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Introduction

Depuis des décennies, les membres de la communauté de physique des particules tentent de
repousser les limites des technologies des grands collisionneurs, dans le but d’atteindre les éner-
gies les plus élevées possibles. Et, bien que celles-ci soient déja impressionantes, elles sont encore
bien inférieures aux énergies maximales qui peuvent étre atteintes dans la Nature, et plus parti-
culiérement au sein du rayonnement cosmique. En effet, si les premiéres estimations suggéraient
’existence de particules d’énergie de I’ordre de 10'® €V, on sait maintenant que les plus énergé-
tiques d’entre elles peuvent méme dépasser les 10%° éV. Ce phénoméne offre donc une opportunité
incroyable, puisqu’il permet & priori d’avoir accés & des énergies extrémes, en méme temps qu’a
des informations importantes dans le domaine de ’astrophysique.

Toutefois, la situation est loin d’étre aussi simple. En effet, il existe encore & ’heure actuelle
énormément d’incertitudes sur la physique du rayonnement cosmique. On est ainsi incapable de
dire quelles sont les sources de ces particules ou encore quels sont les mécanimes capables de
produire un phénoméne d’aussi haute énergie. Un des principaux problémes de 1’étude des rayons
cosmiques aux plus hautes énergies découle du flux observé pour ce phénoméne. Pour les énergies
supérieures & 10%° €V, on observe ainsi moins d’une particule/km?/sr/siécle.

L’unique moyen de surmonter cette difficulté est de concevoir des dispositifs expérimentaux
possédant ’acceptance la plus grande possible. I’observatoire Pierre Auger est ’exemple méme
de ce type d’expériences dédiées & ’étude du rayonnement cosmique aux plus hautes énergies.
Ce dernier posséde des dimensions hors-normes qui en font le plus grand observatoire pour les
astroparticules jamais contruit, et posséde ’ambition de répondre aux nombreux problémes encore
non-élucidés, comme la question des anisotropies ou celle de la composition des rayons cosmiques
de ultra haute énergie.

Une autre grande question est celle des neutrinos d’ultra haute énergie. On sait en effet qu’il
existe des neutrinos produits au sein du Soleil, & travers les mécanismes de fusion nucléaire,
ainsi que lors de l'interaction des rayons cosmiques avec ’atmosphére, ou bien encore dans les
supernovae. Toutefois, aucun neutrino de trés haute énergie et d’origine externe au systéme solaire
n’a a ce jour été détecté. Il est pourtant généralement admis que de telles particules doivent exister,
en paralléle au rayonnement cosmique classique, composé de hadrons.

Et, ces derniéres présentent un intérét énorme pour la compréhension du rayonnnement cos-
mique dans son ensemble, puisqu’elles permettraient de contourner une des principales difficultés
liée aux rayons cosmiques chargés. Ces derniers sont en effet soumis aux nombreux champs ma-
gnétiques présents dans 1'univers, dont Deffet globale est I'isotropisation du flux observé sur Terre.
Les neutrinos eux sont insensibles & ces champs magnétiques et sont également quasi-insensibles
& la matiére présente le long de leur trajectoire, et permettraient donc de remonter directement &
leur point de création.

Malheureusement, la détection de telles particules est encore plus difficile que celle des rayons
cosmiques de ultra haute énergie, car, en plus du flux typique attendu, s’ajoute le probléme
de la probabilité d’interaction du neutrino, qui, pour une méme énergie, est extrémement faible



comparée a celle des particules chargées.

Dans ce cas, la solution passe encore par une surface de collection la plus grande possible. Et,
du fait de son acceptance importante, ’observatoire Pierre Auger, bien qu’il n’ait pas été congu
dans ce but, posséde les capacités pour apporter de précieuses informations sur les neutrinos &
des énergies supérieures a 107 eV.

Ce dernier point représente le sujet central de cette thése, qui s’articule autour de 6 chapitres.

Le premier d’entre eux est une présentation du rayonnement cosmique dans son ensemble,
dans lequel nous présentons de maniére simplifiée les principales hypothéses pour la production
du rayonnement cosmique de ultra haute énergie, les différentes méthodes de détection, et enfin
les principales questions qui existent dans ce domaine & ’heure actuelle.

Le chapitre 2 est une introduction sur la physique des gerbes atmosphériques, ces grandes
cascades de particules créées lors de l'interaction des rayons cosmiques avec l’atmosphére. La
détection & ultra haute énergie passe en effet par ’étude de tels phénoménes, en raison des flux
extrémement faibles.

L’observatoire Pierre Auger est décrit dans le chapitre 3. Nous y présentons le dispositif expé-
rimental mis en place pour ’étude des gerbes atmosphériques, ainsi que certaines caractéristiques
importantes. Enfin, nous présentons quelques résultats importants de ’expérience.

Les trois derniers chapitres sont consacrés a la physique des neutrinos de ultra haute énergie.

Le premier d’entre eux est une introduction générale dans laquelle nous tentons de mettre en
avant les connaissances existantes dans ce domaine, en abordant notamment la question des flux
attendus.

Les deux derniers chapitres présentent enfin les études réalisées dans le cadre de cette thése,
pour deux modes de détection différents, utilisant le réseau de surface de ’observatoire Pierre
Auger.



Premiére partie

Physique du rayonnement cosmique

Présentation de ’expérience






Chapitre 1

Le rayonnement cosmique

Le terme de rayonnement cosmique nous vient de Millikan en 1926, qui baptisa ainsi ce rayon-
nement ionisant mis en évidence 14 ans plus tot par Victor Hess. Ce dernier est celui qui, grace
& une série d’expériences en ballon, démontra ’'origine extra-terrestre de ce rayonnement respon-
sable entre autre, de la lente décharge des électroscopes observée des le début du 20° siécle par de
nombreux physiciens de 1’époque.

Ces particules, que 'on considérait a 1’époque de nature électromagnétique, ont constitué
le premier véritable « faisceau » de la communauté de physique des particules, permettant les
premiéres découvertes dans ce domaine, comme celle du positron en 1932, ou encore du muon
en 1938. Cette méme année, le physicien francais du nom de Pierre Auger mit en évidence une
coincidence au niveau des temps d’arrivée des particules de ce rayonnement cosmique dans des
détecteurs espacés de plusieurs dizaines de métres. Il interpréta ce résultat comme une preuve de
I’existence de grandes cascades de particules provenant de 'interaction de primaires de trés grande
énergie avec ’atmosphére et compris qu’il était possible, de part la détection de ces cascades,
de remonter aux caractéristiques de la particule primaire. Cette interprétation se base sur les
observations déja effectuées en laboratoire par Rossi, qui avait déja observé cinq ans plus tot
un tel phénomeéne de coincidence, mais & plus petite échelle. En comparant la surface des gerbes
observées en laboratoire et de celles créées par les rayons cosmiques, Pierre Auger estima également
’énergie du primaire, montrant que celle-ci pouvait atteindre 10'° eV.

Ce travail est & l'origine des études liées 4 la détection des grandes gerbes atmosphériques, qui
occupe de nos jours une des grandes parts de la physique des astroparticules, et c’est autour de
ce théme que s’est développé le travail exposé dans ce manuscrit.

Aujourd’hui, 70 ans aprés la découverte des gerbes atmosphériques, la caractéristique la plus
marquante de ce rayonnement cosmique est sans aucun doute son spectre en énergie. C’est sans
doute la raison pour laquelle il apparait dans toutes les théses traitant de ce sujet. Et, méme pris
d’une certaine envie d’originalité, nous ne pouvons déroger a cette régle. Nous présentons donc
dans la figure 1.1 le spectre en énergie des rayons cosmiques tel qu’il est connu & ’heure actuelle.
Ce dernier a été réalisé & partir d’une compilation de données de diverses expériences.

Quand on commente ce spectre, il est de coutume de mettre en avant les 10 ordres de grandeur
en énergie et 32 ordres de grandeur en flux sur lesquels ce dernier s’étend. Toutefois, ce qui est
vraiment frappant, c’est la régularité avec laquelle ce flux décroit sur ce domaine en énergie,
pouvant laisser penser qu'un unique phéndémeéne en est ’origine. Ce n’est cependant pas le cas
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F1a. 1.1 — Spectre en énergie du rayonnement cosmique. La ligne bleue représente une loi de puissance
en F3.

comme en témoignent les différentes « cassures » qui apparaissent en plusieurs endroits de ce
spectre. Ces variations sont trés subtiles, mais 6 combien importantes.

En partant des basses énergies, le flux des rayons cosmiques évolue tout d’abord en E~27 de
100 3 10'5° eV. A cette énergie, il connait alors sa premiére variation, appelée communément le
genou, et connait ensuite une décroissance plus rapide, d’indice spectral —3.1. Ce phénoméne se
répéte ensuite & 10170 eV, avec la présence d’un deuxiéme genou marquant le passage d’une évolu-
tion en E~31 a4 E732 qui se poursuit jusqu’aux alentours de 10'88 eV, position de la « cheville ».
Celle-ci représente le changement d’indice le plus clair de ce spectre, et correspond de nouveau a
une décroissance plus lente, en E~27.

Ces caractéristiques du spectre en énergie ont donné lieu & de nombreuses études visant & com-
prendre 'origine de ces différentes variations qui sont encore & I’heure actuelle mal comprises. Mais
avant de continuer, arrétons nous un instant, et demandons nous ce que nous savons réellement
de la physique du rayonnement cosmique.



A la détection de I'une de ces particules, on essaye d’en extraire le maximum d’informations
possible. Et, quel que soit le domaine en énergie, on est intéressé par 3 principales observables.
Tout d’abord, la composition des particules détectées, c’est & dire de quel type de particule il
s’agit. Ensuite, leur direction d’arrivée, qui souléve la question des sources et de la propagation
dans le milieu interstellaire. Et finalement, il y a I’énergie de ces particules, qui pose aussi la
question des mécanismes d’accélération. L’état des connaissances sur ces 3 grandeurs dépend de
I’énergie considérée. En effet, quand on préte attention au spectre en énergie présenté ci-dessus, il
est évident, & la vue des différences de flux, que I’on posséde beaucoup plus d’informations & basse
énergie qu’a des énergies de I'ordre de 100 EeV (1 EeV = 10'® eV), ce qui influence directement
le niveau de compréhension que 1’on peut espérer, bien qu’il reste de nombreux points obscurs,
méme & basse énergie.

Meéme pour des énergies de l'ordre du GeV, il est clair que le rayonnement cosmique est créé
hors de notre systéme solaire, et plus précisément a l’intérieur de la galaxie pour ce domaine
d’énergie. Il y a également quelques particules provenant du soleil, mais celles-ci sont associées
avec l’activité solaire, et possédent une grande variabilité temporelle. Le gros du rayonnement
cosmique est décorrelé de ces événements violents du soleil, bien que le flux de basse énergie
(~ 1 GeV) subisse quand méme ce qu'on appelle une modulation solaire, c’est & dire que les
particules de plus basse énergie sont repoussées par les vents solaires et ne peuvent atteindre
I’atmosphére terrestre. Ce phénoméne explique la forme du spectre a basse énergie. Pour ce qui
est de la composition, on a tendance a dire que le rayonnement cosmique est composé de 90% de
protons, 9% de noyaux d’hélium et le reste de noyaux plus lourds. Il n’est pas vraiment juste de
parler de la sorte, et il vaut en fait mieux parler de composition, pour une énergie ou un domaine
d’énergie donné. Tout d’abord, les informations & ce sujet ne sont pas comparables d’un domaine
d’énergie & un autre, et, si on connait bien la composition du rayonnement cosmique & basse
énergie, c’est loin d’étre le cas pour les plus hautes énergies. Ensuite, celle-ci est bien évidemment
dominée par le flux aux alentours du GeV et les différentes abondances données plus haut sont
ainsi principalement représentatives de ce domaine en énergie.

Les flux les plus importants permettent une étude statistique détaillée des primaires. Ainsi,
autour du GeV, le spectre en énergie est bien mesuré pour tous les noyaux jusqu’au Nickel [1],
ainsi que pour beaucoup de leurs isotopes. On peut donc avoir accés aux différentes abondances
de ces noyaux dans le flux de rayonnement cosmique, représentées dans la figure 1.2.

Celle-ci nous donne accés a 'abondance des différents éléments en fonction du numéro ato-
mique. Il est intéressant de noter que les abondances au sein du rayonnement cosmique (trait
plein) sont différentes de celles caractéristiques du systéme solaire (ligne brisée), ce qui met bien
en évidence 'origine extra-solaire de ces particules.

Il faut également noter la présence d’électrons ainsi que de positrons parmi les particules du
rayonnement cosmique, bien que leur contribution soit moins importante que celle des autres élé-
ments. On trouve également quelques antiprotons, mais encore une fois ceux-ci sont peu nombreux,
puisque les mesures donnent un rapport p/p de ~ 10~* aux alentours de 10 GeV [2]. Il est clair
que ces derniers sont des particules secondaires produites lors de la propagation des primaires
dans la galaxie. Si I’expérience PAMELA a récemment signalé I'existence d’un excés de positrons
au dela de 10 GeV [3], qui demande encore a étre expliqué, il n’existe par contre pour le moment
aucune indication de l’existence d'une composante primaire non négligeable pour les antiprotons.
De méme, aucun noyau d’antihélium ou d’antideutéron n’a pour le moment été détecté dans le
rayonnement cosmique. L’existence de tels primaires reste actuellement une question d’un grand
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F1G. 1.2 — Abondances relatives des différents éléments du rayonnement cosmique & basse énergie [4].

intérét pour la communauté des astroparticules.
La composition reste bien connue jusqu’a des énergies de I'ordre de 10 €V, le rapport entre

les différents éléments restant & peu prés constant en fonction de I’énergie. Pour ce qui est des
sources du rayonnement cosmique, la situation est différente puisque méme pour les plus faibles
énergies, celles-ci restent incertaines. Ceci est une conséquence des multiples déflections subies
par les noyaux dans le champ magnétique du milieu interstellaire, qui sont responsables d’une
isotropisation du rayonnement cosmique. En d’autres termes, les particules ne pointent plus vers
leurs sources et semblent nous arriver de toutes les directions du ciel.

Quoi qu'il en soit, c’est pour ces basses énergies que la connaissance est la plus compléte. Au
dela de 10 €V, la situation se corse en effet. Et le premier véritable probléme rencontré se situe

autour de 10 &V.

Le genou marque ainsi le premier grand cap au niveau des certitudes concernant le rayonne-
ment cosmique. Tout d’abord parce que la composition n’est alors plus une observable aussi aisée
a mesurer qu’a plus basse énergie, comme en témoigne la figure 1.3, qui représente encore une
fois ’abondance des principaux éléments du rayonnement cosmique, mais cette fois en fonction de
I’énergie du primaire. Le flux y est représenté pour chaque élément jusqu’a une énergie de quelques
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FiG. 1.3 — Abondances des principaux éléments du rayonnement cosmique en fonction de ’énergie du
primaire. Les flux des différents éléments ont été translatés pour une meilleure comparaison [2].

10" eV. Au-dela, on a I’habitude de représenter le flux toutes particules confondues, en raison
de l’identification difficile du primaire. Mais la principale difficulté reste encore I’explication de
I’origine de cette inflexion du spectre qui est toujours mal comprise.

Il existe néanmoins des scénarios, remportant un consensus plus ou moins important, pour
expliquer l'origine de ce phénoméne. On peut ainsi interpréter ce changement d’indice spectral du
spectre comme la limite en énergie d'une classe particuliére de sources du rayonnement cosmique.
Une telle hypothése peut se vérifier par 1’évolution de la composition autour de cette limite.
En effet, il est vraisemblable que I’énergie maximale & laquelle peut étre accéléré un noyau soit
proportionelle & sa charge. Le spectre de proton pour un type d’accélérateur donné devrait ainsi
chuter & une énergie 26 fois plus petite que celui du fer. Une exemple d’une telle transition est
représentée dans la figure 1.4, qui est une reproduction de la figure originale de Peters, qui fut le
premier a proposer une telle explication pour l'origine du genou en 1961 [5]. Le spectre observé ne
chutant pas brusquement au genou, ce dernier a également fait I’hypothése de 1’existence d’une
nouvelle population de particules de spectre plus dur, qui s’additionnerait & la composante de
basse énergie. C’est ce que représente la ligne bleu de la figure 1.4.



10

~ 10" x v ]
[
n
- 10°
wn
O'IE 102
(&)
> 10!
)
@)
~  10°
=
Z
Z.
o]
™ 10'2
62|

103

10

10° 102 10* 10° 108 10'° 102

E (GeV /noyau)
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Cependant, comme le montre cette figure, un tel scénario implique un durcissement du spectre
a relativement basse énergie. Ainsi, si on considére que 10'® eV est I’énergie maximale atteignable
pour le proton, alors le fer devrait diminuer autour de 3 x 106 €V, et le durcissement du modéle
de Peters devrait étre observé peu aprés cette énergie. Pourtant, aucun changement d’indice n’est
observé et le spectre en énergie suit une évolution réguliére jusqu’a la cheville, comportement qui
ne peut étre expliqué, méme en prenant en compte les éléments plus lourds que le fer.

Une autre maniére d’expliquer la variation d’indice observée au genou est de considérer que
ce dernier est dii & un changement des propriétés de diffusion dans le milieu interstellaire, de telle
sorte qu’au dessus d’une certaine énergie, le temps caractéristique de propagation diminue plus
rapidement avec l’énergie.

Réussir a expliquer l'origine de ce phénomeéne passe sans aucun doute par une meilleure
connaissance de la composition & ces énergies, actuellement étudiée au sein de ’expérience KASCADE-
Grande [6] par exemple.

La cheville peut étre considérée comme le seuil du domaine de Ultra-Haute Energie (UHE)
du rayonnement cosmique. A I'heure actuelle, les données autour de 10'® eV sont suffisamment
nombreuses pour nous offrir une bonne vision du spectre au niveau du changement d’indice spec-
tral. Le probléme est encore une fois d’expliquer ’origine de ce durcissement du spectre. La solution
la plus couramment citée consiste a interpréter ce changement de pente comme la transition entre
la composante galactique du rayonnement cosmique, qui disparait pour laisser place & une compo-
sante extragalactique, qui régit alors la nouvelle structure du spectre & UHE. C’est une hypothése
naturelle lorsqu’on considére le rayon de gyration des particules chargées dans un champ magné-
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tique galactique typique. En effet, ce dernier est de ~ 100 pc (parsec) pour un proton de 10'®
eV, ce qui est déja plus grand que I’épaisseur du disque galactique. Et étant donnée I’isotropie
observée pour des particules d’énergie E ~ 10 eV, dont le rayon de gyration est maintenant
plus grand que la taille maximale de la galaxie, il est courant de considérer que les particules
au-dessus de cette énergie ont des origines extragalactiques. Les données ne sont cependant pas
encore suffisantes pour étayer une telle hypothése.

On peut ainsi également expliquer l'origine de la cheville comme une conséquence des interac-
tions des rayons cosmiques de ultra haute énergie par production de paires e™e™. Dans ce type de
modele, développé notamment par Berezinski [7], la cheville est alors un effet lié & la propagation
du rayonnement cosmique dans 1'univers.

Le domaine de ultra-haute énergie est quand méme & I’heure actuelle celui qui présente le plus
d’incertitudes. Tant au niveau des sources, encore inconnues, que de la composition. La forme
méme du spectre aux plus hautes énergies (E > 10?° ¢V) demande encore confirmation.

Dans la suite de ce manuscrit, nous nous intéresserons uniquement a ce domaine du rayonne-
ment cosmique de UHE (RCUHE), qui constitue la thématique de I'expérience a laquelle j’ai pris
part durant ces trois derniéres années.

Nous allons maintenant tenter de rentrer plus en détail dans la physique méme du rayonnement
cosmique. Pour cela, nous suivrons un ordre chronologique, en nous intéressant tout d’abord aux
sources de telles particules, puis a leur propagation, pour finalement parler de leur détection &
leur arrivée sur terre.

1.1 Les origines du rayonnement cosmique

Avant de continuer, nous tenons tout d’abord & préciser pour le lecteur néophyte que cette
partie n’est pas une discussion des sources connues du rayonnement cosmique, mais de sources
possibles, puisqu’il n’existe & 'heure actuelle aucune certitude a ce sujet.

Il existe deux grands scénarios pour la production du rayonnement cosmique, répondant aux
noms de modéles Bottom-Up et Top-Down. Mais, seuls les modeéles Bottom-Up impliquent une
véritable accélération au sens propre du terme, au sein de sites astrophysiques particuliers. Les
modéles Top-Down quant & eux expliquent la création de RCUHE & travers la désintégration de
particules supermassives, reliques des premiers ages de 'univers.

1.1.1 Scénarios Bottom-Up

Comme le laisse transparaitre le nom de « Bottom-Up », ce type de mécanisme consiste en
I’accélération progressive d’une particule chargée, confinée au sein d’un objet astrophysique jouant
le role de milieu accélérateur. Un tel modéle requiert donc deux éléments primordiaux. Tout
d’abord un mécanisme d’accélération capable de créer des particules de trés haute énergie, et
ensuite un site astrophysique réunissant les critéres nécessaires, tels que définis par ce mécanisme.

Accélérer une particule chargée implique obligatoirement l’utilisation d’un champ électrique
ou d'un champ magnétique. S’il est difficile de trouver des différences de potentiels de ’ordre de
10'® V, nécessaires pour produire un proton d’énergie 10'® €V, les milieux interstellaire et interga-
lactique regorgent par contre de champs magnétiques, plus ou moins intenses, susceptibles de nous
aider dans notre tache. Et, les premiers sites astrophysiques qui viennent a 1’esprit sont les restes
de supernovae, proposés initialement par Ginsburg et Syrovatskii [8], candidats intéressants car
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1) 2)

amont du choc aval du choc

E,

F1G. 1.5 — Représentation de 'interaction d’une particule chargée avec 1) un nuage de plasma se déplacant
a la vitesse V' 2) le front plan d’un choc se propageant dans un plasma. V est ici la vitesse relative du gaz
en aval du choc par rapport & la vitesse en amont du choc.

possédant des champs magnétiques supérieurs en moyenne 4 ceux du milieu interstellaire moyen.
De plus ces derniers survivent pendant un temps suffisamment long et possédent une taille im-
portante, ce qui est nécessaire, comme nous le verrons plus loin, pour obtenir une accélération
suffisamment importante. Le principe de gain en énergie, largement accepté, se base sur une accé-
lération stochastique au niveau de fronts de choc, a l'intérieur du plasma. Ce type de mécanisme
d’accélération porte le nom de mécanisme de Fermi, et fut proposé pour la premiére fois par ce
dernier en 1949 [9]. Encore une fois, comme pour le spectre en énergie, ce dernier est présenté en
détail dans grand nombre de livres ou de théses traitant des astroparticules. Nous nous contente-
rons ici de présenter brievement les principes importants. Le lecteur intéressé pourra obtenir plus
de détails dans le papier original, ou dans une des nombreuses références traitant de ce probléme
[10, 11, 12, 13].

Mécanismes de Fermi

Il existe deux types d’accélération de Fermi basés tous les deux sur la diffusion élastique de
particules chargées dans un milieu magnétique turbulent.

La premiére forme, qui est I'idée méme du papier original de Fermi, met en jeu des nuages
de plasma en mouvement dans le milieu interstellaire. Lorsqu’'une particule traverse un tel nuage,
comme shématisé sur le panneau de gauche de la figure 1.5, elle connait une variation d’énergie.

La variation d’énergie relative % de la particule, considérée comme relativiste, lors d’une

traversée du nuage, peut s’écrire:

ﬁ B 1 — [ cos By + Bcosby — 32 cos By cos by _q
E 1— 32 ’

ou 8 = V/c est la vitesse du nuage en unité naturelle dans le repére du laboratoire. 6; et 6y

(1.1)
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FiG. 1.6 — Variation d’énergie d’une particule chargée & la traversée d’un nuage de plasma. 6; = 0
représente un choc arriére, §; = 7 un choc frontal

sont les angles représentés figure 1.5. Le nuage de plasma est supposé non relativiste.

On représente sur la figure 1.6 cette variation d’énergie en fonction des angles 61 et 6, pris
entre 0 et 27. Pour le besoin de cette figure, nous avons considéré une valeur de 3 de 10!, Cette
derniére ne se veut aucunement réaliste, mais sert uniquement les besoins de la représentation.

Il est intéressant de voir que cette variation d’énergie peut-étre soit positive, soit négative,
selon les valeurs des deux angles. La tendance générale est que 'on gagne de ’énergie lorsque la
vitesse de la particule est opposée a celle du nuage, avec un maximum pour les chocs frontaux
(61 = ), et que 'on en perd lorsque celle-ci se propage dans le méme sens que le nuage, la plus
grosse perte correspondant aux chocs arriéres (6; = 0).

A quel gain (ou perte) peut-on s’attendre pour une particule chargée se propageant dans le
milieu interstellaire et connaissant un grand nombre d’interactions de ce type?

Avant toute chose, d’aprés la forme de cette figure, on peut dire avec certitude que si les angles
0, et O sont distribués de maniére équiprobable, alors la variation moyenne d’énergie LEE>,
sera nulle. Pour 65, c’est effectivement le cas, la direction de la particule & sa sortie du nuage
étant rendue isotrope par les nombreuses diffusions a l'intérieur de celui-ci. Pour #; par contre,
ce n’est pas le cas, contrairement & ce que ’on pourrait penser & priori. L’analogie habituelle est
de comparer la particule se propageant dans le milieu interstellaire & une voiture se déplacant sur
une route & double sens. Cette derniére croisera toujours plus de voitures qu’elle n’en doublera,
autrement dit pour notre particule, on aura toujours plus de chocs frontaux que de chocs arriéres.

L’angle d’entrée dans le nuage n’est donc pas distribué de maniére isotrope, les angles proches
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de 7 étant favorisés. Cela se traduit donc par un bilan énergétique positif. Pour obtenir ’expression
exacte de la variation moyenne d’énergie, il faut effectuer la moyenne de ’expression 1.1 sur les
deux angles. On obtient:

<AE> 4p%/3 4
E  1-p273
Ce gain, bien que trés faible, est positif. L’expression de la variation d’énergie moyenne est de

degré 2 en (3, ce qui vaut & ce processus le nom de mécanisme de Fermi du second ordre. Et, s’il
existe un mécanisme du second ordre, c’est qu’il existe également un processus du premier ordre.

I (1.2)

Le mécanisme de Fermi du premier ordre est une modification de I’idée originale de Fermi,
développée pour pallier aux problémes rencontrés par le précedent processus d’accélération. Il se
base cette fois sur la diffusion de la particule chargée par des inhomogéneités magnétiques situées
de part et d’autre d’un front d’onde de choc au sein d’un plasma. La situation correspond au
schéma de droite de la figure 1.5. Cette fois-ci, la particule est accélérée par les aller-retours a
travers le front de choc.

Lors d’un tel aller-retour, la particule subit encore une variation d’énergie, pour laquelle on
peut reprendre 'expression 1.1 donnée plus haut. La différence entre les deux processus viendra
des valeurs possibles pour les angles 0, et 6. En effet, dans ce cas, les angles 6, et 05 appartiennent
respectivement a [3, 2F] et [=F, Z], de telle sorte que cosf; < 0 et cosfy > 0. Si on se réfere de
nouveau 3 la figure 1.6, on voit que pour ces valeurs des angles, la variation d’énergie est toujours
positive, contrairement & ce qu’on avait précédemment. La deuxiéme différence vient lors du calcul
de la moyenne sur les deux angles. Dans ce processus, le grand nombre de collisions en amont
et en aval du choc rend aléatoire la direction de la particule. Toutefois, la distribution en angle
correspond ici & la projection d’un flux isotrope sur un plan, o sinf cosf. Ainsi, cette moyenne

sur les angles nous donne:

2
<AE>:1+beta+1/3ﬁ —12%ﬁ (13)
E 1—p2 3

On obtient cette fois un gain en 3, d’ou le nom d’accélération du premier ordre.

