signaux provenant de I’événement et nous obtenons envi-
ron 5 us. Ensuite, nous avons choisi de fonder la condition de déclenchement uniquement
sur le nombre de lignes et le nombre d’étages sélectionnés pendant cette fenétre. Ainsi
est-elle quasiment indépendante du niveau de bruit optique continu (comme nous 1’avons vu au
paragraphe 4.4). D’autre part, il est nécessaire d’imposer un minimum de lignes et d’étages
sélectionnés puisque la premiere étape de la reconstruction, le préajustement, ne fonctionne
qu’avec les coups de niveau au moins égal & 1. Il nous faut maintenant déterminer ces minima.
En admettant les hypotheéses exposées aux paragraphes 4.5.2.2 et 4.5.2.3 pour le préajustement
de la position et celui de la direction, il nous faut déterminer le cone d’émission de lumieére
qui est un objet & cinq parameétres. Ceci nécessite, en principe, un systéme de cinq équations,
lequel peut étre fourni par la connaissance d’un minimum de cing points non coplanaires
appartenant & ce cone. D’un point de vue théorique, il semble donc nécessaire de disposer d’un
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minimum de cinqg étages? sélectionnés sur au moins trois lignes. En pratique, cependant, chaque
impulsion mesurée sur un module optique ne donne pas une équation stricte a cause de toutes les
fluctuations (en particulier I’émission de lumiére n’est ni strictement ponctuelle, ni strictement
conique). Nous avons donc testé sur différents lots d’événements simulés la qualité de
reconstruction en fonction de la condition de déclenchement ; systématiquement nous en sommes
revenus a ce choix d’imposer un minimum de cinq étages sélectionnés sur au moins trois lignes.
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Figure 5.1: Distributions des nombres de lignes sélectionnées (a) et des nombres d’étages sélectionnés (b)
pour les événements du signal bien reconstruits (ligne continue) et mal reconstruits (tirets) sans aucune
coupure. L’augmentation brutale du nombre de lignes sélectionnées sur le dernier intervalle est un effet
de saturation a haute énergie.

L’efficacité de cette condition de déclenchement est illustrée sur la figure 5.1, pour le lot
d’événements v, N cc décrit au paragraphe 5.1, en séparant les événements bien reconstruits et
mal reconstruits. Ici et dans tout le paragraphe 5.4 sur le choix des coupures, nous appellerons
signal mal reconstruit tous les événements dans ce lot (v.N cc uniquement) dont ’angle entre
la direction reconstruite et celle du neutrino est supérieur a 40 ° ou bien dont le rapport entre
I’énergie reconstruite et celle du neutrino est supérieur a 10 ou inférieur & 0.1. Nous appellerons
signal bien reconstruit tous les autres événements dans ce lot. Notons que ’augmentation brutale
du nombre d’événements sur le dernier intervalle de ’histogramme représentant le nombre de
lignes sélectionnées est tout simplement di au fait que le détecteur n’a que treize lignes : c’est
un effet de saturation a haute énergie.

Avant la condition de déclenchement, les 4600 événements engendrés et reconstruits se
répartissent en 1048 événements bien reconstruits et 3552 événements mal reconstruits (ces
chiffres peuvent induire a penser que la reconstruction est trés ineflicace, mais souvenons nous

2 . . . . . .
La séparation entre modules optiques sur un méme étage n’est pas suffisante pour contraindre correctement
les parameétres. Donc les cing points nécessaires sont a chercher sur cing étages séparés.
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que le volume de tirage est 6.2 fois plus grand que le volume instrumenté). Aprés la condition
de déclenchement, il reste 977 événements bien reconstruits et 1491 événements mal reconstru-
its. Ainsi ’efficacité du déclenchement est de garder 93 % du signal bien reconstruit
et d’éliminer 58 % du signal mal reconstruit. Cette condition de déclenchement réduit
aussi le bruit de fond des muons atmosphériques de 43 % (sur les 10 306 000 événements simulés,
5864 425 déclenchent le systeme).

5.3 Caractérisation de la lumiere recueillie

Pour les événements du signal qui passent la condition de déclenchement telle que nous
P’avons justifiée ci-dessus, il est instructif de visualiser les caractéristiques de ’information re-
cueillie sous forme d’impulsions lumineuses réparties dans le détecteur. Nous allons voir comment
caractériser les distributions spatiales, temporelles et en amplitude des coups mesurés.

5.3.1 Distribution spatiale
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Figure 5.2: Distributions spatiales des coups de niveau 0, 1 et 2 pour des événements du signal, pour
des énergies de neutrino entre 100 GeV et 100 TeV, sans compter les coups provenant du potassium 40.
La fléche au centre représente schématiquement la position de la cascade et sa direction (la longueur est
nettement exagérée). Il apparait clairement que le céne est plus propre pour les coups de niveau 2.

Sur la figure 5.2, nous avons représenté les positions des modules optiques touchés. Le
repere utilisé est celui de la cascade a reconstruire : plus précisément, la position longi-
tudinale est la projection sur ’axe de la gerbe, la position radiale est +/— la distance & cet axe
(arbitrairement nous avons défini que cette position radiale est positive si le module optique est
situé au-dessus du plan contenant I’axe de la cascade et ’axe Nord-Sud, ceci pour faire bien ap-
paraitre la forme conique du signal recueilli). La fleche au centre représente schématiquement la
position de la cascade et sa direction (la longueur de la fleche est trés supérieure a I’extension de
la gerbe [~ 10m]| pour des raisons de visibilité). La taille relative des carrés est proportionnelle
a la somme des amplitudes recues en chaque point.
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Cette figure nous montre visuellement la possibilité de reconstruire la direction
par la méthode exposée au paragraphe 4.5.2.3. Il apparait nettement que le cone est plus
propre quand on ne prend en compte que les coups de niveau 2 (sans compter les
coups provenant du bruit optique continu qui représentent un bruit important parmi les coups
de niveau 0, assez faible parmi ceux de niveau 1 et presque nul parmi ceux de niveau 2). Or la
bonne convergence du préajustement nécessite qu’il y ait un minimum de coups loin du cone.

5.3.2 Distribution temporelle
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Figure 5.3: Distributions temporelles des coups de niveau 1, par rapport au temps “sphérique”, pour
des événements du signal, pour des énergies de neutrino de 10 TeV (en haut) et 1PeV (en bas), sur des
modules optiques vers I’avant par rapport au céne d’émission (colonne de gauche), sur le céne (colonne
du milieu) et vers Parriére (colonne de droite), sans compter les coups provenant du potassium 40.

Sur la figure 5.3, nous avons représenté la distribution temporelle des impulsions lumineuses
pour des cascades induites par des v, d’énergie 10 TeV (en haut) ou 1 PeV (en bas), en séparant
les impulsions recues sur des modules optiques situés sur le cone d’émission de lumiére (au mi-
lieu), vers l’avant de ce cone (a gauche) ou vers I’arriére (a droite). Ces distributions temporelles
refletent la distribution longitudinale d’émission de photons Cerenkov mais vue sous différents
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angles. En effet, pour un module optique vers I’avant du cone, les photons émis par la queue de
gerbe arrivent en premier. On distingue méme une longue queue vers ’avant due aux quelques
muons engendrés par des désintégrations de hadrons. Pour un module optique sur le cone, les
photons doivent arriver quasiment en méme temps. Pour un module optique vers I’arriére, les
photons émis par le pied de gerbe arrivent en premier, alors que les photons émis par la queue
de gerbe arrivent avec un double retard correspondant a la longueur de gerbe parcourue dans
un sens a la vitesse de développement de la cascade (trés proche de ¢) puis dans I’autre sens a
la vitesse de la lumiere (¢/n).

5.3.3 Distribution en amplitude
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Figure 5.4: Distributions en amplitude des coups de niveau 0, en photo-électrons et en logarithme décimal,
pour des événements du signal, pour des énergies de neutrino entre 100 GeV et 10 PeV, sans compter les
coups provenant du potassium 40.

La figure 5.4 présente les distributions en amplitude des impulsions lumineuses recueillies
pour différentes énergie de neutrino. Ces distributions nous montrent que la brillance des cas-
cades de haute énergie est forte et nécessite une large gamme dynamique. Par exemple, pour
un neutrino de 100 TeV, 3 % des coups sont d’amplitude supérieure 100 photo-électrons.
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5.4 Choix des coupures

Nous avons vu au chapitre 2 'importance du bruit de fond dii aux muons atmo-
sphériques lorsqu’on n’applique aucune procédure de discrimination. Nous allons voir main-
tenant qu’il est possible de définir des coupures sur les observables de chaque événement apres
reconstruction, qui permettent un fort taux de rejet des muons atmosphériques, tout
en respectant les événements du signal qui sont assez bien reconstruits. Nous allons
voir en particulier qu’il est nécessaire d’appliquer des coupures qui dépendent surtout
de I’énergie et un peu de la direction reconstruites : il faut étre plus sévere sur les
événements de basse énergie et sur les événements descendants. Ceci était prévisible puisque ce
sont des caractéristiques générales du bruit de fond di aux muons atmosphériques (événements
descendants uniquement et avec un spectre en énergie qui décroit beaucoup plus rapidement que
les taux attendus de neutrinos cosmiques). Cependant, pour le choix des coupures, nous avons
été guidés par 1’objectif de conserver un volume effectif important, méme pour les neutrinos de-
scendants, et d’obtenir un seuil effectif en énergie aussi bas que possible (de ’ordre de quelques
centaines de GeV), tout en essayant d’éliminer tous les événements de bruit de fond simulés.

