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INTRODUCTION

Bien que beaucoup de découvertes ou observations en physique des particules ou en cos-
mologie soient rapidement comprises ou modélisées (particules étranges, pulsars), voire anti-
cipées (particules charmées, neutrinos, rayonnement de fond cosmologique) ou méme fortement
désirées (quark top pendant longtemps, boson de Higgs a présent), I’origine des rayons cos-
miques? les plus énergétiques, dont I’existence est établie depuis bient6t 40 ans, n’est toujours
pas clairement élucidée.

Les sources susceptibles d’accélérer a plus de 10'® eV ces rayons cosmiques, détectés
alors grace aux cascades de particules qu’ils provoquent dans I’atmosphére (les gerbes at-
mosphériques), sont trés rares (galaxies actives, pulsars). De plus, au-dela de quelques 10° eV,
I’ouverture de réactions de photoproduction avec le fond de rayonnement cosmologique de
température 3 K dégrade trés rapidement leur énergie, restreignant leur origine a moins de
quelques dizaines de Mpc.

Le flux de rayons cosmiques, déja trés faible car réguliérement décroissant avec I’énergie,
devrait donc subir une coupure. Or, la détection d’un nombre anormalement élevé de rayons
cosmiques au-dela de 10 eV, dont une dizaine au-dela de 10%° eV, semble contredire ces
prédictions, inspirant la réflexion ““it seems clear that the explanation of the existence of
the highest energy cosmic rays will require some unconventional ideas, or, at least, the
extrapolation of conventional ideas to unconventional extremes™.?

La statistique des rayons cosmiques de tres haute énergie détectés jusqu’a présent reste ce-
pendant trop faible (la collaboration AGASA reporte un événement de plus de 10%° eV par
an sur son réseau de 100 km?2) pour que des informations exploitables pour comprendre leur
nature puissent étre extraites. Pour combler ce manque de statistique et donc clarifier la situa-
tion, une collaboration internationale a entamé depuis 4 ans la réalisation de I’Observatoire
Pierre Auger (PAQO), nom donné en mémoire d’un des pionniers de la détection de gerbes at-
mosphériques. Grace a une acceptance sans précédent (une surface de 3000 km? dans chaque
hémispheére), il augmentera la statistique actuellement disponible d’un facteur 60 apres seule-
ment un an d’opération.

Les gerbes atmosphériques sont caractérisées par un développement longitudinal et un
développement latéral dont I’extension peut atteindre quelques dizaines de kilométres carrés
au niveau du sol. Comme ces gerbes sont formées d’une multitude d’interactions, I’estimation
des parametres primaires des particules incidentes n’est pas immédiate, et nécessite des simu-
lations numériques, sujettes a deux limitations :

e en raison de I’énorme multiplication des cascades, ces simulations requiérent des temps
de calcul considérables;

L Il est courant, dans la terminologie familiére aux astrophysiciens des hautes énergies, de distinguer les gammas
(), et méme les neutrinos (v), des rayons cosmiques, chargés. Bien sir, en I’absence d’identification, tous sont
des rayons cosmiques.

2 Geddes, Quinn & Wald [1].
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e a basse énergie, les expériences aupres d’accélérateurs donnent des informations précises
sur les produits d’interaction, pour des particules et des énergies données. La nature
dépasse cependant les limites de la technologie humaine pour produire des énergies
élevées, et les configurations qui se présentent au sein des gerbes, en particulier a
haute altitude, ne sont pas reproductibles dans nos accélérateurs. Les calculs doivent
donc extrapoler de facon optimale, sur un trés grand intervalle d’énergie, les propriétés
observées a basse énergie.

L’Observatoire Pierre Auger a pour objectif la couverture du spectre au-dela de 10° eV,
grace a la détection simultanée des profils longitudinaux et latéraux des gerbes, par des
détecteurs de fluorescence d’une part, des détecteurs de surface d’autre part. Outre cette nature
hybride, la nouveauté de cet Observatoire est son gigantisme, qui impose I’autonomie des
détecteurs de surface. Les mesures nécessitant a la fois la compréhension du développement
des gerbes et une instrumentation adaptée, le travail présenté dans cette thése s’est attaché a
ces deux aspects, cruciaux pour la déduction ultérieure de la physique sous-jacente, elle-méme
sommairement décrite.

Nous présentons dans ce travail, apres un tour d’horizon des rayons cosmiques (chapitre 1),
tout d’abord une revue des mécanismes d’accélération ou de production de rayons cosmiques
(chapitre 2), en tenant compte des observations dans d’autres gammes de rayonnement, ensuite
nous décrivons les grandes lignes de I’expérience (chapitre 3), puis introduisons la physique des
gerbes et les problémes liés a la production multiple (chapitre 4).

Nous nous focalisons ensuite sur le travail réalisé en simulation de gerbes et sur la recons-
truction d’événements dans le cadre des détecteurs de surface (chapitre 5). Les problemes liés
a la simulation de gerbes géantes, ainsi qu’une méthode pour remédier a ces problémes, sont
présentés. Tout en gardant conscience des limitations des calculs effectués, I’application des si-
mulations a la discrimination de la nature des primaires provoquant les gerbes de haute énergie
a été réalisée. Les problémes de reconstruction sont ensuite abordés, dans le cadre du réseau de
détecteurs de surface d’Auger (particularité des détecteurs et influence de la géomeétrie), puis de
maniere générale (application aux gerbes déja détectées).

Enfin, nous décrivons les grandes lignes du logiciel développé pour I’acquisition des
données au sein des stations locales du réseau (chapitre 6). Cette section précise notamment
le format des données utilisées dans ces stations ainsi que celui des informations échangées
avec la station centrale de I’Observatoire.

Afin de faciliter la lecture des sigles et acronymes, parfois utilisés dans leur version anglo-
saxonne, un glossaire est situé en annexe.



1. D’AUGER A AUGER

Les rayons cosmiques occupent depuis longtemps une place marginale, entre la physique
des particules et I’astrophysique, le terme astroparticules commencant toutefois a émerger :

e bien qu’ils fussent le deuxiéme phénoméne naturel, aprés la radioactivité, a fournir de
nouvelles particules, les accélérateurs les supplantent depuis 50 ans en termes de produc-
tion massive de particules, et de mesure précise des parameétres régissant leurs interactions
et désintégrations;

e en astrophysique, I’existence de particules dont les énergies ne sont pas reproductibles
sur terre a suscité de nombreuses recherches théoriques. Cependant, en termes d’observa-
tions, seule la composante neutre, insensible aux champs magnétiques mais minoritaire,
est restée exploitable.

La possibilité de détecter massivement des particules de 100 EeV?, peu sensibles aux
champs magnétiques galactiques et intergalactiques, et peut-étre signatures d’objets prédits par
les modéles théoriques de physique des particules, annonce une revanche éventuelle a cette
période “ingrate”.

Aprés un apercu historique, nous présentons les propriétés des rayons cosmiques sur I’en-
semble du spectre : méme si notre intérét porte sur les plus hautes énergies, des questions
existent a plus basse énergie, dont les réponses sont certainement utiles a plus haute énergie.

1.1 Historique

1.1.1 Les rayons cosmiques
Rayonnement secondaire

Malgré I’hypothese de rayons extra-terrestres formulée dés 1900 par Wilson [2], les
premiéres mesures attribuérent a la radioactivité naturelle du sol [3, 4] Iionisation de I’at-
mosphére, décroissante avec I’altitude. Les ascensions de Hess [5], puis Kolhorster [6] ont en-
suite montré qu’a partir d’un kilométre, I’ionisation croissait a nouveau (Fig. 1.1), établissant
définitivement, quoique de fagon inexacte, la provenance cosmique des particules.

En effet, il a fallu attendre Rossi en 1933 [7, 8] pour établir que les particules observées
n’étaient pas directement issues du cosmos, survivantes d’une absorption par I’atmosphere,
mais les produits d’une série d’interactions d’autres particules avec I’atmosphére. Alors que
les processus responsables de la composante molle étaient relativement bien compris, grace
aux progreés de la théorie quantique relativiste, perturbative, la nature et la production de la
composante pénétrante restaient floues. En effet, celle-ci semblait impliquer la possibilité d’une
production multiple de particules (travaux d’Heisenberg notamment), mais dut attendre la fin
des années 40 pour &tre reproduite de facon contrdlée et intensive par les premiers synchrotrons.

11TeV=10'2eV, 1 PeV =10% eV, 1 EeV = 10!8 eV
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Fig. 1.1: Flux de particules en fonction de I’altitude (d’aprés [4]).

L’identification des particules composant les gerbes a débuté dans les années 30. Une
fois les électrons et les photons identifiés, il a fallu introduire le positron (1932), le muon
(1937) pour la composante pénétrante, puis les pions (chargés 1946, neutres 1950), kaons
(1947) et hypérons (1953) pour rendre compte des traces de particules observées. Encore
actuellement, des expériences de rayons cosmiques reportent régulierement des événements
qui nécessiteraient I’introduction de nouvelles particules. Hélas, ces événements sont tres
rares (un événement observé en 1971 est supposé étre charmé [9]) et n’ont pas I’autorité des
accélérateurs.

Concernant I’explication de I’origine des primaires supposés, et notamment de leur énergie,
les questions commenceérent a jaillir. Qui pouvait accélérer des particules jusqu’a 10 GeV ?
Le soleil était bien soupgonné d’y &tre pour quelque chose, mais sans grande conviction. La
découverte des grandes gerbes de I’air devait poser le probléme de fagon encore plus drama-
tique.

Gerbes atmosphériques

Une gerbe résulte de I’interaction d’une particule énergétique avec les constituants d’un
milieu, créant, selon I’énergie et I’espace des phases disponible, de nouvelles particules. A
leur tour, ces particules interagissent avec d’autres constituants, augmentant progressivement le
nombre de particules. La progression longitudinale est accompagnée d’une extension latérale.

Pour établir, a partir d’un flux de particules secondaires au sol, la présence de gerbes, il fallait
réaliser des coincidences entre plusieurs détecteurs espacés, signe, aux coincidences fortuites
pres, d’une origine commune des rayonnements enregistrés.

C’est ainsi qu’a partir de 1937, Pierre Auger et ses collegues ont effectué une série de
mesures [10] a Paris, au Pic du Midi (2900 m) puis au Jungfraujoch (3500 m) [11, 12], visant
a dénombrer ces coincidences (Fig. 1.2). Cela leur a permis d’établir I’existence des grandes

télescope|Geiger-Miller
de quelques cms a 300 m

compteur Geiger-Mdller

Fig. 1.2: Dispositif utilisé par Pierre Auger (d’aprés [12]). La détection en coincidence de plus
d’événements que ceux attendus fortuitement a permis d’attribuer aux particules vues par
chaque détecteur la méme origine, et donc de signer I’étendue des gerbes de I’air.

gerbes de I’air, qui devinrent ainsi “gerbes d’Auger”, que I’équipe de Kolhorster découvrait en
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méme temps [13]. Le flux de rayons cosmiques primaires d’énergie E, > 10 eV fut alors
estimé a 10 °/min.cm?. Les rayons cosmiques faisaient ainsi leur entrée en astrophysique, car
de telles énergies semblaient signifier I’existence de champs électriques intenses et étendus, que
personne ne pouvait cependant localiser.

Avant que les satellites ne détectent le rayonnement primaire de plus basse énergie (invi-
sible depuis le sol), on établissait I’existence d’un rayonnement extrémement énergétique, dont
I’explication reste incertaine de nos jours.

L intérét des grandes gerbes de I’air pour la détection des rayons cosmiques primaires est
la compensation d’un faible taux d’événements par I’extension latérale de ces gerbes. Depuis
les coincidences de I’équipe d’Auger, la discipline a considérablement évolué, ceci a plusieurs
niveaux :

e les détecteurs de particules eux-mémes ont progressé, bénéficiant de la naissance paralléle
de la physique aupres d’accélérateurs ;

e au lieu de détecter directement les particules des gerbes, des méthodes indirectes mais
trés performantes sont apparues, comme la détection de lumiére Cerenkov & la fin des
années 50 ou de lumiere de fluorescence en 1976 [14]. Cette derniére technique, basée
sur I’émission isotrope de lumiére de fluorescence par les molécules d’azote excitées par
les électrons des gerbes, permet I’observation du développement longitudinal de celles-
ci;

e ladisposition géométrique (maillage, taille) a progressé en fonction du flux et de I’énergie
des particules mesurées.

Comme la formation des gerbes provoquées par des particules de trés haute énergie im-
plique également des interactions de haute énergie, certaines expériences s’intéressent plus
spécifiquement a I’étude des propriétés de ces interactions.

Instrumentation

Les réseaux de détecteurs possédent généralement plusieurs échelles, dues aux étapes de
construction ou d’amélioration. Un réseau idéal doit couvrir une surface d’acceptance maxi-
male avec un maillage serré et des détecteurs sensibles au plus grand nombre de parameétres
possibles des particules y parvenant. Les compromis sont réalisés selon I’application désirée.

Les expériences dédiées a la mesure du spectre des rayons cosmiques privilégient surtout la
surface d’acceptance. Le premier réseau dédié a la détection de gerbes, conduit par Linsley et
Rossi, fut Agassiz a Harvard [15], composé de 12 scintillateurs de 0.9 m2. Au-dela de 10'® eV,
les expériences a retenir sont les suivantes.

e \olcano Ranch (Nouveau-Mexique, Etats-Unis) (de 1959 a 1963)

Premier réseau de détecteurs a mesurer une énergie de 100 EeV, il était composé de 20
scintillateurs de surface 3.26 m? chacun, espacés de 884 m et échantillonnant une surface
hexagonale de 8 km?2.

e SUGAR (Sydney, Australie) (de 1968 a 1979)

Uniquement composé de détecteurs de muons, ce fut le plus grand réseau de I’hémisphere
sud (77 km?). Le maillage est orthogonal, et en une cinquantaine de points sont disposés
deux détecteurs de 6 m2.




e Yakutsk (Sibérie, Russie) (depuis 1974)
Ce réseau couvre une surface d’une vingtaine de km? et est le plus diversifié : il est
composé d’une centaine de scintillateurs dont la surface est comprise entre 0.25 et 2 m?,
de détecteurs Cerenkov a air et de 7 détecteurs de muons de 20 ou 36 m?2.

Cette surface est échantillonnée par un maillage hexagonal d’environ 1 km de séparation.

La lumiére Cerenkov, émise & proximité du ceeur des gerbes, est essentiellement mise a
profit dans les expériences dites gamma.

e Haverah Park (Leeds, Grande-Bretagne) (de 1968 a 1987)

Ce réseau est composé de détecteurs Cerenkov a eau, de surfaces 2.25, 9, 13.5 et 34 m2,
disposés en étoile. Il couvre 12 km?. La détection de lumiere Cerenkov dans I’eau est
également utilisée par les détecteurs de muons ou de neutrinos.

e Fly’s Eye (Utah, Etats-Unis) (depuis 1981)
Le principe de ce détecteur est le plus récent a avoir été appliqué. A la différence du
concept de réseau utilisé jusqu’alors, il détecte la lumiere de fluorescence [16]. Dans
son cas, I’acceptance de quelques dizaines de km? est fonction d’une distance de visi-
bilité. Pour ceci, on utilise I’appareillage astronomique conventionnel (télescopes foca-
lisant la lumiére sur des caméras CCD ou des PM). Alors que la lumiére Cerenkov est
prédominante pres de I’axe des gerbes, donc détectée par des réseaux, la lumiére de fluo-
rescence est émise isotropiquement.
Cette technique mesure I’énergie plus précisément que ne le font les réseaux, car la gerbe
est suivie le long de son développement. Cependant, la détection de lumiere implique
I’opération uniquement lors des nuits sans lune, ce qui réduit I’acceptance d’un facteur
10.

e AGASA (Akeno, Japon) (depuis 1990)
Composé de 111 scintillateurs de 2 m? et de 27 compteurs de muons, il couvre une sur-
face de 100 km?2, ce qui en fait le détecteur le plus prolifique actuellement. Les scintilla-
teurs, espacés de 800 m, permettent le déenombrement précis des particules chargées. La
détection des muons s’effectue avec des chambres proportionnelles multifils.

Cette surface opérationnelle depuis 1991 avait été précédée d’une étape de 1 km?2 et d’une
autre de 20 km?, qu’on référera par Akeno.

Abaissons a présent le seuil d’énergie pour nous intéresser aux expériences de rayons cos-
miques plus particuliéres.

e EXxpériences souterraines

Afin de ne détecter que les muons produits dans les gerbes, des expériences se sont placées
a plusieurs centaines de métres sous terre.

e Chambres a émulsions

Ces dispositifs, surtout disposés en altitude (entre 3000 et 5000 m, c’est-a-dire de 550
a 700 g/cm?) en raison de la jeunesse des gerbes présentes a ces altitudes, possédent
une granularité fine qui les rend sensibles aux détails de développement de ces gerbes. De
telles chambres, dont la surface atteint plusieurs centaines de m?2, peuvent parfois contenir
des sous-gerbes entieres, initiées par des interactions proches du détecteur.

Les mesures ne peuvent pas étre effectuées en temps réel, car les plaques doivent étre
régulierement relevées et scannées. Certaines fonctionnent a proximité d’installations




destinées aux grandes gerbes. Parmi les plus actives, citons les expériences a Chacaltaya
en Bolivie et dans le Pamir au Tadjikistan.

e Ballons, sondes, fusées, avions

Déja utilisés par Hess, les ballons atteignent plus de 30 km d’altitude (seulement quelques
g/cm?) et permettent, malgré la faible surface utile embarquable, la mesure des premiers
développements des gerbes (expérience JACEE). A plus basse altitude, des détecteurs ont
également volé a bord du Concorde (ECHOS, [17]) (profondeur 100 g/cm?).

e Satellites

Datant de I’époque spatiale, ils mesurent la partie inférieure du spectre d’énergie. Sen-
sibles au rayonnement primaire, leur surface est limitée a quelques m2. Cette surface per-
met I’embarquement d’un matériel sophistiqué, autorisant des mesures directes de com-
position. Cependant, a cause du flux décroissant en fonction de I’énergie, les primaires
dépassant le million de GeV sont extrémement rares.

Interactions a trés haute énergie

Comme pour I’explication de I’origine des rayons cosmiques, chaque époque pose ses
propres questions. Lorsque les premieres gerbes furent observées, le mécanisme qui autori-
sait la production multiple de particules n’était pas clair. Depuis, les accélérateurs ont permis
d’apporter un peu de lumiére, mais la situation a plus haute énergie reste inconnue. En I’absence
de données, on doit se contenter d’extrapoler. Cependant, alors que la physique est si complexe
dans I’intervalle des énergies accessibles expérimentalement, peut-on raisonnablement supposer
un désert au-dela, et ceci pendant au moins trois ordres de grandeur (les énergies d’interaction
primaire atteignent plusieurs centaines de TeV dans le centre de masse) ? Si des particules trés
massives existent, ces énergies autorisent leur production, et donc des effets nouveaux.

Ainsi, des événements sont régulierement reportés [18, 19, 20], faisant état de ca-
ractéristiques anormales. Retenons ainsi :

e les Centaures [21, 18], dans lesquels la multiplicité de pions neutres semble nulle, sont
les plus reproduits et sujets au plus de discussions [22, 23, 24] ;

e d’éventuelles nouvelles particules, suggérées par plusieurs expériences de fagon isolée
(événements de Yunnan et KGF, doubles cceurs ou géminions de Chacaltaya, KGF, et
Pamir [18, 23, 20]) ;

e si les événements coplanaires du Pamir (multi-halos [24]) sont compris en termes de
jets propres a la QCD [25], ceux enregistrés a bord de Concorde [17] posent encore des
questions [26].

Ces expériences ayant également permis de faire des mesures sur les comportements des
sections efficaces, des multiplicités et des impulsions transverses des secondaires, elles doivent
étre poursuivies afin de révéler des propriétés encore inconnues.

Et les électrons ?

En parlant des gerbes, nous avons rapidement oublié qu’une composante importante du flux
de rayons cosmiques était électronique. Ces particules subissent des pertes bien plus drama-
tiques que les protons (synchrotron ou Compton) et ne sont pas candidates aux plus hautes
énergies, leur spectre ayant toutefois été mesuré jusqu’au millier de GeV (Fig. 1.5).



1.1.2 Les photons

Parler des photons dans le cadre des rayons cosmiques est motivé par deux raisons :

e ils en font partie, et il n’est pas a exclure, dans certains modeles, qu’ils contribuent de
facon significative au flux mesuré aux plus hautes énergies ;

e larecherche de sources connues est subordonnée aux observations radio, optique, X et .

Concernant le premier point, il a fallu attendre les fusées et satellites pour détecter les pre-
miers gammas cosmiques de quelques MeV. A présent, grace aux expériences au sol, I’énergie
mesurée atteint 1 TeV, la zone entre 20 et 200 GeV restant a combler. Au-dela du TeV, les pho-
tons se font rares car ils interagissent avec le fond diffus infrarouge (CIB) pour créer des paires
d’électrons. Néanmoins, aux énergies extrémes leur libre parcours moyen augmente et autorise
leur propagation.

L’étude des rayons cosmiques est corrélée a la détection de photons sur une large gamme
d’énergie :

o la radioastronomie a permis la découverte du rayonnement primordial a 3K issu du Big-

Bang, celle des pulsars et des quasars, et permet une cartographie particuliérement précise
de radio-galaxies;

e les mesures de satellites X indiquent la présence de zones actives (chaudes) dans les
couches des restes de supernove ou au sein des amas de galaxies;

o la détection de rayonnement -y, bien que d’énergie moindre que les rayons cosmiques,
est une indication fondamentale de I’activité de sources comme les blazars ou certains
pulsars. C’est la branche sceur de la détection de rayons cosmiques, et nous y reviendrons
de temps a autre. Signalons que le rayonnement -y, comme sur les autres longueurs d’onde,
comporte une composante diffuse et une autre ponctuelle. Dans celle-ci, on distingue les
signaux pulsés, transitoires, continus, et enfin les sursauts (la nature mystérieuse de ceux-
ci nous conduira a en reparler).

Ces expériences, seules capables de localiser des sources avec vraisemblance, sont cruciales
pour la compréhension des rayons cosmiques chargés dont la description suit.

Enfin, dans I’idée d’un futur ou émergeront les astronomies de neutrinos et de rayons cos-
miques d’énergie extréme, les observations sur plusieurs longueurs d’onde sont importantes.
Des sources comme la nébuleuse du Crabe (Fig. 1.3) ou le quasar 3C279 émettent ainsi un
rayonnement sur toute I’étendue du spectre.

1.1.3 Les neutrinos

De masse faible sinon nulle, ils forment la majorité des particules connues voyageant dans
I’espace (Tab. 1.1), mais n’interagissent que via I’interaction faible, donc des processus a faible
section efficace, ce qui les rend difficilement détectables.

Par ordre croissant d’énergie, les neutrinos d’origine extra-terrestre sont :

e les neutrinos fossiles, issus du découplage des interactions faibles, peuplent I’Univers
avec une densité de 350 v/cm? et une densité d’énergie de 0.2 eV/cm?3. Si leur masse n’est
pas nulle, ils peuvent contribuer de fagon significative a la densité d’énergie présente dans
I’univers, et rendre compte, au moins partiellement, de la matiére noire (chaude) ;

e les neutrinos solaires (0.4 MeV pour la majorité) nous parviennent a raison de 40 milliards
par cm? par seconde ;



Fig. 1.3: La nébuleuse du Crabe (M1). Cette supernova, reportée par des astronomes chinois du XI®me
siécle, est devenue plérion et émet du domaine radio aux gammas de plus haute énergie (1 TeV).

e des neutrinos plus énergétiques viennent de sources puissantes telles que supernovee
(SN1987A), noyaux actifs de galaxies ou, plus hypothétiquement, de défauts topolo-
giques;

e les neutrinos de Greisen sont produits lors des réactions de photoproduction dues a I’in-
teraction de rayons cosmiques suffisamment énergétiques avec les photons du fond diffus
cosmologique (CMB).

Nous reviendrons sur ces deux derniéres classes, et indirectement sur la premiére.

1.1.4 Autres particules
Neutrons, particules instables

La probabilité qu’une particule de facteur de Lorentz +y, de durée de vie 7, nous parvienne
depuis une source a distance d, vaut

P=e d e d
= ex — = ex -
P vBer P et/y2—1)°

ce qui, pour des neutrons (7 ~ 890 s) de 107 eV émis par 2A 1822-37 (située a 2.5 kpc, [27]),
vaut P = 0.05, rendant possible la détection d’une fraction d’entre eux, le libre parcours moyen
(Ipm) étant de I’ordre de 1 kpc.

Particules supersymétriques, inflatons et défauts topologiques

Il est courant que les théories dépassant le modéle standard des interactions électrofaibles
et/ou le modéle standard du Big Bang prédisent I’existence de nouvelles particules ou de confi-
gurations complexes de champs, y incluant une ou plusieurs dont la durée de vie est supposée
longue. Nous ne reviendrons plus tard que sur les défauts topologiques (§2.7).

1.1.5 Flux typiques

En prélude a une discussion plus générale sur le spectre des rayons cosmigues, voyons les
ordres de grandeur de flux a considérer (Tab. 1.1). Signalons la distinction entre les sources



ponctuelles et les sources diffuses. Pour ces derniéres, on doit prendre en compte le facteur “par
stéradian” (/sr), qui exprime la croissance du flux avec I’ouverture angulaire de mesure.

type plage flux (diffus) énergie
(eVicm?.s(.sr))
neutrinos CMB 4 %109 Jem?/s  sr 4 x 108
solaires 4 % 1019 /cm?/s 2 x 1016
photons CMB (3 K) ~ 102 J/cm?/s  Isr ~ 108
Crabe 2-10 keV ~1 /cm?/s 3000
blazar TeV ~1 /m?h 10%
diffus 100 MeV | ~ 3 x 10~® /cm?/s  [sr 3000
diffus 100 GeV ~107% [cm?/s  sr 1000
cosmiques 10 GeV 1000 /m?/s Isr 10°
1 TeV 400 /m?/h Isr 107
0.1 PeV 2.5 Im?/jour /sr 3 x 10°
10 PeV 1 /m?/an  sr 3 x 10%
EeV 1 /km?/an /sr 300
électrons 10 GeV 3 /m?/s Isr 3 x 107
100 GeV 1 /m?/min /sr 2 x 108
1 TeV 3 /m?h Isr 10°

Tab. 1.1: Ordres de grandeur du flux de rayons cosmiques, neutrinos, photons et électrons.



1.2 Energies “intermédiaires”

Parcourons a présent le spectre des rayons cosmiques (Fig. 1.4) jusqu’a 10 EeV. Nous re-
marquons que le flux en fonction de I’énergie peut se paramétrer par des distributions en lois de
puissance N (> E) ~ E~7,dont I’indice spectral -y suit des régimes relativement bien délimités.

Lois de puissance et indices spectraux

Nous noterons le spectre intégral N(> E) ~ E~7 et le spectre différentiel

dN

27 O p ) - g
dE

Comme il est commode, dans les descriptions microscopiques, de raisonner sur les impulsions,
les deux représentations sont liées par 47p? f (p)dp = N(E)dE. Le spectre en impulsion f(p) ~
p~2adonc unindice ¢ = = + 2 = v + 3. En comparaison, la luminosité de photons dont le
spectre vaut ¥ ~ E~2 est proportionnelle d vF(v) ~ E*~% = E'77.

Décomposons donc ce spectre selon les valeurs que prend I’indice intégral . M&me si les
preuves en font défaut, il est Iégitime, en excluant les coincidences fortuites, de penser qu’a
chaque valeur de cet indice correspondent un ensemble de mécanismes d’accélération, de pertes
et de propagation appropriés.

Les particules d’énergie inférieure a 10 GeV constituent I’essentiel du rayonnement pri-
maire parvenant sur terre, mais sont sujettes aux modulations solaires ainsi qu’aux variations
de I’atmosphére. Les directions d’arrivée étant influencées par le champ magnétique terrestre,
elles ne donnent aucune indication sur leur provenance, par contre renseignent sur ce champ.

de 10 GeV a3 x 10* eV :indicey = 1.7

Dans cette région les mesures proviennent des satellites ou des ballons, et déterminent di-
rectement la nature des particules incidentes jusqu’aux énergies d’environ 4 x 104 eV.

Jusqu’a quelques centaines de GeV (Fig. 1.5), les rayons cosmiques sont constitués du vent
solaire (électrons, photons, hadrons, noyaux), et sont modulés par celui-ci en déphasage avec
I’activité du soleil. A ces énergies, leur composition est d’intérét cosmologique, car elle est liée
aux éléments créés dans le systéeme solaire. Néanmoins, une surabondance d’éléments légers
par rapport au contenu standard est observée, due a des réactions de spallation [29].

Parmi les nucléons incidents, environ 80 % sont des protons libres et 15 % se trouvent dans
des noyaux d’hélium («), le reste de noyaux plus lourds (jusqu’au fer) se partageant selon les
valeurs indiquées sur la Tab. 1.2. Le flux d’électrons et de positrons est 1 % de celui des hadrons
a 10 GeV, puis décroit plus rapidement que les protons (indice différentiel d’environ 3.5 contre
2.7). Une fraction de 10~* d’antiprotons (p) a également été détectée, leur spectre étant en
accord avec une production secondaire locale.

Cette gamme d’énergie est également celle ou sont détectés des photons. Le spectre diffus,
composé de 1.2 photons/m?.s.sr, est d a la désintégration de s, eux-mémes produits lors des
collisions des rayons cosmiques avec la matiére interstellaire.

Outre le vent solaire aux plus faibles énergies, cette premiere partie du spectre est attribuée
principalement a des sources galactiques telles que supernova, restes de supernove et pulsars.
A ces énergies, il est probable que le rayonnement ne provienne pas de sources extragalactiques,
le rayon de Larmor des particules étant faible en comparaison des distances a traverser.
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Fig. 1.4: Spectre des rayons cosmiques (extrait de [28]). Seul le premier genou est signalé sur cette figure.
Le second, compris entre 1017 et 108 eV, beaucoup moins apparent, est visible sur la Fig. 1.6.

3 x 10'° eV - 10'® eV : indice = 2 (au-dela du premier genou)

A partir de 10° eV apparaissent d’une part une difficulté liée a des contraintes instrumen-
tales, d’autre part une caractéristique a priori universelle :

e le flux réguliérement décroissant impose I’abandon des méthodes directes que sont les
appareillages a bord de satellites. A cet effet, seules les mesures provenant des gerbes
sont disponibles, et I’énergie comme la composition ne peuvent étre estimées qu’indirec-
tement ;

e I’indice spectral augmente (passe de 1.7 a 2), et ceci pendant trois ordres de grandeur. La
cassure associée a ce changement est appelée genou. Le spectre de densités de particules
secondaires détectées au sol présente également un changement d’indice [31].

L’ensemble des conditions expérimentales se dégrade donc. Seule la direction reste bien
estimée, peu exploitable a ces énergies malheureusement. Les calculs d’anisotropie permettent
de vérifier les valeurs estimées des champs magnétiques galactiques (une anisotropie jouerait
en faveur de valeurs plus basses qui affecteraient moins les trajectoires des particules).

La composition reste sujette a discussion. Les mesures du Fly’s Eye suggérent, aux modeles
d’interaction prés, une forte proportion de noyaux lourds a 107 eV, décroissante avec I’énergie.
Nous avions également vu qu’a basse énergie, I’indice spectral du fer était inférieur a celui
des protons, favorisant une proportion croissante avec I’énergie. Notons également que les
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Fig. 1.5: Spectre a basse énergie. Sont également inclus sur ce spectre les gammas diffus et les électrons.
Ces derniers sont coupés a basse énergie a cause de leur manque de rigidité magnétique.

premiéres estimations de composition [31] suggeérent la prédominance de noyaux lourds avec
I’énergie croissante. Les mesures a partir de gerbes peuvent cependant étre révélatrices de pro-
cessus physiques mal compris dans les simulations.

Ces énergies sont difficilement accessibles par les énergies des supernova ou celles de
leurs restes, cependant les pulsars restent des candidats potentiels. Les noyaux actifs de galaxie
contribuent certainement également au flux observé localement.

1018 eV - 10'° eV : indice v = 2.2 (deuxiéme genou)

Nous parvenons aux trés hautes énergies, avec un second genou, moins apparent, a quelques
EeV. Le nombre d’inconnues augmente et la composition pose des contraintes sur les distances
de propagation, et donc leur origine.

Sont alors invoquées essentiellement des sources extragalactiques (noyaux actifs de ga-
laxie), car les objets puissants a I’intérieur de la galaxie se font rares.

Dans le cas de sources galactiques, ce second genou pourrait étre lié a I’absence de confine-
ment galactique a partir de ces énergies.



Z ion abondance
/m2.s.sr.(GeV/nucléon)

1 H 23.8

2 He 1.11
3-5 Li-B 1.3 x1072
6-8 C-0 7.2 x1072
9-10 F-Ne 9.8 x1073
11-12 | Na-Mg 7.2 x10°3
13-14 | Al-Si 6.2 x1073
15-16 P-S 9.8 x107*
17-18 | CI-Ar 3.3 x107*
19-20 | K-Ca 6.5 x10~*
21-25 | Sc-Mn 1.6 x1073
26-28 | Fe-Ni 3.9 x1073

Tab. 1.2: Abondances des noyaux de charge Z dans les rayons cosmiques a 10.6 GeV/nucléon, calculées
d’apreés [30].

1.3 Directions d’arrivée

Ces mesures n’ont de sens que pour les rayons cosmiques d’énergie au-dela de 1017 eV, a
partir de laquelle les déviations dues aux champs magnétiques s’amenuisent, ou pour la com-
posante neutre (photons ou neutrons).

1.3.1 Anisotropies
Plusieurs études ont été réalisées sur les différents échantillons de gerbes détectées a haute
énergie, cependant rien de significatif n’en ressort :

e d’apres les données disponibles en 1989 [32] des expériences Fly’s Eye, Haverah Park,
Sydney et Yakutsk, la distribution des angles d’arrivée des rayons cosmiques semble
consistante avec une distribution isotrope ;

e dans le cas du réseau AGASA,

— autour de 108 eV, les directions du centre galactique et autour du Cygne sont favo-
risées (117000 gerbes d’énergie > 10'7 eV [33]);

— entre 108 et 10° eV, une corrélation avec le plan supergalactique est suggérée [34],
mais contestée ;

— au-dessus de 4 x 10 eV, trois doublets et un triplet ont été observés dans des cercles
de diametre 2.5° [35], ceci parmi 47 événements;;

e d’apres les données publiques de Haverah Park, Sydney, Yakutsk et Volcano Ranch [36,
37, 38, 39], une corrélation avec le plan galactique a été remarquée [40] sur les groupes
de 3 ou 5 rayons cosmiques de haute énergie.

1.3.2 Sources ponctuelles

Certaines expériences ont reporté une émission significative de particules neutres en prove-
nance de sources particuliéres. Ainsi Cygnus X-3 a été vu par Akeno [41] et le Fly’s Eye [42]



e R MAMEREIMIIM M I EE MM =

au-dessus de 5 x 10'7 eV, mais pas par Haverah Park [43]. Her X-1 (Fly’s Eye [16]) a également
révélé une émission a trés haute énergie. Le réseau CASA, dont le seuil est situé a 100 TeV, n’a
vu aucun signal provenant de ces sources cependant [44]. Cygnus X-3 é&tant une source transi-
toire a d’autres longueurs d’ondes, sa hon détection récente peut étre due a une baisse d’activité
actuelle [45]. SUGAR a détecté, au-dessus de 1017 eV, une émission de neutres provenant du
systéme binaire X 2A 1822-37 [27].

Bien qu’une telle extrapolation soit encore délicate, I’existence des doublets et triplets men-
tionnés plus haut [35] pourrait étre le signal de sources de rayons cosmiques d’ultra-haute
énergie.



1.4 Le spectre des énergies extrémes : v < 2 ? (cheville ?)

Entrons a présent dans le domaine des rayons cosmiques d’ultra-haute énergie (UHECR).

Etat des lieux

Avant tout, nous devons signaler ici le manque de statistique, qui se traduit par des barres
d’erreurs importantes (Fig. 1.6). Néanmoins, a partir de 10 EeV, on voit apparaitre une cheville,
ce qui s’exprime par un indice spectral intégral qui descend a v =1.2 ou 1.5.
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Fig. 1.6: Spectre aux énergies extrémes [28]. Il a été multiplié par E2 afin de mieux faire apparaitre les
déviations a la loi de puissance d’indice différentiel z = 3.

En termes de nombre d’événements, cette remontée relative du spectre exprime le fait que,
alors qu’on pensait qu’aucune particule de plus de 5x10'° eV ne pouvait nous parvenir, plus
d’une dizaine d’événements [46, 47, 48, 49, 50, 51] répartis sur environ 1000 kmZ2.an, soit un
flux d’une particule par km? par siécle infirment cette hypothése depuis bient6t 40 ans 2.

Cette région comporte donc a la fois trop (par rapport a ce qu’on attendait) et trop peu
d’événements (pour exploiter les données).

Nous avons vu que jusqu’a 10 EeV, on considéere pouvoir expliquer I’existence de rayons
cosmiques, méme si aucune observation ne permet de le vérifier directement. Au-dela, alors
que le nombre d’expériences permettant la mesure du spectre diminue, I’incertitude sur les
explications ne s’améliore pas. De plus, comme si le probleme était trop simple, un nouvel
élément vient s’ajouter : le rayonnement fossile a 3K empéche les protons ou noyaux de plus
de quelques dizaines d’EeV de parcourir plus de quelques dizaines de Mpc. Cet effet, remarqué
par Greisen [52], Zatsepin et Kuzmin [53], devrait donc provoquer une coupure, appelée GZK,
du spectre a ces énergies. Malgré tous ces problémes, ces hautes énergies présentent cependant
I’avantage d’étre peu affectées par les champs magnétiques, ce qui devrait permettre de localiser
les sources de ces rayons cosmigques.

2 Ramené a la surface du globe terrestre, ce flux signifie que I’atmosphére terrestre est soumise environ toutes
les 5 secondes a de telles particules.
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Ces événements sont intriguants a plusieurs titres :

e aucun mécanisme d’accélération ne permet, &étant données les caractéristiques des sources
connues, d’expliquer I’existence de particules possédant ces énergies. Les modéles de
pulsars, restes de supernova ou noyaux actifs de galaxies nécessitent des parametres for-
tement ajustés pour rendre compte des énergies;

e si, toutefois, une source pouvait produire ces énergies, on s’attend a ce que I’indice spec-
tral augmente significativement a partir de 50 EeV, car les réactions de photoproduction
avec le fond diffus cosmologique (GZK) dégradent I’énergie ;

e en les reportant sur le spectre des rayons cosmiqgues, on observe a priori une légére di-
minution de I’indice spectral, suggérant I’existence d’un processus nouveau, I’effet étant
accentué par I’absorption mentionnée ci-dessus.

Les questions posées sont donc : que sont ces particules ? d’ou viennent-elles ?

Beaucoup de bruit pour rien

Avant de poursuivre, précisons une derniére chose concernant ces particules d’ultra-haute
énergie. De temps a autre, une question revient : et si ¢’étaient des agrégats de particules, plus
massifs, des “grains de poussiére” animés d’une vitesse moins grande ? La réponse, non, est
donnée par les arguments utilisés pour I’estimation de la composition chimique des rayons
cosmiques. D’une part [54, 55], des grains de poussiére contenant 10™ nucléons provoqueraient
des gerbes dont la profondeur au maximum serait diminuée de 75 x n g/cm?2, ce qui, d’aprés
les observations, pose une limite supérieure n < 2, compatible avec des noyaux lourds, mais
pas plus. D’autre part [55], la dépendance des distributions latérales de densité de particules
en fonction de la distance au cceur de la gerbe serait beaucoup moins décroissante (ainsi qu’on
I’attend, en proportion plus faible, pour les noyaux).

Besoin

Bien que I’énergie de ces événements ait été mesurée précisément et I’existence de parti-
cules de si haute énergie soit indubitable, ils sont tres rares. Il est donc difficile d’interpréter
I’apparente remontée du spectre observée. Bien que les mesures expérimentales et les modeles
d’accélération favorisent les noyaux les plus lourds, ceux-ci nécessitent des sources proches qui
semblent inexistantes.