La principale difficulté du mécanisme de second ordre est qu’il n’est pas assez efficace (gain
en 372) et posséde ainsi des temps caractéristiques d’accélération beaucoup trop longs pour étre
responsable des particules de trés haute énergie observées. On peut écrire 1’évolution de ’énergie
en fonction du temps t, pour une particule d’énergie initiale Fy, comme:

B(t) = Eo(1+712) %, (1.4)

ou L est le libre parcours moyen entre deux collisions, c la vitesse de la lumiére et 71 /o = 4 /30
ou 4/33? pour les mécanismes de premier ordre et de second ordre respectivement. Ainsi, pour
un libre parcours moyen L ~ 1 pc et 3 = 107%, et pour une particule d’énergie initiale de 1 TeV,
on peut évaluer qu’il faudra respectivement 5 x 10* et 5 x 10® ans aux processus de premier et
second ordre pour multiplier ’énergie de celle-ci par 10. On voit la différence d’efficacité entre ces
deux mécanismes.

Le deuxiéme probléme du processus de second ordre est que ce dernier prévoit un indice
spectral dépendant des caractéristiques du nuage de plasma, tandis que ’autre nous donne un
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FiG. 1.7 — Diagramme de Hillas. Ce dernier nous donne une information importante sur le pouvoir accéléra-
teur des différentes grandes familles de sites astrophysiques susceptibles de produire des rayons cosmiques.
Les objets situés sous les diagonales ne sont pas capables d’accélérer les particules correspondantes au-dela
de I’énergie indiquée. Pour cette figure, on a considéré k =1 et g = 1.

indice universel de 'ordre —2. Et si on considére un taux d’échappement des particules hors de la
galaxie proportionnel a 1’énergie, on obtient un spectre en énergie compatible avec celui observé.

A priori, on peut donc retenir le mécanisme de Fermi du premier ordre comme processus
d’accélération possible des rayons cosmiques. Ce dernier a d’ailleurs été congu initialement dans
I'optique de faire des restes de supernovae les sources du rayonnement cosmique jusqu’aux plus
hautes énergies. On a donc une famille de sources ainsi qu'un mécanisme d’accélération efficace,
soit tout ce que ’on recherche. Mais la réalité est malheureusement plus compliquée que cela.

En effet, si on considére ce mécanisme comme responsable de ’accélération des particules du
rayonnement cosmique, on peut montrer que 1’énergie maximale F,,,, pouvant étre atteinte par
une particule de charge Ze s’écrit:

Epaz = kZeBRB, (1.5)

c’est & dire qu’elle dépend de la taille R de la source, du champ magnétique B et de la vitesse
(G du choc. k est un facteur inférieur a 1, lié au temps d’accélération. Pour une particule donnée,
et pour k et (§ fixés, on peut représenter le champ magnétique nécessaire, en fonction de la taille
R, pour accélérer celle-ci jusqu’a une énergie F,q;-
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En se basant sur cette formule, Hillas fut le premier & publier en 1984 [14] un diagramme sur
lesquels il eut 'idée de placer différentes familles d’objets astrophysiques en fonction des champs
magnétiques et tailles typiques de ces derniers. Un tel diagramme est visible figure 1.7. Et, en
tragant sur celui-ci des lignes d’équi-énergie, pour une charge Z donnée, il est possible de voir
quels objets sont capables d’accélérer ce type de particules jusqu’aux énergies considérées. Les
familles situées en dessous des diagonales n’étant pas capable de le faire.

La premiére information que I’on obtient est que les restes de supernovae, marqués ici par SNR
(pour SuperNovae Remnants), ne sont malheureusement pas capables d’accélérer des particules
jusqu’aux plus hautes énergies observées, que ce soit des protons ou du fer, pourtant plus facile
& accélérer. L’explication Supernovae + mécanisme de Fermi d’ordre 1 pour expliquer le rayonne-
ment cosmique de UHE ne fonctionne donc pas. Toutefois, ce scénario reste valable pour expliquer
lexistence de ces particules jusqu’a des énergies de l'ordre de 10 eV. Il est ainsi généralement
admis que les rayons cosmiques jusqu’au genou sont produits de cette maniére.

Si les restes de supernovae ne sont pas les sources du rayonnement cosmique, il faut leur trouver
un ou plusieurs remplacants. On voit sur le diagramme de Hillas que les candidats ne sont pas
trés nombreux.

La plupart de ceux-ci se situent hors de notre galaxie. On pense en particulier aux noyaux
actifs de galaxie (AGN) qui ont depuis longtemps recueilli 'intérét des théoriciens. Ce ne sont
pas les seuls candidats possibles, puisque 1’on trouve aussi des amas de galaxie, des galaxies en
collision ... Il faut noter que I'on a également des sources telles que les étoiles & neutron ou naines
blanches qui sont encore situées & U'intérieur de la galaxie. La question de l'origine galactique ou
extragalactique des rayons cosmiques ne peut donc pas étre réglée seulement par 1’échec des restes
de supernovae.

Si, & la vue de ce diagramme, les sources possibles ont I’air suffisamment nombreuses, il faut
noter que ce dernier est une version plutét « optimiste » de la situation, puisque les valeurs utilisées
pour (G ou k reflétent la limite haute des parameétres mis en jeu. Dans la réalité, on a encore moins
de candidats capables d’expliquer les énergies les plus extrémes.

1.1.2 Scénarios Top-Down

Les difficultés liées & l'extension des modéles d’accélération jusqu’a des énergies de 'ordre de
102! eV ont mené au développement de modéles exotiques pour la production des rayons cosmiques
de plus haute énergie. Le principe de ces derniers, bien résumé par le nom de « Top-Down » est
que les particules observées sont les produits de la désintégration de particules dont la masse
pourrait atteindre les 10%° eV, énergie correspondant & 1’échelle de grande unification.

Il y a généralement deux classes de modéles, le premier faisant intervenir des défauts topolo-
giques et le second 1ié & la matiére noire. Nous ne rentrerons pas plus dans les détails de ce genre
de modéles dont les caractéristiques techniques dépassent nos compétences. On peut trouver une
revue détaillée de ces différents modeéles dans la référence [15].

Lorsque 'on s’intéresse aux différences entre ce type de modéles et les scénarios Bottom-up,
il y a principalement deux caractéristiques qui se démarquent: un spectre d’injection plus dur, et
une composition trés différente de celle des modéles d’accélération classiques. Dans ces derniers,
les particules accélérées a la source et injectées dans le milieu interstellaire sont des protons, des
noyaux de masse plus grande ou méme des neutrons créés lors d’interactions dans la source. Dans
les modéles Top-Down par contre, la particule supermassive se désintégre et 1’hadronisation des
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F1G. 1.8 — Spectre en énergie des photons (trait brisé) et des nucleons (trait plein), calculé dans la référence
[16].

produits de désintégration donne de facon trés prépondérante des leptons et des mésons, ainsi que
quelques rares nucléons. La présence majoritaire de mésons, instables, se traduit donc par des flux
de gammas et de neutrinos trés grands, excédant les flux de nucléons par un facteur de 'ordre de
30.

Ce point est illustré par la figure 1.8 sur laquelle sont représentés les flux de photons et de
nucléons attendus pour des rayons cosmiques créés lors de ’annihilation de monopoles (défauts
topologiques ponctuels). On y voit bien la différence de flux entre photons et protons, avec presque
un ordre de grandeur, quel que soit I’énergie.

La mesure des flux de neutrinos et de photons est ainsi la meilleure maniére de contraindre ces
modéles Top-Down. Il faut noter que de récents résultats de I’observatoire Pierre Auger (voir cha-
pitre 3) contraignent fortement ce type de modéles, qui bien que n’étant pas totalement invalidés,
semblent de moins en moins compatibles avec les observations.

1.2 Propagation de la source a la terre

Aprés avoir présenté les possibles mécanismes de création des RCUHE, il nous faut maintenant
parler de la problématique liée & la propagation de ces particules dans le milieu galactique ou
extragalactique.

Si le milieu entre la source et la terre consistait en un vide parfait, vide de particules et de
champs magnétiques, cette partie n’aurait pas d’intérét, les particules créées se propageant alors
en ligne droite, sans étre aucunement génées lors de leur voyage. Ce n’est cependant pas le cas, et
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leur chemin est en réalité semé d’embuches. Le milieu interstellaire est en effet rempli de gaz, de
poussieres, de particules, ainsi que de champs magnétiques susceptibles d’interagir avec nos rayons
cosmiques. Nous développerons ces quelques points dans les différentes sous-parties ci-dessous.

1.2.1 Interactions des RCUHE avec les fonds cosmiques

Nous disions précedemment que les rayons cosmiques étaient susceptibles d’interagir avec de
nombreux partenaires lors de leur voyage vers la terre. En réalité, la perturbation causée par les
poussiéres et autres gaz interstellaires est négligeable devant celle résultant de l’'interaction avec
les fonds diffus de photons. C’est pour cette raison que nous ne présenterons que ces interactions
dans cette partie.

Tout d’abord, il convient de présenter les « fonds diffus de photons » dont 1'on parle.

On a tout d’abord le mieux connu de tous, & savoir le CMB, pour Cosmic Microwave Background.
Ce dernier résulte du premier découplage des photons de la matiére, survenu lorsque 'univers avait
a peine 400000 ans. II est homogene & 107> prés, et sa température évolue avec le redshift comme
(1 + 2). De méme, sa densité augmente comme (1 + z)® et sa densité énergétique totale comme
(1 + 2)*. Le CMB est un des seuls paramétres dans la physique des RCUHE qui ne soit pas une
source d’incertitudes.

En plus de ce premier rayonnement diffus, on doit également prendre en compte 1’existence
du CIB (Cosmic Infrared Background), qui constitue, comme son nom l'indique un fond diffus
de photons infrarouges. Il existe deux contributions & ce dernier:

— L’émission stellaire des galaxies. Les longueurs d’onde pour lesquelles cette contribution est

la plus importante sont de ’ordre du pm.

— La réémission d’infrarouge par la poussiére froide des galaxies. Les longueurs d’onde associées

sont de ’ordre de 100um.
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Contrairement au CMB, les modéles décrivant le CIB sont entachés de nombreuses incertitudes,
qui reflétent la difficulté d’observation de ce fond diffus, principalement a cause de la présence
des avant-plans galactiques qu’il faut soustraire en utilisant des modéles d’émission de poussiére.
Depuis COBE, dont l'instrument embarqué DIRBE a effectué des mesures dans ce domaine, les
progreés théoriques et observationnels ont permis de contraindre assez fortement 1’ordre de grandeur
du CIB, bien que la forme exacte de son spectre reste complétement hypothétique. Une revue des
différentes contraintes expérimentales sur le CIB peut étre trouvée dans la référence [17].

C’est donc avec ces deux populations de photons, ainsi qu’avec les fonds optiques et UV, que
les particules sont amenées & interagir lors de leur propagation depuis leur source. Les interactions
qui entrent en jeu dépendent ensuite du type de particule considéré et de leur énergie.

On peut admettre sans trop se tromper que les neutrinos ne subissent aucune interaction ou
déflexion lors de leur propagation.

Pour ce qui est des photons, ces derniers sont importants prioritairement dans le cadre des
modeéles Top-Down. Nous donnerons juste les principales interactions susceptibles de se produire
pour de telles particules: production de paires avec des photons du CMB, production de double
paires yycnB — e eTe el A prendre en compte aux plus hautes énergies (au-dela de 102 eV). Il
faut noter que la production de paires avec des photons de plus haute énergie (CIB) est responsable
d’une forte atténuation du spectre dés ~ 10 TeV.

Nous parlerons par contre plus en détail du cas plus intéressant des nucléons et des noyaux,
ce qui nous permettra entre autre d’'introduire 'effet GZK.

En plus des pertes d’énergie dues aux interactions que nous allons présenter dans cette partie,
il faut savoir qu’il existe également ce qu’on appelle I'effet de redshift, 1ié & ’expansion de I'univers,
qui entraine des « pertes adiabatiques » d’énergie pour les rayons cosmiques se propageant sur des
distances cosmologiques. La longueur de perte d’énergie associée a ce phénomene est de ’ordre de
4000 Mpc.

Cas des nucléons d’ultra haute énergie

Protons et neutrons interagissent avec le CMB, ainsi que de maniére sous-dominante avec le
fond diffus infrarouge. Les processus pertinents sont listés ci-dessous.

Production de paire Il s’agit du processus py — peTe™, dans lequel un proton de ultra-
haute énergie sert de catalyseur & la transformation d’un photon de basse énergie en paire e*e™.
Le seuil de cette réaction est de ~ 5x 10'7 eV pour un photon typique du CMB, d’énergie ¢ ~ 1073
eV.

Photoproduction de pions. Effet GZK Peu aprés la découverte du CMB par Penzias et
Wilson en 1965, deux papiers sur les rayons cosmiques furent publiés simultanément aux USA et
en Union Soviétique [18, 19], prédisant que le spectre en énergie du rayonnement cosmique devrait
finir un peu avant 10?° €V suite & I'interaction des nucléons et noyaux de UHE avec les photons du
CMB. Cet effet devrait étre responsable d’une chute brutale du spectre, et méme si des particules
de plus haute énergie étaient créées, celles-ci auraient une probabilité quasi nulle de survivre & la
propagation de la source vers la Terre. Cette prédiction porte le nom de coupure GZK, du nom
des 3 auteurs, Greisen, Zatsepin et Kuzmin.
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L’interaction liée & cet effet est la photoproduction de pions, qui s’écrit Ny — N’ + nm, ou
N et N’ sont des nucléons. Il est aisé de calculer le seuil d’une telle réaction, pour un photon
d’énergie €. Dans le référentiel du laboratoire, le carré de 1’énergie dans le centre de masse s’écrit:

s = M?+2FEe(1 — cosb), (1.6)

ot M et E sont respectivement la masse et ’énergie du nucléon et 0 est I’angle entre les deux
particules.
Le seuil est calculé pour /s = M + m_ o, avec m o la masse du pion neutre, ce qui implique:

Tx% (9M + mgo) . (1.7)
4e
Cette énergie seuil est de ~ 1020 eV pour € = 6.34 x 1074 €V, énergie moyenne du CMB. Si on
calcule ce seuil pour la queue de photons de plus haute énergie, cette énergie seuil est plutdt de
I'ordre de 2 x 10" eV. Toutefois, cette valeur ne s’applique qu’a un nombre marginal d’interactions.
La section efficace associée & cette interaction est bien connue grace aux expériences sur accé-
lérateurs. Elle résulte de la contribution de différents processus [20].
La plus importante vient de la production de la résonance A™ & 1230 MeV, qui se désintégre
ensuite en un nucléon et un pion. Pour un proton, cela donne:

Eseuil =

p—|—fy—>A+ —>p—|—7r0
—>n+7r+

(1.8)

On peut également avoir production directe de pion, que 'on peut considérer comme la diffu-
sion électromagnétique d’un méson virtuel associé au nucléon, qui gagne suffisamment d’énergie
lors de 'interaction pour s’échapper. Dans ce cas, le pion émis est toujours chargé.

Aux plus hautes énergies, on entre dans le domaine de la production multiple de pions, dans
lequel ’état final contient de nombreux hadrons.

Quelle que soit I'interaction mise en jeu, la probabilité d’interaction des nucléons augmente
énormement & ultra-haute énergie. Cela induit une augmentation brutale des pertes d’énergie
de ces particules, qui affecte directement le spectre en énergie. Sur la figure 1.10, on représente
la distance typique de perte d’énergie d’un proton dans le fond diffus cosmologique en fonction
de son énergie [21]. Le trait plein marqué PP représente la perte d’énergie due a la production
de paires, qui domine jusqu’'a ~ 4 x 10" eV. A partir de cette énergie, le libre parcours moyen
du proton chute violemment, ce qui correspond au seuil de la photoproduction de pions. Cette
distance diminue d’un facteur ~ 4 de 10'® & 4 x 1019 eV et d’un facteur ~ 100 de 4 x 1019 3 10%!
ev.

Une des conséquences d'une telle diminution du libre parcours moyen est que les sources
observables, pour les particules d’énergie supérieure 4 10%° eV, sont donc limitées & notre voisinage
« proche », d’autant plus que la longueur d’interaction est encore plus faible & grand redshift (seuil
plus bas), en raison de la variation de la température du CMB avec ce dernier.

Interaction des noyaux

Les noyaux subissent également les interactions de production de paires et de photoproduction
de pions, auxquelles s’ajoute le processus de photodésintégration [22, 23]. La production de paires a
lieu pour un seuil de 2m, pour le photon dans le référentiel du noyau au repos, ce qui correspond,
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Fic. 1.10 — Libre parcours moyen du proton dans le CMB, en fonction de son énergie initiale. On a
représenté en trait plein (fin) la contribution de la production de paires marquée PP, et en pointillé celle
de la photoproduction de pions. La courbe en trait gras correspond & la longueur totale de perte d’énergie.

dans le référentiel du labo, & une énergie de Iordre de 10' eV. Pour des énergies au-dessus
de 10%° eV, c’est le CMB qui contribue le plus & la photodésintégration, tandis qu’a plus basse
énergie, c’est le fond infrarouge qui offre la plus grande opacité. On peut distinguer deux domaines
de contributions différents pour le processus de photodésintégration, en fonction de 1’énergie du
photon dans le référentiel au repos du noyau. La premiére contribution correspond & la région de
résonance dipolaire géante, pour une énergie dans le centre de masse ¢ < 30 MeV, dans laquelle
I’émission d’un ou deux nucléons domine. Au-dela, pour 30 < ¢ < 150 MeV, on a émission de
plusieurs nucléons. Au dessus de cette énergie, qui correspond & une énergie dans le référentiel du
laboratoire de 'ordre de A x 5 10 eV, avec A la masse du noyau, c’est encore la photoproduction
de pions qui domine.

La longueur de perte d’énergie typique calculée dans [1] en prenant en compte ces différentes
interactions, ainsi que 'effet de redshift, est représentée dans la figure 1.11 pour différents noyaux
(voir légende de la figure).

On peut voir qu’il se produit un phénoméne similaire & celui des nucléons, & savoir que le libre
parcours moyen diminue énormément sur 2 ordres de grandeurs en énergie. Toutefois, cette aug-
mentation de la perte d’énergie apparait & plus haute énergie que pour les nucléons. Une coupure
spectrale similaire & l'effet GZK est donc également attendue dans le cadre de la propagation de
noyaux.

Des différentes interactions présentées dans cette partie, la plus importante est bien entendue
la photoproduction de pions, responsable du trés attendu effet GZK. Son nom anglais « GZK cut-
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Fic. 1.11 - Distance typique de perte d’énergie en fonction de 1’énergie totale du primaire, pour des
noyaux d’hélium (1), d’oxygéne (2), de Silicium (3) et de fer (4). Tous les processus ont été considérés dans
ce calcul, & savoir la photodésintégration, la production de paires, la photoproduction de pions, ainsi que
leffet de redshift.

off », soit coupure GZK en francais, peut entrainer une légére confusion quant a ’interprétation
de cet effet, puisqu’il ne s’agit pas d’'un phénoméne empéchant toute particule au dessus d’une
certaine énergie de se propager jusqu’a nous, mais plus d’un processus de perte d’énergie entrainant
une atténuation subite du flux & haute énergie.

Cela signifie également qu’un proton qui serait détecté & une énergie supérieure a 10%° eV a
une probabilité dominante d’avoir été créé dans notre voisinage proche.

Puisqu’il s’agit d'un processus de perte d’énergie, les particules ne sont pas perdues, mais
translatées a plus basse énergie. On peut ainsi s’attendre & une accumulation de particules, res-
ponsable d’une augmentation relativement sensible du flux sur un domaine d’énergie assez étroit.
L’énergie précise d’un tel changement d’indice, ainsi que son intensité dépend ensuite de la dis-
tance et de l'indice spectral des sources. La figure 1.12 représente cette augmentation pour une
distribution de sources uniformes, d’indice spectral 2.7, pour différentes distances de propagation.

Pour un spectre plus dur, ce changement d’indice est plus marqué.

La deuxiéme remarque importante concerne les produits d’une telle interaction. La production
de pions, particules instables, entrainent la création de photons et, plus intéressant dans notre cas,
de neutrinos, dits cosmogéniques, ou neutrinos GZK. Ces derniers jouent un role important dans
notre étude, et nous reviendrons plus en détail sur ce point plus loin dans ce manuscript.
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Fi1G. 1.12 — Modification du spectre en fonction de I’énergie, pour différentes distances de propagation.
Les sources sont distribuées de maniére uniforme et d’indice spectral —2.7. Cette figure provient de la
référence [24].

1.2.2 Déflexion des particules chargées et champs magnétiques

La question des champs magnétiques est d’une importance primordiale dans ’étude du rayon-
nement cosmique, puisqu’elle est directement liée & celle des sources. En plus des champs ma-
gnétiques « ponctuels » observés dans de nombreux objets de 'univers (planétes, étoiles, étoiles &
neutrons...), il existe également des champs magnétiques a beaucoup plus grande échelle.

Par ordre croissant de grandeur, on a tout d’abord le champ magnétique galactique, pour
lequel les mesures sont nombreuses et relativement précises. L’amplitude typique de ce champ est
de l'ordre de 2 — 11uG. Ce dernier posséde deux composantes supposées de méme amplitude:

— La composante turbulente, qui dépend des propriétés locales de la galaxie, comme les vents

stellaires et les explosions de supernovae.

— La composante réguliére. Cette derniére peut étre aisément observée pour des galaxies voi-
sines, mais paradoxalement, ce n’est pas le cas pour notre propre galaxie, & cause de la
position du systéme solaire a l'intérieur de celle-ci. En conséquent, bien que son ordre de
grandeur soit connu, la topologie du champ magnétique, elle, reste essentiellement inconnue.

On a ensuite les champs extragalactiques, pour lesquels les mesures sont bien plus difficiles
que pour le champ d’origine galactique.

Tout d’abord, des champs ont déja été observés dans les amas de galaxies. Toutefois, la valeur
de ce champ différe d’une mesure & ’autre avec un ordre de grandeur autour de 0.1 & quelques
uG au coeur des amas. On ne sait pas vraiment jusqu’ou s’étendent ces champs magnétiques,
car il n’existe pas de technique expérimentale capable de répondre & cette question dés que 'on
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Fia. 1.13 — Représentation en 2 dimensions de la déflexion de protons, de différentes énergies, dans
un champ magnétique stochastique d’une amplitude de 1 nG. Pour chaque énergie, 20 protons ont été
propagés, avec une direction initiale aléatoire, sur 40 Mpc. La taille des cellules est de 1 Mpc. Pour plus
de détails, voir la référence [25].

s’éloigne de plus de quelques centaines de kpc du centre de 'amas.

Il existe également une limite sur des champs magnétiques cohérents & 1’échelle cosmologique.
Toutefois, ces résultats sont trés peu contraignants, et on peut seulement dire qu’il ne semble pas
exister de tels champs dont ’amplitude dépasserait 1’ordre du nG.

Laissons de coté la question de l'origine de ces champs magnétiques, actuellement plutdt mal
comprise, qu’ils soient galactiques ou extragalactiques, et intéressons nous plutét aux effets de ces
derniers sur le rayonnement cosmique.

Le premier effet est bien évidemment la déflexion des particules chargées, qui touche les protons
et, de maniére encore plus importante, les noyaux plus lourds, du fait de leur charge plus élevée.
Cette déviation est responsable d’une isotropisation du flux de rayons cosmiques, laquelle est
observée pour les particules de basse énergie (en dessous du genou), supposées d’origine galactique,
mais également pour les plus hautes énergies.

Dans notre cas, nous sommes surtout intéressés par les énergies £ > 10'” eV. Ce n’est d’ailleurs
que pour les énergies les plus extrémes que se pose la question de ’anisotropie. Pour illustrer nos
propos, nous représentons sur la figure 1.13 la projection de la trajectoire de 20 protons, propagés
dans un champ magnétique stochastique, pour 4 énergies différentes.

Méme si I'amplitude du champ utilisé pour cette simulation est faible comparée aux valeurs
données plus haut, on voit clairement que les particules de plus basse énergie sont trés affectées.
Ce n’est que pour les énergies extrémes qu’un proton peut se propager de maniére rectiligne, et
donc uniquement pour ces énergies qu’une anisotropie peut apparaitre. Une particule d’énergie
4 x 10" eV, supposée d’origine extragalactique, peut encore subir des déviations allant jusqu’a
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10° lors de sa traversée de la galaxie.

La question de I'anisotropie reste encore a ’heure actuelle un sujet ouvert, d’une importance
particuliérement grande, puisqu’elle touche directement le probléme des sources du rayonnement
cosmique.

Un autre effet des champs magnétiques, conséquence des multiples déviations, est que la dis-
tance parcourue par les particules chargées pour arriver jusqu’a la terre est beaucoup plus grande
que la trajectoire directe (ligne droite). On peut ainsi penser qu’il existe un « retard » a larrivée
de ces particules, qui limite ainsi la distance des sources ayant pu produire les particules obser-
vées actuellement. Ainsi, si I’on considére une source de protons située & 100 Mpc, et un champ
stochastique de 1 nG d’amplitude, alors seules les particules d’énergie supérieure & 5 x 107 eV
peuvent se propager jusqu’a nous en moins de 10'° années [1].

Rallonger la distance parcourue par un rayon cosmique entraine également une augmentation
de la perte d’énergie totale, qui accentue encore plus leffet de retard présenté ci-dessus.

On voit donc que l'impact des champs magnétiques sur la compréhension de la physique
des rayonnements cosmiques est extrémement important. Et malheureusement, il reste encore
de nombreuses inconnues dans ce domaine qui devront attendre la mise en place de nouvelles
expériences, dans un futur plus ou moins lointain [26, 27].

1.3 Détection du rayonnement cosmique

Apreés la création des particules composant le rayonnement cosmique, et leur propagation
jusqu’a la terre, il nous faut maintenant parler de leur détection, derniére étape dans l'ordre
chronologique (si l'on néglige I’analyse des données).

On ne peut parler de méthode de détection, mais de méthodes de détection, puisque celles-
ci sont nombreuses, tout d’abord en fonction du domaine d’énergie auquel on s’intéresse. Cela
n’a rien d’étonnant quand on voit les différences de flux ou d’énergie qui existent entre les deux
extrémités du spectre.

Nous allons ici passer en revue ces principes d’étude du rayonnement cosmique, en nous attar-
dant plus sur la détection des particules de ultra-haute énergie, pour laquelle nous présenterons
briévement deux grandes expériences « pré-Auger » .

Basses énergies: Détection directe

Ce que nous appelons « basses » énergies ici est le domaine s’étendant du GeV & un peu plus
de 100 TeV. Il peut sembler inapproprié de regrouper sous un seul et méme terme des particules
dont les énergies peuvent différer de 5 ordres de grandeur. Mais celles-ci partagent la particularité
de permettre une étude directe, c’est & dire la détection du primaire méme, et non des produits
de son interaction avec 'atmosphére, comme c’est la cas pour les plus hautes énergies. Au lieu de
les regrouper sous ’appelation de basses énergies, il serait peut étre plus opportun de parler de
leur flux, puisque c’est ce dernier qui rend possible une détection directe.