Par ailleurs, nous avons vu au paragraphe 4.5.3 'importance des queues résiduelles dans
les distributions des parameétres reconstruits pour le signal, et nous avons souligné alors la
nécessité d’utiliser les informations fournies par la procédure de reconstruction pour éliminer les
événements trop mal reconstruits et donc améliorer la précision angulaire et spectrale.
Nous allons voir que les mémes coupures permettent de rejeter efficacement le bruit de fond et
d’améliorer fortement les résolutions obtenues pour le signal.

Les observables que nous avons utilisées pour définir ces coupures sont les parametres
reconstruits (plus précisément 1’énergie Ey, la direction zénithale 6¢, la distance du point

reconstruit a "axe du détecteur 1/:1:? + y? et la position verticale z;) ainsi que les valeurs des

différents x* minimisés par la reconstruction (plus précisément pfxiph, X;ZJ et x2). Les notations
sont celles du chapitre 4.

Dans tout ce paragraphe, nous présenterons ’efficacité des différentes coupures en comparant
les distributions des variables discriminantes pour le signal bien reconstruit, le signal mal recon-
struit et les muons atmosphériques. Rappelons que, depuis le paragraphe 5.2, nous séparons en
deux parties le lot d’événements v,V cc simulés : le signal mal reconstruit regroupe tous ceux
dont ’angle entre la direction reconstruite et celle du neutrino est supérieur a 40 ° ou bien dont
le rapport entre 1’énergie reconstruite et celle du neutrino est supérieur a 10 ou inférieur a 0.1;
le signal bien reconstruit regroupe tous les autres.
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5.4.1 Présélection

0% : 3
F Muons atmosphériques .
103 Région exclue _
| — Signal bien reconstruit i
102

Signal mal reconstruit
10

[iN

o T

Figure 5.5: Distributions de pfxfph pour les
événements du signal bien reconstruits, mal recon-
struits, et pour les événements du bruit de fond
di aux muons atmosphériques. La condition de
déclenchement est la seule coupure appliquée.

Nous avons vu au paragraphe 5.1 que
le nombre d’événements du bruit de fond
simulés est plus de 2000 fois plus impor-
tant que le nombre d’événements du signal
simulés. Ce large volume de données simulées
(environ 800 méga-octets aprés compression)
est nécessaire, comme nous le verrons au para-
graphe 5.5.5. Mais il est difficile de chercher
des coupures optimales en manipulant une
telle quantité de données. Aussi, nous avons
tout d’abord défini une présélection des
événements, que ’on applique a tous ceux qui
passent la condition de déclenchement, et qui
permet de réduire considérablement ce
bruit de fond tout en gardant quasiment
tout le signal.

La principale différence topologique entre
une cascade contenue induite par une interac-
tion d’un neutrino et une cascade occasionnée
par le passage ou la désintégration d’un muon
est la sphéricité de I’onde lumineuse. En effet,
si un muon vient en amont de la cascade, il
doit engendrer de nombreuses impulsions tres
en avance sur I’onde sphérique, et le x? cor-

respondant (p fxiph) doit étre nettement plus élevé que dans le cas d’un événement du signal

bien reconstruit.

La figure 5.5 montre les distributions de la variable pfxiph apres reconstruction, pour tous
les événements qui passent la condition de déclenchement. La figure 5.6 montre les mémes
distributions en fonction de I’énergie ajustée F;. Deux coupures sur pfxiph sont indiquées
chacune par une ligne continue sur ces deux figures. On les compléte par une condition sur la
valeur physique des parameétres ajustés pour former la condition de présélection suivante :

PS-1 pfx2,, <5
ET

PS-2 pfxZ,, < 0.9+ logo(Es/10 GeV)
ET

PS-3 Ef>0et 0° <0f<180°

L’efficacité de cette présélection, aprés le déclenchement, est de conserver 87 %
du signal bien reconstruit et d’éliminer 51 % du signal mal reconstruit et 97 % des

muons atmosphériques.
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Figure 5.6: Distributions de pfxfph en fonction de I’énergie reconstruite pour les événements du signal
bien reconstruits, mal reconstruits, et pour les événements du bruit de fond di aux muons atmosphériques.
La condition de déclenchement et la coupure précédente (pfxfph < 5) sont les seules coupures appliquées.

Nous allons maintenant présenter quatre ensembles de coupures. Pour chacun, nous
illustrerons les coupures retenues sur des figures similaires & la figure 5.6, et nous donnerons
Pefficacité de chaque ensemble. Cependant, il y a une différence importante par rapport a la
présentation de la présélection que nous venons de faire : les différentes distributions des
variables discriminantes seront présentées, aprés application de toutes les autres
coupures. Nous procédons ainsi pour bien montrer que chacun des quatre ensembles est
nécessaire et que les autres ne suffisent pas. Il en est de méme des pourcentages d’efficacités.

N.B. : Notons d’ores-et-déja que ces quatre ensembles de coupures ont été définis
au plus juste (c.-a-d. qu’ils font le “tour” des événements génants). Mais nous verrons au
paragraphe 5.5.5 qu’il est possible de tous les relacher, de maniere plus réaliste et pratiquement
sans dégradation des résultats (pour les tests que nous avons faits, le signal augmente d’environ
10 % et ’on se retrouve avec moins de trois événements de bruit de fond reconstruits par décade,
de sorte que les limites présentées ci-aprés sont quasiment confirmées).
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5.4.2 Sphéricité des temps d’arrivée

La présélection que nous venons d’exposer comporte déja des coupures sur la sphéricité
du signal (indiquée par la variable pfxiph), mais cela n’est pas suffisant. En effet, on peut
voir sur la figure 5.7 qu’ayant appliqué toutes les autres coupures, il reste encore un ensemble
d’événements du bruit de fond qu’il est facile de séparer du signal bien reconstruit. En revanche,
il ne reste aucun événement du signal mal reconstruit, ce qui signifie simplement que les autres
coupures pourraient suffire, s’il s’agissait uniquement de supprimer ces événements la. Soit,
alors, la condition de sphéricité définie par les trois coupures suivantes (représentées par une
ligne brisée sur la figure 5.7) :

SP-1 pfx2,, < 0.265 xlog;o(Ey) — 0.5565
ou

SP-2 pfxiph < 1.0725 * logqo( E¢) — 3.948
ou

SP-3 pfxiph < Txlogio(Ey) — 324

Nous pouvons conclure de ce qui précede que cette condition, combinée avec toutes les autres
coupures, permet d’éliminer tous les événements du signal mal reconstruits et du bruit de fond,
dans le lot que nous avons simulés. Ceci nous permet de placer des limites supérieures sur son
efficacité. Avant cette condition de sphéricité, on a 293 événements du signal bien reconstruits,
0 événements du signal mal reconstruits et 312 événements du bruit de fond. Aprés application
de cette condition, il reste respectivement 248, 0 et 0 événements. Cette condition conserve donc
85 % des événements du signal bien reconstruit. Pour le signal mal reconstruit, P’efficacité est
indéterminée. Pour le bruit de fond, on peut dire qu’il reste moins de 2.3 événements, a 90 % de
niveau de confiance, et que 1’efficacité est supérieure a 99.2 %. L’efficacité de cette condition
de sphéricité, apreés application de toutes les autres coupures, est de conserver 85 %
du signal bien reconstruit et d’éliminer au moins 99.2 % des muons atmosphériques.
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Figure 5.7: Distributions de pfx2 , pour les événements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
g sph g

pour les événements du bruit de fond di aux muons atmosphériques. La présélection et toutes les autres
coupures sont appliquées.
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5.4.3 Photomultiplicateurs non touchés

Nous avons vu au paragraphe 4.5.3 que I'ajustement est effectué par la minimisation de
sfx? = Wa-x2+W,- X;Z;- En particulier, X;ZJ mesure la compatibilité entre I’hypothese d’une
cascade contenue (ayant les parametres ajustés) et 'information correspondant aux photomulti-
plicateurs non touchés. Cette valeur doit étre plus faible pour un événement du signal que pour
un événement du bruit de fond. Ici encore, la séparation dépend de 1’énergie. D’autre part, on
peut voir sur la figure 5.8, qu’il n’y a aucun événement du signal mal reconstruit a supprimer en
coupant sur la valeur de X?; (ce qui signifie, comme au paragraphe 5.4.2, que les autres coupures
suffiraient, s’il n’y avait pas aussi le bruit de fond a réduire).

