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Comme je me promenais G cette heure tardive

dans cette allée bordée d’arbres,

une chdtaigne tomba a mes pieds.

Le bruit qu’elle fit en éclatant, ’écho qu’il suscita en mos,

et un saisissement hors de proportion avec cet incident infime,
me plongérent dans le miracle, dans [’ébriété du définitif,
comme s’il n’y avait plus de questions, rien que des réponses.

Jétais ivre de mille évidences inattendues, dont je ne savais que faire...
C’est ainsi que je failli toucher au supréme.

Mais je crus préférable de continuer ma promenade.

Chioran, De linconvénient d’étre né.







A ma mere...
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Introduction.

La mise en évidence par Victor Hess, en 1912, de l'existence d’un rayonnement ionisant
baignant la terre, a révolutionné le monde de I'astrophysique. Si cette science était alors basée
sur la seule étude de la lumiére émise par les objets astrophysiques, cette découverte permit de
disposer de véritables échantillons de matiére en provenance de I’Univers, donnant naissance a
une nouvelle branche de ’astrophysque, désignée aujoud’hui par le terme "astroparticule".

En particulier, si les photons peuvent se propager pour une trés large gamme d’énergie (du MeV
au TeV), au dela du TeV et jusqu’au PeV, I’Univers devient opaque a ces particules pour de rela-
tivement courtes distances cosmologiques (de 'ordre du Mpc). Les rayons cosmiques deviennent
alors les seuls messagers de mécanismes astrophysiques pouvant mettre en jeu des énergies colos-
sales : les rayons cosmiques les plus énergétiques jamais détectés atteignent des énergies estimées
supérieures a 10%°eV | soit I'énergie d'une balle de tennis & 100 km /h, soit une énergie macrosco-
pique pour des particules microscopiques.

Depuis plus de 40 ans, 'observation de ces Rayons Cosmiques d'Ultra-Hautes Energies (UHECR),
reste une énigme. Bien au dela des énergies accessibles sur les accélérateurs, les phénomeénes as-
trophysiques les plus violents semblent difficilement pouvoir accélérer des particules a de telles
énergies.

Méme en supposant le probléme de 1’accélération résolu, les pertes d’énergie de ces rayons cos-
miques lors de leur propagation (notamment par interaction sur le fond de rayonnement cosmo-
logique (CMB)) contraignent la présence des sites accélérateurs a moins de 100 Mpc, zone dans
laquelle aucune source potentielle ne semble exister. Pour lever ce paradoxe, de nombreuses théo-
ries, faisant intervenir une nouvelle physique au deld du modéle standard, ont été développées.
Le plus grand nombre d’entre elles ne considére plus la production des UHECR par accélération
(scénarios dits Bottom-Up), mais par désintégration de particules super-massives, de masses de
I'ordre de 10%* eV (Scénarios dits Top-Down).

A T’heure actuelle, la principale limite & la contrainte de ces modéles est le manque de sta-
tistiques: on attend seulement une particule par km?/siécle au dela de 102%eV.
Pour obtenir une statistique suffisante, il faut donc envisager des surfaces de détection impor-
tantes. C’est dans ce but qu’a été congu I’Observatoire Pierre Auger, actuellement en cours de
construction en Argentine. Il couvrira sur 2 sites, I'un dans I’hémisphére sud et I’autre dans 1’hé-
misphére nord, une surface totale de 6000 km?, et permettra une couverture totale du ciel. Une
autre particularité de ’Observatoire Pierre Auger est de présenter simultanément deux types de
détection des gerbes atmosphériques : un réseau de détecteurs de surface permettant de détecter
les particules des gerbes atteignant le sol, et des télescopes permettant de détecter la lumiére de
fluorescence due a lexcitation des molécules de 'azote de air par les particules chargées de la
gerbe.

Aprés un premier chapitre décrivant les principales données actuelles concernant les rayons
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cosmiques, nous verrons dans un second chapitre quels sont les mécanismes physiques concernant
la production et la propagation de ces particules aux plus hautes énergies. Dans le chapitre 3,
nous nous attacherons plus particulierement & 1’étude d’un mécanisme de production de type
Top-Down, considérant I’existence de particules X super-massives reliques. Le but de cette étude
est de déterminer quelles limites peuvent étre mises sur la durée de vie de ces particules et de
rappeler quelles évidences expérimentales correspondent & ce scénario.

Le reste de la these sera consacré a I’étude des données hybrides de ’Observatoire Pierre Auger :
La mise en place d’'une chaine de simulation hybride, décrite dans le chapitre 4, a permis de
déterminer les précisions associées a la détection hybride et de les comparer aux reconstructions
par le détecteur de surface et par le détecteur de fluorescence, utilisés seuls.

Afin de vérifier les performances attendues et de controler la synchronisation des horloges des
détecteurs de surface et de fluorescence nécessaire au bon fonctionnement de la méthode hybride
utilisée, des tirs lasers "hybrides" ont été réalisés. Le chapitre 5 portera sur l’analyse de ces tirs
lasers.

Enfin dans un dernier chapitre, nous étudierons les données obtenues lors de la phase de pré-
production : I'analyse des premiers événements "Golden Hybrides", c’est-a-dire pouvant étre
reconstruits indépendamment par le détecteur de surface et le détecteur de fluorescence per-
mettra tout d’abord de vérifier les précisions obtenues avec les simulations et d’effectuer une
premiére comparaison des énergies. Les distributions angulaires et en énergies vont permettre de
réaliser une étude des anisotropies.



Chapitre 1

Les Rayons Cosmiques d’Ultra-Hautes
Energies.

1.1 Introduction.

C’est dans les années 1900 qu’a été mise en évidence l’existence d’un rayonnement ionisant
baignant la terre, rayonnement & l’origine de la décharge des électroscopes alors utilisés en
physique et ce méme en ’absence de sources radioactives. En 1912, les expériences en ballon de
Victor Hess, apportérent la preuve que ce rayonnement vient de I'espace. En effet son intensité
augmente avec ’altitude, alors que s’il provenait d’une radioactivité naturelle, comme on ’avait
tout d’abord supposé, elle devrait au contraire diminuer.

Ce "Rayonnement Cosmique" constitua des années 30 aux années 50 un outil crucial pour les
prémices de la physique des particules. En effet, on disposait ainsi naturellement, avant les
premiers accélérateurs, de particules de différentes natures et de toutes énergies. L’étude de
ces rayons cosmiques fut & l'origine de nombreuses découvertes notoires, telles que celle de
I’antimatiére par la détection de positrons, mais aussi les muons, les kaons, les particules A, et
les pions, pour ne citer qu’elles.

Provenant de 1’espace, ces rayons cosmiques allaient également révolutionner 1’astrophysique
qui depuis des siécles se basait sur la seule étude de la lumiére des astres. On dispose alors
d’un véritable échantillon de la matiére extra-terrestre, provenant essentiellement du systéme
solaire, mais également d’origine galactique et extra-galactique. Si aux plus basses énergies,
la propagation des rayons cosmiques chargés dans les champs magnétiques va uniformiser leurs
directions d’arrivée, rendant ce rayonnement isotrope autour de la terre, aux plus hautes énergies,
ceux-ci vont avoir une rigidité suffisante pour permettre de "pointer" leur source.

La compréhension des phénoménes a l'origine de la production des rayons cosmiques nécessite la
connaissance de leur composition, de leur énergie et, aux plus hautes énergies, de leur direction
d’arrivée.

Pour mesurer la composition ainsi que le spectre des rayons cosmiques aux relativement basses
énergies, il fallut attendre le lancement des premiers satellites afin de s’affranchir de 'interaction
des particules avec I'atmospheére. Cependant, le nombre de particules par unité de surface et
par seconde diminuant avec I’énergie, les surfaces nécessaires & leur détection vont rapidement
devenir trop importantes pour envisager des expériences spatiales. L’étude des rayons cosmiques
se fera alors de maniére indirecte en considérant leur interaction avec 'atmosphére. Ainsi, en
1938, Pierre Auger mit en évidence 'existence de ces particules secondaires: en mesurant le
taux de coincidences entre 2, 3 ou 4 compteurs Geiger en fonction de leur écartement, il montra
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que plus les détecteurs étaient proches, plus le taux de coincidences augmentait. C’est donc que
les coincidences étaient dues a la présence d’un groupe de particules secondaires, le nombre de
particules et la taille de cette "gerbe" augmentant avec I’énergie. En étudiant la dépendance du
taux de coincidences en fonction de la distance, Pierre Auger estima 1’énergie des particules a
l'origine de ces gerbes a 103 eV.

1.2 Le spectre des rayons cosmiques.
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Fi1G. 1.1 — Spectre des rayons cosmiques.

Le spectre des rayons cosmiques (FIG. 1.1) est remarquable par sa grande régularité : sur 12
ordres de grandeurs en énergie et 32 ordres de grandeur en flux, il est assez bien représenté par
une loi de puissance d’exposant n ~ —3.

De plus prés, ce spectre présente cependant quelques irrégularités. La principale se trouve au-
tour de 4.10' eV. On observe alors un durcissement du spectre appelé "genou", qui passe d'un
exposant 1 &~ —2.7 & -3. Cette rupture de pente sans différence de normalisation semble indi-
quer un changement dans le mode de production de ces rayons cosmiques, et (ou) une origine
spatiale distincte. Ce genre de rupture est particuliérement difficile & obtenir, car elle suppose
la disparition du phénomeéne correspondant a ’exposant -2.7 (sans cette disparition, le spectre
au dela du genou resterait dominé par cette composante) et ’apparition d’un autre phénomeéne
correspondant & I’exposant -3 (qui 8’il existait avant le genou serait dominant). Si la pente de la
région en deca du genou correspond trés probablement & un mécanisme d’accélération par onde
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de choc et une origine galactique, il est plus difficile de se prononcer au dela du genou. Il est
également a remarquer que la gamme d’énergie considérée correspond & une rupture entre les
méthodes d’observation directe, par ballon ou satellite, et les méthodes d’observation au sol, par
détection des gerbes de particules secondaires.

Le second principal changement de pente se situe autour de 5.10'® eV dans la région dite de la
"cheville". Le spectre présente alors une pente plus douce avec un exposant de -2.7.

Enfin au dela de 10?° eV, le spectre semble encore s’aplatir, méme si la signification statistique
de ce changement de spectre est a I’heure actuelle encore assez faible.

1.3 Le spectre aux Ultra-Hautes énergies.

Le spectre des rayons cosmiques se poursuit jusqu’a des énergies considérables. En effet,
en 1962, John Lisley et ses collaborateurs ont détecté grace a leur réseau de détecteurs au sol
installé & Vulcano Ranch, au Nouveau Mexique, un événement dont 1’énergie a été estimée a
10%° eV. Depuis cinq autres expériences ont également détecté des rayons cosmiques d’énergies
comparables (TAB. 1.1): en 1991, le détecteur de fluorescence Fly’s Eye, dans 1’Utah a enre-
gistré I’événement le plus énergétique jamais détecté avec une énergie de 3.10%0 eV (50 joules).
Ces gammes d’énergie pour des particules ordinaires telles que des photons, des protons ou des
nucléons sont colossales. Elles représentent des énergies macroscopiques, de I'ordre du joule, pour
des particules microscopiques. A I’heure actuelle aucun modéle satisfaisant ne permet d’expliquer
de telles énergies.

Expérience Année Techniques Surface de Evénements
d’observation détection
Volcano Ranch | 1959 - 1963 | scintillateurs 8 km? 1020 eV
(USA) 3]
Haverah Park 1968 - 1987 | Cerenkov 12 km? 3 evts a 1020 eV
(GB) [4] a eau Levta 1.210% eV
SUGAR 1968 - 1979 | détecteurs 60 km? 8 evts > 1070 eV
(Australie) [5] de muons
Yakutsk 1974 - scintillateurs 20 km? 1 evt a1.210% eV
(Sibérie) [6] + Cerenkov
atmosphérique
Fly’s Eye/HiRes 1981 - fluorescence 3000km?.s710"%eV | 1 evt a 3.210%0 &V
(Dugway atmosphérique 2 evts 4 1.510%° eV
- USA) [7] 10000km?.s71020eV
AGASA (Akeno 1990 - scintillateurs 100 km? 1 evt a2.1310%0 eV
- Japon) (8] + détecteurs 7 evts > 1020 eV
de muons
Auger 2001 Cerenkov a eau
+ fluorescence
atmoshérique

TAB. 1.1 — Les événements

au-dessus de 1020 eV.
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Parmi les expériences de détection des rayons cosmiques encore en fonctionnement, on peut
citer : 'expérience HiRes (High Resolution Fly’s Eye), remplacant I’expérience Fly’s Eye depuis
1994. En 1999 il est complété par un second détecteur de fluorescence, permettant une détec-
tion stéréoscopique des événements. L’expérience Yakutsk, en Sibérie, est composée d’un réseau
au sol d’une soixantaine de scintillateurs et de 50 télescopes Cerenkov atmosphériques. Enfin
lexpérience AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) au Japon a été le plus grand détecteur
de rayons cosmiques avec ses 100 km? de surface. Ce détecteur est constitué de scintillateurs
de 2.2 m? espacés de 1000 m, avec une partie plus dense (nommée Akeno) s’étendant sur une
surface de 1 km? permettant d’observer des gerbes de plus basses énergies (entre 10'6-5 et 1018
eV). L’expérience AGASA s’est arrétée au début de 'année 2004.

L’extrémité du spectre mesurée par les expériences HiRes et AGASA est représentée FIG. 1.2. Si
les deux expériences semblent observer des événements supérieurs a 1019 eV, il existe cependant
un désaccord sur la valeur du flux déterminé par chacune d’entre elles. Quand HiRes semble
voir une coupure a haute énergie (la coupure GZK, cf 2.2.1), AGASA observe au contraire un
accroissement du flux multiplié par E>.

[*]
o

L e e e e SN e S B e s e S B e s
® HiRes—2 Monocular

B HiRes—1 Monocular
4 Flys Eye Stereo

¥ AGASA

Flux+E>/10% (eV* m™? s sr™")
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F1G. 1.2 — Partie extréme du spectre d’énergie, multipliée par E3.

Il est & noter qu’une renormalisation des flux avec (par exemple) une diminution de 20% de
I’énergie des événements observés par AGASA (FIG. 1.3), permettrait de rétablir 'accord entre
les deux expériences en-dessous de 10'%° eV [13]. Néanmoins, & plus haute énergie, on observe
toujours un exceés d’événements dans AGASA. Avec seulement une dizaine d’événements & ces
énergies, la statistique est cependant trop faible pour conclure. Le principal but des nouvelles
expériences de rayons cosmiques d’Ultra-Hautes Energies va étre d’augmenter cette statistique.

L’Observatoire Pierre Auger, dont le projet a démarré en 1992, utilise a la fois un réseau
de surface (des cuves Cerenkov a eau) et des détecteurs de fluorescence. Il sera composé d’un
site de 3000 km? dans chaque hémisphére. Le site de I’hémisphére sud actuellement en cours de
construction, constitue des a présent le plus grand détecteur de surface du monde avec 400 cuves
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Fia. 1.3 — Multiplication des énergies d’AGASA par un facteur 0.79 et comparaison avec les
événements d’HiRes. La courbe en trait plein représente le flux attendu pour une distribution
uniforme des sources.[13]

pour une ouverture de plus de 2400 km?.sr (soit prés de 14 fois AGASA) et devrait étre complet
d’ici la fin 2005. L’installation du deuxiéme site devrait débuter en 2007. En plus d’obtenir une
statistique suffisante, une utilisation de deux techniques de détection sur le méme site, permettra
d’inter-calibrer les détecteurs et de lever les désaccords entre HiRes et AGASA.

Le Télescope Array [10] sera constitué de 10 télescopes a fluorescence, et sera situé dans
I'Utah. Enfin, les projets Airwatch/EUSO (Extreme Universe Space Observatory) [11], et OWL
(Orbiting Wide-angle Light-collectors) [12] sont des expériences de télescopes sur satellites, des-
tinées a observer le développement des gerbes atmosphériques depuis ’espace.

1.4 Composition du spectre.

Aux plus basses énergies, la détection directe des rayons cosmiques par les expériences ballons
ou satellite donne les proportions: 98% des particules cosmiques sont des protons ou des noyaux
divers, et seulement 2% sont des électrons. Parmi les noyaux, 87% sont de I’hydrogene, 12% de
I’hélium et 1% des noyaux lourds. Ces abondances relatives des rayons cosmiques sont révéla-
trices & la fois de la composition chimique de leurs sources et des interactions nucléaires qu’ils ont
subies lors de leur propagation. Elles sont trés similaires & celles déterminées par spectroscopie,
a quelques différences notoires prés: on remarque une surabondance de certains éléments tels
que le lithium, le béryllium et le bore. L’écart étant d’environ un facteur 10° par rapport aux
abondances solaires. Si ces noyaux particuliérement instables sont peu présents dans les étoiles,
les phénomeénes de spallation, c¢’est-a-dire la fragmentation de noyaux plus lourds tels que le car-
bone, ’azote ou 'oxygéne sur les protons du milieu interstellaire, enrichissent considérablement
le spectre des rayons cosmiques. La comparaison des abondances de carbone, azote et oxygeéne, a
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celles du lithium, béryllium et bore nous renseigne ainsi sur la quantité de matiére interstellaire
traversée par les rayons cosmiques. La méme surabondance des éléments allant du calcium au
fer correspond aux mémes phénomeénes de spallation de noyaux plus lourds. (FIG. 1.4)
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FiGg. 1.4 — Comparaison de la composition des rayons cosmiques aux basses énergies aux abon-

dances solaires.

Aux plus hautes énergies, du fait de la détection indirecte des rayons cosmiques, la détermi-

nation de leur composition est plus délicate. Elle se base sur certaines caractéristiques des gerbes
de particules secondaires : la profondeur d’atmosphére correspondant au maximum de particules
de la gerbe, ainsi que la proportion de muons dans la gerbe. Cependant les fluctuations dans
le développement des gerbes ne permettent pas d’effectuer une identification des particules pri-
maires gerbe par gerbe, mais nécessitent un traitement statistique de la composition.
Au niveau du genou l'expérience KASCADE (FIG. 77 et REF. [14]) semble observer une compo-
sition légere avec une masse qui augmente avec ’énergie. Cette disparition successive d’éléments
participant au spectre peut étre considérée comme une explication de l'existence du genou: la
succession de coupures du spectre pour des énergies rapprochées apparaissant comme un chan-
gement d’indice du spectre résultant.

A plus haute énergie, Fly’s Eye [59, 60], qui utilise la profondeur du maximum de la gerbe
(Xmmaz), indique une composition dominée par les noyaux de fer autour de 10!” eV et devenant
nettement plus légére a 101 eV (FIG. 1.6). A Yakutsk, on observe également un changement
de composition d’un mélange de noyaux lourds et légers vers uniquement des éléments légers
lorsque 1’énergie augmente.

AGASA [61] au contraire, en faisant une prédiction sur la fagon dont le nombre de muons
augmente avec I’énergie, ne remarque pas de changement de composition dans la méme gamme
d’énergie.

Ces divergences soulignent la difficulté de la détermination de la nature des rayons cosmiques
a partir de I'observation des gerbes atmosphériques. La composition du spectre reste donc une
question ouverte aux expériences futures de détection de rayons cosmiques a ultra-haute énergie.
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Fia. 1.6 — Profondeur du mazimum de la gerbe atmosphérique (Xmaz) en fonction de l’énergie
pour les données expérimentales de l’expérience Fly’s Eye (ronds pleins). Les carrés représentent
les résultats des simulations pour les protons, les ronds vides pour les fers et les losanges corres-
pondent a une distribution des X4 basée sur un modéle a deur composantes.

1.5 Directions d’arrivées.

Au dela de 10! €V les rayons cosmiques devraient avoir une rigidité suffisante pour n’étre que
peu déviés par les champs galactiques et extragalactiques (moins de 1.5° pour un proton de 10%°
eV et une distance parcourue de 100 Mpc. Ref. [9]). La direction d’arrivée des rayons cosmiques
devrait donc nous permettre de pointer vers les sources. On pourra donc vérifier si ces directions
sont uniformes dans le ciel, correspondent & des points source précis ou a des structures a plus
grandes échelles.

Autour de 10'® eV, les expériences AGASA et Fly’s Eye rapportent une anisotropie provenant
du centre galactique avec un déficit dans la direction opposée, de 4 % a 40 pour AGASA et 30
pour HiRES (Ref. [53] et [56].).
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Au dela de 10%° eV, la statistique est encore insuffisante pour vraiment conclure sur un éventuel
excés en direction du centre Galactique.

Concernant l’existence de "coincidences", c’est-a-dire d’événements semblant provenir d’un méme
point du ciel, 'expérience AGASA a détecté trois doublets et un triplet d’événements dans des
cercles de diamétres 2.5° (correspondant essentiellement & la précision angulaire sur la recons-
truction des directions d’arrivée). La probabilité d’observer de tels triplets avec une distribution
isotrope des sources semble étre seulement de 'ordre de 1% . Cependant les directions corres-
pondantes ne semblent pas pointer vers des objets astrophysiques connus (FIG. 1.7) Ref.[55].

FiGg. 1.7 — Directions d’arrivée en coordonnées équatoriales, des rayons cosmiques au-dessus de
4.10" eV enregistrés par AGASA. Les carrés rouges représentent les rayons cosmiques ayant
des énergies supérieures 6 1020 eV. Les cercles les plus grands indiquent les multiplets (triplet en

mauve).

1.6 Conclusion.

Si I'histoire de ’étude des Rayons Cosmiques d’Ultra-Haute Energie est déja vieille de plus
de 40 ans beaucoup de questions restent ouvertes: concernant la forme du spectre au dela de
5.1019 eV, les résultats de différentes expériences ne permettent pas de conclure sur Iexistence
ou non d’une coupure. La détermination de la nature de la particule primaire a partir de 1’ob-
servation des gerbes atmosphériques s’avére délicate. Enfin au dela de 10%° eV, si I'étude des
anisotropies & petite échelle semble montrer 'existence de multiplets, ’étude des anisotropies
a grande échelle n’est pas statistiquement significative. Le but des nouvelles expériences sera
donc en premier lieu d’augmenter la statistique afin d’apporter une réponse a ces trois questions
qui, comme nous allons le voir dans le chapitre suivant, sont autant de clefs pour comprendre
l'origine de ces particules aux énergies extrémes.



Chapitre 2

Origine des Rayons Cosmiques
d’Ultra-Hautes Energies

2.1 Introduction.

Si des rayons cosmiques d’énergie supérieure 4 1020 eV ont bien été détectés, les mécanismes

physiques a l'origine de particules & des énergies aussi considérables sont encore inconnus. Deux
principaux types de scénarios s’opposent : d’une part les scénarios dits "Bottom-up”, supposent
I’existence de sites accélérateurs, dans lesquels des ondes de chocs magnétiques transféreraient
leur énergie macroscopique a quelques particules selon le principe d’accélération de Fermi. A
I’opposé les scénarios dits "Top-Down" supposent ’existence de particules super-massives qui
en se désintégrant produiraient des particules de relativement plus basses énergies constituant
les Rayons Cosmiques d’Ultra-Hautes Energies.

En supposant le probléme de la production "résolu", il reste celui de la propagation. En effet,
les particules vont subir des pertes d’énergie lors de leur propagation qui, en ’absence de sites
de production proches, vont rendre leur observation & de telles énergies difficile & concevoir.

2.2 Propagation et pertes d’énergie.

2.2.1 Propagation des protons: la coupure GZK.

Un an apres la découverte du fond diffus cosmologique a 3K (CMB) en 1965 par Penzias
et Wilson (Ref. [27]), Zatsepin et Kuzmin (Ref. [28]) et de maniére indépendante Greisen (Ref.
[29]) soulignérent que lors de leur propagation, les rayons cosmiques aux plus hautes énergies
allaient interagir avec les photons du CMB, produisant d’autres particules, et voir leur énergie
se dégrader.

Si ’on considére par exemple pour les protons la réaction de photoproduction de pions:

p+fy—>A+—>7Tp
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FiG. 2.1 — Section efficace de lﬁwtoproduction de pions.

0

Energie seuil de la réaction.

Pour que cette réaction puisse avoir lieu, il faut que, dans le centre de masse, 1’énergie du
proton plus celle du photon soit supérieure ou égale & la masse du proton et du pion:

(p+7)° =m2+m2 + 2py = m2 + 4B Ey = (my + my)? (2.1)
en considérant m, < m, on obtient I’énergie seuil de la réaction:
mym
Ey=—— 2.2
°T 2E, (2:2)

Pour une énergie moyenne de 0.5 1073 eV par photon, 1'énergie seuil de la réaction est de
1.4 10%° eV. 1l s’agit de l’énergie seuil minimale puisque nous avons considéré une collision
frontale.

Libre parcours moyen :

La section efficace d’interaction est résonnante pour une énergie des photons E,rap =
0.3 GeV, ce qui correspond par transformation de Lorentz a une énergie de 3.10%° eV, et o
vaut alors 0.55 mb (FIG. 2.1). En considérant n=410 photons/cm?, le libre parcours moyen est
donc:

1
A= — =4.510%em ~ 2Mpc
on

Pertes d’énergie.

Afin de déterminer approximativement la perte d’énergie a chaque interaction, on considére
la transformation de Lorentz pour le passage du référentiel du centre de masse (dans lequel les
deux particules sont immobiles) & n’importe quel autre référentiel. La conservation de I'énergie
s’écrit 1 Epinitial = Epfinal + Ex, et comme par transformation de Lorentz: Ej,tina = ymp et
E. = ~ym, et on a finalement :

AEp Epinitial - Epfinal ~ m

— ~— ~15% 2.3
Ep Epinitial my ( )
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A chaque interaction le proton perd donc environ 15% de son énergie.
Un calcul plus complet doit prendre en compte la distribution en énergie des photons suivant

le spectre d’un corps noir. Du fait de ces pertes, on obtient I’évolution de I’énergie au cours de
sa propagation représentée FIG. 2.2

1022 —
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Fi1G. 2.2 — Evolution de l’énergie des protons lors de leur propagation dans le CMB, en fonction
de leur énergie de départ.

2.2.2 Propagation des noyaux.

Concernant les noyaux, le principal mode d’interaction est la photodésintégration par inter-
action sur le CMB ou sur le fond diffus cosmologique infrarouge, processus durant lequel un ou
plusieurs nucléons du noyaux sont arrachés. La perte d’énergie est proportionnelle au rapport
entre le nombre de nucléons arrachés et le nombre de nucléons final. Il est ici plus difficile d’esti-
mer la probabilité d’interaction car le fond diffus infrarouge est beaucoup moins bien connu. Un
calcul complet de I’ensemble des mécanismes de perte d’énergie, incluant également les pertes par
effet Compton et par création de paire par interaction du champ du noyau sur le CMB, donne une
longueur caractéristique d’atténuation de plus de 100 Mpc a 100 EeV, soit bien supérieure & celle
d’un proton. Cette valeur dépend fortement de ’énergie et tombe & 10 Mpc & 200 EeV (Ref. [24]).

2.2.3 Propagation des photons.

Les photons d’énergie supérieure & 10'°eV vont interagir avec le fond diffus cosmologique
(CMB) et initier des cascades électromagnétiques (FIG. 2.4). Pour linteraction vy — ete™, le
libre parcours moyen est d’environ 10 Mpc & 10?° eV et descend jusqu’a une dizaine de kpc pour
des énergies de I'ordre de 10'* eV. Les électrons font ensuite de I'Inverse Compton Scattering
(ICS) sur le CMB (FIG. 2.3). Les pertes d’énergies sont accélérées par la présence d’un champ
magnétique, du fait de ’émission synchrotron des électrons. Pour un champ moyen de 107°G, on
obtient un libre parcours moyen allant d’un Mpc & 10%° €V, & quelques kpc en dessous de 10 V.

Du fait des interactions des particules durant leur propagation, la distribution des sources
potentielles des rayons cosmiques devrait représenter une contrainte importante. Les noyaux de
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FiG. 2.3 — Propagation des photons, électrons et protons. Les lignes pointillées correspondent a
la prise en compte des pertes d’énergie par rayonnement synchrotron.
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FiG. 2.4 — Propagation des photons: cascades électromagnétiques. Les distances indiquées cor-
respondent ¢ une énergie de 102°eV, et la propagation des électrons prend en compte les pertes
d’énergie par rayonnement synchrotron pour un champ magnétique de 107°G.

fer puis les protons peuvent parcourir les distances les plus importantes. Nous allons & présent
voir quels sont les mécanismes de production possibles.