Nous avons déja présenté au début de ce chapitre 1’état des connaissances sur le rayonnement
cosmique avant le genou. L’emploi de méthode de détection directe est sans aucun doute un atout
permettant des études trés détaillées et précises. Elle permet par exemple, comme nous 1’avons
déja dit, une étude de la composition du rayonnement cosmique.
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Nous ne parlerons pas ici des différentes méthodes de détection utilisées dans les différentes
expériences ayant apporté une contribution pour la couverture de ce domaine d’énergie. Il est &
notre avis plus intéressant de parler des études qui sont actuellement menées a la limite de ce
type de physique, dans la région autour du genou, ou la transition entre les méthodes de détection
directe et indirecte a lieu.

L’expérience CREAM L’expérience CREAM [28] (pour Cosmic Ray Energetics and Mass)
a été concue pour permettre la mesure du spectre en énergie de chaque élément du domaine
Z = 1— 26, c’est a dire de I'’hydrogéne au fer, le but étant d’étendre les mesures directes de
composition du rayonnement cosmique aux plus hautes énergies que 1’on puisse atteindre pour un
vol en ballon. L’instrument a été congu pour posséder une surface de collection suffisamment large,
pour permettre la mesure de la charge et de I’énergie des rayons cosmiques jusqua une énergie de
10 eV. Ce dernier est alors embarqué sous un ballon de catégorie LDB, permettant des vols de
I’ordre de 20 & 30 jours & une altitude de 38 km.

Depuis son premier vol en Décembre 2004, ce détecteur a subi de nombreuses modifications
voyant notamment ’arrivée d’une équipe du LPSC, et il affiche actuellement quatre vols & son
compteur. Le détecteur CREAM est composé d’un empilement de sous-détecteurs permettant une
mesure redondante de la charge ou de I'énergie de chaque particule détectée & 1’aide de plastiques
scintillants, de systémes d’imagerie Cherenkov ou encore d’un calorimétre hadronique.

On voit dans cette rapide description que les techniques employées dans un détecteur de type
« détection directe », sont treés proches de celles utilisées en physique des particules, dans les
détecteurs installés auprées de grands collisionneurs.

Pour le moment, les données des derniers vols n’ont pas encore été rendues publiques, et
lanalyse suit son cours. On a néanmoins déja accés aux résultats du premier vol [29], qui s’est
déroulé entre Décembre 2004 et Janvier 2005, et a permis d’accumuler 42 jours de données. La
figure 1.14 donne un exemple des données obtenues. Celle-ci représente les flux de carbone et
d’oxygéne mesurés lors de ce premier vol en fonction de l’énergie par nucléon du primaire. Les
données donnent un indice spectral de —2.6.

Les résultats sont encore trés préliminaires, mais avec la multiplication des vols, on devrait
voir apparaitre d’ici peu de nouveaux résultats donnant de précieuses informations sur 1’évolution
de la composition autour du genou.

Détection indirecte

Cette méthode de détection concerne la région située au-dela du genou, jusqu’aux énergies les
plus extrémes, pour lesquelles le flux est beaucoup trop faible pour espérer détecter directement les
primaires du rayonnement cosmique. Au lieu de cela, on s’intéresse aux produits de leur interaction
avec ’atmosphére, qui constituent les grandes gerbes atmosphériques, c’est & dire principalement
des électrons (positrons), des photons et des muons.

A partir de la détection des particules secondaires de ces gerbes, on peut en déduire de multiples
informations sur la particule primaire.

L’étude des gerbes atmosphériques peut s’effectuer de plusieurs maniéres différentes. Il existe
néanmoins deux méthodes plus couramment utilisées, et ayant déja apporté de nombreux résultats
4 la communauté des astroparticules:
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Fi1G. 1.14 — Flux de noyaux de carbone (triangle) et d’oxygéne (cercle) mesurés lors du premier vol de
CREAM, en fonction de I’énergie. L’énergie est ici donnée par nucléon.

i- Détection de la lumiére de fluorescence Lors du développement d’une gerbe atmosphé-
rique, il y a création d’'une multitude de particules chargées, qui sont responsables de l'excitation
de molécules de diazote de l’air sur leur trajectoire. Ces derniéres réemettent alors I’énergie recue
sous forme de lumiére de fluorescence, dans le domaine de I'ultraviolet (A = 300 —400 nm). La dé-
tection de fluorescence, comme son nom l’indique, consiste a détecter cette lumiére pour remonter
aux propriétés du primaire.

Une telle méthode donne ainsi accés a 1’énergie déposée par les particules chargées de la
gerbe, principalement des électrons et des positrons, qui forment la grande majorité des particules
produites. On a ainsi une mesure calorimétrique d’une partie de 1’énergie de la gerbe, & partir
de laquelle on peut ensuite estimer 1’énergie initiale totale. Cette méthode permet également de
mesurer ’évolution du nombre de particules de la gerbe durant son développement, appelé profil
longitudinal, concept sur lequel nous reviendrons dans le chapitre dédié a la physique des grandes
gerbes atmosphériques.

L’estimation de 1’énergie implique une connaissance précise de ’émission de ces photons UV
dans ’atmosphére. Ce dernier point représente généralement une des plus grandes sources d’in-
certitudes pour une méthode de ce genre.

Le principal inconvénient de la détection de fluorescence est que celle-ci implique que la prise
de données ne peut se faire que par des nuits claires, sans lune, ce qui représente un cycle utile
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d’environ 10%. Cette particularité est un handicap du point de vue de ’acceptance qui est ainsi
limitée.

Il existe plusieurs expériences ayant eu recours & ce type de détection, la plus célébre étant
sans doute l'expérience Hires [30], située en Utah (USA). La premiére version de ce détecteur,
Fly’s Eye était constituée de deux détecteurs, le premier constitué de 67 miroirs de 1.6 métres de
diameétre, sur la surface focale desquels étaient disposés 12 & 14 photomultiplicateurs (PMT) et le
second, distant de 3.4 km, composé de 36 miroirs et de 464 PMT au total.

Son évolution, HiRes (pour High Resolution Fly’s Eye), comportait deux télescopes de 42 et
22 miroirs, chacun possédant 256 photomultiplicateurs.

Cette expérience a donné de nombreux résultats trés intéressants, en particulier sur le spectre
en énergie jusqu’a 10?0 eV. C’est en particulier I'expérience qui détient pour le moment le record
de I’événement le plus énergétique jamais observé, avec une gerbe détectée dont 1’énergie a été
estimée & 3 x 10?0 eV.

ii- Détection au sol Contrairement a la méthode précédente, cette derniére ne s’intéresse pas au
développement de la gerbe, mais uniquement aux particules secondaires de celles-ci qui atteignent
le sol. Un échantillonage de ces derniéres a 'aide d’un réseau de détecteurs permet ainsi une
estimation de la direction d’arrivée, ainsi que de I’énergie du primaire.

L’écartement des différents détecteurs du réseau joue sur le seuil de détection de ’expérience.
L’estimation de 1’énergie du primaire implique le recours & des simulations du développement
des gerbes atmosphériques dans ’atmosphére, qui constituent la principale source d’incertitudes
pour les expériences de détection au sol, dominée par les incertitudes sur les modéles d’interaction
hadronique & haute énergie. Nous reviendrons également sur ce point dans la partie consacrée aux
gerbes atmosphériques.

On peut citer ici les expériences KASCADE-Grande [6], Telescope Array [31] ou encore 1’ex-
périence AGASA, pour Akeno Giant Air Shower Array [32], est 'exemple le plus récent (hormis
Auger évidemment) de la mise en oeuvre d’une telle méthode. Les détecteurs au sol sont ici des
scintillateurs, au nombre de 111, séparés de 1 km, dont 27 étaient couplés & un détecteur de muons.
Sa surface totale était de 100 km?. AGASA a détecté 7 événements au-dela de 10%° eV, dont le
plus énergétique atteint 1.5 x 1020 eV.

Coupure GZK? - Hires vs AGASA

Des nombreux résultats obtenus par ces deux expériences, le plus attendu était sans doute
celui du spectre aux plus hautes énergies, c’est & dire la confirmation ou non de l'effet GZK. Les
spectres mesurés pour une énergie supérieure & 107 eV sont représentés sur la figure 1.15 [33].

On voit qu’il y a une incompatibilité entre ces deux spectres. En effet, si le résultat d’Hires
semble indiquer une chute brutale du flux au dessus de ~ 3x 10! eV, compatible avec la prédiction
de Greisen, Zatsepin et Kuzmin, AGASA par contre reste compatible avec un spectre en loi de
puissance d’indice 2.75, qui contredirait ainsi ’effet GZK.

Cette comparaison a ainsi fait couler beaucoup d’encre, et nous tenions également & en parler
ici, parce que c’est I'un des points sur lequel 'observatoire Pierre Auger est le plus attendu,
car sa statistique importante permettra sans doute de trancher entre les deux hypothéses. Nous
discuterons plus loin de ces résultats récents.
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F1a. 1.15 — Spectres du rayonnement cosmique mesurés par les expériences HiRes et Agasa. Le flux est
multiplié ici par E3, pour mettre en valeur les différents changements de pente.

Résumé

Dans cette partie, nous avons présenté de maniére succincte les différents points liés a la
physique des rayons cosmiques, et plus particuliérement aux particules de ultra-haute énergie.

Les grandes questions que 1’on peut se poser aprés ce chapitre sont les suivantes:

Quelles sont les sources du rayonnement cosmique? A cette question trés générale on peut
rattacher celle des anisotropies, de ’accélération des particules, ainsi que de l'origine galac-
tique ou extragalactique.

— Quelle est la nature de ces particules ?

L’effet GZK existe t-il réellement ?

Quelle est la nature et 'origine des champs magnétiques extragalactiques ?

Si pour certaines d’entre elles, on commence & avoir des éléments de réponse, la majorité du
domaine reste encore mystérieux.

On pourrait évidemment rajouter d’autres questions, mais le but n’est pas ici de dresser
une liste exhaustive des différents problémes existant dans le domaine des astroparticules. Nous
rajouterons simplement celle-ci, « Existe t-il des neutrinos de ultra-haute énergie 7 », puisque c’est
cette question qui a motivé les efforts de nombreuses grandes collaborationss, ainsi que le travail
présenté dans ce manuscript.
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Chapitre 2

Physique des grandes gerbes
atmosphériques

Au dessus de ~ 10 €V, le flux du rayonnement cosmique devient trop faible, ne permettant
plus l'utilisation de méthodes de détection directe. Au lieu de cela, on doit s’intéresser aux cas-
cades de particules produites lors de leur interaction avec l’atmosphére terrestre. Ces derniéres
permettent alors de remonter aux propriétés de la particule initiale. Mais, bien évidemment, cela
demande une bonne connaissance de la physique de ces grandes gerbes atmosphériques, et de leur
développement. Ce chapitre est une présentation des principaux points touchant & ce domaine.

Les études liées aux gerbes atmosphériques impliquent nécessairement le recours & des simula-
tions détaillées, surtout & ultra haute énergie. Nous parlerons donc également du savoir faire dans
ce domaine, ainsi que des différentes incertitudes qui interviennent dans une telle description.

Pour présenter les différents processus & ’oeuvre lors d’un tel phénomeéne, nous prendrons
I’exemple d’un proton d’ultra haute énergie, typique de notre domaine d’étude, qui pénétre 1’at-
mospheére aprés son long voyage depuis sa création.

2.1 Premiére interaction

La section efficace d'un proton de UHE est extrémement grande, de telle sorte que ce der-
nier interagit toujours dans les hautes couches de ’atmosphére. La quantité de matiére typique
traversée par une telle particule avant interaction est de I’ordre de ~ 1 g.cm™2.

Le proton interagit donc avec les noyaux des atomes de l’air par interaction forte, et les
particules produites lors de celle-ci sont en majorité des mésons, et plus particuliérement des
pions, chargés ou neutres. Du fait de l'effet de boost, ces derniéres sont trés focalisées selon la
direction incidente de la particule primaire. Ce sont ces particules qui influeront ensuite sur le
développement de la cascade de particules.

En ce qui concerne la simulation de gerbes atmosphériques, cette premiére interaction, et plus
généralement toutes les interactions hadroniques a trés haute énergie, constituent la plus grande
source d’incertitudes. Il n’existe en effet pas de données & suffisamment haute énergie pour offrir
des valeurs sures pour les différentes grandeurs qui entrent en jeu dans la simulation de ce genre
d’interactions. On a ici affaire d’entrée au principal probléme de ce genre de simulations, le choix
du modéle d’interaction hadronique & trés haute énergie. Il existe en effet différents types de
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F1G. 2.1 — Valeurs actuelles des mesures obtenues pour la section efficace proton-Air. Les différentes lignes
colorées représentent la section efficace obtenue avec différents modéles d’interaction hadronique a haute
énergie (voir légende).

modéles cherchant & pallier le manque de connaissances dans ce domaine d’énergie, et donnant
acces a différents parameétres nécessaires, dont par exemple:

— Les différentes sections efficaces d’interaction, qui déterminent la probabilité d’interaction
des différents hadrons produits. La valeur de ces grandeurs aura une influence sur la vitesse
de développement de la cascade de particules.

— L’inélasticité, qui donne la fraction d’énergie emportée par rapport a celle de la particule
incidente.

— La multiplicité des différentes interactions, qui donne le nombre de particules produites lors
de l'interaction, ainsi que la distribution en énergie de ces particules.

Il existe actuellement 3 principaux modéles d’interaction hadronique, dont l’utilisation est
répandue dans le domaine des rayons cosmiques de ultra haute énergie: QGSJET et son évolution
QGSJETII [34, 35], SYBILL [36] et le plus récent EPOS [37, 38].

La figure 2.1 présente la section efficace proton-Air calculée par ces différents modéles. Les
différents points représentent des valeurs mesurées par différentes expériences. Jusqu’a ~ 10
eV, les données proviennent de mesures effectuées sur des hadrons non accompagnés [39, 40].
Au-dela de cette énergie, les données proviennent d’expériences basées sur la détection de gerbes
atmosphériques.

Comme on peut s’y attendre, la différence augmente sensiblement avec ’énergie, en raison du
manque de données fiables.

Les différences entre les modéles d’interaction ne se limitent pas aux sections eflicaces bien
évidemment. Choisir I'un ou 'autre de ces modéles peut aussi avoir un impact direct sur la
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distribution des particules au sol, notamment celle des muons.

Faisons ici une légeére digression pour nous intéresser au futur LHC dont le (re)démarrage
devrait avoir lieu dans le courant de cette année. Il est de coutume depuis une dizaine d’années
de présenter le potentiel de découverte que représente un tel collisionneur pour la communauté
de physique des particules, en particulier dans la recherche du boson de Higgs, qui est devenu
le but premier des expériences installées aux différents points de collision. Ce n’est pourtant
pas les seules études intéressantes que 1’on peut y mener. Ainsi, 'opportunité offerte par ces
collisions & une énergie encore jamais atteinte en accélérateur, pourrait étre également une source
de données importantes pour la communauté de physique des astroparticules. Il existe en effet une
expérience, du nom de LHCf [41], dont I'un des buts principaux est la mesure de la section efficace
de production de pions aux angles avants. Cette mesure serait un résultat extrémement important
puisqu’elle permettrait de contraindre les différents modéles d’interaction hadronique, et ainsi,
d’obtenir une description des gerbes atmosphériques beaucoup plus précise qu’elle ne I'a jamais
été. Ce détecteur a été concu pour fonctionnner durant la phase de faible luminosité du LHC, c’est
a dire presque aussitot aprés son véritable démarrage. Les concepteurs de ’expérience s’attendent
4 obtenir suffisamment de données au bout d’une seule semaine. On peut donc parier que 1’on
verra bientot apparaitre des résultats qui nous permettront d’améliorer de maniére significative
la description actuelle du développement des gerbes atmosphériques, ce qui constitue un énorme
pas en avant, quand on pense aux implications d’une telle amélioration.

2.2 Deéveloppement de la gerbe

Nous allons maintenant voir ce qui arrive aux différentes particules créées lors de la premiére
interaction. Celles-ci ont deux alternatives: interagir avec les molécules de ’atmosphére, ou se
désintégrer. Une interaction verra de nouveau la création de nombreuses particules, kaons et pions,
du fait de ’énergie élevée des différentes particules & ce stade. Les différents hadrons créés lors
des interactions successives avec la matiére sont produits préférentiellement vers ’avant, ce qui
coincide plus ou moins avec la direction incidente de la particule primaire. Ces particules seront
donc concentrées dans 'axe centrale de la cascade de particules, appelé communément le coeur
de la gerbe. Ce nom représente bien I'importance de ces particules pour ’ensemble de la cascade.
C’est en effet ces derniéres, principalement & travers leur désintégration, qui vont influencer le
développement de la gerbe.

Ce ne sont en effet pas les hadrons produits lors des différentes interactions qui intéressent
les expérimentateurs lors de la détection d’une gerbe de particules, mais les particules issues
originellement de la désintégration de ces derniers. Celles-ci sont les photons, les électrons et
positrons, et les muons. Ce sont ces derniéres qui représentent la quasi totalité des particules de
la gerbe, la composition moyenne au sol, pour un primaire de 10?° eV, étant approximativement
de ~ 86% de photons de quelques MeV, ~ 13.7% d’électrons et positrons, de ~ 0.3% de muons et
de quelques fragments nucléaires.

La désintégration des pions chargés produit des muons et des neutrinos, ces derniers étant
indétectables bien évidemment:

+ +
TR e } ~ 99.99% (2.1)

(el VR 70
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FiG. 2.2 — Schéma du développement d’une gerbe initiée par un primaire de type proton. Les différentes
grandes composantes ont été séparées.

Les désintégrations des kaons chargés produisent de nombreux états finals & deux ou trois
particules. Les deux principaux canaux sont:

K™ —u v, K- — a0
Kt = ptu, } (63.43%) K+ —y b0 (21.13%) (2.2)
Les autres canaux contiennent également de nombreux pions, susceptibles d’interagir, ou de se
désintégrer a leur tour. C’est également le cas des kaons neutres, comme on peut le voir ci-dessous:

K9 — wieﬂe(:ﬁ&?g%)
KO -7 ,U,$I/M(27 18%)
KO — 007 (21 08%)
K% — TrjL (12.56%)
K9 — 7r —(68 6%)
Kg — m7%(31.40%)

Le cas le plus intéressant est celui du pion neutre. En effet, ce dernier se désintégre presque
intégralement en deux photons:
70 — 77(98.8%), (2.4)

Te~, qui redonneront & leur tour des

ces derniers interagissant ensuite pour créer des paires e
photons, et ainsi de suite.

Ce processus est donc celui qui est & ’origine de la composante électromagnétique de la gerbe,
qui représente plus de 99% des particules de cette derniére.

Une maniére simple d’étudier le développement d’une gerbe serait de ne considérer que les pions
produits lors des interactions hadroniques, puisque ces derniers sont dominants parmi les parti-
cules secondaires. On peut alors considérer qu’en moyenne tous les pions chargés interagissent,

et que tous les pions neutres se désintégrent, du fait de leur temps de vie extrémement faible.



35

Dans une simulation, ce n’est bien évidemment pas de cette maniére qu’est traité le probléme,
puisque toutes les particules et tous les processus sont pris en compte pour la meilleure description
possible. Cette description simplifiée nous permet par contre de comprendre pourquoi la compo-
sante électromagnétique est si dominante dans une gerbe atmosphérique: c’est principalement une
conséquence du temps de vie extrémement faible des 7.

Le développement de la gerbe se fait donc de cette maniére. Des hadrons sont produits prés du
coeur, et ces derniers, par leur désintégration, alimentent les composantes électromagnétique et
muonique de la gerbe. Leurs interactions alimentent la composante hadronique centrale. La figure
2.2 présente un schéma de ce développement.

Pour le moment, les seules interactions dont nous avons parlé sont les interactions liées au
modéle d’interaction hadronique choisi, qui concerne uniquement les baryons et mésons de la
gerbe. Ces interactions sont extrémement importantes, puisque comme on ’a dit plus haut, c’est
cette composante hadronique qui alimente la gerbe en muons, photons et électrons. Toutefois, le
développement de ces composantes est tout aussi fondamental. En effet, si I’on sait maintenant
que les pions neutres permettent d’apporter des particules a la composante électromagnétique,
il nous faut obligatoirement aussi nous intéresser au développement de cette derniére. Pour cela,
nous devons introduire les différentes interactions qui interviennent durant la propagation de ces
particules dans ’atmosphére. C’est le sujet de la section suivante, dans laquelle nous présentons
les différentes interactions et processus de perte d’énergie s’appliquant aux différentes particules
de la gerbe.

2.3 Interactions et pertes d’énergie

Pertes d’énergie par ionisation

Lors de leur propagation, les particules chargées perdent de 1’énergie par ionisation. La des-
cription de ce type de perte d’énergie est trés bien connue, puisqu’il s’agit de la célébre formule
de Bethe-Bloch. La forme exacte de cette formule pour des particules plus lourdes que I’électron
peut s’écrire:

dE 0 Z 2 (1 2me 527 T )

——— =4daNar?m.P =S (s In /w32 ) (MeV em? g Y), 2.5

ot N4 est le nombre d’Avogadro, 7. et m, sont respectivement le rayon classique et la masse
de D'électron, c la vitesse de la lumiére, ze est la charge de la particule considérée, Z et A le
numeéro et la masse atomique du milieu, I(Z) le potentiel d’ionisation du milieu. T}, est I’énergie

cinétique maximale qui peut étre transférée & un électron libre lors d’une collision, et s’écrit:

T 2m602ﬁ2’y?
" = T 2yme/M + (mo /M)

(2.6)

avec M la masse de la particule incidente, et 3 et +, respectivement, la vitesse (en unités
naturelles), et v le facteur de Lorentz de cette derniére.

Le terme ¢ sert & introduire une correction due a I’effet de densité paramétrée par Sternheimer
et al. [42].

Cette perte d’énergie concerne les différents hadrons de la gerbe, ainsi que les muons. Son effet
est peu important & haute énergie, et pour les particules les plus lourdes.
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FiG. 2.3 — Contribution des différents processus a la perte d’énergie des muons dans l’atmosphére, en
fonction de I’énergie de ces particules. E. est ’énergie critique au-dessus de laquelle les pertes radiatives
deviennent plus importantes que les pertes par ionisation.

Dans les différentes simulations, ce type d’interaction doit étre pris en compte pour les mésons,
et pour les muons, mais elle peut étre négligée pour les quelques noyaux ou nucléons, car la perte
d’énergie par ionisation est faible devant 1’énergie de ces particules.

Elles doivent également étre prises en compte pour les électrons et positrons, mais sous une
forme légérement différente, du fait de la faible masse de ces particules. Nous y reviendrons plus
tard.

Pour les différents hadrons créés dans la gerbe, il n’y a pas d’autres termes de perte d’énergie
importants & prendre en compte, ce qui n’est évidemment pas le cas pour les autres particules.
Continuons tout d’abord avec les muons.

2.3.1 Interactions des muons
Processus radiatifs

En plus de l'ionisation ci-dessus, et de la désintégration, il existe 3 autres processus a prendre
en compte pour la description de la propagation de muons de haute énergie: le bremsstrahlung, la
création de paire eTe™ et l'interaction photonucléaire. L’importance de ces différentes interactions
pour la perte d’énergie du muon est représentée par la figure 2.3. Pour les énergies qui nous
intéressent ici, c’est surtout le phénomeéne de perte par ionisation qui sera important.

L’implémentation de ces différents processus dans une simulation est aisée, car les sections
efficaces d’interaction, et leur inélasticité sont bien connues. L’interaction photonucléaire fait in-
tervenir ’expression de la fonction de structure nucléaire, que ’on peut obtenir a partir de la
fonction de structure du proton. Comme nous le verrons plus tard dans ce manuscript, ce point
peut introduire de grandes incertitudes a trés haute énergie, ce qui n’est pas le cas ici, les don-
nées étant suffisantes pour permettre une description précise du phénoméne. Toutefois, comme on
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peut le voir sur la figure précédente, cette derniére interaction est plutot rare, et peut méme étre
négligée dans le cas de muons produits dans une gerbe atmosphérique.

De maniére générale d’ailleurs, les muons sont des particules qui interagissent peu, et consti-
tuent la composante la plus pénétrante des grandes gerbes atmosphériques. C’est un point sur
lequel nous reviendrons plus tard.

Diffusion Coulombienne multiple

Les muons, et en général toutes les particules chargées, sont diffusées par le champ électrique
coulombien des noyaux contenus dans I’atmospheére. Toutefois, du fait de leur masse importante,
ce phénomeéne peut étre négligé pour les noyaux, ce qui n’est pas le cas pour les muons. La
distribution angulaire de la diffusion multiple est décrite par la théorie de Moliére [43]. Dans
le code de simulation CORSIKA, sur lequel nous reviendrons plus tard, la procédure de tirage
aléatoire de ’angle de diffusion est basée sur le code de simulation GEANTS3.

Déflexion dans le champ géomagnétique

Pour les muons, le changement de trajectoire induit par la propagation dans le champ magné-
tique terrestre est un processus dont il faut tenir compte. Ce sont en effet des particules qui se
propagent en moyenne sur des distances beaucoup plus grandes que les autres particules présentes
dans une gerbe atmosphérique. La déflexion & l'intérieur du champ magnétique terrestre peut donc
étre importante.

Dans la limite des faibles déflexions, une particule de charge Z et d’impulsion p’, se propageant
sur une distance [ dans un champ magnétique ﬁ, subit un changement d’angle «, qui pointe dans
la direction de la normale au plan défini par les vecteurs p et B. Ce dernier s’écrit:

A
a:p—QH?xﬁu (2.7)

Dans les simulations, ce processus est bien évidemment pris en compte. Les valeurs des diffé-
rentes composantes du champ magnétique terrestre peuvent étre obtenues, quel que soit le lieu,
sur le site de la NOAA (National Oceanic and Atmospheric Administration) [44].

Désintégration

En plus des différents phénoménes présentés ci-dessus, un muon peut bien évidemment se
désintégrer, lorsque son énergie devient trop faible. La durée de vie de cette particule (2.2 us dans
son centre de masse) est une des explications de son pouvoir de pénétration dans I’atmospheére.
Un muon se désintégrera presque 100% du temps selon le canal =~ — e T.v,.

2.3.2 Photons et électrons: Gerbe électromagnétique

Le développement de la composante électromagnétique de la gerbe est basé sur des processus
trés bien décrits. La simulation de cette partie de la gerbe est donc moins sujette aux incertitudes
que le reste des phénoménes présentés précédemment. Les interactions que nous allons présenter ci-
dessous sont aussi celles qui gouvernent le développement de gerbes déclenchées par des primaires
de type photon.
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Le développement d’une gerbe électromagnétique est basé sur deux processus principaux:
la production de paires, pour les photons, et le bremsstrahlung pour les électrons. Ces deux
interactions permettent de définir le mécanisme de développement: un photon crée une paire
ete™, qui redonnent & leur tour des photons par bremsstrahlung, ces derniers pouvant a nouveau
interagir par production de paires, et ainsi de suite, ce qui initie le développement d’une cascade de
photons et d’électrons. Cette description est bien entendue un résumé trés simplifié du probléme,
mais permet de présenter de maniére simple le phénoméne.

Si les deux interactions citées ci-dessus sont les plus importantes, c’est parce que ce sont elles
qui permettent la création de nouvelles particules, et I’expansion de la gerbe. Mais ce ne sont
toutefois pas les seuls processus pertinents pour les particules considérées, comme nous allons le
voir ci-dessous.

Interactions des photons

Nous présentons ici les différents processus par lesquels un photon est susceptible d’interagir.
Nous les classerons par ordre croissant d’importance.

Diffusion Rayleygh La diffusion Rayleygh est la diffusion des photons par les atomes ou les
molécules du milieu, ici I’atmosphére. Une condition nécessaire & cette interaction est que la taille
du centre diffuseur soit du méme ordre de grandeur que la longueur d’onde du photon considéré.
Ce processus ne représente un intérét que pour les photons de plus basse énergie. Pour les photons
d’une gerbe atmosphérique, il est totalement négligeable.