Soit la condition de compatibilité pour les photomultiplicateurs non touchés, définie par les
trois coupures suivantes (représentées par une ligne brisée sur la figure 5.8) :

NT-1 Xf, < E?'55/103'75
ou

NT-2 Xf, < E?.75/104.65
ou

NT-3 Xf, < E?.8/1019.9

De la méme maniére que pour la sphéricité, nous pouvons conclure que cette condition,
combinée avec toutes les autres coupures, permet d’éliminer tous les événements du signal mal
reconstruits et du bruit de fond, dans le lot que nous avons simulés. Et nous pouvons en déduire
des limites supérieures sur son efficacité. Avant cette condition, on a 257 événements du signal
bien reconstruits, 0 événements du signal mal reconstruits et 92 événements du bruit de fond.
Apres application de cette condition, il reste respectivement 248, 0 et 0. L’efficacité de cette
condition de compatibilité pour les photomultiplicateurs non touchés, aprés appli-
cation de toutes les autres coupures, est de conserver 96 % du signal bien reconstruit
et d’éliminer au moins 97 % des muons atmosphériques.
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Figure 5.8: Distributions de x2 pour les événements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
g » g

pour les événements du bruit de fond di aux muons atmosphériques. La présélection et toutes les autres
coupures sont appliquées.
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5.4.4 Amplitudes mesurées

Aprés P’ajustement, x2 mesure la compatibilité entre I’hypothése d’une cascade contenue
(ayant les parameétres ajustés) et I’information correspondant aux amplitudes mesurées. Cette
valeur doit étre plus faible pour un événement du signal que pour un événement du bruit de
fond. Ici encore, la séparation dépend de 1’énergie. Mais cette fois, les coupures définies sont
nécessaires aussi pour discriminer le signal bien reconstruit et mal reconstruit (figure 5.9).

Soit la condition de compatibilité pour les amplitudes mesurées, définie par les quatre
coupures suivantes (représentées par une ligne brisée sur la figure 5.9) :

A-1 x2 < 10025
ou

A-2 x2 < E91/10°
ou

A-3 2 < E?'33/101~101
ou

A4 2 < E}J.6885/103.3954

De la méme maniére que pour la sphéricité et pour les photomultiplicateurs non touchés,
nous pouvons conclure que cette condition, combinée avec toutes les autres coupures, permet
d’éliminer tous les événements du signal mal reconstruits et du bruit de fond, dans le lot que
nous avons simulés. Et nous pouvons en déduire des limites supérieures sur son efficacité. Avant
cette condition, on a 390 événements du signal bien reconstruits, 137 événements du signal
mal reconstruits et 232 événements du bruit de fond. Aprés application de cette condition, il
reste respectivement 248, 0 et 0. L’efficacité de cette condition de compatibilité pour
les amplitudes mesurées, aprés application de toutes les autres coupures, est de
conserver 64 % du signal bien reconstruit et d’éliminer au moins 98 % du signal mal
reconstruit et au moins 98.9 % des muons atmosphériques.
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Figure 5.9: Distributions de x2 pour les événements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
pour les événements du bruit de fond di aux muons atmosphériques. La présélection et toutes les autres
coupures sont appliquées.
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5.4.5 Proximité du vertex reconstruit

Ayant appliqué toutes les coupures exposées jusqu’ici, tous les événements indésirables
restants sont reconstruits a ’extérieur du détecteur, comme on peut le voir sur la figure
5.10. Sur celle-ci, nous avons représenté la position reconstruite des différents événements,
en séparant les événements reconstruits ascendants et descendants. En pointillés, nous avons
ajouté les limites du volume instrumenté (£174m en hauteur et 115m de rayon). Les traits
pleins représentent les limites du volume fiduciel, défini par les coupures suivantes :

e pour les événements reconstruits ascendants (0 < 90°) :

PR-U-1 z < 160

ET
PR-U-2 25 <415 — 2.1+ /2% + 42
ET
PR-U-3 ,/z% +y} <172
ET
PR-U-4 (z; > 1.07+ /22 + y2 —312.68  OU  z; > 11.25+ /% + y% — 1575)
ET

PR-U-5 zy > —280
e pour les événements reconstruits descendants (65 > 90°) :

PR-D-1 z; < 160

ET

PR-D-2 zy <305.6 — 1.4« 4/;1,'; + y}%
ET

PR-D-3 /2% +y; < 156
ET

PR-D-4 z; > 1.6 % (/2% +y} — 336.8
ET

PR-D-5 z; > —200
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Figure 5.10: Distributions des vertex reconstruits pour les événements du signal bien reconstruits, mal
reconstruits, et pour les événements du bruit de fond dii aux muons atmosphériques (en séparant les
événements reconstruits ascendants et descendants). La présélection et toutes les autres coupures sont
appliquées.
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La figure nous montre que ce volume de détection peut étre plus large que le volume in-
strumenté, déja pour les événements reconstruits descendants, et encore un peu plus pour les
événements reconstruits ascendants. Il peut sembler étonnant, & premiere vue, que les mauvais
événements, et en particulier le bruit de fond, soient tous situés si précisément & I'extérieur du
détecteur. Mais n’oublions pas que toutes les autres coupures sont appliquées auparavant et que
celles-ci permettent de nettoyer tres efficacement le lot d’événements, & condition que ceux-ci
ne soient pas topologiquement biaisés de par leur position et leur direction (ceci est donc vrai
pour les événements qui sont bien situés a ’intérieur ou & proximité du volume instrumenté).
La condition de proximité du vertex reconstruit, c.-a-d. la définition du volume fiduciel, est
cependant nécessaire pour rejeter les événements dont ’information est naturellement biaisée
de par leur position et leur direction. On peut constater sur la figure que le risque de mal
interpréter un événement est surtout important juste au-dessus du détecteur (en particulier a
cause de l’orientation des photomultiplicateurs vers le bas) et dans les coins (ot on risque de ne
pas voir le muon si ¢’est du bruit de fond).

Avant cette condition, on a 442 événements du signal bien reconstruits, 59 événements
du signal mal reconstruits et 38 373 événements du bruit de fond. Apres application de cette
condition, il reste respectivement 248, 0 et 0. L’efficacité de cette derniére condition est
de conserver 56 % du signal bien reconstruit, et de supprimer au moins 95% du
signal mal reconstruit et au moins 99.99 % du bruit de fond.

5.4.6 Récapitulatif

Les événements qui passent avec succes les conditions définies précédemment seront dits
reconstruits et acceptés. L’efficacité globale de toutes ces conditions, en tenant compte du
déclenchement, est de conserver 24 % du signal bien reconstruit, moins de 6.51072 % du signal
mal reconstruit et moins de 2.3107° % du bruit de fond (& 90 % de niveau de confiance). Le
rapport Signal bien reconstruit / Bruit de fond est amélioré d’un facteur supérieur & 1.05 108,
tandis que le rapport Signal bien reconstruit / Signal mal reconstruit est amélioré d’un facteur
supérieur a 365.

Nous allons maintenant passer en revue les différentes performances obtenues pour la
détection de cascades contenues, en appliquant toutes ces coupures.

5.5 Performances

Comme nous ’avons vu au paragraphe 2.7, les qualités importantes pour un télescope a
neutrinos, dans le cas de la détection d’événements contenus, sont un grand volume effectif, une
bonne résolution en énergie, et une bonne résolution angulaire.

Ce sont ces performances que nous allons maintenant caractériser pour la détection
d’événements & une cascade seule (topologie 2.3.2), correspondant & des interactions v.N cc
d’une part, et N cn d’autre part, en utilisant la reconstruction décrite au chapitre 4 et les
coupures décrites au paragraphe 5.4.

5.5.1 Volume effectif

Nous pouvons caractériser 1’efficacité de détection par le pourcentage des événements simulés
qui passent avec succes toutes les coupures (comme nous 1’avons vu au paragraphe 5.4.6). Cepen-
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dant, il faut pondérer ceci par le volume de tirage et étudier la dépendance avec 1’énergie et la
direction du volume de détection obtenu.

C’est ce que nous représentons sur les figures 5.11 et 5.12. Notons que la détection
d’événements v, N cc présente un seuil vers 200 & 300 GeV. Vers 100 TeV, le volume
effectif atteint un maximum correspondant a4 environ 60 % du volume instrumenté
(soit ~ 81073km®). Au-dessus du PeV, il semble diminuer d’environ 30 %. Cette ap-
parente diminution est compatible avec les fluctuations statistiques qui sont importantes a cause
de la lenteur des simulations a ces énergies-la, mais elle peut aussi s’expliquer par la taille du
détecteur, trop limitée pour des cascades de telles énergies. Nous pensons que cet effet a ultra
haute énergie ne sera plus sensible dans un détecteur comptant plus d’une centaine de lignes (ce
qui est ’objectif & long terme de la collaboration ANTARES), comme le suggérent les résultats
présentés au paragraphe 5.7.2. La dépendance avec 1’énergie du volume effectif pour des inter-
actions v N cn est assez proche de ce que nous venons de décrire pour les interactions v. N cc.
La principale différence réside dans le seuil qui est plus élevé : ~ 1TeV. Le volume effectif
pour les interactions v. N cc est quasiment isotrope pour des neutrinos ascendants, il
diminue d’environ 25 % pour des neutrinos descendants proches de I’horizontale et
d’environ 50 % pour des neutrinos descendants proches de la verticale. Pour les inter-
actions v N en, la dépendance avec la direction est presque la méme, si ce n’est que la diminution
aupres de la verticale descendante est plus marquée (environ 70 %). Cette dépendance angulaire
permet tout de méme largement d’envisager une détection de neutrinos sur 4« sr, ce qui peut se
révéler particulierement intéressant a tres haute énergie quand 1’absorption des neutrinos dans
la terre devient importante.