2.3 Le scénario Bottom-Up.

L’accélération des rayons cosmiques se fait essentiellement par des champs magnétiques mais
de deux maniéres fondamentalement différentes: I’'une correspond a l'induction de champs élec-
triques par des champs magnétiques variables, I’autre a une accélération par chocs sur des inho-
mogénéités du champ B.
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2.3.1 Accélération par des champs électriques: les étoiles 4 neutron.

Le mécanisme le plus évident pour accélérer des particules chargées est l'utilisation d’un
champ électrique. Cependant, pour accélérer des particules de nombre atomique Z & 1020 eV,
les champs électriques requis doivent correspondre a des différences de potentiel de @. Peu
d’objets astrophysiques, tels que les pulsars (étoiles & neutrons en rotation) présentent de tels
champs.

En effet, pour une pulsation angulaire typique de 70 rad/s, le champ B maximum a la surface de
’étoile est de 1'ordre de 10° T. L’amplitude du champ induit est donc E = QRB = 7.1014V/m
pour R=10 km. L’énergie maximale acquise par une particule de charge Ze dans un tel champ
est donc: Epee = ZeRE = 10" — 10%°eV pour le Fer.
Cependant il faut prendre également en compte les pertes d’énergie synchrotron subies lors
de l'accélération. Une particule de charge Q et de masse m émet, lors d’une accélération, une
puissance :
2 S 2
p_2 @ 1 (dp) (2.4)

" 34dmegcd m2 \ dt

La généralisation relativiste devient :

po2 @ L () (25

" 34megc3m2 \ dr dr
NI . . - dp _ _ B _ _E_
avec pour une trajectoire circulaire et une particule relativiste, ;= = ywp, w = J et v = %,
on obtient : .y
2 Q“c
p-29 X (2.6)
34meg R

Si I'on veut que les pertes soient inférieures a 1’énergie acquise dans la zone d’accélération on
obtient la contrainte sur la taille de cette zone:

R> E3 x 2.5 x 101 (2.7)

E étant en Joules et R en métres. Les distances d’accélération requises sont donc d’au moins
1pc, ce qui exclut les étoiles & neutron.

2.3.2 Accélération de Fermi du second ordre

Ce modéle d’accélération correspond & une diffusion stochastique des particules sur les irrégu-
larités d’un champ magnétique. Il a été tout d’abord considéré pour des intéractions a 'intérieur
de nuages de matiére ionisée en mouvement. Ces irrégularités du champ agissent comme des "ra-
quettes" sur lesquelles rebondirait la particule: si la particule et le choc vont dans des directions
opposées, la particule est accélérée, si elles se déplacent dans la méme direction la particule est
"amortie", elle perd de I’énergie.

Afin de comprendre comment se fait ce transfert d’énergie entre la particule et le choc, nous
allons considérer un champ B qui varie de fagon adiabatique le long du mouvement de translation
de la particule, c’est-a-dire sans transfert d’énergie entre le champ et la particule. Le flux du
champ B a travers la section du mouvement hélicoidal de la particule est conservé et on a:

d®(B) dnR*B
—€ = —€

E =
dt dt

=0 <= R’B = cste (2.8)
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R étant le rayon giratoire de la particule. Si I'on décompose 1’énergie de la particule sur les
directions transversales et longitudinales par rapport & la direction du champ, I’énergie de la
particule:

Epare = P2 + P2, +m?
est constante et comme: Pp2€rp o« B?R? x B, on obtient P2 o cste — B.
Si B augmente suffisamment P, s’annule . Toute ’énergie se trouve dans le plan transverse et
comme |’équilibre est instable, la particule peut faire demi-tour. Ainsi dans le référentiel du
nuage, ’énergie de la particule ne varie pas, elle subit des diffusions élastiques.

Si 'on considére & présent un référentiel fixe, on note #; I'angle que fait I'impulsion de la

FiG. 2.5 — Mécanisme d’accélération de Fermi du second ordre.

particule avec la direction de propagation du nuage (vitesse V') & son entrée dans le nuage et
02, le méme angle & la sortie du nuage. Par transformation de Lorentz entre le référentiel fixe et
celui du nuage, on obtient ’expression des énergies successives :

El,nuage = 'YEl,reffize(l - 5605(‘91)) (29)
E2,reffixe = VEZ,nuage(l + ﬁCOS(HQ)) (210)

Le choc étant élastique, dans le référentiel du nuage : F1 nuage = £2 nuage €t on obtient la variation
relative d’énergie:
AE 11— Bcosth + Bcosty — B2cosbicosby

1 2.11

FE 1— 32 ( )

Pour des diffusions multiples, la direction de sortie est aléatoire (< cosfy >= 0). Avec un taux

de collisions proportionnel & la différence des vitesses: vpqrt — Vcosfy soit < costhy >= —g, le

gain moyen d’énergie devient :

AE\ 1+3*/3 4 ,

— V=~ — 2.12

(G ) =15 =59 (2.12)

pour de petites valeurs de 3. Ce processus d’accélération est donc appelé "Mécanisme de Fermi
du second ordre". A chaque choc, une particule gagne en moyenne une énergie %ﬂ2E. Pour un
libre parcours moyen L entre deux nuages, son énergie devient :

E(t) = Ey <1 + §ﬂ2>d/L = Eyexp (%ln (1 + §ﬂ2>) ~ FEgyexp <4Ctﬁ2> (2.13)

3L

Ce modéle a été initialement développé par Fermi pour des nuages dans notre galaxie, mais pour
obtenir des particules d’énergie supérieures a 10%° eV, le rayon giratoire de la particule dans un
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champ magnétique devient important et les particules ne resteront pas confinées suffisamment
longtemps dans la zone d’accélération. Ce modéle d’accélération va donc correspondre & une ac-
célération par de grandes structures, telles que les Amas de Galaxies, comme Virgo par exemple.

L’un des points forts de ce modeéle est qu’il permet d’obtenir un spectre de puissance pour
I’énergie des particules produites. En effet, pour des temps caractéristiques d’accélération 7ac¢
et d’échappement 7., de la particule proportionnels & 1’énergie, on obtient un rapport Tacc/Tech
ind’ependant de E. Le nombre de particules produites en fonction de ’énergie N(E) est donné
par I’équation :

0 (dE 0 E N(E)
— | —N(E)) === N(E)|=——" 2.14
OF (dt ( )> OFE (TAcc ( )> Tech ( )
qui donne le spectre en loi de puissance:
N(E) — NOEflfTAcc/Tech (215)

Cependant, pour des valeurs caractéristiques L=10 pc et V=10 km/s, le temps caractéristique
d’accélération T4 = % est de I'ordre de plusieurs dizaines de milliards d’années ce qui en fait
un mécanisme particuliérement peu efficace pour accélérer les particules aux énergies souhaitées.
Il va donc falloir considérer un autre mécanisme d’accélération, 1’idéal étant de conserver un
mécanisme accélération de type Fermi produisant le spectre en loi de puissance attendu.

2.3.3 Meécanisme de Fermi du premier ordre

Il existe dans I’Univers de nombreux phénomeénes astrophysiques violents présentant des
déplacements de chocs magnétiques avec des facteurs de Lorentz élevés : les explosions de Super-
Novae, les jets des radio-galaxies, les sursauts gamma. Ces phénomeénes vont présenter des ondes
de choc en amont et en aval desquelles les particules vont pouvoir étre rétrodiffusées et vont ainsi
pouvoir retraverser le choc (FIG. 2.6). Les milieux étant ici trées dilués, il va s’agir de chocs non
collisionnels propagés par les ondes plasmas.

Fia. 2.6 — Mécanisme d’accélération de Fermi du premier ordre.

A la premiére traversée du choc, la particule aura le méme gain d’énergie que celui de la
formule 2.11. Les valeurs de 6 étant ici comprises entre -7/2 et 7/2 pour 6 et entre /2 et 37 /2
pour 65, le gain moyen devient :

(35)- s

(V étant la vitesse du milieu en amont du choc et v celle en aval du choc). On obtient ainsi un
gain du premier ordre en J beaucoup plus efficace que I'ordre 2.
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A chaque traversée du choc, la particule a une probabilité d’échappement P.cpqp = 4V/v, indé-
pendante de I’énergie. En effet, en amont du choc, des réflexions successives sur des inhomogé-
néités magnétiques rendent le flux isotrope, une fraction:

1

1% 2
Foal—amont < (vcos® — V)dcosh [1 — —} (2.17)
V/v v

va pouvoir rattraper le choc. En aval du choc une fraction :

1 1% 2
Fomont—aval X / (vcost + V)dcosh [1 + —}
v

V/v

(2.18)

va pouvoir étre rattrapée par le choc. La probabilité pour une particule de faire un aller-retour
est donc:

Pretour -

Favalamont _ (V —v

2
V+U) = 1_Pechap (219)

F, amont—aval

Pour des chocs non relativistes V' < v et la probalilité d’échappement devient donc: Pecpep =
4V /v.

On a donc aprés n chocs N = No(1— Pecpap)™ particules d’énergie E = Ey(144/33)". Le spectre
qui en résulte est donc:

ln(l_Pechap) _3Pechap

E \ Tn(i+4/35) FE
N(E) = Ny (E) TR Ny (-) Y (2.20)

On retrouve un spectre en loi de puissance dont 'indice spectral ne dépend que du rapport entre
les vitesses.

Le mécanisme de Fermi du premier ordre correspond donc également & un spectre de puissance
en énergie avec une bien plus grande efficacité d’accélération.

Nous allons voir & présent & quels sites astrophysiques peut correspondre ce mécanisme et jusqu’a
quelles énergies les rayons cosmiques peuvent étre accélérés.

2.3.4 Quels accélérateurs cosmiques pour quelles énergies?

De maniére générale, pour pouvoir étre accélérées aux plus hautes énergies, les particules
doivent rester confinées dans le site accélérateur pour pouvoir interagir avec celui-ci. En considé-
rant une région accélératrice stable dans le temps, la contrainte de confinement impose un rayon
de giration de la particule inférieur a la taille caractéristique de la région accélératrice :

B L
E =7BL~7——
s 1uG 1kpc

EeV (2.21)

Le diagramme de Hillas illustre cette condition (FIG. 2.7). Les sites sont classés en fonction de
leur taille et de leur champ magnétique comme potentiels accélérateurs.

Les mécanismes d’accélération et les énergies limites pouvant étre atteintes par les sites ac-
célérateurs les plus favorables sont les suivants:

— Chocs relativistes dans les lobes des radio galaxries FRII :
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Fig. 2.7 — Diagramme de Hillas. Seules les sources au-dessus des différentes lignes peuvent
accélérer les particules auz énergies indiquées.

Le spectre en loi de puissance de I’émission radio des lobes de galaxies FRII est interprété
comme 1’émission synchrotron d’électrons évoluant dans un plasma chaud comprimé, gé-
nérant des champs magnétiques intenses. Ce plasma est issu de la collision entre les jets
relativistes d’un noyau Actif de Galaxie en rotation et le milieu interstellaire. La présence
d’ondes de choc va permettre d’accélérer de maniére efficace des protons, sur une zone
ayant la forme d’un disque de rayon R ~ 0.3 — 3kpc et d’épaisseur H ~ 0.1 — 2kpc. La
condition de confinement dans la région accélératrice ainsi que la prise en compte des pertes
dues au rayonnement synchrotron, a la diffusion Inverse Compton (IC) et & des diffusions
inélastiques donnent des énergies maximales de I'ordre de 10%° eV pour les protons. (Ref.

[18]).
— Cisaillement au frontiére du jet:

L’accélération peut également avoir lieu a la frontiére entre le jet et le milieu extérieur.
L’existence d’un important cisaillement du fait des différences de vélocités extrémes entre
les deux milieux va engendrer un choc, de part et d’autre duquel la particule va pouvoir
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étre rétrodiffusée. Les simulations montrent que les énergies maximales pouvant étre at-
teintes par un tel scénario sont comparables & la limite précédente de quelques 1020 eV
pour des protons (Ref. [20]).

~ Sursauts Gamma (Gamma Ray Burst, GRB) :

Les sursauts gamma constituent a ’heure actuelle un des sites accélérateurs les plus pro-
metteurs. L’interprétation la plus généralement acceptée pour I'existence de ces "bouffées"
de photons (E comprisent entre 0.1 et 1 MeV) sur des durées de quelques secondes, est
Pexistence d’une boule de feu (dont l'origine est encore inconnue) située a des distances
cosmologiques et d’expansion Ultra-Relativiste, ayant des facteurs de Lorentz I pouvant
atteindre les 300. Les contraintes de confinement dans la zone accélératrice (qui corres-
pondent en fait ici & un temps d’accélération plus petit que le temps d’expansion du GRB)
et la comparaison des temps caractéristiques d’accélération et de pertes d’énergie (essentiel-
lement par émission synchrotron) donnent des énergies pouvant étre atteintes supérieures
4 10?0 eV. Le probléme est ici la distribution des GRB. En effet, les observations réalisées
sur les raies d’absorption dans la contre-partie optique du spectre d’émission, ainsi que de
la lumiére émise par les galaxies hotes, ont montré que les GRB se situaient a des distances
cosmologiques (les red-shift observés variant de za 0.3 a 4.5). Les particules ne devraient
donc pas étre observables avec des énergies supérieures a la coupure GZK.

— Structures Super-Galactiques :

La formation de structures cosmologiques telles que les amas de galaxies implique 'exis-
tence de plasmas s’accrétant & des vitesses de I’ordre de 103 km /s sur des régions pouvant
s’étendre sur plusieurs Mpc et formant des chocs aux tailles considérables observés en ra-
dio (Ref. [19]). On peut donc envisager l'accélération des rayons cosmiques dans de tels
chocs. Cependant, ce genre d’accélération correspond & une accélération de Fermi du se-
cond ordre et nécessite donc des temps d’accélération de 'ordre de I’age de ’Univers. De
plus, les distances parcourues a l'intérieur méme de la structure accélératrice entrainent
des pertes d’énergie par effet GZK. Les énergies limites pouvant étre atteintes sont de 10
ev.

Ainsi, s’il semble bien exister des objets astrophysiques capables d’accélérer des protons a
des énergies supérieures & 10?2 eV, aucun de ces objets ne se situe a des distances suffisamment
proches pour pouvoir étre observés & ces énergies. La présence d’importantes densités de radiation
dans les sites considérés favorise la photodésintégration des noyaux et rend leur accélération
difficile.

2.4 Le scénario Top-Down.

Les difficultés rencontrées pour trouver des mécanismes astrophysiques capables d’accélérer
des particules au dela de 10?%¢V ont conduit & considérer une toute autre origine pour les Rayons
Cosmiques d’Ultra-Hautes Energies: ces particules résulteraient de la désintégration de parti-
cules super-massives, appelées particules X, de masse mx > 10! GeV, elles-méme engendrées
par des processus de haute énergie dans 1'univers primordial.

Ce type de scénario par dégradation d’énergie avait été envisagé pour la premiére fois par Georges
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Lemaitre (Ref[23]|) dans un modeéle d’Univers en expansion dont l'origine aurait été la désinté-
gration d’une particule de trés grand nombre atomique, les rayons cosmiques étant les reliques
de désintégrations successives des produits de cette premiére désintégration. Ainsi la premiére
tentative d’explication de l'origine des rayons cosmiques considérait un scénario Top-Down plu-
tot qu’un scénario par accélération.

L’avantage de ce scénario est qu’il autorise des désintégrations ayant lieu & des distances suffi-
samment proches pour éviter les pertes d’énergie par effet GZK pour les protons ou la création
de cascades électromagnétiques sur le fond cosmologique a 3K pour les photons.

2.4.1 De la désintégration de la particule X aux particules observables

Si la nature méme de la particule X ainsi que les phénoménes physiques intervenant dans
sa désintégration sont inconnus, certaines hypothéses peuvent permettre cependant d’avoir une
idée du spectre final de hadrons issus de cette désintégration.

Tout d’abord, concernant le mode de désintégration des particules X: on pourrait considérer
par exemple la présence de particules supersymétriques, squarks et sleptons, dans la désintégra-
tion. Cependant pour les masses de particules X considérées, nous sommes dans un domaine
d’énergie bien au-dessus de la brisure supersymétrique que l'on situe au TeV. Les particules
supersymétriques et non-supersymétriques devraient donc avoir des comportements semblables.
En dessous de ces énergies, les particules supersymétriques vont alors se découpler du processus
d’hadronisation et éventuellement se désintégrer en particules stables super-symétriques de trés
haute énergie, emportant une fraction de ’énergie totale du jet d’environ 40%. Ceci se traduira
donc par une incertitude d’un facteur 2 sur la masse de la particule X. On peut donc considérer
que les particules X se désintégrent essentiellement en quarks et leptons, la prise en compte
de la Super-Symétrie et la prise en compte des pertes d’énergie associées intervenant dans la
normalisation du spectre.

Ensuite, concernant les processus de “fragmentation” des quarks pour former des jets de hadrons:
il parait raisonnable de considérer que ce processus ne dépend pas du mode de production des
quarks eux-méme. Si & I’heure actuelle, ce phénomeéne n’est pas complétement compris, a cause
notamment du probléme de confinement des quarks, on peut supposer, dans le cas des particules
X, que le spectre de hadrons obtenu sera similaire aux fragmentations observées pour les colli-
sions: ete™ — qq — hadrons observés & plus basse énergie. La forme des spectres résultants est
représentée FIG. 2.8. Ce spectre sera dominé par les neutrinos et les photons (1 photon pour 3
neutrinos), les hadrons ne représentant que 10% des particules émises (Ref. [24]). Etant données
les faibles sections efficaces d’interaction des neutrinos avec ’air, aux Ultra-Hautes Energies, un
spectre issu d’un scénario top-down sera donc dominé par les photons.

2.4.2 Origine des particules X

Afin de retrouver des phénoménes aux énergies comparables & la masse de la particule X, il
faut remonter & I’Univers Primordial. Pour expliquer ’existence & I'heure actuelle de particules
résultant de ces époques il faut:

— soit considérer que ces particules sont trés stables,
— soit les "protéger" a l'intérieur de "structures" stables, telles que les défauts topologiques.

La formation de défauts topologiques (monopoles, cordes cosmiques, ou parois de domaines)
est prédite dans l'univers primordial par la Théorie de Grande Unification. L’existence de tels
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F1G. 2.8 — Spectre de désintégration des particules X pour un jet d’énergie 5 x10%* eV, avec
supersymétrie (ligne pleine piquant a 1012 eV), et sans super-symétries (ligne pleine piquant sur

104 eV. Les lignes tirées et pointillées correspondent a 2 modeles analytiques. (Ref. [24])

potentiel

- L

F1G. 2.9 — Brisure de symétrie et défaut topologique de type mur.

défauts topologiques associés aux brisures de symétrie lors de transition de phase, est déja bien
connue en physique de la matiére. On peut citer par exemple les parois de Bloch en magnétisme
ou les lignes de Vortex dans I’hélium super-fluide.

Si 'on considére par exemple un champ dont le potentiel est représenté FIG. 2.9, ce potentiel
présente 2 minima : 'un pour une valeur de champ —¢; et l'autre pour une valeur de champ ;.
Certaines régions de ’espace présenteront donc 'une ou l'autre de ces valeurs. Ces régions se-
ront séparées par une zone ou le champ passe de —p1 & 1. Cette zone représente un défaut
topologique & 2 dimensions appelé mur. La valeur du potentiel étant non nulle & U'intérieur du
mur, celui-ci va contenir des quantités d’énergie qui sont en fait trop importantes pour envisager
la persistance de tels murs. D’autres types de défauts topologiques peuvent étre envisagés: les
cordes ou les monopoles (champ de Higgs et monopoles magnétiques). Il existe différents pro-
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cessus d’émission de particules X. Par exemple lors de I'intersection de deux segments de cordes
le champ devient indéfini dans la zone de recouvrement et I’énergie contenue dans les deux
segments se recouvrant peut étre libérée sous forme de particules X. Des systémes monopoles-
anti-monopoles trés stables pourraient quant & eux constituer les particules X. (pour une revue:
Ref. [24]).

Cependant, les contraintes sur ce type de modeéles sont aujourd’hui sévéres. En effet, la forma-
tion de cascades électromagnétiques lors de la propagation des photons dominant le spectre, va
enrichir le spectre des v aux basses énergies. Les simulations réalisées donnent un flux incom-
patible avec celui observé par EGRET. Ceci ne remet pas en cause I’éventuelle existence des
défauts topologiques, mais leur présence en quantité suffisante pour expliquer le flux des rayons
cosmiques aux Ultra-Hautes énergies.

2.5 Conclusion.

Si de nombreux modéles existent afin de tenter d’expliquer 'orgine des UHECR, & I’heure
actuelle I’énigme reste entiére. Les résultats expérimentaux futurs devraient permettre de déter-
miner quels types de scénarios sont les plus probables, en considérant en particulier les différences
observationnelles notoires entre les modeéles de types Bottom-up et Top-Down qui sont :

— La nature du primazire : les scénarios de type Bottom-up concernent uniquement 1’accéléra-
tion de particules chargées (protons ou noyaux) alors que les scénarios de types Top-Down
donnent un spectre dominé par les photons.

— Les directions d’arrivée : on attend l’existence de sources ponctuelles pour les scénarios
Bottom-up alors que les scénarios Top-Down correspondent & une répartition isotrope des
sources ou présentant des anisotropies a grandes échelles (Galactique).

Le chapitre suivant s’attache en particulier aux contraintes expérimentales associées & un scénario
de type Top-Down considérant I'existence de particules X reliques.
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Chapitre 3

Particules X reliques: durée de vie et
signatures expérimentales

3.1 Introduction

La différence qui existe entre la quantité de matiére observée sous forme de baryons et la
quantité totale de matiére nécessaire a expliquer la formation des structures (Ref [34]), les ob-
servations d’effets de lentilles gravitationnelles (Ref [38]) ou encore celles des courbes de rotation
des galaxies (Ref [35], [36] et [37]), semble indiquer que la composante principale de matiére dans
I’Univers est sombre. De plus, la densité baryonique étant limitée par les modéles de Nucléosyn-
these Primordiale, la majeure partie de cette matiére noire doit étre non baryonique (Ref [39]).
On suppose généralement que cette Matiére Noire est en partie constituée de particules mas-
sives inconnues, reliques du Big-Bang. Selon le mode de production considéré, les masses de ces
particules peuvent aller de I'ordre du TeV aux 10?® eV nécessaires pour faire de ces particules
X l'origine possible des rayons cosmiques d'Ultra-Haute Energies (voir 2.2.1). Comme tous les
scénarios Top-Down, 'avantage est de s’affranchir de l'effet GZK en autorisant ’existence de
sources de rayons cosmiques proches.

Si I'on considére que les particules X super-massives constituent toute la matiére noire et que
leurs désintégrations rendent compte du flux observé aux ultra-hautes énergies, la durée de vie
des particules X doit étre de I'ordre de 10?° ans, ce qui semble difficile & concevoir pour des
particules si massives, sans avoir recours a des conservations de symétrie qui préviendraient
leurs désintégrations. Une approche alternative est de considérer que ces particules sont stables,
garantissant ainsi une densité comobile de matiére noire constante et s’annihilent pour produire
les rayons cosmiques aux ultra-hautes énergies. Afin de déterminer quelles peuvent étre les li-
mites sur la durée de vie des particules X, et en particulier s’il n’est pas possible d’envisager
de petites durées de vie, nous allons considérer ici dans un premier temps que les particules
X super-massives ne composent pas toute la matiére noire mais seulement une petite fraction
et possedent une durée de vie finie. Les limites vont dépendre de la répartition des particules
considérée (Tab.3.1): pour un fond diffus de particules X, les désintégrations pouvant se pro-
duire & de grandes distances, les photons de cette désintégration vont interagir avec le fond de
rayonnement cosmologique & 3K (CMB) et initier des cascades électromagnétiques. Le nombre
de photons de basse énergie ainsi produits ne devra pas dépasser le flux v aux basses énergies
observé par EGRET. Dans le cas d’un fond diffus seul, les simulations réalisées (Ref. [26]) ne
permettent pas de concilier le flux observé aux Ultra-Hautes Energies et le flux + observé par
EGRET. Nous considérerons donc que les particules X suivent la répartition de la matiére noire
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Fic. 3.1 — Limitation du temps de vie des particules par la densité de matiére noire

et, en plus d’un fond diffus, forment un halo, le halo contribuant aux Ultra-Hautes énergies et
le fond diffus essentiellement aux basses énergies. Si la durée de vie (7) des particules X est
finie, leur nombre augmente quand t diminue et sera donc plus important & des distances plus
grandes. Ceci aura pour effet d’augmenter la contribution aux basses énergies. Le flux observé
par EGRET imposera donc une limite inférieure sur la durée de vie des particules X.

Le flux des neutrinos aux ultra-hautes énergies va également permettre de limiter cette durée de
vie. En effet, les neutrinos interagissant peu, méme les particules X du fond diffus se désintégrant
a de grandes distances, vont contribuer aux ultra-hautes énergies et méme dominer le spectre par
rapport au halo. Les éventuelles détections de ce flux de neutrinos par les expériences Auger et
Ice-Cube, permettraient de contraindre la répartition des particules du fond diffus avec le temps
et donc la durée de vie des particules X.

La répartition de la matiére en Halo va également nous permettre de déterminer des limites
sur cette durée de vie. En effet, si 'on considére que le spectre observé au-dela de la coupure
GZK est issu de désintégrations de particules X dans le Halo, la normalisation du spectre at-
tendu a ces énergies grace aux données d’AGASA 2 10?° eV va nous permettre de déterminer le
taux de désintégrations Noxmx /7 (Nox étant la densité locale de particules X, mx la masse
et 7 sa durée de vie). On comparera ensuite la densité d’énergie correspondant aux particules
X, Noxmxe®=9/7 3 la densité de matiére noire pour obtenir les limites sur le temps de vie.
En effet, des durées de vie inférieures a ¢y, ’age de I’Univers, vont impliquer des présences de
particules X beaucoup plus importantes dans le passé mais, leur densité devra rester une petite
fraction de la densité de matiére noire pour que celle-ci reste constante. On obtiendra ainsi la
condition :

ty—t ty
e s e

Nox (t) < pecpm@y = ——— < cste = —— < cste,pourt =0 (3.1)
ty/T ty/T

dont la résolution (FIG. 3.1) définit un intervalle pour ¢y /7.

Nous considérerons ensuite les signatures de ce type de scénario (Tab.3.1). La premiére de ces
signatures concerne la distribution des directions d’arrivée des Rayons Cosmiques d’Ultra-Hautes
Energies. En effet, du fait de notre position en périphérie de la Galaxie, I’existence d’un Halo
de particules X devrait se traduire par un excés d’événements en direction du centre galactique.
La forme de la distribution observée dépendra & la fois du modéle de Halo considéré et du
type d’interactions & l'origine de la production des rayons cosmiques, selon que les particules X
se désintégrent ou s’annihilent. Les distributions attendues seront présentées et comparées aux
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données d’AGASA et Fly’s Eyes.

Enfin, la nature des rayons cosmiques observés va également dépendre de la distribution des
sources. Pour une répartition des sources en fond diffus, les photons, qui dominent le spectre
d’émission, vont interagir avec le CMB et perdre de 1’énergie beaucoup plus vite que les protons.
On retrouvera donc un spectre dominé par les protons aux Ultra-Hautes Energies. Par contre
pour une répartition en Halo, les rayons cosmiques ne parcourant pas des distances suffisantes
depuis leur lieu de production pour voir leur énergie dégradée, le spectre restera dominé par
les photons. Nous rappellerons les résulats obtenus sur la nature des rayons cosmiques par les
expériences AGASA et Fly’s Eyes dans une derniére partie.

® v EGRET Nature Distribution Densité de ma-
E>10YeV angulaire tiére noire
Fond Diffus incompatible Protons et | uniforme limite in-
neutrinos férieure et
supérieure
Halo  Galac- | aucune 90% photons | excés vers le | limite in-
tique contrainte 10% protons, 3 | centre  galac- | férieure et
neutrinos pour | tique supérieure
1 photon ¢
Fond Dif- | limite infé- | 90% photons | excés vers le | méme limites
fus+Halo rieure 10% protons, 3 | centre galac- | que pour le
Galactique neutrinos pour | tique Halo seul
1 photon?

TAB. 3.1 — En fonction de la répartition de particules X considérée : contraintes sur le temps de
vie, nature des rayons cosmiques et anisotropies.

?D’apr‘es les modeéles d’hadronisation présentés Ref. [24]
b Dans le cas ot la contribution du fond diffus aux Ultra-Hautes Energies reste négligeable par rapport a celle
du Halo. Si ce n’est pas le cas, le spectre sera enrichi en protons provenant du fond.