Le rythme actuel des détections implique I’attente de plusieurs dizaines d’années avant de
voir se rétrécir suffisamment les barres d’erreur. Une nouvelle génération de détecteurs est donc
nécessaire. Ainsi, plusieurs projets sont actuellement a I’étude :

e High Resolution Fly’s Eye (HiRes) est un projet d’amélioration de I’actuel détecteur
de fluorescence Fly’s Eye, augmentant a la fois le nombre d’yeux (acceptance) et la
résolution [56] ;

o le Telescope Array (TA) vise a installer un réseau de télescopes, sensibles aux lumieres de
fluorescence et Cerenkov [57] ;

e I’observatoire Pierre Auger (PAQ) utilisera d’une part la lumiére de fluorescence, d’autre
part la détection des particules au sol, et sera présent dans chaque hémisphére [58].

C’est a I’Observatoire Pierre Auger® que nous nous intéressons dans ce travail. Pour
dépasser la sensibilité des expériences précédentes et atteindre un taux d’une centaine

3 Nous ferons désormais référence a I’expérience Pierre Auger a I’aide de ses initiales anglo-saxonnes PAO.



d’événements par an au-dessus de 102° eV, le flux mesuré d’un événement par km? par siécle
conduit au chiffre de 10000 km2. L’ambition du PAO est la couverture de 3000 km? dans chaque
hémisphere, en Argentine (Mendoza) d’une part, aux Etats-Unis (Utah) d’autre part. Ces deux
sites se situent a une altitude d’environ 1400 m, soit une profondeur atmosphérique de 870
g/cm?.

Outre I’énergie, la direction d’arrivée sera déterminée grace au front des gerbes, et la na-
ture des primaires incidents, parameétre le plus délicat, sera déduite des propriétés connues des
gerbes. L’interprétation des mécanismes d’accélération dépendra ensuite fortement de ces 3 ob-
servables. En particulier, on espére, grace a une statistique a 100 EeV comparable a celle a
quelques EeV d’aujourd’hui, pouvoir remarquer des structures plus significatives.

Signalons qu’un systéme de notes internes, d’intéréts tant physiques que techniques, a
été mis en place, les notes GAP (pour Giant Array Project), et sont accessibles par le Web
[59]. Nous y ferons référence en particulier aux chapitres 3 et 6, ou seront abordées les ca-
ractéristiques plus précises de I’expérience.



2. ASTROPHYSIQUE

Ce chapitre présente la physique nécessaire a la compréhension des problémes que cherche
a résoudre I’expérience Pierre Auger. Aprés avoir rappelé le contenu et I’évolution supposés de
I’univers, les principaux processus responsables de la dégradation de I’énergie des particules
chargées et des photons sont exposés. Nous expliquons alors comment les théories actuelles
expliquent I’existence des rayons cosmiques, avant de montrer le second probléme des énergies
extrémes, la coupure GZK.

Ensuite, nous tdchons d’apporter des réponses plus quantitatives en considérant d’abord les
sources d’origine galactique, puis extragalactiques. La synthese des mécanismes dits conven-
tionnels une fois effectuée, nous présentons les prédictions des modeles de défauts topologiques.

Nous terminons en faisant le point sur les mesures d’anisotropies réalisées jusqu’a présent,
car ce sont elles qui pourraient trancher, dans un premier temps, entre les deux hypothéses
(sources connues ou défauts topologiques).

Certes, le spectre des objets, mécanismes ou particules présenté se veut trés large. Il est
certain que I’ambition de I’expérience Pierre Auger, explicitée en introduction, n’est pas d’ap-
porter une réponse a tous les problémes rencontrés dans ces domaines. Cependant, I’incertitude
sur I’origine de ces rayons cosmiques est telle que nous sommes forcés d’envisager le maximum
de possibilités pour, peut-étre, &tre en mesure d’en éliminer certaines.

2.1 Cadres

Cette premiere section a pour but de donner les ordres de grandeurs des échelles de structure
ainsi que des énergies disponibles a ces échelles.

2.1.1 Extragalactique

La cosmologie a pour objet la connaissance de I’histoire, et donc du contenu, de I’uni-
vers. Malgré des résultats encourageants (expansion, abondances primordiales et fond cosmo-
logique), de nombreuses questions subsistent. Ainsi, les expériences actuelles s’intéressent a
I’univers primordial, a la formation des structures et a la matiére noire. Nous aborderons le
probléme de la formation des structures dans le cadre des défauts topologiques (§2.7).

Tout en gardant conscience des limites ou des inconnues (évaluation des distances, for-
mation de structures), on se place dans le cadre du modele du Big Bang chaud, selon lequel
I’univers est né d’une explosion primordiale il y a environ 15 milliards d’années, sa dynamique
étant régie par les lois de la gravitation relativiste. Au départ extrémement dense et chaud,
I’univers s’est progressivement refroidi en s’étendant, émettant de plus un rayonnement, dont la
température actuelle vaut 2.7 K, lors du découplage des interactions thermiques entre la matiere
et le rayonnement. Ce rayonnement de fond diffus cosmologique fossile (CMB) a une influence
capitale sur les rayons cosmiques d’énergie extréme.
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Cette expansion, uniforme et isotrope, se manifeste par une distance entre galaxies propor-
tionnelle a la vitesse d’éloignement, elle-méme mesurée par le décalage vers le rouge (redshift)
z, qui sert donc d’indicateur de distances (spatiale et temporelle) par I’expression

ou H, est la constante de Hubble. Les objets les plus lointains sont donc également les plus
jeunes observés. Dans un rayon d’environ 5000 Mpc, on observe différents niveaux de structure,
les plus grandes étant les super-amas qui définissent des vides atteignant 100 Mpc. Ces super-
amas contiennent ensuite des amas de taille 1 a 10 Mpc, constitués de quelques galaxies, de
taille 10 & 100 kpc.

Prés de nous, I’amas ou groupe local est constitué, outre notre galaxie, des nuages de Ma-
gellan, de M31 et de ses satellites. Le super-amas local, dont le centre (grand attracteur) serait
I’amas de la Vierge, définit sur une carte du ciel un plan appelé super-galactique, sensiblement
perpendiculaire au plan galactique.

Matiere noire

Un probleme crucial dans la compréhension de I’histoire passée et future de I’univers reste
la difficulté des observations. Ainsi, le désaccord entre la masse lumineuse observée, celle
déduite des observations de galaxies, et enfin les modéles, laisse le champ libre a beaucoup
de spéculations sur la densité d’énergie p présente dans I’univers ainsi que sa nature. On pense
qu’une large fraction de cette énergie est invisible, ou du moins peu visible, et on I’appelle
matiére noire.

La densité critique, qui définit la limite entre les destins supposés de notre univers (ex-
pansion infinie ou effondrement), vaut environ p, ~ 2 x 10=2° g/cm3. La masse lumineuse
observée rend compte d’environ 1 % d’une telle densité. La densité du gaz intergalactique est
estimée comparable a cette valeur.

2.1.2 Contenu et évolution des galaxies

Il en existe de plusieurs formes (spirales, elliptiques, irrégulieres), corrélées a leur age. A
I’intérieur des spirales, jeunes, les étoiles naissent, vivent et meurent par supernovea de type Il
(SN 11), laissant des restes compacts. A I’intérieur des elliptiques, plus évoluées, ces derniers
peuvent former des systémes binaires et provoquer des supernove de type la (SN la).

Des galaxies actives sont également recensées, comprenant des noyaux actifs de galaxie
(NAG), qui se distinguent par une émission intense qui n’est pas due a celle des étoiles qui les
composent. Leur densité a z donné en révéle une fraction de 10> actuellement, contre 102
az € [2,2.5], soit il y a une dizaine de milliards d’années. Leur durée d’activité est estimée
inférieure au milliard d’années.

2.1.3 Notre galaxie

Pour I’étude des rayons cosmiques, la distinction entre I’intérieur de notre galaxie et
I’extérieur est d’importance. D’une part les sources galactiques ne semblent pas aussi puissantes
que certaines galaxies actives, d’autre part la densité de matiére et les champs magnétiques sont
plus importants aux alentours de notre galaxie qu’a I’extérieur.



Matiére diffuse

Dans la galaxie, la masse (2 x 10** g) est essentiellement contenue dans les étoiles, la masse
de gaz interstellaire étant estimée a 1% de cette valeur, contribuant a une densité d’environ
2 x 10726 g/cm?3. Une région intermédiaire entre la galaxie et le milieu extragalactique est le
halo galactique, de forme supposée sphérique, et dont la densité est mal connue, comprise entre
0.1 et 10% de celle de la galaxie selon les estimations.

On recense également des poussiéres plus lourdes, des champs magnétiques et des électrons.
Le rayonnement provient, en optique des étoiles, en X ou « des sources binaires, et en ra-
dio du mouvement synchrotron des électrons. Les électrons sont pour la plupart dus a la
désintégration successive des pions en muons. Mentionnons enfin I’existence d’une composante
sombre (naines brunes) qui pourrait contribuer a la matiere noire mentionnée ci-dessus.

2.1.4 Champs magnétiques

Leur compréhension est fondamentale, tant pour I’accélération que pour la propagation des
rayons cosmiques. Dans notre galaxie, la valeur et la distribution de ces champs semble assez
bien connue [60]. Les champs magnétiques des autres galaxies sont supposés comparables a
celui mesuré dans notre galaxie, soit quelques uG.

Pour les champs magnétiques extragalactiques, on ne connait que la limite B < 10~° G [61].
Cette valeur maximale pourrait avoir été atteinte, a partir d’un champ magnétique primordial
d’environ 10720 G, par la formation des galaxies qui aurait engendré un effet dynamo et une
augmentation a 1072 G de ce champ [61, 62].

2.1.5 Densités d’énergie

En supposant homogeéne le spectre des rayons cosmiques d’énergie extréme E, > 100 EeV
dans la galaxie, leur contribution a p vaut 10~° eV/cm3, soit 10~ 13p,. Méme si tous ces rayons
avaient I’énergie maximale de 10?8 eV (échelle de Planck), on n’obtiendrait que 10~5p,. Dans
notre galaxie, la densité de rayons cosmiques vaut 1 eV/cm3, soit 10~%p,..
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2.2 Deégradation de I’énergie

Pourquoi parler d’emblée des pertes d’énergie, alors que I’accélération, sujet qui nous
préoccupe a priori, n’a pas encore été abordée ? Simplement parce que ces pertes sont incon-
tournables, et doivent donc étre présentes a I’esprit dans toute configuration, prometteuse ou
non.

En effet, quel que soit le milieu (matiere, rayonnement, champs magnétiques) dans lequel
elles évoluent, les particules interagissent. En particulier, les régions accélératrices sont rare-
ment nues, et des cascades de particules peuvent s’y produire. Les processus évoqueés ici sont
également responsables des gerbes atmosphériques, pour lesquelles le milieu est plus dense,
moins chaud, et moins magnétisé que la plupart des milieux astrophysiques considérés, et s’ap-
pliquent également dans les détecteurs, en particulier les cuves d’eau composant les détecteurs
de surface de I’observatoire Auger.

Ou passe I’énergie perdue ? Le point crucial est qu’elle n’est pas perdue pour tout le monde.
Citons ainsi I’émission radio des radiogalaxies, qui est la signature d’électrons relativistes. De
méme, I’énergie des particules non résonantes dans un plasma est transférée aux turbulences
magnétiques, qui vont a leur tour amplifier I’accélération d’autres rayons cosmiques.

Les photons émis sont ainsi généralement dus a la perte d’énergie de particules chargées.
Leur interaction décrit I’obscurcissement des milieux intermédiaires. Sans accélération de par-
ticules chargées, les spectres ne dépasseraient pas le MeV (nature non thermale des spectres
au-dela de 100 keV [63]). Dans le cadre des modeles existants, I’émission non thermique de
gammas doit donc s’accompagner de la production de rayons cosmiques.

La prédominance d’une perte ou de I’autre est liée a la nature et a I’énergie de la particule
en question ainsi qu’a son milieu d’évolution.

2.2.1 Particules chargées

Effets des champs magnétiques

—

Soient un champ magnétique B et une particule de charge Ze, de masse m, de facteur
de Lorentz ~, d’impulsion 7, I’angle d’attaque (pitch-angle) valant 65 = (p, E). Le rayon de
Larmor est défini par r, = %, une fréquence cyclotron (non-relativiste) w, = Z;LB et
synchrotron (relativiste) ws = w./7.

r1, est la taille de confinement aux alentours d’une région et, sans qu’aucune perte n’affecte
les particules, pose une contrainte sur la taille des sources candidates a I’accélération de rayons
cosmiques : pour une énergie donnée, elles ne doivent pas y étre inférieures. Ceci peut s’appli-
quer a I’ensemble des sources galactiques et extragalactiques identifiées, grace au diagramme

reproduit sur la Fig. 2.1. 1l en ressort que trés peu d’objets connus satisfont cette condition.

Rayonnement synchrotron

Une particule de charge Ze, de masse Am,,, de vitesse 3, de facteur de Lorentz ~ rayonne,
dans un champ magnétique B [3],

dE\ 4 , ,B> (Z°m,\*° Z*/ B \)/ E \? 4
_ _Z 2 ~Z 2 x 1
<dt> 377 G (Amp A2 (10—6 G) (1 Gev> X 1077 GeV/s,
(2.1)
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Fig. 2.1: Diagramme taille / champ magnétique extrait de [64]. Ce diagramme montre les tailles au-
dela desquelles les rayons cosmiques ne sont plus confinés par les champs magnétiques. Nous
verrons qu’avec une accélération par chocs (§2.3.3), les rayons cosmiques peuvent atteindre
I’énergie maximale de confinement autorisée, pondérée par le facteur ¢ (noté 3 sur cette figure).

or = 665 mb étant la section efficace de Thomson.
Le spectre d’émission d’un électron seul possede un maximum a

()

1076 G/ \1 EeV

(soit une énergie ~ 50 GeV pour B = 1 uG et E = 1 EeV, 10'° fois moins pour un proton).

Ce rayonnement affecte les jets d’électrons émis par les noyaux actifs de galaxie, produisant
les radiogalaxies. Les indices spectraux de la distribution en loi de puissance des électrons du
plasma et de celle du rayonnement radio induit sont corrélés.

2
) 1.1 x 10%° Hz

Bremsstrahlung

Appelé également free-free, ce rayonnement est produit par interaction d’une particule
chargée avec le champ électrique des noyaux (e* + Z — e* + Z + ). Dans les milieux
ionisés que sont les plasmas, I’écrantage est faible et les pertes sont donc plus nombreuses. La
formule de Bethe-Heitler exprime les pertes d’une particule d’énergie E et de charge Ze dans

un milieu de densité de particules n; [3]
) 9.4x107'" GeV/s,

(Y =B () B () = 7 (125 7

oU « ~ 1/137 est la constante de structure fine. Dans les gerbes électromagnétiques, ce proces-
sus domine a haute énergie et définit la longueur de radiation X,

_<dE> B

X/~ X,

E
1 GeV

192
71/3

dE

16
dt
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he
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ou X = pct est I’épaisseur d’atmosphére (de densité p) traversée. Ce rayonnement est
également le principal responsable de la dégradation d’énergie des muons de la composante
hadronique des gerbes. Toutes ces particules subissent une diffusion coulombienne multiple,
qui a pour conséquence I’extension des gerbes.

En astrophysique, I’émission thermique est essentiellement due a ce bremsstrahlung.

Compton inverse

Dans les milieux chauds, I’effet Compton inverse (IC) transfére I’énergie des particules
chargées (notamment des électrons) aux photons du rayonnement. A haute énergie (régime de
Klein-Nishina), I’inélasticité est trés forte et toute I’énergie est conférée aux photons. Dans un
milieu de densité de photons p, = aT*/4, la perte d’énergie par unité de temps vaut [65]

dE 4 me \° E \° T \*/ E \2
—(Z=\=_ c 1 z4 :T( )( >3110“GV.
<m> :;W”<Am) (m%&> 1000K/ \1GeV 8 eV/s

(2.3)

On estime ce processus responsable de I’émission des photons de plus haute énergie dans

les noyaux actifs de galaxie. C’est en effet la que la conversion d’énergie des particules chargées
en neutres est la plus efficace.

lonisation

Il existe un certain seuil, de I’ordre de quelques eV par atome, au-dela duquel les particules
incidentes excitent, voire ionisent ces atomes, en perdant la quantité d’énergie correspondante.

En astrophysique, cette interaction est a I’origine des raies d’absorption et d’émission des
étoiles et galaxies, et est décelable en optique. Pour les rayons cosmiques, elle est responsable
d’un probléme majeur posé par leur origine, car elle s’oppose a I’injection initiale de particules
chargées dans les plasmas, ce qui empéche la suite des processus a plus haute énergie de se
produire.

Cerenkov

Une particule chargée se propageant dans un milieu d’indice n a une vitesse v supérieure
a la vitesse de la lumiére ¢/n dans ce milieu, produit un rayonnement, nommé Cerenkov, dans
un cone d’ouverture 6 vérifiant cos @ = -%. Dans I’atmosphere, I’énergie de seuil des électrons
E, = mc? (1 — #)71/
de 1 MeV.

Le nombre de photons générés par élément de trajectoire Az, est proportionnel a [66]

E 2
N x oA 1—(—% .
X AT ( E
Cet effet sert a la détection de particules chargées relativistes dans divers milieux. Ainsi
en astroparticules, les particules induisent cet effet dans I’atmosphére (technique Cerenkov at-

mosphérique), mais également dans des détecteurs plus denses (cuves d’eau utilisées par Have-
rah Park et le PAO).

2 . ) :
vaut 21 MeV au niveau de la mer alors que dans I’eau elle vaut moins



2.2.2 Photons

Alors que les pertes des particules chargées sont exprimées par une perte d’énergie par unité
de temps, celles des photons sont souvent laissées sous forme de sections efficaces parce qu’il
arrive souvent au photon de disparaitre.

Production de paires

Elle domine les autres processus a haute énergie. Elle peut se produire soit par interaction
avec le champ magnétique ambiant, soit avec celui des noyaux du milieu considéré. A haute
énergie, I’un des deux e* ou e~ emporte toute I’énergie.

Compton

C’est la prolongation de la diffusion Thomson a haute énergie (hw > mc?) : I'impulsion
des photons est transférée aux électrons ou a d’autres particules chargées.

Conversion magnétique

Les photons interagissent avec les champs magnétiques [67, 68], dans une proportion me-
surée par le paramétre

hv B, hv B

= _— = X

2mec? B,, 1MeV ~— 4.4 x 1018 G’
ol hv est I’énergie du photon. Ce paramétre est égal a 1 pour hv = 9 x 10 GeV. Ceci a
de I’importance pour les gerbes initiées par des photons de tres haute énergie : une cascade
électromagnétique se développe avant d’entrer dans I’atmospheére, les électrons rayonnant par
effet synchrotron.

2.2.3 Autres pertes
Désintégration

Outre les particules élémentaires a faible durée de vie, ce processus affecte certains noyaux
présents dans I’espace. Cette distinction entre différentes natures de primaires a longtemps été
un probleme pour I’explication de I’universalité de I’indice de la loi de puissance.

Production de particules

Lorsque I’énergie d’une collision atteint le seuil de création de particules, I’énergie est dis-
tribuée entre ces particules, et ceci d’autant plus qu’on est proche de ce seuil, passant par I’in-
termédiaire de résonances. Nous verrons des collisions faisant intervenir au moins un photon,
réactions qu’on nomme photoproduction.

La perte d’énergie dépend de la réaction en jeu, et on parle dans ce cas d’inélasticité.

Noyaux lourds

Leur rencontre avec des photons « peut induire une résonance dipolaire géante (GDR)
[69, 65], conduisant a une photodissociation et a la perte de 2 nucléons par réaction. Dans
le référentiel du noyau, les pertes sont maximales pour les photons de 20 MeV [65].
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2.2.4 Landau, Pomeranchuk, Migdal

Comme le bremsstrahlung n’est pas ponctuel mais s’effectue dans une zone de formation,
des influences extérieures peuvent affecter les électrons durant I’émission des photons, qui peut
alors étre supprimée ou favorisée, selon le milieu traversé. Dans le cas de milieux non cristal-
lins de densité donnée, il existe une énergie au-dessus de laquelle la diffusion coulombienne
multiple des électrons leur permet de sortir de cette zone de formation et diminue ainsi les
sections efficaces. Cet effet, appelé LPM (de Landau, Pomeranchuk [70], et Migdal [71]), di-
minue également les sections efficaces de création de paires et entraine I’augmentation de la
profondeur de la composante EM des gerbes.



2.3 Accélérations conventionnelles

Les modeéles proposés pour I’explication de I’énergie des rayons cosmiques n’ont jamais été
satisfaisants. En 1933, Swann s’interrogeait sur I’énergie de 10 GeV atteinte par les électrons
[72], proposant alors que leur accélération s’effectue grace a un mécanisme bétatron [73, 74],
ou I’énergie des particules augmente en phase avec le champ magnétique ambiant. Des régions
candidates a ce phénomeéne étaient les taches solaires et, par extension, quoique plus éloignées,
stellaires. L’effet est cependant limité a des énergies assez basses, la conductivité rendant diffi-
cile la trop forte croissance du champ magnétique.

Alors que Baade et Zwicky proposaient en 1934 [75] une association de la production des
rayons cosmiques avec I’occurence de supernovae (SN), phénomene récemment découvert,
c’est Fermi qui a lancé, en 1949, les prémices de I’explication la plus couramment ac-
ceptée a I’heure actuelle. Dans ses articles [76, 77], il proposait que I’accélération des rayons
cosmiques se fasse progressivement (stochastiqguement), par réflexion des particules sur les
irrégularités magnétiques du milieu interstellaire. Bien qu’on nomme ces irrégularités “miroirs
magnétiques”, il semble que ce soient des ondes magnétohydrodynamiques (MHD), les ondes
d’Alfvén, qui effectuent le couplage entre les rayons cosmiques et les champs magnétiques.
Nous reviendrons sur ce détail au §2.3.1.

Hormis ce détail du mécanisme de gain d’énergie par les particules individuelles qui restait
a préciser, le probléme majeur était la dépendance du second ordre du gain relatif d’énergie en
fonction de la vitesse du plasma, induisant un temps d’accélération trop long comparé a celui
des pertes, et entrainant une chute trop rapide du spectre.

Parmi les solutions alors envisagées pour parvenir a un premier ordre, étaient :

e le couplage des mécanismes de Fermi et bétatron [78, 79, 74], supposant que la valeur du
champ magnétique augmente a mesure que la particule se rapproche du miroir;

e I’hypothese [79] selon laquelle les particules passent plus de temps entre les miroirs se
rapprochant qu’entre ceux s’éloignant.

Pour chacune de ces solutions, les lieux ou les conditions requises pouvaient se réaliser
étaient inconnus, et durent attendre la fin des années 70 pour étre élucidés. Un autre probléme
de la théorie de Fermi, que celui-ci souleva immédiatement, était celui de I’injection : les rayons
cosmiques en début d’accélération étaient sujets a de fortes pertes par ionisation. La découverte
des pulsars et de champs électriques suffisamment élevés pour permettre une accélération di-
recte des particules chargées [80, 81], méme si elle résolvait ce dernier probléme, restait concur-
rencée par I’idée, toujours confuse, selon laquelle les supernova [82, 83, 84] contribuaient,
d’une fagon ou d’une autre, a I’accélération des rayons cosmiques.

A partir de 1977, un ensemble de travaux [85, 86, 87, 88, 89], similaires entre eux en rai-
son d’une longue maturation des idées, suggéra donc, d’une part que ce n’étaient pas tant les
SN mais leurs restes (les SNR) qui produisaient les rayons cosmiques, d’autre part que I’onde
de choc formait une région pouvant efficacement jouer le rble de “ping-pong” si activement
recherché, rendant enfin le mécanisme de Fermi efficace. Le développement paralléle de la
compréhension des noyaux actifs de galaxies, donc I’identification d’ondes de choc similaires a
celles des SN ou SNR, permit ensuite a Axford, Biermann, Strittmatter, Rachen [90, 91, 92, 93],
entre autres, de proposer ces objets, bien plus éloignés, comme sources responsables des rayons
cosmiques de plus haute énergie. Ceci redonnait a I’occasion matiére a un débat “galactique
contre extragalactique”, qui semblait alors acquis aux premiers [94].

A présent, les mécanismes conventionnels efficaces sont partagés en deux classes :
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e |’accélération diffusive par chocs, dont un survol historique vient d’étre présenté, qui
conduit a un spectre en loi de puissance ;

e |’accélération directe, moins propice a la reproduction d’une loi de puissance, mais
exempte des problémes d’injection,

certaines configurations autorisant méme la combinaison des deux.

Les paragraphes suivants tentent de décrire de fagon plus détaillée les processus
élémentaires de diffusion, comment une loi de puissance peut en étre extraite, les propriétés
microscopiques du couplage et enfin les mécanismes électriques. L’application a des sources
particuliéres sera ensuite I’objet des sections §2.5 et §2.6.

2.3.1 Processus microscopiques

Rappelons que les milieux considérés ici sont des plasmas, c’est a dire de la matiére io-
nisée. L’espace interstellaire et intergalactique, s’il est en effet majoritairement composé d’une
composante neutre (hydrogéne et hélium), contient une minorité d’ions plus lourds (carbone) et
d’électrons. A cause de ces particules chargées en liberté, les forces magnétiques et électriques
jouent, dans les plasmas, un role similaire aux forces de contact présentes dans des gaz quasi-
neutres comme notre atmospheére. Les ordres de grandeur a considérer sont ceux des champs
magnétiques plutdt que ceux des densités.

La complexité du probléme implique certaines simplifications. Ainsi, bien que les
conséquences en soient peu affectées, les irrégularités magnétiques peuvent étre vues alter-
nativement comme des miroirs magnétiques, des nuages magnétiques, ou enfin leur description
la plus évoluée, des ondes magnétohydrodynamiques.

Miroirs et nuages magnétiques

Le modéle le plus simple de nuage magnétique utilise la propriété de miroir magnétique,
réalisée quand le champ magnétique B n’est pas uniforme dans I’espace (Fig. 2.2). Comme la
quantité

p? sin? 0
B

est conservée (invariant adiabatique), lorsqu’une particule se déplace en direction d’une région
ol la norme de B est plus élevée, I’angle d’attaque 65 (§2.2.1) va augmenter, afin que sin? 6
compense cette augmentation jusqu’a ce que fp = /2, instant ou la particule est “réfléchie”.

= cte (2.4)

"miroir"

Fig. 2.2: Miroir magnétique.



Meécanisme bétatron et pompage magnétique

Le mécanisme bétatron exploite I’invariance exprimée par la relation (2.4). Dans le cas ou
B croit uniformément et doucement dans une région, c’est la quantité de mouvement p et non
I’angle d’attaque qui est modifié, conduisant a la relation [74]

P _B

g By
soit en pratique au plus quelques milliers de GeV, dans les taches solaires ou stellaires [72]
Ce processus posséde I’inconvénient d’étre réversible et donc, lorsque le champ magnétique
diminue, il en est de méme de I’énergie des particules. Cependant, si les particules sont suffi-
samment énergétiques pour s’échapper, elles pourront éventuellement aller acquérir de I’énergie
supplémentaire ailleurs.

L’accélération statistique est réalisée par pompage magnétique [95] La redistribution de
I’énergie entre les degrés de liberté des particules permet I’augmentation de leur quantité de
mouvement de

Ap? _ 2 (AB 2
S =alm)

Ondes d’Alfvén

Un plasma est un systéme particulierement complexe. Composé de particules chargées
en mouvement, il obéit a la mécanique des fluides, mais est soumis aux champs
électromagnétiques induits par ces particules. Ils constituent ainsi a eux seuls une branche
nommée magnétohydrodynamique (MHD). Malgré la complexité, certaines propriétés peuvent
en effet &tre décrites grace a des ondes internes, les ondes MHD. Elles comprennent plusieurs
modes de déplacement [96] :

e les modes longitudinaux, compressibles, dits magnétosoniques, sont facilement sujets a
une dissipation et donc peu intéressants;

e les modes transverses, incompressibles, dont les plus grandes longueurs d’onde (de pul-
sation w < €, ou €2, est la fréquence cyclotron des protons), particuliérement adaptées a
la décomposition d’un choc en série de Fourier, sont appelées ondes d’Alfvén.

Ces ondes d’Alfvén ont I’avantage de pouvoir résonner avec des particules externes au plasma
comme les rayons cosmiques, et d’échanger ainsi leurs énergies respectives. Elles permettent
ainsi au plasma de se refroidir.

Ce qui va gouverner I’accélération des particules sera donc a présent cette interaction, qui
précise I’image des miroirs magnétiques. Selon leur énergie, les rayons cosmiques résonnent
avec certains des modes du plasma en le traversant. Alors que certaines particules (celles plus
rapides que la vitesse d’Alfvén vy = \/% dans le plasma de densité p) donnent de I’énergie
au plasma, permettant aux légéres instabilités de croitre, les autres profitent de cette croissance
d’instabilité pour recevoir plus d’énergie et étre accélérées. Si le processus s’emballe, des tur-
bulences apparaissent. Plus la turbulence est forte, plus I’accélération est efficace. Des régions
fortement instables sont donc nécessaires. La turbulence a besoin d’énergie, qui peut étre d’ori-
gine interne (champs et courants, reconnexions, faible échelle) ou due aux mouvements du
fluide (grande échelle).

Une particule chargée se déplacant dans un champ magnétique uniforme B suit une trajec-
toire hélicoidale autour d’une ligne de champ, avec une vitesse ) parallele et ', perpendiculaire
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au champ. Une perturbation du potentiel vecteur §A

6A = 0F = — 004 (5B_ez><%
ot 0z’

appelée turbulence d’Alfvén, se propage a la vitesse ¥y (Fig. 2.3), perturbant la trajectoire de la
particule de vitesse o' parallelement et perpendiculairement a B par I’action de la force

§F = q(0F + (7 +¥a) x 6B),

ce qui va modifier a la fois I’angle d’attaque et I’impulsion de la particule.

Fig. 2.3: Onde d’Alfvén.

L’interaction entre I’onde (E, w) et la particule (¥, ws), résonante pour [96]

d w
— kT =w—kyy = nws =n—,
Y
(les modes n qui dominent étant n = +1 pour les protons et n = —1 pour les électrons), im-

plique une valeur minimale d’impulsion de I’ordre de p, = m,v4 (plus difficile a atteindre pour
les électrons que pour les protons, d’ou probléme de I’injection de I’énergie), et une longueur
d’onde égale au rayon de Larmor de la particule.

Equations de transport

Pour traiter un ensemble de particules, on introduit une fonction de distribution (densité)
dans I’espace des phases a 6 dimensions f(Z, p, t) puis I’équation de transport adéquate [3, 97,

96]
JENL SVL SN
coll

a et e T o

La nature stochastique du processus d’accélération est prise en compte en écrivant I’équation

de Fokker-Planck
of 10 (5, 0f o
- = —— D,— —p°A
(5t )cou p? Op <p P op /

dont les coefficients A et D,, dictés par le milieu, représentent respectivement les pertes ou
gains d’énergie et la diffusion en impulsion.

Pour les ondes d’Alfvén, I’équation de Fokker-Planck inclut, en plus de la diffusion en
impulsion, la diffusion angulaire (1 = cos )



O\ _ 10 (2 0f 5 v 0 (g 20f
(a>coll_p26p <p Dpap Af>+ 28”’ <(1 'u)al”’>

Cette diffusion angulaire v, = AT”: va permettre I’accélération du premier ordre et la diffusion
. . 2 . B . .
en impulsion D, = AA—”t celle du second ordre, qui ne sera pas forcément moins efficace [98, 99].

Le schéma général a suivre idéalement serait le suivant

| processus microscopiques |

| coefficients, temps caractéristiques |

Y

| équations de transport |
U

cependant la résolution des équations de transport est rarement simple et il peut étre préférable,
notamment pour I’accélération par chocs, de considérer une approche plus grossiére.

2.3.2 Accélération stochastique : “Fermi deuxiéme ordre”

L’approche initiale de Fermi consistait a considérer la propagation d’une particule dans le
plasma interstellaire, composé de nuages magnétiques (irrégularités (Fig. 2.4)). Les collisions
étant supposées élastiques dans le référentiel lié aux nuages (de vitesse V,,, 8 = V,,/c), elles ne
le sont pas dans le référentiel d’observation. Ainsi, I’énergie acquise apres une collision

E'=+’E (1 + 2[}% + 52) =FE+AFE (2.5)
(p| = pcost = ymu cosf = Ev cos f/c*), moyennée sur les valeurs de 6, donne une contribu-
tion du second ordre en 3
AE 4 ,
(F)=5"

E

Ce gain relatif d’énergie est di a la plus forte probabilité de rencontre de front des particules
avec les nuages.

Fig. 2.4: Diffusion par un nuage magnétique. Dans le référentiel lié au nuage, I’énergie de la particule
est conservée lors de la collision. Par contre, la quantité de mouvement change de direction, ce
qui induit une différence d’énergie E' — E dans le référentiel d’observation.

Dans cette description, le temps moyen entre deux collisions vaut te. = A/c (A est le libre
parcours moyen entre nuages). Si t,.. = 2¢3%/\ [64], tace/tesc = 1/25°.
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Dans un milieu plus homogéne [64], la diffusion est effectuée par les ondes d’Alfvén (6 =
va/c) ett,r = 3cB?/2), la longueur d’onde des perturbations étant A = nry, avec n ~ 10.

Comme ce qui nous intéresse est le temps ¢ au bout duquel I’énergie E; peut atteindre
E; = E; x €'/t la grandeur caractéristique est

1dp Vo1
<m>o< (%) v=1t (2.6)

Equipartition

Une loi de puissance apparait naturellement en supposant I’équipartition de I’énergie [100]
entre les rayons cosmiques ecg, les champs magnétiques ey, €t les mouvements turbulents
des gaz eyn. EN Ecrivant alors € = €y, = €mag = €cr, €t COMMe Eyyy = 3Ne, dEyy =
3edN + 3Nde et dE,,, = edN, nous obtenons

dN ~ ¢ 25(e.

Cette équipartition a été vérifiée dans la galaxie, ol ¢ = 1 eV/cm?, ainsi qu’a proximité de
certains jets.

Transport

L’évolution du spectre N(E) au cours du temps fait alors intervenir les pertes ou gains
d’énergie b(E), une source Q(E, t), une diffusion spatiale x(E), et un dernier coefficient D(E)
pour la diffusion en énergie

dN N 0 ) 1 0?2

T +Q(E,t) + 6—E(b(E)N(E)) + k(E)VN(E) + iﬁ(D(E)N(E)).
L’indice différentiel de la loi de puissance (Tab. 2.1) est obtenu en recherchant les solutions de
la forme N(E) ~ E~® en régime stationnaire 47 = 0 et Q(E, ) = 0. Nous supposons de plus
ici k(E) =0.

b(E) D(E) &
—E/tace 0 1 o /
2 V2 V2 c 1/2
B £<’>cL)E §<cL>E2 % (1 + 3(1;12ftesc) B %

Tab. 2.1: Indice z selon les pertes b(E) et la diffusion d(E) supposées [97].

2.3.3 Ondes de choc : “Fermi premier ordre”

Une onde de choc de vitesse Vs est provoquée quand la matiére (qui avance telle un piston)
se déplace a une vitesse Vp (8 = Vp/c) supérieure a celle du son Vo, (Vp ~ 10* km/s pour
une supernova et V., ~ 10 km/s dans I’espace interstellaire). Le rapport des vitesses dépend du
rapport des chaleurs spécifiques (typiquement Vs /Vp = 4/3). Dans le second milieu, la matiére
n’a pas de mouvement particulier, et une vitesse d’ensemble inférieure a Voy,.

Une des propriétés les plus importantes d’un choc est I’existence de champs magnétiques
de part et d’autre. Ceux-ci retiennent les particules chargées et leur permettent de subir les



réflexions successives qui les accélérent. L’inclinaison du champ magnétique par rapport a la
direction du choc (6, sur la Fig. 2.5) a également une influence. Si les directions sont paralléles,
les petites longueurs d’onde dépassent les plus grandes et il y a apparition de turbulences. Si
les directions sont perpendiculaires, ce sont les grandes longueurs d’onde qui partent en avant,
sous forme de solitons, et I’écoulement est laminaire.

Notre expérience la plus directe des chocs (la Terre dans le champ du vent solaire, seul
laboratoire d’astrophysique accessible) est limitée a des énergies de quelques GeV, inférieures a
celles qui nous préoccupent. Les processus de haute énergie provoqués par le soleil (éruptions)
font I’objet d’études qui révelent une complexité qui se retrouve certainement a plus haute
énergie et dans des milieux autrement perturbés. A plus grande échelle, on sait [101] qu’existent
des chocs interplanétaires, et les radiogalaxies nous montrent également des chocs a trés grande
échelle, mais aucune mesure ne peut étre faite sur place.

Aprés avoir obtenu I’expression des énergies maximales atteignables par des chocs, on men-
tionnera les ondes de chocs relativistes, dont I’efficacité n’est pas garantie, et sur lesquelles
I’expérience est également inexistante.

Description

Fermi avait montré qu’en considérant des nuages se rapprochant les uns des autres, il y avait
une accélération cohérente due a un effet “ping-pong”. Le probléme de cette approche était le
temps fini d’existence de telles régions, ainsi que I’existence de configurations inverses.

A proximité d’un choc, le plasma a un mouvement fortement anisotrope, ce qui revient a
faire prendre a I’angle 6, dans I’équation (2.5), des valeurs privilégiées. La combinaison d’une
diffusion spatiale faible et d’une diffusion angulaire élevée permet de confiner les particules au
voisinage du choc, donc de les faire traverser celui-ci a plusieurs reprises.

dans le référentiel lié aux observateurs p

matiére
éjectée milieu interstellaire

. ou intergalactique
(supernova, jet) 9 q

dans le référentiel lié au choc CHOC
aval(2) _amont(l) ———=
/
/B—l—/

Fig. 2.5: Onde de choc. L’expansion du choc permet aux particules & I’extérieur de I’enveloppe d’y ren-
trer pour &tre diffusées, retraverser et sortir. La question est ensuite de savoir si, une fois sorties,
elles peuvent étre a nouveau rattrapées. 6, définit I’obliquité du choc : le choc est dit paralléle
quand #2 = 0 et perpendiculaire quand 6, = /2.
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En se placant dans le référentiel lié a I’onde de choc (Fig. 2.5), Us = |Vp — Vg| et U; =
|0 — Vs|. Ces vitesses, via les densités, définissent le rapport de compression

potf2 U 2.7)
pP1 Us

Dans la région en amont du choc, les ondes d’Alfvén réduisent la vitesse d’écoulement des
particules vers la vitesse v,4 (les particules gardent leur vitesse, mais sont diffusées, leur angle
est distribué quasi isotropiguement). Toutes les particules en amont sont ainsi diffusées pour étre
ultérieurement rattrapées par le choc. Les particules parviennent d’en amont en aval au taux de
ncrv/4. Ensuite, soit elles s’échappent de la région, & cause de I’advection, & un taux ngrUs
et contribuent au spectre de rayons cosmiques observés, soit elles retournent vers le choc. La
probabilité d’échappement est alors P.s. = 4U, /v, et la probabilité de retraverser le choc deux

fois (aval — amont — aval) 1 — P..

Pas a pas

Que ce soit d’amont en aval ou inversement, le gain relatif d’impulsion par traversée du

choc vaut
Ap_ 20U,

P 3 v

Ap\ _ 40, -1,
p/ 3 v

Pour des particules relativistes, ceci s’écrit

et donc par cycle

<AE> _4AU
E/ 3¢’
expression du premier ordre en AU, due a la présence d’un flux convergent (quel que soit le
coté du choc ou on se situe, I’autre cdté s’en approche).

Loi de puissance

En partant d’une distribution monoénergétique, I’énergie des particules d’énergie E, ayant

. k :
subi k chocs vaut B = Fo (1+ 42)", etdonc k = BEL- L a fraction N(> E) ~ B
In(E/Eo)

qui nous parvient est proportionnelle a (1 — P )¥, soitIn N = cte + In(1 — Pesc)m.
L’indice spectral intégral vaut donc

111(1 - Pesc) ~ Pesc

" In(l+AE/E)  AE/E’ (28)

soit
A x3 3

T= 4(U1—U2) _7"—1'
Dans le cas ou Vs /Vp = 4/3, le rapport de compression (2.7) vaut r = 4 et I’indice différentiel

r=14+vy=2



Comme les ordres de grandeur de temps ¢, €t te., définis par

dE E AE ¢ dn n An
_— = = e _— = —— = — y
dt tacc tcycle dt tesc tcycle
valent y ;
¢ — cycle et ¢ — cycle
acc AE/E esc Pesc ?
I’indice différentiel peut également s’écrire
t
1 + N = 1 + tacc .

esc

Grandeurs temporelles

Nous voudrions a présent calculer le temps de cycle ¢.yq.. Celui-ci est déterminé par la
diffusion spatiale, qui confine les rayons cosmiques autour de I’onde de choc. Elle se quantifie,
de part et d’autre, par des coefficients x; et ko, dont I’ordre de grandeur est kg = rLv/3
(coefficient de diffusion minimale de Bohm).