Lo Lo

Lo F B Lo F B
E F ® déclenchement ] E F ® déclenchement ]
- 3 A détection (VN cc) 4 - 3 E,>10Tev A détection (VN co)
3 r O détection (VN cn) ] 3 r O détection (WNcn)
:CI:J 10 L Volumedetirage % 10 1L Volumedetirage
g E e e * E g fﬂfﬂ*mﬂ*#+**+*f
= r ++ N = F ]
= r . 1 = r 1
> [ - Volumelnstrumenté I > [ Volumeinstrumenté i

.

10" 10"

m‘%

e Tt %ﬁﬁﬁ
Mf *#, SR

i ﬁf“f

L/
‘\
1

e
+
S

| Neutrinos descendants Neutrinos ascendants

6 7 8 1 08 06 04 02 0 02 04 06 08
Log,o(E,/1GeV) Cog(0,)

Figure 5.11: Volume effectif pour les interac-
tions v, N cc et vN cn en fonction de 1’énergie

Figure 5.12: Volume effectif pour les interac-
tions v, N cc et v N cn en fonction du cosinus de

du neutrino, au niveau du déclenchement, puis
au niveau de la détection c.-a-d. aprés applica-
tion de toutes les coupures. Les barres d’erreur
sont uniquement statistiques.

Pangle zénithal du neutrino (événements descen-
dants & gauche, ascendants & droite), au niveau
du déclenchement, puis au niveau de la détection
c.-a-d. apres application de toutes les coupures.
Les barres d’erreur sont uniquement statistiques.
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5.5.2 Reconstruction du vertex / Résolution spatiale

La bonne reconstruction du vertex a peu d’importance physique, mais permet de vérifier
que la reconstruction fonctionne bien. En effet, c’est une nécessité préalable pour reconstruire
correctement ’énergie et la direction. Les figures 5.13 et 5.14 montrent clairement que pour
les événements v.N cc (resp. vN cn) la résolution spatiale est ~ 1m (resp. 1.5m),
indépendamment de 1’énergie. Ceci est petit comparé aux tailles caractéristiques de la cascade
ou du détecteur. Plus précisément, pour les événements v. N cc, la distance moyenne entre le
vertex reconstruit et le maximum de la cascade est 1.1m, et 50 % (resp. 90 %) des événements
sont reconstruits avec une erreur spatiale inférieure & 80 cm (resp. 2.1m). La résolution
temporelle est ~ 5ns (écart-type 5.4ns).

Ces erreurs spatiales et temporelles sont dominées par les fluctuations physiques inéluctables
liées au développement longitudinal et transversal de la cascade, puisque les erreurs de mesures
des temps d’arrivée des photons sur les photomultiplicateurs sont nettement inférieures
(1.26 ns/\/@ dans ces simulations). Qu’en est-il des phénomeénes que nous avons négligés dans
la simulation ? Nous verrons au paragraphe 5.7.1 que ’hypothése pessimiste, selon laquelle
le temps de séparation des coups successifs est 30 ns au lieu de 1ns, a probablement un effet
négligeable sur ces résolutions spatiales et temporelles. Les erreurs de positionnement des
modules optiques, inférieures & 5 cm, devraient apporter une contribution négligeable. Enfin,
les erreurs d’alignement temporel des différentes horloges du détecteur, si elles peuvent étre
maintenues globalement inférieures & 2 ns (comme prévu dans les spécifications [127]), devraient
également constituer une faible contribution. L’effet de la diffusion des photons dans I’eau est
difficile & quantifier sans une simulation appropriée, mais on peut supposer que la résolution
spatiale n’en sera pas beaucoup affectée. En effet, comme nous ’avons vu au paragraphe
3.5.1, des mesures in situ indiquent qu’a une distance de 24m (resp. 44m) moins de 5%
(resp. 10 %) des photons détectés ont un retard supérieur & 20 ns par rapport aux photons directs.

En ce qui concerne les interactions par courant neutre, on peut voir clairement sur les figures
5.13 et 5.14 que la résolution spatiale est légérement moins bonne (distance moyenne 1.5m).
Ceci résulte de la différence entre cascades électromagnétiques (plus réguliéres et plus proches
de I’axe) et hadroniques (plus fluctuantes et plus dispersées) : lors d’une interaction v, N cc, la
cascade est dominée par la partie électromagnétique, tandis que c’est la partie hadronique qui
domine lors d’une interaction vN cn.
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5.5.3 Reconstruction de I'énergie / Résolution spectrale

La résolution spectrale est un point fort dans la détection des événements v.N cc (par
rapport aux événements non contenus, par exemple). En effet, les figures 5.15 et 5.16 nous
montrent que la résolution spectrale est d’environ 10 & 15 %, indépendamment de 1’énergie
(la différence entre les deux premiers points sur la figure 5.15 semble étre une simple fluctuation
statistique, leur moyenne est encore 13 %). Plus précisément, la distribution des erreurs de
reconstruction sur 1’énergie du neutrino (AFE,../E, = (Ey — E,)/E,)) peut étre correctement
ajustée par une courbe gaussienne de largeur og(v.N cc) = 8.7 %, avec un bon x? de 51 pour
33 degrés de liberté. L’écart-type de la distribution est un peu plus élevé (13.7 %), indiquant
que les queues sont un peu plus importantes que celles de ’approximation gaussienne. On
peut observer que 1’énergie est, en moyenne, légérement sous-estimée d’environ 5 %. Ceci nous
semble lié au nettoyage nécessaire de I’ensemble des coups pour supprimer le bruit de fond
optique, puisqu’on supprime en général davantage de coups que le bruit de fond réel. Il est facile
de corriger ce biais systématique en écrivant que 1’énergie reconstruite vaut F,.. = Ey * 1.05.
Ayant appliqué cette petite correction, 50 % (resp. 90 %) des événements sont reconstruits avec
une erreur spectrale inférieure & 8 % (resp. 24 %).

Par comparaison, pour les événements v, N cc contenus, d’énergie E, comprise entre 20 GeV
et 100 GeV (en ne gardant que les événements tels que le parcours du muon soit entiérement
contenu), la résolution sur 1’énergie du muon est d’environ 20 % [79]. Des études sont en cours
pour estimer ’énergie déposée sous forme hadronique.

Pour les événements non contenus, la résolution spectrale (sur I’énergie du muon, lors de

son entrée dans le détecteur) correspond a un facteur 3 a basse énergie (c.-d-d. E,.. = E, fég%%
pour E, < 10TeV) et 2 & haute énergie (c.-d-d. E,.. = E, fég%% pour E, > 10TeV) [114]. Ceci

ne tient pas compte de la différence entre ’énergie du neutrino et celle du muon, qui est liée en
partie a la cinématique de 'interaction et en grande partie aux pertes d’énergie du muon avant
qu’il ne parvienne jusqu’au détecteur.

De maniére similaire, on peut observer sur la figure 5.17 que la résolution spectrale pour les
événements v N cn est trés nettement biaisée par ’énergie emportée par le neutrino (la corrélation
diminue quand E, augmente). Ceci aura pour effet d’accroitre la faiblesse des taux d’événements
par courant neutre observés (ils sont déja défavorisés par leur section efficace, inférieure d’un
facteur 3 environ a la section efficace par courant chargé). La résolution spectrale pour les
événements vN cn (dispersion de AE,../FE,) est donc nettement moins bonne que pour les
événements v. N cc, mais cela n’est pas problématique puisque le spectre reconstruit sera dominé
par les événements correspondant a une interaction par courant chargé, comme nous le verrons
plus précisément au paragraphe 5.6.
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5.5.4 Reconstruction de la direction / Résolution angulaire

Les figures 5.18, 5.19, 5.20 et 5.21 nous montrent que les résolutions angulaires sont de
Pordre de 1 4 2°, 4 peu prés indépendamment de 1’énergie, aussi bien pour les événements
v.N cc que pour les événements v N cn. Plus précisément, distinguons ’erreur de reconstruction
sur ’angle zénithal Af,.. et 'erreur angulaire globale a,...

Pour I’étude des neutrinos atmosphériques, diffus et caractérisés par une parfaite symeétrie
azimuthale, seul le zénith du neutrino compte. C’est pourquoi nous nous intéressons dans un
premier temps a D’erreur sur ’angle zénithal. La distribution des erreurs de reconstruction
sur Pangle zénithal (A, = 0y — 6,), pour les événements v, N cc (resp. vN cn), peut étre
correctement ajustée par une courbe gaussienne de largeur og(v N cc) = 1.6 ° (resp. og(vN cn) =
1.1°), avec un bon x? de 77 pour 42 degrés de liberté (resp. 36 pour 31). Les écarts-types des
distributions sont un peu plus élevés (1.8°, resp. 1.7°), indiquant que les queues sont un peu
plus importantes que celles des approximations gaussiennes. On peut observer que € est, en
moyenne, légérement sous-estimée d’environ 0.5°. Ceci est un petit résidu de ce que nous avons
déja remarqué sur les figures 4.12a et 4.13a. Il nous semble donc toujours 1ié a I'orientation
des modules optiques vers le bas. Il est facile de corriger ce biais systématique en écrivant que
Pangle zénithal reconstruit vaut 6,.. = 6 + 0.5. Ayant appliqué cette petite correction, 50 %
(resp. 90 %) des événements v, N cc sont reconstruits avec une erreur zénithale inférieure & 0.8°
(resp. 2.6°).