3.2 Propagation: contribution au fond diffus v aux basses éner-
gies observé par EGRET

Du fait des pertes d’énergie lors de la propagation, la répartition des désintégrations contri-
buant au spectre observable va déterminer la forme du spectre résultant. En particulier les
mesures du fond diffus v réalisées par EGRET vont permettre de contraindre la répartition de
ces sources en fonction du scénario considéré.

Les pertes d’énergie lors de la propagation pour les différents types de particules sont présentées
en 2.2. Nous allons considérer ici plus particulierement les contibutions au fond diffus v aux
basses énergies qui en résultent.

3.2.1 Photons

Les photons d’énergie supérieure & 10'°eV vont interagir avec le fond diffus cosmologique
(CMB) et initier des cascades électromagnétiques (FIG. 2.4). Si 'on considére que lors de la
création de paires, les deux électrons ont la méme énergie et que la totalité de ’énergie de
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I’électron est transmise au ~ lors de I'ICS, pour chaque étage de la cascade électromagnétique
caractérisé par la distance X, I'énergie est divisée par deux et devient inférieure a 10''eV pour
un nombre n de X parcourus tel que:

log(E(eV)/10%)
log(2)
soit n>>30. Avec un libre parcours moyen de 10 Mpc & 10?° eV, on peut donc considérer qu’au

dela de 330 Mpc (z=0.08) toute ’énergie des particules est convertie en particules de moins de
10" eV vues par EGRET.

<n (3.2)

3.2.2 Protons

Les protons peuvent également contribuer a la production de photons: en effet, les 7° pro-
duits par interaction avec le CMB vont se désintégrer en deux photons. Les protons interagissent
également avec 'hydrogéne du milieu intergalactique avec une forte multiplicité. La longueur
d’interaction hadronique correspondante étant 10° fois plus grande que la longueur GZK, cette
interaction est donc généralement négligée. Nous allons considérer son effet sur la production de
~ secondaires, en dessous de la coupure GZK et pour de grandes distances parcourues par les
particules (fond diffus de particule X). La proportion de photons secondaires ainsi produits est
la suivante:

Pour ce qui est des photons issus de l'effet GZK, leur nombre sera environ 1 & 2 ordres de
grandeurs en dessous du spectre de protons, c’est-a-dire négligeable devant ceux émis lors de la
désintégration des pions neutres issus directement de la désintégration des particules X.

Le nombre de photons issus des interactions hadroniques sont les suivants: avec une section effi-
cace d’interaction pp d’environ 200 mb & 10%° eV et une densité moyenne actuelle de ’hydrogéne
de 2.107% noyau/em3, le libre parcours moyen actuel est d’environ 8.10° Mpc. Ces interactions
sont donc négligées au-dessus du seuil GZK, les interactions avec le CMB étant alors largement
dominante. Ce phénoméne est également négligé pour la propagation des protons dans I'uni-
vers local. Cependant, un scénario Top-Down autorise une distribution cosmologique des lieux
de production de particules. L’Univers étant en expansion, la densité d’hydrogéne augmente en
(14 2)3 (quand t diminue) et donc le libre parcours moyen comme (1 + z)~3. Si I'on considére
par exemple le cas d’un fond diffus de particules X avec un temps de vie limite 20 fois plus petit
que I’age de I'Univers, le maximum de contribution au spectre se trouve & des red-shift de 'ordre
de 5 (FIG. 3.3). La distance parcourue par un proton correspondra alors & un nombre de A, :

L= / pedt = / poc(l + z)gtUg(l +2) 7 2dz = SPOTCtU/ (1+ 2)1/2 dz (3.3)
0 0 0

L= pocty [(1+2)"7 =1] = Ai =5107 (1 +2)** 1] (3.4)
PP

En considérant une densité actuelle moyenne d’hygrogéne de pg = 3.1073% g/cm?, ety = 1.5.10%
cm et Ay = Mp/(Ao) = 1g.mol=1/(6.103mol~! x 200.10727cm?) = 8 g/em™2 pour z=5,
L = 0.1)\p,. Ainsi 10% des protons vont interagir avec I’hydrogéne et créer essentiellement des
pions, avec une grande multiplicité: a 5.10'® eV 100 7° et 200 7% sont produits. Si ’on compare
le nombre de 7 secondaires ainsi obtenus au nombre de 7° primaires obtenus par désintégration
directe de la particule X : 4 une énergie donnée E, pour un 7° primaire produit, 0.3 protons sont
produits dont 0.03 vont interagir avec une multiplicité de 100. On obtiendra donc 3 fois plus de
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70 secondaires. Cependant I'énergie de ces ¥ secondaires est en moyenne E/300. En considérant

un spectre de désintégration de la particule X d’indice spectral o = —1.5, le nombre de pions
secondaires de méme énergie sera —(a+1)log(300) —log(3) = 0.76 décades en dessous du spectre
primaire, soit 5 fois plus petit. On négligera cette contribution.

0

3.3 Fond diffus et Halo : limites imposées par le fond diffus v aux
basses énergies observé par EGRET

Nous faisons 'hypothése que la distribution des particules X suit la distribution de la matiére
noire. Ces particules formeraient donc un Halo Galactique, de taille caractéristique de 'ordre
de 10 kpc (petite devant les longueurs caractéristiques d’interaction des photons et des protons.
FIG. 2.3) qui contribuera donc essentiellement aux Ultra-Hautes Energies.

On considére en plus du Halo 'existence d’un fond diffus de particules X. La surdensité que
représente le Halo par rapport & ce fond diffus, pour une échelle de distance considérée de 100
kpc est considérée de I'ordre de 10* ( Ref. [25] Fig. 30 p.145). Le nombre de particules venant du
fond diffus et contribuant aux Ultra-Hautes Energies sera donc négligeable. Le spectre obtenu
par simulation est représenté FIG. 3.2 pour une durée de vie de la particule X grande devant
I’age de I’Univers.

La surdensité correspondant au rapport entre la contribution du Halo aux Ultra-Hautes énergies
et celles du fond diffus, il est & noter que ces simulations excluent ’existence de particules X sous
la forme d’un fond diffus seul, quelque soit la durée de vie de la particule. En effet, étant donné
la taille caractéristique du Halo (10 kpc), celui-ci ne contribuera que trés peu aux v de basses
énergies, seul le fond diffus y contribue. Dans le cas d’un fond diffus seul, la normalisation aux
Ultra-Hautes énergies nécessitera donc la multiplication de la densité du fond diffus (et donc
de la contribution aux basses énergies) par un facteur 10*. Les limites sur EGRET sont alors
amplement dépassées.
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Fi1G. 3.2 — Flux obtenus pour des particules X réparties en fond diffus et halo. La durée de vie
des particules X est supposée longue devant l’dge de I’Univers. La surdensité du Halo est de 10*
pour une échelle de taille de 100 kpc.

Nous allons tout d’abord considérer la contribution des particules au spectre observé en
fonction du red-shift et de la durée de vie des particules X, pour ensuite déterminer une limite
inférieure sur la durée de vie des particules X en comparant aux basses énergies le flux attendu
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au flux observé par EGRET.

3.3.1 Contribution au spectre observé en fonction du red-shift

On se place dans I'approximation d’un espace d’Einstein-de Sitter. Du fait d’effets "géomé-
triques", la contribution au spectre observé des particules X se désintégrant le long d’une ligne
de visée va dépendre de leur red-shift, de la facon suivante:

3

zmax
3E) = o= [ duli+2) M PR(E(B ) ) (3.5)
E; correspondant & l'énergie de la particule émise & z; pour une observation & une énergie E
pour z=0, et ®(F;(E,z;),z) le flux émis au red-shift considéré. Du fait de la contraction de
I'espace en (1 + 2;)% on aura ®(E;(E,z),2) o (1 + 2)3. Pour des particules de temps de vie
plus petit que I'dge de I'Univers, la densité de particules va également augmenter en fonction du
red-shift en e+ (1=(1+2)7%/%) (ty étant ’age de 'Univers et 7 la durée de vie de la particule X).

La contribution en fonction du red-shift sera donc en:

(14 2)° x (14 2)" 2 = (14 2)7°/?

La contribution géométrique au spectre observé en fonction du red-shift est représentée figure
3.3. Plus le temps de vie est court plus les contributions peuvent correspondre & des grands red-
shift. Pour des temps de vie plus petits que ’age de I’Univers, I’augmentation exponentielle de
la quantité de particules avec le red-shift et sa diminution par effets géométriques se compensent
pour donner un maximum.

|Corrtribution des desintegrations en fonction de z pour un fond uniforme |

-
e Oy

g

-
(=}

S
a“

d=330 Mpc |

egration "vues”
s, o,

n

Iy
S
TTI'\'III'I'FITIIT‘_FTI'H‘WIFI'U'IIITFT '\!’Hﬂlr T TIHIIrTTWI'If

alaxies
chent.

Nombre de desint
B

FiG. 3.3 — Particules X métastables : Contribution géométrique au spectre observé en fonction
du red-shift pour différents temps de vie des particules. Lorsque la durée de vie de la particule
diminue, la contribution des particules de grands red-shifts augmente.

3.3.2 Fond diffus et Halo: Limites sur la durée de vie des particules X

Le spectre d’émission des rayons cosmiques d’ultra-hautes énergies étant dominé par les pho-
tons issus de la désintégration des 7° primaires, le flux de « diffus observé par EGRET est alors
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une contrainte sur la durée de vie de la particule X. En effet tous les v émis & une distance
supérieure a 330 Mpc, soit au dela de z:(c'fc’{t—;d)_%3 — 1=0.08 (pour cty = 3000Mpc), auront
achevé le développement de leur cascade électromagnétique, et donc contribueront uniquement
aux basses énergies. Il existe également une contribution directe aux basses énergies, mais elle est
dominée par la contribution liée aux gerbes électromagnétiques. Si I'on considére la figure 3.3,
pour estimer cette contrainte il faut comparer la valeur de I'intégrale des courbes pour z<0.08
correspondant aux contributions aux plus hautes énergies, & l'intégrale pour z>0.08 contribuant
uniquement aux - de basses énergies. La valeur de ces intégrales en fonction de la durée de vie
des particules X est représentée FIG. 3.4 (ty < 7).

On peut constater que le nombre de particules au dela de 330 Mpc devient rapidement beaucoup
plus grand que le nombre des particules plus proches que 330 Mpc. On peut donc négliger la
contribution des particules du fond diffus proches pour les basses énergies. De plus le résultat
obtenu est trés peu sensible a la valeur de la limite sur la distance prise en considération. On
peut voir sur la figure 3.4 que pour différentes distances limites considérées d=300 Mpc et 400
Mpc, la contribution aux basses énergies n’est pas modifiée.

l Contribution au spectre y aux basses energies EGRET
8

[=2]
\\\‘\\\

[ Limites sur EGRET

log10(Nombre de particules)
N
\

Connflonoflonnllonnlollallonnlionnllonnilonnllons
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age de l'univers/duree de vie des particules X

FiGc. 3.4 — Intégrale du nombre de particules contribuant au spectre pour des distances respec-
tivement supérieure (ligne rouge) et inférieure (ligne bleu) a 330 Mpc. Les lignes pointillées et
hachurées correspondent aux mémes intégrales mais pour des limites respectivement de 400 Mpc
et 300 Mpc. Le résultat aux basses énergies n’est pas changé.

Les simulations réalisées pour un temps de vie grand devant 1’age de I'Univers (Ref|24] et

[25]) donnent le spectre présenté figure 3.5. Etant données les faibles distances parcourues par les
particules dans le Halo Galactique, celui-ci ne va contribuer qu’aux photons de hautes énergies.
A T'opposé, le rapport de densité du fond diffus et du Halo étant de 107%, on peut considérer
que la contribution du fond diffus aux hautes énergies est négligeable, le nombre de particules a
faible distance correspondant essentiellement au Halo. Pour un temps de vie grand devant 1’age
de I’Univers le fond diffus obtenu est environ 1000 fois plus petit que le fond diffus détecté par
EGRET. En considérant un temps de vie t;7/7 = 9, le nombre de particules au dela de 330 Mpc
est multiplié par 1000, on se trouve donc au limites ’EGRET.
Pour une surdensité de 104, le fond diffus v détecté par EGRET impose donc une durée de
vie des particules X supérieure a t;7/9. Ce résultat dépend bien entendu du rapport de densité
considéré, et pour une surdensité de 103 la limite obtenue serait de t;/7 alors que pour une
surdensité de 10° on obtiendrait ¢;;/12 comme limite.
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Fic. 3.5 — Contribution du fond diffus de particules X au fond diffus v observé par EGRET
auz basses énergies (ligne verte : ancien flur (Ref. [32]), ligne rouge : nouveau flux (Ref. [33]).
Les courbes aur UHE et la courbe indicée ty << T représentent les simulations réalisées pour
une surdensité de 10* et une durée de vie des particules X grandes devant I’dge de 1’Univers
(Ref[24] et [25]). Les lignes pointillées vertes correspondent a une renormalisation du fond diffus
en fonction de la durée de vie de la particule X au vu de la figure 3.4. Cette renormalisation
n’affecte que les basses énergies. Le fluz auxr hautes énergies reste le méme.

3.4 Modification du flux de neutrinos avec la durée de vie des
particules X

Les neutrinos interagissant peu, leur énergie n’est pas dégradée. Le spectre observé, a une
constante de normalisation prés, sera donc trés proche du spectre émis.
De plus, on peut raisonnablement considérer que l'origine des neutrinos aux Ultra-Hautes Ener-
gies est essentiellement extra-galactique. La normalisation de ce spectre pour différentes durées
de vie de la particule X pourra étre faite en comparant les intégrales du nombre de particules du
fond diffus. Etant donné la faible contribution des particules & moins de 330 Mpc, on peut consi-
dérer la méme contribution que la contribution aux basses énergies pour les photons (Fig. 3.4).
En renormalisant les flux de neutrinos obtenus par simulation pour des durées de vie grandes
devant 1’age de I’Univers (Ref. [24] et [25]), on obtient les flux représentés FIG. 3.6. La sensibilité
de Ice-Cube est atteinte pour ty7 /7 > 4 et celle d’Auger aux v, est atteinte pour ty7/7 > 10, ce
qui, pour Auger, est au dela de la limite d’exclusion ’'EGRET.

3.5 Halo Galactique: normalisation du spectre des rayons cos-
miques aux Ultra-Hautes Energies et densité de matiére noire

Les contraintes obtenues précédemment concernent uniquement le fond diffus de particules
X. Nous allons a présent considérer la répartition de particules X dans le Halo Galactique et
les contraintes sur le temps de vie des particules qui lui sont associées. Pour cela nous allons
dans un premier temps déterminer le flux attendu a 10?2 eV, en fonction de la densité locale
de particules X (Npxiocar) €t de la durée de vie 7 pour différents modeéles de Halo Galactiques.
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F1G. 3.6 — Fluz neutrinos (v en rose, tous neutmnos[ g]n bleu) attendus pour différents temps de
vie des particules X et une surdensité¢ de 10*. Les sensibilités attendues d’Auger (au v, et d’Ice

Cube sont représentées. La sensibilité de Ice-Cube est atteinte pour ty/T > 4 et celle d’Auger
auz v, est atteinte pour ty /T > 10

La comparaison du flux observé au flux attendu va nous permettre de déterminer le taux de
désintégrations Noxiocarmx /T- Les particules X ne devant représenter qu’une petite fraction de
la matiére noire, quelque soit le temps t, nous obtiendrons ainsi les bornes sur le temps de vie
des particules X.

Afin de déterminer le flux attendu de rayons cosmiques aux Ultra-Hautes Energies il est nécessaire
de connaitre le nombre de photons émis par désintégration en fonction de ’énergie. Les photons
observés proviennent essentiellement des 70 issus de la désintégration des particule X. Avec une
fraction de pions produits de 0.9, on obtient un spectre d’émission de photons pour une particule
X se désintégrant (Ref [24]) :

dE,dS)  drmy

—Q

aNy _ 103 (%) (3.6)
mx

La valeur de l'indice spectral « étant typiquement de 1.5 (voir 2.2.1), pour une masse de la
particule X de 102V, on obtient 2.4.10~2part.GeV ~1.sr =1 4 10?° eV. Cette valeur va permettre
d’obtenir la normalisation du spectre aux Ultra-Hautes Energies.
Concernant la forme du Halo, nous supposerons que les particules X suivent la distribution
spatiale de matiére noire. Pour décrire le Halo de matiére noire, il existe 2 principaux modéles.
Le premier est le modéle isothermique (ISO) (Ref [41]), qui est caractérisé par le profil de densité:

RZ

: 3.7
R+ R2 (3.7)

Nox = 5Nox tocal
ou R est la distance entre le centre galactique et le point considéré, et R, est la taille du coeur de
la Galaxie, soit 4kpc. Le second modéle de Halo a été obtenu par Navarro-Frenk-White (NFW)
(Ref [40] et [41])a partir des simulations & N-corps:

R3

Nox = 0.55N _
0X 0X localR(R + Rs)2

(3.8)
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ou Rs est typiquement de 25 kpc (Ref. [43]).

3.5.1 Désintégration des Particules X :

A partir des profils de densité ISO et NFW, nous allons déterminer le nombre de particules
observées en fonction de la densité locale de particules X (Nox jocar) €t de la durée de vie des
particules X (7).

terre

Centre Galactique §

FiG. 3.7 — Contribution aux spectres des RCUHE en fonction de la position dans le Halo

Contribution d’un Halo ISO au spectre observé:

La contribution d’un point de la galaxie en fonction de ses coordonnées R et 6 (en coordonnées
galactiques, R étant la distance entre la terre et le point considéré et 6 ’angle entre les axes:
terre-centre galactique et terre-point considéré) (FIG. 3.7), est la suivante:

dNeps ~ dN,  Nox(0,R)2msin(0)d0dR (3.9)
ASdtdEdQps  dEydQemis 7 Ar '
o dN, AN,  Nox(0,R)
obs _ 0 ox\Y, n(0)dOdR 310
ASdtdEdQy;  dE,dQemis 27 sin(6) (3.10)
dN, dN. N, 2
o = v SNoxioea e 0 9yapar (3.11)

ASdtdEdQy,  dE,dQemis 27 12+ R2

r s’exprime en fonction de R et 6 de la maniére suivante:
r? = 2* + y* = (Rcos(0) — Rp)? + (Rsin(0))? = (R — Rocos(0))* + RE sin?(0) (3.12)

ol R est la distance entre le centre galactique et le soleil et vaut 8 kpc.

Puisque ’on considérera les rayons cosmiques d’énergie 10%° eV, on intégre pour R<A, (A, étant
la distance moyenne d’interaction des photons & 10%° eV, soit 10 Mpc), le nombre de particules
observées par unité de temps, d’énergie, d’angle solide et de surface:

AN obs dNy /“ /M 5NoX tocat __ B2
= - 0)dodR 3.13
dSAtdEdQys  dEydQemis Jo—o Jr—o 27 12+ R2 sin(0) (3.13)
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dN, dN.,, 5N, R?
obs _ y 0X local / / c — sm(@)d@dR
dSAtdEdQps — dE,dQemis  4nT 0= —0 (R — Rpcos(0))? + RE sin?(0) + R?
(3.14)
L’intégration numérique donne:
dN., dN. N,
obs _ 17/<7pc ¥ 0X local (315)
dSdtdEdSqps AEdQemis T
Contribution d’un Halo NFW au spectre observé:
Le méme calcul réalisé pour un Halo de type Navarro-Frenk-White donne:
dN, dN. A0, 55N R3
obs  _ v / / ! 0Xlocal M5 0 (9)d0dR (3.16)
dSdtdEdQys  dEdSdemis Jo= r(r + Rs)?
On obtient de méme par intégration numérique :
dN, dN. N
obs _ 36]{?]?0 ol 0X local (317)

dSdtdEdps dE,dQemis T

Les distances caractéristiques 17 kpc et 36 kpc pour les deux modéles de Halo étant du méme
ordre de grandeur et le résultat final variant peu avec cette valeur on considérera pour la suite
une seule distance caractéristique moyenne de 26.5 kpc.

Normalisation aux Ultra-Hautes Energies:

Le flux observé de particules a 1020 eV est de 10728 part/(m? s GeV sr)= 3.10724 part/(cm?
an GeV sr), on obtient donc un taux de désintégrations:
dNobs de NOX local = NOXlocal _ dNobs/detdEonbs

__Mobs 9655 =
dSdtdEd s POdE, dQemis T T 17.5 kpe AN, /dEdQemis

(3.18)

que 'on compare au flux observé:

NoxiocalMa 3.10"%part.em™2an"1GeV ~lsr~1 x 1014GeV
T T 0.3/47 x (2.1011GeV) =13 x 26.5kpce x (3.1021em /kpc)

x(GeV)  (3.19)
On obtient ainsi le taux de désintégration :

Noxiocarmaz i —28
. =3.10 1Gev GeV/(cm an) (3.20)

Densité de matiére noire en fonction du temps:

Nous allons ici comparer la densité des particules X & la densité de matiére noire dans les
halos galactiques en tenant compte des différentes évolutions des densités avec le temps. Nous
considérons la densité de matiére noire locale popye = 0.3GeV/ cm?

Si 'on considére des particules X de temps de vie plus petit, ou de ’ordre de I’age de 1’Univers,
la densité de particules va diminuer avec le temps du fait de la désintégration et de la dilatation
de 'espace en (14 2)3:

Nx(t) = Noxe 7 (1 + 2)° (3.21)
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I'indice 0 correspondant & I’époque actuelle et 77, ’age de I'Univers est d’environ 100 ans.

A Tinverse la matiére noire est supposée stable et sa densité ne devrait diminuer avec le temps
que du fait de la dilatation de I'espace en (1 + 2)3. Les particules X constituant ici une pe-
tite fraction de la matiére noire , on considérera une densité de particules X toujours inférieure
au dixiéme de la densité de matiére noire totale, on obtient alors la condition, pour tout temps t :

N, ty —t 1+ z)3
Nx (tymy = —XlocdX (1 | )35 < pCDM®1(O 2 (3.22)
T
try—t
Nx(t)mx = 3.107% %GeV/(cmg’an) X t(]%eJTL < PCfSWQ (3.23)
_ 16 16
T M<L:>letTU<L’pourt:O (3.24)

—e T
t mx t [ mx
v 1Gev v 1Gev

On obtient ainsi les bornes sur la durée de vie des particules X, pour différentes masses de

la particule X:
lu

5 <7< 3.10% , pour mx = 103 GeV (3.25)

t

i < 7 < 10%y , pour mx = 104GeV (3.26)

t

% < 7 < 3.10%y , pour mx = 10"°GeV (3.27)

et jusqu’a:

t

% < 7 < 3.10%y , pour mx = 109GeV (3.28)
Si le temps de vie de la particule X est inférieur a g—[i, la densité de ces particules dans le

passé devient trop importante et dépasse un dixiéme de la densité de matiére noire dans le halo.
L’ensemble des contraintes obtenues sur la durée de vie des particules X est résumé en Tab.3.2.

Contribution du Halo Galactique Contribution du Fond Diffus (pour une surdensitd
de 10%)

pcpum(t) (ISO et NFW) EGRET UHE neutrinos

g—’i < 1 < 10%y pour mx = 10MGeV tl—% <T [ce Cube mesure 7 si ty/7 > 4

TAB. 3.2 — Contraintes obtenues sur le temps de vie des particules X, selon que la contribution
provient du Halo ou du fond diffus.

3.6 Anisotropies

Une des signatures d’'un modéle Top-Down pour lequel les rayons cosmiques d’Ultra-Hautes
énergies seraient issus de la désintégration ou de l'annihilation de particules X concentrées en
halo dans notre galaxie, serait un excés d’événements en direction du centre galactique pour les
événements d’énergie supérieure 3 la coupure GZK. Nous allons ici comparer les anisotropies
dans la direction d’arrivée des rayons cosmiques obtenues dans différentes expériences a celles
attendues en fonction du modele de halo considéré (ISO ou NFW) et du type d’interaction : dés-
intégration ou annihilation des particules X. Les figures 3.8 et 3.9 représentent ces anisotropies.
Les données d’AGASA (Ref. [54]) et Fly Eyes (Ref. [50] et [51]) pour E > 10! €V sont aussi
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‘ Flux attendu en fonction de la latitude galactique pour un modele ISO | Flux attendu en fonction de la latitude galactique pour un modele ISO
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F1G. 3.8 — Nombre d’événements attendus en fonction de la latitude galactique pour la désintégra-
tion ou l'annihilation des particules X et pour un modéle de halo ISO. Les points correspondent
auz données expérimentales de AGASA et Fly Eyes pour E > 1019 eV. Les données sont en
bon accord avec une distribution isotrope (1.10 pour AGASA et Fly’s Eyes, pour une précision
angulaire considérée de 10° pour AGASA et 15° pour FLy’s Eyes). Elles semblent incompatibles
avec lannihilation (90 pour AGASA et jo pour Fly’s Eyes, mémes précisions) mais peuvent
correspondre marginalement a un modéle par désintégration (3.70 pour AGASA et 20 pour Fly’s
Eyes).
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F1G. 3.9 — Nombre d’événements attendus en fonction de la latitude galactique pour la désintégra-
tion ou l'annihilation des particules X et pour un modéle de halo NFW. Les points correspondent
auz données expérimentales de AGASA et Fly Eyes pour E > 10Y eV. Les données sont in-
compatibles avec 'annihilation (16.20 pour AGASA et 5.30 pour Fly’s Eyes, pour une précision
angulaire considérée de 10° pour AGASA et 15° pour FLy’s Eyes ) mais peuvent marginalement
correspondre & un modéle par désintégration (5.50 pour AGASA et 2.40 pour Fly’s Eyes, mémes
précisions).

représentées.

Quelque soit le modele de Halo (ISO ou NFW) le scénario de I’annihilation semble exclu car il
correspond & un trop grand excés d’événements en direction du centre galactique. Ce modéle pré-
sente également 1'inconvénient de nécessiter pour expliquer le flux de rayons cosmiques observés
aux ultra-hautes énergies des sections efficaces d’annihilation qui peuvent étre plus grandes que
la limite d’unitarité (Ref. [43] et [44]). Cependant, les simulations & N-corps du Halo réalisées
par Moore (Ref. [57] et [58]) semblent montrer l'existence de "grumeaux" de matiére noire. La
considération de telles surdensités locales de particules X en plus de la composante continue du
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Halo, permettent d’obtenir des sections efficaces d’annihilation plus petites. Les anisotropies de
la composante continue du Halo devraient étre dominées par des coincidences & petites échelles
angulaires (de 'ordre du degres carré).

Quelque soit le modele de Halo considéré, la désintégration des particules X, ne semble pas étre
exclue (FIG. 3.8 et 3.9), méme si les distributions semblent étre davantage compatibles avec
une distribution isotrope des sources. Cependant les données considérées ici correspondent & des
énergies supérieures a 10'” eV, la domination par le halo n’étant attendue que pour E>5.10'9
eV. A ces énergies, la statistique est insuffisante pour conclure.

3.7 Nature des Rayons Cosmiques aux Ultra-Hautes Energies

Une autre signature d’un tel modéle est la composition du spectre: si I'on consideére la
désintégration de particules X dans le Halo Galactique le spectre aux Ultra-Hautes Energies
devrait étre dominé par les photons. Du fait des importantes fluctuations statistiques dans le
développement des gerbes atmosphériques, ainsi que de la dépendance des résultats avec les
modéles hadroniques utilisés pour les simulations numeériques, la détermination expérimentale
de la nature de la particule primaire & ’origine de la gerbe atmosphérique observée est délicate.
Elle se base essentiellement sur deux caractéristiques des gerbes : la profondeur dans ’atmosphére
pour laquelle la gerbe contient le plus de particules (X4, ) pour les détecteurs de fluorescence
et la proportion de muons dans la gerbe pour les détecteurs au sol. Aux plus hautes énergies,
les résultats de Fly’s Eye [59, 60] qui utilisent la profondeur du maximum de la gerbe (X42),
indiquent une composition dominée par les noyaux de fer autour de 1017 eV et devenant nettement
plus légeére a 1012 eV (figure 3.10).

AGASA [61] au contraire, en faisant une prédiction sur la facon dont le nombre de muons
augmente avec 1’énergie, ne remarque pas de changement de composition dans la méme gamme
d’énergie.