Diffusion de Mie La diffusion de Mie est une généralisation de la diffusion Rayleygh, qui permet
d’expliquer la diffusion de la lumiére par des centres diffuseurs de taille plus importante. Dans
notre cas, cela correspond & la diffusion des photons par les aérosols contenus dans ’atmosphére.
Comme pour 'effet précédent, ce dernier est négligeable pour une gerbe électromagnétique.

Effet photoélectrique L’effet photoélectrique est ’absorption d’un photon par un électron
des couches internes d’un atome, résultant en 1’éjection de 1’électron considéré, et 1’ionisation de
I’atome:

v + atome — e~ +ion™.

Comme pour la diffusion Rayleygh, ce processus est totalement négligeable pour les gerbes atmo-
sphériques.

Diffusion Compton Ce processus trés bien connu correspond & la diffusion d’un photon par
un électron de la matiére:

yer — e .
Cette interaction entraine une diffusion du photon d’un angle 6 compris entre 0 et 7, ainsi

qu’une perte d’énergie. Contrairement aux deux autres processus cités ci-dessus, celui-ci n’est pas
totalement négligeable, tout du moins pour les photons de plus basse énergie.
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F1a. 2.4 — Atténuation d’un photon d’une gerbe atmosphérique en fonction de son énergie. Tous les proces-
sus cités dans cette section y sont représentés, sauf la diffusion Rayleygh. Par ordre croissant d’'importance
on a: l'effet photoélectrique en vert, la diffusion Compton en bleu, la production de paires dans le champ
électronique en violet et la production de paires dans le champ du noyau en rouge.

Création de paires La création de paires correspond & la matérialisation d’un couple de pho-
tons en une paire ete™:

Yy — ete.

La section efficace d’un tel processus est trés facile & calculer de maniére exacte, et correspond
aux exemples de base des calculs effectués en QED. Mais, dans ce cas précis, la situation est un
peu compliquée par le fait que le photon de la gerbe interagit en fait avec un photon virtuel,
généré par le champ électrique d’'un noyau. Bien que le noyau ne participe pas a la réaction, cela
entraine des subtilités pour le calcul de la section efficace d’interaction, notamment parce que
les caractéristiques du photon virtuel ne sont plus fixes, mais appartiennent & une distribution,
dépendant des caractéristiques du noyau. La section efficace totale est obtenue par intégration
sur la distribution de photons virtuels. De plus, le noyau n’étant pas libre, il convient également
d’apporter une correction pour 'effet d’écrantage.

11 faut noter que la création de paires peut également avoir lieu dans le champ d’un électron,
mais cet effet est moindre comparé & ’interaction dans le champ d’un noyau, simplement & cause
des différences de valeurs des champs coulombiens respectifs.

Sur la figure 2.4, nous avons représenté la contribution & la perte d’énergie d’un photon, en
fonction de I’énergie, pour les processus présentés ci-dessus, hormis la diffusion Rayleygh.

On pourrait diviser cette figure en 2 zones & 1'aide d’une ligne verticale, & £ = 25 MeV. Au-
dessus de cette énergie, le photon interagit de maniére prédominante par création de paires, et
contribue donc au développement de la gerbe de particules. En dessous, c’est la diffusion Compton
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qui prend le pas. On peut alors considérer que le photon ne fait plus que perdre de 1’énergie, sans
contribuer & la création de nouvelles particules. De maniére générale, au début de la gerbe, la
population de photons sera assez faible, mais d’énergie moyenne élevée, cette énergie moyenne
diminuant & mesure que la gerbe électromagnétique se développera. On peut considérer que le
développement de la gerbe s’arrétera lorsque cette énergie moyenne sera inférieure a ~ 25 MeV,
et que I'on passe alors dans une phase d’atténuation. Bien entendu, le véritable phénoméne est un
peu plus compliqué.

Pour les trés hautes énergies, un autre processus doit étre pris en compte dans les codes de
simulation. Il s’agit de la création de paires p ", qui bien qu’elle soit dominée est importante
pour décrire le contenu muonique des gerbes électromagnétiques a ultra haute énergie.

Interactions des électrons et positrons

Comme pour les photouns, les électrons peuvent subir de nombreuses interactions, mais seules
certaines seront importantes.

Processus négligeables On considére les processus pour les électrons et les positrons. Ces deux
particules peuvent tout d’abord interagir par diffusion élastique sur un électron de la matiére:

ete™ — ete.
Ces processus portent les noms de diffusions Mgller et Bhabha, pour les électrons et les positrons
respectivement.
Ces derniéres particules peuvent, quant a elle, également s’annihiler avec un électron de la
matiére. Ce processus donne naissance a deux photons.
Les interactions présentées ici ne contribuent aux pertes d’énergie qu’a tres basse énergie. Mais,
comme nous le verrons, celles-ci sont alors totalement dominées par les pertes par ionisation.

Pertes d’énergie par ionisation Les électrons et positrons étant des particules chargées, ils
connaissent donc aussi des pertes par ionisation. Toutefois, la formule décrivant ces pertes est
différente de celle présentée plus haut, car ici, la masse du projectile et de la cible est la méme.

En effet, 'ionisation implique l'interaction avec un électron de la matiére, et le calcul de base
considére que la particule incidente est infiniment lourde comparée & un électron. Si c’est bien
une approximation acceptable pour toutes les particules vues jusqu’a présent, ca ne l'est bien
évidemment pas pour les électrons.

La formule de Bethe-Bloch est donc modifiée afin de tenir compte de cette différence:

E 7z (1 BT 1—(2vy—1)ln2 1 —1\?
—d—:4wNAr3m602A—ﬂ2 (_lnmcﬁ’y + & -l +—<7 )), (2.8)

dX 2 2I%(Z) 272 16 0%

avec T'= FE — m, ’énergie cinétique de 1’électron incident.
Pour les positrons, ce paramétrage est encore différent, et s’écrit:
dE 1 23242T 3 14 10 4
mec” 3y 5 (23 + >> .

Z
——— =AaNarime® —— (sl — 0 —— + + 5 + 3
X A \2 " T or2(z) 24 PSR R GV § P GV

(2.9)
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Fi1G. 2.5 — Pertes d’énergie d’un électron en fonction de son énergie. Les différents processus présentés
précédemment ont été représentés, avec, en rouge les pertes de 1’électron, et en bleu, celles du positron.
Les courbes représentent la perte d’énergie par unité de quantité de matiére traversée, divisée par E.

L’ionisation correspond au processus e + atome — iont + 2¢~. Les électrons émis lors de
cette interaction sont appelés rayons J. Ces derniers, s’ils sont émis avec une énergie suffisam-
ment grande, peuvent & leur tour interagir. Ces particules peuvent étre prises en compte dans les
simulations par soucis de détail.

Bremsstrahlung Comme la production de paires pour un photon, le bremsstrahlung correspond
a l'interaction de 'électron avec le champ du noyau. On peut considérer que cette interaction
s’écrit:

ei ’Y* N ei 5.

Cela correspond en quelque sorte & la diffusion d’un photon virtuel par un électron, au cours
de laquelle le photon devient réel. Le calcul de la section efficace Bremsstrahlung est trés proche
de celui de la production de paires, et comme pour cette interaction, bien connu. On prend en
compte l'effet d’écrantage comme précédemment, ainsi que le fait que le noyau n’est pas ponctuel.

Le bremsstrahlung est le phénoméne dominant pour les électrons & haute énergie, ou il prend
le pas sur l'ionisation

Comme pour les photons, nous avons représenté les pertes d’énergie d’un électron en fonction
de son énergie figure 2.5, pour les différents processus présentés ci-dessus. On y voit comme
précédemment deux régimes. Au-dessus d’une centaine de MeV, le bremsstrahlung domine, et
comme précédemment, les électrons contribuent alors au développement de la gerbe par 'apport
de photons, qui peuvent réintéagir par production de paires. En dessous de cette énergie, on
entre dans le mode atténuation, avec une domination des pertes par ionisation. Les courbes de ce
graphique ont été multipliées par la grandeur X, appelée longueur de radiation. Cette derniére
est liée aux interactions de production de paires et bremsstrahlung et représente la quantité de
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matiére nécessaire pour qu’'un électron perde ~ 63% de son énergie. Dans ’air, pour des conditions
normales de température et de pression, elle vaut:

Z2 -
Xo = <4a./\/,4r37 1n(1832_1/3)) ~ 36.66g.cm 2. (2.10)

En plus des interactions présentées ci-dessus, le traitement des électrons doit également prendre
en compte la diffusion coulombienne multiple, décrite par la théorie de Moliére, qui est encore plus
importante que pour les muons, et ce en raison de la faible masse des électrons et positrons. Ce
point est bien entendu traité dans les codes de simulation.

Effet LPM

Si ’on parle des interactions et du développement des gerbes électromagnétiques, il convient
alors également de présenter 'effet LPM[47, 48|. Ce dernier tire son nom des physiciens Landau,
Pomeranchuk et Migdal, et a des conséquences importantes sur 'interaction des photons et des
électrons a trés haute énergie, diminuant la section efficace d’interaction par bremsstrahlung ou
production de paires.

Cela vient du fait qu’a haute énergie, pour les photons et les électrons, la longueur de cohérence
devient du méme ordre de grandeur que la distance interatomique, ce qui entraine un phénoméne
de diffusion multiple de la particule incidente, dont 1’effet principal est de conduire & une supression
des deux interactions citées. Cet effet posséde un seuil en énergie, qui dépend de la densité du
milieu dans lequel & lieu la propagation. Celle-ci s’écrit:

X
ELPM — 7.7 TeV Cmil X _0. (2.11)
0

Un tel phénoméne aura un effet non négligeable sur le développement des gerbes aux plus
hautes énergies, plus particuliérement pour les gerbes de photons, mais également pour les gerbes
générées par un noyau d’énergie supérieure a ~ 10?0 eV.

2.3.3 Interactions hadroniques & basse énergie

Les modéles d’interaction hadronique présentés plus haut sont valables dans la limite des trés
grandes énergies. Aux plus basses énergies, d’autres modéles sont généralement utilisés, tels que
GHEISHA [45] ou FLUKA [46], le dernier étant quelque peu plus robuste.

Ces modéles sont utilisés pour des énergies inférieures a la centaine de GeV. Contrairement
aux précédents modéles, & ces énergies, les données permettent d’obtenir une description plutdt
précise.

2.4 Evolution de la gerbe

Au travers des processus présentés précédemment, il est aisé d’appréhender le principe du dé-
veloppement d’une gerbe. Une composante hadronique centrale se développe, d’énergie moyenne
d’autant plus faible que la quantité de matiére traversée depuis la premiére interaction est im-
portante. Ce coeur de gerbe composé de hadrons et mésons a pour principal effet d’alimenter les
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F1a. 2.6 — Profils longitudinaux pour trois types de particules de la gerbe. La courbe rouge représente les
photons, la courbe bleue les électrons et positrons, et la courbe verte les muons. La ligne noire correspond
au profil longitudinal total. Ces profils ont été obtenus avec CORSIKA, en appliquant une coupure en
énergie & 1 GeV.

composantes muonique et électromagnétique. C’est I’évolution de ces derniéres qui nous intéresse
le plus, car ce sont les particules que 'on va détecter par la suite.

De maniére simple, la composition totale de la gerbe est dominée par la gerbe électromagné-
tique, et ensuite par les muons. Toutefois, la composante électromagnétique est relativement vite
atténuée. Cela signifie qu’a partir du moment ot il n’y a plus de 7¥ créés, cette derniére diminuera
plutdt vite, contrairement & la composante muonique, particules beaucoup plus pénétrantes. En
moyenne, pour un proton dans le domaine d’énergie qui nous intéresse, on peut considérer que la

composante électromagnétique domine pendant ~ 2000 g.cm 2.

Profil longitudinal

Quand 'on parle de I’évolution d’une population de particules données au cours du dévelop-
pement de la gerbe, il convient d’introduire le concept de profil longitudinal. Ce dernier est le
nombre de particules de la gerbe en fonction de la quantité de matiére traversée. Il convient de
distinguer dans ce cas le profil des différentes particules dont I’évolution n’est pas identique.

Sur la figure 2.6, nous avons représenté de tels profils pour les photons, électrons/positrons et
muons d’une gerbe initiée par un proton de 10%° eV.

Cette figure met en avant plusieurs points. Tout d’abord la composante électromagnétique est
bien la plus importante pour des quantités de matiére traversées peu importantes. Le profil des
photons et des e* est trés similaire, ce qui est logique compte tenu de leur évolution couplée. On
voit également la différence dans le développement de la composante muonique par rapport aux
particules précedentes. Celle-ci diminue beaucoup moins vite aprés étre passée par le maximum.
Ainsi, pour une quantité de matiére importante c’est cette composante qui devient dominante et
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FiG. 2.7 — Quantité de matiére traversée entre le sommet de ’atmosphére et altitude du détecteur de
surface de Iobservatoire Pierre Auger, en fonction de ’angle zénithal en degré. Le trait pointillé rouge cor-
respond & 2000 g.cm~2, qui correspond en moyenne 3 la limite de vie de la composante électromagnétique.
La ligne bleue marque la frontiére entre gerbes verticales et gerbes horizontales.

qui va donc influencer la détection de la cascade de particules.

Sur la figure 2.7, nous avons représenté la quantité de matiére traversée entre le sommet de
I’atmosphére et le niveau de la mer, en fonction de I’angle zénithal. La ligne rouge correspond &
2000 g.cm~2 depuis le sommet de ’'atmosphére, limite au dessus de laquelle la composante électro-
magnétique devient négligeable. Cette limite correspond & un angle zénithal de ~ 60°. Ainsi, au
dessus de cet angle, les gerbes seront composées principalement de muons et non plus de photons
ou électrons. A Auger, ce dernier sert de frontiére entre les gerbes dites « verticales », d’angle
zénithal inférieur & 60°, avec une importante composante électromagnétique, et les gerbes « hori-
zontales », de grand angle zénithal, dont le front est dominé par les muons de haute énergie. Du
fait de leurs caractéristiques profondément différentes, celles ci doivent étre étudiées séparément.
Bien sur, la frontiére n’est pas nette, mais en moyenne cela correspond bien & la réalité.

Maximum de développement - X, Sil’on parle de profil longitudinal, on doit alors impé-
rativement parler aussi de la notion de X,,,,. Cette grandeur comme son nom l'indique correspond
a l'altitude (a la quantité de matiére) a laquelle la gerbe atteint son nombre de particules maxi-
mal, correspondant aussi au maximum de la composante électromagnétique. Cette variable joue
un role important dans la détection & 'aide d’un détecteur de fluorescence, puisqu’elle est liée au
nombre maximal de particules de la gerbe, qui rentre en jeu dans ’estimation de ’énergie & partir
de la mesure de la lumiére de fluorescence. Elle est également utilisée dans le cadre de ’étude de
composition. La position du maximum de la gerbe est en effet sensible au type du primaire et
pourrait permettre par exemple de distinguer une gerbe issue d’un proton d’une gerbe induite par
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F1a. 2.8 — Gauche: Profondeur de développement maximal moyenne en fonction de ’énergie, pour des
gerbes initiées par des primaires de type proton (en rouge) et Fer (en bleu). Droite: Déviation standard
du X, en fonction de ’énergie. Le code couleur est le méme que précédemment.

un noyau de Fer.

Le développement de la cascade de particules étant basé sur des processus d’interaction sto-
chastiques, la position du maximum pour une gerbe n’est bien entendu pas fixe, et varie d’une
gerbe & l'autre.

Notions de fluctuations La premiére source de fluctuations d’une gerbe atmosphérique est la
position du point de premiére interaction, qui varie d’un primaire & 1’autre, pour une énergie iden-
tique et un méme type de primaire. Les fluctuations viennent ensuite des différentes interactions
mises en jeu dans le développement de la gerbe. En régle générale, celles-ci sont plus importantes
a faible qu’a grande énergie, ce qui est logique, compte tenu du nombre grandissant de particules
mises en jeu.

L’étude des fluctuations passent par l'utilisation de simulations numériques des gerbes atmo-
sphériques, qui permettent de reproduire le caractére stochastique des différentes interactions. La
position du X,,,, dépend alors du modéle d’interaction utilisé, mais dans ’ensemble, le compor-
tement des fluctuations est peu sensible & ce choix.

Les fluctuations dépendent également du type de primaire considéré. Les gerbes issues d’un
noyau de Fer seront ainsi soumises & des fluctuations plus faibles que des gerbes de proton, pour une
méme énergie initiale. Cela peut se comprendre aisément si ’on considére que I’énergie d’un proton
est portée par un unique nucléon, tandis que celle d’'un noyau de Fer est répartie entre 56 nucléons.
Pour une énergie Fy donnée, une gerbe de Fer peut ainsi étre vue comme la superposition de 56
gerbes de proton d’énergie Fy/56. Cette vision bien que simpliste permet néanmoins d’appréhender
de maniére intuitive les grandes différences entre ces deux types de gerbes. Tout d’abord, pour une
énergie donnée, le X,,,, moyen est plus faible pour un primaire de type Fer que pour un proton.
Ensuite, le nombre de particules étant plus grand dans le cas des noyaux, les fluctuations sont
elles moins importantes.

La figure 2.8 illustre bien ces quelques points. A gauche, nous avons représenté la profondeur
de développement maximal moyenne en fonction de ’énergie, pour des gerbes de Fer et de proton.
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Fi1G. 2.9 — Profil longitudinal des électrons et positrons, pour 10 gerbes de protons (rouge) et 10 gerbes
de Fer (bleu).

Les valeurs utilisées proviennent de la référence [49] et ont été obtenues grace a la simulation de
500 gerbes différentes, pour chaque énergie. La figure de droite représente la déviation standard
en fonction de 1’énergie, pour les mémes primaires et énergies.

Comme on 'a dit ci-dessus la valeur moyenne de X,,., ainsi que les fluctuations de cette
variable sont significativement plus faibles pour du Fer que pour un proton. Toutefois, & trés haute
énergie, les distributions pour ces deux particules se recouvrent, de telle sorte qu'une mesure du
Xax pour une gerbe donnée, fut-elle parfaite, ne permet pas & priori de conclure sur la nature du
primaire.

Nous avons représenté sur la figure 2.9 les profils longitudinaux pour les électrons et positrons,
obtenus aprés simulation d’une dizaine de gerbes initiées par des protons et des noyaux de Fer
de 10! eV et d’angle zénithal § = 45°. Celle-ci met en évidence deux points. Tout d’abord,
les différences au niveau des fluctuations apparaissent clairement, puisque les profils de protons
sont beaucoup plus dispersés que ceux de Fer. De plus, on voit quelle peut étre la difficulté de
déterminer la composition d’un primaire de part la seule mesure du profil longitudinal.

Lors d’une mesure de profil longitudinal a 1’aide d’un détecteur de fluorescence, les différents
parameétres utiles & la reconstruction sont extraits grace a l’ajustement de ce profil & ’aide de la
formule de Gaisser-Hillas [50]:

Xmax—Xg

X - Xy X Xmax — X
N(X) =N, _ _— . 2.12
( ) max <Xmax — X0> eXp A ( )

Cette fonction décrit plus précisément le développement de la cascade électromagnétique. N,
est le nombre de particules maximal & la profondeur X,,,., Xo la profondeur de premiére interaction
et A =70 g.cm™2.
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F1a. 2.10 — Distributions latérales moyennes au niveau de la mer pour 40 gerbes initiées par des protons
de 10%° eV, pour un angle zénithal de 0°. Nous avons représenté & gauche la densité d’électrons et & droite
celle des muons. Ces figures proviennent de la référence [51].

Distribution latérale

La distribution latérale d’une gerbe de particules est la caractéristique qui nous intéresse dans
le cadre de la détection de surface, puisque ce terme désigne la densité de particules en fonction de
la distance au coeur de la gerbe, que 'on cherche & échantillonner & 'aide des différentes stations
individuelles du réseau. Sur la figure 2.10, nous avons représenté la distribution latérale moyenne,
électronique et muonique, pour des gerbes verticales de protons de 10%° eV.

Comme on peut s’y attendre, la densité est plus forte prés de 'axe de la gerbe et décroit a
mesure que l’on s’en éloigne. La décroissance est par ailleurs plus rapide pour les électrons, qui
dominent donc prés du coeur de la gerbe, tandis que pour des distances plus grandes que ~ 1000
m, ce sont les muons qui seront les plus aisés & détecter.

Pour une énergie donnée et pour des angles faibles, la forme de cette distribution varie peu
en fonction de la profondeur atmosphérique & laquelle on échantillonne notre gerbe, le principal
effet pouvant se résumer & un simple facteur de normalisation. On a plus de particules si on
échantillonne prés du maximum de développement, que si on le fait un peu avant ou un peu apreés.

Mais la propagation sur des longues distances, & grand angle zénithal, peut induire des effets
sensibles, tout d’abord au niveau méme de la distribution des particules. La figure présentée ci-
dessus représente en effet la densité de particules chargées, qui sont donc sensibles aux champs
magnétiques, dont celui de la terre. Si sur de courtes distances, c’est & dire a faible angle zénithal,
cet effet est négligeable, ce n’est pas le cas pour les gerbes les plus inclinées.

On peut ainsi voir apparaitre une séparation des composantes chargées positivement et négati-
vement au niveau du sol et des effets d’assymétrie importants peuvent apparaitre. Si a petit angle,
la distribution au sol ne dépend pas de ’angle azimuthal, ce n’est plus le cas pour des gerbes trés
inclinées, car pour différents angles, ’orientation du champ magnétique terrestre par rapport a la
direction de propagation de la gerbe varie alors beaucoup. Ce sont des points dont il faut tenir
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F1G. 2.11 — Distributions de densité des ut et 4~ d’une gerbe de proton de 10?° eV et d’angle zénithal
0 = 81.5°. Les distributions sont projetées dans le plan perpendiculaire & I’axe de la gerbe. Les deux figures
de gauche correspondent & la propagation dans le champ magnétique terrestre, tandis que celles de droite
correspondent & un champ magnétique nul.

compte dans I’étude de ces gerbes détectées a des angles importants. Cet effet est bien illustré par
la figure 2.11, que nous avons récupérée et modifiée a partir de la référence [52]. Celle-ci repré-
sente les distributions des muons et anti-muons, projetées dans le plan de la gerbe, plan normal
a la direction de propagation. Ces densités ont été obtenues par simulation numérique, pour des
protons de 10%° eV, avec un angle d’incidence de 81.5°.

En comparant les distributions de gauche et de droite, correspondant au champ terrestre et a
un champ nul, respectivement, on peut voir clairement ’effet de ce champ sur la distribution des
particules. Nous avons représenté ici les distributions dans le plan de la gerbe, mais les effets sont
les mémes pour les distributions au sol.

L’autre effet dont nous souhaitons parler concerne le temps d’arrivée des différentes particules
au sol. Ce point n’est pas directemenent lié & la question de la distribution latérale, mais est
tout de méme de premiére importance dans le cadre de la détection au sol, notamment pour les
neutrinos, comme nous le verrons plus tard.

La dispersion temporelle des particules composant le front de la gerbe varie en effet & mesure
que l'on se propage dans 'atmosphére, comme le montre la figure 2.12. Cette figure empruntée a
la référence [53] permet de voir I’évolution du front d'une gerbe de proton de 10! eV et d’angle
zénithal § = 80°, & mesure qu’elle se propage dans ’atmosphére. Elle représente 1’étalement
en temps du signal attendu dans un détecteur au sol (ordonnée), en fonction de la distance au
point d’impact de la gerbe (abscisse). Les différents cadres correspondent & différentes altitudes
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d’interaction, de 1 km au dessus du sol, jusqu’a 100 km (au sommet de I’'atmosphére). On peut ainsi
comparer le front de gerbes ayant parcouru des distances plus ou moins grandes dans I’atmosphére.
On remarque que pour des faibles distances, c’est & dire pour des gerbes initiées & des altitudes
de 'ordre du km, les temps d’arrivée des particules dans la cuve sont dispersés sur une fenétre en
temps trés large, tandis que pour des grandes distances, toutes les particules arrivent quasiment
en méme temps.

Cela représente bien I’évolution du front d’une gerbe. Une gerbe ayant parcouru peu de distance
dans ’atmosphére, comme c’est le cas pour des angles zénithaux faibles, est caractérisée par un
front courbé (cf. figure ci-dessus, 1, 2 et 3 km) et large, qui explique la dispersion des temps
d’arrivée. Au fur et & mesure de la propagation, le front devient de plus en plus plat et fin, de
telle sorte que les particules auront presque toutes le méme temps d’arrivée. C’est ce qu’on peut
observer & grand angle zénithal.

Cette caractéristique sera trés importante dans la suite, pour la détection des gerbes de neu-
trinos. Nous reviendrons sur ce point en temps voulu.

2.4.1 Simulations numériques

Les différentes simulations qui existent aujourd’hui au sein de la communauté des astroparti-
cules prennent en compte tous les processus et interactions présentés jusqu’ici pour la meilleure
description. Il existe deux types de codes différents permettant de décrire 1’évolution d’une gerbe:
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— Les codes de simulation numérique pure, dans lesquels toutes les particules créées sont suivies
pas a pas dans leur propagation, jusqu’au niveau du sol. AIRES [54] et CORSIKA [55] sont
les deux codes utilisés actuellement pour ce type de simulations.

— Des codes hybrides basés sur la résolution des équations de cascade décrivant ’évolution des
gerbes atmosphériques & l'aide d’expressions analytiques. Les contributions les plus récentes
de ce type, comme CONEX [56] ou encore SENECA [57], parviennent méme & reproduire
les fluctuations liées au développement des gerbes.

Toutefois, seules les simulations numériques pures sont & ce jour capables de fournir une liste de
particules détaillées, ainsi que leurs caractéristiques, dont on a besoin pour le travail avec un réseau
de détection de surface. Le seul probléme de ces derniéres est qu’elles sont trés couteuses en temps
de calcul, et de plus en plus & mesure que ’on monte en énergie. La ligne rouge de la figure 2.13
représente le temps de calcul nécessaire & la simulation d’une gerbe avec CORSIKA, en fonction
de ’énergie du primaire. Nous définirons les autres courbes dans la suite. Si & basse énergie, le
temps de calcul est tout & fait raisonnable, il augmente trés vite, pour atteindre entre 1 mois
et plusieurs années pour des énergies supérieures a ~ 10'® eV. Il n’est bien sur pas envisageable
d’attendre une année entiére le résultat d’une seule simulation. L’autre probléme est que ’espace
nécessaire pour stocker les résultats de telles simulations devient lui aussi énorme. Il existe bien
évidemment une solution & ce probléme permettant d’obtenir des temps de calcul et des fichiers
de sortie raisonnables

Réduction du temps de calcul - Thinning

La premiére procédure de « thinning » appliquée aux simulations de gerbes atmosphériques a
été proposée en 1997 par Hillas [58]. Il existe d’autres travaux a ce sujet, du fait de son impor-
tance. Nous ne rentrerons toutefois pas dans les détails des différents algorithmes, mais nous nous
contenterons plutdt d’en donner les grands principes.

Le nombre de particules d’une gerbe atmosphérique augmente considérablement avec ’énergie
du primaire et peut dépasser les 10! 4 10%° eV. Les problémes liés au temps de calcul et & ’espace
disque viennent du fait que toutes ces particules doivent étre suivies chacune a leur tour. On peut
bien évidemment prévoir des coupures, comme des seuils en énergie, pour limiter le nombre de
particules de basses énergies, mais cela ne suffit malheureusement pas. C’est 14 qu’intervient la
procédure de thinning.