Dans le cas de ’astronomie neutrino, les deux composantes de la direction sont importantes
pour retrouver la source du neutrino. Cependant la reconstruction de I’azimuth n’est pas un bon
indicateur car ce parametre est bien contraint a ’horizontale, mais trés peu aupres des poles,
en § = 0° et # = 180° (& la limite, I’azimuth devient totalement dégénéré). Le parametre qui
indique ’erreur globale de reconstruction de la direction est 1’angle entre la direction du neutrino
et celle reconstruite. Notons le ... (en tenant compte de la petite correction ci-dessus pour
l’angle zénithal). Cet angle étant nécessairement positif, sa distribution n’est pas symétrique et
on ne peut pas caractériser I’erreur de reconstruction angulaire globale de la méme maniere que
nous avons caractérisé ’erreur de reconstruction zénithale. Nous pouvons construire différents
indicateurs de la résolution angulaire globale, a partir de la distribution de cet angle a,...

L’indicateur le plus simple est I’angle moyen : < o, >= 2.2° (1.7° pour les courants
neutres). A partir de celui-ci, accompagné de ’écart-type o4, nous pouvons nous demander
quelle est la contribution moyenne de 1’erreur zénithale dans cette erreur angulaire globale, en
écrivant, au premier ordre :

a® = §60% + (sinf-§¢)* (5.1a)
<a’>=<a>?+0l = <§0°>+ < (sinf-§¢)° > (5.1b)
< a>? —I—Ui = < 86 >2 —I—Ug—l— < sinf - §¢ >2 —|—crs2in9,5¢, (5.1c)

<a>? —I—Ui = crg + crfino,&ﬁ (5.1d)

Avec cette derniére équation, et avec les valeurs tirées des figures 5.19 et 5.21 on peut vérifier que
les erreurs zénithale et azimuthale contribuent chacune pour environ la moitié en moyenne de
Perreur angulaire globale quadratique (considérée comme la somme quadratique de la moyenne
< o> et de écart-type o), et ceci aussi bien pour les événements v. N cc que v N cn.
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En astronomie, deux autres indicateurs sont plus parlants et plus souvent utilisés. Il s’agit
de la largeur totale & mi-hauteur (FWHM pour Full Width at Half Maximum), qui caractérise
la capacité a séparer deux sources ponctuelles de méme intensité, et le maximum de signification
statistique, qui caractérise la capacité a discriminer une source ponctuelle du bruit de fond.

Nous pouvons calculer la largeur totale & mi-hauteur en représentant la fonction de dispersion
d’un point (PSF pour Point-Spread Function) définie par la densité d’événements reconstruits
autour de la direction vraie (par unité d’angle solide). Si cette fonction ne dépend que de o,
(et cela semble étre le cas, puisque nous avons vu que les contributions des erreurs selon 6 et ¢
sont équivalentes), alors on peut ’écrire :

d_N _ dN N dN
dQ  2rsinada ~ 2rada

Cette fonction de a,.. présente normalement un maximum en 0 : c’est la hauteur du pic. Alors,
la largeur totale & mi-hauteur (FWHM) est le double du rayon correspondant a la demi-hauteur
de ce pic. Elle caractérise la capacité & séparer deux sources ponctuelles de méme intensité,

(5.2)

puisque c’est la séparation minimale pour obtenir un contraste supérieur a 2 entre les deux
sources. Comme nous pouvons le voir sur la figure 5.22, oli nous avons représenté la distribution
de a,.. pondérée par 1/a,.., lalargeur totale & mi-hauteur vaut environ 2.0 ° pour les événements
v.N cc et 1.2° pour les événements v N cn.

La signification statistique de détection d’une source ponctuelle est donnée par le rapport
Signal/+/Bruit dans un pixel entourant la direction vraie de la source. Plus elle est élevée, plus la
probabilité qu’une fluctuation statistique du bruit de fond soit & ’origine de 1’excés d’événements
est faible. Le bruit de fond, localement isotrope, donnera un nombre d’événements dans le pixel
directement proportionnel a ’angle solide sous-tendu par ce pixel, c.-a-d. au carré de son rayon.
Autrement dit, nous pouvons écrire :

Rpixel dN
5 fO do da

54

v/B Rayon du pixel
C’est ce que nous avons représenté sur la figure 5.23. Elle nous montre que, pour les événements
v. N cc, le maximum de signification statistique se situe entre 1.8° et 2.6°, tandis que pour les
événements v N cn, elle se situe entre 0.4° et 2.2°.

(5.3)

Les fluctuations statistiques des événements simulés, reconstruits et acceptés ne nous per-
mettent pas de quantifier plus précisément la résolution angulaire, mais nous pouvons retenir
simplement que tous ces indicateurs sont compatibles avec la médiane de la distribution de a,..,
qui vaut 1.8 ° pour les événements v, N cc et 1.3° pour les événements v N cn.

Une telle résolution angulaire est nettement inférieure a celle que ’on peut obtenir pour
les événements muoniques non contenus (avec une médiane de 0.2°, en 1’absence de diffusion,
devenant 0.3—0.4°, sil’on tient compte de la diffusion). Toutefois, cela semble suffisant pour per-
mettre d’associer une bonne partie de ces événements a différentes sources ponctuelles (lesquelles
seront repérées avant tout grace a leurs neutrinos muoniques). Il devrait donc étre possible
d’étudier le rapport entre saveurs de neutrinos, ainsi que le spectre d’émission de neutrinos,
pour les sources les plus puissantes.

5.5.5 Rejet des bruits de fond

La détection de neutrinos électroniques, comme nous ’avons vu au chapitre 2, nécessite
de rejeter tres efficacement le bruit de fond dominant constitué par les muons atmosphériques
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tionnelle & la densité d’événements par unité rayon du pixel (équation 5.3, voir texte).

d’angle solide (équation 5.2, voir texte).

(topologies 2.5.1.1 et 2.5.1.2). Au paragraphe 5.4, nous avons présenté un ensemble de coupures
permettant d’éliminer completement tous les événements de bruit de fond simulés. Ceci peut se
traduire par des limites sur les taux de rejet effectifs et sur les taux d’événements de bruit de
fond reconstruits et acceptés.

Tout d’abord, rappelons que les neutrinos atmosphériques constituent un bruit de fond
irréductible dans notre projet. C’est donc par rapport a ce bruit de fond qu’il faut comparer
celui qui provient des muons atmosphériques. Autrement dit, il nous faut essayer de réduire
le bruit des muons atmosphériques au-dessous du niveau des neutrinos atmosphériques. No-
tons Nagtendus (Tespectivement Nycceptss) le taux d’événements du bruit de fond (patm — #+ 7
OU Uatm — € OU Vg selon le cas) attendus (respectivement reconstruits et acceptés) dans le
volume défini par la canette de tirage (0.08891 km3). Notons Ngmul¢s le nombre d’événements
que nous avons simulés et qui détermine la limite statistique. Nous pouvons définir le taux de
rejet minimum nécessaire €,;,, le taux de rejet effectif e.¢¢, et le rapport du taux de muons
atmosphériques sur celui de neutrinos atmosphériques reconstruits et acceptés Racceptes :

Nattendus(,u'atm )

€min = 5.4a
Nattendus(yatm) ( )
Nsimu és\ Hatm

€eff = —1 {ftatm) (5.4b)

acceptas Hatm
Racceptés —

(Katm)
acceptas(,u'atm) c
T O] (5.4¢)

acceptas Vatm

C’est ce dernier rapport qui est le plus déterminant quant a la capacité de rejet des muons
atmosphériques. Nous devons essayer de le rendre inférieur a 1 et méme négligeable devant 1 si
possible.
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Afin de caractériser le rejet du bruit de fond en fonction de 1’énergie, nous utiliserons les
valeurs de taux d’événements attendus par décade que nous avons calculés au paragraphe 2.6
(figure 2.9). Avec ces valeurs, nous pouvons calculer, pour chaque décade et pour chacun des
deux types de bruit de fond, le taux de rejet minimum ¢,,;, et le taux d’événements attendus
par an Nattenduse Puis, a partir du nombre d’événements simulés, nous pouvons en déduire le
temps d’exposition correspondant (c’est le rapport Ngimuies/Nattendus(an™1)).