Si aprés un temps ¢, \/k;t < Ujt, la particule aura déserté la région du choc. Si v/k;t > Ust,
elle y sera demeurée. Le temps caractéristique de résidence dans chaque région est donc x;/U?
et leur taille ;/U;. A partir de ceci et du taux de réintégration des particules ncrv/4, le temps

de cycle vaut [102]
Foge = <ﬂ + @)
cycle — v Ul U2
et donc 5 A
K1 Ko
tacc = 35 77 \ 77 = | = 19 4 -
A (Ul * U2> pg (ki + 4k2)
En posant xk; = k2 = kg, On obtient la relation
2 2
g B _ o Vs _p Vs x3ZeB
dt tace 20 kB 20F
dE
d—t = 5Z€C2B (29)

ou le facteur ¢ = 432 /15 détermine I’efficacité potentielle d’un choc.
Le taux d’accélération vaut

1dp AUN? 1
Gy =(50) = 210

comparable a celui (2.6) du mécanisme du second ordre. Les effets de Fermi du second ordre
peuvent donc également contribuer de fagon substantielle dans les chocs.
L’énergie maximale, pour une source de dimension R, est donc de :

Enax =~ £ZecBR. (2.11)
Les ordres de grandeur intervenant dans les relations (2.9) et (2.11) sont

ecBR = 1EeV/uG/kpc = 30 EeV/10'?*G /km
ec’B = 10 MeV/s/uG, (2.12)

et sont reproduits sur la Fig. 2.1 déja rencontrée. Dans ce cas, nous remarquons que les valeurs
de ¢ bien inférieures a 1 sont désastreuses pour la satisfaction des limites, déja poussées a bout.
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Confinement, accélération, et lois de puissance

Les ordres de grandeur (2.12) interviennent donc pour deux discussions, celles sur le
confinement et celles sur I’accélération. Les sources ont donc non seulement besoin d’étre
suffisamment étendues pour qu’aussitot accélérés les rayons cosmiques ne s’échappent pas
avant d’avoir atteint une énergie minimale, mais doivent également étre le siege de chocs
d’échelle suffisamment grande.

Enfin, comment interpréter le changement de pente d’un spectre en termes de confinement
des particules ? 1l est loin d’étre établi que les genoux ou cheville observés soient dis a un tel
effet (notamment en raison des valeurs précises des énergies de coupure comparées aux dis-
tances “délimitant” notre galaxie), cependant nous remarquons que, selon la position supposée
de la source, le confinement ne va pas influer de la méme maniere sur le spectre d’injection :

e si la source de rayons cosmiques se trouve a I’intérieur du volume (sources galactiques),
les particules qui vont s’échapper seront les plus énergétiques. On s’attend donc, a partir
d’une énergie limite, a la diminution du flux par rapport a celui d’injection (Fig. 2.6 (2)) ;

e si la source de rayons cosmiques est située a I’extérieur (sources dans les amas ou les
noyaux actifs de galaxie), les particules les moins énergétiques vont rester dans ce vo-
lume, et le flux détecté sera supérieur a celui d’injection (Fig. 2.6 (b)).

Flux Flux
sources galactiques sources extragalactiques

détecté

(@) (b)

\~. injection .
h injection .\

détecté |

E
coupure coupure

Fig. 2.6: Spectre détecté et spectre d’injection en fonction de la situation de la source par rapport a notre
galaxie. Le confinement (a) ne conserve pas les particules de plus haute énergie produites dans
la galaxie et (b) piege les particules les moins énergétiques provenant de sources extérieures.

Equation de transport

Pour un choc [103, 101], cette équation doit prendre en compte la discontinuité des vitesses
entre I’amont et I’aval et fait alors intervenir des termes de convection et de compression.



Obliquité du champ magnétique et chocs relativistes

La dérivation obtenue supposait implicitement que les chocs étaient paralléles. Lorsque les
chocs sont obliques, les coefficients de diffusion sont modifiés selon
ot K1 1
K| = Tk —_— = —
1= "kB K| 14+ 72
ol n = A/rg. Le facteur £ est alors modifié et vaut [102] &, = 43%/15n et £, = 2(3%1/3. Les
chocs perpendiculaires sont globalement plus efficaces, car ¢,.. se trouve en 1/n au lieu de 7.
Tant que le choc n’est pas relativiste et pas trop oblique (3 < cos ), la valeur de I’indice
spectral reste constante quelle que soit I’obliquité du choc, rendant la caractéristique v = 1
universelle.

Les chocs non-relativistes considérés jusqu’a présent s’appliquent surtout aux restes de su-
pernovea. Les sources extragalactiques, cependant, sont vraisemblablement le siége de chocs
relativistes. Leur cas est plus délicat, car d’une part aucune mesure expérimentale n’a été ef-
fectuée au sein de tels plasmas, et d’autre part, au niveau théorique, la retraversée du choc par les
particules semble difficilement réalisable. Le traitement prend en compte le facteur de Lorentz
du flot [104, 105] mais reste encore trés simplifié.

2.3.4 Injection

Aussitdt sa proposition d’accélération diffusive faite, Fermi souleva le probléeme de I’injec-
tion [76]. Une particule sans énergie notable (quelques centaines de MeV) devra surmonter des
pertes énormes dues a I’ionisation avant de pouvoir efficacement bénéficier de I’accélération.

Ce probléme n’est pas résolu dans le cadre de I’accélération diffusive par chocs [88]. La
taille du choc ne doit pas étre supérieure au rayon de Larmor des particules, ce qui est plus
contraignant pour les électrons que pour les protons.

Ces processus supposent donc généralement que les rayons cosmiques possédent déja des
vitesses relativistes. Or, ne serait-ce que par I’ordre de grandeur des vitesses d’Alfvén, on voit
que les mouvements des plasmas en sont loin, excepté dans les jets des radiogalaxies FRII (voir
plus loin).

2.3.5 Prise en compte des pertes

En faisant le bilan des pertes (égs. 2.1, 2.2, 2.3) et des gains (éqg. 2.9), hous pouvons écrire
les conditions sur les pertes synchrotron

B Yo \? .o _ 2mpec (mp>2 _99
— — — 10 =6.1
(1 G) (1011> <= ) % ’

sur la photoproduction (plus sensible aux champs magnétiques faibles pour 3 donné), sur le

bremsstrahlung
-1
(%) (%) B %n; < 2.8 x 10** cm 3

ou encore sur le rayonnement

T < (BB*'* 1000 K.

Dans cette approche rapide, on remarque (Fig. 2.7) que ne subsistent quasiment que les
points chauds des radiogalaxies.
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Fig. 2.7: Régions favorisées. Inspiré de [106], ce diagramme montre en outre les températures provo-
quant la photoproduction. IGM = milieu intergalactique, RGL = lobes des radiogalaxies, RGH
= points chauds des radiogalaxies, GC = amas galactiques.

2.3.6 Champs électriques

Les milieux astrophysiques étant ionisés, il n’y a pas de région ou soient établis des champs
électriques stables. Cependant, ils peuvent se former a partir de champs magnétiques en rota-
tion (pres de I’axe magnétique des pulsars ou & proximité de NAG), ou lors de reconnexions
magnétiques [29, 107, 108, 109]. La f.e.m. induite par un champ magnétique en rotation vaut

E=#xB=0x7xB.
Comme aucun seuil n’est requis, ce mécanisme résout simplement le probléme d’injection.

En revanche il n’aboutit pas a une loi de puissance. Nous verrons I’application plus spécifique
aux pulsars et aux noyaux actifs de galaxie au §2.5.

Combinaison avec les ondes de choc

Dans le cas des chocs non paralléles, un champ E apparait dans le référentiel lié au choc,
induisant une accélération supplémentaire. La différence de champ magnétique entre les deux
régions est également responsable d’un tel champ électrique. Ce mécanisme “processus de
Fermi rapide” [96] peut faire gagner un ordre de grandeur d’énergie par cycle aux particules
et est a priori trés efficace (¢ ~ 1 [110]).
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2.4 Propagation et coupure GZK

\Voyons a présent le second probléme majeur posé par la physique des rayons cosmiques
de trés haute énergie, leur propagation a travers I’espace. Nous ne considérons plus ici que les
particules stables.

2.4.1 Déflexions magnétiques

En regardant le diagramme (Taille, Champ magnétique) déja présenté (Fig. 2.1), on voit
que les zones “calmes” comme le milieu intergalactique ont un champ magnétique induisant un
rayon de Larmor inférieur a leur taille jusqu’aux énergies de plusieurs EeV, ce qui a pour effet
de dévier significativement les trajectoires initiales.

Dans notre propre galaxie, la géométrie aplatie implique que les particules arrivant par les
tranches sont moins déviées localement. Le champ galactique impose qu’en-dessous de 1 EeV,
la direction d’arrivée des rayons cosmiques est inexploitable.

Déviation

Les champs magnétiques dévient les trajectoires des rayons cosmiques chargés le long de
leur trajet. Un proton d’énergie E provenant d’une source située a une distance d et traversant
un champ magnétique B est dévié de

1/2 1/2 -1
NG ~ ( B ) d b <L> x 1.5°,
1nG/ \ 1 Mpc 30 Mpc 100 EeV

ou la longueur de cohérence [, caractérise I’échelle d’uniformité du champ magnétique [111],

Retard

Le retard At d’une particule chargée sur un gamma vaut, pour d < .,

B\’ E N?( d \( I
At ~ 72 ( ) ( ) ¢ ,
1 nG 100 EeV 1 Mpc 30 Mpc x 390 ans

le chemin parcouru étant augmenté de cAt. Les particules les plus énergétiques arrivent donc les
premiéres mais longtemps apres les neutres. Il est difficile de corréler temporellement I’arrivée
de particules chargées a un sursaut de neutres. Ces problémes de corrélation temporelle sont
inexistants lorsqu’on ne détecte que des photons.

Cette valeur de At signifie également que les sources qui ont produit ces rayons cosmiques
peuvent s’étre éteintes entre temps. Si la source est située a 10 Mpc, I’intervalle de temps se
compte en milliers d’années. Si ce temps suffit @ une relaxation conséquente d’une source ac-
tive, il peut étre compréhensible que des sources apparemment calmes soient a I’origine de
I’émission de particules chargées.

Des études ont été réalisées [62], dans lesquelles ces déviations temporelles sont mises a
profit. Trois ordres de grandeur y sont distinguées : celui pendant lequel la source est active,
celui induit par la déflexion et celui d’observation.
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2.4.2 La dégradation a travers le CMB

Les photons du fond diffus cosmologique génent la propagation des nucléons de trés haute
énergie a partir de quelques dizaines d’EeV, par la photoproduction de pions ou de paires. Le
seuil cinématique E. de ces réactions est tel que

E.(1+ cosf) > ™ Am.
By

Un calcul plus détaillé doit tenir compte du spectre des deux familles en interaction. Retenons
qu’a partir de 3 x 10'° eV, on devrait observer une réduction du flux, ce qu’on appelle coupure
(cut-off) de Greisen, Zatsepin et Kuzmin [52, 53].

log(E(eV))

SE Fly's Eye

Fig. 2.8: Evolution de I’énergie de protons d’énergies initiales 102 a 10* EeV, au cours de leur propaga-
tion a travers I’espace intergalactique. Ces courbes sont des valeurs moyennes obtenues par des
simulations [112].

Nous voici donc confrontés au deuxiéme probléme des UHECR. Aprés la difficulté de trou-
ver des sources susceptibles d’accélérer des particules a des énergies intéressantes, on s’ apercoit
qu’une telle source ne doit pas se trouver a moins de quelques dizaines de Mpc (Fig. 2.8), ce qui
restreint “I’univers observable” a quelques milliardiémes de celui connu dans d’autres gammes.

De plus, cette coupure GZK limite d’autant plus I’énergie des particules que leur source est
lointaine, les effets étant :

o la température plus élevée du CMB aux époques antérieures (varie en z + 1) ;
e |’augmentation de la distance de propagation, due a la courbure citée plus haut.

Comme I’énergie est déja suffisamment dégradée pour les sources proches, ces effets
évolutionnaires peuvent étre négligés aux plus courtes distances [113, 114], a savoir d < 100
Mpc.

Pourrait-on envisager, par des modeles de production appropriés, que les événements ob-
servés soient la signature d’encore plus haute énergie (Mpjana ~ 10'° GeV)? La limite ne
peut-elle pas dépasser les 100 Mpc dans ce cas ?

Le CMB induit sur les noyaux, d’une part ces mémes pertes par photoproduction de hadrons
[69], la distance étant a diviser par 10 pour les noyaux de fer [102], d’autre part une photodisso-
ciation [65], par laquelle ils se dissocient en perdant leurs nucléons, via une résonance dipolaire
géante. Un noyau de 102°eV perd ainsi 4 nucléons par Mpc et ne survit pas plus de 20 Mpc
[65, 112].
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2.4.3 Photoproduction

Le calcul de la propagation nécessite 3 informations par réaction : le seuil cinématique, la
section efficace et I’inélasticité (Tab. 2.2).

réactions py — seuil (EeV) o —AE/E
AT(1232) — nnt, pr? 70 <500 pub | 22%
pete” 0.5 2mb 0.1%

| vy 2 efe” | | 05ub | |
réactions Ay — seuil (cdm)
(A—1)N 152 25 MeV
A, An* 145 MeV
Aete” 1 MeV

Tab. 2.2: Paramétres intervenant dans le calcul des pertes d’énergie pour différents processus.

La réaction dominant la photoproduction, compte tenu de la faible inélasticité des produc-
tions de paires [113, 102], est

py — AT(1232) — nat, pr®,
puis
+

+ = ot
T = Yy = YD eeT,

7® — 4y — cascade EM. (2.13)

La perte d’énergie a été calculée dans I’hypothése de la perte continue d’énergie [115, 114],
ou par simulations Monte-Carlo [113].

2.4.4 Poussieres intergalactiques

Pourquoi nous sommes-nous focalisés sur I’interaction des rayons cosmiques avec le rayon-
nement de fond cosmologique et pas avec le gaz intergalactique ? En considérant des valeurs
extrémes, telles qu’une densité moyenne d’environ 10~3° g/cm? et une section efficace de 1 barn
[116], le libre parcours moyen d’un proton dans I’Univers est de plusieurs centaines de Gpc.

La probabilité d’interaction des rayons cosmiques avec la matiére intergalactique est donc
négligeable.

2.4.5 Spectre modifié et particules secondaires

Comme les rayonnements de fond infrarouge et micro-onde interagissent avec les rayons
cosmiques, ils sont également responsables de la production de particules secondaires. Ainsi,
aux seuils cinématiques, des électrons ou positrons, puis des mésons chargés et neutres, enfin
des photons, muons et neutrinos sont produits (égs. 2.13).

Parmi ces particules, seuls les neutrinos (dits de Greisen) nous parviennent intacts. Les
autres particules sont soumises aux mémes conditions de dégradation. Les processus sont iden-
tiques a ceux d’une gerbe atmosphérique, la densité étant toutefois nettement plus faible.
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Fig. 2.9: Effet de z et des pertes sur un spectre en E~2, voir [115, 92, 117].

En regardant le flux induit a plus basse énergie, une bosse (Fig. 2.9) apparait [118, 115,
113], due a I’accumulation des particules en-dessous du seuil. La largeur de cette bosse dépend
fortement des fluctuations que subissent les pertes d’énergie.

L’influence du rayonnement sur des noyaux [119] provoquerait également une dépression
avant la bosse.

2.4.6 Conclusions concernant la propagation

Les effets du rayonnement radio primordial doivent se traduire par plusieurs traits particu-
liers. A priori, aucun n’est réellement observé. Comme ces effets dépendent fortement de la ou
sont les sources, les plus proches comme le super-amas local sont favorisées.

Sont également favorisés les défauts topologiques (voir §2.7), dont I’origine cosmologique
les répartit (dans certains modeles) uniformément dans I’univers.

L’ observation ou non de la coupure de GZK est cruciale. Le spectre des énergies supérieures
devrait trancher sur I’existence d’une production significative de particules d’ultra-haute
énergie.



Décrivons a présent quelques sources communes de rayons cosmiques, ou devraient s’ap-
pliquer soit la physique des chocs précédemment décrite, soit celle des champs électriques.

2.5 Sources galactiques

2.5.1 Supernove et leurs restes

Les supernovae (SN), découvertes dans les années 30 par Baade et Zwicky, annoncent le
stade quasi-ultime des étoiles jeunes et massives (SN Il) ou accrétant de la matiére dans un
systéeme binaire (SN la). Bien que les supernova elles-mémes libérent une quantité considérable
d’énergie, notamment sous forme de neutrinos, ce sont leurs restes (SNR) (partie centrale et
éjections (Fig. 2.10)) qui contribuent vraisemblablement & I’émission continue majoritaire de
rayons cosmiques.

Le taux d’explosion (quelques SN par siécle), couplé a I’énergie libérée (10%* J), permet
d’estimer I’énergie due aux rayons cosmiques susceptible de nous parvenir. Ainsi, en moyenne
103° J sont libérés dans la galaxie par seconde. A une distance moyenne de 3 kpc, le flux regu
vaut alors 10° GeV/m?.s, a comparer aux quelques 102 GeV/m2.s.sr des rayons cosmiques.

milieu

interstellaire

Fig. 2.10: Restes d’une supernova. La partie centrale (pulsar) ainsi que les couches en expansion (co-
quille) sont susceptibles d’accélérer des rayons cosmiques.

Supernoveae

Le classement, donc le type de SN ou de SNR peut étre décrit a partir de I’évolution sup-
posée des galaxies, donc des étoiles les constituant :

e dans une galaxie jeune (spirale), lorsqu’une étoile trés massive (plusieurs masses solaires)
a épuisé son combustible au cceur, la pression thermique peut ne pas I’empécher de s’ef-
fondrer par gravité. Un cceur extrémement dense se forme alors au centre (implosion) et
les couches externes, rebondissant sur ce ceeur, sont expulsées (explosion). On nomme cet
objet supernova de type Il. Au centre reste, selon la masse initiale, une étoile dense, naine
blanche, étoile a neutrons ou encore trou noir. L’expansion d’une SN |1 est symétrique ;

e dans les systemes binaires dont I’une des étoiles est une naine blanche (déja morte), la
matiere peut s’accréter vers celle-ci. Lorsque la limite de Chandrasekhar 1.44 M, est
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atteinte, le cceur de C et O se consume en Ni (qui décroit en Fe et Co) et I’étoile explose,
produisant une supernova de type la, asymétrique. Les SN la libérent plus d’énergie que
les SN Il et il n’y a plus d’étoile compacte dans ce cas.

L’étude du mécanisme d’accélération de particules par les SN [83] a montré dans un premier
temps qu’on pouvait atteindre 10%° eV. Cependant, des études plus fines, prenant en compte la
durée de vie de ces SN, réduisent cette valeur a 10** eV [120]. C’est pourquoi on s’intéresse
essentiellement a leurs restes, dans lesquels on distingue le plérion (objet compact central, un
pulsar en général) et la coquille.

Coquilles

Intéressons-nous a présent a la propagation de I’onde de choc, aprés I’expansion libre initiale
R = Vjt (vitesse de quelques milliers de km.s~1), qui dure environ 100 ans, et avant que
I’expansion et I’accumulation de matiére ne refroidissent le systéme et I’éteignent au bout de
plusieurs centaines de milliers d’années.

Vient alors la phase adiabatique, dite de Sedov-Taylor, qui dure 10, 000 ans. Le rayon moyen
de I’enveloppe évolue comme R =~ (M/p)'/>(Vyt)?/® et la vitesse Venoe = 2£(Ey/p) /5t =3/5,
proportionnelle au rayon en chaque point et a chaque instant [121].

Les zones accélératrices sont les ondes de choc non relativistes (vitesse du plasma entre
0.001 c et 0.1 c). L’accélération n’est pas simplement due a la SN, mais a des processus (turbu-
lence) dans les couches externes.

A grande distance de la source de I’onde, I’efficacité n’est pas forcément meilleure de la
part de I’onde de choc que du champ électrique au centre.

La limite est estimée a 10 eV, ce qui signifie que ces objets peuvent remplir la premiére
partie du spectre, mais certainement pas les plus hautes énergies. Toutefois, ne serait-ce que
pour des raisons d’extrapolation, la validation des hypothéses est a suivre de prés.

Hélas, les déflexions magnétiques des rayons cosmiques produits par ces sources interdisent
toute corrélation avec des sources potentielles. Les satellites X permettent cependant de mesu-
rer I’augmentation de la température dans ces régions et donc de justifier ces hypothéses par
extrapolation a la composante chargée.

Plérions

Composés d’une étoile & neutrons en rotation (de vitesse angulaire €2), les conditions y sont
extrémes, a commencer par I’intérieur, de densité 1014 g/cm?®. Si cet intérieur proprement dit
ne présente pas d’intérét pour I’accélération de rayons cosmiques, il est responsable de champs
magnétiques d’environ 10'? G (pouvant atteindre 10'* G dans le magnetar SGR 1806-20) et
d’une température extérieure de 107 K.

La magnétosphere, région située au-dela de la surface, présente en effet plusieurs ca-
ractéristiques a priori intéressantes. Le plasmay est parfaitement conducteur (E.E = (). L’axe
de rotation définit des pdles, une calotte polaire ainsi qu’un cylindre de lumiére (rayon auquel
la vitesse du plasma atteint celle de la lumiére) de rayon R, = P x ¢/2m, o0 P = 27/ est la
période de rotation du pulsar. Les lignes de champ sont ouvertes prés des pdles, les particules
peuvent donc s’en échapper (Fig. 2.11 (a)).

La rotation induit des pertes d’énergie magnétiques et gravitationnelles, transmises aux par-
ticules dans la zone frontiere, qui vont parvenir ensuite a I’enveloppe en expansion du reste de
la supernova et, en éjectant ainsi du moment angulaire, vont augmenter la période de rotation
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Fig. 2.11: A gauche, schéma de la magnétosphére d’un pulsar, d’aprés [81]. A droite, émission du rayon-
nement le long de I’axe de B.

du pulsar Q = —KQn (n caractérise alors la nature des pertes). La durée de vie moyenne de ces
objets est de quelques millions d’années (des pulsars milliseconde existent dans les systémes
binaires et sont généralement plus “agés”).

Le rayonnement le long de I’axe magnétique n’étant souvent pas aligné avec I’axe de ro-
tation (Fig. 2.11 (b)), un observateur bien placé peut capter cette émission périodiquement,
détectant le phénomeéne de pulsar. La détection se fait donc habituellement en radio, mais ce
sont également des sources de rayons X et, plus rarement (moins d’une dizaine détectés a ce
jour), de rayons gamma. Peu sont visibles en optique.

L’intérét de ces objets pour les rayons cosmiques réside dans la combinaison de champs
magnétiques intenses et de vitesses de rotation élevées, autorisant des rigidités magnétiques
élevées. L ordre de grandeur d’énergie est a priori

QR R \?°/ B P
Bmax = ecZR="B=2 (10 km) (1012 G) <ﬁ)
ce qui permet d’accélérer un proton jusqu’a 108 eV sur 10 km, a proximité d’une source comme
le Crabe (pour lequel P =1/30set B =10'2 G).

Deux mécanismes ont été proposés pour I’accélération prés des pulsars [108] :

e soit on tdche d’exploiter la conversion de I’énergie présente dans les ondes
électromagnétiques puissantes de basse fréquence, externes au cylindre de lumiére, en
énergie cinétique de rayons cosmiques [80]. Cette hypothése, conduisant a priori a des
énergies de 102! eV, a été abandonnée car la contamination d’un plasma dans ces ondes
détruit I’effet [122, 64] ;

e soit on utilise la différence de potentiel entre le p6le et le début de la magnétosphére [81]

2
AG =L (ﬁ) RB,
2\ c
ce qui permet aux champs électriques d’atteindre 107 V/m a la surface. Les particules
s’échappant des calottes polaires atteignent donc [81]

R \°/ B P2 "
Emax =7 (10 km) (1012 G> (1—S> 3.3 x 10™“ eV.

Les caractéristiques du pulsar du Crabe permettent d’espérer des valeurs maximales de
5 x 106 eV pour les protons et de 102 eV pour le fer [64].
Cependant ces énergies sont limitées par le milieu, peu connu, mais certainement tres chaud
(2x 107 K [108]), autour du pulsar. La génération de cascades peut alors conduire a la production
de secondaires comme les neutrons.

1
5.7 x 107 eV, (2.14)
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2.5.2 Systémes binaires et disques d’accrétion

Autour des résidus de supernovee que sont les étoiles a neutrons et trous noirs stellaires
(tous objets de masse comparable & M), un disque d’accrétion [3] peut se former, nourri par
une étoile compagnon, moins dense (cas de Her X-1).

Les disques d’accrétion, sur lesquels nous reviendrons en parlant des noyaux actifs de ga-
laxie (ils y sont responsables de I’existence de jets), exploitent la compacité des objets centraux.
Les trous noirs étant les objets les plus compacts pouvant exister, ce sont les plus actifs, malgré
leur accumulation quasi inexorable de matiére et de rayonnement. Ainsi, la conversion d’énergie
gravitationnelle en énergie cinétique par un trou noir de masse M (de rayon r¢g)

GMm g 1 2

= ——mc
T r 2

peut étre trés efficace lorsque » ~ quelques r¢g, libérant, sous forme de rayonnement di
a I’accélération, quelques centaines de MeV par nucléon. L’efficacité de cette conversion
est supérieure a celle qui s’opére au sein des étoiles, ou les forces nucléaires, lors de la
nucléosynthése (4p + 2e~ — *He™t + 2u, + 27 MeV), libérent au plus quelques dizaines de
MeV par nucléon. En plus de la matiére, il y a également, par conservation du flux magnétique,
accrétion des champs magnétiques. La situation a I’équilibre est donc globalement la suivante.
La matiere fournie par I’étoile compagnon est conduite vers une orbite stable a 3r du centre.
L’accrétion du champ magnétique génére des forces visqueuses et donc des instabilités au
sein du plasma en rotation. Ces instabilités vont se traduire d’une part par un échauffement
du plasma, d’autre part par la perte de vitesse des particules qui vont se trouver absorbées
par I’objet central. Alors que cette perte de particules est compensée par I’alimentation prove-
nant du compagnon, le chauffage est compensé par I’émission d’un rayonnement (corps noir
déformé) d’une part et I’advection de chaleur d’autre part, autorisant des températures plus
élevées (T' ~ 0.1m,c? & quelques r¢) pour des luminosités plus faibles (< 1/12Mac2). Les
modeles plus spécifiques dépendent de I’épaisseur des disques considérés, épaisseur elle-méme
dépendante des taux d’accrétion, ainsi que de I’importance des champs magnétiques.

La température est d’autant plus élevée que la source est compacte (peu massive). Ainsi,
dans les systémes binaires, I’émission s’effectue principalement dans le domaine des rayons X,
alors que prés des noyaux actifs de galaxie elle s’effectue en UV.

Des sources galactiques comme Cyg X-3 [42, 41] et Her X-1 [16] ont é&té détectées au-dela
de 10'7 eV en gamma, cependant ces mesures sont controversées.

2.5.3 \ents galactiques
Nous venons de voir que les supernove et leurs restes étaient des sources naturelles de chocs
dans la galaxie. Sont également envisagés :

e le choc de terminaison du vent galactique [123, 32], analogue du vent solaire. Ce vent
serait induit par les SN, en particulier celles des 108 premieres années [97] de la galaxie
(alors qu’elles étaient les plus nombreuses en son sein), déposant 10 M, par an & 500
km/s, se terminant @ 100 kpc. L’énergie maximale vaut [110]

Ve \’( Ta B .
Buax = Z 3 x 101 eV
(600 km/s> (15 Gy) (0.1 uG) e

e le choc résultant de la formation de la galaxie [97, 124].




Pour terminer cette section consacrée aux sources galactiques, revoyons donc les limites
obtenues (Tab. 2.3).

source p Fe
SN 10" eV

SNR [120] 101° eV

ondes du pulsar [80] 0.3EeV | 10 EeV
calotte du pulsar du Crabe [81] | 0.02 EeV | 0.5 EeV
pulsar du Crabe [64] 0.05EeV | 1.3 EeV
vent de terminaison [123] 10 EeV | 100 EeV

Tab. 2.3: Energies maximales autorisées par des sources galactiques.
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2.6 Sources extragalactiques

2.6.1 Chocs extragalactiques
Outre certaines régions des noyaux actifs de galaxie, que I’on décrira par la suite, mention-
nons :

e les chocs d’accrétion lors de la formation des amas [125], pouvant conduire & une énergie
de 60 EeV;

e les chocs a grande échelle lors de collisions de galaxies a I’intérieur d’amas parti-
culiérement denses (Tab. 2.4) ;

| Galaxie | Champ (1G) Taille (kpc) || Emax (EeV) |
NGC4038/39 40 2 80
Cyg A 4 300 500
400 3

Tab. 2.4: Galaxies en collision.

e les ondes de choc induites par le mouvement des galaxies [97].

Les amas constituent des régions dont les dimensions et les champs magnétiques sont
intéressants (Tab. 2.5). De plus, ce sont les objets extragalactiques les plus proches, donc peu
affectés par GZK. Cependant, le probléme reste de savoir quel mécanisme pourrait accélérer
efficacement les particules dans ces régions.

Amas z Champ (uG) | Taille | Enax (E€V)
Coma 0.023 1 150 kpc 150
[126] 0.5 1 Mpc 500
Virgo (super-amas) [126] | 0.004 1.5 10 Mpc 15000
super-amas local [62] 0.1 10 Mpc 1000
Gd Attracteur [126] 0.013 <0.1 100 Mpc 10000
Abell 2319 [126] 0.053 0.2 1 Mpc 200
halo de M 87 [127] 0.004 2.5 40 kpc 100
amas Cygnus A [126] 0.057 8 30 kpc 240

Tab. 2.5: Quelques amas.

2.6.2 Noyaux actifs de galaxie

Le terme de noyau actif de galaxie (NAG) tente de regrouper sous une description unifiée
[128] plusieurs objets extragalactiques a priori différents tels que quasars, radiogalaxies et ga-
laxies de Seyfert.

La détection d’un rayonnement gamma atteignant les énergies admises par leur propagation
a travers les fonds micro-onde (CMB) et infrarouge indigue que certaines sources sont suscep-
tibles d’émettre des rayons cosmiques de cet ordre de grandeur. Comme elles semblent étre
les seules, il y a de fortes chances pour que les particules de plus haute énergie proviennent
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des mémes sources. Cependant, notamment au-dela du genou, seules les observations gamma
peuvent fournir des données précises.

Ces objets posent plusieurs questions liées : (a) d’ou vient leur énergie, (b) comment
celle-ci est transportée, et enfin (c) est-elle suffisante pour rendre compte de ce qu’on désire
(I’accélération de rayons cosmiques) ? Sur ce dernier point, ils satisfont encore difficilement a
la possibilité d’accélération a plus de 102° eV. De plus, comme la majorité d’entre eux est située
a z €levé, les problemes de propagation (§2.4) inhibent fortement les énergies accessibles.

Terminologie

Les radiogalaxies (RG) sont des sources radio dont I’émission apparait sous forme de deux
jets. Les galaxies de Seyfert présentent des raies d’émission particulierement larges, signes
d’une activité intense prés de leur ceeur. Les quasars émettent intensément a la fois en radio
et en optique, cette derniere composante étant trés peu étendue, similaire a celle d’une étoile.
L’émission dans les 2 gammes de longueur d’onde présente de plus des variations d’intensité,
corrélées au cours du temps, signes d’une origine commune. Les blazars regroupent a présent
ces quasars, et les BL Lac, ou I’on n’observe pas de raies d’émission et ou la variabilité est de
I’ordre des heures ou des jours.

Pour regrouper ces différents objets par la méme physique, on peut les classer suivant deux
paramétres [128], I’orientation (qu’on déduit de I’étendue) et la luminosité (totale et par lon-
gueur d’onde). D’aprés le premier critére, on peut classer d’un coté les RG, dont les jets sont
émis perpendiculairement a notre direction d’observation, les quasars de I’autre. Les galaxies
de Seyfert sont dans des classes intermédiaires. Le second critere permet de distinguer, au sein
de ces classes, les quasars des blazars ou les radio-galaxies FRI des FRII.

VFY) (OyH?) |
46 é '

optique VX 1 gamma

BL Lét‘:

44|,
4201
40 . ' Seyfert

38  radio

36 g 10 1 Ll
LT T "0 1 25 log(v (Hz)

Fig. 2.12: Spectre d’un blazar et contribution des différents processus supposés. Sont également
représentés, pour comparaison, les spectres d’objets moins puissants.

Alors que I’émission des Seyfert et des RG est rapidement coupée (pas d’émission au-dela
de 100 MeV), celle des blazars montre une remontée du spectre (Fig. 2.12) a plus haute énergie
(on les observe en gamma). Cette émission de haute énergie est liée au fait qu’on recoive le
jet en face, donc les particules de haute énergie y compris. La bosse a plus basse énergie est
simplement due a I’émission synchrotron des électrons, comme dans les RG. Entre les deux,
I’activité X est relativement faible.

A part I’activité radio qui fait suspecter I’existence de particules de trés haute énergie dans
les jets des RG, I’observation de gammas provenant directement de ces jets justifie I’intérét
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qu’on leur porte pour I’accélération de rayons cosmiques. L’émission en cosmiques devrait
donc essentiellement provenir des BL Lac.

Structure

Précisons les composantes essentielles de la structure d’un NAG telle que nous la compre-
nons, et a I’occasion les régions intéressantes en termes d’accélération de rayons cosmiques :

e au centre réside un trou noir supermassif (plusieurs millions de masses solaires ~
108 My,), de taille r¢ ~ 10% a 10° km. Cette hypothése est supportée, d’une part par la
puissance observée couplée aux variations d’intensité sur de faibles intervalles de temps,
d’autre part par les vitesses de rotation mesurées prés du centre (notamment M87).

La rotation et le champ magnétique de ces trous noirs peuvent engendrer des différences
de potentiel atteignant 10!° V (mécanisme de Blandford et Znajek [129, 64]), favorables
a I’accélération de particules chargées ;

e autour du trou noir se trouve un disque accrétant quelques masses solaires par an (taille
jusqu’a 100 r¢, soit 102 pc). Le principe de I’accrétion est identique a celui des systemes
binaires (§2.5.2), la matiére étant alors fournie par le milieu galactique. Une configura-
tion de champs magnétiques a symétrie cylindrique se rétrécit alors pres du centre, et
des champs électriques apparaissent. La compression du champ magnétique d’une part,
I’augmentation des forces centrifuges de I’autre, éjectent alors les particules dans la di-
rection du moment angulaire du NAG, conduisant a deux jets. Outre le fait que la descrip-
tion des disques épais est plus complexe que celle des disques fins, on peut retenir que
la température d’émission y est supérieure et qu’ils pourraient apporter, par la présence
d’“entonnoirs” proches de I’axe de rotation, une explication a la collimation des jets.
L’émission se fait essentiellement en UV. Le spectre, comparé a celui des lobes radio, est
plat dans cette région. Ce disque peut induire une accélération unipolaire des particules
chargées [130];

e un ensemble de nuages moléculaires, rapides (a 1/10 pc) ou lents (entre 1 et 100 pc) selon
leur éloignement, gravite également autour du centre, et a distance intermédiaire (1 pc)
entre ces nuages se trouve un autre nuage, épais et toroidal, de poussiére (images de NGC
4261). Ce nuage rend anisotropes les rayonnements émis prés du centre en absorbant ceux
qui se dirigent perpendiculairement & I’axe ;

e le noyau central éjecte, le long de I’axe de rotation (images de M87 ou de Cyg A
(Fig. 2.13)), des plasmas composés de particules relativistes, appelés jets. Ces jets sont
extrémement collimés et stables et sont composeés, soit d’un mélange d’électrons et de
protons, soit d’électrons et de positrons (jets de Poynting). Leur orientation par rapport
a nos observations peut donner a certains d’entre eux I’illusion d’une vitesse superlumi-
nique. Si les globules sont subsoniques, les jets sont chauds, se dissipent et conduisent
a ce qu’on nomme radiogalaxies FRI. S’ils sont supersoniques, ils sont froids, plus col-
limés, rayonnent moins le long de leur trajet, et terminent leur course en points chauds
(6 = 0.5 dans 3C20). On a alors affaire a des radiogalaxies FRII.

Venons-en a I’émission de haute énergie. L’existence de photons atteignant le million de
GeV a deux explications :

— la description hadronique utilise les collisions entre protons et prédit une émission
au-dela du TeV (PIC, proton initiated cascades : (pp — 7°X, #° — v) et
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(pp — =X, ¥ — v, pe)). La dépendance du maximum d’émission en fonction de
I’énergie semble cependant en contradiction avec certaines expériences [131] ;

— la description électrodynamique utilise soit la création de paires e™e™ qui rayonnent
par effet synchrotron et font IC sur les photons synchrotron (SSC, self-synchrotron
Compton), soit I’intervention de particules extérieures au jet (EC, external Comp-
ton). L’injection de I’énergie n’est pas résolue dans cette description. Le probléme
d’EC est I’existence de la partie externe, sous forme de raies UV du disque par
exemple. Des contraintes sont imposées par les rapports de luminosités a plusieurs
longueurs d’onde.

S’il est certain que la description hadronique fait intervenir plus de particules chargées
pouvant s’échapper au titre de rayons cosmiques, I’invalidation éventuelle de ces modéles
en tant que source des gammas de tres haute énergie n’exclut absolument pas la présence
et I’accélération de ces particules au sein des jets. Signalons que les futurs observatoires
de neutrinos devraient permettre d’avancer dans le débat, I’émission de neutrinos de haute
énergie étant inévitable dans le cas des modeles hadroniques.

En tant que source de rayons cosmiques, leur taille est inférieure aux lobes et trans-
portent des champs magnétiques équivalents. Les criteres de confinement sont donc dif-
ficilement vérifiés. Cependant, les extrémités des jets supersoniques semblent propices a
I’accélération efficace de UHECR;

e ces jets, soumis a des instabilités, se terminent par leur interaction avec le milieu inter-
galactique, visible sous forme de lobes, dont I’étendue va de quelques dizaines de kpc au
Mpc. Ces lobes sont surtout observés en radio, par I’émission synchrotron des électrons,
dont I’énergie est comprise entre 1 et 100 GeV [97], composant le plasma.

Ce sont donc des chocs a grande échelle, vraissmblablement relativistes. Les galaxies
membres de la classe FRII ont la particularité de se terminer en points chauds, dont la
taille est de I’ordre du kpc, et les champs magnétiques y régnant de I’ordre du mG. La
pente du spectre est élevée dans ces régions, contrairement a la région centrale.

Fig. 2.13: Radiogalaxie (Cyg A). L’éjection de matiére est extrémement collimée pour se terminer en
deux jets visibles dans le domaine radio. Les points les plus sombres aux extrémités sont
appelés points chauds (hot spots) et sont vraisemblablement dus a des chocs relativistes ol
pourrait se produire I’accélération de rayons cosmiques.

Selon les modeles, I’accélération de particules chargées se fait aux points chauds ou prés
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du centre accréteur. En tenant compte des pertes synchrotron et par photoproduction, les
points chauds sont cependant les endroits ou elles sont minimisées et sont donc favorisées
parmi toutes les sources comme étant le siege de production des rayons cosmiques les plus
énergeétiques.

2.6.3 Discussion

Les sources candidates peuvent étre classées ou recherchées selon, grossiérement, 3 pa-
rametres. Le plus fort a priori est celui de la distance. Viendraient ensuite la direction d’arrivée
d’une part, I’activité de la source d’autre part.

Ces deux derniers points semblent moins critiques car, d’une part on connait trés peu les
champs magnétiques intergalactiques, rendant la recherche de corrélations délicate, et d’autre
part des sources semblables entre elles nous apparaissent differemment selon leur orientation
par rapport a nous.