Ces divergences soulignent la difficulté de la détermination de la nature des rayons cosmiques
a partir de I'observation des gerbes atmosphériques. Cependant toutes les expériences semblent
d’accord pour privilégier une nature hadronique pour la particule primaire. S’il est difficile de
différencier le proton du fer, les gerbes atmosphériques engendrées par des photons se différencient
plus facilement des gerbes hadroniques, la composante muonique étant plus faible et la valeur
du maximum de la gerbe étant en moyenne plus grande que pour les gerbes initiées par des
hadrons (FIG. 3.10). Les particules primaires de type photons semblent donc exclues en dessous
de la coupure GZK. Au dela de 10™eV/, la statistique est trop faible pour conclure. On pourrait
envisager un nouvel allégement dans la composition vers les photons a ces énergies. De plus si ’on
considére que l'énergie est systématiquement surévaluée d’un facteur 2, on retrouve a 5.10%¢V
une composition mélange de fer de protons et de photons (pour une revue voir Ref. [49]).

3.8 Conclusion

Du fait du faible nombre d’événements dont nous disposons au dela de la coupure GZK, il est
impossible & I’heure actuelle d’exclure ou valider les scénarios Top-Down. Seules les contraintes
sur le flux v aux basses énergies observé par EGRET permettent de rejeter une distribution des
particules X en fond diffus seul ou une production par des défauts topologiques. Les observations
des anisotropies ne sont pas incompatibles avec un scénario par désintégration dans le Halo
Galactique, et, si la composition du spectre semble essentiellement hadronique en dessous de
10" eV, rien n’exclut un changement de composition au niveau de la coupure GZK. Concernant



3.8 Conclusion 37

1000 —

Coupure GZK

900 7|

800 —

Xy (&em?)

700 |

15 10 05 0 0.5
Log(E(EeV))

F1G. 3.10 — Profondeur du maximum de la gerbe atmosphérique (Xpmaz) en fonction de l’énergie
pour les données expérimentales de expérience Fly’s Eye (ronds pleins). Les lignes représentent
les résultats des simulations pour les noyaux de Fer, les protons et les photons. La ligne pointillée
représente un scénario 4 deur composantes. La ligne hachurée correspond a cette derniére ligne
mais en considérant une surestimation de l’énergie d’un facteur 2. La domination du spectre par
les photons du halo n’est attendue qu’au dela de 5.10% eV.

la durée de vie des particules X, les données expérimentales d’EGRET obligent cette durée a
étre plus grande que t;7/9 (ty étant ’age de I’Univers) , si 'on considére ’existence d'un fond
diffus de densité 10* fois plus petite que la densité du Halo sur une échelle de 100 kpc. Ensuite,
en considérant la répartition de ces particules sous forme de Halo et en imposant une densité
des particules X toujours inférieure au dixiéme de la densité de matiére noire afin que celle-ci
reste constante, on obtient une durée de vie des particules X comprise entre t;7/25 et 10%.
Les éventuelles détections de neutrinos devrait préciser sa valeur entre t;7/9 et ¢y /7 ou fixer une
limite inférieure a t7 /7. Il n’est donc pas possible d’envisager de petites durées de vie pour ces
particules. Pour pallier la difficulté de concilier ces durées de vie trés grandes et une masse des
particules trés élevée, on pourrait considérer non plus la désintégration des particules X mais leur
annihilation. Cependant, ce modéle correspond & une distribution des directions d’arrivée des
particules trés piquée en direction du centre galactique, ce qui est incompatible avec les données
actuelles.
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Chapitre 4

Détection des gerbes atmosphériques
par ’Observatoire Pierre Auger

4.1 Introduction
Dans ce chapitre nous verrons tout d’abord comment se développe une gerbe de particules

dans I’'atmosphére pour ensuite présenter ’Observatoire Pierre Auger et les techniques de détec-
tion qui lui sont associées.

4.2 Développement des gerbes atmosphériques
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Fi1G. 4.1 — Développement d’une gerbe atmosphérique.

4.2.1 Gerbes initiées par un hadron

Dans le cas ot la particule primaire est un hadron (proton ou noyau), U'interaction de celle-ci
avec I'atmospheére va produire une gerbe hadronique (FIG. 4.1). A chaque interaction les hadrons
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vont engendrer de nouveaux hadrons. 30% de ’énergie des particules va étre transformée en 7°

qui se désintégrent en photons, qui a leur tour vont initier une cascade par création de paires,
effet Compton et Bremmsstrahlung, et vont produire une composante électromagnétique a la
gerbe. 90% de D’énergie totale de la gerbe est ainsi convertie en énergie électromagnétique. Les
pions chargés vont quant & eux se désintégrer en muons et neutrinos lorsque leur énergie sera
devenue suffisamment faible pour que leur longueur de désintégration soit plus courte que leur
longueur d’interaction.

Le nombre de particules augmente jusqu’a atteindre 10" particules au maximum de déve-
loppement de la gerbe, pour une particule primaire de 10 eV. Au delad de ce maximum, les
particules sont de moins en moins énergétiques et celles de plus basse énergie vont se faire ab-
sorber par ’atmosphére, diminuant ainsi la taille de la gerbe. Au niveau de la mer, il reste ainsi
environ 10'° particules formant autour de I’axe un cercle de 2.5 km de rayon, composé a 99% de
particules électromagnétiques et de muons.

4.2.2 Gerbes initiées par un photon

Un photon interagissant avec ’atmosphére va générer une gerbe électromagnétique par pro-
duction de paires ete™, effet Compton et Bremsstrahlung. Un photon a également une proba-
bilité non nulle d’interagir par photo-production avec I'atmosphére (la section efficace de 0.12
mb correspondant a un photon sur 3000), générant une gerbe hadronique. Une cascade électro-
magnétique présente donc une partie hadronique faible, excepté si la premiére interaction est
hadronique. Dans ce cas rien ne pourra la différencier d’une gerbe initiée par un hadron.

Au-dessus de 10 eV, un premier effet vient perturber le développement des gerbes atmo-
sphériques: c’est l'effet LPM (Landau Pomeranchuck (1953. Ref. [30]) et Migdal (1956, Ref.
[31]). Dans la haute atmosphére, I’énergie de seuil de cet effet est de 3.101%V. A ces énergies,
lorsqu’un électron interagit dans un milieu dense, la longueur d’interaction peut devenir impor-
tante, et le photon subit des diffusions multiples. L’angle de diffusion peut alors devenir plus
grand que I’angle d’émission du photon virtuel de bremsstrahlung et le photon ne peut étre émis.
Le phénomeéne est le méme pour la création de paire. Cet effet correspond donc & une diminution
des sections efficaces électromagnétiques, et entraine un ralentissement dans le développement
longitudinal de la gerbe. Son maximum va alors se trouver plus bas dans I’atmosphére et la
valeur du X4, (profondeur du maximum de développement de la gerbe) devrait montrer de
plus importantes fluctuations (FIG. 4.2).

Les photons vont également pouvoir interagir avec le champ magnétique terrestre, avant
méme de pénétrer dans 'atmosphére. Un photon arrivant perpendiculairement aux lignes de
champ peut en effet créer une paire eTe™ en interagissant avec un photon virtuel du champ
magnétique. Ceux-ci vont & leur tour interagir avec le champ magnétique et émettre des photons
par Bremsstrahlung. Plusieurs photons entrent alors simultanément dans I’atmosphére, créant
chacun une gerbe de plus basse énergie. La superposition de ces gerbes correspond alors & une
gerbe de méme énergie que le photon initial, mais le développement se fait ici plus rapidement
que pour une interaction directe du photon primaire avec I'atmospheére. Cet effet va encore
augmenter la dispersion de la profondeur du maximum de gerbe pour les photons (FIG. 4.3).
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Fi1G. 4.2 — Mazimum de profondeur " une gerbe atmosphérique : valeur et dispersion en fonction
de Uénergie (ligne pleine bleue : photon(LPM), ligne hachurée wverte : photon, ligne pointillée
rouge : proton. Ref. [62]

12

F uncenverted photon
fo = e converted photon

......... proton

8
& |
4 =
2 b

C ff-);/l ",

I o F9 0 L e TR s Yot 9N BN

DEOO 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000
slont depth {g/cm®)
FiG. 4.3 — Ezemples de profils longitudinauz de gerbes pour § < 70° et 5.10 eV < E < 10%°
eV, en traits pleins: photons n’ayant pas interagi avec le champ magnétique terrestre, en traits
hachurés : photons ayant interagi, en pointillé : protons. Ref. [63]

4.2.3 Gerbe initiées par un neutrino

La section efficace d’interaction d’un neutrino dans l'atmosphére est beaucoup plus faible

que celle des hadrons ou des photons. Autour de 10 EeV la probabilité d’interaction est de 107>
pour une incidence verticale et grandit avec 'angle azimuthal § en 107°/cos(6). Les gerbes ini-
tiées sont des gerbes hadroniques. Elles vont pouvoir étre différenciées des gerbes initiées par des
hadrons en incidences rasantes par la proportion du signal électromagnétique.
En effet, les gerbes initiées par un hadron vont interagir haut dans l'atmosphére et parcourir
une grande distance avant d’atteindre le sol. Ces gerbes vont donc voir leur composante élec-
tromagnétique quasiment disparaitre et seule la composante muonique de la gerbe atteindra le
détecteur (FIG. 4.4). Pour un méme angle d’incidence, un neutrino, s’il interagit, le fera unifor-
mément, la composante électromagnétique pourra donc étre moins atténuée.
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Fic. 4.4 — Atténuation de la composante électromaghétique en fonction de la profondeur dans
l’atmospheére. Ref. [64]

Mais ce scénario reste trés peu efficace pour la détection des neutrinos.

Un autre scénario prend en compte 'interaction de neutrinos avec la terre: pour des incidences
legérement supérieures a 90°, le neutrino va traverser une fine épaisseur de terre. Le "matérian"
étant plus dense, la probabilité d’interaction va donc étre augmentée. Ce type d’interaction ne
va étre intéressant que pour une famille de neutrinos, les v,. En effet, un électron produit par
I'interaction d’un v, va instantanément étre arrété par la terre, et un muon produit par 'inter-
action d'un v, va pouvoir s’échapper mais ne va pas initier de gerbe atmosphérique. A I'inverse,
un v, va pouvoir engendrer un 7, qui va s’échapper et dont la durée de vie est suffisamment
courte pour pouvoir envisager la création d’une gerbe de basse altitude (FIG. 4.5).
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Fi1G. 4.5 — Gerbe engendrée par une particule T résultant de l’interaction d’un v, avec la terre.

Ref. [64]

4.3 L’Observatoire Pierre Auger

Il existe principalement deux techniques de détection des gerbes atmosphériques: la pre-
miére consiste en une détection au sol des particules de la gerbe, et la seconde en la détection
du rayonnement de fluorescence engendré par l'interaction des particules chargées de la gerbe
avec les atomes d’Azote de lair. Ces deux types de détection correspondent respectivement aux
expériences AGASA et HiRes. Pour la premiére fois ’Observatoire Pierre Auger présentera si-
multanément les deux types de détection.

L’Observatoire devrait, & terme, étre constitué de deux sites semblables, I'un dans 1’hémi-
sphére sud et 'autre dans I’hémisphére nord, permettant ainsi une couverture intégrale du ciel.
Afin d’obtenir une statistique suffisante, les détecteurs au sol (ou détecteurs de surface (SD))
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couvriront chacun une surface de 3000 km?. Les détecteurs de fluorescence (également appe-
lés "yeux de mouches") permettront d’observer, lors des nuits sans lune, 'atmosphére située
au-dessus du détecteur de surface et donc de détecter simultanément des événements par le dé-
tecteur de surface et par le détecteur de fluorescence (FIG. 4.6). L’association de ces deux types
de détection, en une détection dite "Hybride", va permettre a la fois d’augmenter la précision des
reconstructions géométriques et d’intercalibrer les deux détecteurs, afin de mieux comprendre
les écarts apparents entre les résultats d’AGASA et d’HiRes.

Le premier site est en cours de contruction en Argentine, prés de la ville de Malargiie, dans la
province de Mendoza. Un premier "réseau test" (Engineering Array (EA)) a d’abord été mis en
place entre aotit 2001 et juillet 2002 pour le détecteur de surface et entre décembre 2001 et mars
2002 pour le détecteur de fluorescence. Il avait pour but de valider les choix techniques pour les
deux types de détecteurs. Le détecteur de surface était alors composé d’une trentaine de cuves
et le détecteur de fluorescence de Los-Leones équipé de deux télescopes regardant au-dessus de
I'Engineering Array. (FIG. 4.7)

A partir d’aoiit 2003 commence la phase de préproduction. Le détecteur de surface s’étend.
Il est composé aujourd’hui de plus de 400 cuves, faisant de I’Observatoire Pierre Auger le plus
grand détecteur ’'UHECR au monde. Pour la fluorescence, les détecteurs de Los-Leones et Coi-
huecco sont équipés en totalité.

Nous allons & présent décrire plus en détail les deux types de détecteurs.

4.3.1 Le détecteur de Surface (SD)
Description

Le détecteur de surface forme un réseau triangulaire de 1.5 km de c6té permettant de détecter

un échantillon des particules au sol. Le réseau final comportera 1600 cuves pour une surface to-
tale de 3000 km?. Chaque élément du détecteur, ou station, est composé d’une cuve cylindrique
de 1.8 m de rayon et 1.2 m de hauteur, remplie d’eau pure. Les particules chargées traversant
cette cuve vont émettre de la lumiére par effet Cerenkov, qui va étre réfléchie et diffusée par un
Tyvek tapissant 'intérieur de la cuve, puis collectée par trois photomultiplicateurs situés a la
surface de la cuve (FIG. 4.8).
Etant données les distances mises en oeuvres dans ce réseau, chaque station doit étre autonome:
elle dispose d’une alimentation composée d’'un panneau solaire et d’'une batterie. Les données
enregistrées sont ensuite communiquées au systéme d’acquisition central (CDAS, Central Data
Acquisition System) grace a un systéme radio. Enfin chaque station posséde un GPS (Global
Positionning System) qui permet de dater les événements avec précision et d’un ordinateur local
permettant un prétraitement des données (définition d’un trigger T2 au niveau de la station et
calibration de la cuve).

Signaux dans une cuve

Les signaux observés dans les cuves peuvent étre trés différents. En effet, le nombre de parti-
cules chargées et donc l'intensité du signal décroit avec la distance & ’axe. De méme la structure
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FiG. 4.6 — Plan du site sud. Les points jaunes et les croix représentent les cuves a effet Ce-
renkov et les lignes roses délimitent les champs de vision des télescopes. Les 4 étiquettes rouges
correspondent auz 4 yeur de mouches: Los-Leones, Morados, Loma Amarilla et Coihuecco.

Fia. 4.7 — Engineering Array (A Gauche) et Préproduction (A Droite). Les points rouges et les
étiquettes correspondent auzx cuves, les lignes jounes délimitent les champs de vision des télescopes

temporelle va varier avec la distance, les particules loin de I’axe ayant plus diffusé, elles seront
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Fic. 4.8 — Un élément du détecteur de surface dans la pampa. En coupe est représentée [’eau
dans la cuve et un photomultiplicateur. On peut également voir le panneau solaire.

davantage dispersées en temps, ’écart entre deux particules pouvant atteindre plusieurs dizaines
de microsecondes. Deux exemples de signaux des stations sont représentés FIG. 4.9.

Afin de pouvoir couvrir ’ensemble de l'intervalle d’intensité des signaux chaque photomultipli-
cateur posséde 2 sorties: la premiére sur 'anode (bas gain) et la seconde sur la dynode (haut
gain), le rapport entre les gains étant de l'ordre de 32. Les signaux des photomultiplicateurs
sont ensuite dirigés vers un flash ADC qui les échantillonne & la fréquence de 40 MHz. Une
mémoire tampon d’une durée de 19 us enregistre continuement ces signaux et lorsqu’un trigger
est déclenché ils sont conservés en mémoire jusqu’a 'envoi au CDAS.
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FiG. 4.9 — Simulation de signauz dans une cuve a différentes distances pour une gerbe de 5.10%°

eV et un angle zénithal de 30°
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FiG. 4.10 — Histogramme de 'intégrale du signal laissé par les muons atmosphériques dans une
cuve, en blanc pour les muons de toutes directions, en grisé pour les muons verticaux. Le premier
pic est di a la présence de rayons cosmiques électromagnétiques de basse énergie, et le second
pic auz muons. Ref.[65]

Calibration

L’unité de référence pour I'analyse des signaux est le Vertical Equivalent Muon, c’est & dire

le signal laissé par un muon vertical traversant la cuve. Cette valeur est mesurable pour, le haut
gain, en enregistrant les muons du fond cosmique. Cet enregistrement est réalisé a l'aide d’un
buffer de muon. Il permet de déterminer le spectre de l'intégrale du signal émis par les muons
de toutes directions. Afin de comparer la valeur du VEM au pic obtenu, des scintillateurs ont
été utilisés en coincidence au-dessus et en dessous d’une station test. La comparaison du spectre
total obtenu et du spectre réel des muons verticaux est présentée FIG. 4.10. On constate pour
I’histogramme des muons non sélectionnés deux pics. Le premier, aux basses énergies, est di
aux particules électromagnétiques de basse énergie traversant la cuve. Le second correspond au
pic des muons de toutes directions. On peut remarquer un décalage de 13% entre le pic ainsi
obtenu et le pic réel et une plus grande dispersion, du fait de longueurs parcourues dans la cuve
différentes et d’une longueur moyenne supérieure a la verticale. (Ref. [66]).
Cette méthode de calibration permet de prendre en compte de fagon globale tous les parameétres
dont peut dépendre la calibration (qualité de ’eau, du Tyvek, collection et gain de la dynode.
Cependant, elle ne permet pas de calibrer le bas gain, les signaux étant trop faibles: la valeur du
bas gain est alors obtenue en supposant la linéarité des PM et en divisant le haut gain par 32.

Triggers

Le déclenchement des premiers et seconds niveaux de trigger (T1 et T2) se fait au niveau de
la station locale. Le T1 est un trigger électronique réalisé grace & un circuit intégré programmable
(PLD-Programmable Logic Device) alors que le T2 est un trigger software réalisé au niveau du
microprocesseur de la station locale. Les fréquences respectives de chacun de ces triggers sont
de 100 Hz pour un T1 et 20 Hz pour un T2.

Il existe 2 catégories de trigger T1 et T2, les conditions de trigger étant les suivantes:

— Trigger Threshold : lorsque le signal atteint un seuil de 1.7 VEM sur les trois photomul-
tiplicateurs simultanément, un trigger de niveau 1 est déclenché. Le trigger devient T2
lorsque le signal dépasse 3 VEM. Les taux de T1 et T2 sont respectivement de 100 et 20
Hz.
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— Trigger Time Owver Threshold: Dans le cas du trigger Time Over Threshold (TOT) le
trigger de niveau 1 est identique au trigger de niveau 2. Il est déclenché lorsque le signal
dépasse 0.2 VEM sur 12 intervalles en temps de 25 ns dans une fenétre de 3 us. Le taux
de T2 TOT est de 2 Hz.

Ces deux types de trigger vont correspondre aux deux types de signaux présentés plus haut.
Le premier va déclencher sur des signaux courts et de forte amplitude (stations proches du coeur
de la gerbe) alors que le second va déclencher sur des signaux de faible amplitude et étalés dans
le temps (stations plus éloignées).

Chaque T2 est ensuite communiqué au CDAS qui déclenche un niveau 3 de trigger (T3) si 3
stations au moins ont envoyé des T2 compatibles d’abord en temps puis en position. Concernant
la compatibilité en temps, les stations sont regroupés dans un premier temps dans un "groupe
temporel”, contenant au moins 3 T2 dans une fenétre glissante de +/ — 25us.

Ensuite, en considérant comme référence la station dont le temps de T2 correspond au centre
de la fenétre en temps, les conditions sur la cohérence spatiale sont les suivantes: au moins un
T2 supplémentaire dans les 2 premiéres couronnes entourant la station de référence (FIG. 4.11)
et un autre T2 dans les 4 premiéres couronnes. Le groupe ainsi défini contient au moins 3 T2.
Plusieurs groupes de stations appartenant & une méme gerbe peuvent étre définis, si par exemple
des stations sont défaillantes. Ces clusters sont regroupés au sein d’une méme "proto-shower" si
ils vérifient les conditions:

— il y a moins de 2 couronnes hexagonales de distances entre les deux clusters;

— il y a moins de 10us entre les 2 stations les plus proches appartenant chacune a un cluster
différent.

&9 o o —®

FiG. 4.11 — Couronnes hezagonales autour d’une station.

Enfin les proto-showers deviennent des T3 si elles vérifient les conditions suivantes:
— Time-Over-Threshold (TOT): il y a plus de 3 T2 TOT dans la protoshower
~ nCm: il y an-1 stations (n>3) dans (m-1) couronnes entourant la station centrale. L’écart
en temps entre la réponse d’une station i de la couronne m et la station centrale devant
vérifier :
ti —to < bus x m+ At (4.1)
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to étant le temps de réponse de la station centrale et At I'erreur du temps GPS brut,
estimée a 6 ps.

— nCmH : 2 triggers se situent dans la premiére couronne, sans contrainte sur le temps.

A ces triggers T3 viennent s’ajouter des triggers spéciaux :

— Multiplets : Si des stations d’un méme multiplet ont une réponse en temps dans la méme
microseconde, un T3 portant le nom de ce multiplet est déclaré (par exemple CARMEN-
MIRANDA ou DIA-NOCHE).

— OBSERVER : le T2 d’une station est demandé pour étre promu directement en T3

— RANDOM : & un taux défini dans la configuration du CDAS, une station est choisie de
maniére aléatoire, et lorsqu’elle déclare un T2 la lecture de tous les T1 du SD est déclenchée
dans une fenétre de +/- 30 us.

4.3.2 Le Détecteur de Fluorescence(FD)
Emission et transmission de la lumiére de Fluorescence

La lumiére de fluorescence induite par l'interaction d’une gerbe de particules avec 1’atmo-

sphére est majoritairement due a la désexcitation des molécules d’azote. Les longueurs d’onde
correspondantes sont comprises entre 300 et 400 nm et 1’émission est isotrope.
On suppose généralement que la quantité de lumiére émise est proportionnelle & ’énergie dé-
posée par les particules chargées de la gerbe (Ref. [67]). En considérant cette énergie déposée
elle-méme proportionnelle au nombre de particules chargées dans la gerbe, la mesure du nombre
de photons de fluorescence émis en fonction de la profondeur va nous permettre de déterminer
le profil en terme de nombre de particules chargées. Pour cela il va falloir tenir compte de la
propagation de la lumiére & travers I'atmosphére, ainsi que du bruit de fond constitué par les
photons Cerenkov (FIG. 4.12).

— Emission Cerenkov :

Les particules chargées d’une gerbe atmosphérique, ayant une vitesse supérieure a la vitesse
de la lumiére dans le mileu considéré, vont produire de la lumiére Cerenkov. Contraire-
ment & I’émission de fluorescence, 1’émission Cerenkov n’est pas isotrope mais piquée vers
I’avant. La pollution directe par la lumiére Cerenkov ne concerne que quelques rares cas
ou la gerbe va étre dirigée vers le détecteur.

— Diffusion Rayleigh (ou moléculaire) :

La diffusion Rayleigh correspond & la diffusion élastique de la lumiére par les molécules
de Patmospheére. Le coefficient de transmission de la lumiére pour ce mode de diffusion
s’exprime de la maniére suivante:

pm(z)dz 1

Tm — ei fOZ A™M(N) sina (42)

ou z est la hauteur au-dessus du détecteur de fluorescence a laquelle est émise la lumiére,
pm est la densité de ’air au point considéré et « est l'angle d’élévation du point consi-

4
déré. Enfin A,,(N\) = 2974 (W) g/cm? est la distance d’atténuation Raygleigh (Ref.

[68]). A laltitude de I’Observatoire Auger, elle correspond & une distance de 18.4 km, pour



4.3 L’Observatoire Pierre Auger 49

A = 360nm. En pratique la donnée de la pression et de la température de ’atmosphére en
fonction de z, permet de calculer la densité de 'air et donc le facteur de transmission.

— Diffusion de Mie (ou aérosol) :

La diffusion de Mie, ou diffusion aérosol, correspond quant & elle a la diffusion par les par-
ticules en suspension dans l’atmospheére. Si ce type de diffusion est moins important avec
un angle de diffusion fortement piqué vers I’avant et une longueur d’atténuation typique
de 20km, contre 18.4 précédemment, il est difficilement modélisable. La section efficace de
diffusion est proportionnelle & la surface des particules en suspension, le probléme étant
de connaitre leur nombre et leur taille. Aussi la majorité des mesures de transmission de
I’atmosphére viseront & mesurer I'atténuation par diffusion de Mie.
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Fi1G. 4.12 — Contamination de la lumiére regue par le détecteur de fluorescence.

Description du détecteur

Le détecteur de Fluorescence est constitué de 4 yeux de mouche indépendants, situés au-
tour du détecteur de surface (FIG. 4.6). Chacun de ces détecteurs est constitué de 6 télescopes
différents ayant un champ de vue de 30° x 30" permettant de couvrir 180° en azimut et 30° en élé-
vation (FIG. 4.13). Le télescope utilise une optique de Schmidt comprenant un miroir sphérique
de 3.4 m de rayon, un anneau de correction & ’entrée, un filtre UV, dont la fenétre de transmis-
sion correspond aux longueurs d’ondes comprises entre 290-410 nm, et une caméra (FIG. 4.14).
Chaque caméra est composée de 440 photomultiplicateurs (PMT) hexagonaux constituant cha-
cun un pixel et ayant une ouverture de 1.5 x 1.5°. Afin de minimiser 'espace entre les pixels et
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d’optimiser la collection de lumiére, chaque PMT est surmontd’une version simplifiée de "cones
de Winston", de forme hexagonale, également appelé "Mercedes".

Odm?1 2 3 4 5m
Pl P AR S SR S

Fi1Gc. 4.13 — Vue du dessus d’un oeil de mouche.

FiGc. 4.14 — Optique d’un télescope. A Gauche, miroir et caméra. A Droite, filtre, anneau de
correction et caméra.

Signaux dans une caméra:

La lecture de chaque caméra se fait indépendamment des autres, grace & un PC d’acquisition
pour chaque caméra, appelé "mirror-PC" (FIG. 4.15). Les signaux des PMTs sont échantillonnés
a la fréequence de 10MHz. La durée du signal dans un pixel va dépendre de la géométrie de la
gerbe. Par exemple une gerbe verticale arrivant & 30 km (portée des télescopes) du détecteur
mettra environ 50 us pour parcourir le champ de vision de la caméra. Le temps limite retenu de
100 ps pour la durée du buffer circulaire correspond & une gerbe horizontale parcourant les 30
km le long de la ligne de visée d’un pixel.

Une image de la réponse de la caméra a une gerbe, ainsi que la réponse en temps de chacun des
pixels sont représentés FIG. 4.16. Le bruit des pixels est d’environ 2.7 photo-électrons/100 ns
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FiG. 4.15 — Acquisition et slow control d’un oeil de mouche.

et il est essentiellement dd au bruit lumineux du ciel, le bruit électronique ne représentant que
20% du bruit du ciel (Ref. [71]).
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F1G. 4.16 — Réponse d’un télescope. A gauche, image des pizels de la caméra ayant une réponse.
A Droite : signauzx des pizels en fonction du temps. Chaque pulse correspond & un pizel.

Trigger :

— Premier niveau de Trigger (T1):

Le premier niveau de trigger est un trigger électronique élaboré grace a 4 FPGA (Field
Programmable Gate Array) controlant chacune 6 pixels. Un filtre digital programmable
lisse les variations du bruit de fond, en utilisant les 4 & 16 derniers bins des traces ADC,
ce qui permet de réduire le bruit d’un facteur 2 a 4. Le seuil de déclenchement du T1 est
ensuite défini pour garantir un taux de trigger compris entre 100 et 200 Hz.

— Second niveau de Trigger (T2):

Le second niveau de trigger est également électronique (FPGA). Le temps de coincidence
pour définir le T2 est programmable entre 1 et 32 ps. Les T1 des pixels sont lus toutes
les millisecondes et analysés afin de déterminer Iexistence de coincidences spatiales. 5 T'1
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peuvent déclencher un T2 g’ils représentent une des figures de base présentées FIG. 4.17, &
une rotation ou une réflexion prét (soit 37163 figures différentes). Des groupes de 4 pixels
correspondant & ces figures, mais avec un pixel manquant (pixel défectueux ou juste sous
le seuil de T1) sont également retenus. Le taux de T2 est d’l Hz par miroir.