Celle-ci consiste & regrouper plusieurs particules en une seule particule possédant un poids
supérieur & 1, et & ne propager que cette derniére. Cette méthode permet de ne suivre qu’un
échantillon réduit de toutes les particules de la gerbe. Elle peut par contre étre a 'origine de
fluctuations plus ou moins importantes selon la maniére dont elle est implémentée. Ainsi, on
n’applique pas de thinning aux particules dans les premiers stades de la gerbe, pour ne pas fausser
totalement la physique du développement de la gerbe. Cette méthode n’est applicable que pour un
nombre trés important de particules, comme c’est le cas autour du maximum de développement
de la gerbe, afin de limiter les fluctuations artificielles.

La procédure de thinning est donc mise en place pour des particules sous un certain seuil en
énergie, & définir par l'utilisateur, le but étant de trouver le meilleur compromis entre le temps de
calcul, augmentant & mesure que I’on diminue le seuil, et le niveau de détail, qui diminue quand on
augmente ce seuil. On définit en général un facteur e de telle sorte que le thinning est appliqué aux
particules d’énergie inférieure & € x Ejy, avec Fy I’énergie du primaire. La qualité d’une simulation
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augmentera lorsque € diminue. Sur la figure 2.13, on trouve également le temps de calcul nécessaire
par simulation, lorsque la procédure de thinning est appliquée.

Limiter les fluctuations artificielles est un des principaux problémes du thinning, et il existe de
nombreux travaux sur ’optimisation des procédures de thinning afin d’obtenir le meilleur rapport
qualité/temps de calcul. Une méthode consiste a limiter les poids des différentes particules [59].
Ainsi, au dessus d’un poids maximum, les particules sont de nouveau propagées normalement. On
référe & cette méthode sous le nom de thinning optimal.

La figure 2.14 [60] représente ’énergie totale perdue par une gerbe initiée par un proton de
10" eV et d’angle zénithal nul, en fonction de la profondeur atmosphérique. Plusieurs niveaux
de thinning ont été utilisés, avec et sans optimisation. Pour une meilleure visibilité les gerbes ont
été choisies avec des X, différents, ce qui n’est pas important. Il faut ici préter attention aux
fluctuations qui apparaissent sur les courbes.

On voit bien l'efficacité de la procédure optimale qui permet d’obtenir des résultats bien
meilleurs que sans limitation des poids des particules. Le poids maximal d’une particule est sim-
plement calculé par la formule suivante:

Wiax = € X Eg(GeV), pour les électrons et les photons

Winax = 0.01 X Winal.— ., pour les muons et les hadrons (2.13)
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2.5 Influence de ’atmosphére

Dans le cas de la physique des particules auprés de collisionneur les particules produites au
moment des chocs de particules interagissent avec des calorimétres, déclenchant parfois des gerbes,
contenues, dont on peut ensuite mesurer les particules secondaires. La connaissance parfaite de
ce calorimétre permet ensuite de remonter de maniére précise aux caractéristiques des particules
produites peu aprés la collision.

Dans notre cas, le principe est le méme, la seule différence étant que notre calorimétre est
I’atmosphére elle méme, et qu’il est difficile de connaitre constamment et de maniére certaine ses
différentes caractéristiques. Il est pourtant indispensable de savoir décrire la structure de I’atmo-
spheére, notamment dans le cas des codes de simulation, sans quoi les résultats obtenus n’auraient
aucune signification physique. Nous parlerons dans le chapitre suivant des différentes techniques
expérimentales permettant de sonder ’atmosphére. Nous nous en tiendrons pour l'instant & une

vision d’ensemble.

2.5.1 Modélisation de I’atmosphére

Il existe un grand nombre de modéles décrivant I’atmosphére terrestre. Les simulations comme
ATRES et CORSIKA utilise le paramétrage de Linsley. Celle-ci divise ’atmosphére en cing couches
différentes, afin de tenir compte des différences de conditions entre le sommet de I’atmosphére et
le niveau de la mer.

La profondeur atmosphérique verticale X (h) s’écrit alors:
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a; + b; exp —h/Ci hi <h < h1
X(h) = as — b5h/05 h5 < h < hmax (2.14)
0 h > Doax
avec i € [1,4], 1 représentant la couche la plus proche du sol et 5 celle de plus haute altitude.
PBmax = 112.8 km correspond au sommet de ’atmosphére du modéle de Linsley. Au dela, on
considére que la densité est nulle.

Les différents parameétres qui apparaissent dans cette formule doivent étre obtenus & 1’aide de
mesures expérimentales. Ces derniers dépendent du lieu considéré, ainsi que du moment auquel ils
sont mesurés. On pourra ainsi observer des différences entre les mesures effectuées a des saisons
différentes.

Les codes de simulation contiennent de nombreux jeux de paramétres décrivant I’atmosphére
a différents points de la planéte, et différentes saisons. Ces différences peuvent bien évidemment
influer sur les gerbes atmosphériques, puisqu’une densité plus forte entrainera par exemple un
développement plus rapide de la cascade de particules. Toutefois, ces quelques différences et la
difficulté pour obtenir une description parfaite de 'atmosphére ne sont pas un si grand probléme.
En effet, si pour les simulations, on essaye quand méme de se placer dans le cadre le plus précis
possible, en choisissant ’atmosphére la plus réaliste, les différences restent suffisamment faibles
devant les autres sources d’incertitudes, notamment au niveau des modéles d’interaction, pour
que ’on puisse les négliger. La figure 2.15 permet de se faire une idée de ces différences. Celle-
ci représente le profil de densité de I’atmosphére pour trois jeux de paramétres différents. Bien
que visibles, les différences restent suffisamment faibles pour ne pas étre notre premiére source
d’inquiétude.
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Résumé

Dans ce chapitre, nous avons présenté les grands principes de la physique des gerbes atmosphé-
riques, ainsi que des simulations utilisées pour décrire ces phénoménes. Nous souhaitons insister
tout particuliérement sur la partie dédiée a I’évolution des gerbes. On a ainsi vu que dans les pre-
miers stades du développement, une gerbe est caractérisée par une composante électromagnétique
qui domine totalement la composition totale de la gerbe, ainsi que par un front de gerbe courbé et
large, avec une grande dispersion temporelle. Il existe ainsi un contraste saisissant avec les gerbes
ayant parcouru de grandes distances, possédant un front plat trés fin et dont la composition est
dominée par les muons de haute énergie. Cette différence est de premiére importance pour le tra-
vail qui sera présenté sur la détection de neutrinos de ultra haute énergie a ’observatoire Pierre
Auger. Le prochain chapitre est une présentation détaillée des caractéristiques de ce détecteur.
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Chapitre 3

L’Observatoire Pierre Auger

Ce chapitre présente 1’Observatoire Pierre Auger, une expérience qui a été congue pour ’étude
des rayons cosmiques aux plus hautes énergies, et qui est actuellement le plus grand observatoire
jamais construit au monde. Il allie les deux grandes techniques de détection présentées & la fin du
chapitre 1, ce qui est également une premiére pour un projet de cette envergure. Nous expliquerons
plus loin 'intérét d’une telle détection.

Ce projet a été initié dans le milieu des années 1990, et sa construction, lancée en 2004, qui
aura pris un peu plus de 4 ans s’est achévée en fin d’année derniére.

3.1 Localisation de I’observatoire

Le projet Auger [62], dont le TDR (Technical Design Report) a été écrit en 2001, comprend en
fait deux observatoires distincts, I'un dans ’hémisphére Nord, le second dans I’hémisphére Sud. Le
choix a été de débuter par la construction du site Sud. En effet, toutes les expériences précédentes
se situaient dans I’hémisphére Nord, si I’on excepte 'expérience SUGAR, basée en Australie, mais
dont la statistique est trés limitée et les données de qualité plutdt moyenne.

Le site retenu pour la construction de I’Observatoire Sud est celui de la Pampa Amarilla, situé
a proximité de la ville de Malargiie, dans la province de Mendoza en Argentine (voir figure 3.1).
Cette zone offre un immense plateau a une altitude réguliere de ~ 1450 m.

Pourquoi avoir choisi ce site, et non un autre? Il y a deux points importants dans le choix d’un
tel site. Tout d’abord, la création d'un détecteur dédié a l’étude des énergies les plus extrémes
implique que ’on puisse obtenir une statistique non négligeable, malgré le flux extrémement faible.
La seule maniére de contrebalancer ce handicap est de se donner la surface de collection la plus
grande possible. Il a ainsi été décidé que le détecteur de surface du site Sud devrait s’étendre
sur plus de 3000 km?, et les zones offrant une telle surface, & une altitude réguliére ne sont pas
nombreuses.

Le deuxiéme point important dans le choix du site, est son altitude. La détection d'une gerbe
atmosphérique par un détecteur de surface est plus aisée si celle-ci est détectée & son maximum,
c’est a dire lorsque le nombre de particules qui la composent est & son maximum. Et, la quan-
tité moyenne de matiére traversée avant d’atteindre ce maximum dépend bien évidemmment de
I’énergie du primaire. Sur la figure 3.2, nous avons représenté le nombre de particules chargées
en fonction de la quantité de matiére traversée, pour plusieurs gerbes de proton, ainsi que de fer,
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Malargiie, marquée sur la carte. Le réseau de surface, ainsi que les différents détecteurs de fluorescence
sont également représentés.

pour une énergie du primaire de 10'” eV. Les gerbes sont toutes verticales, c’est & dire d’angle
zénithal nul.

Pour un angle zénithal donné, on peut facilement calculer la quantité de matiére traversée
depuis le sommet de I’atmosphére, jusqu’a une altitude choisie. Ainsi, pour le site sud, situé a
une altitude moyenne de 1450 m, celle-ci est de ~ 877 g.cm™2. Cette valeur est représentée sur la
figure par la ligne bleue. On voit ainsi que l'altitude est optimisée pour la détection de gerbes de
protons d’énergies comprises entre 109 et 10%° eV.

Du coté du détecteur de fluorescence, la région de la Pampa Amarilla offre un ciel trés clair,
peu pollué, et en moyenne peu nuageux.

Un autre intérét d’'une expérience dans ’hémisphére Sud est que ’on peut étudier le centre
galactique, visible depuis le Sud uniquement, ce dernier étant une des cibles privilégiées pour des
énergies autour de 'EeV.

Nous allons maintenant présenter plus en détail les deux sous-ensembles de détection du site
Sud.

3.2 Le détecteur de fluorescence

Le détecteur de fluorescence (FD) [63] est composé de 4 batiments comprenant chacun 6
télescopes de fluorescence. Ces 4 batiments sont situés sur des reliefs aux quatres coins du réseau
de surface, et portent les noms de Coihueco, Los Leones, Los Morados et Loma Amarilla, dont on
peut voir I’emplacement exact sur la figure 3.1.

Chaque télescope posséde un champ de vue de 30° en azimuth et de 28.6° en élévation, ce qui
permet & chacun des 4 « yeux » de couvrir 180° en azimuth. L’ensemble de 4 batiments permet
ainsi de couvrir entiérement le réseau de surface.
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F1a. 3.2 — Nombre de particules chargées en fonction de la quantité de matiére traversée depuis le sommet
de I’atmopshére, pour 10 gerbes de proton et 10 gerbes de Fer, correspondant & une énergie du primaire
de 10 eV. Le trait bleu symbolise altitude du site Sud de 'observatoire Pierre Auger. Cette figure a été
modifiée & partir de la référence [64].

Au niveau de chaque télescope, la lumiére pénétre & travers un diaphragme de 2.2 m de
diamétre, avant d’étre réfléchie, par un miroir sphérique de 3.5 x 3.5 m?, vers une caméra de 440
pixels. Chaque pixel de la caméra correspond en fait & un unique photomultiplicateur de 45 mm
de diameétre, couvrant une portion du ciel de ~ 1.5° de diamétre. Les pertes de signal sont réduites
par de petits collecteurs de lumiére placés entre les PMT.

Une lentille correctrice située au milieu du diaphragme permet d’augmenter la surface de
collection de la lumiére. La lentille et le miroir forment une optique de Schmidt, qui assure la
netteté des images et un éclairage uniforme sur un trés grand champ de vision. La figure 3.3
présente un schéma de cette installation.

Le diaphragme, & gauche de la figure, contient un filtre, visant & sélectionner la bande de
longueur d’onde qui nous intéresse (300 — 400 nm).

Calibration des télescopes

Il existe deux procédures différentes pour calibrer les télescopes de fluorescence & Auger.

La premiére est une procédure de calibration absolue, appliquée quelques fois dans 1’année,
et portant le nom de « Drum Calibration » [65]. Pour celle-ci, on place une source de lumiére
homogéne, préalablement calibrée, directement contre le diaphragme, en entrée du télescope. La
réponse du systéme d’acquisition & cette source de lumiére permet la calibration de chaque pixel,
avec une précision de ~ 12%.

La seconde est une procédure de calibration relative [66] que 'on effectue toutes les nuits au
début et & la fin de 'acquisition des données. Pour cette derniére, différentes sources de lumiére
sont placées a l'intérieur du dispositif expérimental, en 3 points distincts: au centre du miroir, de
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chaque coté de la caméra et sur l'intérieur de la porte du télescope. On peut ainsi suivre sur le
long et le court terme la stabilité du gain relatif pour chaque pixel, ainsi que le timing relatif entre
différents pixels.

Influence de I’atmosphére

Dans une mesure d’énergie utilisant le principe de la calorimétrie, les propriétés du calorimétre
doivent étre parfaitement connues pour assurer la précision des mesures effectuées. Pour la détec-
tion de fluorescence, c’est 'atmosphére qui remplit le role de calorimeétre, et on doit donc mettre
en place une ou plusieurs méthodes permettant d’extraire les informations dont on a besoin.

Les responsables du détecteur de fluorescence de I’'observatoire ont ainsi mis en place de nom-
breux outils pour surveiller en temps réel I’évolution de divers parameétres atmosphériques:

— La diffusion de la lumiére de fluorescence et de la lumiére Cherenkov dépend de la pré-
sence d’aérosols dans ’atmosphére. L’observatoire dispose de plusieurs systémes permettant
la mesure des longueurs de diffusion moléculaire et de diffusion par les aérosols. Chaque
batiment FD est ainsi associé 4 un LIDAR! qui permet, en méme temps que les prises de
données de sonder ’atmosphére au cours de la nuit. On effectue également des tirs lasers du
CLF (Central Laser Facility) permettant de mesurer le contenu en aérosol. Plus de détails
peuvent étre trouvés dans la référence [67].

— L’utilisation de ballons-sondes [68] permet de mesurer les propriétés de ’atmosphére a dif-
férentes altitudes, donnant une information précieuse sur le profil atmosphérique, qui entre

'Le LIDAR, pour Light Detection and Ranging, désigne une technologie de télédétection ou de mesure optique
basée sur ’analyse des propriétés d’une lumiére laser renvoyée vers son émetteur.
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F1a. 3.4 — Motifs topologiques basiques de pixels déclenchés, utilisés par le déclenchement de niveau 2
pour identifier des segments de traces créés par des gerbes atmosphériques.

en jeu dans la reconstruction du profil longitudinal de la gerbe, ainsi que de ’énergie.

— Des stations météo situées sur chaque site de fluorescence, ainsi qu’au centre du réseau,
mesurent en permanence la température, la pression, I’humidité au niveau du sol.

— Sur chaque batiment de fluorescence, on a également installé des caméras infrarouges per-
mettant d’obtenir des images du ciel au dessus de chaque batiment de fluorescence, ce qui
permet d’évaluer la couverture nuageuse durant la prise de données.

Le détecteur de fluorescence posséde trois niveaux de déclenchement. Le premier, un simple
déclenchement a seuil (T1), est appliqué au niveau de chaque PMT des différentes caméras. On
a ensuite le T2, qui recherche des motifs, formés a partir des pixels ayant passés le T1, pouvant
correspondre & une trace droite, telle celles produites par la lumiére de fluorescence. La compa-
raison se fait avec 108 motifs prédéfinis, obtenus en appliquant toutes les symétries possibles aux
5 traces de base visibles dans la figure 3.4 [69]. Le troisiéme et dernier niveau de déclenchement
consiste en une coincidence temporelle entre les différentes caméras marquées comme T2, au sein
d’un méme batiment de fluorescence.

3.3 Le détecteur de surface

Le détecteur de surface (SD) de 'observatoire Pierre Auger consiste en un réseau triangulaire
dans lequel les différents détecteurs sont espacés de 1.5 km les uns des autres [62]. Le réseau compte
au total 1600 détecteurs individuels et couvre une surface de 3000 km?. Les contraintes du terrain
obligent parfois & déplacer les cuves de leur position optimale, mais ces corrections sont prises
en compte lors de la reconstruction, et, en moyenne, la symétrie du réseau est quasi-parfaite. La
derniére station a été déployée en fin d’année 2008, et le réseau de surface d’Auger est dorénavant
achevé.

Au lieu des plastiques scintillants d’AGASA, le détecteur de surface utilise des détecteurs
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Fia. 3.5 — Photographie d’une cuve du détecteur de surface de 'observatoire Pierre Auger. On peut y
voir les différents éléments qui la composent.

Cherenkov, que nous allons présenter plus en détail dans la suite du texte.

3.3.1 Détecteurs Cherenkov individuels

Les différentes stations consistent en une cuve a eau de 3.6 m de diamétre et 1.2 m de haut,
contenant chacune 12 tonnes d’eau purifiée. Lorsque les particules secondaires de la gerbe tra-
versent la cuve, elles produisent de la lumiére cherenkov, diffusée ensuite par le revétement inté-
rieur de la cuve, en Tyvek, laquelle lumiére est ensuite détectée & ’aide de 3 photomultiplicateurs,
en contact optique avec 1’eau [70]. Ces derniers sont des XPS1805/D1, possédant un diameétre de
9 pouces (~ 23 cm), fabriqués par la société Photonis. Les photomultiplicateurs sont alimentés
par un module de Haute Tension (HT) permettant ’obtention d’une tension entre 0 et 2000 V, &
partir d’une alimentation de 12 V et d’une tension de commande entre 0 et 2.5 V. La stabilité de
la HT doit étre meilleure que 5 x 1073,

Une photographie d’une des stations du réseau de surface est présentée figure 3.5, sur laquelle
on met en évidence les différents éléments de celle-ci.

L’alimentation réguliére de 12 V est assurée par des batteries rechargées durant le jour grace
4 des panneaux solaires, orientés vers le Nord. Graice a ce systéme, auquel s’ajoute une antenne
radio permettant de transmettre les données enregistrées, les cuves du réseau sont totalement
autonomes. Elles possédent également un systéme GPS, qui fournit une référence en temps lors
de la prise de données et qui permet de connaitre avec précision leur position.

Les signaux provenant de ’anode et de la dynode de chaque photomultiplicateur sont filtrés
et numérisés a une cadence de 40 MHz par un convertisseur analogique — numérique de type
Flash (FADC). Chaque station est également équipée d’un systéme de déclenchement numérique
prenant en charge le déclenchement local des stations. L’électronique de chacune d’entre elles est
regroupée a l'intérieur d’une unique carte UB (Unified Board), sur laquelle viennent se greffer des
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Fi1G. 3.6 — Histogramme de charge (intégration des canaux FADC) d’une des stations du SD, obtenu par
une coincidence entre les 3 PMT. Le premier pic est un artefact du au déclenchement de la station. Le
second pic correspond au passage des muons quasi-verticaux. La position du pic, marquée 4 I'aide du trait
rouge, est légérement décalée par rapport & celle du VEM.

cartes-filles, notamment la carte FE (Front End electronics), sur laquelle sont implémentés les 6
FADC.

Le module de « slow control », installé sur la carte UB permet de controler le bon fonctionne-
ment du détecteur, en stockant les données fournies par différents capteurs installés en différents
endroits de la station, et qui permettent de connaitre par exemple le courant, la tension et la
température des trois photomultiplicateurs, les différentes tensions d’alimentation des cartes élec-
troniques, etc. Ce module permet également le réglage a distance des tensions des PMTs.

L’électronique de la station est controlée par un microprocesseur qui gére le deuxiéme niveau de
déclenchement (voir plus loin), I'acquisition des données, les fonctions de controle du détecteur et
la transmission des données au centre d’acquisition (CDAS), par radio. Ce contrdleur est également
en charge de I’étalonnage de la station, dont nous discutons dans la suite.

Calibration des détecteurs

Lorsque qu’une particule chargée traverse une station du détecteur de surface, son signal est
enregistré par les 3 PMT. A Auger, I'unité de mesure de signal est le VEM (Vertical Equivalent
Muon), qui correspond au signal déposé par un muon vertical qui traverserait la cuve de part en
part. Ce choix a le mérite de permettre une calibration plutét simple & mettre en oeuvre [71]. En
effet, au lieu d’avoir & mettre en place un protocole au cours duquel on devrait utiliser une source
de lumiére, jouant le role de référence, et placée & 'intérieur de chaque cuve, il suffit ici d’utiliser
le flux de muons atmosphériques, qui existe en tout point du sol, et qui est trés bien connu.

La calibration doit donc nous fournir la valeur du signal enregistré par les 3 PMT lors du
passage d’une telle particule. Cela reviendrait & envoyer un faisceau de muons verticaux ultrarela-
tivistes a travers le sommet de la cuve. Toutefois, dans la réalité, le flux de muons atmosphériques
ne contient pas que des muons verticaux, au contraire, tous les angles zénithaux sont représentés.
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Fic. 3.7 — Exemples de traces FADC obtenues lors du passage de particules & travers une cuve, ayant
passé le T1 Threshold (a) et ToT (b).

Cependant, le flux de muons peut s’écrire ¢ = ¢ x cos 2, avec ¢g = 80 m~2.s Lsr~! [72], ce
qui signifie que la majorité de ces particules traverseront la cuve quasi-verticalement. De plus,
I’énergie déposée par ces muons ne dépend pas de leur énergie, mais uniquement de la longueur
de leur trajectoire dans la cuve. Tous les muons verticaux déposeront donc la méme énergie.

Ainsi, si on enregistre le signal déposé par les multiples muons traversant la cuve, durant un
temps raisonnable (de 'ordre de 1 minute), on s’attend & voir apparaitre un pic, permettant de
remonter au signal des muons verticaux (1 VEM) sur ’histogramme de charges mesuré par la
station. Un tel histogramme, provenant d’une station du SD est représenté dans la figure 3.6.

Le premier pic est juste un effet de trigger. C’est le second qui nous intéresse, puisque c’est
ce dernier qui correspond aux muons quasi-verticaux. On peut ainsi déterminer la charge VEM
correspondant au passage d’un muon vertical dans la cuve, ce qui permet de calibrer les PMT.

Cette procédure de calibration a été implémentée pour s’éxécuter de maniére automatique pour
chaque station, toutes les minutes, en paralléle de la prise de données. On peut ainsi déterminer
la valeur de la charge VEM pour chaque photomultiplicateur [73].

Par la suite, tous les signaux seront exprimés en VEM, sauf indication contraire. Des exemples
de signaux typiques, exprimés en VEM en fonction du temps en ns sont représentés sur la figure
3.7. Le temps est divisé en intervalles de 25 ns, correspondant & la résolution en temps des FADC.

3.3.2 Déclenchement du SD

Le détecteur de surface posséde un systéme de déclenchement hiérarchique [74] a trois niveaux,
les deux premiers s’appliquant au niveau des stations individuelles, tandis que le troisiéme se base
sur la corrélation entre différentes stations. Il existe également deux autres critéres que 1’on peut
utiliser pour sélectionner des événements physiques et de bonne qualité, mais contrairement aux
trois précédents, ce sont des critéres « offline », qui ne sont donc pas réellement liés au déclenche-
ment de 'acquisition des données. Pour l’instant, nous nous contenterons donc de présenter les
trois premiers niveaux.

La principale contrainte de tels critéres, mis a part bien évidemment celle de rejeter le bruit,
tout en gardant le maximum de bons événements, est qu’il faut pouvoir atteindre des taux de
déclenchement raisonnables, pour ne pas saturer le réseau de communication.
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Le premier niveau de déclenchement (T1), géré par 1’électronique de chaque station, comprend
deux conditions différentes, I'une d’entre elles devant étre satisfaite:

— On a tout d’abord le ToT, pour Time over Threshold, qui demande que 13 intervalles

consécutifs de la trace, dans une fenétre de 120 intervalles, aient un signal au-dessus de
0.2 VEM. Cette condition doit étre satisfaite pour au moins deux photomultiplicateurs. Ce
trigger est destiné & sélectionner les signaux faibles, mais étalés en temps. Le taux de ToT
dans des conditions normales est de ~ 1.6 Hz.

— La seconde condition est un simple déclenchement & seuil, que doivent satisfaire les 3 PMT
& la fois. Le seuil de 1.75 VEM utilisé entraine un taux de déclenchement ~ 100 Hz. Cette
condition, nommée Threshold, permet la sélection de signaux brefs, comme ’on en trouve
dans les gerbes inclinées.

On peut voir sur la figure 3.7 deux exemples de signaux déclenchant ce premier niveau, grice

au critére Threshold (a) et ToT (b).

Le deuxiéme niveau de déclenchement s’applique encore une fois au niveau local, individuel-
lement pour chaque station et permet de diminuer le taux de déclenchement aux alentours de 20
Hz. Tous les T1 ToT sont automatiquement promus au rang de T2. Pour les Threshold, c’est le
cas si et seulement si la station satisfait la méme condition que précédemment, mais avec un seuil
de 3.2 VEM.

A ce stade, la station T2 communique son statut( T2 ToT ou Threshold), l'instant de son
déclenchement, ..., au centre d’acquisition de données. Un algorithme automatisé recherche alors
les coincidences temporelles entre les différentes stations T2, dans le but de sélectionner les événe-
ments T3. En plus de la coincidence en temps, ce niveau de déclenchement requiert un minimum
de compacité dans I’événement. On a deux configurations différentes susceptibles de satisfaire un
tel critére:

— Le premier, appelé couramment 3ToT, requiert, au minimum, une coincidence temporelle
entre 3 stations ToT, et que celles-ci possédent une configuration compacte: 3 cuves consé-
cutives alignées, 3 cuves formant un triangle équilatéral ou un triangle isocéle. Ce critére de
déclenchement est le plus important pour la détection des gerbes verticales. Les événements
3ToT sont & 90% des événements réels.

— Le second critére est un peu moins strict que le précédent, et permet la sélection d’événement
du & des gerbes inclinées. Ce dernier requiert la coincidence en temps d’au moins 4 cuves,
ToT ou Threshold, avec un critére de compacité moins strict que le précédent, puisque 'une
de ces stations peut se trouver a une distance aussi grande que 6 km des trois autres.

Le taux de 3ToT est d’environ 1.3 par jour pour chaque triangle équilatéral du réseau. Sur
la figure 3.8, on peut voir quelques exemples de configurations conduisant au déclenchement du
trigger T3.

Lorsque qu’un événement atteint le niveau T3, toutes les stations T1 compatibles en temps
sont également rapatriées. Toutes les données issues des différentes stations sont alors enregistrées
pour analyse ultérieure.

Efficacité de déclenchement

La probabilité de déclenchement du détecteur de surface peut étre calculée de différentes
maniéres, que nous ne présenterons pas ici. Nous tenons juste & introduire les notions de seuil en
énergie et de saturation du détecteur.
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FiG. 3.8 — Exemples de configurations pouvant passer le niveau 3 de déclenchement du réseau de surface
de lobservatoire Pierre Auger. Dans les 3 premiéres traces en partant de la droite, toutes les stations sont
des ToT, le T3 est donc un 3ToT. La configuration la plus & droite est composée de T2 Threshold et ToT,
et représente l'autre type de déclenchement du T3, avec une coincidence de 4 stations.