Certaines études ont été conduites [132] a partir de catalogues de noyaux actifs de galaxies,
la capacité de chaque source a émettre des rayons cosmiques se basant sur les flux radio.
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2.7 Défauts topologiques

Appelés également parfois mécanismes exotiques en raison du manque de preuves
expérimentales et de la variété de modeles qui s’ensuit, ils représentent une alternative aux
mécanismes usuels (§2.3) d’accélération de particules. Ces objets n’ayant pu étre créés que
dans un environnement trés chaud, leur nature est fortement reliée a la cosmologie primordiale.
Les problémes ultimes a résoudre en astrophysique des hautes énergies sont d’ordre cosmolo-
gique [116], et les UHECR vy sont reliés par I’interaction du CMB et la coupure GZK d’une
part, par les défauts topologiques et transitions de phase d’autre part [133].

inflation

défauts topologiques

domination
de la
matiere

A\

rec (CMB)

/

'1045 '10:30 ' 1 '1015

Fig. 2.14: Epoques cosmologiques d’intérét.

Selon le scénario du Big Bang, I’Univers était a I’origine, il y a environ 15 milliards
d’années, extrémement dense et chaud, correspondant a des états inaccessibles en laboratoire.
Son contenu (que I’on quantifie par p (§2.1) ou 2 = p/p.), par I’action de la pression et des
forces gravitationnelles régies par la relativité générale, a ensuite imposé une expansion et un
refroidissement (Fig. 2.14). Parallélement, le paradigme microphysique veut que les symétries
ou forces actuelles soient les multiples manifestations d’une seule force, les symétries étant
d’autant plus brisées que I’échelle d’énergie en jeu est faible. La combinaison de ces modéles
standards apparait en associant cette échelle d’énergie a la température de I’univers, celle-ci
étant I’énergie moyenne des champs en interaction. Dés lors, les symétries sont brisées au fur
et a mesure que décroit la température, induisant des transitions de phase.

Alors que les effets “observables” de ces transitions de phase sont la séparation des forces
ou I’acquisition de masses, il a été montré que peuvent se former des zones non triviales, sous
forme de défauts topologiquement stables [134, 135].

2.7.1 Généralités

Motivation

La clé de I’intérét porté a ces objets est I’ordre de grandeur des énergies en jeu, correspon-
dant aux échelles de brisure de symétrie * des théories d’unification (GUT) ou supercordes, soit
Agur ~ 10 GeV ou Appnac ~ 10 GeV. Restent ensuite a considérer avec précaution les
conditions d’existence, de stabilité ou de désintégration, et enfin de détection, de ces objets.

1 Notons que, dans le cadre de la recherche de modéles d’unification “absolus”, on a besoin d’au moins une
échelle d’énergie supérieure, indépendamment des détails de ces modeles, les modéles actuels en physique des
particules n’étant qu’effectifs.



- G A M Sy R

Formation

Nous n’invoquons ici qu’une seule échelle, mais il peut y avoir plusieurs brisures de
symeétries. Ainsi, la symétrie électrofaible, brisée en-dessous de 100 GeV, peut elle-méme &tre
le résidu d’une symétrie GUT, elle-méme issue d’une symétrie a I’échelle de Planck. Dans
tous ces cas, des défauts ont pu étre engendrés, cependant les échelles de masse les rendent
plus ou moins intéressants ou plausibles. Pour les ordres de grandeur, on supposera désormais
A = Agyr = 10" GeV, cependant un apercu de quelques ordres de grandeurs correspondant
aux autres échelles est donné dans la Tab. 2.6.

A t ct alap=1+2)"1| pm &
GeV S m glem® | m
100 | 10-° | 0.03 10-7(100m) | 10% |10

10° |[ 10724 | 3x 101 | 10721 (10 um) | 105! | 10 %
105 || 10736 | 3x 10-28 | 10727 (10pm) | 107 | 1073t

Tab. 2.6: Grandeurs associées a quelques échelles d’énergie significatives.

La description microscopique de ces objets fait intervenir des champs. Les champs scalaires
définissant les états fondamentaux du vide (ses symeétries), ce sont ces champs, notés ¢ ici, qui
vont déterminer les symétries accessibles par les autres, fermions ou bosons vecteurs. Ils vont
agir comme parametres d’ordre. La dynamique d’un de ces champs est définie par un potentiel
effectif, fonction de la température, et déduit du potentiela 7’ = 0

Ve = A(| o> — n*(T))?

ot n*(T) = n?(1 — T?/T?), X la constante de couplage, sans dimension, et T, ~ /Ay la
température critique. Ce potentiel définit en effet I’ensemble des symétries G de ¢. Pour 7" > T,
I’énergie

E ~ V)’ +m?¢?
est minimisée pour (¢) = 0, ce qui définit un ensemble G;. Quand la température décroit, elle
est alors minimisée par (¢) # 0, définissant un sous-ensemble G, de G;.

Les fluctuations de ¢ sont maximales (divergent) a 7" = T, (Fig. 2.15) et il prend des direc-
tions aléatoires en chaque point de I’espace. Ces fluctuations diminuent jusqu’a une température
Te < T., moment auquel la longueur de corrélation vaut &, ~ 1/nA. La causalité limite la di-
vergence de &, en imposant &, < ct [136]. De ce fait, les régions séparées de plus de &, ne sont
pas corrélées et les valeurs de () y sont aléatoires.

Pour des raisons énergétiques, les régions en contact les unes des autres préférent cependant
acquérir des valeurs et des directions de (@) proches. Des configurations existent cependant,
selon la nature de ¢, ou cette continuité ne peut étre satisfaite, produisant des défauts. Des
exemples précis seront présentés au paragraphe suivant. La taille des défauts est de I’ordre de
w ~ 1/nv/X. Pour les défauts locaux (dus a la brisure d’une symétrie de jauge), une partie du
gradient du champ peut étre absorbée dans le champ de jauge, la densité d’énergie résiduelle
est alors plus localisée £ ~ T, ~ A et indépendante des constantes de couplage. Le nombre de
défauts ainsi formés est de I’ordre d’un par volume de corrélation.

Le rayon de Hubble pose également des contraintes sur I’évolution des défauts. En effet, la
longueur d’onde du rayonnement ne peut excéder un tel rayon, ce qui implique que les défauts
de taille supérieure sont stables, car conservent les modes de plus basses fréquences.
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Fig. 2.15: Fluctuations du champ limitées par la causalité. Le mécanisme de Kibble [136] permet de
geler la longueur de corrélation & ¢ = ct. Zurek [137] a proposé un mécanisme qui conduit
a une valeur inférieure de & et permet ainsi un plus grand nombre de défauts par volume de
corrélation.

Topologies

Le cas le plus simple considére ¢ réel, dont le potentiel évolue avec 7' comme sur la Fig.
2.16. AT, = Arp, il acquiert 2 minima. De ¢,,, = 0, ils sont devenus ¢,, = +¢,. La symétrie
discréte disparait alors, conduisant a des murs de domaines : la température abaissée, la majeure
partie de I’espace contient des zones ou {p) = (g, d’autres ol (p) = —¢p,. Cependant, les
régions les séparant sont dans un état particulier : la continuité de (¢) impose des plans pour
lesquels (¢) = 0 et donc, vu la température ambiante, V (¢) = Ap* > 0. L’énergie, concentrée
sur une taille de I’ordre de w, induit une masse par unité de surface de 2/3+v/An®.

O
D\

v(0)

Fig. 2.16: Symétrie discréte et murs de domaines.

Un cas plus intéressant pour I’explication des rayons cosmiques vient des champs dont la
symeétrie brisée est continue (o complexe) (Fig. 2.17). Dans ce cas, le potentiel évolue depuis
une forme de paraboloide vers celle d’un sombrero. Dans cette derniére configuration, la valeur
moyenne du champ peut prendre un ensemble continu de valeurs ¢, exp i0(Z). En chaque point
de I’espace, la phase () doit donc étre continue. Cependant, des dispositions peuvent se créer,
ou les valeurs de 6 encerclent une région ou ne peut étre définie aucune phase. Le champ doit
alors prendre une valeur moyenne nulle, le potentiel n’est donc plus nul, et la densité d’énergie
apparait de nouveau. En prolongeant cette région suivant la dimension restante, un tube apparait,
gu’on nomme corde cosmique.

Enfin, lorsque ¢ possede 3 degrés de liberté, nous voyons (Fig. 2.18) que peuvent exister
des régions ou ¢ ne prend aucune direction particuliére, régions réductibles a des points. Des
défauts localisés sont alors obtenus, qui peuvent posséder une charge magnétique quantifiée,
et donc appelés monop6les magnétiques. Leur masse est proportionnelle a I’échelle de brisure



impliquée.

Fig. 2.18: Défaut ponctuel.

Ces zones frontiéres, murs, cordes et monopdles, sont les exemples de défauts topologiques
(DT) en cosmologie. D’autres possibilités, telles que des combinaisons hybrides corde+mur ou
corde+monopdle, peuvent également &tre envisagées. Ces défauts mixtes sont instables mais
potentiellement sources de rayons cosmiques d’énergies extrémes.

Evolution
\oyons a présent que peuvent devenir ces différents défauts au cours du temps :

e La masse par unité de surface des murs de domaine est ¢ oc A%, Un mur étendu dans
tout I’Univers actuel et résultant d’une brisure @ A = 100 GeV, conduirait a une densité
d’énergie de 10 ordres de grandeur supérieure a la densité critique p., I’univers se serait
donc déja effondré (en contradiction avec les observations!). Méme si I’on suppose la
création de murs “fermés” (sphéres), la transition de phase s’effectue avec un “scaling”,
imposant au moins un mur traversant I’Univers. Il n’y a donc aucune place pour ce genre
de défauts.

e La masse linéique des cordes est 1 o< A2, exprimée généralement par le produit G
(G étant la constante gravitationnelle). Dans le modéle de cordes cosmiques le plus
simple (Goto-Nambu), elles s’effondrent sous leur propre poids et rayonnent jusqu’a étre
completement désintégrées.
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Certaines cordes peuvent s’entrecroiser pour donner des boucles (Fig. 2.19). Au moment
de la transition de phase, on estime a 20% [133] le taux de boucles formées. Ces cordes
cosmiques (ordinaires) peuvent également libérer graduellement leur énergie sous forme
de particules.

Le long de la corde ou des boucles, les champs fermioniques et bosoniques existent
également et peuvent modifier la masse et donner de la charge a cette corde. Nous
avons alors des cordes cosmiques supraconductrices (CCS). Si leur taux de formation
semble en contradiction avec certaines mesures expérimentales, elles peuvent néanmoins
se désintégrer [138] ou former des boucles, Néanmoins, si ces cordes possédent un mo-
ment angulaire (seulement si un courant existe), I’effondrement peut étre évité, car ce cou-
rant peut alors se stabiliser dans les boucles et donner naissance a des vortons [139, 140],
de masse 3 x 10 GeV ou supérieure. Si la limite de saturation du courant est atteinte (ce
qui est quasiment toujours le cas), les porteurs de charge supplémentaires sont éjectés et
la boucle reste stable, chargée et supraconductrice. Sinon, le rayonnement gravitationnel
leur fait perdre de I’énergie et s’effondrer pour atteindre la limite de saturation.

L intérét des vortons réside (a) dans leur charge, qui leur donne le moyen d’étre accélérés
(ainsi, le modeéle de Blandford-Znajek [129, 139] qui permet I’accélération pres de I’ho-
rizon d’un trou noir), et (b) dans leur masse, qui limite le rayonnement synchrotron dans
les champs magnétiques.

Fig. 2.19: Schéma d’un réseau de cordes apres quelque temps. Une partie des cordes initiales s’est entre-
croisée pour former des boucles, visibles ici sous forme de points. D’aprés [141].

e A zéro dimension, nous avons vu que les défauts sont des monopdles magnétiques, leur
masse étant m oc A. Leur évolution est plus simple que celle des cordes : une fois créés,
soit ils restent, soit ils s’annihilent avec des anti-monop®dles. Leur production, inévitable
dans le cadre de théories d’unification, conduit & une densité d’énergie trop grande dans
I’Univers. Pour résoudre ce probléme, deux solutions existent. L’une consiste a introduire
I’inflation, I’autre a considérer une échelle de brisure inférieure a celle habituellement
utilisée pour les GUT. Dans ce dernier cas, des états liés (monopolonium) existeraient,
s’annihilant petit a petit (sections efficaces incertaines). De masse 10'° GeV, ils peuvent
contribuer directement (accélération par des champs électriques) mais faiblement (section
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efficace faible), ou indirectement par I’annihilation M — M. Les paramétres critiques
pour ces objets sont I’abondance du monopolonium a sa formation et son temps de vie.
Le monopolonium primordial pose des problemes de propagation pour les composantes
de la désintégration.

Des modeéles envisagent également des monopdles chargés.

Comme bilan de ce tour d’horizon, les défauts intéressants qui peuvent subsister sont les
cordes cosmiques ordinaires, les vortons et les monopdles.

2.7.2 Détection

Deux solutions se présentent pour expliquer I’existence de rayons cosmiques d’énergie
extréme a partir de défauts topologiques : soit les défauts eux-mémes nous parviennent, soit
leur désintégration ou annihilation produit des particules secondaires ultra-énergiques :

e les vortons [139, 140] sont détectables directement, leur section efficace restant sujette a
plusieurs recherches.
Des effets particuliers peuvent cependant se produire : ils sont chargés et possedent des
états d’excitation, rendant complexes leurs interactions.

o selon leur échelle d’énergie, leur “observation” s’effectue differemment. A 10 GeV, on
peut utiliser I’effet de lentille gravitationnelle, pas a 1 TeV. Par contre, la désintégration
de cordes reste possible : par effondrement, un défaut donne un X (particule supermas-
sive mx ~ A des théories d’unification) puis H, W= ou Z° puis enfin des leptons et
quarks. Ces derniers se fragmentent en hadrons. Alors que le nombre de nucléons pro-
duits n’excede pas 3%, les -y et v provenant des pions sont nombreux. Toutes ces parti-
cules issues de la désintégration ont donc une énergie susceptible d’atteindre A, et donc
de contribuer au flux de rayons cosmiques de trés haute énergie.

La paramétrisation du flux de particules a produites dans les intervalles de temps dt et
d’impulsion dz
o _ dnx 2 dN,

T dt myx dx

fait intervenir, outre la masse mx,
— le paramétre d’injection a partir de boucles ordinaires

dnx BB
IX _ £ x ot x
a et

[142], f est la fraction d’énergie libérée sous forme de particules X, at la longueur
des cordes fermées, 8/t* leur taux de formation et p un indice caractéristique du
scénario des défauts (donc en particulier p = 1 dans le cas de cordes cosmiques
ordinai_res; pour les cordes supraponductrices, f= ﬁgﬁ donc dg—tx ~ttetp =0,
elles disparaissent donc plus rapidement).

— la fonction de fragmentation ddf‘;“, estimée a partir de la QCD et de données
phénoménologiques, s’exprimant en z~'* (nucléons) ou z=2* (photons et neutri-

nos) [143].

Le bilan des particules a attendre peut alors étre présenté ainsi

e soit détection neutrino modifiée (vortons), par I’intermédiaire de gerbes horizontales ou
autres si I’on peut utiliser les propriétés d’excitation des vortons ;

o< t—4+p
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e soit photons et neutrinos de haute énergie. D0 aux plus faibles pertes d’énergie des pho-
tons a haute énergie, on peut s’attendre a une proportion croissante avec I’énergie (10%
de gammas par rapport aux protons a 10 EeV [110, 144]);

e soit, a un taux plus faible, les nucléons d’énergie proche de A. A ces énergies, les neutrons
ont un libre parcours moyen de 10 Mpc et ne subissent pas de pertes synchrotron.

Les signatures peuvent donc provenir de gerbes initiées par des photons, neutrinos, vortons
ou nucléons.

Limites actuelles

Dans le cadre de cette thése, les défauts topologiques ont été introduits pour rendre compte
du spectre a haute énergie. Mais la dégradation de leur énergie doit induire des émissions a
plus basse énergie qu’il serait légitime d’observer. Les limites proviennent alors d’expériences
~ [145], et en particulier celles dont le champ d’observation est maximal (EGRET, CASA,
Cygnus, Fly’s Eye).

D’autres limites, indirectes, proviennent des quantités d’He présentes dans I’univers, qui se
serait désintégré en présence de trop de défauts topologiques [146]. Ces contraintes agissent
principalement sur mx.

Attente

Le manque de connaissances concerne donc plusieurs étapes : la formation des défauts to-
pologiques, la nature de leurs interactions, de leurs désintégrations.

La conséquence de certains de ces modeles sur I’observation d’événements d’encore plus
haute énergie (Fig. 2.20) est un flux a 10%* eV de I’ordre de 10~2 celui a 10%° eV, ce qui
représenterait tout de méme un événement en 20 ans de prises de données par un détecteur
comme le PAO.

eV2/m2.s.sr

annihilation de monopéles
(Bhattacharjee, Sigl '95)

cordes cosmiques
20 | (Hill, Schramm, Walker '87)

15 E(eV)

\ \ \ \ \ \ \
1012 1014 1016 1018 1020 1022 1024

Fig. 2.20: Spectres attendus dus a des défauts topologiques (d’aprés [138, 143]).
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2.7.3 Inflation

L’inflation et les défauts topologiques nouent des liens assez serrés. Un des problémes que
résout I’inflation est la suppression d’un nombre trop élevé de monopdles. Le champ scalaire
responsable de I’inflation (inflaton) est généralement supposé ne pas &tre associé a une bri-
sure de symétrie ni étre générateur de défauts. Les défauts topologiques sont généralement
considérés comme produits avant ou apres cette inflation. Le terrain principal ou s’affrontent
ces deux phénomenes est celui de la formation des structures de I’univers telles que galaxies,
amas et super-amas.

Fluctuations initiales et structures actuelles

Dans un univers en expansion, les fluctuations de densité croissent linéairement et ne
peuvent rendre compte des structures observées. Des semences initiales sont alors nécessaires
a I’amorce des instabilités gravitationnelles :

e dans le modeéle inflationnaire, ce sont les fluctuations quantiques initiales qui amorcent
les effondrements. Dans ce cas, une large fraction de densité doit se trouver sous forme de
matiére noire, de préférence non baryonique et distribuée uniformément, car ces modéles
imposent 2 = 1.

e dans les modeles basés sur les cordes, c’est la densité d’énergie initiale de celles-ci qui au-
rait provoqué la formation de structures [147, 148, 149], avant qu’elles ne se désintégrent
ou évoluent comme précédemment décrit.

Les deux modéles possédent leurs avantages et inconvénients. Cependant, des mesures suf-
fisamment fines de I’histoire de I’univers commencent a apparaitre, laissant entrevoir un terme
au débat. Ces mesures se basent sur la distribution des fluctuations, soit de la matiére présente
dans I’univers (spectre de puissance P(E)), soit de la température du fond diffus cosmologique
(CMB), a priori fidele représentante de I’état des fluctuations au moment du découplage (on
décompose alors la carte du ciel micro-onde en harmoniques sphériques).



2.8 Neutrinos

Les neutrinos ont une section efficace tres faible sur les photons du CMB, ce qui étend
la limite de la “coupure GZK” de neutrinos de 10%! eV aux redshifts z ~ 100 [117, 111] (a
comparer au z ~ 102 des protons). L’interaction entre des neutrinos de trés haute énergie et
des neutrinos reliques peut provoquer des cascades [150].

Sur I’atmosphere, les sections efficaces sont également faibles, cependant croissent avec
I’énergie, ce qui facilite leur détection aux hautes énergies. Jusqu’a présent, seules des limites
supérieures sur les flux de neutrinos de plus haute énergie sont connues (Tab. 2.7).

Energie (EeV) | Flux (v/cm?.s.sr)
0.1 <3x1071
1 <5 x 107
10 <8x 10715
100 <2x1071

Tab. 2.7: Limites supérieures au flux de neutrinos de trés haute énergie [32].

Les neutrinos de plus haute énergie sont donc attendus, a la différence des rayons cosmiques
qui sont détectés. lls proviendraient alors
e de la photoproduction induisant la coupure GZK (neutrinos de Greisen)

e des noyaux actifs de galaxie, ce qui dépend des modéles d’accélération envisagés dans
ceux-ci : plus la fraction de pions chargés contribuant a I’émissivité est élevée, plus
I’énergie libérée sous forme de neutrinos doit se révéler importante,

e d’éventuels défauts topologiques.

-10| ® (cm2.s.5r.GeV) -
-l% AGNs
204 TDs
] Greisen
10 3 ‘10 6 \10 9 ——

Fig. 2.21: Flux de neutrinos (d’aprés [151]).
Ce flux est estimé a (Fig. 2.21)

®(> 10° GeV) ~ 10 *°/em?.s.5t. (2.15)
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2.9 Sursauts v

Alors qu’en cosmologie ou en physique des particules beaucoup d’efforts sont déployés pour
la détection d’objets ou particules prédits théoriqguement, nous venons de voir que les rayons
cosmiques procurent une situation inverse, car ils sont observés mais pas (ou mal) expliqués.

Dans le méme cas de figure, les sursauts v (gamma-ray bursts [152]) sont détectés par
des expériences a bord de satellites, entre la dizaine de keV et le MeV (BATSE, BeppoSAX),
mais également au GeV (EGRET). Hormis une poignée d’entre eux appelés répéteurs, ils ne
se produisent jamais au méme endroit. Bien que répartis isotropiquement, leur origine reste
encore imprécise, car ces signaux -y sont brefs (de I’ordre de la seconde) et difficiles a corréler
aux sources répertoriées a d’autres longueurs d’ondes. Récemment, quelques-uns ont tout de
méme pu &tre associés a des émissions optique ou radio.

Leur énergie et puissance considérables, ainsi que leur répartition isotrope, rendent ces sur-
sauteurs candidats a I’accélération de particules de trés haute énergie.

2.9.1 Modeéles

De méme que pour les rayons cosmiques, deux questions se posent a la fois :

e la question Comment ? est la plus incertaine. Le modéle favorisé est celui des boules de
feu composées presque exclusivement de photons, d’électrons et positrons. Au départ
extrémement compactes, opaques et chaudes, ces boules de feu se refroidissent en
s’étendant pour laisser enfin échapper un rayonnement [152] lorsque la température est de
quelques dizaines de keV. Restent a savoir quels sont les objets progéniteurs de ces boules
de feu. Une solution, cohérente avec le taux de 10 par galaxie par an, est la collision ou
fusion d’étoiles a neutrons, entre elles ou avec des trous noirs;

e a la question Ou ? le caractére isotrope, ainsi que la corrélation récente de plusieurs sur-
sauts avec des galaxies éloignées (Tab. 2.8), favorisent les hypotheéses cosmologiques.
A puissance recue égale, I’éloignement des sources augmente d’autant la violence des

sursauteurs.
GRB # z
970508 | > 0.835
971214 3.4
980329 3
980703 | 0.97
990123 | > 1.61

Tab. 2.8: Quelques sursauts « estimés a des distances cosmologiques. Ces mesures de décalage vers
le rouge z sont effectuées grace a la détection quasi-simultanée de contreparties optiques
présentant des raies d’émission ou d’absorption.

2.9.2 Intérét

Plusieurs études ont envisagé la production de rayons cosmiques de tres haute énergie as-
sociée aux sursauts y [153, 154, 155]. Elles sont motivées par le fait que dans I’hypothese
cosmologique, la densité de sursauts vaut [154] v, ~ 3 x 10~ Mpc 2 an!, soit environ un



tous les 50 ans dans une sphére de 50 Mpc de rayon autour de nous. Le caractére continu du
flux de rayons cosmiques, par opposition aux sursauts, serait alors induit par les déflexions dues
aux champs magnétiques [156, 62].

Cependant, si les énergies des rayons cosmiques détectés sont comparables a celles libérées
sous forme de sursauts -y, le mécanisme permettant le transfert d’énergie aux rayons cosmiques
n’est pas plus clair que celui suspecté dans les noyaux actifs de galaxie [154].
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2.10 Conclusion

Nous venons de voir quatre classes d’objets susceptibles d’étre a la source de rayons cos-
miques :

les objets galactiques, supernove et leurs restes, pulsars;

les objets extragalactiques, amas ou noyaux actifs de galaxie ;

les défauts topologiques;
¢ les sursauts gamma.

Les énergies maximales atteintes par les premiers restent faibles. Les seconds sont soit
trop éloignés, soit pas suffisamment actifs. Les troisiemes satisfont trés bien aux contraintes
énergétiques, mais les flux prédits dépendent des modéles. Les derniers existent, sont
énergétiques et pas forcément trés éloignés. Le probléme qu’ils posent est une description en-
core trés incomplete.



3. L’'OBSERVATOIRE PIERRE AUGER

Nous présentons ici les principales caractéristiques de I’expérience Auger. Aprés avoir revu
les contraintes liées au cahier des charges, nous décrivons les détecteurs de fluorescence, puis
le réseau de détecteurs de surface, ensuite les détecteurs de surface eux-mémes, les cuves d’eau
a effet Cerenkov.

3.1 Un détecteur géant

Nous avons vu au premier chapitre que la détection massive de particules d’énergie extréme
était subordonnée au franchissement d’un ordre de grandeur en surface efficace de détection,
conduisant au chiffre de 2x3000 km2. Quels détecteurs disposer sur une telle surface ? Nous
avons vu que plusieurs technologies, éprouvées et maitrisées, existaient déja. L’ expérience
Pierre Auger a décidé de se concentrer sur le gigantisme qu’implique cette surface, en tirant
parti de certaines de ces technologies.
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Fig. 3.1: Schéma d’un PAO. Lorsqu’une station locale (SL) du réseau de détecteurs estime avoir enre-
gistré un signal suffisant, elle alerte (T2) la station centrale (SC). Celle-ci décide alors, selon les
autres T2 éventuellement recus a la méme date, de récupérer les données (T3). Si I’obscurité du
ciel est suffisante (10 % du temps seulement), les données des détecteurs de fluorescence sont
également prises en compte.

Détecteurs de
Fluorescence

T3

Ainsi, afin de concilier une mesure de précision et un cycle utile maximal, le projet a
convergé vers un détecteur hybride alliant détecteurs de fluorescence (DF) et détecteurs de sur-
face (DS) (Fig. 3.1) :

e le réseau de détecteurs de surface est sensible aux distributions latérales et a la compo-
sition en muons des gerbes. Ces muons sont cruciaux pour I’identification des primaires.
L’ inconvénient vient d’une forte dépendance des modeéles, car les particules enregistrées
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sont issues de plusieurs générations de cascades, d’ou I’importance des études par Monte-
Carlo.

e les détecteurs de fluorescence ont I’avantage de mesurer trés précisément I’énergie
déposée par les particules dans I’atmosphére, ainsi que de reconstituer intégralement le
profil longitudinal des gerbes. Leur distance de vision est fonction de la qualité du ciel
et de I’énergie détectée, pouvant atteindre plusieurs dizaines de km. Leur inconvénient
majeur est de n’étre opérationnels que par nuit sans lune ni nuage, conduisant a un cycle
utile de 10 %.

Durant les périodes ou les DF seront opérationnels (on parle alors de fonctionnement en
mode hybride), I’incertitude sur les mesures des parametres des gerbes sera réduite, les deux
détecteurs pouvant alors s’entre-calibrer, la synthese étant réalisée au sein d’une station centrale
(SC).

Pour chacun des sites, deux configurations sont envisagées pour la disposition de ces
détecteurs (Fig. 3.2), I’une appelée “Superman” et I’autre “Hexagonale”. La distinction ma-
jeure vient du fractionnement des yeux des détecteurs de fluorescence.

. 3tiers d'oeil

~ 50 km

Fig. 3.2: Configurations Superman et Hexagonale. La premiére convient mieux au terrain du site Nord et
la seconde a celui du site Sud.

3.1.1 Triggers

La surface de 3000 km? ne sera pas exposée qu’aux rayons cosmiques d’énergie extréme,
mais également a tous ceux d’énergies inférieures et ce en proportion du spectre primaire.
Comme il est a la fois impossible et sans intérét de conserver les signaux induits par les pri-
maires de plus basse énergie, une série de choix doit étre faite lors de I’acquisition, visant
a rejeter le plus d’événements inintéressants sans perdre d’information sur les événements
intéressants. C’est la raison d’étre des triggers.

Nous verrons, dans le cas de chacun des détecteurs (surface et fluorescence), quels sont les
bruits de fond et les étapes de trigger permettant de satisfaire ces conditions.

3.1.2 Efficacité

Les incertitudes attendues dans la mesure des parameétres de la gerbe (énergie F, direction
0 et profondeur du maximum X ,.,) par les deux technologies sont résumées dans la Tab. 3.1.



E (eV) 10%° 10%°
DF DS hybride | DF DS hybride

AXe (@fcm?) [20 x 20 20 x 20
AE/E (%) |20 30 1020 |15 20 10
Ab () 05 2 025 |05 1 02

Tab. 3.1: Incertitudes attendues pour les détecteurs de fluorescence (DF), les réseaux de détecteurs de
surface (DS), ainsi que leur opération commune (mode hybride).

3.1.3 Détection de neutrinos

L’intérét des neutrinos de trés haute énergie est leur signature de défauts topologiques ou de
mécanismes spécifiques dans les noyaux actifs de galaxie. De plus leur section efficace, sup-
posée croitre avec I’énergie (Fig. 3.3), rend leur détection par I’Observatoire Auger plausible.

O_cc (10—35 sz)
104,
10>+
167
10 7
1 4
103 ‘106 ‘109 E(GeV)

Fig. 3.3: Sections efficaces des neutrinos.

A quel taux de neutrinos peut-on s’attendre ? En considérant les paramétres du détecteur
(surface S = 15 x 50 km?, profondeur L = 50 km) et le flux mentionné au §2.8 (& =
10~ */cm?.s.s1), .5 = 7.5 x 103/s.sr. Avec la section efficace (Fig. 3.3) de o ~ 1032 cm? et
p=10"%g/lcm3, X\ ~ 15m, /o ~ 10° g/lcm? et pL = 5 x 10° g/cm?, 5 neutrinos sur un million
interagissent. Finalement, on obtient par an le chiffre de 4 x 1078 /s/sr x 47 x w107, soit une
guinzaine (les conditions ayant été prises globalement trés favorables).

La signature la plus claire de neutrinos incidents est fournie par les gerbes horizontales.
Dans le cadre du DS, celles-ci posent un probléme de bruit de fond, car les protons interagissant
prés du haut de I’atmosphére sous une incidence approchant les 90° génerent des muons a ne
pas confondre avec ceux produits par des neutrinos. Cette signature par gerbes horizontales est
également attendue dans le cas de vortons primaires (§2.7) en raison de leur section efficace
comparable a celle des neutrinos.
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3.2 Les détecteurs de fluorescence

Ces détecteurs optiques (longueur d’onde comprise entre 0.3 et 0.4 xm) mesurent I’énergie
dissipée par I’ionisation de I’atmosphere, et restituée isotropiqguement sous forme de fluores-
cence due a la désexcitation des molécules d’azote (temps caractéristique compris entre 10 et
50 ns, soit une incertitude de 15 m). Cette isotropie permet de la détecter loin de I’axe. Pres
de I’axe de la gerbe (a quelques centaines de metres), les photons Cerenkov sont plus impor-
tants que ceux de fluorescence, cependant cette configuration est plus rare. A cette longueur
d’onde, I’atmosphere est particuliérement transparente (longueur d’atténuation de 8 a 15 km).
Cependant, les facteurs d’atténuation (Rayleigh, aérosol) doivent étre pris en compte.

Cette lumiére ne mesure pas I’énergie déposée par les neutrons ou les muons, ni celle
convertie en excitations nucléaires. L’incertitude résultant de ces inconnues est cependant
inférieure aux erreurs systématiques de mesure.

La technologie utilisée pour Auger est améliorée par rapport aux Fly’s Eye, cependant n’est
pas destinée a étre aussi précise que le projet HiRes (Tab. 3.2). L’ensemble de quelques mil-
liers de photomultiplicateurs (PM), dirigés chacun vers une direction du ciel via des miroirs
sphériques, constitue un ceil de mouche aux multiples facettes, qui voit se développer la gerbe.
Dans une configuration optimale, I’écart angulaire de la gerbe, projeté sur les détecteurs, ne
dépasse pas la taille des PM, qui constituent des pixels. La surface utile (acceptance) augmente
avec I’énergie de la gerbe S ~ In Ej.

Instrument | Yeux | # Miroirs | #PM | #PM Pixel Champ
/miroir | /ceil /miroir
Fly’s Eye | 1 67 12-14 880 5° x 5° ~ 20° x 20°
Fly’skEye Il | 0.5 36 464
HiRes 9 |9%x ~100| 256 |25000| 1°x1° 15° x 15°
| Auger | 3+3 | 6x45 | 121 | 5445 [15°x15°] 30° x 30° |

Tab. 3.2: Dispositifs, en opération ou en projet, mesurant la lumiére de fluorescence.

Le bruit de fond est constitué essentiellement de lumiére diffuse provenant du halo de
la galaxie, et vaut environ 7 x 10*! photons/m?/s. Une gerbe contenant 10'° électrons & son
maximum envoie environ 10'3 photons/m?/s a un observateur situé a 1 km du pied de la gerbe.
Un parametre particuliérement important a connaitre est le rapport signal sur bruit S/N. Les
triggers de premier et deuxiéme niveau sont définis ainsi [157]. La premiére étape consiste a
déclencher sur 3 pixels adjacents alertés, réalisée au niveau cablé et se produisant a 300 s !
pour chaque miroir. Le second niveau de trigger est obtenu d’aprés les temps, qui doivent
montrer une progression de la trace similaire a celle d’une gerbe. Le taux est alors réduit
a 3 s, et est encore majoritairement composé de coincidences fortuites, que le trigger de
troisiéme niveau, réalisé par la station centrale, se chargera de diminuer.

La reconstruction (Fig. 3.4) comprend quatre étapes essentielles (a) la détermination du plan
défini par la gerbe et le détecteur, (b) le calcul de la distance et de I’inclinaison de la gerbe grace
a la distribution temporelle des signaux sur les PM, (c) le calcul de I’énergie grace a I’intensité
de la lumiere de fluorescence arrivant sur les PM, et enfin (d) I’estimation de la nature de la
particule incidente a I’aide du développement longitudinal de la gerbe.
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Fig. 3.4: Reconstruction d’une gerbe. P est le pied de la gerbe, APA’ le plan défini par le détecteur et la
gerbe, d la distance du détecteur a la gerbe et 8 I’angle zénithal de la gerbe.

Ce détecteur devrait avoir un cycle utile de 10% pour les gerbes au-dela de 10*° eV, on espére
cependant augmenter ce chiffre a 15% en détectant des gerbes de 102° eV durant les nuits de
pleine lune. Ces chiffres contraignent directement le taux d’événements hybrides attendus.

La mesure de I’angle zénithal de la gerbe permet ensuite, outre la direction d’arrivée, de
connaitre la profondeur atmosphérique du maximum de développement.

Un parametre important mesuré par ce détecteur est la profondeur du maximum de la gerbe
Xmax. Ce paramétre est crucial, de méme que sa fluctuation, pour les mesures de composition.
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3.3 Le réseau de détecteurs

Il est constitué de stations locales (SL) autonomes, alimentées par des panneaux solaires,
communiquant par ondes radio et recevant des signaux de synchronisation de satellites GPS.

Choix des parameétres

L’ objectif des observatoires Pierre Auger est I’exploration du spectre des rayons cosmiques
a partir de 10 EeV. Demander une efficacité proche de 100 %, au niveau du trigger, a cette
énergie impose un maillage du réseau d’au plus 1.5 km. Comme pour une surface donnée,
le prix est d’autant plus élevé que le maillage est serré, cette valeur a été retenue. La forme du
maillage a été choisie triangulaire (appelée également hexagonale), par opposition a orthogonale
(85.4.2).

Cette distance répétée plusieurs milliers de fois impose une autonomie de tous les détecteurs.
Cette autonomie se traduit par I’utilisation de cellules solaires, de liaisons radio, et d’une syn-
chronisation temporelle indépendante.

La demi-ouverture angulaire est définie par la géométrie des cuves et vaut 60° (on espere
aller plus loin, toutefois), soit une acceptance de 14000 km?2.sr. La solution Cerenkov a eau
présente deux avantages, un prix peu élevé et I’assurance d’une couverture plus uniforme du
ciel gqu’avec des scintillateurs [158], due a une dépendance moindre en angle zénithal.

Triggers

Les détecteurs de surface sont soumis au bruit de fond constitué du flux secondaire de
muons, de photons et d’électrons. La composante muonique est la mieux connue, son taux
vaut 80/m?.s.sr et a une énergie moyenne de 1 GeV.

Les triggers du détecteur de surface sont répartis en 3 étapes (notées ultérieurement T1, T2,
T3):

e le T1, divisé en plusieurs composantes (voir §3.4.5), a une fréquence moyenne de 100 s—!
par SL;

e le T2, destiné a affiner la sélection réalisée grossierement par le T1, est fixé a 20 s—* par
SL;

e le T3, enfin, est décidé par la station centrale (SC) sur des criteres de proximité spatio-
temporels des T2 des SL, et est estimé a moins de 1 s~ sur le réseau entier.

Le fonctionnement du réseau est alors le suivant. L’acquisition des signaux s’effectue sur
requéte du T1. Un algorithme regarde plus précisément ces signaux et décide alors d’un T2 ou
non. Tout ceci est calculé au sein de chaque SL. Les T2 acceptés sont ensuite signalés a la SC,
qui collecte alors, si elle a décidé d’un T3, les signaux des SL concernées ainsi que ceux de
leurs voisines. Le T1 étant défini de sorte a compter le nombre de muons, une SL n’ayant pas
délivré de T2 pourra en effet étre consultée sur les muons qu’elle aura enregistré a des temps
voisins de celui du T2 délivré par d’autres.

Les chiffres des niveaux de trigger s’expliquent ainsi. La fréquence de T1 est issue des
données expérimentales mesurées par les précédents détecteurs. La fréquence de T2 est dictée
par deux choses. D’une part, étant donnée la rareté des événements que I’on recherche, il est
inutile de conserver tout le bruit de fond donné par le T1. D’autre part, la bande passante entre
les SL et la SC est limitée et ne peut accepter une valeur supérieure. Enfin, la valeur donnée
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pour le T3 vient du calcul de coincidences fortuites. Elle ne représente pas une contrainte pour
I’acquisition, mais pour le volume de stockage a envisager.

Télécommunications

Nécessaires au fonctionnement d’un réseau de cette taille, elles relient d’une part les SL a
des stations relais appelées stations de base (SB), d’autre part ces SB a la SC (Fig. 3.5). Les SB
sont constitués d’antennes d’environ 50 m de haut situées a proximité des yeux des détecteurs
de fluorescence. Elles communiquent entre elles par faisceaux micro-ondes de débit 34 Mb/s.
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Fig. 3.5: (Télé)communications. Les stations locales communiquent avec la station centrale (SC) et
I’extérieur par I’intermédiaire de stations de base (SB).

Entre les SL et la SC, le temps de transfert doit étre inférieur a 5 s dans chaque direction. Les
télecommunications se font dans la bande ISM (2.4 GHz) et autorisent I’envoi d’environ 130 o/s
utiles de chaque SL a la SC. Ce chiffre impose la limite supérieure de 20 s—* au trigger de niveau
2 (il occupe en moyenne la moitié de la bande passante) décrit ci-dessus. Les événements T3
(de taille 4 ko environ) sont transférés par morceaux a la station locale pour ne pas bloguer les
notifications de T2, et chacun peut mettre ainsi quelques minutes. Leur faible taux d’occurence
ne provoque heureusement aucun probleme de saturation.

Le flux est trés dissymétrique, car la SC envoie peu de données aux SL, hormis lors du
chargement des programmes.

Datation

La reconstruction de la direction de I’axe des gerbes s’effectue en enregistrant le temps
d’arrivée de leur front sur chaque détecteur affecté (Fig. 3.6). La synchronisation temporelle
entre les stations locales s’effectue grace a la réception simultanée de signaux envoyés par les
satellites GPS en orbite autour de la terre, permettant d’atteindre une précision de 10 ns. On
souhaite obtenir une précision d’au plus 2° sur la direction d’arrivée des particules.
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Fig. 3.6: Front de gerbe.

La station centrale

Elle centralise les données provenant tant des stations locales que des détecteurs de fluo-
rescence (Fig. 3.1), gére ainsi I’intercalibration des deux dispositifs, et décide des triggers de
troisieme niveau. Elle sera a priori constituée d’un ensemble de stations Unix reliées par un
réseau local.