8= =8 Ox =0 QTD 1<:3>1
Type 5 0 Type 4_1 ype l _5_
o0 Satels
Te .
Cal- =08
98-330 e
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Fi1G. 4.17 — Les 5 figures de base pour le déclenchement d’un T2 FD.
— Troisiéme niveau de Trigger (T3):

Le troisiéme niveau de trigger est quant & lui programmé. Il est basé sur la recherche de
coincidences en temps entre les T2, le nombre final de pixels constituant le T3 devant
étre d’au minimum 6. D’apreés les simulations, la durée totale du signal dans le miroir est
comprise entre 400 ns et 10 ps. Ces limites en temps permettent de rejeter les signaux
engendrés par ’émission Cerenkov de muons & proximité de la caméra, les muons frappant
directement la cameéra, les éclairs ou encore les objets lents tels que satellites, avions, pla-
nétes ou étoiles. Le taux de T3 au niveau du miroir est de 0.02 Hz.

Enfin pour prendre en compte les événements faisant répondre 2 miroirs ou plus, les mémes
contraintes de coincidence en temps sont appliquées au niveau des différents miroirs, afin
de définir un T3 au niveau de 'oeil.

Calibration :

La précision sur la détermination de 1’énergie par la fluorescence dépend de plusieurs sources
d’incertitudes. Les deux principales sont la fraction d’énergie "détectable" dans la gerbe (Ref.
[81]) et la fraction d’énergie électromagnétique déposée dans lair a I'origine du rayonnement de
fluorescence (Ref. [82]) et correspondent chacune respectivement & 5% et 10% des erreurs systé-
matiques sur la détermination de I’énergie. Les autres sources d’incertitudes viennent principale-
ment de la calibration de 'efficacité absolue des télescopes de fluorescence et de la connaissance
de la transmission de la lumiére de fluorescence dans ’atmosphére et de la contamination par
la lumiére Cerenkov. La calibration devra donc tenir compte non seulement de la calibration du
systéme optique et électronique des télescopes, mais aussi de l'atmosphére dont les propriétés
vont & la fois influencer le développement de la gerbe, ’émission et la transmission de la lumiére
de fluorescence. Nous allons maintenant passer en revue I’ensemble des techniques de calibration
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mises en place pour I’Observatoire Pierre Auger aussi bien pour la calibration atmosphérique
que pour la calibration des télescopes.

Calibration atmosphérique :

FiG. 4.18 — Le Central Laser Facility.

Depuis juillet 2003 la piéce centrale de la calibration atmosphérique est le CLF : Central La-
ser Facility (FIG. 4.18 et Ref. [76]). Installé au centre du détecteur de surface (East= 0469378,
N=6095769, coordonnées UTC) & une distance & peu pres égale de 3 des 4 détecteurs de fluores-
cence (26 km de Los-Leones, 30 km de Coihuecco et 30 km de Morados) il regroupe différentes
techniques permettant le monitoring de I’atmospheére :

— Un systéme LIDAR permet de mesurer la profondeur optique verticale en fonction de
I'altitude, a ’aide de la lumiére rétrodiffusée par I’atmosphére.

— L’observation des tirs laser par les trois yeux de mouches permet d’effectuer une calibration
relative de chacun des yeux, de mesurer 'uniformité horizontale de I’atmosphére, de vérifier
I’alignement, le synchronisme des télescopes et de déterminer ’efficacité de trigger.

— Pour certains tirs laser, une partie de la lumiére est injectée dans une cuve (nommée
Celeste). La comparaison du temps de réponse de la cuve et du temps d’émission vu par
la fluorescence permet de vérifier le synchronisme FD/SD essentiel a la reconstruction
hybride.

— Le CLF abrite également une station météo qui enregistre toutes les 5 minutes la tempé-
rature, la pression, le taux d’humidité, la vitesse et la direction du vent.

L’ensemble de ces systémes utilise un laser YAG émettant & une longueur d’onde de 355 nm
correspondant & 1’émission de fluorescence de ’azote.
A I’heure actuelle, les différents tirs laser sont effectués automatiquement. Tous les quarts d’heure
21 tirs lasers sont réalisés en vue des télescopes 4 de Los-Leones et 3 de Coihuecco. Les 20 pre-
miers tirs laser sont effectués & une fréquence de 0.5 Hz (bien plus petite que les 20 Hz des T3)
qui permet de les identifier comme tirs laser au niveau des yeux de mouche et de les enregistrer a
part sous la forme de fichier "laser ...". Le 217 tir laser est hybride. Sa détection se décompose
en un événement SD de nom trigger T3 "Laser..." contenant uniquement la réponse de la cuve
Céleste et en un événement T3 FD présent dans les données.
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Outre le monitoring et la calibration de I'atmosphére, 'ensemble de ces tirs laser va permettre
de tester la précision des reconstuctions FD monoculaires, Stéréos et Hybrides.

Chaque oeil de mouche dispose également de sa propre station météo, qui enregistre la tem-
pérature, la pression, la vitesse et la direction du vent. Une caméra infra rouge (longueurs d’onde
entre 7 et 14 um et champ de vue 45° x 36°) permet par rotation la détection panoramique des
nuages et leur localisation par triangulation.

Enfin, des vols de ballons sont réalisés afin de connaitre le profil en température et en pres-
sion de 'atmosphére. La connaissance de ces profils est importante pour la fluorescence car elle
va influencer & la fois I’émission de fluorescence, de lumiére Cerenkov, mais également le déve-
loppement de la gerbe. En particulier le profil de pression définit le nombre de g/cm? et aura
donc également une influence sur le développement des gerbes atmosphériques (Ref. [73]). L’at-
mosphére de référence utilisé généralement est le US-Standard Atmosphere. Une comparaison
de ces atmosphéres avec les mesures ballons réalisées & Malargiie est représentée FIG. 4.19. Les
effets de ces différences de profil sur le nombre de photons au diaphragme sont représentées FIG.
4.20. Les incertitudes liées a "atmosphére peuvent donc représenter des erreurs systématiques
de T'ordre de 5% sur le nombre de photons ainsi que sur la valeur du X4, (profondeur du
maximum de la gerbe).
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Fia. 4.19 — Atmosphére de Malargue en été (Janvier-Avril 2003) : profil de température et com-
paraison des profils en densité a ['US-standard Atmosphere. La ligne pointillée noire correspond
a I’US-standard Atmosphere et les lignes de couleurs auz différentes mesures ballons.

Calibration des télescopes

La calibration absolue de tout le systéme optique (filtre, miroir, cones Mercedes, PMT, front
end électronique, ADC) donne la relation entre le nombre de coups d’ADC et le nombre de
photons au diaphragme. Elle est déterminée a l'aide de la technique du Drum (Ref. [75]): un
tambour réfléchissant illuminé par une source (xenon flasher) de longueur d’onde comprise entre
300 et 400 nm située au centre est placé a ’extérieur du batiment au niveau du filtre afin d’illu-
miner uniformément 'ouverture du télescope (FIG. 4.21). Le signal dans chaque pixel permet
de remonter directement & la valeur du nombre d’ADC par photon au diaphragme celui-ci étant
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Fi1a. 4.20 — Effet d’atmosphére sur le développement de la gerbe (énergie déposée), l’émission
de fluorescence et la transmission dans [’atmosphére. Différence de profil résultant des mesures
réalisées a Malargiie et profil correspondant o [’US-standard Atmosphére. (Ref. [73])

connu avec une précision de 8%.

FiG. 4.21 — Systéeme de calibration par Drum.

La dépendance en longueur d’onde des constantes de calibration est déterminée quant a elle
par une calibration piéce-par-piéce (Ref [75]). Cette calibration est réalisée grace a 3 sources
lumineuses au xenon par oeil de mouche. La lumiére de chacune de ces sources est distribuée

aux 6 télescopes par des fibres optiques qui, pour chaque télescope, se placent respectivement :
— Au centre du miroir vers la caméra. La lumiére est diffusée directement vers la caméra. Le
but est de mesurer la stabilité et la linéarité de chaque caméra.

— Au centre du miroir vers le miroir. La lumiére est diffusée vers le miroir puis réféchie vers
la caméra pour mesurer la stabilité combinée de la réflectivité du miroir et des gains de la
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caméra.
— A Dl'entrée des télescopes. La lumiére est réféchie par des cibles de Tyvec vers le miroir puis
vers la caméra. Cette source est équipée de filtre UV correspondant aux longueurs d’onde
330, 350, 370, 390 et 410 nm, afin de vérifier la stabilité des réponses pour ces différentes
longueurs d’onde.
Associée a une simulation de la réponse du systéme optique, cette méthode peut également
étre utilisée pour estimer la calibration absolue. Les résultats obtenus sont compatibles avec ceux
obtenus par tirs laser ou drum, mais avec une précision de ’ordre de 20% seulement.

4.3.3 Détection hybride des événements.

Afin de favoriser la détection d’événements hybrides, un trigger particulier , dit "FD" a été
mis en place. Ce trigger est initié par la fluorescence: pour chaque T3 de la fluorecence, un
message est envoyé au CDAS afin de demander la réponse du détecteur de surface correspondant
a cet événement. Ce message comprend en particulier le temps d’impact au sol vu par la fluores-
cence. En effet pour chaque T3 est effectué un fit linéaire de la réponse en temps des pixels en
fonction de leur élévation. Le temps extrapolé correspondant & une élévation nulle correspond
au temps d’arrivée au sol vu par la fluorescence. La position de I'impact est inconnue, seule
est connue la valeur de I'angle que fait le SDP 'avec le sol, également communiquée au CDAS.
A Theure actuelle cette information n’est pas utilisée On-Line pour définir le trigger. Afin de
déterminer le temps réel d’impact au sol, il faut corriger le temps d’impact vu par la fluorescence
(Tagrp) du temps de propagation (inconnu) entre 'impact et la fluorescence. Pour les phases de
I’Engineering Array et de Préproduction, une station de référence est définie (Huenu Leufu pour
I'EA et CAEN puis Celeste pour la phase de Préproduction). Le temps de la fluorescence est
corrigé du temps de propagation entre cette station et le détecteur de fluorescence considéré. Le
temps ainsi obtenu définit la microseconde de I’événement SD. Pour chaque station, un offset est
ensuite appliqué pour prendre en compte les différences de temps de propagation entre chaque
station et 1’oeil de mouche & 'origine du trigger. Toutes les stations ayant un T1 & un instant t
compris entre:

TagFD - tpropagation —window <t < TagFD - tpropagation + window (43)

avec pour la station considérée: t,,opagation = distance(station,.y,oeil de mouche)/c + of fset.
La valeur de la fenétre est actuellement de 120 us.

4.4 Conclusion

L’Observatoire Pierre Auger est le premier détecteur & mesurer les deux caractéristiques
des gerbes: leurs profils longitudinaux et latéraux. Ceci va permettre d’intercalibrer les deux
techniques de détection des gerbes atmosphériques (fluorescence et échantillonnage des particules
au sol).

Les chapitres qui vont suivre ont pour but d’étudier les premiers événements hybrides enregistrés
lors de la phase de I’Engineering Array et la phase de préproduction.

1. Shower Detector Plan, Plan contenant le détecteur et I’axe de la gerbe. FIG 5.1
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Chapitre 5

Simulation Hybride

5.1 Introduction

La détection hybride des gerbes atmosphériques est un des atouts principaux de I’Observa-
toire Pierre Auger. L’utilisation simultanée des deux types de détecteurs va permettre, & la fois
d’améliorer les précisions des reconstructions géométriques des gerbes et d’intercalibrer les deux
types de détecteurs.

Dans ce chapitre, nous rappellerons tout d’abord quelles sont les techniques de reconstruction
utilisées pour la fluorescence (FD) et pour le détecteur de surface (SD), pour présenter ensuite
la technique de reconstruction hybride utilisée.

La mise en place d'une chaine de simulation hybride utilisant le générateur de gerbes atmo-
sphériques Corsika, le programme de simulation du détecteur de surface SDSim, et du détecteur
de fluorescence FDSim, a été réalisée afin d’optimiser le programme de reconstruction et de
déterminer les erreurs sur les paramétres reconstruits, en fonction de I’énergie et de la géométrie.

5.2 Reconstructions géométriques et détermination de I’énergie :
principe

5.2.1 Reconstruction par le détecteur de Fluorescence (FD)

Reconstruction monoculaire

La reconstruction de la géométrie pour la fluorescence procéde en deux étapes: tout d’abord
un fit linéaire de la direction des pixels ayant répondu, donne le plan contenant le foyer de 'oeil
considéré et ’axe de la gerbe, appelé SDP (Shower Detector Plan) (FIG.5.1). Si I'on considére
la réponse en temps des pixels (FIG.5.1): pour chaque canal en temps de 100 ns, on consideére
un pixel virtuel ayant pour direction la moyenne de toutes les directions des pixels pondérées
par le signal du pixel au canal considéré. Cette méthode permet d’obtenir un trés grand nombre
de pixels virtuels avec une trés bonne précision sur leur direction (FIG 5.2).

Ensuite, les vecteurs directeurs des lignes de visée des pixels sont projetés dans le SDP. Les
paramétres caractéristiques de la géométrie de la gerbe dans le SDP, c’est-a dire: la distance
entre le foyer de 1'oeil et 1’axe de la gerbe (Rp), 'angle entre l'intersection du SDP et du sol et
l’axe de la gerbe (o), et le temps de passage de la gerbe au plus proche du détecteur (¢g), sont
déterminés & partir du temps de réponse des pixels (¢;) et de 'angle d’élévation de leur ligne de
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F1a. 5.1 — A gauche : principe de reconstruction de fluorescence et de reconstruction hybride. A
droite : réponse des pizels en fonction du temps. Pour la détermination du SDP, a chaque bin en
temps correspond un pizel virtuel. Par exemple : aw bin 321 (ligne pointillée) la direction retenue
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Fi1G. 5.2 — A gauche : projection du SDP sur la caméra de fluorescence. Les points bleus corres-
pondent au barycentre des pizels ayant triggé. A droite: fit du temps de réponse des pizels en
fonction de ’angle d’élévation.

visée dans le SDP (x;), par le fit de la fonction (FIG 5.2):

7T—Xz'—Xo)

: (5.1)

R
t; = to + —Ltan(
C

L’inconvénient de cette méthode, particuliérement pour les traces courtes, est que la fonction
est quasi-linéaire et présente donc une dégénérescence en R, et xo. (FIG. 6.16).

Reconstruction Stéréo

Lorsqu’une gerbe atmosphérique est détectée simultanément par deux des détecteurs de fluo-
rescence, la géométrie de la gerbe va pouvoir étre déterminée par l'intersection des deux SDP
reconstruits. Cette méthode permet de s’affranchir du probléme de la dégénérescence en R, et
xo et offre donc une meilleure précision sur les paramétres reconstruits.
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Détermination de I’énergie

Une fois la géométrie de la gerbe déterminée, on détermine I’énergie de la particule en uti-
lisant le profil de fluorescence. La charge dans chaque PMT permet de déterminer le nombre
de photons au diaphragme N.4, qui, une fois corrigé des effets d’angle solide et de transmission
dans ’atmosphére, donne le nombre de particules chargées dans la gerbe. En effet, un phototube
voit un segment de longueur 1 de la gerbe, contenant N, particules. Ces particules vont émettre,
de maniére isotrope, un nombre constant de photons par métre N, (typiquement 4). Le nombre
de photons recus correspondra au nombre de photons émis corrigé de la fraction d’angle solide a
laquelle correspond la surface du miroir f = Spireir/(47R2) (R étant la distance entre la gerbe
et le pixel considére). Il faut également corriger ce nombre de la transmission par atmosphére :
Tiot = TRayTie- La relation entre le nombre de photons observés au diaphragme et le nombre
de particules chargées s’écrit donc:

4T R? N

Ne=—"""7—""—
¢ SmiroirlN'yeﬂot

(5.2)

En décomposant les signaux enregistrés dans chaque pixel en canaux de 100 ns, on obtient,
pour un modéle d’atmosphére donné (ici, US-Standard model), des profils de gerbes en fonction
de la profondeur dans I’atmosphére comme celui présenté FIG. 5.3. Cette détermination est ce-
pendant compliquée du fait de la contamination par la lumiére Cerenkov. Celle-ci est supprimée
de maniére itérative. On reconstruit un premier profil Ngo(X), en supposant que toute la lumiére
recue correspond & de ’émission de fluorescence. A partir de ce profil, on détermine 1’émission
et la propagation de la lumiére Cerenkov correspondante et on corrige la quantité de photons
observés au diaphragme de cet effet. On peut ainsi déterminer un nouveau profil N.;(X), déter-
miner 1’émission Cerenkov correspondante, et la soustraire de la lumiére observée. Ce processus
de soustraction est réalisé 10 fois. Ce processus converge correctement quand la contamination
par la lumiére Cerenkov est modérée. Elle diverge quand le signal est dominé par la lumiére
Cerenkov.

Une fois le profil N.jp(X) obtenu, on ’ajuste par un profil de Gaisser-Hillas:

Xmazx—Xq

X - XO A Xmaz—X
N(X) = N, - e A 5.3
e( ) mer (Xmaz - XO) ( )
ol X ez est la profondeur du maximum de la gerbe, N;,4, le nombre de particules au maximum
de la gerbe, Xy un paramétre caractérisant la largeur du profil, A un paramétre de développe-
ment de la gerbe, typiquement de l'ordre de 70 g/cm?. Une fois ce profil déterminé 1’énergie
électromagnétique est déterminée en intégrant le profil obtenu:

E.
Bon = 3¢ / N.(X)dX (5.4)

ou E./A, et le rapport entre I’énergie critique des électrons et leur longueur de radiation (2.2
MeV/g/em?, valeur minimum de dE/dx). L’énergie électromagnétique ainsi obtenue constitue
une limite inférieure & 1’énergie du primaire. La quantité d’énergie non détectée, correspondant
a Pénergie transférée par les muons et les neutrinos est d’environ 5% pour les protons et 15%
pour les noyaux de fer.
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FiG. 5.3 — Exemple de reconstruction pour une gerbe de 10 eV. En haut: nombre de photons
au diaphragme par canal de 100ns. La courbe rouge correspond a la contribution Cerenkov totale.
Elle se décompose en lumiére Cerenkov directe (noire) et diffusée (Rayleigh (vert) et Aérosol
(blew)). En bas : profil résultant et fit de Gaisser-Hillas.

5.2.2 Reconstruction par le détecteur de surface (SD)
Direction d’arrivée

On considére en premiére approximation que le front de gerbe est plan et perpendiculaire a
laxe de la gerbe et se déplace a la vitesse de la lumiére. En notant « le vecteur directeur de la
gerbe, I le point d’impact et M; la position de la station d’indice i ('indice 0 correspondant a
la premiére station touchée), le temps mis par le front de gerbe pour atteindre la station 7 est:

ct; = MoM;.ii = —(z; — z0) sin 0 cos o — (y; — yo) sin 0 sin ¢ (5.5)

Trois stations sont ainsi suffisantes pour reconstruire la direction d’arrivée (FIG. 5.4). Cependant
le front de gerbe n’est pas plan mais courbé du fait de la propagation des particules loin de I'axe.
Le front de gerbe est considéré parabolique de méme axe que ’axe de la gerbe. Il faut donc
corriger le temps de réponse des stations: ticorr = t; — Dgg;p 12, Dperp; étant la distance & 'axe
pour la station ¢ considérée. La prise en compte de la courbure du front de gerbe nécessite donc la
détermination du point d’impact C(z,y.) que I'on considére en premiére approximation comme

étant le centre de gravité des stations pondérées par la racine carrée de leur signal en VEM.
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FiGg. 5.4 — En haut: reconstruction de la direction d’arrivée & partir du temps de réponse des
pizels. En bas : fit de la distribution latérale de signal.

Point d’impact et énergie

Pour le détecteur de surface, la reconstruction du point d’impact et de 1’énergie se font
simultanément de la maniére suivante:
le réseau du détecteur de surface permet un échantillonnage du profil latéral de la gerbe, et
I’énergie va pouvoir étre déterminée grace a la distribution latérale du signal dans les cuves. Ce
profil latéral est modélisé par une fonction appelée Lateral Distribution Fonction (LDF) qui peut
étre ajustée par une parabole dans le plan log-log:

r

)+ e x In(—)? (5.6)

In(p(r)) = 1(Speg) + b X In(
Tref Tref

p correspond & la densité surfacique de signal, et est exprimé en VEM (Vertical Equivalent
Muons)/m?. Le signal de référence Sres & la distance de référence 7,y est directememt lié &
I'énergie de la gerbe, et la distance r,..y est choisie égale & 1000 m ot les fluctuations du signal
sont minimales. Cette distance prend également en compte ’erreur sur b en fonction de la
distance entre les cuves, il existe une distance pour laquelle 'impact sur la reconstruction est
moindre. Pour un espacement des détecteurs de 1000 m (Haverah Park et AGASA) la distance
correspondante était de 600 m, et pour un espacement de 1500 m dans Auger, la distance
correspondante est de 1000 m.

Au travers des distances r & ’axe de la gerbe, I’énergie dépend également de la position du point
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FiG. 5.5 — Fit en temps de la réponse des pizels pour une reconstruction hybride. Les points
noirs sont les pizels de fluorescence et les triangles bleus, les pizels "virtuels" correspondants a
la projection des stations sur l'aze de la gerbe.

d’impact et de la direction de ’axe de la gerbe. Afin de déterminer ces paramétres, on procéde
par itérations en considérant comme premier point d’impact le centre de gravité pondéré par
la racine carrée du signal des stations. On détermine ainsi une premiére direction, qui donne
une premiére valeur des exposants b et ¢: b = 3 + 0.7 atan(6(cosd — 0.05)) et ¢ = 0.5 —
0.05 sin(8(cosf® — 0.6)) (Ref. [77]). La position du coeur est alors ajustée lors du fit de la LDF.
Avec ce nouveau point d’impact on peut affiner la détermination de la direction de la gerbe et
refaire une itération. L’énergie est ensuite obtenue & partir du signal a 1000 métres, en considérant
la relation (paramétrisation pour le CDAS):

E(EeV S1000 1/0.95 57
(EeV) = <—1.07 't 25.8/cosf — 23.5/cos20 + 5.7/00536> (5.7)

5.2.3 Reconstruction Hybride

La reconstruction hybride est basée essentiellement sur le principe de reconstruction de fluo-
rescence. On détermine tout d’abord le Shower Detector Plan, puis, afin de lever la dégénéres-
cence sur les parameétres I, et xo, on ajoute la réponse en temps d’au moins un tank que 'on
considére comme un pixel virtuel. Pour cela, on considére, pour une géométrie (R,,xo) et un
temps (tp) donnés, la projection de la station sur ’axe de la gerbe (FIG. 5.1 et 5.5). Pour un front
de gerbe plan, ce point et la station, vont étre atteints au méme temps tstqtion qui correspond
au temps de début de trace pour la station considérée. On effectue alors le fit de la fonction 5.1,
en tenant compte des pixels virtuels, par la minimisation du x?':

O station

R —xi— 2
X2 — Z (ti - to + Tptan(ﬂ X2 XO)) + Z t(RanO’tO’xstationaystation) - tstation)Q

pizels stations

(5.8)

1.1l s’agit ici d’'un x? de principe. On utilise en pratique un 2 légérément différent en considérant une
contribution moyenne des stations pondérées par le signal dans la station. Ce x? est défini Equ. 5.10
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Le temps de réponse attendu de la station étant calculé comme suit :

R Isa 1
tattendu = to + L - - + 2Rc Dperp2 (59)

ot I est le point d'impact, S la position de la station,  le vecteur directeur de ’axe de la gerbe,
dirigé dans le sens opposé & la propagation. Le dernier terme correspond a la prise en compte
de la courbure du front de gerbe (considéré ici comme parabolique), R, est le rayon de courbure
du front de gerbe et Dperp, la distance entre la station considérée et 'axe de la gerbe.
L’énergie hybride est ensuite déterminée par le détecteur de fluorescence, la géométrie étant la
géométrie hybride.

5.3 Mise en place de la chaine de simulation
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Fi1G. 5.6 — Position des points d’impact des gerbes hybrides simulées. Les lignes bleues corres-
pondent auz lignes de champ de visée des télescopes de Los-Leones et les ronds bleus auz positions
des stations.

La simulation hybride a été réalisée a partir de gerbes Corsika-v6016 et des programmes de
simulation des détecteurs SDSim-v2r0 pour le détecteur de Surface et FDSimPreProd-v2r0 pour
le détecteur de Fluorescence (FIG. 5.7). Pour chaque gerbe Corsika, on réalise une simulation du
détecteur de surface. SDSim est modifié pour imposer une position aléatoire sur la zone définie
FIG. 5.6 et générer les fichiers d’entrée de FDSim (cartes xml) contenant ces points d’impact
ainsi que les valeurs des angles 6 (fixés en fonction de la gerbe) et ¢ (générés aléatoirement).
Les points d’impact sont & une distance de Los-Leones comprise entre 3 et 20 km en face des
télescopes 1 & 6. Les fichiers sont convertis au format CDAS.

Les coordonnées du point d’impact ainsi que les angles 6 et ¢ sont imposés & la simulation
de la fluorescence (FDSim). Les simulations de ’électronique et du trigger sont réalisées pour
chacun des télescopes de Los-Leones (FDTriggerSim). Pour un méme événement, les données
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de chaque télescope sont ensuite rassemblées pour former un événement au niveau de l'oeil au
format FDEventLib-v2r3.
Afin de correspondre aux temps du détecteur de surface, les temps des pixels de fluorescence
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FiG. 5.7 — Chaine de simulation et reconstruction hybride.
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sont modifiés lors de la reconstruction. En effet, la convention pour la simulation du détecteur
de surface est de prendre un temps d’arrivée au sol de 5.10% ns, alors que pour le détecteur de
Fluorescence, la nanoseconde du trigger de I’événement est fixée pour chaque miroir & 100700 ns.
Il faut donc modifier ce temps pour chaque miroir afin qu’il corresponde & un temps d’impact
au sol de 5.10% ns. Pour cela, pour le premier miroir, connaissant la géométrie et la direction de
visée des pixels, on détermine le temps de réponse attendu pour chaque pixel que I'on compare
au centre de la trace. Les écarts obtenus pour chaque pixel permettent de définir un écart moyen
qui va servir a redéfinir la nanoseconde de tout l’événement (i.e. pour tous les miroirs). La
synchronisation des autres miroirs se fait alors relativement au premier miroir: on calcule un
offset en temps moyen correspondant & 1’écart en temps des pixels avec le temps attendu, puis
pour chaque pixel on décale en temps la trace ADC, afin qu’elle soit cohérente avec celles du
premier miroir. Les gerbes Corsika correspondent & des protons pour des bins en énergie : 5.10'7
eV, 10'® eV et 10! eV , et des bins en angle zénithal: 10 deg, 20 deg, 30 deg, 40 deg, 50 deg, 60
deg. Pour chaque bin en angle et en énergie, 40 gerbes Corsika ont donné lieu & 400 simulations
du détecteur.

5.4 Probabilité de trigger

La simulation des triggers SD, FD et Hybride permet de déterminer la probabilité de trigger
pour chaque type d’événements, en considérant le nombre d’événements de type SD, FD et
Hybride obtenus pour chaque jeu de 400 gerbes, en fonction de ’angle et de 1’énergie. Les
résultats obtenus sont représentés FIG. 5.8.
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Fi1a. 5.8 — Probabilité de trigger pour les détecteurs de surface (blew), de fluorescence (vert) et

la détection hybride (rouge) en fonction de l’angle, pour des énergies de 5.10'7 eV, 10'® eV et
5.101 eV
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5.5 Reconstruction Hybride: nombre de stations et rayon de
courbure

Pour les gerbes de 10' eV, on réalise une reconstruction hybride en ajoutant au x? de la

fluorescence un X%{yb normalisé :

2
ti—t 1 (t —t )2
2 A tattendu stat attendu
= ———attenau | ——————— ) VEM, 5.10
Xtot Z ( ) 3 crations VEM ot Z stat ( )

pizels Opizel stations Ostat

Les erreurs sur la fluorescence étant celles définies dans le programme Flores, en fonction de la
largeur du pulse (D) et du rapport Signal/Bruit (SN), elles varient entre 50 ns (traces longues
et rapport Signal/Bruit élevés) et 400 ns (traces courtes et faible rapport Signal/Bruit).

Afin de voir 'impact du nombre de stations, on réalise la reconstruction hybride en consi-
dérant toutes les stations ou seulement la station de plus fort signal. On réalise également ces
reconstructions en considérant deux fronts de gerbes différents: I'un plan (on considére alors
le temps de début de trace de la station), l’autre avec une courbure en R, = Tkm/cos(0) (on

corrige alors le temps de début de signal des stations de la courbure en considérant le temps
2

t =ty smt%ﬁ“, Dperp étant la distance entre la station et I’axe de la gerbe.). Les précisions
obtenues en fonction de I’angle sur la position du point d’impact (coordonnées X et Y) et sur la
direction de I’axe de le gerbe (angles azimutal et zenithal 6 et ¢) sont représentées FIG. 5.9. Les
reconstructions sont trés légérement erilleures pour un front de gerbe plan. En effet, la prise

en considération d’une correction en DQ%TC‘” introduit une légére ambigiiité, la géométrie (point
d’impact et angles d’arrivée) n’étant pas fixée.