Enfin, en prenant en considération ’absence de bruit de fond reconstruit et accepté parmi
chaque lot d’événements simulés, nous pouvons affecter une limite de Poisson de 2.3 événements®
pendant ce temps d’exposition correspondant, pour chaque composante et pour chaque décade.
Une simple extrapolation proportionnelle & un an de prises de données nous permet de calculer
les limites sur les taux d’événements de bruit de fond reconstruits et acceptés. En divisant ces
limites par les taux d’événements de signal provenant des neutrinos atmosphériques (que nous
calculerons au paragraphe 5.6), nous pouvons alors déterminer des limites pour le rapport des
muons atmosphériques sur les neutrinos atmosphériques reconstruits et acceptés.

Tous les chiffres relatifs aux statistiques de simulation que nous venons de définir sont
regroupés dans les tableaux 5.1 et 5.2. Le total de temps de calcul requis pour obtenir cela fut
d’environ 4000 heures CPU sur des machines HP-UX 10.20 équipées d’un processeur PA-8000.
On peut constater que le bruit de fond di aux désintégrations en vol des muons atmosphériques
ne devrait poser aucun probleme, et que celui di aux pertes catastrophiques des muons
atmosphériques par rayonnement de freinage est rejeté efficacement au moins au-dessus de
10 TeV (il est vraisemblable qu’avec des statistiques de simulation deux fois plus importantes,
nous pourrions prouver efficacité du rejet sur tout le domaine en énergie). Les limites obtenues
sont également représentées sur la figure 5.24, parallelement avec les spectres reconstruits des
neutrinos atmosphériques et de différents modéles de neutrinos cosmiques.

| muon + rayonnement de freinage |

| Ecascade [ 0.1-1 TeV | 1-10 TeV | 10-100 TeV | 0.1-1 PeV | 1-10 PeV | 10-100 PeV |
€min 2.1103 4.710°% 1.4103 3.5 102 71 15
Nattendus(an=!) 1.1108 5.8 10° 4.510* 1.5102 4.11071 1.11073
Nsimulés 9.010° 9.010° 3.010° 3.010% 5500 5500
Temps d’exposition 29 jours 57 jours 6.6 ans 200 ans 13 000 ans 510% ans
correspondant
Limites de Poisson
(90% CL) :
Nacceptg(an_l) < 29 < 15 < 0.35 < 111072 | < 1.8107% | < 4.61077
Rocceptés < 1.8 < 1.5 < 0.43 < 0.24 < 0.19 < 0.36

Tableau 5.1: Résumé des statistiques du bruit de fond simulé et des limites sur les taux d’événements
reconstruits et acceptés pour la topologie 2.5.1.1 (muon atmosphérique ayant une perte d’énergie impor-
tante par rayonnement de freinage). Les notations sont définies dans le texte.

N.B. : Toutes les coupures pour éliminer le bruit de fond ont été définies au plus juste
(c.-d-d. qu’elles font le “tour” des événements génants), mais nous avons vérifié qu’il était possi-

*Toutes les limites données ici sont & 90 % de niveau de confiance, noté 90 % CL pour Confidence Level.
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désintégration d’un muon

| E. | 0.1-1 TeV [ 1-10 TeV | 10-100 TeV | 0.1-1PeV | 1-10 PeV [ 10-100 PeV |
€min 6.0 7.010~2 7.410~* 1.510°° 2.910~7 6.1107°
Nattendus(an 1) 3.210° 87 2.410 2 6.310 © 1.710°° 4510 1
Neimules 6.0 10 500 500 500 500 500
Temps dexposition || 6o s o | 57ans | 2.0110%ans | 7.9107ans | 3.010' ans | 1.110" ans
correspondant
Limites de Poisson
(90 % CL) :
Naceeptés(an™) < 15 < 046 | < 13107* | < 351078 | < 9.4107'2 | < 2.6107*°
Racceptés <091 [< 451072 | < 1.6107% ]| < 771077 ] < 1.0107% | < 2.010°°

Tableau 5.2: Résumé des statistiques du bruit de fond simulé et des limites sur les taux d’événements
reconstruits et acceptés pour la topologie 2.5.1.2 (désintégration en vol d’un muon atmosphérique). Les
notations sont définies dans le texte.

ble de relacher 1égérement toutes les coupures, en adoptant des profils plus grossiers, de maniére
a augmenter Defficacité de détection du signal d’environ 10 %, tout en récupérant moins de trois

événements de bruit de fond par décade de sorte que les limites supérieures deviennent des taux
effectifs de bruit de fond.

5.6 Taux d’événements reconstruits et acceptés

Ayant caractérisé le volume effectif, les résolutions angulaire et spectrale, et le rejet des
muons atmosphériques, nous pouvons maintenant comparer différents modéles de production de
neutrinos de haute énergie, en termes de taux d’événements reconstruits et acceptés. Ceux-ci
résultent d’une convolution entre le spectre et la distribution zénithale des neutrinos engendrés,
leur probabilité de transmission jusqu’au détecteur et la section efficace d’interaction, le volume
effectif en fonction de 1’énergie et de la direction, et enfin la résolution spectrale du détecteur.

La figure 5.24 nous permet de faire cette comparaison des spectres reconstruits, pour certains
des modeles présentés au chapitre 1. Les taux d’événements attendus par km?® et par an, pour
ces mémes modeles, ont été présentés de maniére similaire sur la figure 2.9 au chapitre 2. Ici, les
processus pris en compte sont (v, + 7. )N cc, (Ve + Ve + vy + VU, + v, +77)N cn et (v, +7;)N cc.
Les deux premiers types sont inclus en pondérant les deux lots d’événements v, N cc et v N en qui
ont été simulés, reconstruits et acceptés. Afin d’ajouter la contribution des événements v N cc
(qui n’ont pas été simulés par manque d’outils adaptés), nous avons supposé que efficacité de
détection est la méme que pour les événements v. N cc, quand le tau se désintégre en un électron
ou en hadrons, et avant la fin du développement de la gerbe hadronique, mais qu’elle est nulle
quand le tau se désintegre plus loin ou bien en muon. Par ailleurs, la résolution spectrale,
seulement pour ces événements v, N cc, est supposée parfaite?. Ainsi, il suffit de pondérer les
histogrammes correspondant aux taux d’événements attendus (obtenus au paragraphe 2.6) par
le volume effectif dépendant de I’énergie.

*1l suffit en fait de supposer qu’elle est largement meilleure qu’une décade, ce qui se justifie puisque seule une
petite partie de ’énergie s’échappe sous la forme du v, produit par la désintégration et que le reste est déposé de
la méme maniére que pour un événement v.N cc.
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Sur la figure, sont représentés le modele ATM [40, 41] pour les neutrinos atmosphériques,
et les modeles NMB93 [59], SS95 [60, 61] et P96 [62] pour les neutrinos provenant de noyaux
actifs de galaxie. Les limites & 90 % de niveau de confiance sur le bruit de fond des muons
atmosphériques (paragraphe 5.5.5) sont également indiquées.

Nous pouvons remarquer que les modeles génériques NMB93 et SS95 donneraient des taux
d’événements comparables au bruit de fond (muons et neutrinos atmosphériques) entre 1 et
10 TeV (environ une dizaine d’événements par an) et supérieurs de plus d’un ordre de grandeur
si l’on place un seuil sur 1’énergie reconstruite vers 10 TeV (auquel cas le taux d’événements
intégré serait environ une vingtaine contre moins d’un événement pour le bruit de fond). En
revanche, un modele de blazars comme P96 serait beaucoup plus difficile & détecter : il ne
domine le bruit de fond qu’au-dessus de ~ 100 TeV et les taux d’événements intégrés sont trop
faibles (environ 0.8 par an contre 0.05 pour le bruit de fond) pour permettre une détection avec
certitude en seulement une année.

Sur la figure 5.25, nous avons représenté les contributions des différentes saveurs de neutrinos
et des différents processus aux taux d’événements reconstruits et acceptés. Elles dépendent de
I’énergie et du modele. Nous avons choisi de représenter ces proportions seulement pour le
modeéle ATM et le modele NMB93.