Dans son interaction avec les SL du réseau, elle recoit les notifications de trigger 2. En-
suite, selon la disposition spatiale des triggers 2 regus dans un intervalle de temps donné, un
algorithme spécifique décide du trigger de troisiéme niveau ou non. Dans le cas ou celui-Ci
est positif, les stations locales concernées en sont avisées et envoient alors les signaux corres-
pondants, gardés en mémoire. Les événements que les SL envoient & la SC sont déja calibrés
(§3.4.6).

Outre le traitement des données, la SC gere également leur stockage, donc est pourvue d’une
base de donnée, consultable tant localement que par des utilisateurs extérieurs.
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3.4 Les détecteurs de surface

Ce sont des cuves d’eau cylindriques (1.2 m x 10 m?2), sur lesquelles (Fig. 3.7) sont disposés
3 photomultiplicateurs (PM) dont la sortie aboutit a des convertisseurs analogique-numérique
rapides (Flash-ADC a 40 MHz), puis a une carte d’acquisition sur laquelle est broché un proces-
seur chargé de I’intelligence locale. Le matériau constituant les cuves est a I’étude (conditions
dépendantes du site).

10.2 n? B

Fig. 3.7: Cuve Cerenkov a eau. Les particules générent de la lumiére par effet Cerenkov. Cette lumiére
est réflechie par les parois intérieures des cuves et parvient aux PM.

3.4.1 Physique du détecteur

Les particules chargées arrivant dans la cuve n’interagissent quasiment pas avec le couvercle
puis produisent un effet Cerenkov dans I’eau, donc émettent de la lumiére (Fig. 3.8). Les pho-
tons des gerbes soit produisent des paires d’électrons et de positrons, soit produisent un effet
Compton sur les électrons, qui & leur tour engendrent la lumiére Cerenkov.

Le seuil de I’effet Cerenkov dans I’eau s’obtient & partir de I’indice de réfraction

n=133— [, =3/4— .= 1.5,

d’ou les énergies seuil de 150 MeV pour les muons et 750 keV pour les électrons. Ce dernier
seuil implique une valeur de 1250 keV pour celui des photons des gerbes. Il sera donc légitime
de couper les simulations de gerbes a 1 MeV. Ces seuils permettent la détection de la majorité
des particules, car les muons parviennent aux cuves avec une énergie moyenne de 1 GeV et les
particules électromagnétiques (EM) 10 MeV.

L’angle d’émission des photons vaut cos = ﬁl—n, leur nombre croissant avec I’énergie [66].

L’angle de diffusion des photons di a la création de paires est de quelques degrés a 10 MeV.

Les particules chargées peuvent déposer de I’énergie par ionisation (environ 2 MeV/g.cm—2)
ou par bremsstrahlung, causant une déviation 6¢, la diffusion coulombienne multiple valant en
moyenne aisément 90 degrés apres 3 ou 4 longueurs de radiation pour 10 MeV.

Le nombre de photoélectrons parvenant aux PM est > 50 par muon vertical, environ un par
photon et 2 ou 3 par électron. Les photons générés sont réflechis par les parois intérieures (en
Tyvek) de la cuve. Des contraintes pésent sur la définition de la cuve. En effet, le noircissement
partiel des parois ou du plafond modifie le signal collecté, rétrécissant la queue et I’intégrale du
signal pour des muons verticaux incidents.

Le principe est calorimétrique : alors que les particules EM déposent toute leur énergie dans
la cuve, les muons y déposent une quantité a peu pres invariable des qu’ils sont substantielle-
ment au-dessus du seuil (environ 300 MeV, soit quelques dizaines de fois plus). L’amplitude du
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Fig. 3.8: Effet Cerenkov. Les photons, non chargés, transférent leur énergie a des électrons ou positrons
qui génerent ensuite un effet Cerenkov.

signal I dans chaque cuve vaut donc
I =kp,+ ke, (3.1)

ou p, est la densité de muons et €., la densité d’énergie des particules EM, et k et &' des
constantes de proportionnalité. L’unité de mesure pratique est le VEM (Vertical Equivalent
Muon), signal équivalent au passage d’un muon vertical dans une cuve.

Bien que ceci dépende de la distance de la cuve au cceur de la gerbe, les gammas génerent
en moyenne I’essentiel du signal, les électrons et muons se partageant le reste (une dizaine de
%).

3.4.2 Alimentation solaire

La consommation de I’ensemble (Tab. 3.3) est limitée, pour une question de colt (1 M$/W),
a 10 W, le fonctionnement devant étre assuré entre -10° C et +50° C. La puissance solaire
étant de 1 kW/m? et le rendement des panneaux solaires de quelques dizaines de %, la surface
nécessaire est d’un dixiéme de m?.

Module Consommation (W)
Haute tension (PM) 0.4
Amplificateurs 0.08
Flash ADC 0.51
ASIC trigger/mémoires 1.0
Controbleur 2.5
Récepteur GPS 1.15
Timing 0.51
Communications 1.3
Aléas 1.0
Pertes de conversion 1.59
Total 9.94

Tab. 3.3: Consommation des différents modules a bord de chaque SL.
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3.4.3 Photomultiplicateurs

La basse tension des batteries solaires est transformée en haute tension pour alimenter des
photomultiplicateurs (PM). Les photons issus du rayonnement Cerenkov parvenant aux PM sont
appelés photoélectrons (PE).

Pour une gerbe donnée, la dynamique du signal de sortie dépend de la distance au coeur de
la gerbe. La plage a laquelle doivent &tre sensibles les détecteurs doit favoriser les signaux a
grande distance de I’axe, au détriment de la saturation des signaux plus proches.

3.4.4 GPS

Les satellites GPS émettent périodiquement (1 Hz = 1 pps) un signal en direction de la
terre. Les stations locales du réseau de détecteurs sont équipées de récepteurs GPS permettant,
grace a la réception de ces signaux, la détermination absolue réguliére de la date, et donc leur
synchronisation.

Dans I’interface GPS, une horloge a 100 MHz prend le relais et un compteur mesure le
décalage accumulé. A chaque seconde, le récepteur GPS peut également fournir les corrections
a apporter a la seconde précédente. La précision de 10 ns est obtenue en tenant compte de ces
corrections et a condition de fonctionner dans un mode ou toutes les SL recoivent les signaux
des mémes satellites (autour de 7). Cette précision n’est pas absolue, mais relative au réseau.
Le signal recu par le contrbleur GPS est alors associé a un TimeStamp, composé de deux mots
de 32 bits, contenant respectivement les valeurs de la seconde et de la nanoseconde.

processus durée

précision carte GPS 10 ns

échantillonnage FADC 25 ns

réponse d’un PM a un PE 300 ns

gerbe verticale quelques dizaines de us
gerbe horizontale entre 2 SL voisines | 5 us

fenétre pour I’intégration du signal 20 us

Tab. 3.4: Ordres de grandeurs de temps.

3.4.5 Electronique d’acquisition

Le schéma général de la chaine d’acquisition est présenté sur la Fig. 3.9. Les différents
modules a assembler y sont représentés : I’électronique de Front-End, le contr6leur, les modules
teléecommunications et GPS.

En pratique, I’intégration de plusieurs fonctions sera réalisée sur I’ASIC de Front-End. Cet
ASIC est situé a la sortie des FADC, et contient

e les buffers de Front-End (FEB) ;
e les registres contenant les paramétres donnés par le contréleur.

Cet ASIC se charge des déclenchements de premier niveau en envoyant les triggers au
contrdleur, en avertissant le GPS, et en placant les signaux dans les FEB.
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Fig. 3.9: Schéma d’une station locale.

Flash-ADC

Le signal provenant des PM est numérisé par deux séries de FADC, I’une a bas gain (W1 a
W4 sur les Figs. 3.9 et 3.10) et I’autre a haut gain (W5 et W6 sur les Figs. 3.9 et 3.10), réalisant
une dynamique totale de 17 bits (1.3 x 10°) par PM et fonctionnant a 40 MHz.

A FADC 1
oM T Base /8 )
o /64
Amplifier /5121
A FADC w2
oM Base /8 7
o /64—
Amplifier /5121
A FADC W3
PMT Base 87
Amplifier 512

FADC

Sum FADC

W5

g

) [3) [
B EE®E @ ©

Sum FADC

Fig. 3.10: Implémentation des Flash-ADC. W1 a W3 constituent les 8 bits de poids faible pour chacun
des PM. W4, W5 et W6 ajoutent chacun 3 bits grace a la division préalable du signal par 8, 64
et 512, conduisant donc a une dynamique de 8+3+3+3 = 17 bits.

ASIC de Front-End
Les triggers de niveau 1, tenant compte de contraintes physiques, sont définis ainsi :

e trigger SLOW : envoyé toutes les 0.1 s, il signale les traces de muons (3000/s, donc 300 a
chaque fois) accumulées dans un buffer. Ce buffer est utile pour la calibration d’une part,
pour les événements neutrino (gerbes horizontales) d’autre part.
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e triggers FASTO et FASTL1 : “vrais” événements, déclenchés une centaine de fois par se-
conde au total. La distinction entre 0 et 1 est destinée a tenir compte des gerbes proches
ou distantes.

e trigger Random : sans contenir forcément de signal utile, il sert & la calibration et a la
surveillance. Est exécuté sur demande expresse du contréleur.

Des échelles de comptages (scalers) sont également implémentées : entre deux triggers
SLOW, le nombre de signaux au-dessus de certains seuils est compté. Cette information est
utile pour la détection de sursauts gamma ou de chargés émis en association avec eux (dans
le cas de sources proches, on mesurerait ainsi I’augmentation temporaire du niveau moyen des
signaux sur le réseau entier).

Lorsqu’un déclenchement a lieu, I’ASIC de Front-End assigne sa propre étiquette (TimeS-
tamp, qu’on notera TimeStamp FE pour le distinguer du TimeStamp GPS déja introduit), qui
sert de référence a I’enregistrement du signal.

Contréleur

La mémoire nécessaire prend en compte le fait qu’un événement couvre une fenétre de 20 us
a 40 MHz, multiplié par les 6 voies des FADC, soit 4.8 ko/événement. Méme si un algorithme
de suppression des zéros (zero suppress) appliqué au niveau des FEB diminue légerement cette
valeur, conserver 100 événements par seconde pendant 10 secondes donne une taille de 5 Mo. La
mémoire mise en ceuvre est de 8 Mo pour les données, autant pour le systéme et les applications
et 1 Mo pour la FEPROM, 128 ko pour la boot EPROM.

La commande du GPS et des telecommunications s’effectue par liaisons série RS232. Les
FEB sont lus par DMA.

3.4.6 Calibrations

Comment réaliser la calibration des signaux au sein de chaque station locale ? Une méthode
possible est I’utilisation des désintégrations de muons. En effet, une fraction des muons parve-
nant dans les cuves s’y désintégrent en libérant un électron et 2 neutrinos, I’électron déposant
alors environ un tiers de I’énergie totale du muon. Ce phénomene doit se voir par deux pics
successifs sur le signal, I’'un dii au dépdt d’énergie du muon pas encore désintégré, I’autre di a
I’électron émis.
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4. LES GRANDES GERBES DE L’AIR

4.1 Généralités

Historique

Les premieres gerbes, ou cascades, furent observées dans la matiere, dans des chambres
de Wilson en 1929 a Leningrad [159], et étaient provoquées par des rayons cosmiques.
Plusieurs équipes, dont celle de Rossi, ont confirmé ces expériences dans les années sui-
vantes. Les premieres interprétations théoriques sont apparues en 1937 (Carlson, Oppenheimer,
Bhabha, Heitler), basées sur des collisions successives, et ont conduit a des équations intégro-
différentielles appelées équations de diffusion. Les processus connus étaient alors les effets
photoélectrique et Compton, la production de paires, I’annihilation et le bremsstrahlung.

Fig. 4.1: Gerbe en chambre a ionisation.

Alors que les gerbes mesurées dans le plomb (Fig. 4.1) étaient électromagnétiques (EM), is-
sues de photons et d’électrons, en 1937 furent identifiées, par le groupe de Pierre Auger (Maze,
Grivet-Meyer, Daudin [12]), des gerbes atmosphériques. La composante pénétrante devait en
révéler ultérieurement le caractéere hadronique, et comme on ne parlait pas encore de mésons,
ces gerbes furent interprétées comme le dépdt d’énergie de nucléons de trés haute énergie,
essentiellement par les processus EM mentionnés ci-dessus. La mécanique quantique et la re-
lativité, ainsi que la découverte des mésons et muons, permirent d’expliquer ensuite cette pro-
duction hadronique multiple.

La liaison du microscopique et du gigantesque s’est alors amorcée : d’une part on identifiait
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(partiellement) le rayonnement de Hess, d’autre part on était confronté a la production multiple
de hadrons.

L’existence de gerbes est due a la multiplication des particules, par interaction avec I’at-
mospheére (noyaux et électrons) et partiellement avec le champ géomagnétique. L’énergie est
dégradée en fonction de la multiplicité et de I’énergie emportée par les particules secondaires.

Les modéles d’interaction hadronique, au départ basés sur I’hydrodynamique relativiste
(Fermi, Landau), tentent actuellement d’incorporer la théorie moderne des interactions fortes
gu’est la chromodynamique quantique (QCD). Alors que la recherche des interactions fon-
damentales EM n’a pas révélé de phénoménes nouveaux (on pourrait y inclure I’effet LPM
(§2.2.4), provoqué par la densité du milieu de propagation), les interactions hadroniques sont
plus riches en inconnues. Alors que des représentations analytiques pour les gerbes EM, so-
lutions des équations de diffusion, ont été calculées, les interactions fortes doivent encore étre
traitées individuellement.

De nos jours les gerbes, tant hadroniques qu’EM, sont régulierement produites dans les
calorimétres des expériences auprés d’accélérateurs. Pour les rayons cosmiques, I’atmosphére
joue ainsi le r6le d’un calorimétre.

Utilisation astrophysique

Les paramétres utiles a I’astrophysique sont la nature, I’énergie et la direction d’arrivée des
particules primaires. Revoyons brievement les méthodes disponibles pour leur détermination :

e la direction est le paramétre le plus simple a déterminer. Les particules de la gerbe
forment un front (Fig. 3.6) qui affecte les détecteurs d’un réseau a des temps relatifs
dépendant des angles d’incidence de la gerbe. Dans le cas d’un détecteur de fluorescence,
c’est le temps relatif d’arrivée de la lumiére depuis chaque point de la gerbe et la direction
des PM touchés qui permettent cette estimation. L’ information est alors complétée par
I’instant d’arrivée de la gerbe complete, qui permet de calculer les coordonnées célestes
ou galactiques du rayon cosmique primaire ;

e I’énergie est mesurée a partir des distributions latérales ou longitudinales de particules,
intégrées ou non ;

e la composition est estimée a I’aide de :
— la fraction de muons comparée a celle de particules EM, pour un réseau ;
— la profondeur du maximum de la gerbe, pour un détecteur de fluorescence.

Les réseaux sont également sensibles & des paramétres longitudinaux. Ainsi, le temps
de montée des signaux recueillis est caractéristique de la profondeur de développement
d’une gerbe.

Développements d’une gerbe

Une gerbe se décrit dans un premier temps par une distribution longitudinale puis, a chaque
altitude d’observation, une distribution latérale de particules. Ensuite, il est utile de distinguer
les différentes composantes de la gerbe. En particulier, on s’intéressera aux photons (vy), aux
électrons (terme qui inclut la plupart du temps autant les positrons e™ que les électrons e™),
aux muons (.~ et u) et aux hadrons. Enfin, ces distributions seront distinctes selon I’énergie
au-dessus de laquelle on dénombre les particules.
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La distribution longitudinale se décompose en deux régimes. Le premier reflete la multipli-
cation de particules, le second I’absorption lorsque ces particules se désintégrent ou ne sont plus
suffisamment énergétiques pour en créer de nouvelles. Selon le type de particule, le maximum
de développement n’a pas lieu au méme endroit, cependant la plupart du temps les photons et
électrons dominent les muons, autorisant I’identification du maximum de la gerbe totale X .«
(Fig. 4.2) avec celui des particules EM.

# particules

10t | photon

¢électrons: |

iniveau de la mer

(HP, Yakutsk, Sydney)
 (ueno)

 (Fly's Eye, Auger )
§(V¢I0én0 Ranch)

h(g/cm2)

0 200 400 600 800 1000
Fig. 4.2: Profils longitudinaux d’une gerbe verticale provoquée par un proton de 100 EeV.

Les distributions latérales, dont I’existence est due a la diffusion coulombienne multiple,
sont la clé de la détection des gerbes par les réseaux de détecteurs.

5/ log(p)

o T \
1000 2000 3000 r(m)

Fig. 4.3: Profil latéral de la densité p en fonction de la distance r & I’axe de la gerbe.

Inclinaison

Le taux de gerbes, proportionnel a I’angle solide 27 sin 8d6, croit avec cos #. L’ inclinaison
engendre plusieurs effets

e le long du développement de la gerbe, I’épaisseur d’atmosphére traversée est supérieure
(si h est I’épaisseur traversée par une gerbe verticale et Ry le rayon de la Terre, i/ cos 6
a petit angle et v/2Rrh a angle droit) ;

e ¢lle diminue o cos @ la section efficace de rencontre avec des détecteurs de taille donnée ;
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e elle rapproche cependant les détecteurs de I’axe de la gerbe, y augmentant la densité de
particules.
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4.2 Cascades électromagnétiques

Les cascades EM (électromagnétiques) résultent de la perte d’énergie des électrons et des
photons, sujets au bremsstrahlung et a la production de paires aux plus hautes énergies

et — ety

v — ete.

Au-dessous des énergies E. (82 MeV) et ¢, (100 MeV) respectivement, I’ionisation et I’ef-
fet Compton prennent le relais, mettant un terme a la multiplication des particules. L’effet
photoélectrique intervient ensuite a trés basse énergie.

La longueur de radiation X est définie a partir des pertes par bremsstrahlung et le rayon de
Moliére Ry, di a la diffusion coulombienne multiple, est I’analogue latéral (ou tridimensionnel)
de Xy, dépendant des conditions atmosphériques locales (pression, température et densité de
I’atmosphére).

Vision simplifiée

Supposons [160] que photons et électrons répartissent a chaque interaction (c’est-a-dire
apres une profondeur X,) leur énergie en deux quantités égales. Si la particule incidente avait
une énergie Ey, aprés une distance n.X,, environ 2™ particules d’énergie E,/2" chacune sont
dans la gerbe. Le processus continue jusqu’a ce que les particules atteignent un seuil d’énergie
E.. Le nombre de longueurs X, traversées est alors d’environ ny., = In(Ey/E,)/In2 et le
nombre de particules E,/E,. La création de particules étant interrompue, on est entré dans la
région d’absorption.

Résolutions analytiques

Les équations de diffusion s’écrivent [160] (A', B, C’ et o, étant des opérateurs)

Om  Om _ ' ' om ' N g
e = A7T+ny+eaE+/[7r(0 0') — 7 (0)]o(6')d0 4.1)
oy  ,0v ,

E‘FGE = 0'0’)’+C7T,

ou w(E,t,r0) et v(E,t,r,0) sont les densités d’électrons et de photons dans I’intervalle
dEdtdrde. t est la profondeur atmosphérique en unités de X, 6 la déviation angulaire, r la
déviation latérale et E I’énergie de la particule considérée.

Dans le traitement unidimensionnel (développement longitudinal), les variables @ et r n’in-
terviennent pas. L’approximation A ne prend pas en compte les pertes et conduit & une mul-
tiplication infinie des particules. L’approximation B fait intervenir les pertes par ionisation
(troisieme terme de la premiére équation). La résolution compléte conduit alors a la forme
analytique de Greisen pour le nombre d’électrons

N, = % exp (t(1 — 1.51ns)), (4.2)

—ln(ﬁ) et S—L
Y=TE, T 112yt
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s est I’age longitudinal, qui refléte I’état de développement de la gerbe. Il vaut 0 a son début et
1 au maximum de son développement. Il a une influence sur I’allure des densités latérales.

Le traitement tridimensionnel (donc I’obtention des distributions latérales) est plus délicat.
L approximation de Landau (diffusion coulombienne multiple aux petits angles) consiste a rem-
placer le quatriéme terme de (4.1) par g—sjg%. La résolution analytique dans cette approximation
a été réalisée par Nishimura et Kamata en 1958 [160] et conduit a I’expression de la densité
latérale en fonction de la distance r a I’axe de la gerbe et de I’4ge s

o= ) - B () iy

expression (qu’on référera ultérieurement par NKG) ou apparaissent deux régimes. L’age s se
manifeste par I’évolution du rapport entre les densités d’électrons a courte et longue distance
(Pinfluence de la profondeur de la gerbe sur les distributions latérales). Au fur et a mesure du
développement, la pente s’accentue.

A I’aide d’outils plus élaborés, Uchaikin et Lagutin ont progressé dans la résolution de ces
équations de diffusion [161], conduisant au remplacement de R, par s,, Ry = (0.78 — 0.21s) Ry
dans la fonction NKG (éq. 4.3). Récemment [162], ces auteurs ont proposé une nouvelle pa-
ramétrisation de la densité latérale EM, pour laquelle les densités a distance de I’axe sont parti-
culiérement réduites.

Un peu plus...

A trés haute énergie, il faut également tenir compte, d’une part du champ magnétique ter-
restre qui peut provoquer la photoproduction de paires e*e~ (conversion magnétique) a partir
de hv ~ 10'° eV et le rayonnement synchrotron des électrons aux mémes énergies [67, 163],
d’autre part de I’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal (LPM [71], §2.2.4), non négligeable a
haute énergie ou a haute densité (dans I’air, I’énergie critique est 4 x 1017 eV, et dans le plomb
environ 10° fois moins) et qui tend a diminuer les sections efficaces de bremsstrahlung et de
production de paires, ceci jusqu’a deux ordres de grandeur. Nous reviendrons sur cette derniére
particularité au §5.2.

Dans le contexte des énergies primaires de 10 EeV et plus, des cascades purement EM pour-
raient se produire si la désintégration de défauts topologiques contribuait au spectre observe.

Photoproduction

Une gerbe n’est jamais purement électromagnétique. L’interaction des photons avec les
noyaux peut engendrer leur photodissociation (section efficace de quelques centaines de ub),
conduisant a I’émission de nucléons.

Paires de muons

Outre les paires d’électrons. des paires de muons ou de taus sont également susceptibles
d’étre créées aux plus hautes énergies. Cependant, les sections efficaces de ces processus,
réduites par un facteur (m./m,)? ou (m./m.,)?, les font peu contribuer aux gerbes.
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4.3 Cascades hadroniques

4.3.1 Particularité

Comme leur nom I’indique, ces cascades sont composées de hadrons (nucléons et mésons)
et sont la plupart du temps générées par une particule primaire hadronique (nucléon ou noyau).

Les hadrons, par interaction avec les noyaux de I’air, sont responsables d’une produc-
tion multiple, incluant des pions neutres et chargés, qui engendrent respectivement des sous-
cascades EM et des muons. Les cascades ne sont cependant jamais purement hadroniques, en
raison de ce branchement EM qui emporte environ un tiers de I’énergie par interaction, ne lais-
sant que quelques % aux hadrons qui atteignent le sol.

Cette composante hadronique est source de quelques incertitudes, car les hadrons sont des
systemes liés dont la structure est encore mal comprise, et les calculs sont donc bien plus délicats
que pour les interactions EM :

e a basse énergie, la complexité des processus (résonances) implique I’utilisation de
modeéles phénoménologiques, la constante de couplage des interactions fortes ne permet-
tant pas de développement perturbatif ;

e a plus haute énergie, ou le calcul perturbatif peut s’appliquer (ce qui dépend toutefois du
moment transféré), les calculs sont gigantesques. De plus, expérimentalement, certaines
zones restent inexplorées (régions centrales (QGP), fragmentation ou diffraction a faible
impulsion de transfert) ;

e a encore plus haute énergie, comme la physique est inconnue (vide expérimental), on ne
peut que partir de I’hypothése qu’elle est similaire, grace notamment a des propriétés d’in-
variance d’échelle (§4.3.2). Cependant, I’incorrection de ces propriétés a haute énergie
illustre la difficulté des extrapolations qui peuvent en étre déduites. L’extrapolation par
rapport aux données existantes porte sur (a) I’énergie dans le centre de masse (Tab. 4.1),
(b) la région cinématique des particules produites et (c) la nature des noyaux cibles.

| Energies (GeV) | Centre de masse | Labo (Terre) |
Expérience pp PP PbPb  p-air Rayon Cosmique
ISR 62.5 52 1350-2000
SppS 900 4 % 107
Tevatron 1800 1.6 x 108
LHC 15000 106 108
Exp. RC [164, 165] € [6000, 40000] | € [1.8 x 107, 8 x 10°]
Evt. Fly’s Eye [49] 8 x 10° 3 x 10!

Tab. 4.1: Correspondances entre les énergies (exprimées en GeV) maximales atteintes par les
accélérateurs (colonne centrale) et celles des rayons cosmiques (colonne de droite).

Outre la particule primaire (un proton dans la majorité des cas), les hadrons impliqués dans
ces cascades résultent d’une production multiple. Ce sont pour la plupart des mésons dont la
durée de vie est limitée (pions 7+ et 7%, kaons). On trouve également une fraction d’hypérons
ou de particules charmées (contenu mesuré par UA5), mais leur influence sur I’ensemble de la
gerbe est minime.

Avant d’étudier I’interaction de ces particules, il faut envisager leur désintégration
éventuelle :
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Fig. 4.4: Sections efficaces proton-proton et proton-air [165].

e a basse énergie (< 30 GeV), leur longueur de désintégration (I, = yer) est suffisamment
courte pour qu’elles se désintégrent (en muons = et neutrinos v,) avant d’interagir. C’est
quasiment toujours le cas pour les w°, qui provoquent aussitot une cascade EM via 7% —

YYs
e a haute énergie, la longueur de désintégration est plus importante et les particules ne vont

pouvoir se désintégrer que si elles sont créées a haute altitude. Elles interviendront donc
(sauf les ) par leurs interactions fortes dans le développement de la gerbe.

Les muons issus de la désintégration des mésons chargés sont la clé de la discrimination
de la nature des particules primaires, car ils refletent le contenu hadronique de la gerbe. Leur
énergie est d’autant plus élevée que I’est leur lieu de production. Leur production est associée
a celle de neutrinos, appelés atmosphériques. Ils peuvent ensuite se désintégrer ou interagir
par bremsstrahlung avec I’atmosphere. Ils subissent également des déflexions dues au champ
magnétique terrestre et a la diffusion coulombienne multiple.

L’interaction particuliére des muons leur permet d’étre détectés a des profondeurs atteignant
plusieurs kilomeétres sous terre, ceci d’autant plus que leur énergie est élevée (environ un metre
de roche par GeV).

4.3.2 Interactions fortes
Observables

L’interaction entre particules est caractérisée par des états final et initial. A partir de
I’énergie-impulsion (E, 5), on écrit I’énergie /s dans le centre de masse particule-air, les impul-
sions longitudinale p; et transverse p; pour chaque produit de la collision. Introduisons ensuite
la rapidité et la pseudo-rapidité

y—lln(E—i_pl) et n—lln(p—i_pl)
2 \E-p 2 \p-m)
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y est additive par transformations de Lorentz. L’énergie étant rarement mesurable directement,
la pseudo-rapidité » est plus commode et tend vers y & haute énergie (E' > m). La variable de
Feynman zp = ;’—(’) représente la quantité d’impulsion longitudinale emportée par une particule.

Que ce soient des mésons, des nucléons ou des noyaux, les hadrons ont une extension spa-
tiale qui rend leur mode d’interaction sensible au paramétre d’impact (distance entre les lignes
d’arrivée des particules) :

e lorsqu’il est élevé, cas le plus courant, la collision est dite périphérique. Les réactions sont
alors élastiques et n’absorbent ni ne produisent de particules, et sont sans influence sur
les gerbes;

e lorsqu’il est plus faible, on se trouve dans des régions de fragmentation, tres mal connues.
Dans ces régions peuvent également étre produits des jets ;

e quand il est nul, les collisions sont centrales et les densités d’énergie élevées.

Les données des modeles de physique hadronique dont on a besoin pour calculer les gerbes
atmosphériques sont :

e les sections efficaces (inélastiques) ;

e les composantes de la production multiple :
— les distributions de multiplicité des particules produites et la nature de celles-ci;
— les distributions de rapidité et d’impulsion transverse ;

— les propriétés des deux particules pilotes, leader et anti-leader (particules possédant
les rapidités extrémales de la distribution) telles que la fraction d’énergie emportée,
I’échange de charge ou non,

tout en tenant compte des corrélations entre ces diverses variables.

Données expérimentales

Les mesures viennent surtout des expériences auprés d’accélérateurs (CDF au Tevatron,
UAnN aux SPS et ISR, H1 a HERA), mais également, plus indirectement, des détecteurs de
rayons cosmiques (Akeno, Yakutsk ou le Fly’s Eye donnent des estimations de sections ef-
ficaces, les chambres a émulsion en altitude permettent de plus I’estimation des distributions
d’impulsions transverses). Le rapport entre le flux des primaires et le flux des secondaires non-
accompagnés permet également I’estimation des sections efficaces entre 103 et 10° GeV dans
le référentiel du laboratoire [166].

La section efficace inélastique proton-air est estimée via I’atténuation de X, et sa fluctua-
tion (Fly’s Eye et Yakutsk) ou par la dépendance en angle zénithal des gerbes possédant N, et
N, fixés (Akeno).

Avec des noyaux ou d’autres particules que les protons, la situation est plus pauvre.

Lois d’échelle

Le scaling de Feynman (Fig. 4.5) suppose le comportement des multiplicités moyennes (n)
en In E, une section efficace et une impulsion transverse moyenne constantes, des distribu-
tions de rapidité invariantes. Expérimentalement, il a été prouvé qu’il était violé dans la région
centrale, par contre on connait peu de la région de fragmentation, la plus déterminante pour
I’évolution des cascades (car les particules pilotes se trouvent dans la queue de la distribution).



-~ e

dN/dy

dN/dy violation
labo dans la région ©)

centrale

centre de masse

(@)

Y-Yem
dN/d
y violation
dans les régions (d)
centrale et de
fragmentation

(b)  tano dn/dy

labo

y-y cm y-y cm

application du scaling violations du scaling

Fig. 4.5: Influence de la validité et des violations du scaling de Feynman sur les distributions de rapidité
des particules secondaires chargées. Dans le cas ou le scaling s’applique (Figs (a) et (b)), ces
distributions sont invariantes lorsque s croit. Dans le cas ou la valeur en y — y.,, = 0 n’est pas
invariante, mais ol la queue de distribution I’est (Fig. (c) et points “CERN” de la Fig. 4.6), on le
dit violé dans la région centrale. Lorsque I’ensemble de la distribution n’est pas invariante (Fig.
(d) et tendance suggérée par les points “Fermilab” de la Fig. 4.6), la violation est compléte.

Dans la région de fragmentation, la plus influente sur le développement ultérieur des gerbes,
les données de CDF a Fermilab rendent difficile d’admettre le scaling (Fig. 4.6). Dans ce cas,
I’inélasticité se trouve favorisée et les gerbes sont moins profondes.

Le scaling KNO [168] avait été observé sur les distributions de multiplicité des particules
secondaires. Bien qu’il ait été mis en défaut expérimentalement, les raisons de sa violation
restent matiere a discussion. Il se traduit par une proportion plus importante d’événements a
haute multiplicité (dont le comportement devient alors proche de In? s).

Noyau-Noyau

Les noyaux ne subsistent que sur les premiéres dizaines de g.cm~2 de la gerbe (environ 15
g/cm? pour les noyaux de fer), aprés quoi ils se trouvent “réduits” en nucléons.

L’approche la plus simple des propriétés des gerbes provoquées par des noyaux est la super-
position. Soit un noyau d’énergie E, composé de A nucléons. Aprés fragmentation compléte, la
gerbe est composée de A sous-gerbes provoquées chacune par un primaire d’énergie Fy/A. La
gerbe totale est donc moins profonde, les pions chargés étant moins énergiques se désintegrent
plus t6t et la gerbe est donc plus riche en muons qu’une gerbe de protons de méme énergie.

La superposition sous-estime les fluctuations. Un modéle en deux étapes [169], réalisant
I’abrasion des noyaux incidents par les noyaux cibles, puis I’évaporation des fragments produits,
décrit plus fidelement ces fluctuations.
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Fig. 4.6: Distributions expérimentales de pseudo-rapidité [167].
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Fig. 4.7: Laviolation du scaling KNO s’observe sous la forme d’une proportion supérieure d’événements
a haute multiplicité. Selon les interprétations, cette évolution a haute énergie est soit due a la
contribution de minijets, soit a des phénomeénes diffractifs.

Nucléon-Noyau

Dans I’atmosphére, les cibles sont des noyaux d’oxygéne, d’azote et plus rarement d’argon.
Il faut donc considérer les interactions nucléon-air. Les données des accélérateurs concernant
surtout les réactions entre hadrons seuls, on doit appliquer le modéle de superposition de Glau-
ber [170], valide jusqu’aux environs du TeV, aux réactions entre nucléons et noyaux d’azote ou
oxygeéne. Les sections efficaces entre air et proton doivent tenir compte des facteurs correctifs
correspondants aux mécanismes suivants [170] :

e I’excitation diffractive d’un des nucléons du noyau cible o* ;
e la diffusion quasi-élastique (réactions nucléon-noyau) ou le noyau cible est excité o ;

e le screening inélastique : diffusion multiple, états intermédiaires excités des nucléons du
noyau cible Ao.
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La dépendance entre o,,_,;, €t oy, N’est pas triviale, et la relation de Glauber doit &tre utilisée
avec précaution [171, 172] lorsqu’on rapporte les sections efficaces proton-air a proton-proton.

Dans le cadre du “Pomeron QCD”, la relation entre les sections efficaces inélastiques avec
I’air et les nucléons [172] est donnée par

inel U;)nfgir e
%= | s X 100 mb. (4.4)

En raison de la densité, la superposition n’est pas forcément valide, car des effets “collectifs”
peuvent se produire. Ainsi, a I’intérieur du noyau, les collisions centrales avec au moins un des
nucléons du noyau cible sont courantes et le nombre moyen de nucléons du noyau cible affectés
par le nucléon incident est faible.

Meéson-Nucléon et Méson-Noyau

Les mésons sont les particules majoritaires issues de la production multiple. La dépendance
de leurs sections efficaces, pondérée par I’isospin, est similaire a celle des nucléons. Des
échanges de charge peuvent cependant se produire avec la particule pilote, ce qui peut affecter
le développement lorsque des 7= donnent des °.

4.3.3 Sections efficaces

La section efficace totale se partage en plusieurs contributions, seule la composante
inélastique s’appliquant aux gerbes. Leur comportement en fonction de I’énergie est le premier
critere que cherchent a décrire les modeles :

e élastique (aux grands parameétres d’impact) (20 %) ;

e inélastique, dont :
— diffractive, simple et double (10 a 20 % de I’inélastique) ;
— non diffractive.

La composante diffractive est due a I’excitation de la cible, du projectile, ou encore des
deux, avant la fragmentation. Elle se manifeste par une multiplicité réduite de particules
secondaires. ;

e semi-élastique.

Le comportement déduit des expériences auprés d’accélérateurs ou de rayons cosmiques
s’exprime en puissance de In s ou de In E, la borne supérieure devant étre proportionnelle a
In? s. La dépendance maximale provenant des données de rayons cosmiques donne la valeur de

Op—air = (%)O'OG x 290 mb. Les sections efficaces influent en particulier sur la profondeur
du maximum X ., des gerbes et sur ses fluctuations.

La section efficace totale augmente, cependant on ne sait pas tres bien pourquoi. Deux écoles
s’affrontent. Pour la premiére, ceci est di a une augmentation de la partie diffractive, conduisant
a des multiplicités peu élevées. Pour la seconde, il y a une contribution de jets (minijets), qui
augmente les impulsions transverses. Ces tendances anormales sont de plus confirmées par la
violation du scaling de KNO ou I’augmentation de I’impulsion transverse moyenne avec la

multiplicité.
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Gribov-Regge

Les modeles basés sur les pdles de Regge utilisent la symétrie de croisement des réactions
a deux corps pour identifier les réactions a grand s et petit ¢ < 0 (diffusion) a celles a petit s
et grand ¢ > 0 (domaine des résonances). Cette symétrie permet alors de calculer les sections
efficaces totales et élastiques a partir de I’échange de résonances. Celles-ci définissent des poles
qu’on place sur des trajectoires dites de Regge «(t) = aqg + /t.

Cependant, le calcul a partir des résonances mésoniques connues n’est pas satisfaisant. La
section efficace totale décroit a grand s, I’introduction du spin fait diverger les sections efficaces,
les processus diffractifs ne sont pas pris en compte. Pour résoudre ces problémes, une nouvelle
résonance, appelée Pomeron, a été introduite, possédant les nombres quantiques du vide.

Type o | &/ (Gev?) |
Reggeon (mésons) | 0.53 1
Pomeron 1.08 0.3

En termes de QCD, il est commode d’associer I’échange d’un Pomeron a la diffusion entre
gluons. En utilisant un Pomeron o ~ 1.08, la section efficace totale oy,:(s) ~ s*~! est en
accord avec les mesures effectuées sur des v, K*, 7%, p, p, n ou d [30]. Cette approche permet
de méme la prédiction des sections efficaces élastiques, diffractives et, plus difficilement,
inélastiques.

L’extrapolation a haute énergie est d’autant plus justifiée que les processus physiques ob-
servés sont compris, plutét que décrits. L’apport de théories plus élaborées, utilisant des idées
provenant de la QCD, est une prédiction plus naturelle du comportement a haute énergie
(constantes de couplage), ou I’explication des caractéristiques de la production multiple (multi-
plicités, distributions). Ainsi, les calculs de QCD tentent de retrouver le Pomeron, conduisant a
un objet un peu différent qu’est le Pomeron a la Regge.

Modéle dual des partons

La dualité extrapole le comportement de Regge a basse énergie, c’est-a-dire inclut a la fois
la description des résonances et celle des processus de diffusion a s élevé. La dualité est reliée
aux cordes et a la topologie.

L’inclusion des partons dans ces idées conduit au modéle dual des partons (DPM [173]). On
commence par écrire les fonctions de distribution des quarks a I’intérieur des hadrons (obtenues
grace aux expériences de diffusion profondément inélastique), qui s’expriment en fonction de
la variable z de Bjorken sous la forme

2f(x) = Az’ (1 + o/ + f) (1 — a)".

La dualité conduit a la séparation en deux composantes distinctes, I’une lente et I’autre
rapide, qui forment ensuite des chaines. Les mésons (¢g) sont des cordes ouvertes, de fonction
f™(x) ~ z7%5(1—2)~%° (I"'un est d’autant rapide que I’autre est lent). Dans les baryons (¢—qq),
fP(z) ~ x7%5(1 — 2)'5, le diquark est généralement le plus rapide. Pour les quarks de la mer
ou les gluons, la fonction de distribution est en z=17¢.

Les interactions entre hadrons se décrivent en considérant deux chaines de hadrons produites
par I’isolement d’un parton (g, qq, g, g) de chaque hadron en collision. Elles se hadronisent (ou
se fragmentent) ensuite. A plus haute énergie, les quarks de la mer contribuent également a la
formation de chaines.
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Fig. 4.8: Collision inélastique proton-noyau dans le cadre du modéle dual des partons.

En convoluant les distributions partoniques (fonctions de structure des quarks) avec les fonc-
tions de fragmentation (qui s’expriment en fonction de la variable de Feynman z ), on obtient la
distribution de rapidité des hadrons secondaires, qui peut se paramétrer par la superposition de 2
fonctions gaussiennes symeétriques par rapport au centre de masse. A partir d’un diagramme, on
connait les fonctions de distribution d’impulsion qui donnent les fractions z » des constituants
a la fin de la chaine. Les particules de la chaine sont déduites des fonctions de fragmentation.

En pratique, on utilise des paramétrisations résultant d’autres simulations. Les valeurs de la
densité centrale de rapidité, de la section efficace totale découlent généralement de générateurs
Monte-Carlo. A partir de ceux-ci, on obtient les paramétrisations utilisées dans les simulateurs
de gerbes atmosphériques, apres ajustement sur les distributions de pseudo-rapidités observées
aux différentes énergies des collisionneurs et accélérateurs.