Le calcul classique de la probabilité de déclenchement que I'on peut trouver par exemple dans
la référence [80] utilise en fait la probabilité de T4, dont nous n’avons pas encore parlé. Ce dernier
est le trigger « physique » d’Auger, chargé de sélectionner uniquement les vrais événements. Nous
représentons donc sur la figure 3.9 Defficacité de trigger (T4) du réseau de surface, calculée dans
la référence ci-dessus.

L’efficacité de déclenchement sature a ~ 4 x 10'® eV. Il faut noter que le T4 utilisé pour ce
calcul n’est valable que pour les gerbes dites « verticales », c’est & dire pour un angle zénithal
inférieur & 60°. L'efficacité de déclenchement donnée dans cette figure n’est donc pas représentative
de ce que l'on peut obtenir pour des gerbes inclinées. Dans notre étude, ce sont ces gerbes & grand
angle zénithal qui nous intéresserons. Le graphe ci-dessus ne sera donc pas applicable & notre
situation, d’autant plus que nous ne nous intéresserons pas a des primaires de ce type.

3.4 Détecteur hybride

L’observatoire Pierre Auger allie ainsi deux méthodes de détection différentes, ce qui lui a
valu le titre de « détecteur hybride ». La redondance d’informations, particuliérement si elles sont
acquises de maniére totalement différente, est évidemmment un atout considérable.

L’observatoire posséde donc deux modes de fonctionnement différents: 90% du temps, la prise
de données est effectuée uniquement par le détecteur de surface, et, les 10% restants correspondent
a ce fameux mode hybride, lors duquel les détecteurs de surface et de fluorescence sont tous deux
en acquisition.

Nous ne présenterons pas en détail les différents points liés a ce type de détection, comme la
reconstruction ou encore le calcul de ’acceptance, puisque cela ne concerne pas directement notre
étude. Nous nous contenterons a la place d’indiquer briévement les points positifs apportés par
I'utilisation couplée de ces deux ensembles de détection. Nous nous attarderons toutefois sur la
question de la calibration en énergie du SD, pour laquelle les données obtenues en mode hybride
sont utilisées, ce qui est une des plus grandes originalités de ’observatoire Pierre Auger. Pour plus
de détails sur le mode de fonctionnement hybride, il est possible de se référer a [75, 76].
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Fi1G. 3.9 — Probabilité de déclenchement (T4) pour des gerbes de proton (marquée p) et de Fer (Fe) en
fonction de I’énergie du primaire, pour des gerbes d’angle zénithal 6 < 60°. Le critére T4 utilisé est celui
deéfini dans la référence [74].

Atouts d’un détecteur hybride

Un détecteur hybride a d’excellentes capacités pour étudier les rayons cosmiques aux énergies
les plus extrémes [77]. La plupart de celles-ci, comme ’étude d’anisotropie, découlent de la précision
qu’il peut atteindre pour la reconstruction géométrique.

Une ligne de pixels déclenchés sur une caméra FD permet de définir un plan contenant I’axe de
la gerbe et un point représentant le télescope, connu sous le nom de SDP (pour Shower Detector
Plane). Pour un événement détecté par deux batiments de fluorescence différents (événement
stéréo), on dispose de deux plans, dont l'intersection nous donne directement l’axe de la gerbe.
Toutefois, pour la majorité des événements, on ne dispose des informations que d’un seul « oeil »
(événement mono). Ce sont alors les informations sur les temps de déclenchement des différents
PMTs de la caméra qui permettent de déterminer ’axe de la gerbe & lintérieur de ce plan.
Mais dans ce cas, il arrive que la reconstruction de I’axe de la gerbe souffre de dégénérescence,
généralement pour des traces petites, c’est a dire pour des gerbes distantes, pour lesquelles il peut
étre difficile de déterminer cet axe de maniére unique. Dans le cadre d’une détection purement
monoculaire, ce probléme est difficilement soluble. Mais, en mode hybride, cette dégénérescence
peut étre complétement levée en utilisant, en plus des informations provenant du FD lui-méme,
celles provenant du détecteur de surface, I'information nous intéressant étant celle sur les temps
d’arrivée mesurés par les différentes cuves déclenchées. En fait, il suffit de connaitre le temps
d’arrivée de la gerbe dans une seule cuve pour résoudre le probléme, ce qui permet d’obtenir des
données hybrides bien en-dessous du seuil du SD.

La reconstruction que I’on qualifie d’hybride est en fait simplement la reconstruction FD dans
laquelle on utilise en plus les informations temporelles du SD. Ce mode de détection permet ainsi
une détermination de ’axe, c’est & dire de la direction d’arrivée de la gerbe, beaucoup plus précise.
On obtient ainsi une résolution angulaire comparable & celle que I’on peut obtenir en mode de
détection stéréo, mais pour un échantillon d’événements plus grand, incluant aussi les événements
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Fia. 3.10 — Profil longitudinal d’une gerbe reconstruite par le détecteur de fluorescence. Le trait rouge
représente un ajustement par le paramétrage de Gaisser-Hillas utilisé afin de déduire la profondeur du
maximum de la gerbe, et I’énergie. Le point rouge correspond a la position du X,,,.-

mono pour lesquels le SD a aussi été touché. On estime que la résolution angulaire hybride moyenne
est de 0.6° [78]. Un ensemble important de données possédant une trés bonne résolution angulaire
est certainement un grand avantage, dans 1’étude des anisotropies par exemple.

Connaitre de maniére précise la géométrie d’une gerbe détectée est sans aucun doute un atout
de taille, qui se répercute sur la plupart des études que 1’on peut réaliser par la suite.

Une autre des possibles applications d’un détecteur hybride est I’étude de la composition des
primaires. Ce dernier permet en effet de mesurer & la fois la densité de muons au sol, grice au
SD, et la profondeur de développement maximal de la gerbe, X,..., grace au FD, qui sont des
paramétres que 1’on peut relier au type de primaire & 1’origine de la gerbe. D’autres paramétres
de la gerbe mesurés par le détecteur peuvent également étre sensibles & cette composition. La
combinaison de plusieurs paramétres de ce type constitue a coup slir un estimateur puissant de la
composition du primaire [79].

3.4.1 Calibration en énergie du SD

Le détecteur de fluorescence est sensible & la lumiére de fluorescence produite par le passage des
particules chargées de la gerbe dans 'atmosphére, c’est & dire directement au profil longitudinal
de la gerbe, dominé principalement par les électrons et les positrons. Le principe de détermination
de I'énergie consiste donc & évaluer ce profil grace aux informations recueillies par le détecteur
et & partir de ce dernier, on peut parvenir & une estimation de l’énergie, tout d’abord de la
composante électromagnétique de la gerbe, et ensuite de I'énergie totale. Sur la figure 3.10, nous
avons représenté un exemple d’événement reconstruit par le détecteur de fluorescence.

Le profil longitudinal mesuré est ajusté grace au paramétrage de Gaisser-Hillas, ce qui permet
de déterminer la profondeur de développement maximal, ainsi que le nombre de particules chargées
a cette altitude, ce qui permet par la suite d’obtenir I’énergie.

L’un des intéréts d’une telle méthode de mesure est qu’elle implique une estimation de I’énergie
basée principalement sur la composante électromagnétique de la gerbe, qui constitue sans aucun
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FiG. 3.11 — A - Distribution de la distance optimale obtenue pour 1000 gerbes, avec une énergie 5 < F <
100 EeV et un angle zénithal 0 < 6 < 60°. B - Evolution de la distance optimale moyenne en fonction
du pas, pour un réseau de type Auger. On voit qu’il existe une dépendance quasi linéaire entre ces deux
parameétres.

doute la partie la mieux décrite actuellement en ce qui concerne la physique des grandes gerbes
atmosphériques. On limite ainsi grandement les incertitudes liées aux modéles d’interaction, en
comparaison avec un détecteur de surface classique du genre d’AGASA. C’est pour cela que 'on
considére que la mesure d’énergie FD est une « mesure de précision » de I'énergie de la gerbe.

Les scientifiques impliqués dans le développement de I'observatoire Pierre Auger ont ainsi
cherché & utiliser cet atout du détecteur de fluorescence et a le répercuter sur le détecteur de
surface. Ainsi, & Auger, le SD n’est pas calibré en énergie en utilisant des simulations de gerbes,
mais en se basant sur I’énergie mesurée par le détecteur de fluorescence, pour les événements
hybrides.

Pour cela, on doit tout d’abord définir un estimateur de I’énergie pour le SD. Celui-ci échan-
tillone les particules de la gerbe au sol, dont la densité est reflétée par le signal, exprimé en VEM,
mesuré dans chaque cuve. C’est bien entendu ce signal que 1’on va chercher 4 relier a 1’énergie du
primaire. Pour I'ancien détecteur AGASA, c’est le signal mesuré ou interpolé & 600 m du point
d’impact de la gerbe au sol qui était utilisé comme estimateur et converti pour obtenir ’énergie
du primaire. Mais, la surface totale de ce réseau, ainsi que son pas le dédiaient & des énergies plus
faibles que celles accessibles au détecteur de surface d’Auger. Le choix de l'estimateur doit donc
tenir compte des spécificités de notre détecteur, afin de choisir la distance au point d’impact de
la gerbe au sol pour laquelle le signal peut étre relié¢ a I’énergie du primaire, en minimisant les
incertitudes. D. Newton et ses collaborateurs ont étudié en détail la dépendance de la distance
optimale en fonction de plusieurs paramétres comme l’énergie, ’angle zénithal ou encore le pas
du réseau [81]. Nous avons représenté sur la figure 3.11.A la distribution de la distance optimale
calculée pour 1000 gerbes simulées avec des énergies comprises entre 5 et 100 EeV, et des angles
zénithaux distribués uniformement entre 0 et 60°, pour un détecteur similaire au SD d’Auger.

La valeur moyenne de cette distance optimale est de 970 m, avec un RMS de 102 m. A
Auger, c’est donc le S1ggo, signal & 1000 m du point d’impact de la gerbe au sol, qui a été choisi
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comme variable servant & estimer 1’énergie du primaire. Il faut noter que cette distance dépend
principalement du pas du réseau, et trés peu des autres paramétres, comme le souligne la figure
3.11.B.

Pour estimer la valeur du Sjggp pour un événement donné, & partir des signaux enregistrés
dans les quelques cuves déclenchées, il faut d’abord passer par la reconstrucion de la géométrie
de la gerbe. Un ajustement de fonction basé sur une méthode de maximum de vraisemblance [82]
permet de déterminer la position du point d’impact de la gerbe au sol, la distribution latérale de
la gerbe et enfin le signal 4 1000 m du point d’impact.

La calibration en énergie consiste simplement & relier le signal mesuré par le SD & ’énergie
mesurée par le FD. Toutefois, on ne relie pas directement ce paramétre a ’énergie du primaire,
comme nous allons le voir. A ce stade, le Sigoo et la direction d’arrivée de la gerbe, soit son angle
zénithal 6, sont connus.

Les efforts de calibration se concentrent sur un angle zénithal de référence unique, pour lequel
la conversion Sglroe(f]o — F est connue (nous reviendrons sur ce point bientot). Le premier travail
consiste donc & convertir le signal 4 1000 m mesuré dans notre événement, soit S(}OOO, en S(}roe(go,
qui correspond au signal qui aurait été mesuré pour la méme gerbe, mais & un angle 6, plutdt
que 6.

Le stade de développement d’une gerbe dépend de la quantité de matiére traversée depuis la
premiére interaction. Pour une énergie donnée, le signal mesuré par le détecteur de surface, et
par conséquent le Sigpp, dépendra donc de la profondeur atmosphérique, ou de ’angle zénithal,
ce qui est équivalent. La fonction qui décrit la maniére dont le Siggg dépend de I’angle zénithal
est appelée courbe d’atténuation. Cette derniére, si elle était connue, nous permettrait donc de
convertir 591?00 en 501200, quels que soient 0y et 5.

La détermination de cette fonction est basée sur la méthode CIC (Constant Intensity Cut).
Cette méthode se base en premier lieu sur 'hypothése d’isotropie du rayonnement cosmique. Celle-
ci implique que les gerbes issues de primaires possédant la méme énergie et la méme composition
arriveront au détecteur avec la méme fréquence, quel que soit 'angle zénithal. Si un primaire
donné engendre un signal S{°° & un angle #; et un signal Si° 4 un angle 5, alors, pour une
durée donnée, on mesurera autant d’événements possédant un signal S1°% & 6; que d’événements
possédant un signal S3990 & 65

La méthode CIC utilise le nombre d’événements possédant un signal Sypog donné pour un
intervalle en angle donné, grandeur que ’on nomme « intensité ». Conformément & ce que 'on
vient de dire, pour un type de primaire donné (d’énergie et composition données), cette inten-
sité ne dépendra pas de l'intervalle en angle considéré. Et si un type de primaire implique une
intensité, quel que soit 'angle zénithal, alors sélectionner une valeur d’intensité dans nos don-
nées revient & sélectionner un type de primaire et un seul. En appliquant une telle coupure sur
I'intensité, on dispose alors d’un ensemble d’événements, chacun d’entre eux caractérisé par leur
couple (S1000,0). Chacun de ces événements devient ainsi un « point »différent, nous permettant
de tracer la dépendance de Siggo en fonction de 6, pour une énergie donnée.

11 faut noter que 'application d’une telle méthode n’est possible que si ’efficacité de détection
de notre détecteur est de 100%, pour assurer que l'intensité pour un primaire donné ne dépende
pas de 0, et si ’évolution de ’acceptance avec ’angle zénithal est parfaitement connue.

A Auger, on utilise donc cette méthode sur des événements d’énergie supérieure a ~ 4x 108 eV,
pour lesquels 'efficacité de détection sature, et ’acceptance du SD devient purement géométrique
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F1a. 3.12 — Intensité telle que définie précedemment en fonction de Siggg. Les différentes lignes corres-
pondent & différents intervalles en sin? 6.

et proportionelle & cos 6.
On définit 'intensité I:

N (> S1000)
Asin? 6
comme le nombre d’événements avec un signal & 1000 m plus grand qu’un Sypo9 donné, pour
un intervalle donné en sin? 6.
La figure 3.12, provenant de [83], représente cette intensité, pour différents intervalles en sin? 6
(Asin® 6 ~ 0.107). Une ligne d’intensité constante sur cette figure correspond & un type de primaire
donné, c’est & dire a une énergie donnée.

I (S1000,0) = (3.1)

Les valeurs de S1ggp aux différents points d’intersection entre une ligne d’intensité constante
et les différentes courbes de cette figure , permet d’obtenir la courbe d’atténuation Sigoo(f), pour
cette méme intensité. Sur la figure 3.13.A, on représente le paramétre Siggg en fonction de la
profondeur atmosphérique pour différentes intensités. Cela revient & représenter ce parameétre en
fonction de ’angle zénithal. L’intervalle 900 - 1700 g cm ™2 en profondeur atmosphérique corres-
pond approximativement & 0 - 60° en #. Comme on peut s’y attendre, le signal & 1000 m pour
une intensité fixée, diminue avec la quantité de matiére traversée, a cause de 'atténuation de la
gerbe lors de sa propagation. On voit que la courbe dépend peu de l'intensité choisie, c’est & dire
de I’énergie du primaire.

On peut ainsi supposer la factorisabilité de Sipoo(F,0), c’est & dire que I’on peut écrire:

S1o00(E,0) = f(E) x CIC(0). (32)

C’est une hypotheése nécessaire pour 'application de cette méthode. La fonction CIC(0) est la
courbe d’atténuation qui nous permet d’effectuer la conversion voulue. Sa forme ne dépendra pas
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de l'intensité choisie. On peut ainsi, la calculer pour une intensité I donnée, et l'utiliser ensuite
quel que soit notre signal. La figure 3.13.B représente la courbe d’atténuation obtenue pour une
intensité particuliére [85].

L’angle de référence choisi pour la conversion est 6, = 38°, qui correspond & la valeur médiane
de la distribution en angle zénithal des événements réels. Par convention, CIC(38°) = 1. On a
alors simplement S%ggo = S35 = 591000 /CIC(0). Pour chaque événement, on peut de cette maniére
convertir le S1ggp en son équivalent a 38°, Ssg.

11 faut ensuite relier le Ssg & I’énergie du primaire. C’est ici qu’intervient la spécificité d’Auger
de pouvoir détecter les gerbes atmosphériques & la fois avec le réseau de surface et le détecteur
de fluorescence. En effet, la conversion du S3g en énergie est effectuée en utilisant les données
hybrides pour lesquelles on compare le S3g, obtenu grice au réseau de surface, & ’énergie mesurée
par le FD. La classe d’événements utilisés pour cette exercice est nommée « Golden Hybrid »,
événements qui sont resconstructibles indépendamment par le FD et par le SD [86].

La figure 3.14 [85] représente le Ssg en fonction de I’énergie mesurée par le FD, pour 795 de
ces événements hybrides, ce qui correspond a la statistique au printemps 2009. L’ajustement de
fonction réalisé nous permet de relier le signal mesuré par le SD & I’énergie de la gerbe. Pour plus
de détail sur ce dernier, voir la précédente référence.

Cette méthode de conversion du signal SD en énergie permet de limiter les systématiques
provenant des simulations de gerbes et du détecteur. Toutefois, cette méthode hérite des systé-
matiques du FD, & hauteur de 22%, la principale contribution provenant de la connaissance de
la production de lumiére de fluorescence par le diazote de I’air. Ce point pourrait cependant étre
clarifié par des mesures en laboratoire.

Résumé

L’estimation de I’énergie d’une gerbe par le détecteur de surface se fait donc en 3 étapes:
— Reconstruction de I’événement: fournit diverses informations, dont un couple (Syg00, ) pour
I’événement considéré.

cos?0
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FiaG. 3.14 — Corrélation entre log,,(Erp) et log,,(Sss) pour 795 événements hybrides utilisés dans 1’ajus-
tement. La ligne bleue représente le meilleur ajustement obtenu. Les données en dessous de la ligne brisée
n’ont pas été incluses dans ce dernier.

— Conversion du Sigooly €n Ssg, grace a la courbe d’atténuation obtenue & ’aide de la méthode
du CIC.

— Conversion du S3g en énergie, grace a l'ajustement effectué sur les événements hybrides,
pour lesquels ’énergie FD sert de référence.

Cette méthode ne s’applique toutefois qu’aux événements verticaux, d’angle zénithal inférieur
a 60°. Pour les angles plus élevés, les effets d’assymétrie dus au champ géomagnétique, et autres,
obligent & recourir & une autre méthode pour estimer 1’énergie du primaire. La calibration en éner-
gie utilise aussi les données hybrides, mais contrairement & précédemment, 'estimateur d’énergie
utilisé n’est plus le S3g, mais le N1g. Nous expliquerons bientét & quoi correspond ce nouveau
paramétre. De plus, la reconstruction de I’événement est également différente, puisqu’elle fait in-
tervenir des « cartes de muons », que nous présenterons dans la suite. Ce type de reconstruction est
basé sur le fait que la composition des gerbes inclinées est dominée par les muons de haute énergie,
accompagnés d’un halo électromagnétique provenant de la désintégration de ces particules.

La reconstruction géométrique initiale d’un événement incliné [87], basée sur les temps d’arrivée
enregistrés dans les cuves, est peu différente de ce qui est utilisé pour les événements verticaux.
Celle-ci permet d’obtenir une premiére estimation des angles zénithal et azimuthal de la gerbe.

A partir de ce stade, la reconstruction fait alors intervenir ces cartes de muons, dont nous par-
lions ci-dessus. Celles-ci représentent la distribution au sol de muons provenant de gerbes de pro-
tons, pour différents angles zénithaux et azimutaux, et sont obtenues par simulation. La premiére
estimation de la direction d’arrivée permet de sélectionner I’'une de ces cartes, et un ajustement
bidimensionnel de celle-ci sur les signaux enregistrés dans les cuves, corrigés pour la composante
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F1a. 3.15 — Corrélation entre ’énergie mesurée par le détecteur de fluorescence et le paramétre Nig obtenu
avec le réseau de surface, en échelle log-log. La ligne bleue représente la courbe de calibration permettant
la conversion Nig < F.

électromagnétique résiduelle, est effectué. Cela permet d’obtenir une premiére estimation du point
d’impact de la gerbe. On applique alors une nouvelle reconstruction géométrique, améliorée, pre-
nant en compte la courbure du front de gerbe. Si cela est nécessaire, un nouvel ajustement, avec
une carte plus appropriée est effectué. Cette procédure est répétée jusqu’a convergence.

Cette méthode, basée sur les cartes de muons, nous permet de connaitre la direction d’arrivée
de la gerbe, mais pas uniquement. En effet, toutes ces cartes sont produites & partir de simulations
de gerbes de protons, & une énergie unique de 10 eV, et la densité de muons contenue dans ces
derniéres n’est donc représentative que de cette énergie. Mais, pour une direction d’arrivée donnée
(0, ), la forme de la distribution moyenne de muons est peu sensible a 1’énergie, la composition
ou encore au modeéle hadronique utilisé dans la simulation [89], ce qui permet l'utilisation d’un
unique facteur de normalisation pour quantifier les différences. Et la procédure d’ajustement nous
fournit également ce facteur, le Njg, correspondant au nombre total de muons de 1’événement,
comparé & celui d’une gerbe de 10 eV. Ce paramétre peut étre utilisé comme estimateur de
’énergie de la gerbe, un Nijg > 1 correspondant & priori & une gerbe d’énergie £ > 1019 €V, et
inversement. La procédure de calibration en énergie est alors la méme que celle appliquée pour les
événements verticaux, mais en remplacant le S3g par le Nyg.

Sur la figure 3.15, on représente la courbe de calibration pour les événements inclinés, présentée
durant la conférence ICRC de 2009 [88], qui permet d’estimer 1’énergie de gerbes inclinées.

Comme auparavant, cette estimation de 1’énergie hérite des systématiques du FD. De plus,
le nombre d’événements disponibles est beaucoup moins grand que pour les gerbes verticales, ce
qui implique également une plus grande incertitude sur la fonction de conversion. Toutefois, ce
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Fia. 3.16 — A - Spectre en énergie obtenu & partir des données du SD pour les événements verticaux
(noir), les événements hybrides (rouge), et les événements SD inclinés (bleu). Le flux est mutiplié par E>
pour une meilleure vision des changements d’indice. B - Flux différentiel J en fonction de I’énergie. Les
données utilisées peuvent étre trouvées ici [91]. C - Comparaison des données de Auger et de HiresI et II
avec un flux en E~26. A représente ’acceptance du détecteur considéré. Le trait horizontal correspond &
un flux d’indice -2.6.

sont encore les erreurs liées a 1’échelle d’énergie du détecteur de fluorescence qui dominent. Les
références 87, 88| contiennent une description plus détaillée de ces méthodes de reconstruction et
de calibration.

3.5 Reésultats expérimentaux

Dans cette section, nous allons décrire briévement quelques résultats expérimentaux particu-
lierement intéressants déja publiés par ’observatoire.

3.5.1 Spectre en énergie

Ce point est sans doute I’'un des plus attendus, suite aux contradictions entre les résultats des
expériences précédentes.

La figure 3.16.A représente le flux du rayonnement cosmique mesuré par Auger pour des éner-
gies supérieures & 10'® eV, présenté dans la référence [90]. Celui-ci combine les données hybrides,
avec les données des événements purs SD, verticaux et horizontaux. Le flux y est multiplié par
E3, pour une meilleure visualisation des changements d’indice. Ce qui importe le plus ici, c’est
le signe de chute brutale que 1’on semble observer au-dela de ~ 4 x 10 eV. Ce point a déja été
étudié en détail par la collaboration, et a donné lieu a une publication mi-2008 [93].

La figure 3.16.B nous donne le spectre en énergie, n’utilisant que les données verticales du
détecteur de surface, sous une forme différente de celui présenté précédemment. Les nombres
sur celui-ci représentent le nombre d’événements détectés pour l'intervalle en énergie considéré.
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Les variations d’indice sont plus difficiles & déceler sur cette forme de spectre. Pour étudier ces
derniers, un ajustement par une fonction en loi de puissance a été appliqué entre 4 x 10'8 eV et
4 x 1019 eV, en utilisant la méthode décrite dans [94]. L’indice obtenu est 2.59 + 0.02. Si aucun
changement d’indice n’existait pour les énergies supérieures a 4 x 101 eV, le nombre d’événements
attendus serait de 3434 entre 4 x 10! et 1020 &V, et 72 + 1 au-dela de cette énergie. Le nombre
d’événements détectés n’est en fait que de 99 et 3 respectivement. L’indice pour E > 4 x 109 eV,
calculé comme précédemment est 4.3+ 0.2. Ce résultat souligne donc une suppression claire du
flux du rayonnement cosmique, comme décrite précedemment par I’expérience Hires. La figure
3.16.C présente d’ailleurs une comparaison des flux obtenus par chacune des deux expériences, par
rapport 4 un flux en £~26. Les données d’Hires [95] présentent une décroissance plus douce avant
4 x 10" eV, mais les positions du changement de pente sont en bon accord. Les figures présentées
ci-dessus correspondent aux données collectées au printemps 2009.

Ce résultat est d'une extréme importance, puisqu’il apporte un argument supplémentaire en
faveur de la coupure GZK. Toutefois, le travail visant & éclaircir ’origine d’un tel changement
d’indice doit étre poursuivi.

3.5.2 Anisotropie du rayonnement cosmique aux plus hautes énergies

Comme nous l'avons expliqué dans le chapitre 1, le rayonnement cosmique a toujours été
observé comme isotrope, quelles que soient les énergies étudiées jusque la. Toutefois, le rayon de
gyration des particules chargées devenant tellement grand aux plus hautes énergies, ’hypothése
selon laquelle ces particules pourraient ne plus étre (ou quasiment plus) déviées, et ainsi qu’'une
anisotropie puisse apparaitre pour les énergies les plus extrémes, a toujours semblé plausible.
Le probléme est que pour faire apparaitre une telle anisotropie, une statistique importante est
nécessaire, ce qui n’était pas le cas jusque la.

Des études concernant les anisotropies ont été menées par I’observatoire Pierre Auger et ont
conduit a la publication d’un article contenant deux résultats importants [97].

Le premier d’entre eux, est sans doute celui qui sera ressorti le plus clairement dans la com-
munauté scientifique, et auquel le plus d'importance a été attaché. Celui-ci suggére la corrélation
entre la direction d’arrivée d’une partie des rayons cosmiques de ultra haute énergie détectés et
la position de noyaux actifs de galaxie, donnée par le catalogue Véron-Cetty [98]. Nous passerons
sur les détails de ’analyse utilisée, qui peuvent étre trouvés dans la référence [97], et nous nous
attacherons simplement au résultat final. Celui-ci est illustré par la figure 3.17, qui démontre la
corrélation de 27 événements détectés avec des AGN du catalogue, et qui correspond & la situation
a la publication de I’article en 2008.

Les événements en corrélation possédent une énergie £ > 57 EeV. Les AGN quant a eux sont
ceux qui sont situés & une distance de la Terre inférieure & 71 Mpc (redshift z < 0.017). Un
événement corréle si le cercle de 3.2° centré sur sa direction d’arrivée contient au moins un AGN.
Les valeurs des différents parameétres cités ici ont été définies par une procédure robuste expliquée
dans la référence précedente.