Pour les neutrinos atmosphériques, nous pouvons remarquer la trés rapide diminution de la
contribution des neutrinos tauiques, due a la faible probabilité d’oscillation v, — v, au-dessus
de quelques centaines de GeV. La contribution des neutrinos électroniques par courant neutre
est beaucoup plus faible que celle des neutrinos muoniques car les cascades atmosphériques pro-
duisent des flux de neutrinos électroniques environ dix fois moindres que les neutrinos muoniques.
Quel que soit le modele, la contribution des interactions par courant neutre est défavorisée par
la section efficace et diminue avec I’énergie a cause du décalage entre I’énergie reconstruite et
celle du neutrino (en effet, le neutrino ne dépose qu’une partie de son énergie sous la forme
d’une cascade hadronique, et cette partie déposée diminue relativement avec 1’énergie du neu-
trino, ce qui a pour effet de diminuer le rapport entre courant neutre et courant chargé). Pour
le modele NMB93, nous pouvons remarquer I’importance relative du processus v, N cc, jusque
vers 1 PeV. Au-dela, la longueur moyenne de désintégration du tau est supérieure a la longueur
de développement de la gerbe hadronique, rendant la reconstruction d’une cascade seule de plus
en plus inefficace : une autre méthode de reconstruction devra étre mise au point pour ces
événements a deux cascades.
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Figure 5.24: Taux d’événements reconstruits et acceptés (aprés toutes les coupures) par décade, en
sommant les interactions de neutrinos et antineutrinos électroniques par courant chargé, les interactions
par courant neutre, et les interactions de neutrinos et antineutrinos tauiques par courant chargé. Les
modeéles ATM [40, 41], NMB93 [59], SS95 [60, 61], P96 [62] et leurs hypothéses sont décrits en détail au
chapitre 1. Les barres d’erreur correspondent seulement aux statistiques des simulations. Sont également
représentées les limites & 90 % de niveau de confiance sur le bruit de fond des muons atmosphériques.
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Proportions des différents processus
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Figure 5.25: Proportions des différents processus contribuant aux taux d’événements reconstruits et
acceptés, en fonction de I’énergie reconstruite, pour le modéle ATM [40, 41] (neutrinos atmosphériques) et
le modéle NMB93 [59] (neutrinos provenant d’un fond diffus de noyaux actifs de galaxie). La contribution
du processus v, N cn n’est pas visible pour le modéele ATM car elle est négligeable.
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5.7 Influences de différents parametres

5.7.1 Saturation, séparation des coups successifs

Nous présentons maintenant une étude préliminaire concernant les performances requises de
I’électronique pour le détecteur de premiere génération. En effet, le détecteur, dont nous avons
discuté les performances jusqu’a présent, est supposé doté d’une électronique de lecture par-
faite. En particulier, pour éviter de surestimer les performances, il nous faut remettre en cause
les hypotheéses d’une parfaite linéarité des mesures d’amplitudes et d’une parfaite séparation
des coups successifs. Pour cela, nous avons envisagé deux hypothéses pessimistes concernant
I’électronique (et également les phototubes puisqu’en réalité deux phénomenes de saturation des
amplitudes interviennent, I’un au niveau des étages d’amplification du phototube, 'autre au
niveau de la numérisation des signaux ; notre hypothése pessimiste de saturation tient compte
des deux) : d’un c6té, nous avons supposé que toute amplitude supérieure & 50 pe serait saturée
a cette valeur (paragragraphe 4.3.2.8), d’un autre c6té, nous avons supposé que tous les photons
arrivant sur un méme module optique dans une fenétre en temps de 30ns seraient considérés
comme contribuant & une seule impulsion (paragragraphe 4.3.2.7). Toutes les autres conditions
de simulation/reconstruction sont les mémes que celles que nous avons décrites au paragraphe
5.1 (pour le lot d’événements v. N cc). Avec ces nouvelles conditions de simulation, nous ne pou-
vons appliquer les mémes coupures que celles définies au paragraphe 5.4. Mais en redéfinissant
dans chaque cas un ensemble de coupures telles que la résolution angulaire globale soit toujours
environ 2°, indépendamment de 1’énergie, nous pouvons tout de méme comparer les perfor-
mances obtenues avec celles présentées au paragraphe 5.5, en termes de résolution spectrale et
de volume effectif.

Dans le cas d’une mauvaise séparation des coups, la résolution spectrale est dégradée
d’environ 30 % (avec un écart-type qui passe de 14 % a 18 %) mais le volume effectif ne subit pas
de diminution significative. Dans le cas d’une rapide saturation des amplitudes, la résolution
spectrale est nettement dégradée d’environ 60 % (avec un écart-type qui passe de 14 % 4 22 %) et
le volume effectif diminue d’environ 30 % au-dessus de 100 TeV puis 70 % au-dessus de 10 PeV.
La figure 5.26 résume cette comparaison des volumes effectifs obtenus.

Cette étude préliminaire devra étre suivie d’une étude effectuée avec une véritable simula-
tion de I’électronique, mais elle nous permet d’ores-et-déja de constater que la séparation des
coups successifs ne devrait pas poser de probléme, tandis que la saturation des photomultipli-
cateurs et de 1’électronique risque d’entrainer une dégradation des performances au-dessus de
100 TeV alors que 1’on peut espérer détecter jusqu’a une dizaine d’événements par an dans ce
domaine d’énergie. Cependant, notre hypothese est pessimiste et malgré cela, la dégradation
des performances observée n’est pas dramatique.

5.7.2 Géométrie

Comme nous 1’avons vu au paragraphe 5.6, les taux d’événements reconstruits et acceptés,
dans ce détecteur de premieére génération, ne devraient pas dépasser une trentaine par an
d’origine atmosphérique (muons non compris) et & peu prés autant d’origine extragalactique
dans les modeles les plus optimistes. Ce détecteur devrait donc étre suffisant pour prouver
P’existence de sources astrophysiques de neutrinos électroniques de haute énergie, ou bien pour
infirmer plusieurs modeles. Cependant, cela ne suffira pas, ni pour exclure ou confirmer tous
les modeles présentés au chapitre 1, ni pour étudier correctement le spectre des neutrinos as-
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Figure 5.26: Volumes effectifs de détection des Figure 5.27: Volumes effectifs de détection pour
événements v, N cc, par rapport au cas d’une les trois géométries présentées au paragraphe
électronique parfaite, pour les deux hypotheses 5.7.2.

pessimistes présentées au paragraphe 5.7.1. Les
barres d’erreur correspondent seulement aux
statistiques des simulations.

trophysiques, ni pour étudier des sources ponctuelles. Pour cela, il faudra mettre en place un
détecteur de deuxiéme génération, comptant environ dix fois plus de lignes. C’est ’objectif a
long terme de la collaboration ANTARES, comme nous I’avons vu au paragraphe 3.5.4.

Afin d’étudier I’évolution des performances envisageables pour un tel détecteur de deuxieéme
génération, nous avons utilisé la simulation simplifiée (paragraphe 4.3.2) pour comparer un
détecteur comportant 13 lignes avec deux détecteurs comptant 100 lignes. Tous les trois sont
décrits par la méme spirale, le méme nombre d’étages (28) et la méme configuration de mod-
ules optiques sur chaque étage (un triplet avec une orientation & 45° de I’horizontale). Les
parametres qui varient entre ces trois géométries sont : le nombre de lignes (respectivement 13,
100 et 100), la séparation horizontale entre lignes (respectivement 60m, 60m et 100m) et la
séparation verticale entre étages (respectivement 12m, 12m et 20m). Autrement dit, le premier
détecteur est équivalent ° & celui qui a été décrit au paragraphe 5.1 et dont nous avons discuté
les performances jusqu’a présent ; le deuxieme détecteur est simplement une extrapolation du
premier en augmentant le nombre de lignes; le troisieme est juste une variante moins dense du
deuxiéme.

10000 événements (cascades électromagnétiques paramétrisées) ont été engendrés dans le
volume instrumenté de chaque détecteur, avec un spectre en E~! (plat en logarithme) en-
tre 100 GeV et 100PeV, et une distribution angulaire isotrope. Les conditions de simulation
étant différentes (simulation simplifiée, volume de tirage réduit au volume instrumenté), nous
ne pouvons appliquer les mémes coupures que celles définies au paragraphe 5.4, et nous ne pou-

®Seul le nombre d’étages par ligne est légérement différent (28 contre 30), pour des raisons historiques sans
conséquences.
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vons comparer directement les performances obtenues avec celles présentées au paragraphe 5.5.
Cependant, nous avons redéfini, dans chacun des trois cas, un ensemble de coupures telles que
la résolution angulaire globale soit toujours environ 2°, indépendamment de la géométrie et
de 1’énergie, de sorte que nous pouvons alors comparer ensemble les performances de ces trois
géométries, en termes de résolution spectrale et de volume effectif. Les résolutions spectrales
obtenues sont tout a fait équivalentes (environ 15 %). Le volume effectif, en fonction de I’énergie,
pour chacune de ces trois géométries, est représenté sur la figure 5.27.

Le volume effectif du deuxieme détecteur est presque une extrapolation du premier, pro-
portionnellement au nombre de lignes, mais pas tout a fait : en effet, le seuil en énergie est le
méme (~ 300 GeV), mais le rapport de volume effectif au-dessus de ~ 10TeV est ~ 10 et il
devient méme ~ 15 au-dessus de ~ 1PeV, alors que le rapport du nombre de lignes vaut 7.7 et
que le rapport du volume instrumenté (qui est aussi le volume de tirage, ici) est 7.9. Donc le
rapport performances/coit est amélioré d’environ 25 % en augmentant simplement le nombre
de lignes et en conservant les mémes parameétres par ailleurs. Comparons maintenant le volume
effectif du deuxiéme et du troisieéme détecteur. Le seuil devient plus élevé (~ 1TeV), mais le
volume effectif dépasse rapidement celui du deuxiéme détecteur, pour atteindre un maximum
vers 100 TeV. Au-dessus de 100 TeV, le gain en volume effectif (pour un méme cout) est ~ 5,
devenant méme ~ 8 au-dessus de 10 PeV, alors que le rapport du volume instrumenté est 4.6.