Autres modeéles

L application la plus directe du modéle dual des partons est réalisée par les codes HDPM
et DPMJET. D’autres modeéles utilisent I’idée de cordes colorées (chaines) se fragmentant en
hadrons, dont [174] :

e VENUS [175] (inclut les interactions entre noyaux) et QGSJET (Quark Gluon String,
développé par les groupes russes) sont basés sur Gribov-Regge et les échanges de Pome-
rons, leur nature et la fragmentation étant traitées differemment ;

e SIBYLL inclut la contribution de minijets a la section efficace.

4.3.4 Multiplicités

Avant la mise en évidence de la production multiple, Heisenberg (1936) avait soupgonné
son existence en raison de la non-convergence des calculs perturbatifs. Les premiers modéles
ne supposaient alors aucune corrélation entre les particules émises, ce qui conduisait a des
multiplicités variant en E,/* ou Ey/?, en forte contradiction avec les tendances déja observées
[176]. Vint alors le modele thermodynamique de Fermi (1950), prédisant une évolution en Eé/“
[177]. Bien qu’en accord avec les données contemporaines, ce modeéle nécessitait toutefois I’in-
troduction du concept de “fireball”, dans le modéle hydrodynamique de Landau (1953), pour
expliquer la moyenne, constante avec I’énergie, des impulsions transverses observées [177]. Ce
modele expliquait également la superposition de deux gaussiennes observée sur les distributions
de rapidités. Restent a reproduire les fluctuations, sous-estimées dans ce dernier modéle. A cet
effet ont été introduits les modéles multi-fireball de Cocconi ou le quantum lourd de Hasegawa
(1961), qui prédisent une dépendance en In F [176], en accord avec les données actuelles, et
avec les modéles basés sur le scaling de Feynman (1969).
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De méme que pour I"'augmentation de la section efficace totale, la violation observée du
scaling KNO a deux explications :

e la multiplication des chaines centrales, conduisant a une loi binomiale négative (NBD) ;

e la contribution des minijets (Gaisser) o + Tjets, dont I’importance croit avec I’énergie,

a cause du seuil pr* > pmin ~ 1.5 GeV.

4.3.5 Rapidités

Les distributions de rapidité et d’impulsion transverse dépendent de la convolution entre
les fonctions de structure et les fonctions de fragmentation ainsi que du nombre de chaines
constituées au cours de I’interaction.

4.3.6 Impulsions transverses

Les distributions d’impulsion transverse suivent une fonction empirique inspirée par la QCD
[178]
d? "
E—J = cte ( Po ) .

Dans le cadre du scaling de Feynman, leur valeur moyenne (p;) est stable en fonction de
I’énergie d’interaction. Ceci est grossiérement vérifié par des données entre 300 et 500 MeV,
toutefois des mesures montrent une corrélation (Fig. 4.9) de (p;) avec la densité centrale de
pseudo-rapidité (ou multiplicité), ce qui est cohérent avec la violation du scaling. Aprés une
augmentation, un plateau semble &étre observé, puis éventuellement une croissance. La réalité
du plateau est cependant contestée [179].

Correlation p,—dN/dy
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Fig. 4.9: Corrélations entre I’impulsion transverse et la densité centrale de rapidité [180, 181, 182].
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4.3.7 Inélasticité

Bien que les particules de faible rapidité soient nombreuses, la majorité de I’énergie est
emportée par quelques particules de forte rapidité, dont les deux pilotes. Ces particules sont
dues a la non-centralité de la majorité des collisions. Par des processus d’échange de charge,
leur nature peut étre modifiée, en raison des différentes possibilités de recombinaison du diquark
rapide avec un quark de la mer pour former une nouvelle particule pilote.

L’inélasticité totale (K ) est la fraction de I’énergie que n’a pas emportée le fragment pilote
résultant de I’interaction, dans le référentiel du laboratoire. Elle est reliée au caractére pénétrant
de la gerbe, déterminant le taux auquel I’énergie de la cascade se dissipe. Cette inélasticité est
répartie entre les particules chargées (K,) et la composante EM (K.,). Des paramétrisations
(KNP [172]) ont été proposées pour I’inélasticité en fonction de la section efficace.

4.3.8 Modélisation

Une difficulté de la modélisation est la reproduction des corrélations observées dans les
fluctuations. En plus des sections efficaces, les distributions des particules secondaires produites
[22, 183] doivent étre générées.

Elles peuvent étre représentées par la somme de deux gaussiennes distribuées
symétriquement par rapport a I’origine dans le centre de masse, les espérances pouvant étre
paramétrées en fonction de E,. Dans le cas d’interactions nucléon-noyau, on ajoute a cette dis-
tribution une troisieme gaussienne. Une quatriéme gaussienne s’ajoute dans 15 % des cas dans
le cas ou la cible est plus qu’un nucléon, afin de tenir compte des quarks de la mer.

Cette distribution étant inclusive, il faut la modifier pour des processus semi-inclusifs (a
nombre fixé de particules secondaires). Une relation existe entre les densités centrales de ra-
pidité inclusive et semi-inclusive, dépendant du rapport z.,, = <Zzh . A multiplicité fixée,
les distributions de pseudo-rapidité sont indépendantes de I’énergie d’interaction. On utilise
alors le rapport z = ”p"(—go)) = f(z), dont Iallure est indépendante de s. Cette relation permet
d’obtenir les nouvelles caractéristiques (moyenne, écart-type) des rapidités, de telle sorte que
les générateurs reproduisent les propriétés des collisions semi-inclusives, importantes pour les

gerbes qui résultent d’une seule interaction a leur départ.

Cas particuliers

Plasma quark-gluon A partir d’une certaine densité d’énergie (vers 2 ou 3 GeV/fm3), une
transition de phase peut se produire, modifiant certaines distributions des particules produites
[183]. Par exemple, si I’état intermédiaire fait oublier la direction incidente, il peut donner lieu,
dans le systeme du centre de masse, a une émission isotrope de particules. Les expériences
actuelles semblent montrer des signatures de cet état de la matiére nucléaire.

Comme a 10%° eV la densité d’énergie moyenne est de I’ordre de 30 GeV/fm?, on peut s’at-
tendre a ce que les gerbes soient affectées par ce phénomeéne. En supposant alors la suppression
des leaders, les gerbes seraient moins profondes.

Diquark breaking Dans cette variante du modéle dual des partons DPM (a considérer surtout
dans les collisions entre ions, a partir de 107 GeV), la section efficace d’interaction est partagée
en une partie préservant le diquark, I’autre le brisant. L’ influence d’une éventuelle rupture du di-
quark est de diminuer les effets dus a I’existence d’un leader (influence identique a la génération
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d’une masse diffractive). La gerbe est alors moins profonde, dans le sens des données du Fly’s
Eye.
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4.4 Retour aux gerbes

Nous venons de décrire successivement les cascades électromagnétiques (EM) ainsi que les
propriétés particuliéres des cascades hadroniques. Ces derniéres étant généralement composées
d’une composante EM, il est légitime d’écrire des paramétrisations similaires aux solutions
des équations de diffusion, en incluant soit uniquement la somme des contributions EM, soit
également la contribution des muons.

En effet, dans les expériences de grandes gerbes, I’énergie est d’abord estimée grace aux
densités latérales de particules, et les expressions analytiques simplifient cette estimation.

L’ inconvénient de ces paramétrisations, cependant, est I’absence de prise en compte de fac-
teurs auxquels certains détecteurs sont trés sensibles, comme les temps d’arrivée des particules
et leur énergie.

Développement longitudinal

Les mesures du Fly’s Eye ont permis de paramétrer ces distributions. A la formule de Grei-
sen (éq. 4.2) on préfere celle de Gaisser-Hillas

Xmax—Xg
X — X P) Xmax — X
VOO =N (5 5) T e (T,

une fonction similaire a 6 paramétres (dans CORSIKA)

Xmax—X

X — XO >a+bX+cX2
Xmax - XO

N(X) = Nmax ( )
ou encore la fonction Gamma [30].

Outre la profondeur du maximum X.,, un parametre important est le taux d’élongation
Dg, qui vaut environ 78 g/cm? par décade pour les gerbes EM, est corrigé par un facteur (1— B)
pour les gerbes hadroniques, et est identique pour les noyaux quels gu’ils soient. Les valeurs de
Xmax €n fonction de I’énergie selon plusieurs modéles sont présentées sur la Fig. 4.10.

Développement latéral

Rappelons que les déviations proviennent :
e de la diffusion coulombienne multiple des électrons dans la composante EM ;

e de I’impulsion transverse des pions, puis des muons produits ensuite, les plus éloignés de
I’axe provenant des interactions les plus élevées en altitude.

Bien que les gerbes s’étendent sur plusieurs kilometres carrés, la densité de particules est
forte prés de I’axe. En partant d’un primaire de 10! GeV, les particules d’énergie supérieure a
10® GeV ne sont pas écartées de plus de quelques centimétres.

La majorité des particules sont EM pres du cceur de la gerbe alors que ce sont des muons a
plus longue distance.

Le nombre de particules d’une nature donnée parvenant au sol est appelé taille.

\Voyons quelques expressions (Tab. 4.2) utilisées pour la paramétrisation des distributions
latérales de particules. La notion d’age, utilisée surtout pour les gerbes EM, existe implicitement
a travers le coefficient 1) des expériences de grandes gerbes.
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Fig. 4.10: Position du maximum en fonction de I’énergie, de la nature de la particule primaire, et du
modele considéré [184, 185].

Les conditions locales qui influent le développement des gerbes ou leur mesure sont notam-
ment I’altitude d’observation, le champ magnétique terrestre, la température, la pression et la
densité.

La longueur d’atténuation relie les densités a 0° a celles a 4. Elle dépend du Ipm, donc de o.
Elle a permis a Akeno de donner des estimations de sections efficaces.

Sauf pour la distribution d’Haverah Park, I’intégration donne le nombre d’électrons, et de la
une contrainte sur les exposants, obtenus par minimisation.

Interactions

La signature de nouveaux phénomenes directement dans les gerbes elles-mémes est délicate.
A moins de se trouver en altitude ou les énergies sont encore suffisamment élevées, seuls des
comportements généraux peuvent étre déduits. Ainsi, la collaboration KASCADE a fait des
études statistiques sur I’influence des parameétres et des modeéles sur les gerbes atmosphériques
[185].

Développements

Au vu de ce qui a été décrit sur les gerbes atmosphériques, quelles sont les inconnues qui
subsistent et justifient la continuation des études sur ce sujet ?

¢ la connaissance insuffisante des processus intervenant a haute énergie ;
e le peu de prédictions des densités de particules loin de I’axe;

e la mesure difficile des densités proches pour les plus hautes énergies
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Particules chargées
| Distribution | p(r) |
H. Park [36] || r—(F7/m)
n(0, psoo) = 2.3 — 1.22(secd — 1) + 0.15logy, psoo
Akeno [186] || z*72(1+ z)*~ 45(1+02x13

AGASA [187] | = (1 +z) " (1+ 5
@=1.2,7= 8.8+ 0.1log(Ne/10%)

AGASA [50] | & 12(1 + &) O)+12 (1 + (0w m)z)

n(#) = 3.97 — 1.79(sec — 1)

V. Ranch [39] || z=(1 + z)o—n(6:Ne)

n(0, N.) = 3.7 — 0.57(sec§ — 1) + 0.085 log;o(N./10®)
a=0948n - 2.135

Yakutsk [38] || z71(1 + z)1~"@re00)

n(0, peoo) = 3.54 — 2.16(1 — cosf) + 0.151og;, peoo
NKG 372 (1 + )"~

NKG+L [161] Ry — (0.78 — 0.215) Ry

Lagutin [162] | z~'exp(—a —blnz — cIn®z — dIn® z)
a=3.63,b=1.89,¢c=0.37,d = 0.0168

)05
o)

Muons
| | pu(r) (muons/m?) |

Greisen [188] | 187~ 0 (14 r/320)"2°(N,/105)07

Akeno CRy“N,r 9™(1 4 r/Ry) 25

Yakutsk K (0)E%E (r/280)°75(1 + r/280)°-75bw
K(#) = 13.3exp ((sec 6—1) 1404200)

Tab. 4.2: Distributions latérales de particules chargées (z = r/ Ry, ro= 4000 m, ;=800 m) et de muons
selon les formules et les expériences.

Expérience | F Peo0(0°), Sp(600)

H. Park 7.04 x 10" x pgy® eV

AGASA | 2 x 10'75,(600) eV S(600)

V.Ranch | 10°N, (20 — 3.3y + 0.15y2) eV y = logyo(N,)

Yakutsk 4.6 x 107 pggo (0°)%-9¢ eV peoo (0) exp (222 (sec — 1))
N, = E}#4.8 x 10% exp ((1 — sec 0)%)
peoo = 0.36(N,,/10°)12

Tab. 4.3: Relations entre les tailles, I’énergie et les densités pggo.



e des noyaux lourds sont suggérés par les mesures du Fly’s Eye (les gerbes sont peu pro-
fondes). La difficulté astrophysique d’expliquer la propagation d’une telle proportion de
ces noyaux aux énergies mesurées autorise a remettre en question les modéles utilisés.
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5. SIMULATIONS DE GERBES ET APPLICATIONS

Ce chapitre présente le travail de simulation réalisé. L’objectif que nous tentons d’atteindre
est de parvenir a la meilleure interprétation des signaux qui parviendront aux détecteurs de
I’Observatoire Pierre Auger. Cependant, les calculs complets de développement des gerbes sont
délicats en raison des difficultés qui affectent les deux composantes principales

e la composante électromagnétique (EM) demande beaucoup de temps de calcul et de place
en mémoire et sur disques,

e la composante hadronique est mal connue.

Pour progresser, nous devons donc utiliser des modéles simplifiés, approfondir la
compréhension des gerbes de plus basse énergie, ou encore proposer de nouvelles méthodes
de calcul. La simulation compléte d’une seule gerbe de haute énergie étant fastidieuse, I’utilisa-
tion intensive de plusieurs d’entre elles pour les étudier I’est d’autant plus, et il serait également
avantageux de disposer de méthodes de calcul rapides.

Nous verrons d’abord quelles observables déduire de calculs rapides, soit en calculant les
gerbes de trés haute énergie avec le thinning, soit en générant des distributions analytiques.
Comme dans ce dernier cadre, une approche a été amorcée, consistant a appeler des sous-gerbes
pré-calculées par des programmes plus souples, nous présenterons les difficultés que pose cette
approche.

Nous regarderons ensuite les tendances présentées par les gerbes provoquées par des pho-
tons de haute énergie n’ayant pas subi de conversion magnétique, comparées a celles des protons
ou noyaux de fer. Pour terminer cette partie consacrée aux effets mesurables ou non des gerbes,
nous nous intéressons a la discernabilité des muons positifs et négatifs. La détermination de
la nature des rayons cosmiques primaires étant délicate, toute indication supplémentaire est en
effet bienvenue.

A un moment ou la conception de I’expérience était encore partiellement ouverte, il a été
suggeéré qu’un maillage carré du réseau plutdt qu’hexagonal permettrait d’améliorer I’efficacité
de détection de I’Observatoire Pierre Auger. A la suite de ces questions, nous avons effectué
quelques études afin de comparer les deux configurations. Comme une des approches de ce
probléme a utilisé le code de simulation AGAsim, nous présenterons auparavant la méthode de
reconstruction employée a partir de ce programme.

La méthode de reconstruction utilisée étant alors trés grossiére, nous nous sommes posé la
question de facon plus générale, en I’appliquant notamment aux autres détecteurs de grandes
gerbes que sont ou furent AGASA, Volcano Ranch, Yakutsk et Haverah Park.

Dans I’objectif initial d’estimer le bruit de fond, nous présentons les résultats de quelques
calculs visant a retrouver ou estimer celui-ci.

CORSIKA

CORSIKA [189] est un code de simulation initialement écrit pour le réseau KASCADE
(expérience sensible aux primaires d’énergies de I’ordre du million de GeV, dans la région
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du premier genou). La composante EM peut y étre calculée soit de fagon détaillée grace au
code EGS4 (adapté a I’atmosphere et aux tres hautes énergies), soit de fagon rapide avec les
formules NKG (ég. 4.3). En constante amélioration, CORSIKA inclut actuellement le choix
entre les modeles DPMJET, HDPM, QGSJET, SIBYLL et VENUS (§4.3.3). Nous avons utilisé,
lorqu’il n’est pas fait mention du contraire, I’option QGSJET (Quark Gluon String + Jets). Cette
préférence a été motivée par le bon accord des distributions de pseudo-rapidité aux énergies les
plus élevées (/s = 1800 GeV) atteintes & Fermilab et une bonne cohérence dans la région
d’extrapolation. La description des interactions nucléon-noyau et noyau-noyau, I’articulation
en fonction de la trajectoire du Pomeron, les processus durs et mous, restent homogenes et
proches des arguments de Gribov-Regge.

Le thinning, méthode qui consiste & éviter de suivre individuellement toutes les particules
en affectant un poids statistique a quelques-unes d’entre elles, y est également incorporé. Cette
méthode est pratique pour réaliser des estimations rapides des propriétés des gerbes, cepen-
dant, en particulier a grande distance des axes des gerbes, elle est la source de fluctuations
systématiques importantes. La fraction de thinning définit, pour chaque interaction, la frac-
tion d’énergie en-dessous de laquelle les particules sont regroupées. La Tab. 5.1 montre les
intervalles typiques que prennent les poids des particules selon le thinning appliqué. Ces poids
élevés ont surtout une influence pour les particules les plus éloignées de I’axe.

fraction de thinning
Particule 10—4 106 1078
photon| 4M — 25G | 6k — 70M |50 — 0.3M
électron| 1M — 1G |30k — 12M |40 — 05M
muon | 0.3M — 20M| 2k — 02M |10 — 4Kk
hadron| 3M — 40M| 5k — 1M |30 — 15k

Tab. 5.1: Poids moyen (sur I’ensemble des particules d’une gerbe) des particules selon leur nature et le
thinning (k = x10%, M = x108, G = x109).

Basses énergies

Au-dessous d’une centaine de GeV, CORSIKA fait appel a une routine de simulation d’inter-
actions hadroniques a basse énergie appelée GHEISHA. Cette routine comporte des limitations,
pouvant conduire a des erreurs de 6 % sur la conservation de I’énergie ou de la charge.

Précautions a prendre lors d’une simulation

Lors de I'utilisation d’un code, plusieurs parametres doivent &étre définis, outre ceux
définissant la particule primaire (nature, énergie, angle d’incidence) :

e les premiers sont liés au site de détection. Ainsi I’altitude de détection est déterminante.
En particulier aux énergies de plusieurs dizaines ou centaines de EeV, le maximum de
la gerbe se trouve alternativement au-dessus et au-dessous de cette altitude, selon que le
détecteur est situé au niveau de la mer ou a 1400 m d’altitude. Vient ensuite le champ
géomagnétique local [190], qui va influencer la propagation a la fois de la particule pri-
maire et de celles composant la gerbe. Plus délicates sont les caractéristiques locales de
I’atmospheére ;



e les suivants sont liés au détecteur, et définissent quelles particules doivent étre suivies ou
non. Comme Auger détectera les électrons et photons a partir du MeV, il est a la fois
superflu de prendre en compte ceux d’énergie inférieure, et dangereux de prendre une
valeur supérieure (en I’occurrence, les tailles de photons et d’électrons sont divisées par
3 lorsque la coupure est effectuée a 15 MeV);

e enfin, des paramétres propres a I’application désirée, comme le thinning appliqué ou I’al-
titude d’injection ou de premiére interaction.
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5.1 Calculs rapides

5.1.1 A fraction de thinning élevée

Ces simulations, pour lesquelles une fraction de thinning de 10~ a été utilisée, ont été
réalisées pour une variété de particules primaires (gammas, protons et fer), d’angles d’incidence
(de 0° a 55°) et d’énergies initiales (de 10® a 10*! GeV), 100 gerbes étant simulées a chaque
fois et les observables étant :

e les tailles de photons, électrons et muons;
e la profondeur du maximum de développement et la taille électronique correspondante ;
o les densités latérales de photons, électrons et muons,

ainsi que leurs fluctuations.
Alors qu’il semble possible d’exploiter I’information donnée par les gerbes individuelles
dans le cas des deux premiers points, cela est impossible pour le dernier a cause du thinning.

Tailles, maximum de développement

Sur la Fig. 5.1 sont représentées, en fonction de I’énergie et de la nature du primaire, les
tailles (en photons, électrons et muons) des gerbes au niveau du sol (a 1400 m d’altitude), ainsi
que les corrélations entre tailles d’électrons et de muons. Les gerbes a 45° ont été représentées
pour dépasser le maximum de développement dans tous les cas.

L’évolution des tailles de muons en fonction de I’énergie nous montre la gradation attendue
noyaux/protons/gammas. L’évolution avec I’énergie du rapport entre hadrons et gammas n’est
pas trés sensible, cependant nous verrons, au §5.2, que la situation semble différente pour les
densités a distance de I’axe

Regardons I’évolution des observables longitudinales que sont la profondeur du maximum
Xmax €t le nombre d’électrons dans la gerbe N., & ce maximum (Fig. 5.2). Les photons
engendrent une augmentation du taux d’élongation, due a I’effet LPM (§2.2.4). Le nombre
d’électrons au maximum est stable en fonction du primaire.

Distributions longitudinales

Pour une gerbe donnée, I’age longitudinal s se calcule a partir de la profondeur du maximum
et du nombre d’électrons a cette profondeur. Nous avons reporté (Fig. 5.3) le rapport E/N, en
fonction de s. Les points sont dispersés pour les valeurs de s < 1 car la gerbe n’a pas atteint
son maximum et I’estimation de celui-ci est imprécise. Ceci se produit en particulier pour les
photons, pour lesquels le maximum de développement est trés profond.

Distributions latérales

Quel que soit le maillage utilisé dans un réseau, I’échantillonnage des gerbes se fait surtout
a distance du cceur, a une distance de I’ordre de la moitié de I’espacement moyen entre les
détecteurs du réseau. Ainsi pour Auger, ou les cuves d’eau sont séparées de 1.5 km, la distance
la plus fréquente entre le pied de la gerbe et le détecteur le plus proche est de 750 m. Pour
I’analyse des données, la connaissance préalable des densités attendues a ces distances est donc
capitale.
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Fig. 5.1: Tailles des gerbes inclinées de 45° en fonction de I’énergie et de la nature du primaire, calculées
avec une fraction de thinning de 10~%, et détectées a 1400 m d’altitude. Trait plein = photons,
trait discontinu long = protons, trait irrégulier = noyaux de fer. Les écarts a 1 o sont représentés
en trait fin.
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Fig. 5.2: Xmax €t Nmax de gerbes inclinées de 45° en fonction de I’énergie et de la nature du primaire,
calculées avec une fraction de thinning de 10~%. Trait plein = photons, trait discontinu long =
protons, trait irrégulier = noyaux de fer. Les écarts a 1 o sont représentés en trait fin.

A fraction de thinning de 10~*, cependant, les fluctuations sont énormes et n’ont pas de
sens. La diminution du facteur de thinning ou la prise en compte de la moyenne sur une cen-
taine de gerbes permettent certes d’obtenir des valeurs plus réalistes ou de converger vers une
distribution moyenne, néanmoins ne répondent pas au besoin de statistique (& temps de calcul
égal).

5.1.2 Paramétrisation des gerbes EM

La paramétrisation des distributions de densité latérales ou longitudinales des gerbes doit
bien sOr reproduire les valeurs moyennes, mais également les fluctuations d’une gerbe a I’autre.
L’estimation des fluctuations doit donc commencer par les gerbes EM pouvant étre calculées
complétement, ¢’est-a-dire au-dessous de 107 GeV.

Basse énergie
Les questions qui se posent, au vu de la génération compléte de plusieurs gerbes d’énergies
identiques, sont :
e quelle est la corrélation entre les tailles d’une gerbe et les densités prés de son axe ?
e quelle est la corrélation entre les densités prés de I’axe et celles a distance ?
e lorsqu’elles existent, ces corrélations sont-elles valables ou applicables lorqu’on ne

sélectionne que les particules EM situées dans une certaine tranche d’énergie ?
Age local

L’age d’une gerbe contrble la plus ou moins forte décroissance des densités de particules en
fonction de la distance au centre. Ainsi, la distribution d’une gerbe jeune est peu étendue donc
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Fig. 5.3: Corrélation entre le rapport E /N, et I’age longitudinal des gerbes s, pour des primaires p, Fe et
~, d’énergies comprises entre 108 et 101! GeV.

fortement décroissante, celle d’une gerbe plus vieille moins. Cette propriété est exprimée par la
dépendance en s ou en 7 des distributions latérales (§4.4).

Le parametre d’age local (LAP) caractérise le profil d’une distribution latérale par rapport
a celle de NKG, en des lieux situés a diverses distances du cceur de la gerbe. Théoriquement,
ce LAP doit étre égal a I’dge longitudinal. La différence refléte alors I’écart avec NKG. Avec
pi; =1n (Z_;)’ Ti; = In (:—]), rzfj =In (ﬂ—ﬁg), le LAP vaut [191]

_pz]+2><7'”+45><7';]

/!
Tij + Tij

Sij (5.1)
La densité latérale a grande distance sera alors d’autant plus faible que I’age local sera inférieur
a I’age longitudinal. En appliquant cette formule aux distributions analytiques déja mentionnées
(Fig. 5.4), on voit que la plupart des expériences (Akeno, Volcano Ranch, Yakutsk) supposent
une densité latérale importante a grande distance, alors que pour AGASA la derniere situa-
tion est en faveur de faibles densités, tendance que les calculs de Lagutin ([162], Fig. 5.4 (f))
corroborent.

En pratique, que ce soit sur des densités latérales ou des résultats de simulations, ce calcul
est délicat, car les densités doivent &tre calculées sur des intervalles larges de distance.
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Fig. 5.4: Paramétre d’age local calculé pour différentes distributions analytiques (Tab. 4.2). La collabo-
ration Akeno a effectué des mesures entre 30 et 300 m [192] dont le comportement est similaire
a NKG+Lagutin (h).



Amélioration

Les simulations sont limitées par I’espace disque et, surtout, le temps de calcul. Les solutions
qui se présentent pour permettre une meilleure prise en compte de ces distributions a distance
sont :

e une méthode de thinning plus performante, qui se concentre sur les particules au-dela de
100 m [193], déja implémentée dans le code AIRES;

e l’utilisation de bibliothéques de gerbes précalculées de plus basse énergie.

5.1.3 Appel de bibliothéeques

Afin de proposer une alternative aux gerbes d’énergie extréme calculées par la méthode
du thinning, nous avons tenté d’appliquer une nouvelle méthode pour leur génération. Cette
méthode s’étant avérée difficile a mettre en ceuvre, nous en présentons néanmoins les avantages
et les inconvénients, dans I’espoir que les problémes posés puissent étre résolus ultérieurement.

Cette nouvelle approche est motivée par

e la difficulté d’exploiter les densités latérales de particules des gerbes calculées en appli-
quant le thinning;

e le besoin de générer des gerbes plus rapidement ;

e la connaissance insuffisante de la production multiple a haute énergie, exigeant flexibilité
dans les modifications ;

e une application immédiate au calcul de la composante fluorescente.

La méthode proposée est de séparer la simulation en deux parties (Fig. 5.5), I’une de basse
énergie (ensemble de sous-gerbes) calculée avec CORSIKA, relativement stable par rapport aux
modeles d’interactions hadroniques, et I’autre de haute énergie (qu’on appellera programme
pilote (Omega)), plus souple.

rayon cosmique
primaire

"Omega"

E=10"GeV

CORSIKA

Fig. 5.5: Appel de sous-gerbes. Au-dessus d’une énergie donnée (10 GeV par exemple).

Le calcul complet de sous-gerbes permet d’éviter les effets du thinning. Un des intéréts étant
le gain de temps de calcul et d’espace disque, seul un ensemble limité de telles sous-gerbes
est calculé préalablement, mais leurs caractéristiques permettent d’échantillonner la gamme
des particules issues du programme pilote (I’énergie, I’altitude et la direction des particules
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produites sont échantillonnées), la nature (pions chargés) devant également étre prise en compte
ainsi que, ultérieurement, la date de production. Une statistique d’une centaine de gerbes est
ensuite nécessaire pour chaque échantillon, les propriétés moyennes servant a I’interpolation.
Le tirage consiste alors en la contraction ou la dilatation d’une gerbe choisie aléatoirement dans
les échantillons aux bornes.

Cette approche posséde également un intérét pour le calcul du développement longitudinal,
dont seule la composante électronique est utile en termes de détection.

Programme pilote (Omega)

Ce code inclut :

e pour les réactions entre hadrons, des paramétrisations déduites des données les plus
récentes provenant des accélérateurs ;

e un modele d’interaction entre noyaux plus réaliste que la superposition habituellement
utilisée (modele d’abrasion-évaporation) ;

e le calcul analytique de la composante EM.

Sous-gerbes et liaison

En ne tenant compte que de la composante hadronique, une gerbe géante est obtenue par
superposition de plusieurs gerbes de plus basse énergie, car les hadrons (majoritairement des
pions) restent fortement collimés aux hautes énergies (p;/py < 107°).

La liaison peut alors s’effectuer, soit en appelant les sous-gerbes ou leurs propriétés depuis
le programme pilote, soit en superposant plusieurs sous-gerbes de fagon statistique. La seconde
méthode est plus rapide, cependant est limitée a certaines applications.

Problémes

Le premier inconvénient de cette approche vient du développement EM qui n’est effectué
qu’analytiquement :

e seuls les électrons et positrons y sont décrits (pas les photons, quoique I’on puisse y
remédier). Or dans Auger, le signal induit par les photons dépasse celui des électrons et
positrons (Fig. 5.13) ;

e les propriétés plus fines des électrons (énergie, temps de production) sont inconnues. En
supposant que les photons soient connus, la photoproduction ne pourrait pas leur étre
appliquée.

Le second probléme est celui de la superposition des sous-gerbes EM. En supposant le
premier inconvénient résolu, la diffusion multiple des particules EM excentre les distributions.
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5.2 Photons et hadrons primaires

Bien que le champ géomagnétique agisse sur la majorité des photons de haute énergie par-
venant a proximité de la terre pour donner des paires e™ e~ [194], cette étude a pour objet de voir
a quel point la discrimination entre photons et hadrons primaires qui n’auraient pas subi cette
conversion magnétique est affectée, d’une part par I’effet LPM (Landau, Pomeranchuk, Migdal
(§2.2.4)) qui réduit les sections efficaces de bremsstrahlung et de production de paires, d’autre
part par I’augmentation de la section efficace de photoproduction et donc de la proportion de
muons dans ces gerbes.

Nous comparons donc les densités latérales de muons et d’électrons des gerbes provoquées
par des protons, des noyaux de fer et des gammas. La question de I’enrichissement en muons
des gerbes induites par les gammas s’était déja posée dans les années 80 [195], a la suite
d’événements en provenance de Cyg X-3, a des énergies bien moindres cependant.

La comparaison des densités latérales de muons et d’électrons est-elle pertinente ?

e pour les primaires hadroniques, les densités sont déja comparables auparavant.
L’évolution de la distribution latérale est-elle si différente pour les photons avec LPM ?

e les fluctuations artificielles dues au thinning subsistent dans ces calculs;;
e la distance a partir de laquelle cette prédominance survient, et les densités correspon-

dantes, sont-elles susceptibles d’induire un déclenchement (trigger) ?
5.2.1 Sections efficaces
Nous avons d’abord recalculé les sections efficaces de bremsstrahlung, de production de
paires ete™, et de photoproduction y-p et v-air.
Interactions EM
Le calcul des sections efficaces de bremsstrahlung et de création de paires, modifié pour
tenir compte de I’effet LPM, est basé sur I’article de Nishimura [160].
Photoproduction

La section efficace de photoproduction ~y-air est calculée a I’aide de [189], le dernier point
expérimental [196] n’étant qu’a E,p ~ 2 x 10* GeV,

191.7
Oyp = (73.730'073 + 50-602> \/1—5s0/s pb

et de
0.91
Oy—air = A7 0y_p ~ 110,

Nous obtenons donc I’évolution relative des deux sections efficaces aux trés hautes énergies
(Fig. 5.6), qui se croisent & quelques centaines de EeV.

5.2.2 Influence

La transposition du comportement des sections efficaces aux observables des gerbes a été
étudiée a I’aide de simulations a fraction de thinning de 10~¢ avec CORSIKA. Pour chaque
primaire gamma, proton et noyau de fer, une statistique de 10 gerbes a été générée et utilisée.
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Fig. 5.6: Sections efficaces de production de paires, de bremsstrahlung, de photoproduction ~-p et -
air, représentées en fonction de I’énergie des photons dans le référentiel du laboratoire. Nous
observons qu’a partir de 102 GeV la section efficace de photoproduction se rapproche de celle
de création de paires.

Méme si le rapport des tailles de muons et d’électrons, d’un primaire a I’autre, ne présente
pas de différence majeure en raison de la forte contribution des particules proches de I’axe (Fig.
5.8 (a)), nous nous sommes intéressés aux densités a grande distance de I’axe (Fig. 5.7). Nous
notons ainsi (Fig. 5.8 (b)) qu’a distance de I’axe de la gerbe, ou les densités électroniques et
muoniques sont faibles, la distinction entre gammas et hadrons s’atténue. Il est certain que le
thinning contribue aux fluctuations présentes sur cette figure. Cependant, le rapport moyen de
densités est au plus de 2 ou 3.

Les densités latérales de muons et de particules EM deviennent comparables, mettant a
priori en cause I’habituelle discrimination entre photons, protons et noyaux. Cependant, d’autres
indices tels que I’augmentation de la profondeur du maximum par les détecteurs de fluorescence
ou la mesure du temps de montée du signal sur les cuves Cerenkov, devraient permettre de
résoudre cette inconnue.
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Fig. 5.7: Distributions latérales d’électrons et de muons pour des photons et protons primaires. 10
gerbes a thinning de 10~ ont été calculées pour chaque primaire. Leurs densités latérales sont
représentées par des points et la moyenne par un trait continu. A partir de 2 km les fluctuations,
en grande partie introduites par le thinning, limitent les possibilités d’interprétation.

5.3 Champ magnétique terrestre et particules chargées

Le champ magnétique terrestre courbe les trajectoires des particules chargées et influe ainsi
sur le développement des gerbes. Alors que nous avions entamé une étude sur des gerbes
d’énergies accessibles au PAO, donc calculées avec thinning, nous avons préféré regarder, plus
en détail, des gerbes complétes de plus basse énergie. En effet, le thinning a tendance a igno-
rer I’existence de particules individuelles de basse énergie, or ce sont celles qui sont le plus
affectées par le champ magnétique.

L’intérét d’une telle étude étant son application au PAO, nous avons utilisé la valeur du
champ magnétique au site argentin [190] (B, = 20.5 T, B, = —14.5 uT, soit § = 55°).
Comme les effets attendus sont trés sensibles a la direction du champ magnétique (Fig. 5.9),
les résultats pour un champ dont I’orientation est proche de la verticale (en Europe) sont inap-
plicables a un champ plus proche de I’horizontale (en Argentine). L’application concréte qui
pourrait étre envisagée serait, dans le cas de I’influence maximale du champ sur les gerbes, la
détermination de la composition.
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Fig. 5.8: Rapport entre les densités de muons et celles d’électrons pour des primaires photons (cercles),
protons (carrés) et noyaux de fer (triangles). Une densité de 100 électrons par m? est la va-
leur maximale qu’on peut attendre d’une gerbe de 10! GeV a 1 km de distance du cceur. (a)
Séparation des deux composantes prés du ceeur. (b) Distinction plus difficile a grande distance
et faible densité.

La premiere question qui se pose est celle des observables a considérer, de fagcon absolue,

TP

des particules des gerbes.

Centres de gravité

Nous avons d’abord calculé le centre de gravité des particules parvenant au sol, ceci pour
chaque type de particule chargée (u*, u~, e™, e™). L’écart ou non des barycentres positifs ((x*),
(e™)) par rapport aux négatifs ((~), (e~)) sera notre premiére indication d’une influence du
champ magnétique. Nous introduisons ainsi, tant pour les muons que pour les électrons, les
NOrMeS 4, dc €t phases ¢, ¢.. des vecteurs ({(p*)(u™)) et ({e*)(e™)).

Nous regardons dans un premier temps si d,,, ou d.. sont significatives, puis si ¢, et @.,
sont corrélées a la direction incidente ¢, ou pas. En particulier, pour les gerbes qui se propagent
le long de I’axe du champ, ¢,,, et ¢.. doivent prendre des valeurs aléatoires, ¢, et d.. ne
signifiant alors rien.

Le champ géomagnétique utilisé étant plus proche de la configuration présentée sur la Fig.
5.9 (c) que (b), nous nous attendons, pour les directions d’incidence des rayons cosmiques
primaires proches de la verticale, a une valeur fixe de .. ou @,

Une premiére estimation du comportement de ces variables, a partir de gerbes provoquées
par des hadrons de 0.1 a 100 EeV, mais calculées a des fractions de thinning de 10~* ou 1073,
a reveélé des valeurs de 4, atteignant 200 m. L’effet se révele maximal pour les gerbes de plus
basse énergie provoquées par des noyaux de fer, ce qui se concgoit en raison de la contribution de
muons de plus basses énergies, soumis plus longuement au champ magnétique, les noyaux in-
teragissant plus haut que les protons. Cependant, pour nous affranchir de I’influence du thinning
sur ces observables (la tendance a écarter ou non les composantes selon qu’on diminue ou aug-
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Fig. 5.9: (a) Directions du champ géomagnétique en Europe et en Argentine. (b) Quand le champ
magnétique est vertical, les composantes positives et négatives sont séparées suivant une di-
rection dépendant de I’angle azimutal d’arrivée des gerbes. (c) Lorsque le champ est horizontal,
la séparation s’effectue le long d’un axe donné, nord-sud ou est-ouest par exemple.

mente la fraction utilisée), nous sommes descendus a des énergies de 10 GeV, pour lesquelles
le développement complet peut &tre simulé.

106 GeV

Une premiere observation est I’absence de corrélation de la phase des barycentres
électroniques ¢, avec I’angle azimutal injecté. Bien qu’ils soient plus légers, les électrons ont
des trajets plus courts et des déviations nombreuses dues a la diffusion coulombienne multiple,
comparés a ceux des muons.

Faute de pouvoir déduire une information des électrons, nous avons poursuivi les calculs en
supprimant I’option EGS4 (dédiée au calcul explicite de la composante EM) dans CORSIKA.
De cette facon, un facteur proche de 100 en temps de calcul et en espace disque est gagné,
les informations utiles récoltées étant identiques. Pour réduire partiellement le temps de cal-
cul, nous avons également augmenté I’altitude d’observation a 3000 m. Par homothétie, notons
cependant que I’écart observé peut étre inférieur a celui qui serait observé plus bas.

Commencons par générer un millier de gerbes a des angles azimutaux aléatoires, mais a
angle zénithal fixé (Fig. 5.10). Avant tout, nous remarquons sur cette figure que les fluctuations
sont supérieures pour les protons que pour les noyaux de fer, dues aux fluctuations du point de
départ. L’écart moyen inférieur pour les protons que pour les noyaux de fer se comprend par le
nombre inférieur, I’énergie plus élevée et I’altitude plus basse des muons produits :

e pour = 20°, ladépendance en angle azimutal est faible. La direction des barycentres est
alors a 90 degrés de la direction incidente, et ils sont écartés d’une centaine de métres;

e pour § = 55°, les gerbes peuvent se trouver alignées avec le champ magnétique. Dans ce
cas (¢; = 180°), les barycentres ne sont ni alignés dans une direction préférentielle, ni
écartés d’une distance minimale.

Densités latérales

La question suivante est de savoir si I’effet observé sur les barycentres se transpose sur les
densités latérales. Pour cela, nous sélectionnons une bande paralléle et une bande perpendicu-
laire a la direction du champ, sur lesquelles les distributions de particules sont projetées.
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entre le vecteur défini par les barycentres des muons positifs et négatifs
et I’angle azimutal de la gerbe. La phase de ce vecteur est représentée en haut

et sa norme en bas, les protons primaires a gauche et les noyaux de fer primaires a droite.
Angles zénithaux de 20° et 55°.



| it

iy

Dt bt S

Nous utilisons pour cela des gerbes simulées a angle azimutal fixe (Fig. 5.11). Une premiére
constatation est que I’écart entre les barycentres (de I’ordre de la centaine de métres) est
supérieur a I’écart entre les maxima de distribution latérale (de I’ordre de la dizaine de métres).
Cependant, le rapport des densités reste appréciable jusqu’a quelques centaines de meétres du
centre. Tout ceci suppose évidemment que le centre ait été bien estimé auparavant.