Pour un front de gerbe plan, le nombre de stations prises en compte influe peu sur la qualité de
la reconstruction, puisqu’il s’agit dans cette approche essentiellement de lever la dégénérescence
de la fluorescence. On effectuera donc par la suite une reconstruction avec la station de plus fort
signal seule, la mise en place pour les événements réels étant alors plus facile, car il limite le
probléme de la sélection des stations fortuites dans les événements.

Quels que soient les paramétres reconstruits, ’erreur augmente avec I’angle: de 30 & 120 m sur
la position et de 0.2 & 0.7 deg pour les angles. Ceci est caractéristique d’une détection de type
fluorescence dans laquelle on ne voit qu’une projection de I'image de la gerbe sur la caméra.
L’erreur sur la position du point d’impact est en particulier liée & la précision sur la reconstruc-
tion du SDP, dans lequel est reconstruit la gerbe. Les précisions sur I'angle pspp varie de 0.1°
4 0.5%, ce qui pour une distance moyenne entre le point d’impact et Los-Leones pour les gerbes
reconstruites de 13.5 km correspond & une erreur sur la position du point d’impact de 25 & 120 m.

5.6 Comparaison des reconstructions Hybride, FD monoculaire
et SD seul

5.6.1 Reconstructions géométriques

On réalise la reconstruction des gerbes simulées par le détecteur de surface, le détecteur de
fluorescence seul (respectivement pour les événements de plus de 10 pixels et de plus de 15 pixels)
et par la méthode hybride (événements de plus de 5 pixels). Les précisions obtenues, pour chaque
type de reconstruction sur la position du point d’impact (coordonnées X et Y) et sur la direction
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FiG. 5.9 — Influence du rayon de courbure et du nombre de stations sur les reconstructions hy-
brides (10'eV ). En bleu reconstructions avec un front de gerbe plat, en rouge avec un rayon de
courbure de Tkm/cos(). Les triangles représentent les reconstructions avec seulement la station
de plus fort signal et les ronds avec toutes les stations. Toutes les reconstructions sont équiva-
lentes.

de ’axe de la gerbe (angles azimuthal et zenithal 6§ et ¢) sont représentées FIG. 5.10, pour les
événements de 10'® eV et FIG. 5.11, pour les événements de 1019 eV.

A 10'8eV, les reconstructions SD et Hybride présentent une bien meilleure précision sur la, re-
construction que la reconstruction FD monoculaire, la reconstruction hybride étant légérement
meilleure surtout aux petits angles. Concernant la reconstruction des angles, les précisions ob-
tenues pour la reconstruction FD avec plus de 15 pixels, et pour la reconstruction SD sont
équivalentes, alors que la précision Hybride est bien meilleure.

A 10™eV, les reconstructions SD sont légérement meilleures que les reconstructions hybrides
sur la position du point d’impact. Concernant la reconstruction des angles, les reconstructions
Hybrides sont 1égérement meilleures & petits angles, alors que les précisions SD sont meilleures
aux grands angles. Les erreurs systématiques sur la position sont également plus importantes
pour la reconstruction hybride.

Si I'on considére une distribution des événements homogéne en sin?0, on obtient les précisions
résumées TAB. 5.1, qui sont la moyenne pondérée par sinflcosf des valeurs des figures FIG. 5.10
et FIG. 5.11.
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plus de 10 pizels, et verts pour les événements de plus de 15 pizels), SD (triangles noires) et
Hybrides (carrés rouges).
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Détermination de I’énergie

On reconstruit a présent les énergies par les 3 types de reconstruction : par le détecteur de
surface (SD) et par le détecteur de fluorescence (monoculaire (plus de 10 pixels) et hybrides).
La distribution en angle est considérée uniforme en sin26. Les résultats obtenus sont représentés
FIG.5.12.

On constate une surestimation de I’énergie reconstruite par la fluorescence d’environ 20% pour
la reconstruction hybride et 15% pour la reconstruction monoculaire. Cet effet, déja souligné
Ref. [78], semble étre du & une sous-estimation de la contribution de la lumiére Cerenkov lors
de la reconstruction ainsi qu’a une surestimation de la fraction d’énergie non détectée par la
fluorescence (plus de 15% pour les protons au lieu des 5% attendus). Les précisions sur ’énergie
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F1G. 5.11 — 10YeV : Comparaison des reconstructions FD (ronds bleus pour les événements de
plus de 10 pizels, et verts pour les événements de plus de 15 pizels), SD (triangles noires) et
Hybrides (carrés rouges).

sont de 15 % pour la reconstruction hybride et 23 % pour la reconstruction de fluorescence a
10"eV et de 34 % pour la reconstruction hybride et 38 % pour la reconstruction de fluorescence
a 10'%eV.

L’énergie reconstruite par le détecteur de surface est également surestimée de 22 % a 10eV.
La précision est ici de 14 % a 10eV et de 23 % a 10'%eV.

Détermination du X,

Les précisions associées au X,,q, pour les reconstructions FD et Hybrides (plus de 10 pixels)
sont représentées FIG. 5.13. A 10'%eV ces précisions sont identiques pour le FD et pour la
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1019 eV ox(m) oy (m) op(deg) ogsin(0)(deg)
SD 45 50 0.6 0.6
Hybride 60 95 0.4 0.4
FD-npix>10 110 122 1.7 1.8
FD-npix>15 92 96 0.8 0.8
10" eV ox(m) oy (m) og(deg) ogsin(6)(deg)
SD 85 87 1.7 1.6
Hybride 55 87 0.6 0.6
FD-npix>10 400 414 3 3.2
FD-npix>15 220 355 1.8 1.8

TAB. 5.1 — Précisions moyennes en angle des différents types de reconstruction obtenues pour
Uanalyse des simulations hybrides.
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F1G. 5.12 — Détermination des énergies par le détecteur de surface et le détecteur de fluorescence
(monoculaire et hybride).

reconstruction hybride (16 g/cm?). A 10%¥eV elles sont de 25 g/cm?, en mode hybride et de 31
g/cm? en mode monoculaire.
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FiG. 5.13 — Détermination du X,,qz pour les reconstructions FD et Hybrides.
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5.6.2 Evénements de basse énergie

La méthode hybride permet en particulier de reconstruire des événements

hybride pour les événements de 5.1

017

avec peu de pixels
et donc en particulier des événements de basse énergie. Les précisions associées a la reconstruction

eV sont représentées FIG.5.14. Les précisions sur les angles

et la position du point d’impact sont comparables aux précisions obtenues a 10'%eV, car les
événements sont plus proches du détecteur et la précision sur les paramétres du SDP a donc

moins d’influence.

Les profils des gerbes sont plus difficiles & reconstruire: la précision sur I’énergie n’est que de
70% et de 66 g/cm? sur le X,qe-
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5.7 Conclusion

La mise en place de la chaine de reconstruction hybride a permis de déterminer les résolu-
tions associées a la reconstruction hybride et de les comparer aux reconstructions FD et SD.
L’utilisation d’une seule station du détecteur de surface permet de lever la dégénérescence de la
reconstruction FD. Les précisions sur la reconstruction géométrique deviennent alors meilleures
que celle d’'une reconstruction monoculaire seule, mais aussi, notamment sur la reconstruction
des directions d’arrivée, meilleures que pour le détecteur de surface seul. La méthode actuelle-
ment utilisée est cependant limitée aux grands angles 0 par la détermination du SDP a 'intérieur
duquel se fait la reconstruction.

La détermination des énergies est également améliorée par rapport & une reconstruction mono-
culaire, celle hybride devant de plus permettre une comparaison des énergies obtenues.

Une seule station étant nécessaire, on pourra de plus reconstruire les événements de basse énergie
avec une bonne précision sur les paramétres géométriques, mais une détermination plus difficile
des énergies (seulement 75 % sur I'énergie).

Ce type de reconstruction étant basé sur les comparaisons des temps FD et SD, un élément
important pour le bon fonctionnement de la détection hybride sera donc la synchronisation des
horloges du détecteur de surface et le détecteur de fluorescence. Cet aspect est étudié grace aux
tirs laser hybrides dans le chapitre suivant.
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Chapitre 6

Analyse des tirs laser hybrides

6.1 Introduction

La réalisation de tirs laser "hybrides", c’est-a-dire avec injection de la lumiére dans une cuve
afin d’obtenir une réponse a la fois du détecteur de fluorescence et du détecteur de surface, va
permettre de vérifier la synchronisation des temps GPS des détecteurs de fluorescence et de
surface, de déterminer la précision sur les parameétres de reconstruction géométrique pour les
reconstructions hybrides et de les comparer aux reconstructions de fluorescence, mono (avec un
seul oeil de mouche) et stéréo (deux yeux de mouche). L’analyse de ces tirs laser pour la phase
de 'Engineering Array et de Préproduction est présentée dans ce chapitre.

6.2 Tirs laser de L’Engineering Array (EA)

Bay 5 Bay 4
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Fi1G. 6.1 — Tirs laser hybrides du 183 décembre 2001. Les ronds bleus représentent les stations de

IUEngineering Array, la croiz bleue la position de Los-Leones et les lignes pointillées les champs

de vision des télescopes 4 (a droite) et 5 (a gauche). En rouge la station Ursula.

=]

La phase de I’Engineering Array commence en aott 2001 et s’étend jusqu’en juillet 2002
pour le détecteur de surface. Elle s’étend entre décembre 2001 et mars 2002 pour le détecteur
de fluorescence. Le détecteur de surface est alors équipé d’une trentaine de cuves et le détecteur
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de fluorescence de deux télescopes (baies 4 et 5 de Los-Leones). Le but de 'Engineering Array
est de valider les choix techniques pour les deux types de détecteur et de vérifier la capacité a
détecter des événements hybrides. Durant cette phase, un run de tirs laser hybrides a été réalisé
ponctuellement, durant la nuit du 13 au 14 décembre 2001, en vue des télescopes 4 et 5 de
Los-Leones. Une partie de la lumiére a été injectée dans la cuve Ursula (FIG. 6.1). Ces tirs se
divisent en deux groupes: un premier groupe de tirs laser verticaux en vue du télescope 4 et un
second groupe de tirs obliques, pointant vers 1’étoile Canopus en vue des télescopes 4 et 5.

6.2.1 Energie équivalente

Un profil caractéristique des tirs laser vu par Los-Leones est représenté FIG. 6.2. Ces tirs
correspondent & un nombre maximal de 5000 photons par 100 ns au diaphragme. Ceci per-
met d’estimer 1’énergie correspondante d’une gerbe verticale présentant le méme nombre de
photons au diaphragme. En effet, une particule dans une gerbe produit en moyenne 4 pho-
tons de fluorescence par m, soit pour une durée de 100 ns (33 m), 130 photons. L’émission
étant isotrope, le nombre de photons & Los-Leones sera de nyemis X Smirroir/S11km = 130 X
2.4m?/(4m x (11km)?) = 2.10~"photons/100 ns (2.4 m? correspondant & la surface du miroir
et 11km a la distance entre le laser et le télescope ). 5000 photons/100 ns correspondront donc
4 10'° particules chargées soit environ 1.5.10' eV. Si I’on corrige de plus de la transmission
par 'atmosphére en Thrie X Tgey = g~ 11km/18km o —11km/20km — 0.31, on obtient une énergie
équivalente d’environ 5.10' eV. A titre de comparaison le profil d’une gerbe de 5.10'%¢eV simulée
avec la méme géométrie est représentée FIG. 6.2.
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FiGg. 6.2 — Nombre de photons au diaphragme par 100 ns en fonction de la profondeur dans
latmosphére. A gauche: tir laser. A droite: gerbe simulée de 5.10'° eV. En terme de nombre
mazimal de photons lénergie équivalente est d’environ 5.10'9 eV.

6.2.2 Reconstruction de fluorescence
-SDP:

Les valeurs attendues dépendant de la géométrie des tirs laser, nous ne considérons ici qu’'un
groupe de 50 tirs laser visibles par le télescope 4. La reconstruction du SDP par la fluorescence
est représentée FIG. 6.3. La précision sur les valeurs reconstruites est ici de 0.01° pour I’angle
wspp et 0.05° pour I’angle Ogpp.
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F1G. 6.3 — Reconstruction du SDP par la fluorescence pour le télescope 4 de Los-Leones.

-Axes:

Pour le méme jeu d’événements, le fit de la fonction en temps de réponse des pixels donne
les résultats représentés FIG. 6.4. La précision obtenue sur la distance Los-Leones-Ursula est de
140 m, la précision sur I'angle yo étant de 0.53°.
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F1G. 6.4 — Reconstruction des paramétres R, et xo par la fluorescence pour le télescope 4 de
Los-Leones.

6.2.3 Simulation de tirs laser

Afin de controler ’existence des erreurs systématiques sur la reconstruction, on réalise la
simulation de 100 tirs laser de méme géométrie et d’intensité correspondante (FIG. 6.5). Les
comparaisons des valeurs de ¢spp,0spp,lt, et xo reconstruites aux valeurs nominales sont re-
présentées FIG. 6.6 et 6.7. On observe notamment les mémes effets systématiques sur la valeur
de R avec les mémes ordres de grandeur. Les résultats sont résumés TAB. 6.1 et 6.2.

6.2.4 Synchronisation FD/SD

Afin de déterminer les différences de synchronisation entre les détecteurs de fluorescence et
le détecteur de surface, on utilise le fit de la fonction:

W—Xi—Xo)

: (6.1)

R
t; = to + —Ltan(

c
avec pour seul parametre libre #g, le SDP ainsi que les parametres xo et R, étant connus. On
détermine ainsi le temps d’émission du laser: tj4ser = nanopp + to + Rpc/tan(xo) (la nanopp,
correspondant & la nanoseconde de trigger de I’événement FD), que I'on compare au temps de
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F1G. 6.5 — Profil d’un tir laser simulé.
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F1G. 6.6 — Comparaison des valeurs des angles ¢ et 0 du SDP reconstruits aur valeurs nominales,

pour les tirs laser simulés.
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réponse de la station, le temps de propagation de la lumiére dans la fibre optique étant considérée
ici négligeable. Les résultats obtenus pour les télescopes 4 et 5 sont représentés FIG. 6.8. On
constate que Pécart en temps peut étre important (jusqu’a 900 ns pour le télescope 4) et qu’il
semble évoluer au cours du temps. Sur une période courte la variation de cet écart reste cependant
faible, inférieure & 100 ns. Un écart en temps de 600 ns correspondrait pour une reconstruction
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hybride & une erreur sur la distance de 180 m.
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F1G. 6.8 — Différence des temps d’émission Tsp — Trp (en ns) en fonction du temps. Les points
correspondent aux événements vus par le télescope 4, les croix aux événements vus par le téles-
cope .

6.2.5 Reconstructions hybrides

Une fois les écarts de synchronisation corrigés, nous effectuons les reconstructions hybrides
pour le méme jeu d’événements que pour la reconstruction de Fluorescence. Les parameétres du
SDP sont les mémes et le fit de la fonction en temps donne les résultats présentés FIG. 6.9. On
obtient donc ici, pour ce jeu d’événements, une précision de 12m sur la position et de 0.06 degrés
sur ’angle xo.
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F1G. 6.9 — Reconstruction Hybride des paramétres R, et xo pour le télescope 4 de Los-Leones.

6.2.6 Conclusion de ’'EA

L’analyse des tirs laser de ’'EA a permis de mettre en évidence l’existence d’éventuels déca-
lages entre les horloges SD et FD, pouvant évoluer au cours du temps. Ces décalages en temps
ont un impact évident sur la reconstruction hybride, entrainant des effets systématiques sur les
parametres de reconstruction R, et xo. Il est donc important de vérifier le synchronisme des
GPS régulierement.

La présence de biais sur la distance entre le point d’impact et Los-Leones sont reproduits par
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les simulations des tirs laser et sont donc inhérents a la méthode de reconstruction. La recons-
truction hybride permet a la fois une levée de cet effet systématique et une augmentation des
précisions a la fois sur les angles et sur la position du point d’impact.

6.3 Préproduction

A partir d’aotit 2003 commence la phase de préproduction. Les détecteurs de fluorescence
sont progressivement réinstallés (nouveaux miroirs et nouvelles caméras) pour atteindre 2 yeux
de mouches complétement équipés en juillet 2004. De plus, un dispositif a été mis en place au
CLF (Central Laser Facilities) afin de mesurer réguliérement les décalages en temps FD/SD. Le
CLF est distant de 30 km de chaque oeil de mouche, soit trois fois plus éloigné que pendant la
phase de 'Engineering Array. Lors de la prise des données FD, un tir laser hybride (la lumiére
étant injectée dans la cuve Celeste) est réalisé toutes les 15 minutes. La position du CLF au
milieu du futur réseau complet, et & égale distance des détecteurs du fluorescence, rend les tirs
laser visibles & la fois par les détecteurs de Los-Leones (télescope 4) et Coihuecco (télescope
21). Ceci va nous permettre de plus de comparer la reconstruction hybride a la reconstruction
stéréo FD. Les tirs laser sont pour 'instant tous verticaux, la réalisation de tirs avec des angles
multiples étant prévue ultérieurement.

6.3.1 Energie équivalente

Un profil caractéristique des tirs laser vu par Los-Leones est représenté FIG. 6.10. Ces tirs
correspondent & un nombre maximal de 800 photons par 100 ns au diaphragme. De méme
que pour les tirs de 'EA, on peut déterminer ’énergie correspondante d’une gerbe de méme
géométrie et présentant le méme nombre de photons au diaphragme: une particule dans une
gerbe produit en moyenne 4 photons de fluorescence par m, soit pour une durée de 100 ns
(33 m), 130 photons. L’émission étant isotrope, le nombre de photons & Los-Leones sera de
130 x 2.4m?/(4m x (26km)?) = 3.610 8photons/100ns (2.3 m? correspondant & la surface du
miroir et 26 km a la distance entre Los-Leones et le CLF). 800 photons/100ns correspondront
donc & 10'° particules chargées soit environ 1.5.10eV. Si I’on corrige de plus de la transmission
par 'atmosphere en Thpe X TRy = ¢~ 26km/18km o —26km/20km 0.07, on obtient une énergie
équivalente d’environ 2.10%° eV. A titre de comparaison le profil d’une gerbe de 10?°eV simulée
avec la méme géomeétrie est représenté FIG. 6.10.

6.3.2 Géométrie apparente

Etant donné les distances intervenant ici (le CLF est & environ 30 km de Los-Leones et de
Coihuecco), afin de comparer les valeurs obtenues par les différents modes de reconstruction
aux valeurs nominales des paramétres géométriques des tirs laser, il faut prendre en compte la
courbure de la terre.

Les coordonnées sphériques des différents points considérés étant :

— Los-Leones :S : 35°29'45.13"W : 69°06'51.45", soit § = 54.50° et o = 69.45°.
— Coihuecco:S : 35°06/51.72"W : 69°35'55.07”, soit § = 54.89° et ¢ = 69.60°.
— CLF:S : 3516'47.89"W : 69°20/25.81", soit = 54.720 et v = 69.34°.

on obtient les directions apparentes:
— Los-Leones : 6 = 0.23%,p = 67.55%, soit 0spp = 90" et xo = 89.77°.
— Coihuecco: 0 = 0.27°,p = —38.14°, soit Ospp = 90° et yo = 89.73°



6.3 Préproduction 79

[__Event 0 Run 0 Light Profile |

\ Event 397 Run 0 Light Profile |

400

200

g f

g’moo % 300} l

%1200 ! é 600:, : MMM
1000 2 =

g 800 § 4ooi J[ [ﬂ P&A : H é J%

£ 600 E ‘

0

P P I B
800 850 900
slant depth [g/cm”2]

Ly b b e ey 1y
550 600 650 700 750

2000 b b b b b b bec b L
900 800 700 600 500 400 300 200 100

slant depth [g/cmA2]
FiGg. 6.10 — Nombre de photons au diaphragme par 100 ns en fonction de la profondeur dans

latmosphére. A gauche: tir laser. A droite: gerbe simulée de 10%° eV. En terme de nombre
mazimal de photons, U'énergie équivalente est d’environ 1020 eV, mais les traces dans la caméra
sont plus longues pour un tir laser que pour une gerbe.

qui seront prises comme référence dans le reste de 1’étude. Les distances restent inchangées et
R,=25970 m pour Los-Leones et 30250 m pour Coihuecco.

6.3.3 Reconstruction FD
-SDP:

La reconstruction du SDP par la fluorescence seule va permettre de vérifier ’alignement
des télescopes. Seuls les tirs laser d’au moins 20 pixels sont utilisés. Les résultats obtenus pour
Los-Leones sont représentés FIG. 6.11. L’écart entre le pogpp moyen obtenu et la valeur atten-
due correspond & un désalignement du miroir selon la direction azimutale. On constate donc un
désalignement de 0.12° pour le télescope 4. On constate également une erreur systématique sur
I’angle 8 du SDP. La précision sur la reconstruction du SDP est trés bonne avec une dispersion
d’environ 0.06 degrés pour pgpp et 0.2 degrés pour Ospp.
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F1G. 6.11 — Comparaison des valeurs des angles p et 0 du SDP reconstruits auz valeurs nominales,
pour le télescope 4 (Los Leones).
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-Détermination de R, et xq:

Le fit en temps de la fonction:

7T—Xi—Xo)

R
t; = tg + —2t
7 0+ c an( 2

(6.2)
pour la fluorescence seule donne les résultats présentés FIG. 6.12. La dégénérescence entre les
parametres R, et xo est représentée FIG. 6.16. La précision obtenue sur I'angle xo est de 'ordre
du degré et celle sur la distance R, est de 500 m. Pour R,, on constate également un écart
important entre la valeur moyenne et la valeur attendue (260 m).
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F1G. 6.12 — Comparaison des valeurs de l’angle xo et de la distance a l'ave R, reconstruits aus
valeurs nominales pour le télescope 4 (Los Leones).

Les mémes résultats pour Coihuecco (350 tirs laser) sont représentés TAB. 6.1 et 6.2.

6.3.4 Simulation de tirs laser

Afin de controdler les erreurs systématiques sur la reconstruction, on réalise également la si-
mulation de 100 tirs laser de méme géométrie et d’intensité correspondante (FIG. 6.13). Les
comparaisons des valeurs de pspp,0spp,R, et xo reconstuites aux valeurs nominales sont repré-
sentées FIG. 6.14 et 6.15. On observe notamment les mémes effets systématiques avec les mémes
ordres de grandeur, excepté pour pgpp pour lequel il n’y a pas de systématiques. C’est donc
que ’écart observé correspond bien a un désalignement des miroirs.

Les dispersions des tirs laser réels sont plus importantes, certainement du fait des variations
d’atmosphére au cours des 8 mois de prises de données.

Pour Coihuecco, on oberve un effet systématique sur la valeur de R, contraire a celui attendu,
certainement du fait d’un mauvais alignement vertical des télescopes. On observe également une
plus grande dispersion des valeurs reconstruites, la distance entre le laser et le télescope étant
plus importante.

Les résultats sont résumés TAB. 6.1 et 6.2.
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F1G. 6.13 — Profil d’un tir laser simulé.
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F1G. 6.15 — Comparaison des valeurs de l’angle xo et de la distance a l'aze R, reconstruits auz
valeurs nominales pour les tirs laser simulés.

6.3.5 Reconstruction Stéréo

Pour les tirs laser vus simultanément par Coihuecco et par Los Leones, 'intersection des
SDP de chaque oeil va permettre de déterminer le point d’impact au sol ainsi que la direction
de la gerbe (FIG. 6.16). Si ’on corrige I'orientation des télescopes des désalignements constatés
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SDP A(SOSDP) Opspp A(HSDP) T9spp

(deg) (deg) (deg) (deg)
EA 0.08 +/- 0.001 0.01 +/-0.001 | 0.01 +/- 0.009 0.06 +/- 0.006
EA: simu 0.07 +/- 0.002 0.02 +/- 0.001 | 0.001 +/- 0.005 0.05 +/- 0.003
PreProd:LL -0.05 +/- 0.002 0.06 +/- 0.002 | -0.38 +/- 0.009 0.22 +/- 0.006
PreProd:LL -0.15 +/- 0.003 0.03 +/- 0.002 | -0.10 +/ 0.011 0.11 +/- 0.007
simu
PreProd:CC 0.07 +/- 0.004 0.07 +/- 0.003 | 0.38 +/- 0.017 0.31 +/- 0.012

TAB. 6.1 — Reconstruction des parameétres du SDP pour les tirs laser de I'EA, les tirs laser
de la phase de préproduction et les tirs laser simulés correspondants. (LL : Los-Leones et CC':

Coihuecco)
Axe (XO) — X0vrai Txo Rp - Rp vrai URp

(deg) (deg) (m) (m)
EA -0.16 +/- 0.08 0.53 +/- 0.05 25.5 +/- 19.8 139 +/- 14.0
Simu EA 0.4 +/- 0.025 0.25 +/-0.018 | 24 +/- 7 68 +/-5
Los-Leones 0.04 +/- 0.03 0.86 +/- 0.03 266 +/- 21 511 +/- 15
LL Simu 0.1 —‘r/— 0.025 0.25 +/‘ 0.018 | 227 +/— 15 150 +/—11
Coihuecco -0.60 +/— 0.08 1.5 —‘r/— 0.06 -463 +/— 57 1060 —‘r/- 40

TAB. 6.2 — Reconstruction des parameétres xo et R, pour les tirs laser de I’EA, les tirs laser de
la phase de préproduction et les tirs laser simulés correspondants.
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F1G. 6.16 — A gauche : corrélation des paramétres R, et xo pour la reconstruction de fluorescence.
A droite : intersection des SDP au sol. Les points rouges correspondent auzx points d’impact
reconstruits par Los leones et les points noirs 4 ceux reconstruits par Coihuecco.

précédemment, on obtient les valeurs nominales avec une précision sur le point d’impact de
l'ordre de 30 m et une précision sur I'angle 6 de l'ordre de 0.5 deg. (FIG. 6.17).
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F1G. 6.17 — Reconstruction stéréo. Seuls les événements d’aw moins 5 pizels pour Los Leones et
pour Coihuecco ont été pris en compte. Le désalignement des miroirs a été corrigé.
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F1G. 6.18 — Différence des temps d’émission Trp —Tsp (en ns). L’histogramme bleu correspond
auzx écarts de timing non corrigés. On observe deur pics: l'un autour de 0 ns (nanoseconde
correcte) et lautre autour de 22 us (nanoseconde non corrigée). L’histogramme rouge représente
les méme événements mais avec correction de la nano seconde offline. Tous les événements du
second pic se retrouvent dans le premier pic.
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6.3.6 Synchronisation FD/SD
Problémes de GPS: correction différée de la nanoseconde de trigger FD.

Le tirs laser sont émis & une nanoseconde fixe. Or lorsque 'on observe la distribution du
temps d’émission vu par la fluorescence (FIG. 6.18), on peut constater 1’existence de "sauts"
d’environ 22 ps. Ces différences ont été identifiées comme des défaillances du systéme GPS de
la fluorescence dans la correction de la nanoseconde de trigger. La correction de la nanoseconde
se fait donc en différé d’apreés la méthode présentée en Annexe.??. L’étude de la stabilité du
systéeme GPS a montré que les précisions sur la nanoseconde ainsi corrigée variaient entre 60 et
110 ns.

Synchronisation FD-SD

Pour la détermination du temps d’émission vu par la fluorescence, les erreurs systématiques

liées & la connaissance de la géométrie des tirs laser, ou de 1’élévation des caméras, peuvent étre
trés importantes. La figure FIG. 6.20 représente 1’écart en temps pour ’ensemble des pixels que
peut représenter une erreur sur la direction de visée des tirs laser ou sur I’élévation de la caméra.
L’élévation de la caméra est déterminée grace aux traces des étoiles dans la caméra, enregistrées
dans les fichiers de mesure de bruit de fond. Elle est ainsi connue & 0.1 degrés prés. La valeur de
I’élévation pour le pixel le plus bas pour la colonne du milieu est de 2.14° pour Los Leones et de
1.80° pour Coihuecco. Un réalignement du miroir de Coihuecco a été effectué le 19 mars 2004,
la valeur passant alors a 2.09°.
Pour le détecteur de surface, le temps d’émission du laser est donné par le temps de réponse de
la cuve Celeste, corrigé du temps de propagation dans la fibre optique estimé & 180 ns, et dont
la distribution est représentée FIG. 6.20. La dispersion est de 70 ns et comprend les fluctuations
du GPS et les fluctuations électroniques de la cuve et du laser.