Puisque nous avons vu que les flux diffus envisageables de neutrinos cosmiques sont dominés
par les flux de neutrinos atmosphériques jusque vers 10 TeV, cette étude préliminaire nous
montre qu'un détecteur moins dense est préférable, dans le cadre d’une recherche des sources
astrophysiques de neutrinos de haute énergie avec un télescope de deuxiéme génération. Cepen-
dant, cette étude devra étre suivie par une simulation dans des conditions plus réalistes (en
priorité une simulation détaillée de chaque événement, et un volume de tirage étendu pour tenir
compte des effets de bord), et en faisant varier davantage les parameétres de maniére & trouver
un optimum.

Nous n’avons pas fait varier les parametres géométriques pour le détecteur de premiere
génération, car les valeurs adoptées représentent déja un compromis entre ’astronomie des
neutrinos muoniques de trés haute énergie [114, 158] et les études d’oscillations de neutrinos [79]

et de WIMPs [69].
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Conclusions - Perspectives

Les neutrinos cosmiques de trés haute énergie (> 100 GeV) offrent I’opportunité d’ouvrir
une nouvelle fenétre sur notre Univers et d’apporter des indications pour résoudre certaines
énigmes de la Physique des Particules et de I’Astrophysique. Leur observation nécessite la
conception d’un nouveau type de détecteur. En particulier, la faiblesse des flux attendus
et des sections efficaces impose l’'instrumentation de volumes de taille kilométrique dans les
profondeurs marines ou dans la glace polaire.

Afin de bien identifier les sources cosmiques de neutrinos, il est nécessaire qu’un tel
instrument dispose d’une bonne précision angulaire. Par ailleurs, afin d’apporter un maximum
de contraintes sur les modeles théoriques, il est important qu’il soit capable de bien reconstruire
les spectres en énergie et de séparer les contributions des différentes saveurs de neutrinos. Ceci
exige, en particulier, une bonne qualité de détection des cascades contenues, ainsi quun bon
rejet du bruit de fond provenant des pertes d’énergie catastrophiques des muons atmosphériques.

Ce travail s’est attaché a caractériser les performances que ’on peut attendre d’un télescope
sous-marin a neutrinos, en ce qui concerne ces cascades contenues. Il a pour cadre la détection
de neutrinos électroniques de haute énergie (> 100 GeV), grace aux cascades électromagnétiques
et hadroniques qu’ils développent dans ’eau, lors d’une interaction par courant chargé. Des
événements tres similaires ont lieu lorsqu’un neutrino, de quelque saveur qu’il soit, interagit
par courant neutre dans le volume de détection. Les outils de simulation développés ont permis
d’estimer les taux d’événements attendus pour différents modeles de production cosmique
de neutrinos, et pour le bruit de fond, en fonction de I’énergie déposée. Des algorithmes de
reconstruction de la position du vertex, de la direction et de 1’énergie des neutrinos ont été
construits et ajustés.

Des coupures ont ensuite été définies et optimisées pour, a la fois, éliminer les événements
du bruit de fond did aux muons atmosphériques, et sélectionner, parmi les événements corres-
pondant vraiment & des cascades contenues, ceux qui sont le mieux reconstruits. Nous avons
pu alors caractériser les performances obtenues pour des conditions de simulation conformes a
I’évaluation du site et aux choix techniques du détecteur de premiére génération proposé par la

collaboration ANTARES.

Notons que I’évaluation du taux de rejet des muons atmosphériques est actuellement limitée,
du fait du temps de calcul requis, par la statistique de simulation : aucun des 10243000
événements de celle-ci n’est accepté par ’analyse. Notons également que la saturation des
photomultiplicateurs et de 1’électronique pourrait se révéler handicapante au-dela de 100 TeV,
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s’il s’avérait que la valeur de 50 pe que nous avons testée n’était pas pessimiste (figure 5.26).
Rappelons enfin que la diffusion de la lumiére dans I’eau n’a pas été incluse dans les simulations,
par manque d’outils adaptés. Néanmoins, pour la reconstruction des muons, les premiers tests
indiquent que la résolution angulaire n’est pas fortement dégradée (elle passe de 0.2° & moins
de 0.4°), nous donnant bon espoir que les résultats ne seront pas non plus trop endommagés
pour la reconstruction des cascades contenues.

Les résultats peuvent se résumer par les 6 points suivants :

N

e un seuil de détection vers 200 — 300 GeV et un volume effectif de 510°m?® a
10 TeV, augmentant jusqu’a 8 105m3® & 100 TeV, puis rediminuant d’environ

30 % au-dela du PeV (figure 5.11),

¢ une grande ouverture angulaire (47 sr), bien que le volume effectif soit plus
faible d’environ 25 % pour des neutrinos descendants proches de I’horizontale
et d’environ 50 % pour des neutrinos descendants verticalement (figure 5.12),

e une résolution spatiale (sur le vertex) d’environ 1m (figure 5.13),

o une résolution spectrale (sur ’énergie du neutrino) entre 10 et 15% (fig-
ure 5.15),

e une précision angulaire (sur la direction du neutrino) d’environ 2 ° (figure 5.20),

e un facteur de rejet du bruit de fond induit par les muons atmosphériques
supérieur & 410°, laissant un taux de bruit de fond reconstruit et accepté
inférieur (& 90 % CL) a 1.8 fois celui di aux neutrinos atmosphériques (0.4
fois, si I’on ne retient que les événements au-dessus de 10 TeV).

Ce travail, effectué dans le cadre du projet ANTARES, nous permet déja d’entrevoir la pos-
sibilité de détecter un flux diffus cosmique de neutrinos électroniques. Néanmoins, il suscite des
études complémentaires :

- afin de mesurer le rapport de saveurs (v./v,/v;), il faut encore mettre au point des al-
gorithmes de reconstruction des événements a deux cascades, combiner les quatre types de
reconstruction en un seul algorithme de séparation des quatre topologies, et affiner le tout,

- afin de mesurer les spectres avec une résolution plus fine et d’étudier des sources ponctuelles
avec un minimum de statistiques, il faut optimiser et mettre en place un détecteur de deuxieme
génération, c.-d-d. avec un volume effectif de ’ordre du km?,

- afin de bien couvrir I’ensemble de la voite céleste et de confirmer les observations par des
instrumentations complémentaires, il faut que les différents projets internationaux avancent
en parallele, avec AMANDA dans la glace antarctique, BAIKAL au fond du lac du méme
nom en Sibérie, NESTOR par 3800m de fond au large de la Gréce, ANTARES également en
Méditerranée mais avec des choix instrumentaux différents.
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Caractérisation des performances d’un télescope sous-marin a neutrinos pour la
détection de cascades contenues dans le cadre du projet ANTARES

Résumé

Les neutrinos cosmiques de haute énergie (> 100 GeV) offrent ’opportunité d’ouvrir une
nouvelle fenétre sur ’Univers et d’apporter des indications pour résoudre certaines énigmes
de la Physique des Particules et de ’Astrophysique. Leur observation nécessite la conception
d’un nouveau type de détecteur. Nous avons caractérisé les performances que 1’on peut
attendre d’un télescope sous-marin a neutrinos de premiére génération composé d’environ mille
photomultiplicateurs, pour la détection de cascades contenues. Le seuil du détecteur se situe
vers 200 GeV, le volume effectif atteint 8 106 m® au-deld de 100 TeV. L’ouverture angulaire vaut
47 st, bien que le volume effectif soit plus faible d’environ 50 % & la verticale descendante. La
résolution spectrale est entre 10 et 15 %, et la précision angulaire environ 2° (sur ’énergie et
la direction du neutrino). Le taux de bruit de fond induit par les muons atmosphériques est
inférieur & 1.8 fois celui di aux neutrinos atmosphériques. Son évaluation reste limitée par
la statistique de simulation. Ces résultats soulignent qu’un télescope sous-marin a neutrinos
possede de grandes potentialités de découverte, non seulement de neutrinos muoniques, mais
aussi de neutrinos électroniques, et devrait ouvrir une nouvelle ére de I'astronomie.

Mots-clés : ANTARES, neutrino, télescope, cascades contenues, efficacité de détection, précision
angulaire, résolution spectrale, rejet du bruit de fond

Determination of the performances of a deep underwater neutrino telescope in the
detection of contained cascades for the ANTARES project

Abstract

High energy (> 100GeV) cosmic neutrinos allow us to open a new window on the
Universe and bring some clues on certain unsolved Particle Physics and Astrophysics issues.
Their observation requires the design of a new kind of detector. We have characterized the
performances that can be expected from a first generation deep underwater neutrino telescope
equipped with about 1000 photomultiplier tubes, in the detection of contained cascades. The
detector threshold is around 200 GeV, the effective volume reaches 8 10°m?® above 100 TeV.
The angular acceptance is 4w sr, although the effective volume is lower by about 50 % for
vertically downgoing neutrinos. The spectral resolution is between 10 and 15 %, and the
angular resolution is about 2° (with respect to the energy and direction of the neutrino). The
background rate due to atmospheric muons is less than 1.8 times the one due to atmospheric
neutrinos. Its estimation is still limited by the statistics. These results emphasize that a deep
underwater neutrino telescope has great discovery potentials, not only of muon neutrinos but
also of electron neutrinos, and should lead to a new astronomy era.

Keywords : ANTARES, neutrino, telescope, contained cascades, detection efficiency, angular
resolution, energy resolution, background rejection