2140
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Fig. 5.11: Moyennes, sur 1000 gerbes, des densités latérales de muons projetées sur chacun des axes Est-
Ouest (EO) et Nord-Sud (NS), a I’intérieur de bandes de 100 m de part et d’autre. (a) Suivant
I’axe EO, densités de muons positifs et négatifs. (b) Somme de tous les muons suivant les 2
axes EO et NS. (c) Rapport des muons positifs aux muons négatifs le long des 2 axes. (d)
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Moyenne et fluctuation de ce rapport suivant I’axe EO.

Bien que dans Auger il soit hors de question de distinguer les muons positifs des négatifs,
pourrait-on tout de méme voir une signature ? Nous avons a cet effet regardé les temps d’arrivée,

Distinction entre p+ et y~

en chaque lieu de la gerbe, des deux composantes (Fig. 5.12).

Les fluctuations des temps d’arrivée des particules sont supérieures a la différence de par-
cours entre les deux zones, et peuvent difficilement donner une indication sur la charge.

~

L’observable a étudier serait a présent I’ellipticité des distributions induite par cette

séparation et son observabilité.
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Fig. 5.12: Sur cette figure sont représentés les temps d’arrivée des muons positifs et négatifs, superposés
et soustraits, en fonction de leur position le long des axes déja définis EO et NS.

Afin d’avoir une idée de I’évolution de la situation aux énergies d’ Auger, nous avons simulé,
en moindre statistique, quelques gerbes jusqu’a 10° GeV, pour des primaires incidents proton
et fer. Nous les avons choisies a incidence de § = 0°, et avons regardé la valeur moyenne de

Temps moyen d’arrivee des muons (us)

Superposition

-500 -250 0 250 500

Nord-Sud distance (m)

r Superposition

-500 -250 0 250 500

Est-Ouest distance (m)

0.4
0.3
0.2
0.1
0
-0.1
-0.2

0.5
0.4
0.3
0.2
0.1
0
-0.1
-0.2
-0.3
-0.4

-0.5
-500 -250 O

Difference

500 -250 0O 250 500

Nord-Sud distance (m)

Difference

250 500

Est-Ouest distance (m)

Tendance a haute énergie

I’écart entre les barycentres (Tab. 5.2).

Tab. 5.2: Ecart moyen des barycentres des u* et des u~ pour des gerbes verticales (6 = 0°).

L’augmentation des énergies primaires ne semble pas augmenter la séparation des deux
composantes. Ceci est certainement dd a la méme raison qui “favorise” les noyaux de fer par
rapport aux protons, c’est-a-dire I’énergie plus élevée des muons impliqués qui affecte moins la

Ey 0 (M) statistique
(GeV) Fe p

10° | 102+£20 68+ 25 1000

107 | 57+6 49412 100

108 | 53+4 40412 10

10° | (44) (29) 1

séparation des composantes.
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Conclusion pour Auger

Les effets du champ géomagnétique sur les particules chargées semblent difficiles a distin-
guer dans Auger :

e a10° GeV, ladistinction n’existe que jusqu’a quelques centaines de métres, distance faible
comparée a I’échantillonnage ;

e a plus haute énergie, cette distance diminue;
o les détecteurs sont insensibles au signe de la charge des particules qui y parviennent ;

e I’écart temporel provoqué par la différence de parcours ne domine pas les fluctuations de
I’ensemble, empéchant I’estimation indirecte de la charge.

Afin de calculer I’effet radio induit par les gerbes de différentes énergies [197], ces simula-
tions pourront étre poursuivies cependant.
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Nous laissons a présent de coté la génération de gerbes au profit de leur utilisation. Nous
nous intéressons d’abord a ce qu’il est possible de déduire du réseau de I’Observatoire Pierre
Auger, aprés quoi nous poserons plus globalement le probléme de la reconstruction a partir des
données d’un ensemble de détecteurs.

5.4 Problémes spécifiques a Auger

Détecteurs Cerenkov a eau

Rappelons qu’a la difféerence des expériences utilisant des scintillateurs, le signal n’est pas
directement proportionnel au nombre de particules chargées des gerbes, mais, comme Haverah
Park, a I’énergie des particules EM et au nombre de muons (éq. 3.1). Il en est donc de méme de
I’intégration de la fonction de distribution latérale.

54.1 AGAsim

AGAsim, développé par Pryke [66, 198], est un ensemble de programmes destiné a la simu-
lation des réponses des détecteurs aux particules incidentes. Il est constitué

e de gensanp qui généere un événement (propriétés des particules parvenant sur chaque
station) a partir d’une géomeétrie de réseau et d’une gerbe ;

e de det si mqui simule I’interaction des particules dans les cuves et suit les rayons lumi-
neux jusqu’aux photomultiplicateurs (PM) ;

e de el ecsi mqui convertit les PE en signaux électriques.

Le signal intégré est alors proportionnel au nombre de photoélectrons (PE) parvenant aux PM.
La ligne du bas de la Fig. 5.13 nous montre la proportion de PE provoqués par chaque nature de
particule. Malgré la prédominance numérique des photons, puis des électrons (ligne du haut de
cette méme figure), le signal majoritaire provient donc des muons, a hauteur d’environ 80 %,
ceci en raison de I’énergie des particules concernées (ligne du milieu).

Trigger de niveau 1

Le nombre d’électrons correspondant a un signal donné correspond alors a la convolution
entre le nombre moyen de particules arrivant sur les cuves et leur efficacité de conversion en
PE. Un PE sera alors environ a 70 % un photon, a 20 % un électron et a 10 % un muon. Tel
qu’est défini el ecsi m le trigger de niveau 1 (T1) déclenché pour 100 PE I’est donc pour 20
électrons répartis sur 10 m2, soit 2 e~/m?, ou encore pour une dizaine de muons. Ces ordres de
grandeurs de densité de particules seront utilisés au §5.4.2.

Direction d’arrivée

Cette observable, mesurée indépendamment des 2 autres (énergie et nature), est
théoriquement également la plus simple. Elle contient en réalité 3 variables que sont I’angle
zénithal, I’angle azimutal et I’instant d’arrivée du rayon cosmique.

En supposant un front de gerbe plan, I’estimation de I’angle d’incidence revient a trouver le
plan qui correspond le mieux a un ensemble de points a 3 dimensions, ensemble défini par (en
X) les abscisses et (en y) ordonnées des détecteurs et (en z) les temps d’arrivée t, du front de
gerbe sur chaque détecteur.
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Proportion du nombre et de I’énergie des particules arrivant sur les cuves, et du nombre de
photoélectrons produits par chacun des types de particules, en fonction de la distance au cceur.
Bien que les photons soient la composante prédominante du flux de particules parvenant sur
les cuves (figures du haut), les muons portent la plus grande énergie (figures du milieu) et
produisent donc le plus de photoélectrons (figures du bas). Comme le signal intégré est pro-
portionnel au nombre de photoélectrons, il est surtout sensible au nombre de muons.
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Malheureusement, le temps de trigger ¢; (déterminé sur chaque station grace a la datation
GPS, lors de la validation par I’électronique d’acquisition) est rarement corrélé avec le temps
d’arrivée t, des premieres particules du front de gerbe, car, et ceci en particulier loin du cceur
des gerbes, les particules arrivent dispersées et plusieurs cycles d’horloge sont nécessaires avant
le déclenchement de I’électronique.

Les estimations de I’angle préentées au §5.4.2 ont été réalisées soit avec ¢, donné par la
simulation, soit avec ¢;. Dans ce dernier cas, les fluctuations de I’angle zénithal atteignent plu-
sieurs degrés (Fig. 5.19) et montrent la nécessité d’estimer autrement ¢, qu’a partir de ¢;.

La prise en compte de la forme du signal est donc indispensable, ce qui peut s’effectuer en
calculant des grandeurs temporelles telles que (Fig. 5.14) ¢4, t5o OU tg9, représentant chacune
une fraction du temps de montée du signal. Dans une étape ultérieure de reconstruction, il

‘to :th :t50 Itgo

Fig. 5.14: Temps d’arrivée des premieres particules (¢o), de trigger (¢;), @ 10, 50 et 90 %.

faudrait prendre en compte la forme non plane du front de gerbe [199], ainsi que I’épaisseur
plus grande du front d’onde a grande distance, ce qui suppose la connaissance de la position du
ceeur.

Ceeur, distributions latérales et énergie

Une fois I’angle d’incidence obtenu, le second probléme rencontré est I’estimation de la
position du cceur, dont I’influence sur I’estimation de I’énergie est capitale. Une méthode simple
est de calculer le barycentre des différents signaux p;

o= S w(p)f (5.2)

ou le poids w(p;) est une fonction croissante de ces signaux. Une étude rapide semble montrer
que, dans la famille des w(p;) = p}/", la valeur n = 3 donne les meilleurs résultats (Fig. 5.15),
ce qui peut &tre d a la décroissance en r—2 des densités.

L’énergie est finalement estimée a partir d’une fonction de distribution similaire a celle de
Haverah Park

p(r) = Ar—(tr/ro),

Composition chimique

Les signatures de composition chimique sur les cuves sont :
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Des distributions latérales de type NKG (éq 4.3) sont appliquées sur un réseau hexagonal
de maillage de 1.5 km, puis sont affectées d’une erreur de 10 %. La distribution des écarts
entre cceur injecté et ceeur calculé est présentée pour 4 types de pondération. Pour chaque
événement, de 5 a 20 points du réseau sont utilisés.

e la fraction de muons comparée aux particules EM ;

e le temps de montée des signaux (tso — t19 OU tgo — t10).

A la

5.4.2 Influence de la géométrie

suite d’une question posée au sein de la collaboration, nous avons comparé [200]

les efficacités des maillages hexagonal et carré. Cette étude, réalisée avec la méthode décrite
précédemment, a motivé ensuite le besoin de regarder de plus prés la reconstruction des gerbes

(§5.5).

Pourquoi changer ?

Les gerbes les moins énergiques sont a la fois les plus nombreuses et les plus difficiles a
détecter. Or, nous cherchons en particulier a obtenir une efficacité de réseau quasiment parfaite a
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109 eV. A énergie donnée, de plus, les gerbes verticales sont les plus délicates. Enfin, les gerbes
dont le ceeur arrive prés d’une des cuves (a moins de 200 m) possedent deux inconvénients

o le signal est vraisemblablement saturé dans cette cuve “centrale”,

e les densités de particules a grande distance sont tres faibles et peuvent ne pas déclencher
les détecteurs.

Alternative

Le premier probléme évoqué dépend de I’électronique des détecteurs (dynamique des si-
gnaux, conditions de saturation), cependant le second peut a priori étre amélioré en modifiant
la disposition des détecteurs (Fig. 5.16). De cette fagon, en conservant la surface totale et le
nombre de stations, les cuves seraient disposées de sorte a former des carrés de coté 1.4 km (au
lieu d’un espacement de 1.5 km entre les stations en configuration hexagonale).

Les stations les plus proches sont désormais moins nombreuses (4 au lieu de 6), cependant
les densités y sont plus élevées, donc (1) le déclenchement se produira avec plus de chances et
(2) les densités seront évaluées avec moins d’erreur. Nous noterons par la suite H et C ces deux
configurations. Le but de I’étude qui suit est de dépasser cet a priori en appliquant certaines
gerbes en des points aléatoires de chaque réseau.

@ o
()
O

()

Fig. 5.16: Maillages du réseau H et C.

Quels critéres ?

Pour I’estimation d’une efficacité, deux étapes sont a distinguer :
o laréalisation du trigger et la non saturation (contraintes techniques) ;
e |’estimation des énergies a partir des données des détecteurs qui ont déclenché.

Méme si la premiére étape peut étre oubliée idéalement, on ne peut tenir compte des den-
sités jusqu’a un taux excessivement bas. De plus, les fluctuations croissent a grande distance et
peuvent difficilement servir a une estimation fiable des parameétres primaires des gerbes.

L’étape incontournable est le tirage aléatoire des gerbes sur les mailles d’un réseau. En effet,
si la géométrie proposée est avantageuse pour une certaine catégorie de gerbes et leur situation
par rapport au réseau, il est nécessaire de tenir compte de la proportion de ces gerbes.

L’étude présentée ici essaie de tenir compte au mieux des conditions expérimentales, en ap-
pliquant les gerbes aux codes de simulation des cuves présentés a la section précédente (§5.4.1).
Une autre étude, utilisant les données des gerbes mesurées a Yakutsk [200], aboutit aux mémes
conclusions.
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Utilisation de MOCCA et AGAsIim

Des codes de simulation des détecteurs ayant déja été développés, les conditions
d’expérimentation ont pu étre approchées au mieux. La description présentée ici utilise des
gerbes (Tab. 5.3) générées par les codes MOCCA ou AIRES, accessibles par le site Web de
Chicago [201].

Energie | Z | 0 niveau du sol Gerbe n°
(EeV) @) (g.cm~2) | (mocrun_xxx)
10. 1]0. 850. 9003

10. 1552 870. 7055
13.6 1|46 870. 922

Tab. 5.3: Propriétés des 3 gerbes utilisées pour I’étude.

Nous ne nous servons que d’un faible nombre de gerbes dans cette étude, cependant chacune
est utilisée plusieurs centaines de fois afin que son cceur tombe en divers points de la surface du
réseau. Les réponses des détecteurs sont ensuite obtenues avec AGAsIm.

Bien qu’il ne soit pas conseillé d’utiliser chacune de ces gerbes plus de 5 fois, ce qui est
testé (dans un premier temps) est la fiabilité de la réponse du réseau, pour une gerbe donnée,
a la position de cette gerbe. Cela montre les différentes estimations qui peuvent étre faites de
la méme gerbe avec des configurations différentes. Bien sir, I’extension & une plus grande
statistique de gerbes incidentes serait ensuite souhaitable.

Le code gensanp (§5.4.1) lit le fichier définissant la géométrie C ou H, et choisit
aléatoirement la position du cceur et I’angle azimutal de la gerbe. Ce code a été légérement
modifié pour ne tenir compte que des événements contenus par le réseau. Les codes det si m
et el ecsi m(§5.4.1) sont ensuite appliqués. La saturation et le seuil y sont pris en compte im-
plicitement, car les densités trop faibles comme trop fortes ne déclenchent pas (on pourrait tout
de méme considérer que I’existence d’une station saturée constitue une information).

Triggers

Pour différencier les différentes gerbes simulées, nous utilisons le paramétre r qui représente
la distance du cceur de la gerbe a la station la plus proche. Nous comptons ensuite le nombre de
cuves qui ont déclenché (T1 et T2 sont confondus dans ce contexte). Si ce nombre est inférieur a
3, la condition de T3 est fausse, sinon elle est vraie. Les histogrammes des gerbes générées sont
présentés sur la Fig. 5.17. Nous remarquons I’augmentation attendue de statistique avec r dans
un premier temps, puis sa redescente, les distances maximales étant 866 m pour H et 990 m
pour C. Nous avons également représenté, sur ces histogrammes, les événements pour lesquels
la condition de T3 est fausse (zone hachurée). Ensuite (Fig. 5.18), nous montrons le nombre
moyen de stations déclenchées en fonction de la distance au cceur et I’efficacité (proportion
de gerbes ayant réalisé un T3) que cela implique. Nous observons donc que pour r peu élevé,
le réseau hexagonal répond peu aux gerbes incidentes, et & ces distances le réseau carré est
meilleur. Cependant, dés que I’on augmente r, le réseau hexagonal ne pose plus de probleme,
alors que le carré commence a en poser. Comme la statistique augmente dans cette région, ces
inconvénients deviennent d’autant plus critiques. L efficacité globale est de 91 % pour H et de
78 % pour C.
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Fig. 5.17: Statistique des gerbes générées (0°, 10'° eV). La zone hachurée représente les gerbes n’ayant
pas déclenché les détecteurs, et la zone en trait discontinu le complément a I’ensemble des
gerbes.

Bien entendu, le seuil de déclenchement présent dans les codes de simulations n’est pas
forcément immuable et il suffirait de I’abaisser pour que les deux réseaux déclenchent de
maniére équivalente. Cependant, le nombre moyen de stations touchées (Fig. 5.18) indique que
le réseau H est tout de méme légérement favorisé.

D’ou vient le probleme posé par le réseau carré ? Principalement a cause des configurations
(e) sur la Fig. 5.16. Dans ce cas, le cceur de la gerbe est assez proche (700 m) de deux stations,
mais éloignée (1600 m) des deux suivantes, ce qui a tendance a ne déclencher que 2 stations.
Remarquons également que I’avantage supposé de la configuration carrée se retourne contre
elle en considérant la catégorie de gerbes dont le ceeur est le plus distant des stations locales.

Reconstruction

Les résultats qui viennent d’étre présentés ne concernent que le trigger. lls donnent une
préférence a la configuration hexagonale (H) par rapport a la carrée (C), et ceci dans les cas
limites évoqués au départ, a savoir les gerbes les moins énergiques et les moins inclinées.

Elargissons a présent cette étude sur deux plans :

e |’éventail des énergies et directions d’arrivée ;
e les critéres de choix entre les deux géométries proposées.

Ces deux plans sont en partie corrélés, car, pour les gerbes de plus haute énergie ou écartées de
la verticale, la question du trigger se pose de fagon moins cruciale et nous devons nous focaliser
plus sur I’estimation des parametres primaires.

Nous avons donc tenté d’estimer les parameétres primaires des gerbes tels que :

e I’angle zénithal ;

e la position du cceur et I’énergie (fonction des distributions latérales et du cceur),
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Fig. 5.18: Comparaison des nombres de stations touchées et des efficacités pour les deux géométries
considérées (triangles = configuration H, carrés = configuration C).

selon les étapes décrites au §5.4.1. La composition eQt été une étape supplémentaire.
L’estimation de I’angle d’incidence (Fig. 5.19) conduit a des distributions plus larges pour
la configuration H que pour C. La largeur des distributions est due a I’utilisation du temps
de trigger censé étre fourni par I’électronique, sans considération de la forme du signal (voir
§5.4.1).
Dans le cas des angles zénithaux faibles, I’estimation de I’énergie (Fig. 5.19) favorise C par
rapport a H.

Conclusion

Cette étude favorise donc la configuration initiale (hexagonale). Elle est loin d’étre
compléte cependant. Un meilleur échantillonnage en énergies et angles d’incidence serait a
réaliser. Pour les plus hautes énergies, ou le nombre de stations touchées augmente, on peut
toutefois s’attendre a ce que les deux géométries soient comparables.
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Incident angle reconstruction
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Fig. 5.19: Estimation des angles zénithaux d’arrivée a I’aide des temps de trigger donnés par AGAsim.
Sur chaque figure, les distributions pour 3 et 4 stations touchées sont distinguées.
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Fig. 5.20: Estimation des énergies incidentes. Sur chaque figure sont représentées les distributions ob-
tenues aprés soit utilisation de I’angle reconstruit (Fig. 5.19), soit de I’angle réel injecté. La
mauvaise discernabilité des deux distributions dans chaque cas semble témoigner du peu d’in-
fluence de I’estimation de I’angle sur celle de I’énergie.
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5.5 Reconstruction hors Auger

Les exemples de mauvaise interprétation des mesures réalisées par les réseaux de détecteurs
ne manquent pas. Citons ainsi un événement annoncé a 4 x 102! eV [202], revu plus tard entre
4 x 10 et 1.4 x 10?° eV [203]. Watson [204] mentionne 17 gerbes d’énergie supérieure a 102°
eV, dont 8 & Sydney et 8 a Haverah Park. Ce dernier chiffre a &té révisé a 4, et les gerbes de
Sydney sont peu mentionnées.

5.5.1 Amélioration de la recherche du cceur

Nous avons utilisé a la section précédente une méthode barycentrique pour estimer la posi-
tion du cceur (éq 5.2). Pour affiner cette estimation rudimentaire, nous avons cherché le cceur des
gerbes a partir de minimisations (a I’aide de MINUIT) des fonctions de distributions latérales.
En effet, le calcul des barycentres ne prend pas en compte certaines contraintes propres aux dis-
tributions latérales des gerbes, comme I’existence d’une symétrie cylindrique et la décroissance
des densités en fonction de la distance au cceur.

Le principe est de retrouver, & partir de points expérimentaux {p;(7;)} et d’une fonction
f(r,{a;}), les paramétres {a;} et 7, qui minimisent

i

En pratique, les paramétres {a;} contiennent le facteur de normalisation ainsi que les exposants
des fonctions de distributions latérales. Une minimisation nécessite un point de départ pour
ces parameétres ainsi que pour les coordonnées du cceur. Pour ces derniéres, les barycentres
obtenus précédemment semblaient un point de départ possible. En appliquant des facteurs de
pondération divers (donc en changeant les points de départ), il s’est avéré que les résultats
obtenus avec MINUIT sont trés sensibles aux parameétres initiaux. Les parameétres retenus sont
donc ceux qui optimisent I’ensemble des minimisations.

5.5.2 Application aux autres expériences

Dans I’objectif d’un test de validité des méthodes utilisées, il &tait naturel de I’appliquer aux
gerbes de plus haute énergie déja rapportées. Le cas de la gerbe d’AGASA a été plus étudié que
les autres. Pour chaque expérience, nous avons utilisé les fonctions adéquates, mais sans suivre
forcément la méthode de chacune, le but étant d’appliquer les mémes criteres a chaque fois.

AGASA

Commencons par la gerbe de plus haute énergie d’AGASA [50]. En effet, I’observation de
celle-ci (Figs. 5.21 et 5.22 (a)) peut soulever quelques questions, en particulier le point situé
proche de I’axe (densité de 20000 particules par m2 a 250 m du ceeur de la gerbe) :

e la premiére question est instrumentale et nous n’y répondrons pas, mais, en raison d’effets
de cascade dans les scintillateurs, a quel degré une mesure de densité électronique est-elle
fiable lorsque plusieurs dizaines de milliers d’électrons parviennent sur un détecteur de 2
m?2?

e la seconde question concerne la distance de ce point a I’axe de la gerbe. Nous avons
vu qu’avec des détecteurs espacés de 1.5 km, I’écart sur I’estimation du cceur pouvait
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Fig. 5.21: Evénement de plus haute énergie enregistré par AGASA [50]. Ce schéma représente les den-
sités mesurées sur chaque détecteur, ainsi que la position estimée du cceur de la gerbe.

atteindre 300 m. En placant une incertitude de 100 m sur la position du cceur, quelle serait
son influence sur I’estimation de I’énergie ?

En reprenant les positions des détecteurs et les densités correspondantes, nous avons d’abord
recalculé les paramétres estimés de la gerbe, nous conduisant a la Fig. 5.22 (b). Comme notre
objet de litige était le point le plus proche du cceur, nous I’avons ensuite ignoré (Fig. 5.22 (c)),
puis le point qui le suit dans I’ordre décroissant des densités (Fig. 5.22 (d)).

Pour une reconstruction plus compléte, nous aurions pu exploiter également les quelques
points disponibles concernant les densités de muons. Néanmoins, cet exemple semble promet-
teur quant a la stabilité des parametres reconstruits. Bien sdr, le maillage est moitié de celui du
PAO, et le nombre de points disponibles (une vingtaine) est considérable.

\Wlcano Ranch

\Voyons a présent une situation plus embarassante. La reconstruction des événements de
\Volcano Ranch illustre la difficulté des estimations d’énergie réalisées uniquement a partir de
la taille des gerbes (Fig. 5.23).

Une telle estimation pose en effet deux problémes :

e le premier est intrinseque au développement des gerbes : la taille des gerbes, sensible aux
densités proches de I’axe, est soumise a plus de fluctuations a énergie donnée, que les
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Fig. 5.22: Evénement de plus haute énergie d’AGASA [50].
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Fig. 5.23: Evénement de plus haute énergie de Volcano Ranch [39].
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densités a distance de I’axe ;

e le second est di a I’estimation méme de cette taille. Les densités n’étant connues qu’a
grande distance, le bras de levier sur I’allure des densités latérales de particules pres de
I’axe est énorme.

Yakutsk

Pour certaines gerbes, les données des détecteurs de muons sont également disponibles mais
n’ont pas été exploitées ici, L’estimation a partir de pgoo (Fig. 5.24)

Haverah Park

La particularité de cette expérience est, comme les détecteurs de surface de I’Observatoire
Pierre Auger, I’utilisation de cuves d’eau a effet Cerenkov, qui ne sont pas directement sensibles
a la densité de particules, mais a la densité d’énergie des particules EM et au nombre de muons.

Cependant, les estimations d’énergie suivent le méme processus (a) détermination du cceur
et (b) ajustement a des distributions latérales de densité. C’est la forme de ces distributions
latérales qui est différente.

5.5.3 Reconstitution d’un spectre primaire

L’étape ultime de la reconstruction est I’établissement d’un spectre. En partant d’un flux
d’indice - et d’une dispersion gaussienne de I’observable déterminant I’énergie, le spectre ob-
tenu est similaire.

O(ver) HECR ?

Les prédictions de certains modeles de défauts topologiques laissent entendre la possibilité
de détection d’un événement de 10?4 eV en 20 ans d’Auger (Fig. 2.20). La propriété principale
d’une gerbe provoquée par un rayon cosmique d’une telle énergie serait sa grande profondeur.
En extrapolant le comportement linéaire de X ., en fonction de In Ej, elle vaudrait 1000 g/cm?
pour un proton ou un noyau de fer a ces énergies. Il faut tenir compte de ce qu’une grande
proportion des particules EM produites sera sujette a I’effet LPM et on peut donc s’attendre a ce
que la gerbe soit bien plus profonde, ce qui favorisera surtout la détection a angle d’incidence
élevé. L’effet du champ géomagnétique sur les photons secondaires peut toutefois dégrader
rapidement la composante EM. Notons également que les 7° ont un libre parcours moyen de
100 km vis-a-vis de leur désintégration pour E,0 = 5.4 x 10! GeV.

L’énergie des gerbes pas trop inclinées devrait donc étre sous-estimée. A priori, il ne devrait
pas y avoir de saturation du centre trop conséquente, I’extension ayant a peine eu le temps de se
produire. En tout état de cause, I’étape préalable sera de clarifier la situation a 10*° et 102 eV.
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Fig. 5.24: Un événement détecté a Yakutsk [38].
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Fig. 5.25: Un événement détecté a Haverah Park [36].
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5.6 Bruitde fond

Nous voudrions dans ce paragraphe tenter d’identifier les differentes composantes qui vont
contribuer au signal dans les détecteurs, notamment afin de pouvoir mieux définir les différents
triggers, en particulier celui de deuxiéme niveau. Les muons sont assez rapides a calculer, ce-
pendant il reste la composante EM dont I’effet sur les cuves est plus incertain.

Muons, basses énergies

Retrouvons, par convolution entre des simulations complétes a basse énergie et le flux pri-
maire estimé, la valeur du flux secondaire de 100 particules/m2.s.sr. La contribution majoritaire
est provoquée par les primaires de basse énergie (Fig. 5.26).

La contribution des angles supérieurs a 60 degrés n’a pas été calculée, cependant nous pour-
rions estimer sa contribution par une augmentation de 10 a 20 %. Toutefois, on sort de I’angle
d’ouverture du réseau : les efficacités de conversion dans les cuves sont différentes pour ces
angles d’incidence.

[
o
T

. 2 2
, orim/m’.s.sr, us/m” s.sr
-
T

o
T

ws/prm

TP Y R R S
1 10 10 10 10 10 10
Muons E (GeVv)

Fig. 5.26: Nombre de muons (d’énergie supérieure a 300 MeV) générés par primaire d’énergie donnée
(trait continu), flux primaire (pointillé) et convolution (pointillé serré). On retrouve la contri-
bution majoritaire des primaires de 15 GeV.

Coincidences fortuites

e entre stations ces coincidences constituent le bruit de fond T3. Soit F' la fréquence du bruit
de fond sur une station et w la fraction de temps prise en coincidence. Les coincidences a
n stations sont au nombre de F'(Fw)™ 1.

e sur une station, elles permettent de retrouver les fréquences correspondant a certains
seuils de trigger (2 muons ou plus arrivant simultanément sur une cuve donnée). Subdivi-
sons une cuve en k& compartiments, on remplace donc F' par F'/k. Pour 2 muons, n = 2
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et il faut multiplier par le nombre de paires parmi k£ compartiments, a savoir k(k — 1) /2.

2 _ 2
Nous obtenons alors ¢, = (%) Mgy o P g

Fn,wn—l

n!

Cp =

en faisant tendre & vers I’infini. Comme F = 3000 s ! etw = 2 x 1075, ¢5 = 90 s~ 1,
c3 = 1.8 s7t et ¢4 = 0.027 s=1. Pour chercher des paquets de muons plus concentrés,
il faut réduire w (pour comparer aux muons émis simultanément par les gerbes de plus
haute énergie).

Groupes de muons

Nous avons calculé, pour chaque énergie primaire, la proportion de muons qui parviennent
par paquets de n sur une surface de 10 m2, afin d’évaluer leur proportion par rapport au taux de
coincidences fortuites. Pour ceci, il est indispensable de tenir compte de la distribution latérale
de ces muons, car la section efficace croit avec le rayon de la couronne considérée.

A partir d’un certain nombre de muons par paquet et d’une énergie correspondante, le taux
de tels paquets issus d’une gerbe donnée est supérieur aux corrélations fortuites (Tab. 5.4).

muons fortuites dans At gerbes E (GeV)
n 50 ns 200 ns 20ps | 10®  10* 105 108 107
2 7.1 x10° 2.8x 10" 2.8 x10° 3600 1900 3200 720 72
3 355 5.7x10% 5.7 x 107 270 160 25
4 0.013 8.5 8.5 x 10° 64 60 13
5 10~ 108 22 24 7
6 100 8 10 4.5
7 0.9 0.1 7 3
8 3.7 2
9 2 15
10 15 1.2
20 0.2
100 0.001

Tab. 5.4: Taux de paquets de n» muons attendus par an sur une surface de 10 m?2. Les colonnes de gauche
représentent les coincidences fortuites a I’intérieur d’un intervalle de temps donné, et celles de
droite les flux obtenus des simulations complétes des gerbes.

Composante EM

L étape ultérieure, plus utile, aurait été le calcul de I’énergie des particules EM de ces gerbes
de basse énergie parvenant aux cuves, que ce soit fortuitement ou provoquée par des grandes
gerbes.



6. L’ACQUISITION DANS LA STATION LOCALE

Nous décrivons ici I’acquisition des données dans la station locale (SL) et son interaction
avec les logiciels tournant dans la station centrale (SC), par échange de messages.

Les taches de I’acquisition dans chaque SL tournent dans un contréleur dont I’unité
centrale est un IBM PowerPC 403 GCX (66 MHz) et le systeme d’exploitation utilisé OS-9000
(multi-taches, temps réel). Dans la SC, les divers processeurs utilisent le systéme Unix.

Nous présenterons tout d’abord brievement les différentes cartes électroniques qui vont dia-
loguer entre elles durant la prise des données, nous détaillerons ensuite la philosophie de I’ac-
quisition des données dans le contrdleur, et enfin nous décrirons les messages échangés entre la
SC et les SL, ainsi que le format des données envoyées a la SC.

6.1 L’électronique des stations locales

Les différentes parties de I’électronique des SL sont étudiées et construites dans différents
laboratoires. De fagon a pouvoir tester plus aisément ses diverses composantes, chaque fonc-
tionnalité a été réalisée sur une carte séparée qui peut étre connectée avec les autres. Il'y a 6
différentes cartes (Fig. 6.1) :

e une carte mere dont le role principal est de distribuer les tensions et les bus locaux a toutes
les cartes filles. Le récepteur GPS est fixé sur cette carte ;

e le contrbleur (CPU). C’est I’intelligence de la SL ;

e une carte électronique de Front-End (FE). Elle recoit les signaux des photomultiplicateurs
(PM), réalise les triggers de niveau 1 et renferme les buffers de données brutes [205] ;

e une carte de datation (Time Tagging, notée TG), reliée au GPS;;

e une carte “Slow Control” (SC) qui pilote et contrdle le bon fonctionnement de I’appa-
reillage (tensions, batteries, températures, etc...) ;

e une carte Ethernet, nécessaire pour tester les prototypes, et qui pourra étre utile en cas
d’incidents sur le site.

Cette segmentation est nécessaire dans la période de test et cette électronique équipera les 40
premiéres SL qui seront installées en 1999-2000. Par la suite, cette électronique sera regroupée
sur une seule carte (a I’exception de la partie Ethernet) pour des raisons de fiabilité.

Le PCC du College de France est chargé de la conception et de la réalisation des cartes CPU,
SC et Ethernet, et participe également a la carte TG.

La Fig. 6.2 montre I’implantation, sur la carte mere, des 3 connecteurs distribuant les ali-
mentations et les signaux aux cartes filles. Nous remarquons sur cette figure qu’il y a 2 différents
types de cartes (droite et gauche), selon la position des connecteurs. Chaque carte doit donc étre
connectée sur une tour particuliére. La Fig. 6.1 montre que les cartes CPU, TG et Ethernet
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Fig. 6.1: Implantation des cartes filles sur la carte mére.

forment la tour gauche, tandis que les cartes électronique de Front-End (FE) et la carte SC
forment celle de droite.

LEFT RIGHT

C1 C1

O
[Q ]
Mother Board

GPS

receiver

c2 Cc2

Fig. 6.2: Implantation des bus.

6.2 La carte de Front-End

6.2.1 Buffers

Nous avons vu que I’ASIC de Front-End était composé de 6 FADC a 40 MHz, des buf-
fers de Front-End (FEB), et envoyait les signaux de trigger au contréleur. Nous reviendrons
ultérieurement (§6.3.2) sur les différents modes de fonctionnement en fonction des types de
trigger.

Retenons que I’ASIC de Front-End, lorsqu’il déclenche, assigne ses propres TimeStamps
(qui sont une valeur de compteur échantillonnée sur 24 bits (requis pour parcourir 0.1 s) pour
les SLOW et 16 bits (suffisants pour 20 us) pour les FAST) pour les placer dans le buffer
adéquat. Ces TimeStamps ne sont donc pas les dates GPS, qui seront, elles, rappelées dans les
buffers d’événements envoyés a la SC.

La taille des buffers au niveau de I’ASIC de FE est présentée dans le Tab. 6.1. La composi-
tion des buffers SLOW est indiquée dans le Tab. 6.2, celle des buffers FAST dans le Tab. 6.3, et
celle des scalers dans le Tab. 6.4.



Buffer SLOW FAST (Oet1)
Taille || 2 x 160 ko (16 k x 100) | 2 x 8 ko (1L k x 8 0)

Tab. 6.1: Taille des buffers dans I’ASIC FE.

Bits (10 octets)
Adresse | 72-79 48-71 40-47 32-39 24-31 0-23 ‘
XXX Type du | TimeStamp | (PMT abas | PMT a | (somme des | PMT 3-2-1

Trigger | (24 bits) gain) /8 | basgain | PMT)/8 ‘

Tab. 6.2: Format d’une unité du buffer SLOW du Front-End.

6.2.2 Spécifications du contréleur au Front-End

Les commandes a I’ASIC de Front-End se font par I’intermédiaire de registres [205] et sont
présentées au §B.3. Elles permettent en outre au contrbleur de décider des seuils et fenétres de
déclenchement, de leur activation ou non, des seuils des échelles de comptage, etc... a appliquer
aux signaux sortants des FADC.

6.3 La session de prise de données

Dans cette section, nous décrivons brievement ce que pourrait étre une session standard
de prise de données. La Fig. 6.3 montre toutes les taches tournant dans le contrdleur de SL,
leur interaction et comment circule le flot des données. Le mécanisme de téléchargement des
logiciels ainsi que la lecture et I’écriture des Flash-Eproms n’est pas totalement défini et ne sera
donc pas décrit ici.

6.3.1 Lancement d’une session

Lorsqu’une SL est mise sous tension, ou lors de la réception de la commande M_REBOOT
(voir §6.4), la tache Control est lancée.

Durant son initialisation, Control lance toutes les autres taches, crée les buffers et les
mécanismes permettant aux différents processus de communiquer entre eux en utilisant des
events OS9, des signaux, des sémaphores et des modules de données (mémoires partagées entre
certaines taches). Le logiciel complet est schématiquement présenté sur la Fig. 6.3.

Le processus Control vérifie que toutes les tdches ont terminé leur initialisation, crée le
module de données Config a partir des informations contenues dans la FLASH Eprom, puis
initialise I’électronique de Front-End, le GPS et les interfaces de télécommunication. Quand il
est prét, Control envoie le message M_READY a la SC.

Bits (8 octets)

Adresse 48-63 40-47 32-39 24-31 0-23
xxX | TimeStamp | (PMT abas | PMT a | (somme des | PMT 3-2-1

(16 bits) gain) /8 | basgain | PMT)/8

Tab. 6.3: Format d’une unité du buffer FAST du Front-End.
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Registre | Adresse | Octet 3 | Octet 2 Octet 1 Octet 0

Scaler A | base +0 0 high order | mid order | low order
Scaler B | base + 4 0 high order | mid order | low order
Scaler C | base + 12 0 high order | mid order | low order

Tab. 6.4: Scalers du Front-End.
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Fig. 6.3: Logiciel d’Acquisition dans les SL : Buffers & Data Modules.

Celle-ci attend ce message de toutes les SL (environ 10 secondes). Si au bout de ce temps
certaines stations ne se sont pas manifestées, une nouvelle commande M_REBOOT est lancée
vers elles (c’est le role du systeme expert tournant dans la SC de décider du nombre minimum

de SL devant participer a une prise de données).

Si nécessaire, un fichier de configuration, décrivant les différents paramétres de I’acquisi-
tion, de la calibration et de la surveillance, est téléchargé, depuis la SC, dans toutes les SL
(voir §B.1.2) en utilisant des commandes telles que M_CONFIG_SET et M_MONIT_SET. Ces
paramétres sont alors écrits, par la tdiche Control dans le module de données Config.

Le systéeme est maintenant prét et la SC peut lancer une session d’acquisition en envoyant

la commande M_RUN_START _REQ.

GPS
Interface




6.3.2 Acquisition

La commande M_RUN_START_REQ réveille le processus Control qui initialise certains
des registres contenus dans I’électronique de Front-End, selon les paramétres du module de
données config. Puis cette tdche s’endort en attendant un nouveau message en provenance de la
SC (Fig. 6.3) :

e Trigger 1 : Le signal d’interruption FAST (SLOW) en provenance de I’électronique de
Front-End réveille la fonction ItFast (ItSlow). Cette fonction lit le registre d’état contenu
dans la carte Front-End [205] ainsi que la date, seconde et nano seconde (notée TS), dans
I’interface du GPS. Si cette interruption est du type :

— déclenchement FAST (généré par une gerbe), la fonction d’interruption ItFast
démarre un transfert de données par DMA en mode fly by burst, avec une haute
priorité sur le bus (car nous voulons minimiser le temps mort), sur le “Fast Buffer”
correspondant dans I’interface de Front-End (voir §B.2). Les données sont placées
dans un RawEvtBuf (ou dans un RandBuffer s’il s’agit d’un déclenchement de type
“Random”) et les 2 dates (TS) de I’interface GPS sont lues. La premiére est rangée
dans le buffer d’événement, alors que la seconde sert au calcul du temps mort di au
déclenchement T1 (voir §B.2).

Puis ItFast leve I’OS9-Event T1Tg2 (qui servira a activer la tache Trigger2), avant
de se terminer. La Fig. 6.4 montre I’opération du trigger Fast.

>PMT/8 Trigger TimeStamp

i TriggerSignal
TimeStamp de la 99er=ig

premiére particule

WindowThresh

ZeroSuppressThresh

WindowWidth TriggerDelay

Fig. 6.4: Trigger Fast de I’ASIC de FE.

— déclenchement SLOW (enregistrement de muons). Dans ce cas, nous ne devrions
pas avoir de probleme de temps mort. La fonction d’interruption ItSlow écrit dans le
buffer RawMuBuUf un TS ainsi que le “Slow Buffer” de I’électronique de Front-End,
en utilisant un transfert par DMA interruptible (avec une faible priorité sur le bus).
Ce DMA peut donc étre interrompu par un nouveau déclenchement FAST, permet-
tant ainsi le transfert des buffers de type FAST avec une haute priorité. Comme ces
deux fonctions d’interruption tournent dans un état systéme, elles doivent étre aussi
rapides que possible. Pour cette raison, la fonction ItSlow léve I’OS9-Event T1Mu
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(qui servira a réveiller la tAiche MuFill), déclenche la lecture par DMA et se termine
sans attendre la fin de cette lecture.