Ce résultat semble indiquer que les sources du rayonnement cosmique, aux plus hautes énergies
(> 57 EeV), sont associées aux AGNs, ce qui suggére une origine extragalactique. De plus, le champ
magnétique extragalactique ne serait alors pas assez grand pour dévier de maniére significative
ces particules lors de leur propagation vers la Terre.
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F1a. 3.17 — Projection de la sphére céleste en coordonnées galactiques. Les cercles représentent des zones
de 3.2° centrées sur les directions d’arrivée de 27 rayons cosmiques détectés par 1’observatoire Pierre
Auger, avec une énergie supérieure a 57 EeV. Les astérisques rouges indiquent la position des 442 AGN du
catalogue, dont la distance est plus petite que 71 Mpc. La zone bleutée correspond & la couverture du site
sud d’Auger.

Le second résultat contenu dans ce papier est sous-entendu dans ce que nous avons présenté
ci-dessus. Il s’agit de l'anisotropie du rayonnement cosmique. La procédure développée par la
collaboration a ainsi permis de tester 'hypothése d’isotropie de la direction d’arrivée des rayons
cosmiques d’énergie F > 57 EeV, laquelle a été rejetée a un niveau de confiance de plus de 99%.
La figure 3.18 représente 1’évolution du rapport R de vraisemblance (voir [97]) en fonction du
nombre d’événements de plus de 57 EeV détectés. Ce dernier est « ’estimateur d’anisotropie » tel
que défini dans le test. Dans la procédure, si & un moment quelconque, la valeur de R, réévaluée a
chaque détection d’un événement avec E > 57 EeV, devait dépasser 95 (représentée par la ligne-
tiret noire), alors ’hypothése d’anisotropie serait établie avec un niveau de confiance de 99%. C’est
ce qui s’est produit avec la détection de I’événement N° 10. Le nombre d’événements apparaissant
en abscisse de ce graphe doit en fait étre ajouté & 15 précedents événements, faisant partis d’un
ensemble de données indépendant ayant servi & déterminer les différents parameétres apparaissant
dans ce test.

C’est, selon moi, ce résultat qui est le plus important de tous. Non pas que le précédent ne le
soit pas, bien au contraire. Mais, la question des anisotropies a toujours été un point central de la
physique du rayonnement cosmique. Et, sa démonstration constitue une avancée importante dans
ce domaine.

Ce papier ne démontre aucunement que les sources du rayonnement cosmique sont les AGNs.
La seule chose que ’on peut dire, c’est que ces sources semblent étre liées de maniére plus ou moins
directe a la distribution de ces noyaux actifs de galaxie. De plus, il est connu que le catalogue
utilisé dans ce travail n’est pas une liste compléte des AGNs existants. On ne peut donc pas
garantir la stabilité du signal de corrélation sur le long terme.

Une mise & jour du résultat présenté ci-dessus a été effectuée en utilisant les données collectées
depuis la publication, jusqu’au 31 Mars 2009 [?]. Des 31 nouveaux événements possédant une
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Fi1G. 3.18 — Rapport des vraisemblances R en fonction du nombre d’événements d’énergie supérieure &
57 EeV (trait brisé bleue). Les tirets noirs représentent le seuil de rejection de ’hypothése d’isotropie. Les
régions bleutées représentent les valeurs attendues dans le cas d’un ciel isotrope, & 68 et 95% de niveau de
confiance (voir légende).

énergie supérieure a 55 EeV, seuls 8 sont en corrélation avec des AGNs du catalogue (6.5 attendus
pour un ciel isotrope). Les nouvelles données accumulées depuis la publication n’ont ainsi pas
aidé a consolider le signal de corrélation, mais celui-ci reste tout de méme encore compatible avec
I’anisotropie.

3.5.3 Limite sur le flux de photons de ultra haute énergie

L’observation de photons UHE représente un moyen puissant pour contraindre les modéles
de production de rayons cosmiques de type Top-Down. L’observatoire Pierre Auger, de part sa
conception particuliére, offre la possibilité d’obtenir des résultats particuliérement compétitifs
dans ce domaine.

Une méthode pour chercher des gerbes générées par de tels photons a l'aide du détecteur de
surface a été développée, en utilisant des observables sensibles au développement longitudinal de la
gerbe, ou se situe la principale différence d’une gerbe de photon [100]. Celle-ci a permis d’obtenir
une limite sur le flux de photons d’énergie supérieure & 10'” €V, ainsi que sur la fraction de photons
dans le flux du rayonnement cosmique [101]. La figure 3.19, provenant du papier précédemment
cité, présente ces deux résultats: & gauche, on a représenté le flux de photons attendus pour
différents modeéles, ainsi que le flux de photons GZK, tandis qu’a droite, ce sont les fractions
de photons, pour les mémes modéles, qui sont représentées. Les fléches noires correspondent aux
limites obtenues & partir de ’analyse des données du SD. Les fléches grises correspondent a des
limites obtenues par d’autres expériences (voir reférence précedénte). Les valeurs obtenues pour
les limites sur le flux sont:

~38x103 km 2 sr~! yr~! pour E > 10" eV,



7

T T T T T L 100 T
L limits at 95% CL —— SHDM

= SHDM’

= TD

= Z Burst

[C] 6zK Photons
A § Limit (E>E0)

T
limits at 95% CL

HP

—
o
.

— SHDM
—— SHDM’

— TD

= Z Burst

[ 6zr Photons
T Limit (E>Eo)

[
el
'
N
[y
o

Photon Fraction for E>E, [%]

Photon Flux for E>E, [km?sr-! yr!]

<+
<+—
<+

10 ?

10" 102 10" 10%
E, [eV] E, [eV]

FiG. 3.19 — Gauche: Limites supérieures, & 95% de niveau de confiance, sur le flux de photons de ultra
haute énergie obtenues par I’observatoire Pierre Auger, pour E > 10!, 2 x 10! et 4 x 10'° eV. Droite:
Limites sur la fraction de photons dans le flux total de rayons cosmiques, pour les mémes énergies que
précédemment. Dans ces deux figures, les fleches noires donnent les valeurs des limites obtenues, et les
lignes solides représentent les flux et fractions attendus pour différents modéles, donnés dans la légende.
Pour des détails sur ces derniers, se réferer & [101]. La zone bleutée correspond aux flux et fraction de
photons GZK.

~25x103 km 2 st~ yr~! pour £ > 2 x 10%? eV,

—et2.2x 1073 km =2 sr~! yr=! pour £ > 4 x 10 V.

Ces limites sont une trés bonne amélioration des précedentes valeurs fournies par plusieurs
expériences, et permettent de contraindre fortement plusieurs modéles de production du rayonne-
ment cosmique.

3.5.4 Neutrinos de ultra haute énergie

L’analyse des données enregistrées par le détecteur de surface de I'observatoire Pierre Auger
a également permis d’obtenir une limite supérieure sur le flux diffus de neutrinos de ultra haute
énergie. Toutefois, nous réserverons la présentation de ce résultat pour plus tard, puisqu’il est
directement lié au travail qui sera présenté dans la suite de ce texte.

Résumé

Dans ce chapitre, nous avons présenté de maniére bréve les ensembles de détection du site sud
de l'observatoire Pierre Auger, ainsi que leurs capacités pour I’étude du rayonnement cosmique
de ultra haute énergie, dans son ensemble. On a ainsi pu voir que ce dernier posséde un potentiel
d’étude sans précédent, touchant & de nombreux sujets, comme l'illustrent les quelques résultats
présentés précédemment.

Il faut également noter que des extensions du site Sud, du nom de AMIGA [102] et HEAT
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[103], sont également en cours & ’heure actuelle, pour pousser encore plus loin les études déja
réalisées pour le moment.

La suite de ce manuscript sera maintenant consacrée & la physique des neutrinos de ultra haute
énergie, sujet de cette thése, ainsi qu’a leur étude au sein de la collaboration Pierre Auger.



Deuxiéme partie

Les neutrinos de ultra haute énergie
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Chapitre 4
Généralités

Nous abordons enfin dans ce chapitre la question des neutrinos de ultra haute énergie.

La recherche de neutrinos de ultra haute énergie est un des enjeux grandissants de la commu-
nauté de physique des astroparticules. Cela s’explique de part les nombreuses informations que
I’étude de telles particules sont susceptibles de nous apporter.

Le premier argument met simplement en avant le fait que ces particules sont neutres électri-
quement. De plus, elles n’interragissent que par interaction faible. Ces deux points les distinguent
ainsi de tous les autres primaires détectés a ce jour, faisant des neutrinos les seules particules sus-
ceptibles de parvenir sur Terre sans connaitre la moindre interaction ou le moindre changement
de trajectoire. Ces caractéristiques font miroiter bien évidemment la possibilité de développer une
véritable astronomie de pointage basée sur la détection de neutrinos.

Mais, en plus de cette particularité, les neutrinos représentent aussi un intérét dans le cadre de
la compréhension générale de la physique des astroparticules. L’étude des flux de neutrinos pour-
rait ainsi permettre de contraindre plusieurs modéles d’émission de sources gamma ou d’obtenir
également une meilleure connaissance des sources du rayonnement cosmique « classique »(ha-
drons).

Nous présenterons tout d’abord les différentes expériences liées a la détection de neutrinos de
UHE, avant d’aborder le probléme des sources de telles particules. Nous finirons en discutant du
potentiel de ’observatoire Pierre Auger pour la détection de ces particules.

4.1 Le neutrino

Le neutrino est une particule du modéle standard faisant parti du groupe des leptons, seules
particules avec les quarks & étre considérées pour l'instant comme véritablement fondamentales.
Il existe trois familles de leptons, et donc trois types de neutrinos différents: 1’électron e~ et le
neutrino électronique v, le muon p~ et le neutrino muonique v, ainsi que le tau 7~ et le neutrino
tau v,. Il existe bien évidemmment aussi des anti-neutrinos, notés 7., 7, et 7r, associés aux
antileptons chargés correspondants. Si les neutrinos sont des particules de Majorana, neutrino et
antineutrino ne sont alors qu’une seule et méme particule.

Que sait-on de ces particules? Tout d’abord, contrairement aux électrons, muons ou taus,
les neutrinos sont des particules neutres. Ils ne se couplent donc pas aux photons et sont donc
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insensibles & l’'interaction électromagnétique. Et, en tant que leptons, ils sont aussi insensibles
a l'interaction forte. Ces particules ne peuvent donc agir que par interaction faible, ce qui leur
vaut une section efficace d’interaction extrémement petite, qui les rend trés difficiles & détecter.
Le neutrino posséde donc deux interactions différentes, correspondant aux différents vecteurs de
I'interaction faible:

vy+d—pm +u

Uyt+u—pt+d (4.1)

Interaction Courant Chargé (CC), ex:

vy+d—v,+d

Interaction Courant Neutre (NC), ex: Vot u— Tyt

(4.2)
Nous reviendrons plus en détail sur ces interactions et leurs propriétés dans le prochain cha-
pitre.

Mis & part ces quelques informations, on peut dire que le neutrino est encore a I’heure actuelle
une particule plutot mal connue, en comparaison avec les leptons chargés par exemple. Ainsi, si
I’on pense depuis quelques années que les neutrinos, que ’on supposait tout d’abord de masse
nulle, possédent en fait une masse finie, celle-ci demeure un mystére, du fait principalement de
la précision nécessaire pour déterminer des masses aussi faibles (inférieures & 2 €V). Au probléeme
des masses, on peut associer celui de 'oscillation des neutrinos. Ce dernier joue un role extré-
mement important dans le travail qui suit. C’est pourquoi nous tenons & le présenter de maniére
suffisamment détaillée.

4.1.1 Oscillations des neutrinos

L’oscillation des neutrinos est un phénomeéne quantique prédit par Bruno Pontecorvo en 1967
[104], selon lequel un neutrino créé avec une saveur particuliére pourrait se convertir spontanément
en un neutrino d’une autre famille, lors de sa propagation. Ce phénoméne apporte une solution
au déficit de neutrinos électroniques en provenance du soleil pointé par plusieurs expériences. En
1990, toutes les données existantes alors conduisaient & la méme conclusion, celle d’un déficit
dans le nombre de neutrinos détectés, en comparaison avec le modéle standard du soleil, pourtant
considéré par tous comme trés robuste. La confirmation de ces observations par la collaboration
SNO en 2002[105] est considérée comme 'une des deux grandes preuves en faveur des oscillations
des neutrinos. La seconde provient des expériences Kamiokande en 1992 [106] et de son successeur
Super-Kamiokande en 1998, et met en évidence cette fois 1'oscillation des neutrinos muoniques
atmosphériques.

Les neutrinos ont tout d’abord été considérés de masse nulle. Mais 1’idée de Pontecorvo im-
plique que ceux-ci possédent une masse non-nulle et qu’il existe trois états propres de masse
différents. La mise en évidence des déficits au niveau des flux de neutrinos solaires et atmosphé-
riques est donc non seulement une preuve de ’existence des oscillations neutrinos, mais également
que ces particules possédent bel et bien une masse finie.

Si on considére uniquement trois familles de neutrinos légers se couplant au Z°, comme
semblent l'indiquer les résultats des 4 expériences du LEP [108], alors il existe 3 états propres
de masse v1, vy et v3 tels que les 3 saveurs de neutrinos connues correspondent en fait & une
combinaison linéaire de ces états de masse:
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Ve
v, | =U X (vi,v2,1v3). (4.3)

vr

U est la matrice unitaire de mélange leptonique qui gouverne les différentes transitions entre
saveurs de neutrinos.

Il existe de nombreuses références donnant une description précise des mécanismes liés & 1’os-
cillation des neutrinos [109]. Nous nous contenterons d’une description simple des grands principes
et des différents parameétres qui entrent en jeu.

Considérons tout d’abord le cas simplifié d’un modéle possédant uniquement deux familles de
neutrinos. La relation entre neutrinos observés et états propres de masse peut alors s’écrire sous

la forme:
( Ve > _ [ cosf  sinf } (11, 12), (4.4)

vy —sinf@ cos6

ou # est alors I’angle de mélange entre les neutrinos de saveurs électronique et muonique.

Le passage a 3 familles de neutrinos implique le recours & 2 angles et une phase supplémentaires
pour décrire le mélange entre nos deux neutrinos considérés plus haut et le neutrino supplémen-
taire. La matrice U est alors écrite & partir de 3 matrices sous la forme:

1 0 0 C13 0 8136_i(S C12 s192 0
U= 0 C23 593 X 0 1 0 X —S12 C12 0 s (45)
0 —s93 co3 —8136_26 0 Cc13 0 0 1

oll on a noté cos;; = c;; et sinf;; = s;5, avec 0;; les 3 angles de mélange. Le passage a trois
familles fait également apparaitre une phase de violation CP §.

On peut également faire apparaitre deux phases supplémentaires, a; et as en multipliant la
matrice précédente par:

e /20 0
0 e/2 o |. (4.6)
0 0 1

Ces termes de phases n’ont d’importance que si le neutrino est une particule de Majorana,
c’est & dire qui est sa propre antiparticule.

Au moment de sa création, un neutrino se trouve de maniére stricte dans un des trois états de
mélange définis par les différents coefficients de la matrice U, c’est & dire dans un des états connus
[Va) = 3, Uai |vi), avec o = e, 1, 7. Cette propriété est le premier point qui permet lapparition
d’oscillations.

Considérons maintenant un neutrino créé & 'instant £ = 0, en £ = 0 que ’on peut écrire sous
la forme |v4(0,0)). En mécanique quantique, 1’évolution d’un état propre de masse est obtenue
par 'application d’un facteur de phase. Notre état de départ étant une superposition de 3 états
propres de masse différents, son évolution au bout d’un temps ¢ et d’une distance L est donnée
par:

’Voz(Lvt)) - Z |:Uai ’Vi(ov 0)) X eii(EitipiL)] (47)

i
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On peut ainsi écrire I’amplitude suivante:

(Va(L,t) [va (L)) ZZ[M U (a(0,0) [1(0,0)) xe"‘“Ei‘Eﬂt‘@i—pﬂ”], (4.8)

qui permet de calculer la probabilité pour qu’un neutrino produit en (L = 0,¢ = 0) dans une
saveur « soit détecté en (L,t) dans cette méme saveur. C’est ici que les masses entrent en jeu.
En effet cette expression fait apparaitre le temps ¢. En pratique, toutefois, on ne connait pas ce
temps de transit t. Mais, on peut alors considérer que ¢ ~ L/v, avec
—_ PitDpj
U= Bt B’ (4.9)
qui est une approximation de la moyenne des vitesses des composantes v; et v;. On peut alors
écrire:

7 - M? AM
(Bi = Byt — (i —p) L~ — L1 = — 1L, (4.10)
ce qui fait alors apparaitre les masses des états propres v; et v;. On voit que pour des masses
nulles ou identiques, alors le terme de phase est égal & 1 et dans ce cas, il n’y a pas de transitions
entre saveurs. On peut le voir également dans le calcul de la probabilité de transition P (v, — vg),

telle que calculée par Kayser dans la référence [110]:

P(vy — vg) = dap

4Zz>] ( uﬁluajugj)snl |:A L/4E} (411)
+2 ZZ>] ( uﬁzua]uﬁ]) sin |:AM2 L/2E:|

R et I désignent respectivement les parties réelles et imaginaires de la matrice considérée.
Cette expression met en avant une chose essentielle. Si I’'on considére AMZZj = 0, quels que
soient ¢ et j, alors on voit que:

P(vg — Vo) =000 =1
{ P(vy — vg) = 0op = 0,Va # 3
Si les neutrinos sont de masses nulles ou identiques, il n’existe aucune transition possible. Dans
le cas contraire, la probabilité de détecter un neutrino, créé dans un état de saveur donné, dans le
méme état de saveur, au bout d’une distance L, n’est plus 1. Autrement dit, le nombre leptonique
de saveur n’est plus parfaitement conservé, et les neutrinos peuvent changer de saveur.

(4.12)

Les différents parameétres pertinents pour la description des oscillations sont donc: les trois
angles de mélange 0;;, deux différences de masse AM;;, une phase de violation CP § et deux
autres termes de phase qui apparaissent dans le cas de neutrinos de Majorana. Une fois ces
parameétres fixés, le comportement est dicté par le terme L/E. La probabilité d’apparition d’une
saveur particuliére oscille avec la distance parcourue, et ce plus ou moins vite en fonction de
I’énergie.

Le phénomeéne d’oscillation joue un role trés important pour I’étude qui sera présentée dans le
chapitre suivant.
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4.2 Expériences

Au cours des derniéres années, un effort grandissant a été mis en place pour développer une
nouvelle génération de détecteurs dédiés entiérement & la détection de neutrinos de trés haute
énergie. On peut ainsi citer 4 expériences dans ’hemisphére Nord, & savoir Baikal [111], NEMO
[112], NESTOR [113] et ANTARES [114]; et 2 dans I’hemisphére Sud, AMANDA [115] et son
successeur, IceCube [116]. Ces expériences sont basées sur le méme principe, & savoir la détection a
I’aide d’un réseau tridimensionnel de photomultiplicateurs, de la lumiére Cherenkov produite par le
passage de particules chargées, issues de 'interaction courant chargé d’un neutrino muonique avec
la matiére. On peut séparer les expériences citées ci-dessus en 2 catégories, suivant le milieu radiatif
choisi pour instrumentation. Ainsi, les expériences BAIKAL, NEMO, NESTOR et ANTARES se
situent en pleine mer et utilisent donc ’eau liquide, tandis que les détecteurs AMANDA et IceCube
sont eux plongés dans la glace. Nous tenons & décrire plus en détail deux expériences parmi les
six citées jusqu’ici. Nous fournirons donc des informations supplémentaires quant aux techniques
de détection et d’instrumentation utilisées dans ces descriptions.

On peut aussi noter que d’autres projets, comme ’expérience ANITA [117], développent la
détection d’émissions radio cohérentes produites par des gerbes initiées par des neutrinos dans
la matiére, ou encore la détection d’ondes acoustiques générées par l'interaction des neutrinos &
I'intérieur de milieux denses.

4.2.1 L’expérience ANTARES

Le détecteur ANTARES est situé a 2475 m de profondeur, dans la mer Méditérannée, au large
de la ville de Toulon. Le détecteur consiste en un réseau de photomultiplicateurs répartis le long
de douze lignes indépendantes de 450 m de hauteur, espacées les unes des autres de ~ 75 m. Les
lignes sont ancrées au fond de la mer et sont maintenues & la verticale grace a des bouées. Sur
chacune de ces lignes, la détection de la lumiére Cherenkov est effectuée & ’aide de 25 étages
comprenant chacun 3 photomultiplicateurs. On peut voir sur la figure 4.1 une représentation de
la configuration du détecteur.

Une telle installation nécessite des moyens de déploiement peu communs, a la fois pour l'ins-
tallation et pour la maintenance (bateaux et robots sous-marins). La construction de ce détecteur
a commencé en 2006 et le déploiement des lignes s’est achevé courant 2008, rendant le détecteur
totalement opérationnel. Il faut noter qu’ANTARES est pour le moment le seul détecteur de ce
type & avoir été achevé.

Les caractéristiques de ce détecteur lui permettent d’atteindre une résolution meilleure que
0.3° pour des neutrinos d’énergie supérieure a la dizaine de TeV. Le seuil en énergie d’un tel
détecteur se situe aux alentours de la dizaine de GeV. Mais le détecteur est optimisé pour la
détection de neutrinos possédant une énergie comprise entre 100 GeV et 100 TeV.

Le détecteur ANTARES est malheureusement de taille relativement modeste pour la détection
des neutrinos aux plus hautes énergies. C’est pourquoi la collaboration ANTARES fait depuis
quelques temps partie du consortium KM3NeT [118], qui réunit les différents projets de télescopes
présents en mer Méditerranée, autour du développement d’un nouveau détecteur représentant un
volume instrumenté d’un km?®. La phase de conception de ce détecteur a débuté en Février 2006
et se terminera en 2010 avec la publication d’'un TDR (Technical Design Report).

La surface effective de détection de neutrinos en fonction de l’énergie est représentée sur la



86

Sea level

~— — " T T T

A\
AY

2.5 km

350 m

- - 40km
to shore
=
Junction
box

sector *,

) »}’rﬂg

Sea bottom

Fia. 4.1 — Représentation du détecteur ANTARES tel qu’il a été déployé. Les 12 lignes existantes sont
représentées, le zoom représentant un module composé de 5 étages de 3 modules optiques. Les 12 lignes
sont reliées a la cote grace a un cable de 40 km de long.

figure 4.3, pour 'expérience ANTARES, ainsi que pour deux configurations du futur KM3NeT.

4.2.2 IceCube

Le détecteur IceCube est ’équivalent du futur KM3NeT, puisqu’il instrumentera également
un volume de l'ordre du kilométre cube, mais cette fois dans la glace du pole sud. Ce dernier
comprendra 80 lignes comprenant chacune 60 modules optiques positionnés entre 1450 et 2450 m
de profondeur. Les lignes sont arrangées selon un motif hexagonal et sont espacées les unes des
autres d’une distance de 125 m.

Le détecteur IceCube est surmonté d’un réseau de surface nommé IceTop, couvrant une surface
de 1 km?. Ce dernier sera composé de 80 stations situées quasiment au-dessus de chaque ligne de
IceCube. Chaque station consiste en 2 cuves contenant de la glace, et instrumentées a ’aide de
la méme électronique que le détecteur de neutrinos. Ce réseau de surface peut étre utilisé comme
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F1G. 4.2 — Vue schématique du détecteur IceCube aprés déploiement complet.

veto contre les gerbes atmosphériques qui pourraient étre reconstruites comme des neutrinos de
ultra haute énergie.

La figure 4.2 fait apparaitre une représentation du détecteur IceCube tel qu’il devrait étre
une fois le déploiement achevé. Celui-ci est d’ailleurs bien avancé puisque 40 lignes, ainsi que 40
stations de surface avaient déja été déployées en Septembre 2008. La construction du détecteur
devrait s’achever aux alentours de 2011.

4.3 Sources astrophysiques de neutrinos

La question des sources de neutrinos de ultra haute énergie est un probléme compliqué. En effet,
bien qu’il soit couramment admis qu’il puisse exister dans 'univers des mécanismes permettant
la production de telles particules, leur existence reste néanmoins trés incertaine.

Parmi les mécanismes de production du rayonnement cosmique de ultra haute énergie présentés
dans le chapitre 1, les modéles dits Top-Down, mettant en jeu la désintégration de particules su-
permassives, prévoient des flux de neutrinos importants, supérieurs au flux des particules chargées
couramment détectées. Nous verrons dans le chapitre suivant que ceux-ci sont & présent fortement
contraints par les résultats récents de l'observatoire Pierre Auger.

Modéles exotiques mis a part, ’existence de neutrinos de ultra haute énergie est corrélée avec
celles des rayons cosmiques de types noyaux. Le mécanisme de production de neutrinos est en effet
lié aux chaines de désintégration des mésons chargés et des muons, provenant de deux mécanismes
possibles: la diffusion inélastique avec la matiére environnante, du type pp; ou des interactions
de photoproduction sur un champ de photons, py. Il existe a ’heure actuelle une quasi certitude
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quant au fait que les rayons cosmiques aux plus hautes énergies sont en effet des hadrons, la masse
de ces particules étant encore incertaine. Il parait alors difficilement concevable que des neutrinos
ne soient pas produits également.

Nous séparerons les sources possibles de neutrinos en deux catégories: les sources individuelles,
pour lesquelles la production de neutrinos survient dans le voisinage proche de la source & l’origine
des hadrons; et les sources diffuses, liées aux interactions des hadrons lors de leur propagation vers
la Terre. Cette derniére catégorie est liée a 'effet GZK présenté dans le chapitre 1.

4.3.1 Sources individuelles de neutrinos

Le statut de source ponctuelle de neutrinos requiert la production de hadrons par cette der-
niére. Les neutrinos peuvent étre produits, soit & I’intérieur méme de la source, soit par l'interaction
des protons avec la matiére située autour de celle-ci (poussiéres, matiére en accrétion...) ou avec
un champ de photons lié lui aussi & la source.

Les neutrinos faisant partie des produits des différentes interactions des hadrons avec ’envi-
ronnement de la source, la liste des sites astrophysiques possibles pouvant donner naissance a de
telles particules ressemble beaucoup & celle des rayons cosmiques classiques.

Sources galactiques

Il existe de nombreux types possibles de sources galactiques pouvant conduire & la production
de neutrinos, comme les restes de supernovae, les systémes binaires, les microquasars ou encore
le centre galactique lui méme. De maniére générale, on peut s’attendre a observer des neutrinos
de n’importe quel objet astrophysique qui génére des v d’origine hadronique (w9 — ~7). La regle
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générale est que si un objet produit des photons avec un spectre CEJ* a travers la désintégration
de pions neutres, alors celui-ci doit également produire des neutrinos a travers la désintégration de
pions chargés, leur spectre pouvant s’écrire C(1— (m,,/my)?)* ' E; . La détection de neutrinos &
partir d’une source v confirmée permet ainsi de signer la présence d’un mécanisme de production
hadronique. Il faut noter que les photons gammas émis sont dégradés en énergie lors de leur
propagation de telle sorte qu’ils seront observés a des énergies plus basses que leur énergie d’origine.

Production de neutrinos dans les restes de supernovae Aprés ’explosion d’'une super-
nova, les particules chargées peuvent étre accélérées dans les restes de cette derniére, et plus
particuliérement dans les différents fronts de choc des couches en expansion, grace au mécanisme
d’accélération de Fermi. Les SNRs sont considérés comme le site le plus probable d’accélération de
rayons cosmiques galactiques, et occupent donc aussi une bonne place parmi les possibles produc-
teurs de neutrinos. Une supernova peut produire ces particules durant deux périodes de sa vie. La
premiére met en jeu des supernovae jeunes, pour lesquelles les particules peuvent étre accélérées
dans les couches de matiére en expansion provenant de ’étoile initiale. Cette phase peut durer de
1 & 3 ans. La seconde phase peut commencer plus d’un millier d’années aprés ’explosion initiale,
lorsque les couches en expansion se mettent & agir avec la matiére interstellaire environnante, et
que la densité au niveau des chocs devient plus grande. Les mécanismes de production hadronique
deviennent dominants lorsque la densité de matiére devient trés grande. Cette phase est ainsi trés
favorable & la production de neutrinos de trés haute énergie.