, Tir Laser
Détecteur

R,=6368 km

Fi1aG. 6.19 — Prise en compte de la courbure de la terre pour la correction des torp.

A partir des valeurs nominales, on détermine 1’élévation de chaque pixel & l'intérieur du SDP,
puis on trace la distribution pour chaque télescope des différences de temps:

T™—=X0 — Xi

R
At = tpizer — 71’ tan 5

— NANOCeleste (63)
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dont la valeur moyenne donne une estimation du tg pp — nanocejeste- Du fait de la courbure de la
terre, il faut corriger le g de la propagation du laser entre le CLF et le point de ’axe pour lequel
est déterminé le ¢y (point le plus proche du détecteur FD (FIG. 6.19)) On obtient les distances
X, solutions de:
(RT+ZFD)2 = R127+(RT+ZCLF —.1‘)2 (6.4)
Avec un rayon de la terre Rp=6368 km, une altitude du CLF de 1414 m, on a:
— Los-Leones : distancepp_crr=25970 m et zpp =1416 m donnent une valeur de x de 50 m,
il faut donc ajouter 166 ns au ¢y obtenu. La différence de timing FD-SD obtenue est donc
finalement de 80 ns.
— Coihuecco : distancerp_crp=30250 m et zpp =1690 m donnent une valeur de x de -204 m,
il faut donc enlever 680 ns au tg obtenu. La différence de timing FD-SD obtenue est donc
finalement de -260 ns.
Les résultats obtenus sont représentés FIG. 6.21. L’évolution de ces écarts en temps est repré-
sentée FIG. 6.22. On peut voir que ces décalages sont relativement stables dans le temps. On
pourra donc considérer une seule correction pour chaque télescope quel que soit le temps. Il est
a noter que ces écarts en temps correspondraient & une mauvaise estimation de 1’élévation des
miroirs de 0.03° pour Los-Leones et de 0.1° pour Coihuecco. Si ces différences de timing sont
dues & une mauvaise géométrie des caméras, la réalisation de tirs & des angles différents devrait
permettre de controler cet effet.
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Fi1G. 6.20 — A gauche : écart en temps entre la réponse des pixels et la valeur attendue: sans
erreurs sur les angles d’élévation des pixels (courbe rouge), avec une erreur systématique de 0.1
degrés (courbe verte) et 0.2 degrés (courbe bleue). A droite : temps de réponse de la cuve Celeste.
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Fia. 6.22 — Evolution du timing FD/SD en fonction du temps pour Los-Leones (triangles) et
Coihuecco (carrés). Ces écarts sont relativement stables dans le temps.

6.3.7 Reconstruction hybride

Une fois les décalages en temps corrigés (on enléve 79 ns a la nanoseconde de trigger de
I’événement FD) on obtient, pour Los-Leones, les résultats présentés en FIG. 6.23 : les erreurs
systématiques sont nulles et la précision est de 30 m sur X et Y et de 0.1° sur 6. On retrouve
donc des précisions comparables aux reconstructions stéréos pour la position du point d’impact
et meilleures pour la direction du tir laser. Le nombre d’événements hybrides est plus important
que le nombre d’événements stéréo (pour une méme période il y a eu 300 événements stéréo pour
600 événements hybrides vus par Los-Leones).

6.3.8 Conclusion de la phase de préproduction

La comparaison des temps FD et SD donne un écart systématique entre les deux GPS de 80 ns
pour Los-Leones et -260 ns pour Coihuecco, ce qui, s’ils n’étaient pas corrigés, correspondraient
respectivement & des erreurs systématiques de 24 et 80 m sur la position du point d’impact
dans une reconstruction hybride. Ces différences de timing sont déterminées pour les mois de
novembre 2003 & juin 2004 et semblent stables dans le temps (FIG. 6.22). Afin de pouvoir réduire
les erreurs systématiques sur la détermination de cet écart en temps, et en particulier étre moins
sensible a la direction d’émission du Laser ou & I’élévation de la caméra, la réalisation de tirs
laser plus proches ou a angles multiples seraient nécessaires.
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F1G. 6.23 — Reconstruction hybride des paramétres X, Y et 0 pour Los-Leones, le timing étant
corrigé conformément o I’étude précédente.
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6.4 Conclusions

Les tirs laser hybrides nous ont permis de déterminer les précisions relatives des trois diffé-
rents types de reconstruction: FD monoculaire, FD stéréo et Hybride. Les précisions obtenues
sur les tirs de la phase de préproduction sont résumées TAB. 6.3. Il s’agit ici de la précision
maximale que I’on peut espérer avoir. En effet les tirs laser correspondent & une trace sur toute
la longeur de la caméra et des fluctuations dans les écarts entre le temps d’émission et le temps
de réponse de la station minimaux (dans un vrai événement il faut ajouter les fluctuations dans
la propagation du front de gerbe). La reconstruction Hybride donne ici des précisions meilleures
que la reconstruction Stéréo, la reconstruction du SDP pour Coihuecco, plus éloigné, étant moins
précise que celle de Los-Leones.

Une fois les écarts de synchronisation entre les détecteurs de surface et de fluorescence déterminés,
nous allons & présent considérer les événements enregistrés durant la phase de préproduction.

X(m) ox(m) Y (m) oy (m) 0(deg) g (deg)
FD-mono | 100+/-7 | 171+/-5 | 230+/-16 | 400+ /-11 | 0.5+/-0.04 | 0.9+ /-0.02
FD-stéréo | 0+/-2 351/ 14 | 01/2 32+/-15 | 0+/-0.04 | 0.6+/-0.02
Hybride 0+/-1 271/-08 | 0+/-1 28+/-0.8 | 0+/-0.004 | 0.1+/-0.003

TAB. 6.3 — Précisions des différents types de reconstruction obtenues par l’analyse des tirs Laser
de la phase de préproduction.
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Chapitre 7

Données de la phase de préproduction

7.1 Introduction

Durant la phase de préproduction, le réseau de surface s’est étendu d’une quarantaine de
stations en aotit 2003 & plus de 400 stations en aotit 2004. Les détecteurs de fluorescence de Los-
Leones et Coihuecco ont été équipés également progressivement pour atteindre une installation
compléte (12 télescopes) en juillet 2004. Ainsi, durant cette période, environ 40000 événements
ont pu étre enregistrés par le détecteur de surface, 10000 par le détecteur de fluorescence, dont
370 sont dits "Golden Hybrides", c’est-a-dire pouvant étre reconstruits indépendamment par le
détecteur de surface et par le détecteur de fluorescence.

Dans ce chapitre nous réaliserons tout d’abord une analyse de ces événements dits Golden Hy-
brides afin de vérifier les précisions relatives aux différents types de reconstruction, et également
d’effectuer une premiére comparaison des énergies reconstruites.

Nous verrons ensuite quelles distributions correspondent aux différentes grandeurs physiques de
ces événements (distributions angulaires et en énergies), pour enfin analyser les anisotropies ob-
servées pour différentes énergies et les différents types de reconstruction.

7.2 Evénements Golden Hybrides

7.2.1 Sélection des événements

Avant juin 2004, il n’existe pas de fichiers de données hybrides. Les événements hybrides sont
signalés au niveau des données du détecteur de surface par un nom de trigger de type "Fd".
Etant donnée la construction du trigger hybride (cf. section 4.3.3 p.56) les données FD sont en-
registrées indépendamment et ne peuvent pas contenir d’information concernant I’existence d’un
événement SD correspondant. La premiére tache a donc été de sélectionner les événements SD
et FD d’'un méme événement hybride, et de les rassembler en un fichier "hybride", c’est-a-dire
contenant & la fois les événements du détecteur de surface et les événements du détecteur de
fluorescence correspondant. La sélection se base donc sur les données du détecteur de surface,
pour chaque trigger de type "Fd", une lecture des événements FD de méme date est réalisée
et les événements Fd ayant triggé dans la méme seconde sont conservés. (Le taux de T3 de la
fluorescence étant de 0.02 Hz, la probabilité d’avoir 2 événements (I’événement & l’origine du
trigger Fd et un événement fortuit) dans la méme seconde est de seulement 0.02% ).

Pour les événements Golden, on rajoute une premiére étape a la sélection qui est de déterminer
si les triggers Fd sont reconstructibles par le détecteur de surface. Pour cela il faut effectuer
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FiG. 7.1 — Présélection des stations SD. Les ronds verts correspondent auz stations conservées,
les étoiles rouges aux stations accidentelles.

une présélection des stations. En effet, étant donnée la grande permissivité du trigger hybride
(une fenétre de +/-120 ps est ouverte pour récolter les T1 (100 Hz) de toutes les stations, sans
contraintes géométriques), pour 350 stations dans le réseau, on attend un nombre moyen de
stations fortuites dans chaque événement N = 240us x 100H z x 350 = 8.4.

La sélection effectuée est basée sur une cohérence spatiale des stations et vise & reproduire un
trigger de type SD. La station de référence choisie est la station de maximum de signal. On défi-
nit un premier ensemble compact autour de cette station (i.e. pour chaque station du groupe, la
station la plus proche est & moins de 3 km ). S’il n’existe pas d’ensemble compact d’au moins 3
stations contenant la station de plus fort signal, les stations du premier groupe ainsi défini sont
effacées et on recommence la sélection tant qu’il y a des stations. Un exemple de présélection est
représenté FIG. 7.1.

Les événements du détecteur de surface sont ensuite reconstruits grace & un programme réa-
lisé par Pierre Billoir. Une nouvelle sélection des stations est effectuée lors de la reconstruction
géométrique : dans le cas de résidus trop importants dans le fit en temps de I'arrivée du front de
gerbe sur les stations, ou si le résultat alors obtenu n’est pas physiquement valable (u? +v? > 1,
u et v étant les coordonnées du vecteur directeur de ’axe de la gerbe: @ = (u,v,w)), on retire
aléatoirement une station et, pour chaque possibilité, on renouvelle la reconstruction jusqu’a ce
que celle-ci corresponde aux critéres précédents. Si les critéres ne sont toujours pas vérifiés, on
recommence en supprimant jusqu’a six stations. L’absence de présélection nécessiterait la sup-
pression d'un plus grand nombre de stations et rendrait donc cet algorithme particuliérement
lent.

Afin de controler la cohérence des coupures effectuées avec le nombre de stations accidentelles
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attendu, nous allons considérer la distribution du nombre de stations par événement, avant et
apres sélection, pour le mois de juin. Cette distribution est représentée FIG. 7.2. Le nombre de
stations dans le réseau de surface est alors en moyenne de 350. Le nombre de stations rejetées
devrait donc correspondre & une distribution de Poisson de valeur moyenne N = 240usx 100H z x
350 = 8.4. La distribution du nombre de stations rejetées ainsi que la distribution de Poisson
attendue sont représentées FIG.7.2. Les deux distributions sont en accord (0.90).
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FiGc. 7.2 — A gauche : distribution du nombre de stations par événement. En hachuré bleu avant
sélection, en plein rouge apres sélection. A droite : comparaison du nombre de stations rejetées a
une loi de Poisson de valeur moyenne 8.4.

Entre les mois de septembre 2003 et de juin 2004, 539 événements ont ainsi été sélectionnés.
Ces événements vont permettre de comparer les différents types de reconstruction : FD monocu-
laire, SD et Hybride. On ne considérera ici que les événements enregistrés par Los-Leones.

7.2.2 Comparaison des reconstructions géométriques: SD/Hyb

La reconstruction Hybride est effectuée avec un front de gerbe plan, en ne considérant que
la station de maximum de signal. Des coupures sur les reconstructions sont effectuées: on ne
conserve que les événements de plus de 5 pixels, le résidu de la station & l'intérieur du fit hybride
doit étre inférieur a 300 ns, et la distance entre la station et 'axe de la gerbe inférieure a 1.5 km.
Sur les 539 événements sélectionnés seuls 432 ont plus de 5 pixels apres reconstruction. Une
fois les autres coupes effectuées, il reste 367 événements. La position des points d’impact est
présentée FIG. 7.3

Recherche d’effets systématiques sur la position

Deux principaux phénomeénes (déja constatés lors de l'analyse des tirs laser) peuvent étre a
l'origine d’effets systématiques sur la position: le désalignement des miroirs, et la désynchroni-
sation des systemes GPS FD/SD.

On vérifie I’alignement du miroir en considérant ’angle entre les droites au sol reliant Los-Leones
et le point d’'impact pour les reconstructions SD et Hyb. La distribution de cet angle est repré-
sentée FIG. 7.4. L’absence d’erreur systématique indique un bon alignement des miroirs.

Concernant la désynchronisation des horloges FD/SD, elle va se traduire par un déplacement
systématique du point d’impact reconstruit de maniére hybride a U'intérieur du SDP. Elle corres-
pondra donc & une erreur systématique sur la différence entre les distances Los-Leones-Impact
reconstruits par le détecteur de surface et par la méthode hybride. La distribution de cet écart
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FiG. 7.3 — Position des points d’impact des événements Golden Hybrides.
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F1a. 7.4 - A gauche : angle caractéristique de ’alignement des miroirs. L’absence d’écart systéma-
tique indique un bon alignement. A droite : effets systématiques sur la distance Los-Leones/Impact
dans la reconstruction hybride. Cet écart systématique correspond d une mauvaise synchronisa-
tion des systéemes GPS, mais 'erreur reste faible.

est représentée FIG. 7.4. On constate un faible écart systématique. Les temps des 2 horloges ne
sont donc pas parfaitement alignés.

Comparaison des reconstructions géométriques

Les comparaisons des reconstructions géométriques SD et Hybrides sont présentées FIG. 7.5.
La dispersion des écarts sur la position du point d’impact est de 140 m, et sur les angles de 1.8°.
Il n’existe pas de corrélation entre les différentes erreurs sur les parameétres de reconstruction

(FIG. 7.6).
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Fig. 7.5 — Comparaison des reconstructions SD et hybrides pour les paramétres X, Y, 0 et ¢
pour les événements Golden, le timing étant corrigé conformément a ['étude des tirs lasers.
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Fi1a. 7.6 — A gauche : corrélations entre les écarts SD-Hyb pour X et Y. A droite: corrélations
entre les écarts SD-Hyb pour 6 et . Les lignes rouges correspondent aux valeurs moyennes et
les lignes hachurées aux écarts a 1, 2 et 30. On n'observe pas de corrélation entre les différentes
erreurs.

On peut comparer les dispersions obtenues aux précisions déterminées & partir des simulations
4 10'8eV : la précision attendue sur la position est de l'ordre de ¢ = 90 m pour X et Y,
pour le SD comme pour la méthode hybride. En ’absence de corrélation, la dispersion at-
tendue sur l'écart Xgp — Xpy comme sur Ysp — Ypy sera donc de lordre de ogp_pyp =

,/J% p+ U%be ~ V2 x 90 ~ 130m. Les dispersions observées sont donc conformes aux valeurs

attendues. De méme pour les angles, les précisions déterminées sur les simulations sont de 1.7°
pour le SD et 0.6° pour I'hybride (pour § comme pour sinf) on attend donc une dispersion
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OSD—Hyb = \/Okp + O'%_be ~ V1.72 +0.62 ~ 1.8°. Les dispersions observées sont conformes aux

dispersions attendues.

7.2.3 Comparaison des reconstructions géométriques: FD/Hyb
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F1G. 7.7~ Comparaison des reconstructions FD (plus de 10 pizels) et hybrides pour les paramétres
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tirs lasers.
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Fic. 7.8 — A gauche : corrélations entre les écarts FD-Hyb pour X et Y. A droite : corrélations
entre les écarts FD-Hyb pour 0 et p. Les lignes rouges correspondent aux valeurs moyennes et
les lignes hachurées aux écarts a 1, 2 et 8 0. On observe de légéres corrélations entre X et Y.
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On procéde de méme pour les reconstructions FD (événements de plus de 10 pixels) et Hy-
brides. Les résultats sont présentés FIG.7.7. Les dispersions sont de 'ordre de 220 m sur X, 470
m sur Y, 3.7 deg sur 6 et 5.6 deg sur phi. On observe de légéres corrélations entre les erreurs sur
X et sur Y, mais pas sur les angles (FIG.7.8). De méme que précédemment, on peut comparer les
dispersions observées a celles attendues & partir des simulations & 10'®eV : la précision attendue
sur la position est de ’ordre de o = 400m pour X et Y et pour le FD et d’environ 90 m pour la mé-
thode hybride. En I'absence de corrélation, la dispersion attendue sur I’écart Xpp — X gy comme
sur Yrp — Ypy sera donc de ordre de opp_pyp = 1/o%p + U%be ~ V4002 + 902 ~ 410m. Les
dispersions observées sont donc un peu plus grandes que celles attendues pour Y mais plus petites
pour X. Cette meilleure reconstruction pour X peut étre expliquée par une direction d’obser-
vation des événements privilégiée le long de 'axe Los-Leones/Nord, du fait du développement
du détecteur de surface. L’erreur sur X correspond donc ici essentiellement a l'erreur sur I’angle
PYSDP-

De méme pour les angles, les précisions déterminées sur les simulations sont de 3° pour le FD
et 0.6° pour ’hybride (pour 6 comme pour ¢sind) on attend donc une dispersion opp_ pryp =

«/U% p+ O'%_be ~ V324 0.62 ~ 3.1%. Les dispersions observées sont donc plus grandes que les
dispersions attendues.

7.2.4 Comparaison des énergies

La calibration relative des détecteurs de fluorescence utilisée est décrite Ref. [79]. La calibra-
tion absolue a été définie conformément a la Ref. [80]. On appellera dans cette partie "énergie
hybride" I’énergie reconstruite par la fluorescence & partir d'une géométrie hybride.

Comparaison FD/Hyb

La comparaison des énergies reconstruites par la FD de fagon monoculaire (FD) ou hybride
(Hyb) est représentée FIG. 7.9. On observe une trés bonne corrélation entre les deux reconstruc-
tions et une dispersion de seulement 10% pour I'écart relatif (Erp — Enyp)/Emy. Etant don-
nées les précisions observées sur la position du point d’impact (environ 600 m pour une distance
moyenne des gerbes de 8 km), on peut estimer l'impact de la reconstruction géométrique sur la
détermination des énergies, en considérant N, oc R?, R étant la distance entre 1’axe de la gerbe et
le détecteur (on néglige 'impact de la reconstruction sur la propagation et ne considére que 'effet
d’angle solide sur la fraction de photons regus): dE/E x dN./N, < dR/R ~ 600/8000 ~ 8%.
On retrouve bien l'ordre de grandeur observé.

Comparaison SD/Hyb

On réalise une reconstruction des énergies a partir de deux formules de conversion du signal
2 1000 m (S1000) en énergie. La premiére est celle utilisée par le CDAS et dérivée des simulations
Corsika :

S1000 ) 1/0.95

E(EeV) =
(EeV) (—1.07 + 25.8/cost — 23.5/cos?6 + 5.7/cos30

(7.1)
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Fi1Gc. 7.9 — A gauche : corrélation entre les énergies F'Dyonoculaire (FD) et FDpy, (Hyb). A
droite : distribution des écarts relatifs (Epp — EHyb)/EHyb. On observe une trés bonne corréla-
tion des événements reconstruits et une dispersion de l’écart relatif entre les deux énergies de
seulement 10%.

La seconde suggérée par Pierre Billoir est paramétrisée en fonction de la profondeur du maximum
de la gerbe (Xqz) : une premiére estimation de I’énergie est donnée par :
S 1/0.95
E(Eev) = 1000 (7.2)

7.8/1/1+ 11.8/T/cosd — 1

un X4, moyen est alors défini a partir de cette premiére estimation : X4, = 720+60log1o(E(FEeV))

(valeur moyenne pour des protons). En considérant X = X ,ound — Ximaz, I'expression finale de

I’énergie devient :
g 1/0.95
E(Fev) = < 1000 > (7.3)

0.8 4+ 4/(1 + /(X — 150)/420)

Les énergies Hybrides sont représentées en fonction des énergies SD FIG. 7.10, pour la formule
du CDAS et FIG. 7.11 pour la formule paramétrisée en fonction de X,,q,. Dans les deux cas, les
énergies sont bien corrélées.

Dans le premier cas (CDAS), I'écart relatif (Esp — Enyp)/Emyy est en moyenne de -27%,
I’énergie hybride estimée est donc supérieure a I’énergie SD. A 10'® eV, les reconstructions sur
les simulations donnaient une surestimation de 23% de ’énergie par la méthode hybride ce qui
semble correspondre & 1’écart relatif observé. L’évolution de I’écart relatif avec ’angle 6 et 1’éner-
gie semble indiquer une augmentation relative de I’énergie SD aux angles 6 grands (supérieurs a
50%) et pour les plus hautes énergies.

D’autre part les dispersions sont trés différentes: on observe 52 % de dispersion pour la pa-
ramétrisation du CDAS et 77 % pour la paramétrisation en fonction du X,,4.. Les précisions
sur les simulations, & 10'® eV, sont de 34 % pour la reconstruction hybride et de 23 % pour
le SD (paramétrisation type CDAS). On attend donc en ’absence de corrélation une disper-
sion 0(AE/E)gp_pry, = V34* +23% ~ 41%. Les précisions sont donc moins bonnes que celles
attendues.

Dans le second cas (Xuaz), 'écart relatif des énergies est cette fois-ci de 7%. L’énergie SD
reconstruite est donc cette fois-ci trés légérement supérieure a l’énergie hybride. On note de
méme une augmentation de I’écart relatif aux grands angles et pour les plus hautes énergies.
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Fia. 7.10 — Comparaison des énergies SD et Hybrides(FD) pour une paramétrisation du Siooo

de type CDAS.
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7.2.5 Conclusion

Les premiers événements Golden Hybrides ont permis de vérifier les précisions associées a
chaque type de reconstruction géométrique et de les comparer avec les valeurs obtenues. Si les
comparaisons des reconstructions SD et Hybrides sont en accord avec les précisions obtenues
sur les simulations, la reconstruction FD semble, dans I’état actuel, moins bonne que ce qui est
attendu.

La comparaison des énergies montre un écart entre les énergies SD et Hybrides dépendant des
Monte Carlo a l'origine de la paramétrisation, de -27 % a 7%. Les dispersions attendues sont
plus importantes que celles attendues et varient de 50 % a 77 % selon le Monte Carlo utilisé. Les
deux types de paramétrisation utilisés semblent indiquer une augmentation relative de 1’énergie
reconstruite par le détecteur de surface avec ’angle et avec 1’énergie.

Les résultats obtenus sont résumés TAB. 7.1.

Une étude plus fine de la forme de la LDF, en fonction de ’angle 8 ou du X4, serait & réaliser,
mais elle nécessite une statistique plus importante.

valeurs oberservées valeurs attendues
SD
O—XSDnyb 140 m 130 m
oYsp_Hyb 125 m 130 m
00sD— Hyb 1.7 1.80
opsinfsp_myp 1.80 1.80
JAE/ESD(CDAS)—Hyb 52 % 41 %
FD
JXFD—Hyb 230 m 410 m
JYFD—Hyb 471 m 410 m
oOFD_Hyb 3.7 3.1
UL,OS’L'TLHFD,Hyb 5.60 3.10
O—AE/EFDnyb 8% 8%

TAB. 7.1 — Comparaison des dispersions observées auz dispersions attendues (simu), pour les
comparaisons des reconstructions SD et FD auz reconstructions hybrides.

7.3 Distributions angulaires

Les distributions angulaires attendues des directions d’arrivée des rayons cosmiques sont
uniformes en ¢ et en sin? @. Les écarts & ces distributions correspondent a des effets d’acceptance,
qui vont dépendre du type de détection. Les distributions observées sont donc représentées pour
les événements SD, FD et hybrides.

7.3.1 Données du détecteur de surface

Les distributions de ¢ et sin?@, pour les données du d’etecteur de surface sont représen-
tées FIG. 7.12. La distribution est bien uniforme en . Pour 6 ces distributions dépendent de
’énergie: en dessous de 10'® €V, les valeurs de @ sont privilégiées autour de 30°, I'angle est alors
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suffisant pour que le nombre de stations touchées soit supérieur & trois et la profondeur d’at-
mosphére traversée ne soit pas trop importante. Entre 10'® et 10 eV, la distribution est plus
plate, mais on observe une augmentation avec 6 qui pourrait correspondre a une augmentation
de 'estimation de I’énergie avec ’angle 6, comme observé sur les événements Golden. Le méme
phénomeéne semble également exister au dessus de 10'” eV, mais la statistique est encore faible.
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FiG. 7.12 — Distributions angulaires pour le SD.

7.3.2 Données du détecteur de Fluorescence

Les distributions de ¢ et sin?f, pour le FD, sont représentées FIG. 7.13. La distribution est
uniforme en . Pour les angles 6, les distributions dépendent également de 1’énergie: pour des
énergies inférieures a 10'® eV, contrairement au SD, la distribution est plate en sin?@ pour des
angles inférieurs & 30 degrés. Elle décroit ensuite avec sin?f. Ceci est di 4 une augmentation
de la distance entre le maximum de développement de la gerbe et le détecteur avec ’angle 6.
Pour des énergies comprises entre 10'8 et 1019 eV, la distribution est plate en sin?0 jusqu’a 50
degrés et décroit ensuite également avec sin?f. Enfin, pour les énergies supérieures a 10 €V la

distribution semble plate en sin?f mais la statistique a ces énergies est encore faible.

7.3.3 Evénements Golden Hybrides

Enfin, les distributions de ¢ et sin, pour les événements Golden, sont représentées FIG.
7.14. La statistique est ici insuffisante pour effectuer une comparaison des distributions pour dif-
férentes énergies. On retrouve une distribution uniforme en ¢. De méme que pour les événements
SD en dessous de 10'® €V, on peut observer une distribution légérement piquée pour 6 ~ 30°.
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FiG. 7.14 — Distributions angulaires pour les événements Golden Hybrides.

7.4 Distribution des énergies

7.4.1 Données du détecteur de surface

On considére les données enregistrées entre les mois de janvier et de juin 2004. La distribution
du nombre d’événements en fonction de logig(FE) est représentée FIG. 7.15. Cette distribution
n’est pas corrigée de l'acceptance. Elle suit une loi de puissance d’exposant -2 pour les énergies
supérieures a 3.10'%eV | ce qui correspond & un exposant -3 pour la distribution du nombre
des événements en fonction de ’énergie. Pour les énergies inférieures, la compétition entre la
diminution de ’acceptance avec ’énergie et ’augmentation du flux fait apparaitre un maximum
autour de 10'%eV.

Pour une surface effective de collection moyenne sur la période (Seff) estimée a 690 km?2, un
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angle solide Q.75 = 27(1 — cos60") = 3.14 sr et un temps de prise de données de 6 mois (soit
3.4 10'm?.sr.s), on obtient le spectre en énergie présenté FIG. 7.18. Ce spectre n’est pas corrigé
de la probabilité de trigger, mais celle-ci doit étre de 100% au dela de 5.10'® eV.

Sont aussi représentés les spectres I’AGASA et HiRes. Le flux obtenu est 1.6 fois plus petit que
le flux ’AGASA au dela de 5.10'® eV. Ceci peut correspondre & une sous-estimation de I’énergie
par le SD de 20%.

| SD: Nombres d’evenements en fonction de log,,(E) |

\
= oo, x* I ndf 26.16 /15
. - e poO 39.65 + 1.063
10 S pl 1.991+ 0.05672

102 = -

Nombre d’evenements
T

10 &=

17 17.5 18 18.5 19 19.5 20 |
log10(E(eV))

Fia. 7.15 — dN/dlogyo(E) pour les événements du SD. La pente observée de -2 correspond & un
flur N(E) < E—3

7.4.2 Données du détecteur de Fluorescence

Pour la méme période, la distribution du nombre d’événements en fonction de logio(E) est
présentée FIG. 7.16. La forme est trés différente de la distribution des événements du SD du fait
d’une acceptance augmentant avec 1’énergie.

Afin de déterminer le flux correspondant, on estime cette acceptance a partir des données ex-
périmentales (FIG. 7.17). Si I’on considére par exemple, pour les événements d’énergie comprise
entre 10!7 eV et 108 eV les distributions des grandeurs pgpp (ouverture angulaire du détec-
teur) et R (distance entre le point d’impact et le détecteur), on peut estimer la surface moyenne
observée pendant les prises de données. Concernant 1’angle ¢pgpp, on constate tout d’abord un
nombre d’événements plus important pour les miroirs 3 et 4 de Los-Leones, et intermédiaire pour
les miroirs 5 et 6, qui correspond & ’ordre d’intallation progressive des miroirs. La distribution
observée correspond & une ouverture angulaire moyenne sur la période Apgspp =~ 168°. La dis-
tribution de R varie avec I’énergie. On a ici une distribution correspondant & un AR moyen de
8000 m. La surface estimée est donc de S = $(AR)?Apspp ~ 9.3 107m?>.