C’est le role de la tdche MuFill que de vérifier que le DMA s’est bien terminé
avant de sauver I’événement *Slow’ du RawMuBuf dans le MuBuffer ainsi que les 3
échelles de comptage a bas seuil de I’électronique de Front-End dans le ScalBuffer.
La Fig. 6.5 montre I’opération du trigger Slow.

2PMT/8

ZeroSupThresh

MuZeroSup

MuGateWidth

Fig. 6.5: Trigger Slow de I’ASIC de FE.

e Trigger 2 : Lorsqu’elle est activée, la fonction Trigger?2 lit I’événement dans RawEvtBuUf,
vérifie I’algorithme de trigger2 (T2), met les données dans le buffer EvtBuffer et, sur
une réponse positive de I’algorithme, envoie la date (TS) de ce trigger2 dans la boite aux
lettres de sortie. Chaque seconde, le contenu de cette boite aux lettres est envoyé, via le
message serveur de sortie MsgSvrOut, a la SC (message M_T2_YES).

e Trigger 3 : Ces triggers de niveau 2 sont recus par la SC ou la décision trigger de niveau
3 est réalisée. Sur une réponse positive de cet algorithme, la SC envoie, a toutes les SL
concernées, le message M_T3_YES.

Ce message est recu par la tdche EvtSvr qui regarde dans le buffer EvtBuffer s’il existe
un événement comportant la date requise. Si un tel événement existe, EvtSvr I’envoie
dans un message de type M_T3_EVT. Puis cette tdche recherche un autre événement
ayant les mémes caractéristiques de datation. Sur une réponse positive, cet événement
est également envoyé dans un message de type M_T3_NEXT (voir §6.4).

Si aucun événement n’a été trouvé dans le buffer EvtBuffer, EvtSvr regarde dans le buffer
des muons, MuBuffer, pour des données correspondant a la gamme de temps requise. S’il
existe de telles données, EvtSvr les envoie dans un message de type M_T3_MUONS.

A la fin de tous ces messages, EvtSvr inclut les données de calibration ainsi que les cor-
rections de temps qui doivent étre appliquées sur les données du GPS de la précédente
seconde.

Si aucune donnée n’a été trouvée dans I’un des 2 buffers, le code d’erreur (Error-
Code) M_T3_LOST (ou M_T3_NOT_FOUND ou M_T3_TOO_YOUNG), est positionné
(cf §6.4).

e Monitoring : A intervalles plus ou moins réguliers, la SC peut demander les données
de calibration et de monitoring (en envoyant aux SL concernées la commande
M_CALIB_REQ ou M_MONIT_REQ). Comme tous les messages, cette commande est
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recue par la tdche MsgSvrin puis redirigée vers la tdche CalMonSvr qui envoie a la SC les
données requises parmi celles conservées dans le Data Module CalMon. 1l est également
possible a la tdiche CalMonSvr, selon les valeurs des parametres du fichier de configura-
tion, de prendre elle-méme la décision d’avertir la SC d’un dysfonctionnement d’un des
éléments de I’appareillage.

e Run control : Pour arréter une prise de données, la SC émet d’abord, en direction de toutes
les SL, le message M_RUN _PAUSE _REQ. Cette commande est recue par la tache Control
qui arréte les triggers de niveau 1, attend que toutes les autres taches aient terminé le
travail en cours, puis envoie a la SC le message d’acquiescement M_RUN_PAUSE _ACK.
Sur réception de ce message, la SC émet la commande M_RUN_STOP_REQ qui termine
le run en cours. Tous ces messages en provenance de la SC se font par émission générale
a toutes les SL. La SC se trouve alors en position de lancer un nouveau run apres avoir,
éventuellement, changé les conditions de prise de données.

e Calibration : La tache Calib doit fournir, a partir des données ’'muons’ (conservées dans
le MuBuffer), les paramétres qui permettront de calibrer les événements. Ces paramétres
sont envoyés a la SC a la fin de chaque événement requis par elle. Quelques histo-
grammes de surveillance sont également réalisés par cette tdche et conservés dans le
Data Module CalMon. lIs sont envoyés a intervalles réguliers, ou sur une requéte du type
M_CALIB_REQ), a la SC (voir la description de ce type dans le §6.4).

Cette tache doit aussi travailler sur le ScalBuffer pour la surveillance des sursauts gamma
(Gamma Ray Bursts).

A intervalles réguliers, dépendants des instructions de prise de données contenues dans le
’data module’ Config, Calib peut mettre en service le trigger aléatoire (Random Trigger).

e Surveillance : Le rdle de la tdiche Monitor est de surveiller en permanence I’état des
batteries, les températures, etc... et de conserver ces données dans des histogrammes qui
seront envoyeés a intervalles réguliers, ou sur une requéte du type M_MONIT_REQ a la
SC par la tache CalMonSvr (voir Fig. 6.3).

Comme le flot des données pouvant circuler des SL a la SC est limité, le volume des
données de surveillance doit &tre maintenu assez faible.

e Controle du GPS : Latache GpsCtrl (voir Fig. 6.3) positionne les parameétres définissant le
fonctionnement du récepteur GPS et, chaque seconde, remplit la table (CorParams) avec
les corrections recues par ce récepteur pour la seconde précédente, ainsi que le nombre
de coups d’horloge donnés, pendant la méme seconde par le quartz 100 MHz de la carte
de datation (Time Tagging). Cette table sera utilisée par la tdche EvtSvr pour corriger les
dates données par le TG avant d’envoyer I’événement a la SC.

6.4 Format des messages

Les messages échangés entre la SC et les SL sont empaquetés selon le format décrit dans
la Fig. 6.6. C’est le role de la tdiche MsgSvrOut (MsgSvrin) d’empaqueter (dépaqueter) ces
messages. Ceux-ci sont envoyés (ou recus) par I’interface de télécommunication et déversés
dans le buffer de communication dont la taille est limitée a 1000-1300 bits.

Les deux premiers octets de chaque champ de données constituent I’en-téte du message. La
suite du message contient les données brutes.
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Nb. of Nb. of Nb. of

Message Message
messages | bytes bytes
M 1 #l M2 #2 EEEER
(8 hits) (8hits) (8bits)

1000 - 1300 bits

Fig. 6.6: Buffer de communication.

6.4.1 L’entéte du message

L’entéte du message est formé de deux octets contenant 3 informations : la Completion (2
bits), un Numéro de message (6 bits) et le Type du message (8 bits) (Fig. 6.7).

Comme la taille du buffer de communication est limitée, il arrive souvent qu’un message
soit trop grand pour étre envoyé dans une seule bouffée. 1l doit alors étre découpé en plusieurs
morceaux.

Le récepteur doit savoir s’il vient de recevoir la premiére ou la derniére partie du mes-
sage, ou une bouffée intermédiaire (ou encore si tout le message était contenu dans une seule
bouffée). Ce sont les 2 bits de Completion qui vont véhiculer cette information. La partie Com-
pletion de I’entéte du message peut prendre les 4 valeurs suivantes : COMPLETION_FIRST,
COMPLETION_NEXT, COMPLETION_LAST et COMPLETION_ALL. Le champ “numéro
de message” sert a remettre en ordre le message entier.

Completion | # Message | Message Type
(2 bits) (6 bits) (8 bits)

Fig. 6.7: Format de I’en-téte des messages.

Les messages envoyés par la SC sont captés par le systéme de télécommunication. Celui-ci
détecte si ce message, qui est diffusé d’une fagon globale, lui est destiné. Dans I’affirmative,
son contenu est versé dans le buffer de communication qui est envoyé a la tache MsgSvrin.
Cette tache est réveillée par I’arrivée de ces données qu’elle découpe en divers messages. Pour
chacun d’eux, MsgSvrin détermine a quelle tache il doit étre envoyé. Pour connaitre cette
destination, le serveur de messages regarde la partie Type de I’entéte. La tache réceptrice doit
alors consulter les 2 bits de Completion pour savoir si le message est complet ou non.

D’une facon tout a fait similaire, un buffer de communication est préparé par la tache
MsgSvrOut. 1l est envoyé a la SC ou il est recu par une station de travail qui le découpe en
messages et adresse chacun d’eux a la station de travail concernée (les processus de la SC sont
répartis sur des stations de travail dédiées). Ainsi (voir Fig. 6.8), les messages contenant les
triggers 2 sont interprétés par MsgSvrin(CS) comme devant parvenir a la tache Trigger3(CS),
qui décide ou non de ce trigger. Dans le cas positif, MsgSvrOut(CS) informe les SL d’envoyer
leurs données, qui seront traitées par EvtBuilder(CS).
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Les logiciels tournant dans la SC ainsi que dans les SL devant connaitre la signification des
bits de Completion et du Type, une “include file” doit étre partagée par eux (voir §B.1.1).

N N N

[ Control \ \ GpsCtrl | (caMonsv Process
/// — \ “ / /
| Evtsvr | @
\\\bﬂx / L
N
\ Trigger2)

o

/ Triaaara)-
\ T ggerfa/’/x\x}éi '

{ RunCtrl S ] .

\ / \
N/ / j ﬁ A\
(EvtBuil de? Monitor > WorkStations

\

N/ \ /

\

Fig. 6.8: Communications entre la SC et les SL.

6.4.2 Les messages du contrbleur a la station centrale
La partie Type de I’entéte, dans les messages dirigés du contrbleur vers la SC sont :

e M_READY (tache Control)
La SL a subi un “Reboot” et le logiciel d’acquisition est maintenant prét a recevoir des
commandes de la SC.
Données : aucune

e M_STATUS_ACK (tache Control)
Données : run_status (voir §B.1.1)

e M_RUN_START_ACK (tache Control)
Données : aucune
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M_RUN_PAUSE_ACK (tache Control)
Données : aucune

M_RUN_CONTINUE_ACK (tache Control)
Données : aucune

M_RUN_STOP_ACK (tache Control)
Données : aucune

M_T2_YES (tache Trigger2)

Chaque seconde, toutes les dates des événements dont I’algorithme de trigger de
deuxieme niveau a été positif sont envoyées.

Données : Seconde (32 bits) puis, pour chaque T2, une évaluation de log2(charge) (4 bits)
et le temps d’arrivée de la premiére particule (20 bits).

M_T3_EVT (tache EvtSvr) ou M_T3_NEXT ou M_T3_MUONS
Envoi d’un événement a la SC suivant une requéte de celle-ci.
Données :

— 2 premiers mots : Date (second, nano) requise.

— 3*m¢ mot : NO_ERROR : OK
sinon, le Code d’Erreur (cet événement n’a été trouvé ni dans le Buffer
d’Evénements, ni dans celui des Muons).

— Puis, s’il n’y a pas d’erreur, toutes les données de I’événement correspondant. Sinon,
aucune donnée n’est envoyée (voir §6.5).

Code d’Erreur :
— M_T3_LOST : Il n’y avait pas de trigger de niveau 1 pour cet événement.

— M_T3_NOT_FOUND : I’événement n’est plus dans les Buffers (plus de 10 secondes
se sont écoulées entre le trigger de niveau 1 et la réception du message M_T3_YES).

— M_T3_.TOO_YOUNG : Cette erreur ne devrait jamais se produire puisque la SC a
demandé des données pour une date encore dans le futur.

M_CONFIG_SET_ACK (tache Control)
Message de confirmation que le fichier de configuration a bien été modifié.
Donnée : Code d’Erreur (a définir)

M_MONIT_SET_ACK (tache Control)

Message de confirmation que les parameétres définissant les taches de surveillance ont été
modifiés.

Donnée : Code d’Erreur (a définir)

M_MONIT_REQ_ACK (tache Calmon)

La SC a demandé les histogrammes de surveillance (via un message M_MONIT _REQ)
Données : Nombre d’octets des données qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de surveillance.

M_MONIT_SEND : La décision d’envoyer les résultats de la surveillance a été prise par
la tdche Calmon
Données : Nombre d’octets des données qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de surveillance.
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M_CALIB_REQ_ACK (tadche Calmon)

La SC a demandé les résultats de calibration (via un message M_CALIB_REQ)

Données : Nombre d’octets des données qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de calibration.

M_CALIB_SEND : La décision d’envoyer les résultats de calibration a été prise par la
tache Calmon
Données : Nombre d’octets des données qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de calibration.

M_UNKNOWN (toutes les taches)
Une commande inconnue a été recue et ignorée par cette tache.
Données : Entéte du message regu

M_BAD_SEQUENCE (toutes les taches)

Une commande de la SC vient d’étre recue mais ne peut &étre exécutée, ie
M_CONFIG_SET lorsque I’acquisition est lancée.

Données : L’entéte du message envoye.

6.4.3 Les messages de la station centrale au contréleur

La partie Type de I’entéte, dans les messages dirigés de la SC vers le contrbleur sont :

M_REBOOT (envoyé a Control)
Données : aucune.

M_STATUS_REQ (envoyé a Control)
Pour connaitre les conditions courantes de la prise de données.
Données : aucune.

M_RUN_START _REQ (envoyé a Control)
Données : aucune.

M_RUN_PAUSE REQ (envoyé a Control)
Données : aucune.

M_RUN_CONTINUE_REQ (envoyé a Control)
Données : aucune.

M_RUN_STOP_REQ (envoyé a Control)
Données : aucune.

M_T3_YES (envoyé a EvtSvr)

L’algorithme du trigger de niveau 3 a détecté une gerbe potentielle. La SC demande donc
I’événement correspondant aux SL concernées.

Données : 3 mots : Date du trigger de niveau 1 (2 mots : second, nano seconde) et inter-
valle de temps (en dizaines de nano secondes).

M_CONFIG_SET (envoyé a Control)
Pour changer un ou plusieurs des paramétres de Configuration.
Données : nombre de paramétres a changer puis, pour chacun d’eux, son code et sa valeur.

M_FLASH_TO_CONFIG (envoyé a Control)

Pour remettre le *data module’ Config dans sa version initiale (a partir des valeurs sauvées
dans la Flash Eprom.

Données : aucune.
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e M_CONFIG_TO_FLASH (envoyé a Control)
Sauve le *data module’ Config dans la Flash Eprom.
Données : aucune.

e M_MONIT_SET (envoyé a Control)
Données : non encore définies.

e M_MONIT_REQ (envoyé a CalMon)
Demande des histogramme de surveillance.
Données : aucune.

e M_CALIB_REQ (envoyé a CalMon)
Demande des histogramme de calibration.
Données : aucune.

e M_GPS (envoyé a GpsCitrl)

Pour modifier les paramétres du GPS
Données : non encore définies.

6.5 Format des données de sortie

Le format des événements T3 (Tab. 6.5) et des données muons (Tab. 6.6) envoyés a la SC
est présenté.

| Bits31-24 | | Bits23-16 | Bits15-08 | Bits07-00 |
Date GPS : seconde

Date GPS : nano-seconde

| Horloge FAST trigger |

Trigger Status Nb d’échantillons suivants (Fast)
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Mid order index | Low order index | Low gain PMT/8 | Low gain PMT
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1

Mid order index | Low order index | Low gain PMT/8 | Low gain PMT

Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Mid order index | Low order index | Low gain PMT/8 | Low gain PMT

Nb de mots suivants (Calibration)
Format non encore défini

Tab. 6.5: Format d’un événement T3.
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| Bits31-24 | Bits 23-16 Bits15-08 | Bits07-00 |
Date GPS : seconde (Start trigger)
Date GPS : nano seconde
| Horloge SLOW trigger |
| Nb d’échantillons suivants (Muons) |
0 High order index | Mid order index | Low order index
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
0 High order index | Mid order index | Low order index
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Nb de mots suivants (Calibration)
Format non encore défini

Tab. 6.6: Format des données muons.
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CONCLUSION

La physique se nourrit d’expériences, et I’Observatoire Pierre Auger (PAO) sera, dans le do-
maine des énergies extrémes E, > 10'° eV, un outil d’investigation unique. 1l serait évidemment
prétentieux de s’attendre a une réponse immédiate, claire et définitive au probléme de I’origine
des rayons cosmiques de haute énergie. Cependant cet Observatoire franchira des étapes impor-
tantes, qui permettront au moins de trier parmi les modeles existant, de stimuler la perspicacité
et I’imagination des physiciens, et de poser, espérons-le, de nouvelles questions embarassantes.
Dans un cas plus favorable, il est possible que I’expérience Auger ouvre une fenétre sur une
nouvelle physique (cordes cosmiques, particules supersymétriques, ...).

Aux énergies auxquelles le PAO sera sensible, la déflexion induite sur les trajectoires des
particules chargées par les champs magnétiques est plus faible et autorisera la détection d’ani-
sotropies voire, mieux, de sources ponctuelles qui éventuellement pourront trouver un candidat
dans les catalogues de sources connues (pulsars, noyaux actifs de galaxie) ou inconnues (sur-
sauts gamma). Sinon, la nature des rayons cosmiques primaires donnera des limites sur la dis-
tance de ces sources. Enfin, le couplage entre I’identification d’une source et les distributions
des directions d’arrivée des rayons cosmiques d’énergie donnée servira a sonder les champs
magnétiques traversés par ces particules.

Parallélement et grace a ces interprétations brutes, d’autres informations seront apportées
par plusieurs années d’opération du PAO :

e grace aux mesures de composition et d’anisotropie, des limites sur I’existence ou non
d’une fraction substantielle de défauts topologiques (leur identification en cosmologie
serait une premiére) devraient apporter des informations précieuses pour la physique des
particules et la cosmologie ;

e I’étude des énergies extrémes, en cas de succes, rendra plus cohérente la physique des
rayons cosmiques aux plus basses énergies, ou subsistent des ambiguités notamment au
niveau du genou;;

e la mesure simultanée de profils latéraux et longitudinaux permettra la contrainte et la
vérification de la physique des gerbes et des interactions qui s’y produisent.

En tout état de cause, d’importantes et abondantes informations supplémentaires seront col-
lectées, dont I’interprétation sera d’autant meilleure que les données seront fiables, peu biaisées,
et que les effets intervenant dans le développement des gerbes auront été correctement traités.
C’est ce qui a motivé ce travail de thése, d’une part dédié a I’amélioration et a I’utilisation de
simulations de gerbes atmosphériques, d’autre part consacré a la définition de I’acquisition
dans les stations locales des détecteurs de surface, étape incontournable pour I’obtention de
données.

La simulation correcte des gerbes de haute énergie est délicate, en raison d’une part de la
multiplicité des particules, nécessitant du temps de calcul (devant étre organisé judicieusement)
et de la place sur disque, d’autre part des énergies d’interaction entre particules, situées bien



au-dela du domaine accessible expérimentalement au CERN ou au Fermilab. Nous avons ainsi
entamé une approche destinée a la fois a réduire les problémes posés par la multiplicité et a
rendre flexible I’utilisation de différents modeles ou extrapolations d’interactions hadroniques.

Cependant, la distinction entre ces différents comportements est justifiée s’ils ne sont pas
masqués par les erreurs systématiques de reconstruction, voire les fluctuations propres aux
gerbes sont suffisamment faibles. C’est dans cet état d’esprit que nous nous sommes intéressés
d’une part aux problémes de reconstruction inhérents a I’échantillonnage, d’autre part a I’in-
fluence des fluctuations dans le cadre d’un modéle donné. Nous avons retrouvé le résultat selon
lequel la connaissance des densités de particules a distance donnée de I’axe des gerbes permet
une estimation stable de I’énergie des particules primaires.

Une étude comparant les dispositions triangulaire et orthogonale des détecteurs sur le réseau
est également détaillée dans ce travail. Motivée par quelques discussions internes a la collabo-
ration, elle a abouti a la meilleure adéquation de la configuration triangulaire, notamment pour
les gerbes faiblement échantillonnées telles que les verticales provoquées par des primaires
d’énergies proches du seuil requis de 10'° eV.

Nous avons enfin étudié I’influence de phénomeénes encore peu considérés dans I’étude des
gerbes atmosphériques, a savoir I’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal qui réduit les sections
efficaces des interactions électromagnétiques ainsi que I’effet du champ géomagnétique sur
la propagation des gerbes. Alors que le premier effet semble mettre en cause la possibilité
de discrimination entre photons et hadrons primaires, habituellement réalisée grace aux
proportions de muons et de particules électromagnétiques présentes dans les gerbes, le second a
été étudié dans I’espoir d’y trouver des clés pour la distinction entre protons et noyaux primaires.

Le groupe Auger du Laboratoire est engagé dans la définition et la réalisation de I’ac-
quisition des données dans les détecteurs de surface tant du point de vue du matériel que du
logiciel. Dans ce cadre, nous avons présenté la structure actuellement définie. Rappelons que
la difficulté, sinon la nouveauté de cette expérience est I’autonomie des stations. Ce point
impose au logiciel, outre I’acquisition et le filtrage des données, la gestion des récepteurs GPS
et des protocoles de télécommunications. Les caractéristiques de I’électronique d’acquisition
sont désormais établies et incorporées a ce logiciel, et les détails des échanges avec la station
centrale restent soumis a quelques modifications et tests.

Les études de gerbes ne manqueront jamais de perspectives, et I’appréciation des effets
observés reste délicate en raison des approximations systématiquement introduites. Il reste a
envisager, pour des études plus complétes, la description analytique plus complete des gerbes
électromagnétiques, I’étude des corrélations des différentes fluctuations, et enfin I’observabilité
dans les détecteurs des phénomeénes mentionnés. Hors du cadre d’Auger, des calculs de I’effet
radio induit par les dipdles de particules chargées, ou encore des neutrinos atmosphériques, ont
été abordés.

La premiere pierre du PAO a été posée en mars 1999 et un prototype du détecteur de fluo-
rescence associé a un réseau test, de surface comparable a celle d’AGASA, sera opérationnel a
la fin de I’an 2000.
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Processus physiques, effets, phénomeénes

BLR
CCS (SCS)

CDM
CIB
CMB(R)

DPM
EM
FRI-11

GRB
GUT
GZK
HDM
IC

IR
KNO
KNP

LAP
ldf
Ipm
LPM

MHD
NAG (AGN)
NBD

NKG

NLR

QCD

SN

SNR

TD
(U)HECR
uv

Broad Line Region

Cordes Cosmiques Supraconduc-
trices

Cold Dark Matter

Cosmic Infrared Background
Cosmic Microwave Background
(Radiation)

Dual Parton Model
Electromagnétique

Fanaroff-Riley

Gamma-Ray Burst

Grand Unified Theory

Greisen, Zatsepin, Kuzmin

Hot Dark Matter

Inverse Compton

Infra Rouge

Koba, Nielsen, Olesen
Kopeliovich, Nikolaev, Potashni-
kova

Parameétre d’age local

fonction de distribution latérale
libre parcours moyen

Landau, Pomeranchuk, Migdal

Magnéto Hydro Dynamique
Noyau Actif de Galaxie
Negative Binomial Distribution
Nishimura, Kamata, Greisen
Narrow Line Region

Quantum Chromo-Dynamics
Supernova

Supernova Remnant

Défauts topologiques

(Ultra) High Energy Cosmic Rays
Ultra Violet

Distinction entre les luminosités des
radio-galaxies

Scaling des distributions de multiplicité
Application du Pomeron QCD

A haute énergie ou haute densité, diminu-
tion des sections efficaces de production
de paires et de Bremsstrahlung.



Quantités

X max

tacc,esc,cycle

A

SzanA

énergie critique pour les pertes des électrons dans les gerbes
énergie primaire

constante gravitationnelle de Newton

masse solaire

taille électronique d’une gerbe a son maximum
températures critique et de Ginzburg

vitesses du milieu en amont et en aval, dans le référentiel lié a I’onde de choc
vitesses de I’onde de choc et du piston

profondeur du maximum d’une gerbe

rayon de Larmor

vitesse d’Alfvén

vitesse des particules

rayon de Schwarzschild

distance a une source

rapport de compression d’un choc

temps d’accélération, d’échappement, et de cycle dans un choc
échelle de brisure de symétrie

proportions de densité d’énergie totale, dues a la matiére et a la constante
cosmologique

section efficace de Thomson

libre parcours moyen, absorption atmosphérique
coefficients de diffusion spatiale

fréquences cyclotron et synchrotron

V}/C

champ scalaire brisant une symétrie

probabilité d’échappement

masse linéique

taux d’accélération

indices spectraux

A/TL

énergie critique pour les pertes des photons dans les gerbes
efficacité de I’accélération par chocs

angle d’attaque
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Expériences
AGASA Akeno Giant Air Shower Array

ASCA Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics
BATSE Burst And Transient Source Experiment

CASA-MIA Chicago Air Shower Array - Michigan Air shower array
CAT Cherenkov Atmospheric Telescope

CGRO Compton Gamma Ray Observatory

COBE COsmic Background Explorer

ECHOS Emulsion CHamber On Supersonic Concorde

EGRET Energetic Gamma Ray Experiment Telescope

KGF Kolar Gold Fields

HST Hubble Space Telescope

JACEE Japanese American Collaborative Emulsion Experiment
PAO Pierre Auger Observatory

UAN Underground Area : expériences réalisées au CERN

Nomenclature
3C Troisieme catalogue de Cambridge
LMC, SMC Large & Small Magellanic Clouds
M31, M87  Objets de Messier

Mrk Galaxies de Markarian

NGC New General Catalogue
Matériel

ASIC Integrated Circuit

DM Data Module

DMA Direct Memory Access

FE(B) Front-End (Buffer)

GPS Global Positioning System

0S-9000 Systéme d’exploitation

PE photoélectron

PM(T) photomultiplicateur (tube -)

PPC Power PC

RS232 liaison série

T1,T2, T3 triggersde niveaul, 2 et 3

TS time stamp, étiquetage temporel de tout ou partie d’un signal

VME, VXI| standards de bus

Observatoire Pierre Auger

DF Détecteur de fluorescence

DS Détecteur de surface

SB Station de base (Relais entre SL et SC)

SC Station centrale

SL Station locale

VEM \Vertical Equivalent Muon, signal équivalent au passage d’un muon vertical
dans une cuve




Codes de simulation
AIRES
CORSIKA COsmic Ray SImulation for KAscade
DPMJET DPM
EGS(4) Electron Gamma Shower, pour les gerbes électromagnétiques
GEANT
GHEISHA interactions hadroniques a basse énergie (< 80 GeV)
HDPM Hybrid DPM
MOCCA  MOnte Carlo CAscade
QGSJET  Quark Gluon String
SIBYLL pour les interactions hadroniques, basé sur les minijets
VENUS Very Energetic NUclear Scattering

Unités
erg 1077
G 1074T

pc (parsec) 3.26 années-lumiére =3 x 10 m
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B. ACQUISITION

B.1 Include files

Les “include files” suivantes sont partagées par les stations Centrale et Locales.

B.1.1 central_local.h

#i f ndef _CENTRAL_LOCAL _
#define _CENTRAL_LOCAL

/* Conpletion definition */
#def i ne COVPLETI ON_ALL 0x00
#def i ne COVPLETI ON_FI RST 0x40
#def i ne COVPLETI ON_NEXT 0x80
#def i ne COVPLETI ON_LAST  0xCO

t ypedef enum {
WAl T_STATE= 0,

START _RUN_REQUESTED, RUN_STARTED,
STOP_RUN_REQUESTED, RUN_STOPPED,
PAUSE_RUN_REQUESTED, RUN_PAUSED,
CONTI NUE_RUN_REQUESTED,

REBOOT

} run_status;

/* Event Serveur Error Codes */
t ypedef enum {
NO ERROR, M T3 LOST, M T3 _NOT_FOUND, M T3 TOO YOUNG
} ErrorCode;

t ypedef enum { /* Messages from Local to Central sta-
tion */

M _READY, /* fromControl to CS */

M RUN_START ACK, /* Cont r ol CS x|

M _RUN_PAUSE_ACK, /* Cont r ol CS */

M_RUN_CONTI NUE_ACK, / * Cont r ol CS */

M RUN_STOP_ACK, /* Cont r ol CS */

M T2_YES, /* Trigger?2 CS */



M T3_EVT, /* Evt Svr CS */
M T3_MUJON, | * Evt Svr CS */
M T3_NEXT, /* Evt Svr CS */
M CONFI G_SET_ACK, [/* Cont r ol CS */
M MONI T_SET_ACK, /* Contr ol CS */
M MONI T_REQ ACK, /* Cal Mon CS *
M _MONI T_SEND, | * Cal Mon CS * |
M CALI B_REQ ACK, /* Cal Mon CsS */
M CALI B_SEND, /* Cal Mon CsS */
M _ERROR, [ * ? Cs */
M _BAD_SEQUENCE, | * Cont r ol CS *
M_UNKNOWN /* Contr ol CS */

} MsgTypeQut;

t ypedef enum { /* Messages fromCentral to Local sta-

tion */
M REBOOT, /* fromCS to Control */
M RUN_START _REQ /* fromCS to Control */
M RUN_PAUSE REQ /* fromCS to Control */
M _RUN_CONTI NUE_REQ,/* from CS to Control */
M RUN_STOP_REQ, /* fromCS to Control */
M T3_YES, /* CS Evt Svr  */
M _CONFI G_SET, /* Cs Control */
M FLASH TO CONFI G /* CS Control */
M CONFI G TO FLASH, /* CS Control */
M _MONI T_SET, /* CS Control */
M MONI T_REQ | * CS Cal Mon */
M CALI B_REQ /* Cs Cal Mon */
M GPS [ * Cs GPS -

Must be the LAST ****x/

} MsgTypel n;

#defi ne BUFCOVSI ZE 130 /* Avail abl e Comruni cati on buf -

fer size */

#i f def MAIN

unsi gned char Buf Con{ BUFCOVSI ZE] ;
#el se

extern unsi gned char Buf Coni];
#endi f

#endi f
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B.1.2 run_configuration.h

typedef struct { /* FE el ectronics paraneters */
unsi gned char | sFast OEnabl ed, | sFast 1Enabl ed,
| sSI owkEnabl ed, | sRandonEnabl ed;

unsigned int FastOW ndowW dth, FastOW ndowQOccupancy,
Fast OW ndowThr esh, Fast OTri gger Del ay;
unsigned int Fast1W ndowW dth, Fast1W ndowCccupancy,
Fast 1W ndowThr esh, Fast 1Tri gger Del ay;
unsigned int FastZeroSupThresh, Fast Randonilri gger Del ay,
Fast Ext er nTri gger Del ay;
unsigned int Sl owZeroSupThresh, Sl owW ndowWw dt h,
Sl owvuZer oSup, S| owVuGat eW dt h;
unsigned int Scal er lLowThresh, Scal er 2LowThr esh,
Scal er 3LowThr esh;

} FE_PARANS;

typedef struct { /* Acquisition paraneters */
int Trigger2Al gorithm Log2Em n;

} ACQ_PARANS;

FE_PARAMS FePar ans;
ACQ_PARAMS AcgPar ans;

B.2 La lecture de I’électronique de Front End

Le rayonnement Cerenkov, dii au passage des particules de la gerbe dans I’eau des cuves
des stations locales, est détecté par 3 photomultiplicateurs (PM) placés au sommet de chaque
cuve. 6 Flash-ADC 8 bits permettent de lire ces données avec une dynamique de 17 bits (Fig.
3.10). Sur cette figure, W1, W2, .. W6 sont des mots de 8 bits (voir [205, 206, 207] pour plus
de renseignements sur I’organisation des buffers dans I’ASIC de Front-End).

B.2.1 Lecture du ’Fast Buffer’

8 octets doivent étre lus pour chaque échantillonage en temps : 6 octets pour les 6 FADC +
2 octets pour la datation.

Pour un "FAST trigger’ (25 ns d’échantillonage), il y a un maximum de 800 échantillons
(sans aucune suppression de zéros). La taille maximum d’un événement est donc de 6400
octets. La taille du buffer requise, pour un ’Fast trigger’ de 100 Hz et un facteur 4 de réduction
des données, grace a la suppression des zéros (nous attendons 5), est donc de 1.6 Moctets si
nous voulons conserver 10 secondes de données.

La lecture par DMA nécessite 60 ns par mot de 32 bits, conduisant a un temps maximum
pour la lecture de 100 ps.



B.2.2 Lecture du ’Slow Buffer’

Il'y a un nombre moyen de 3000 p par seconde. Pour chaque p sont enregistrées les 4
valeurs consécutives de 4 des 6 FADC (PMTL1, PMT2, PMT3 et Sum PMT/8) ainsi que 4 octets
pour la valeur de I’horloge de I’électronique de Front-End a la premiére valeur enregistrée.
Chaque p occupe donc 20 octets dans le *Slow buffer’.

Le *Slow trigger’ survient 10 fois par seconde et pour chacun d’eux nous devons lire 6000
octets (300 y). La taille requise pour le buffer, avec un taux de trigger de 10 Hz, pour conserver
10 secondes de données est donc de 0.6 Moctets.

Le temps de lecture par DMA est de 60 ns par mot de 32 bits, ce qui conduit a un temps
maximum de lecture de 90 us.

B.2.3 Charge du CPU pour la lecture

Pour chaque seconde de prise de données, la lecture par DMA occupe :
e pour le "Fast Buffer’, avec un facteur 4 de suppresion de zéros et un taux "Fast Trigger’
de 100 Hz :

100 ps
4
e pour le ’Slow Buffer’, avec un taux *Slow Trigger’ de 10 Hz :

x 100 Hz < 3 ms

90 us x 10 Hz < 1.5 ms

Le temps total dépensé dans la lecture des données par DMA est donc inférieur a 4.5 ms
pour 1 seconde d’acquisition.

B.3 Registres



Bits du Registre Statut

Bit | R/W | Signification

OR de tous les autres bits de trigger en attente
trigger SLOW en attente
trigger FAST 0 en attente
trigger FAST 1 en attente
trigger FAST random en attente
trigger FAST externe en attente
non attribué

8 R/W | non attribué

9 R/W | trigger SLOW autorisé

10 | R/W | trigger FAST 0 autorisé

11 | R/W | trigger FAST 1 autorisé

12 | R/W | trigger FAST random autorisé

13 | R/W | trigger FAST externe autorisé
14-15 | R/W | non attribué

g b~ owdNPEFEk O
0 X0VXVWAIOVAO0OODO

16-19 | R | EVTSYNC pour trigger SLOW
20-23 | R | EVTSYNC pour trigger FAST

24 R | buffer SLOW lu si trigger en attente

25 R | buffer FAST lu si trigger en attente

26 R | condition de lockout existe sur le trigger FAST
27-31 | R | non attribué
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Adresses ASIC

Adresse | Bits | R/W | Contenu
0 32 | R/W | Registre de Statut
4 13 R | WordCount SLOW
8 24 R | TimeStamp SLOW
12 12 | R/W | Adresse de début de lecture SLOW
16 32 R | Interval trigger memory
20 - W | autorise/interdit le trigger SLOW
28 10 R | Adresse courante FAST
32 24 R | TimeStamp FAST
36 10 | R/W | Adresse de début de lecture FAST
40 32 R | Time over threshold memory
44 - W | autorise/interdit le trigger FAST
52 32 R | Interval counter 1
56 32 R | Interval counter 2
60 32 R | Interval counter 3
64 32 R | Interval counter 4
72 6 | R/W | WindowWidth FAST 0
76 6 | R/'W | WindowOccupancy FAST 0
80 8 | R/W | WindowThresh FAST 0
84 10 | R/W | TriggerDelay FAST 0
92 6 | RIW | WindowWidth FAST 1
96 6 | R/'W | WindowOccupancy FAST 1
100 8 | R/W | WindowThresh FAST 1
104 10 | R/W | TriggerDelay FAST 1
112 8 | R/W | ZeroSuppressThresh FAST
120 8 | R/W | ZeroSuppressThresh SLOW
124 23 | R/W | WindowWidth SLOW
128 8 | R/W | zero suppress u-decay SLOW
132 10 | R/W | gate width p-decay SLOW
136 10 | R/W | TriggerDelay FAST random
140 10 | R/W | TriggerDelay FAST externe
144 - W | autorise le trigger random
152 8 | R/W | seuil bas du scaler 1
156 8 | R/W | seuil bas du scaler 2
158 8 | R/W | seuil bas du scaler 3
168 24 R | buffer de scaler 1
172 24 R | buffer de scaler 2
176 24 R | buffer de scaler 3




C. DONNEES

C.1 Rayons cosmiques d’énergie > 10%° eV

| Expérience | Eg(EeV) |[Date  UT [ a(”) i) |
Fly’s Eye (1500 m) 320+93 | 911015 073416 | 85.2+05 48.0733
Akeno (920 m) 101 930112 124.3 16.8
213 931203 123247 | 18.9 21.1
110 940706 280.7 48.4
144 960111 241.5 23.0
105 961022 298.5 18.7
150 970330 294.5 -5.8
120 980612 349.0 12.3
\olcano Ranch (1770 m) | 100(139) | 6204/? 306.7 46.8
Yakutsk (105 m) 120-230 | 8905/? 75+10 45+4
Haverah Park (220 m) 102(116) | 701231 353 19
105(101) | 800112 201 71
105(159) | 7112/? 199 44
121(126) | 750418 179 27

Tab. C.1: Evénements d’énergie supérieure a 1020 eV.

Expérience Alt. Nb Années | Surface | Détecteurs
(g/cm?) | > 102 eV (km?)
V. Ranch 834 1 59263 | 8 20 scint. 3.26 m?
H. Park 1020 4 682487 | 10 60 Cer. a eau [1, 34 m?]
Yakutsk 1020 1 74— |18 100 scint. [0.25, 2 m?],
Cer. atm., Muons
Akeno 920 7 90 — | 20a100 | 111 scint. 2.2 m2, 27 Muons
Fly’s Eye 869 2 8l— |- Fluorescence
Sydney 1020 8 68a79 |77 2x47 dét. de Muons 6 m?

Tab. C.2: Caractéristiques des expériences sensibles aux énergies supérieures a 101° eV.

C.2 Noyaux actifs de galaxies




Fig. C.1: Positions des 11662 noyaux actifs de galaxie répertoriés dans le catalogue de Véron-Cetty &
Véron [208]. La projection utilisée est sinusoidale et les coordonnées sont équatoriales. La
figure est tournée de fagon a ce que le pdle nord terrestre apparaisse au centre. La bande vide
est due a I’écrantage de notre galaxie.
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Fig. C.2: Distribution des rayons cosmiques d’énergie extréme (> 102° eV) et position des noyaux actifs
de galaxie de redshift z < 0.01, sélectionnés d’apres le catalogue [208].
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RESUME :

L’observation de rayons cosmiques d’énergies supérieures a 101 eV ne posséde pas d’expli-
cation satisfaisante actuellement. L’Observatoire Pierre Auger (PAO) a pour objectif I’augmen-
tation significative de la statistique, tres faible, de ces rayons cosmiques, grace a des détecteurs
de gerbes atmosphériques situés dans chaque hémisphére, I’un en Argentine et I’autre en Utah,
la surface utile de chacun approchant 3000 km?. Ils détecteront d’une part la fluorescence,
d’autre part les particules des gerbes, mesurant ainsi les profils longitudinaux et latéraux, qui
permettront I’estimation améliorée des observables astrophysiques que sont I’énergie, la direc-
tion et la nature des particules primaires.

La réussite d’une expérience requiert a la fois la compréhension des signaux collectés et
une instrumentation adaptée ; cette thése expose donc les résultats de simulations de gerbes
atmosphériques de haute énergie et leur application a la discrimination entre les natures de par-
ticules primaires, ainsi que les éléments du logiciel d’acquisition des stations locales composant
les détecteurs de surface du PAO.

MOTS-CLES :

Propagation des Rayons Cosmiques, Grandes Gerbes de I’Air, Physique des Hautes Ener-
gies, Production Multiple, Acquisition de Données

ABSTRACT :

The highest energy cosmic rays (> 10° eV) are hardly explained by common astrophysics.
In order to improve the available statistics, the Pierre Auger Observatory (PAO) has been desi-
gned with an area of 3000 km? in each hemisphere, in Argentina and in Utah. The set of primary
parameters, such as energy, arrival direction and chemical composition will be accurately mea-
sured by both fluorescence and surface detectors, through lateral and longitudinal developments
of extensive air showers.

Beside an overview of cosmic ray and air shower physics, the work presented here deals with
the two main concerns of an upcoming experiment, namely simulation and design. The former
is focused on extensive air shower simulations and their application to the primary charge and
mass estimations, while the latter deals with local data acquisition inside PAQO’s surface detec-
tors.
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