La distribution de cosf) permet quant & elle de déterminer ’angle solide moyen : pour un cosf
moyen de 0.8, on obtient un angle solide AQ ~ 27(1—-0.8) ~ 1.25 sr. L’acceptance expérimentale
estimée est donc ici de 1.2 108m?2.sr.

La méme démarche est effectuée pour différents bins en énergie. Les résultats sont résumés TAB.
7.2 (Vouverture angulaire, Apspp, ne dépendant que peu de I’énergie elle n’est pas représentée)
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. Il ne s’agit ici que d’estimation et cette méthode est particuliérement difficile & mettre en ceuvre
au-dessus de 1019 eV la statistique étant alors faible.

A titre indicatif le flux résultant est représenté FIG. 7.18. Pour une plus grande lisibilité, le
flux est abaissé artificiellement d’un facteur 10, en considérant une durée d’observation égale &
celle de la SD (6 mois) alors que I'observation par la FD ne correspond qu’a 10% du temps. Les
flux FD sont comparables aux flux SD. Cependant, afin d’obtenir un véritable spectre, plus de
statistique et une véritable étude de ’acceptance sont nécessaires.

Nevt AR cost ASASQ
E <3107 eV 233 5500 m 0.8 5.57 10"m?.sr
3.101" < E <108 eV 337 7240 m 0.8 9.6 10"m?.sr
10'® < F < 3.10'% eV 246 7500 m 0.8 1. 103m?2.sr
3.101% < E < 10% eV 101 12000 m 0.8 2.6 103m?2.sr
E > 109 eV 31

TAB. 7.2 — Estimation de [’acceptance en fonction de l’'énergie a partir des donnée expérimentales.
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Fi1G. 7.16 — dN/dlogio(E) pour les événements du FD.

7.4.3 Evénements Golden Hybrides

La distribution des énergies SD (paramétrisation en fonction du X,,4,) et Hybrides pour les
événements Golden en fonction du logio(E) est représenté FIG. 7.19. Les deux distributions sont
équivalentes. La statistique est ici insuffisante pour déterminer ’acceptance et remonter au flux.

7.4.4 Conclusion

Les données de la phase de préproduction ont permis de déterminer une premiére estima-
tions des flux observés par le détecteur de surface comme par le détecteur de fluorescence. A
I’heure actuelle, les flux observés semblent en accord avec les données ’AGASA et d’HiRes, ce
qui montre que les flux sont les mémes dans les deux hémisphéres. Des études plus fines sur
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FiG. 7.17 — Distributions des grandeurs ¢ospp, R et cosf nécessaires au calcul d’acceptance pour

des énergies 10V <E<10'8 eV.

I’acceptance des deux détecteurs et sur

la comparaison des énergies sont bien sfir nécessaires

pour pouvoir obtenir une valeur précise de ces flux. Mais ces études nécessitent une statistique
plus importante, notamment pour le détecteur de fluorescence.



104

Données de la phase de préproduction

Comparaison des spectres en energies |
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Fia. 7.18 — dN/dlog,0(E)dSdQdt pour les événements du SD (ronds noirs). La ligne pointillée
rouge correspond au spectre d’AGASA, la ligne pointillée verte 4 celui d’HiRes. A titre indicatif
le flux résultant du calcul d’acceptance FD est représenté (carrés bleus). Pour une plus grande
lisibilité, le flux est abaissé artificiellement d’un facteur 10, en considérant une durée d’observa-
tion égale a celle de la SD (6 mois) alors que l’observation par la FD ne correspond qu’a 10%
du temps. Le flur FD n’est obtenu qu’a partir d’une estimation des acceptances FD, il n’est donc
qu’indicatif de la position des données de fluorescence.
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Fia. 7.19 — Distribution du nombre des événements Golden en fonction du logio(E) pour des
énergies SD et hybrides. Les deux distributions sont équivalentes.
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7.5 Recherche des Anisotropies

L’étude des directions d’arrivée des rayons cosmiques d’Ultra-Hautes Energies est une clef
essentielle pour la compréhension de leur origine. Si des modéles de type Top-Down vont cor-
respondre a des anisotropies & grande échelle angulaire, I'existence de sites accélérateurs va
correpondre quant a elle & des directions ponctuelles privilégiées aux plus hautes énergies.
Grace aux 18000 événements d’énergie supérieure a 10'8 eV enregistrés par le détecteur de surface
entre septembre 2003 et juin 2004 (soit seulement 4 fois moins que AGASA entre 1985 et 1995
(Ref. [53])), nous étudierons tout d’abord les anisotropies a petite échelle angulaire, c’est-a-dire
Pexistence éventuelle de multiplets dans les données d’Auger. Nous considérerons ensuite les ani-
sotropies a grande échelle, correspondant & l'existence de structures dans la direction d’arrivée
des particules. Les résultats obtenus seront comparés & ceux correspondant aux événements vus
par le détecteur de fluorescence et aux événements hybrides.

7.5.1 Recherches de Multiplets

Etant donné le nombre d’événements insuffisant au dela de 10'” eV pour le détecteur de fluo-
rescence (31 événements) et pour les événements Golden (19), seuls les événements du détecteur
de surface sont considérés ici.

Données du détecteur de surface

Les directions d’arrivée des gerbes sont projetées sur le ciel en coordonnées équatoriales

(ascension droite (RA) et déclinaison (Dec)(FIG.7.20)), respectivement pour les événements
d’énergie supérieure a 10! eV et d’énergie supérieure a 4.10" eV. Au dela de 4.10" €V, aucun
multiplet (groupe d’événements dans un méme cercle de rayon 2.5°, conformément & Ref. [55] )
n’est pour l'instant détecté. Les directions d’arrivée des événements ne correspondent pas non
plus aux directions reportées des multiplets d’AGASA (dont 12 se situent en limite d’acceptance
pour Auger) ou de sites accélérateurs potentiels visibles par Auger, mais la statistique a ces
énergies est encore faible.
Au-dessus de 10" eV, des multiplets existent : on observe 14 doublets, 2 triplets et 1 quadruplet.
Afin de déteminer si ces observations sont significatives, on se place dans une zone de déclinaison
pour laquelle 'acceptance est uniforme en RA et Dec (FIG. 7.21). On considére par exemple les
événements de déclinaison comprise entre —60° et —30°. Cette zone comprend 130 événement
dont 6 doublets et 1 quadruplet et correspond a 1529 bins de 2.5 x 2.5% dans le plan Dec vs RA x
cos(Dec). Le taux d’occupation des bins est représenté FIG. 7.22. Il suit une loi de Poisson de
moyenne 0.085 et la présence des doublets n’est donc pas significative. La probabilité d’observer
le quadruplet est de 0.03% soit 3.6 o, ce qui n’est pas vraiment significatif non plus. La méme
analyse pour des bins en déclinaison [—-30°,0°] et [0°,30°] et la simulation d’une distribution des
déclinaisons suivant une loi linéaire entre —90° et —60° ne donne pas de significativité de plus
de 2.70 a la présence d’écart & une distribution uniforme.

7.5.2 Anisotropies a large échelle

Afin d’étudier les éventuelles anisotropies a grande échelle (et en particulier tester I’existence
d’éventuelles surdensités en direction du centre ou du plan galactique), nous avons réalisé des
cartes de densités d’événements dans le plan Dec vs cos(Dec) x RA. Des cartes représentatives
de l'acceptance du détecteur sont réalisées en attribuant & un événement ayant une direction
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FIG. 7.20 — Direction d’arrivée des événements SD d’énergie supérieure a 109 eV (en haut) et
4.10Y eV (en bas), en coordonnées équatoriales (Dec en fonction de RA cos(Dec)). La courbe
en trait plein représente le plan de la galazie avec son centre (CG) et son anti-centre (AG).
Sont également représentées : la direction des multiplets vus par AGASA (C1 a C5) (Ref. [55])
et la direction de trois objets accélérateurs potentiels: NGC0253 (galaxie starburst distante de
2.5 Mpc émettant des photons gammas), NGC3256 (systeme multiple de galazies a 40 Mpc) et
Cen A (galazie active la plus proche & 3.4 Mpc). Les multiplets sont représentés par des cercles
verts pour les doublets, rouge pour les triplets et bleus pour les quadruplets. Les 2 événements
ayant une énergie évaluée a plus de 100 eV sont représentés par une étoile rouge sur la seconde
carte.

d’arrivée (6,¢) donnée un temps pris aléatoirement parmi les temps des autres événements. Une
carte moyenne d’acceptance est calculée grace & 10 de ces cartes. Pour déterminer la significati-
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Fic. 7.21 — Distribution des valeurs des déclinaisons pour les énergies de plus de
1019 eV.
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F1a. 7.22 — Occupation des bins en RA cos Dec x Dec. Les croiz rouges correspondent
a une loi de Poisson de valeur moyenne 0.085. La présence du quadruplet correspond
a une probabilité 0.03% ce qui n’est pas vraiment significatif (3.6 o)

vité d’éventuels excés dans une direction donnée, on applique le test statistique de Li et Ma, (Ref.
[83]) : la valeur U = (N1 — Na)/+/(0% + 03) est représentée, Ny étant le nombre d’événements
observés dans un bin donné, (soit o1 = VNi ) et Ny le nombre d’événements du méme bin pour
la carte moyenne d’acceptance ( soit o2 = y/N2/10 ).

Ces cartes ont été réalisées tout d’abord pour un exemple simulé d’excés en direction du centre
galactique, puis pour les événements du détecteurs de surface, du détecteur de fluorescence et
les événements "Golden Hybrides".

7.5.3 Simulation

Afin de simuler une carte représentative d’'un excés d’événements en direction du centre
galactique, on considére 10000 événements correspondant a des temps pris aléatoirement entre
septembre 2003 et juin 2004. Les directions des angles d’arrivée correspondent & une distribution
uniforme entre 0 et 360° pour ¢ et uniforme en sin?@ pour des valeurs de § comprises entre 0
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et 60°. Parmi ces événements, 200 ont des directions imposées pour correspondre en Dec et RA
a un cercle de rayon 10 degrés autour du centre galactique. Le binning utilisé correspond a 3 o
de la précision angulaire du SD (détecteur pour lequel on dispose de la plus grande statistique
pour comparaison), d’environ 2°.

Les surdensités ainsi obtenues autour du centre galactique correspondent & 3.5 o. Les cartes
obtenues ainsi que la distribution du nombre de o sont représentées FIG. 7.23) on peut noter
ces exces autour du centre galactique entre 30 et 4o.
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Fia. 7.23 — Simulation: cartes de densités pour l'application de la méthode a un exemple de
surdensité autour du centre Galactique. Les bins utilisés sont de 6° en Ra x cos(Dec) et 6° en
Dec. Sont représentées : la carte des données obtenues par simulation, la carte d’acceptance et
la carte en nombre de o par bin. L’histogramme représente la distribution du nombre de o pour
chaque bin. On observe bien un excés a plus de 3o pour 3 bins autour du centre Galactique.

7.5.4 Détecteur de Surface

Le méme genre de test a été réalisé sur les données du détecteur de surface, pour des énergies
comprises entre 10'8 et 10! eV (FIG. 7.24) et supérieures a 1012 eV (FIG. 7.25).
Entre 10'8 et 10 eV, le nombre de o par bin ne dépasse pas 2.50, on n’observe donc pas d’excés
d’événements. Ceci est en désaccord avec les résultats de AGASA, qui observe des excés & 40 en
direction du centre galactique, mais en accord avec Fly Eye’s qui n’observe pas d’anisotropies.
Au dela de 10" eV, on n’observe pas non plus d’excés, mais la statistique est encore faible.



7.5 Recherche des Anisotropies

109

>
L5
A
3 60
o

100 150
cos(Dec)*RA (deg)

carte (data-acceptance)/sqri(o7,, 02 c.,) |

8
R AR RN

wq 7

ol

&
S

-150 -100 -50 0 50 100 150
cos(Dec)*RA (deg)

carte acceptance

Dec (deg)

100 150
cos(Dec)*RA (deg)
s ] 2T 08757

3!

3

2!

2

15

10

Constant 25.94+1.217
Mean -0.04408 + 0.03661
Sigma 0.9645 = 0.03128

5

0

5

0

o

=]

2
AETTT
w
N
w
IS

FiG. 7.24 — Données du détecteur de surface: cartes de densité obtenues a partir de 17446
événements d’énergie comprise entre 10 et 10 eV, enregistrés entre septembre 2003 et juin

200/.
[carte data |

Dec (deg)

®
=]

-150 -100 -50 0 50 100 150
cos(Dec)*RA (deg)

carte (data-acceptance)/sqrt(o?,, . +0?

data ECCED) |

Dec (deg)

100 150
cos(Dec)*RA (deg)

carte acceptance

Dec (deg)

100 150
cos(Dec)*RA (deg)

FiG. 7.25 — Données du détecteur de surface : cartes de densité obtenues a partir de 430 événe-
ments d’énergie supérieure a 1019 eV, enregistrés entre septembre 2003 et juin 2004.



110 Données de la phase de préproduction

7.5.5 Détecteur de Fluorescence

La méme étude est effectuée pour le détecteur de fluorescence. La taille des bins considérés
correspond & 3¢ de la précision FD, soit ici 18° (FIG. 7.26). On obtient une carte d’acceptance
trés différente avec une majorité des événements dans un quart de carte contenant le centre
galactique. Cette anisotropie dans ’acceptance est significative des observations de nuit réalisées
majoritairement en été. On n’observe pas d’exces d’événements & plus de 3 o.

7.5.6 Position des événements Golden

A titre indicatif, les cartes de densité pour les événements "Golden Hybrides" sont égale-
ment représentées FIG. 7.27. De méme que pour la fluorescence, la carte d’acceptance montre
une observation privilégiée en direction du centre galactique. Il n’y a pas ici non plus d’excés
significatif d’événements dans une direction privilégiée, mais la statistique est encore faible.

7.5.7 Conclusion

La méthode d’analyse des anisotropies présentée ici ne montre pas d’anisotropie particuliére
aussi bien a petites échelles qu’aux grandes échelles angulaires et ce quelque soit le type de
détection considéré. Plus d’événements au-dessus de 10 eV seraient nécessaires.

7.6 Conclusion

L’enregistrement des premiers événements "Golden Hybrides" pendant la phase de prépro-
duction a permis d’effectuer une premiére comparaison des précisions obtenues pour les différents
types de reconstruction: SD, FD et Hybride. Les précisions observées sont en relativement bon
accord avec celles obtenues sur les simulations.

Une premiére comparaison des énergies pour ces événements montre un relativement bon accord,
entre les reconstructions SD et Hybrides, malgré la présence de biais dépendant des Monte-Carlo
a l'origine de la paramétrisation de 1’énergie pour le SD. Les dispersions entre les deux types de
reconstruction peuvent étre importantes.

Une fois ces comparaisons effectuées, 'analyse de la distribution des angles et des énergies a été
réalisée respectivement pour tous les événements du détecteur de surface seul, ceux du détecteur
de fluorescence seul ainsi que pour les événements hybrides. En particulier, 'estimation des ac-
ceptances respectives des détecteurs SD et FD a permis de déterminer les premiers spectres en
énergie: les spectres obtenus sont compatibles avec les spectres ’AGASA et d’HiRes, mais une
plus grande statistique, notamment pour la FD, est nécessaire pour une analyse plus fine.
Enfin, & partir de ces distributions en angles et en énergies, une étude des anisotropies a pu étre
réalisée pour chaque type de détection : I’étude ne met en évidence aucune anisotropie aussi bien
a petite qu’a grande échelle angulaire. Cependant une plus grande statistique serait, ici aussi,
nécessaire pour les événements de plus de 10 eV, ainsi que pour les événements de fluorescence
et hybrides.
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Conclusion

Congu pour lever le voile sur l'origine des rayons cosmiques aux Ultra-Hautes Energies, 1’Ob-

servatoire Pierre Auger a commencé une période de prise de données devant s’étendre sur 20
années. Il pourra ainsi obtenir une statistique suffisante aux plus hautes énergies, pour détermi-
ner l’existence ou non de la coupure GZK.
Utilisant simultanément deux techniques de détection des gerbes atmosphériques, 'une au sol
et lautre par détection de la lumiére de fluorescence, il devrait permettre de déterminer avec
une précision sans précédent, aussi bien I’énergie de ces rayons cosmiques que leurs directions
d’arrivée et leur nature. Ces éléments pourront permettre de distinguer deux principaux scé-
narios de production: I'un dit Bottom-Up, considérant ’accélération de particules par des sites
astrophysiques, correspondra & une nature hadronique des particules et & 1’existence de sites
accélérateurs ponctuels, 'autre dit Top-Down, considérant une production des rayons cosmiques
par désintégration de particules super-massives, correspondra a la présence de photons aux plus
hautes énergies et, pour certains modeéles, & I'existence d’anistropies & grandes échelles.

Dans cette thése, une étude a été réalisée sur un scénario de type Top-Down, considérant
I’existence de particules super-massives reliques. Le but de cette étude était de déterminer quelles
contraintes peuvent exister sur la durée de vie de ces particules. A I’heure actuelle, la principale
contrainte vient du flux v aux basses énergies observé par EGRET. Pour une durée de vie plus
petite que t;7/10 (ty étant 1’age de I'Univers), le flux - aux basses énergies généré par la propa-
gation des rayons cosmiques sur des distances cosmologiques devrait dépasser le flux détecté par
EGRET. L’observation de neutrinos aux ultra-hautes énergies devrait permettre de contraindre
également cette durée de vie: si la sensibilité d’Auger aux v, ne sera atteinte que pour une
durée de vie supérieure aux limites imposées par EGRET, la sensibilité d’Ice-Cube devrait étre
atteinte pour des durées de vie supérieures a ty7/4.

Un tel scénario correspond essentiellement & un spectre de photons au-dela de 5.10' €V, et a
une anisotropie des directions d’arrivée en direction du centre galactique. Malheureusement, la
statistique & ces énergies est insuffisante pour conclure.

Cette these a également été consacrée a ’analyse des performances hybrides de I’Observatoire
Pierre Auger: la mise en place d’une chaine de simulation hybride a permis de déterminer les
précisions aussi bien sur la reconstruction géomeétrique que sur la détermination de ’énergie et
de les comparer aux reconstructions par le détecteur de surface ou de fluorescence utilisés seuls.
La reéalisation de tirs laser hybrides a ensuite permis de vérifier la synchronisation des horloges
des détecteurs de surface et de fluorescence, ainsi que de vérifier et comparer les précisions ob-
tenues pour les reconstructions de fluorescence, (monoculaire et stéréo) et hybrides.

Enfin, les données de la phase de préproduction ont été analysées: I'enregistrement des premiers
300 événements "Golden Hybrides" a permis de comparer les différents types de reconstruc-
tions géométriques (SD, FD et Hybrides) sur des données réelles. Une premiére comparaison



114 Conclusion

des énergies obtenues a ensuite été réalisée: on observe actuellement un biais entre les énergies
Hybrides et SD dépendant du Monte-Carlo utilisé pour la paramétrisation de I’énergie SD. Les
futures données et 'obtention d’une statistique plus importante devraient permettre de mieux
comprendre ces désaccords.

Les données prises sur les 6 derniers mois par le détecteur de surface et le détecteur de fluo-
rescence seuls ont permis de déterminer une premiére estimation des flux observés. Si ces flux
semblent en accord entre eux ainsi qu’avec les flux I’AGASA et d’HiRes, la statistique est encore
faible et les calculs d’acceptance trop préliminaires pour effectuer une comparaison plus détaillée
de ces flux.

Enfin une étude des anisotropies a été réalisée pour chaque type de détection: a ’heure actuelle
aucune anisotropie n’est mise en évidence.

Bien siir les analyses sont tout a fait préliminaires et souffrent le plus souvent d’un manque de
statistique. De nombreuses études restent & réaliser, aussi bien sur la détermination des énergies
que sur le potentiel hybride concernant la détermination de la nature des rayons cosmiques. Mais
les événements déja enregistrés laissent présager de futures années exhaltantes pour la physique
des Rayons Cosmiques d’Ultra Hautes Energies.
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Annexe A

Rectification Off-Line des défaillances
du GPS de fluorescence.

Le fonctionnement du GPS est le suivant : ’horloge FD délivre une Pulsation Par Seconde
(PPS), grace a un oscillateur & 10 MHz. La PPS délivrée est donc précise a une pulsation d’hor-
loge prés, soit 100 ns. Cette valeur est corrigée par un offset correspondant & I’écart entre la PPS
délivrée et la PPS regue, la valeur de l'offset étant uniforme entre -50 et 50 ns. Un oscillateur a
quartz de 80 MHz convertis en 10 MHz permet ensuite I’échantillonnage & 100 ns. Cet oscillateur
est calibré en temps réel grace a la PPS GPS. Le nombre de cycle par seconde permettant de
déterminer la durée réelle d’'un cycle est appelé ici TI0MHz. La nano corrigée est ainsi donnée
par:

T1I0MH=

100 + of fset

NANOcorrige = NANOponcorrige X

En raison de défaillances du systéme GPS, certains événements ne présentent pas de correc-
tion de la nano seconde. Ces événements sont identifiables par une valeur de TI0MHz définie
par défaut a 100 ns et une valeur d’offset par défaut de 0 ns.

Afin de déterminer quelle précision pourrait donner une correction off-line du temps GPS,
nous avons étudié la stabilité de 1'oscillateur en fonction du temps. La valeur 100 - T10Mhz en
fonction du temps est représentée FIG. A.1 pour les GPS de Los-Leones et Coihuecco et pour les
périodes de septembre 2003 & avril 2004. Les valeurs moyennes et dispersions pour chaque mois
sont résumeées TAB. A.1. Les changements significatifs entre deux périodes semblent correspondre
avec des interventions sur le GPS. La dispersion pour une période considérée va nous permettre
de déterminer la précision que pourrait apporter une correction off-line de la nano seconde. Pour
Los-Leones, elle est d’environ 8.107% ns ce qui correspond pour une nanoseconde moyenne de
I’événement de 5.10% & une précision de 5.108 ns x 8.107% ns /100 ns = 40 ns. A cette valeur
il faut ajouter la dispersion de I'offset de 30 ns, ce qui donne une précision finale d’environs 70
ns. Pour Coihuecco, les valeurs étant plus dispersées (entre 16.1076 et 6.107% ns de dispersion),
les précisions varieront entre 110 et 60 ns selon les mois.

La correction offline de la nano seconde de I’événement FD, va donc nous permettre d’utiliser des
événements hybride, méme en cas de défaillance momentanée du systéme GPS, tout en gardant
un précision tout a fait convenable.
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Los-Leones: 100-T10MHz vs Time Coihuecco: 100-T10MHz vs Time

= 0.00402
0.00448=— F
0.00447F r e
X = 0004 o
0.00446 <= <> o F e
Fe @ = © o 000398~ €
LOME - > @ = o E 2 b4
0.00444 = -5 > e & s 000396~ o -
0.00443 e B = e N °c € = < > ==
E = - <= - C b & = <= <
0.00442 0.00394— < = = - z ’
E > dp <© < L PS > = > @
0.00441E- - o o 000392 e -
0.0044 = < @ C =
0.004395 A < | 0.0039 [+ L

| ! 1 1 1 1 L | | |
27/09/18 27/10/18 26/11/18 26/12/18 25/01/19 24/02/19 26/ 27/10/18 26/11/18 26/12/18 25/01/19 24/02/19 26/03/19 25/04/19

S

3/19 25/04/19

FiG. A.1 — Stabilité de loscillateur & quartz pour les GPS de Los-Leones et Coihuecco.

Los-Leones
période 100-<T10MHz> |or10Mh2 précision:
septembre 4.451 1073 8.042 10~© 40 ns
octobre 4.446 1073 8.038 1076 40 ns
novembre 4.441 1073 8.246 106 40 ns
decembre 4.445 1073 8.702 10~° 45 ns
janvier 4.439 103 12.62 10~ 65 ns
fevrier 4.416 1073 9.110 10~° 45 ns
mars 4.407 1073 8.51 1076 45 ns
avril 4.410 1073 5.93 1076 30 ns
mai 4.414 1073 8.53 1070 45 ns
juin 4.413 1073 8.44 1076 45 ns
Coihuecco
période 100-<T10MHz> |o7110Mh2 précision:
octobre 3.981 103 16.5 107° 80 ns
novembre 3.949 1073 12.710°° 65 ns
decembre 3.951 103 9.89 106 50 ns
janvier 3.940 1073 9.83 1076 50 ns
fevrier 3.935 103 12.16 107 60 ns
mars 3.939 1073 6.42 10~ 30 ns
avril 3.94510~3 14.04 1076 70 ns
mai 3.964 103 8.039 10 40 ns
juin 3.960 1073 9.873 107° 50 ns

TAB. A.1 — Distribution des valeurs de T10Mhz. La précision correspondante est obtenue en
multipliant la dispersion de la valeur du T10Mhz par la nanoseconde moyenne d’un événement:
5.108 /100, selon la formule de correction donnée précédemment. A cette précision il faut ajouter
la dispersion de l'offset qui est de l'ordre de 30 ns, soit une précision totale de ’ordre de 70 ns.
Le nombre d’événements pour déterminer ces valeurs est typiquement de 3000 par mois.
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Résumé

Congu pour mieux comprendre ['origine des rayons cosmiques aux ultra-hautes énergies, I’Ob-
servatoire Pierre Auger a commencé une période de prise de données devant s’étendre sur 20
années. Il pourra ainsi obtenir une statistique suffisante aux plus hautes énergies, pour détermi-
ner ’existence ou non de la coupure GZK. Utilisant simultanément deux techniques de détection
des gerbes atmosphériques, I'une au sol et ’autre par détection de la lumiére de fluorescence, il
devrait permettre de déterminer avec une précision sans précédent, aussi bien I’énergie de ces
rayons cosmiques que leurs directions d’arrivée et leur nature.

Apreés une introduction sur les propriétés générales des rayons cosmiques, les modes de produc-
tion aux plus hautes énergies sont présentés. Nous nous sommes ensuite attachés & un modeéle
particulier de production, considérant la désintégration de particules super massives reliques, le
but étant de déterminer des contraintes sur les temps de vie de ces particules.

Apres avoir présenté les principes de détection des gerbes atmosphériques et I’Observatoire Pierre
Auger, nous considérons la méthode hybride de détection : la mise en place d’une chaine de simu-
lation et la réalisation de tirs lasers hybrides ont permis de déterminer les performances associées
a ce type de détection ainsi que de vérifier la cohérence en temps des horloges des deux détec-
teurs, essentielle & la méthode utilisée.

Enfin, les données de la phase de préproduction ont permis de vérifier les performances des diffé-
rents types de reconstruction : par le détecteur de fluorescence seul, le détecteur au sol et par la
méthode hybride. A partir de ces données, une premiére comparaison des énergies ainsi qu’une
analyse des anisotropies ont été réalisées.

Mots Clefs : rayons cosmiques, gerbes atmosphériques, Observatoire Pierre Auger, détection
hybride, anisotropies.
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Abstract

Especially designed for a better understanding of the origin of the Ultra-High Energie Cos-
mic Rays (E>10'" eV), the Pierre Auger Observatory is now starting a period of data taking
expected to last of 20 years. It will obtain enough statistics at the highest energies to determine
wether or not the GZK cut-off exists. Using simultaneously two atmospheric shower detection
techniques, the first at ground level and the second detecting the fluorescence light, it should
make it possible to determine the energies as well as the arrival directions and nature of these
particules with better accuracy.

After an introduction covering the general properties of cosmic rays, the production mecanisms
at the highest energies are presented. We then focus on one particular mechanism of production,
considering the decay of ultra-heavy relic particules, the aim being to determine limits on the
life-time of such particles.

After having presented air-showers detection techniques and the Pierre Auger Observatory, we
consider hybrid detection: hybrid simulation and analysis of hybrid laser shots have allowed us
to evaluate the performance of this method. They also have made it possible to investigate the
relative timing of both detectors which is essential for the considered technique.

Finally, the data recorded during the Preproduction period have allowed us to check the pre-
cision of different detections:the surface detector alone, the fluorescence detector alone and the
hybrid method. Thanks to these data, a preliminar comparison of energy values and an analysis
of the arrival directions anisotropies have been done.

Keywords: cosmic rays, air showers, Pierre Auger Observatory, hybrid detection, anisotro-
pies.
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