Parmi les candidats possibles, on a le cas de RXJ 1713.3-3946, qui est en collision avec un
nuage de molécules de forte densité. Les observations « de l’expérience HESS [119] ne vont pas en
faveur d’'une production purement leptonique, laissant ainsi penser qu’une partie du flux total de
photons observé pourrait venir de la décroissance de pions neutres et que I’on peut ainsi attendre
un flux de neutrinos non nul en provenance du méme objet.

Systémes binaires Le systéme binaire type qui nous intéresse dans cette partie est composé
d’un corps compact, comme un trou noir ou une étoile & neutron, et d’une étoile géante, en rotation
I’un autour de 'autre. La matiére de ’étoile géante est généralement attirée par son voisin et forme
un disque d’accrétion autour de ce dernier. Ce type de configuration offre un grand nombre de
possibilités pour ’accélération de particules et leur interaction. L’émission provenant de 1’objet
compact traverse le vent stellaire de 1’étoile voisine et des chocs peuvent aisément avoir lieu.

Les observations du centre galactique par HESS ont déja identifié de nombreux systémes
binaires de ce type comme sources de v aux alentours du TeV. De ce fait, on peut espérer qu’ils
puissent aussi étre & l'origine d’un flux non négligeable de neutrinos.

Les microquasars, classe particuliére de systéme binaire, sont des versions miniatures des
AGNs, moins puissants, mais plus proches de nous. On considére d’ailleurs que les processus
physiques gouvernant la formation du disque d’accrétion et des jets de matiére sont les mémes
que pour les noyaux actifs. Les mécanismes de production de noyaux ou de neutrinos sont donc
les mémes, mais & des énergies plus basses. Nous ferons une présentation des mécanismes de
production au sein d’AGN plus loin dans cette section.
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Sources extragalactiques

On considére souvent le spectre en énergie du rayonnement cosmique au dessus de la cheville
comme une contribution de sources extragalactiques. Et comme nous ’avons dit plus haut, il est
de plus en plus clair que les particules observées dans les différents détecteurs sont des hadrons,
nucléons ou noyaux, auquel cas un tel environnement produirait également des neutrinos. Hors de
la galaxie, les sources les plus probables de neutrinos sont certainement les AGNs ou les sursauts
gamma.

Noyaux actifs de galaxie comme source de neutrinos Les noyaux actifs de galaxie font
partie des candidats les plus probables pour l'accélération de hadrons & des énergies extrémes. De
ce fait, ils sont également des candidats privilégiés pour la production de neutrinos. Un AGN offre
deux possibilités pour ’accélération et l'interaction de hadrons: dans la région centrale située pres
du trou noir central, et dans les jets de matiére ultra-relativiste.

Les mode¢les d’émission dans la région centrale sont basés sur des interactions de photoproduc-
tion entre les nucléons du disque d’accrétion, et les photons produits directement par ’AGN. Par
rapport a 'effet GZK présenté dans le chapitre 1, le seuil de I'interaction se situe & beaucoup plus
basse énergie en raison de I’énergie moyenne plus grande du fond de photons, comparé au CMB.

Les photons v provenant de jets d’AGN sont expliqués de maniére satisfaisante par la diffusion
compton inverse d’électrons accélérés & des trés grandes énergies. Toutefois, des modéles hadro-
niques de ’émission de ces jets ont également été développés, bien que ces derniers présentent de
plus grandes difficultés pour expliquer la variabilité des sources. Dans de tels modéles encore une
fois, on peut calculer un flux de neutrinos de trés haute énergie.

Sursauts gamma Les sursauts gamma, communément appelés GRBs (Gamma Ray Bursts),
sont des flashs de rayons gamma trés courts, allant de la milliseconde & une dizaine de secondes. La
plupart de I’énergie est portée par des photons d’énergie supérieure & 1 MeV. Une des explications
pour les sursauts les plus longs serait l'effondrement d’une étoile supermassive en un trou noir.
Les GRBs sont souvent suivis d’une émission dans les domaines des rayons X, du visible ou encore
dans le domaine radio. On parle de la lumiére rémanente des sursauts gammas.

Le modéle dominant pour 'explication de ce genre de phénomenes est celui dit de la « boule de
feu », produite lors de ’effondrement de 1’étoile. Celle-ci s’étend avec une vitesse hautement rela-
tiviste. L’émission de rayons gamma serait due aux différents chocs internes. Les protons accélérés
au niveau des chocs internes de la boule de feu perdent alors leur énergie par photoproduction sur
ces photons.

La figure 4.4, de la référence [120] présente un exemple de flux typique pour les différentes
sources potentielles présentées ci-dessus. Les différentes courbes correspondent & différents objets
physiques connus: 1) flux de neutrinos attendus venant du soleil. 2) Flux de neutrinos attendus en
provenance des restes de supernova 1C443, si ’émission vy détectée par EGRET ?7 est d’origine
hadronique. 3) Flux pour 'AGN Mrk 501, si ’émission « est d’origine purement hadronique.
Cet exemple correspond a la production de neutrinos par des jets d’AGN. 4) Flux maximum et
minimum attendus de la région centrale de 'AGN 3C273. 5) Flux prédit pour les jets de 'TAGN
3C273.
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Fic. 4.4 — Flux de neutrinos attendus pour différentes sources individuelles. Pour la signification des
différents nombres, voir le texte.

Il est important de noter que les flux donnés ici le sont pour des sources individuelles, corres-
pondant aux mesures que 1’on pourrait avoir s’il n’existait qu’une seule source de neutrinos dans
I’univers, ou & celles que 'on pourrait obtenir & partir d’un détecteur possédant une précision
suffisante pour résoudre différentes sources.

Nous allons maintenant aborder la question des flux attendus pour un ensemble de sources
individuelles telles que celles présentées ici.

4.3.2 Flux diffus de neutrinos

S’il n’existe pas une unique source privilégiée de neutrinos, ce qui dans le cas général parait
logique, alors le calcul des flux ne doit pas étre fait pour une source, comme les flux présentés dans
la figure précédente, mais pour un ensemble de sources. Un tel calcul requiert bien évidemment de
nombreux ingrédients, comme le type de sources utilisées, la densité de ces derniéres et 1’évolution
de celles-ci avec le redshift.

On est ici forcé de parler du désormais célébre travail de Waxman et Bahcall [122]. Ces der-
niers ont été les premiers & contraindre la production de neutrinos par le flux du rayonnement
cosmique de ultra haute énergie, tel qu’il est observé de nos jours. Ce travail se base sur des sources
individuelles de type AGNs ou GRBs.

Pour un tel calcul, les auteurs ont du utiliser une estimation de I’émissivité de 'univers pour
les rayons cosmiques, nécessaire pour obtenir le flux observé aux plus hautes énergies. Ils ont
également considéré que le spectre d’émission des sources connaissait une décroissance en E~2,
typique pour un processus d’accélération de Fermi d’ordre 1, ainsi qu’une évolution de la densité de
sources en fonction du redshift, ou évolution cosmologique, en (1 + 2)3. L’évolution cosmologique
est un parameétre trés important pour le calcul de flux de neutrinos, sur lequel nous reviendrons
par la suite.

Le calcul effectué leur a permis d’obtenir un flux de la forme EngV JdE, = 2 X 1078 GeV

cm™2 57! sr! Ce flux est interprété comme une limite supérieure au flux de neutrinos pouvant
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FiG. 4.5 — Limites supérieures sur le flux de neutrinos astrophysiques calculées par Waxman et Bahcall
(ligne brisée), ainsi que Mannheim et al. (trait plein).

étre produit dans 'univers.

Un calcul plus sophistiqué a également été mené par Mannheim, Protheroe et Rachen [123],
discutant en détail des différentes simplifications utilisées par Waxman et Bahcall. Celui-ci a
conduit & relacher la précédente limite, comme le montre la figure 4.5. On voit sur celle-ci que
les deux limites ne sont en accord qu’a une énergie de 10'® eV. Pour toutes les autres énergies, la
seconde limite est supérieure a la premiére.

Ces deux calculs ne s’appliquent qu’aux sources du rayonnement cosmique observé, suffisam-
ment transparentes pour laisser les hadrons s’échapper. Ils ne prennent ainsi pas en compte le
cas des sources opaques, correspondant au cas ol la cible pour les interactions pp ou py est trop
dense. Dans ce cas, seuls les neutrinos peuvent s’échapper et les hadrons produits par la source
ne contribuent donc pas au flux total de rayons cosmiques observés sur Terre.

La figure 4.6 [120] correspond aux flux diffus attendus sur Terre pour les différents types de
sources dont les flux individuels ont déja été représentés sur la figure 4.4. Ce graphe correspond
au cas des sources non résolues. Bien évidemment ces flux sont supérieurs & ceux des sources
individuelles. Sur cette figure, on a représenté: 1) les neutrinos attendus du centre galactique si
toutes les sources observées par le détecteur EGRET sont de type hadronique, 2) les flux minimum
et maximum en provenance du centre d’AGNs, 3) flux en provenance d’AGNs encore une fois,
mais cette fois-ci, créé au niveau des jets, 4) flux attendu si les sursauts gammas sont les sources
des rayons cosmiques de ultra haute énergie. La bande bleutée correspond a la limite de Waxman
et Bahcall.

4.3.3 Implications des résultats de ’observatoire Pierre Auger pour les flux
de neutrinos

Comme nous avons pu le voir dans le chapitre précédent, I'observatoire Pierre Auger a déja
donné sa premiére moisson de résultats importants. Dans notre discussion sur les sources indi-
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Fi1G. 4.6 — Flux de neutrinos diffus pour plusieurs types de sources (voir texte). La courbe bleue marquée
W&B correspond & la limite de Waxman et Bahcall.

viduelles de neutrinos, un résultat en particulier attire notre attention, celui de la corrélation
annoncée entre les directions d’arrivée de plusieurs événements les plus énergétiques, et la posi-
tion d’AGNs connus. Ces derniers figurent en effet en bonne position sur notre liste de sources
possibles de neutrinos de ultra haute énergie.

Toutefois ’analyse présentée dans ce papier ne permet malheureusement pas d’identifier les
sources du rayonnement cosmique. Il semble simplement que celles-ci suivent les grandes distri-
butions de matiére de l'univers, tout comme les AGNs. Ce résultat est par exemple également
compatible avec des sources de type sursaut gamma, sans pouvoir nous en apprendre plus.

Ce résultat présente néanmoins une caractéristique particuliérement intéressante, cette accu-
mulation que ’on semble observer autour de Centaurus A, ’AGN le plus proche de la Terre. Ce
point pourrait ainsi étre interprété comme une piste que les sources du rayonnement cosmique de
ultra haute énergie sont des FRI (Fanaroff Radio-galaxies of type I), comme CenA.

Dans cette optique, de nombreux auteurs ont ainsi évalué le flux de neutrinos produits par
ce type de noyaux actifs, pour un modéle donné, afin d’obtenir le flux diffus que 'on pourrait
attendre sur Terre si les sources du rayonnement cosmique étaient des noyaux actifs de galaxie
identiques & Centaurus A. On peut citer par exemple les travaux de Halzen et Murchadha [124]
ou de Becker et Biermann [125], qui ont obtenu une estimation du flux de neutrinos attendus pour
un spectre d’injection en E~2 de 2 x 1072 GeV em 2 s srlet ~ 7x 1072 GeV ecm ™2 s sr!
respectivement.

Cette hypothése est plutot séduisante, mais ne peut malheureusement pas étre confirmée pour
I'instant par les résultats de I'observatoire Pierre Auger. De plus, si les AGNs de type FRI sont
effectivement les sources des rayons cosmiques les plus énergétiques, on devrait alors en toute
logique, détecter des événements en corrélation avec M87, situé au centre de ’amas de la Vierge,
et qui est également un FRI. Ce n’est pourtant pas le cas. Cela vient peut étre du fait que cet
amas est situé en bordure du champ de vue d’Auger, ou simplement que ’hypothése selon laquelle
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les FRI sont les sources du rayonnement cosmique de ultra haute énergie est fausse. A I’heure
actuelle, il est encore impossible de trancher sur cette question.

Il faut aussi garder en téte que les mécanismes d’accélération sont encore trés mal compris,
de telle sorte que méme si ’on pouvait connaitre les véritables sources a la base des particules de
plus haute énergie, il serait encore difficile de donner une estimation précise du flux attendu.

4.3.4 Effet GZK - Flux diffus de neutrinos cosmogéniques

Dans le chapitre 1, nous présentions 'effet GZK, et faisions allusion au fait que ce phénoméne
représente une autre source potentielle de neutrinos.

En effet, lorsque qu’un nucléon interagit avec un photon du rayonnement fossile, les particules
produites en majorité sont des mésons, majoritairement des pions. Et, si 'on se référe aux diffé-
rents canaux de désintégration pour ce type de particule, donnés dans le chapitre 2, expressions
2.1, 2.2,2.3, on peut voir que parmi les produits de désintégration de ces particules figurent de
nombreux neutrinos.

L’interaction des hadrons composant le rayonnement cosmique avec les fonds diffus de photons
présents dans 'univers est ainsi & l’origine d’un flux diffus de neutrinos non négligeable. Cette
idée fut proposée pour la premiére fois par Berezinsky et Zatsepin [126], peu aprés les premiers
papiers traitant de ’effet GZK. Par la suite, de nombreux auteurs ont étudié ce cas en détail pour
donner des estimations du flux attendu sur Terre sous plusieurs hypothéses différentes.

Une des grande forces de ces prédictions est que le mécanisme de base responsable de son
existence est relativement simple. Il s’agit en effet de la photoproduction de pions & des énergies
dans le centre de masse ot celle-ci est bien étudiée. De plus, contrairement aux calculs des sources
individuelles, les caractéristiques de la cible, le fond de photons diffus, sont bien connues. C’est
tout & fait vrai pour les photons du CMB, comme on a pu le faire remarquer précédemment. Si les
premiers calculs de flux de neutrinos GZK ne prenaient que ce dernier en considération [127, 128],
on sait maintenant que le fond de photons infrarouges peut également apporter une contribution
non négligeable & ce flux de neutrinos [129, 130]. Pour ce dernier, bien que les incertitudes soient
plus importantes que dans le cas du CMB, celles-ci restent relativement faibles comparées a celles
des évaluations des fonds de photons nécessaires pour le calcul de flux individuels.

En plus des caractéristiques des fonds diffus considérés, un tel calcul requiert également 1uti-
lisation de données de base permettant de décrire le flux initial de hadrons considérés. Parmi les
paramétres les plus importants, on compte:

— La distribution des sources de rayons cosmiques de ultra haute énergie. Celle-ci est le plus

souvent considérée comme homogeéne et isotrope.

— L’émissivité des sources, comme dans le cas du calcul de Waxman et Bahcall.

— Le spectre d’injection des rayons cosmiques, c’est & dire l'indice spectral et 1’énergie maxi-
male & laquelle un hadron peut étre accéléré.

— La densité des sources et leur évolution cosmologique, c’est a dire ’évolution de cette densité
avec le redshift. Ce dernier paramétre est sans doute le plus important de tous. Nous verrons
pourquoi par la suite.

Pour obtenir un flux de neutrinos GZK attendu sur Terre, il faut alors faire un choix pour
les différents parameétres cités ci-dessus, ainsi que pour le type de hadrons que l'on considére.
Les premiers papiers décrivaient uniquement le cas de protons de UHE. Toutefois, des noyaux
plus lourds peuvent également générer un flux de neutrinos. Ces deux situations présentent des
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Fi1G. 4.7 — Gauche: Flux de neutrinos (tirets) et d’antineutrinos (pointillés) électroniques obtenus dans
la référence [128]. Droite: Flux de neutrinos et d’antineutrinos muoniques (mémes correspondances). Dans
ces deux figures, la ligne solide représente le flux total. La bande grise correspond & la limite de Waxman-
Bahcall.

différences non négligeables que nous présenterons plus loin.

Intéressons nous maintenant aux caractéristiques des différentes estimations du flux de neu-
trinos GZK. Nous prendrons comme premier exemple le calcul réalisé par Engel, Seckel et Stanev
en 2001 [128].

Nous rentrons directement dans le vif du sujet et présentons figure 4.7 les flux de neutrinos
électroniques et muoniques obtenus & partir d’un tel calcul.

Ce résultat représente le flux de neutrinos dans le cas ou les rayons cosmiques de ultra haute
énergie sont des protons d’origine extragalactique. Dans ce travail, seul le CMB est inclu pour
I'interaction p~y. A la source, on obtient un rapport de flux entre différentes saveurs v, : v, : v, = 1:
2 : 0. Un tel flux est obtenu en calculant le rendement de production de neutrinos & z = 0, & partir
des diverses interactions prises en compte. Ce rendement est ensuite généralisé pour des redshifts
différents, pour tenir compte de 1’évolution de densité du fond diffus de photons, ainsi que des
sources, qui influencent bien évidemment le taux de neutrinos produits. Enfin, il suffit d’intégrer
sur z, en considérant alors un modele cosmologique donné, c’est & dire un jeu de paramétres
fixés. Pour la figure précédente, les différents parameétres considérés sont les suivants: un spectre
d’injection d’indice spectral a = —2 et d’énergie maximale F,,, = 1022 6V. Le calcul utilise
aussi le résultat de Waxman pour la puissance d’injection pour les rayons cosmiques. L’évolution
cosmologique H(z) suit également celle du travail de Waxman et Bahcall:

(1+2)" ,2< 1.9
H(z) =< (1+1.9)" 1.9 <2 <27 (4.13)
(1419727227 > 5927

avec n = 3 correspondant au modéle W&B. Le paramétre n permet de définir I’évolution cosmo-
logique. Un n grand correspond & une évolution rapide de la densité de sources. Il est évident que
des densités différentes de sources influencent le flux final attendu. De maniére simple, on peut
ainsi penser qu’un plus grand nombre de sources implique un plus grand flux de neutrinos, et
inversement.
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Fi1G. 4.8 — Gauche: Flux de neutrinos muoniques pour deux évolutions cosmologiques différentes. Droite:
Evolution cosmologique de la densité de sources pour deux configurations différentes. La courbe bleue
correspond & 1’évolution utilisée pour la figure précédente. La courbe rouge représente une évolution plus
forte (voir texte).

C’est ce que montre la figure 4.8 (gauche), sur laquelle est représentée le flux de neutrinos
muoniques attendu pour deux évolutions cosmologiques différentes. Celles-ci sont représentées sur
la figure de droite. Sur les deux figures, la courbe bleue correspond & 1’évolution cosmologique
4.13, tandis que la courbe rouge représente une évolution plus forte, d’indice n = 4 jusqu’a un
redshift de 1.9, et constante au-dela.

L’importance de I’évolution cosmologique pour le calcul des flux de neutrinos est bien évidente.
Celle-ci découle de la nature méme de ces particules, qui comme on I’a dit ne subissent aucune
interaction dés lors qu’elles ont été créées. Elles peuvent donc voyager sur des distances beaucoup
plus grandes que des particules comme les protons.

Considérons le cas ol nous sommes intéressés par le flux de protons de ultra haute énergie
arrivant sur Terre plutét qu’a celui de neutrinos. Le principe du calcul est le méme, la différence
étant qu’on ne s’intéresse pas aux neutrinos produits par I'interaction de protons, mais aux protons
qui survivent jusqu’a notre atmosphére. Pour calculer un tel flux, on est encore amené a effectuer
une intégration sur z. Mais, la différence est qu’ici les protons peuvent subir de nombreux processus
de perte d’énergie lors de leur propagation, notamment l'effet GZK. Si on représente ainsi la
contribution des différents redshift au flux total de protons attendus sur Terre (figure 4.9), on
voit que celle-ci diminue trés vite lorsque z croit. Il est ainsi courant de considérer que seuls les
redshifts z < 0.4 peuvent contribuer de maniére non négligeable au flux de hadrons observable
sur Terre.

Mais & la différence de ces particules, les neutrinos ne subissent aucune perte d’énergie durant
leur propagation, & part celle due a 'effet de redshift. Ainsi, un neutrino produit a grand redshift
a a priori autant d’importance que ceux créés dans notre plus proche voisinage. Pour un spectre
d’injection en E~(1*7) et une évolution cosmologique en (1+ z)", c’est en fait le paramétre (n+7)
qui compte. Ainsi, si (n+-) > 3/2, alors la contribution au flux total de neutrinos augmente avec
z. Dans le cas contraire, celle-ci diminue. Sur la figure 4.10 [131], on a représenté 1'équivalent de
la figure précédente, mais dans le cas d’un flux de neutrinos. On voit que la contribution continue
d’augmenter aprés un redshift de 2.5.
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Fia. 4.9 — Contribution de différents redshifts au flux total de protons attendu. Le modéle considéré
correspond & un spectre d’injection en E~2 et & une évolution cosmologique en (1 + 2)3 pour z < 1.9,
constante jusqu’a z = 2.8, et connaissant une décroissance exponentielle au-dela.

Le paramétre n est une des grandes incertitudes des calculs de flux de neutrinos GZK. En
effet, si la plupart des modéles s’accordent sur un spectre d’injection d’indice compris entre —3
et -2, ce qui implique une variation de ’amplitude du flux peu importante pour des neutrinos
(tous les autres parameétres étant fixés), ces mémes modéles peuvent expliquer les observations
aux plus hautes énergies avec des évolutions cosmologiques trés différentes, allant de n = 0 (pas
d’évolution cosmologique) a n > 3 (évolution forte). Il n’existe pour le moment pas de contraintes
trés fortes sur cette évolution des sources avec le redshift, qui est le paramétre qui joue le plus sur
I’amplitude des flux de neutrinos calculés.

Nous n’avons pour le moment parlé que des neutrinos produits par l’interaction de protons
sur le fond diffus cosmologique. Toutefois, une étude compléte doit également prendre en compte
les autres fond diffus de photons existants qui peuvent également contribuer au flux total. Typi-
quement, ces photons étant de plus haute énergie que ceux du CMB, l'interaction, avec le fond
infrarouge par exemple, conduit & la production de neutrinos de plus basse énergie que ce qui
a été présenté jusque la. Un autre cas & considérer est celui ol les rayons cosmiques de ultra
haute énergie ne sont plus uniquement des protons, mais des noyaux plus lourds. Une étude tres
compléte sur ces deux points & été menée par Allard et al. [129]. Dans cet article, les auteurs
se sont d’abord intéressés & la contribution des fonds diffus infrarouge, optique et ultraviolet, au
flux dans le cas pur proton, que 'on peut trouver figure 4.11 (gauche). Ce calcul a été effectué
pour différents modeéles d’évolution cosmologique. Les détails de ceux-ci peuvent étre trouvés dans
la référence précédente. Le modéle oSFR correspond & celui utilisé dans le calcul de Engel, Sta-
nev et Seckel. Toutefois, I'indice spectral est ici de —2.5 au lieu de —2, et ’énergie maximale de
10?95 au lieu de 102%°. On notera encore une fois la différence d’amplitude du flux en fonction de
I’évolution cosmologique considérée. Sur la figure de droite, les contributions du CMB, en bleu, et
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F1G. 4.10 — Contribution de différents redshifts au flux total de neutrinos attendus. Les différents para-
métres sont les mémes que pour la figure précédente.

des fonds IR/Opt/UV sont différenciées, dans le cas d’une évolution en particulier. On voit que
la contribution de ces derniers est plus importante que celle du CMB seul, mais de plus basse
énergie, comme on pouvait s’y attendre.

L’apport des fonds diffus IR/Opt/UV au flux total n’a par contre pas un intérét trés important
pour 'observatoire Pierre Auger. Ce dernier est en effet orienté vers la détection des neutrinos de
ultra haute énergie (E > 10'7 éV), pour lesquels la différence avec le cas CMB seul est assez faible.
Cette contribution est au contraire extrémement intéressante pour les télescopes a neutrinos, dont
le seuil en énergie est situé bien plus bas.

L’autre aspect intéressant du travail effectué dans la précédente référence est ’étude des flux de
neutrinos dans le cas d’une composition ne contenant plus uniquement des protons. Les auteurs ont
ainsi calculé le flux attendu dans le cas d’une composition dite « mixte » pour laquelle on considére
que la composition & l'injection correspond aux différentes abondances observées a plus basse
énergie dans la galaxie. La figure 4.12 (gauche) représente le flux calculé dans cette hypothése, pour
les mémes évolutions de sources que précédemment. La figure de droite correspond & la contribution
de différentes espéces (proton, hélium et Fer) au flux total, pour une évolution cosmologique
considérée.

Le flux & trés haute énergie est peu différent du flux dans I’hypothése pur proton. Cela est
uniquement du au fait que la composition choisie, calquée sur la composition galactique & basse
énergie, est bien évidemment dominée par les protons. Les contributions représentées sur la figure
de droite reflétent ainsi surtout ’abondance des différentes espéces représentées au sein du flux de
rayons cosmiques total et ne permettent pas de distinguer les effets dus au rendement de chaque
espéce pour la production de neutrinos.

Pour cela, on représente sur la figure 4.13 les flux de neutrinos générés par différents noyaux
dans le cas ou ces derniers possédent tous la méme abondance. Cette figure permet ainsi de
comparer directement l'efficacité de conversion hadron-neutrino pour chaque espéce.



99

T T T T T T T P P ] e B S I P
o | 100 [ E(P)=10% eV Total ]
E E - — -CMB E
1071 72 i 10" | ropTuv|
i L o i
2 o [ 4 gk = E
'aﬁ. E E "ﬁ £ 3
LY r ) [
E qo1 L J E qo [ il
= =
L e 1 W g T
[ 3 source evolution model \\ 3 10 : E
: — — -0SFR f=2.5 . ] ) ]
1013 L h=2.4 [] ] 1013 L / 5
=4 | E / e |
i 1 [ Strong source evolution : 1
T e I e e e A e S W e Ui Al L s Lol 0 e A e e A L I W i
12 13 14 15 16 17 18 18 20 12 13 14 15 16 17 18 19 20
log,,E(eV) log,,E(eV)

Fia. 4.11 — Gauche: Flux total de neutrinos dans le cas d’une composition du rayonnement cosmique
de ultra haute énergie de type pure proton. Les différentes courbes correspondent & différents modéles
d’évolution cosmologique. Pour plus de détails sur ces derniers, voir le texte original. Droite: Contribution
des différents fonds de photons au flux total de neutrinos dans le cas d’un modéle d’évolution cosmologique
en particulier. La différence entre le flux total (rouge) et la somme des contributions du CMB (bleu) et
des autres fonds diffus (vert) est due & la désintégration de neutrons.

Dans le domaine en énergie qui nous intéresse, c’est a dire au dela de 10'7 eV, on voit que les

protons sont les particules produisant le plus de neutrinos. Le rendement diminue ensuite avec le
numéro atomique, bien que la différence entre les différents noyaux plus lourds que 'Hélium soit
assez faible.

Les quelques points présentés ci-dessus nous permettent de nous faire une idée des flux de
neutrinos GZK que l'on peut attendre, ainsi que de la probabilité pour qu'un tel flux existe bel
et bien.

Ainsi, il est clair que si les rayons cosmiques de ultra haute énergie sont des hadrons, alors
il existe un flux de neutrinos assuré par l'interaction de ces particules avec les fonds diffus de
photons présents dans 'univers. L’amplitude de ce flux est par contre la donnée la plus difficile
& prédire, car dépendant d’un grand nombre d’hypothéses et de paramétres non contraints. Les
calculs se basent sur des modéles de production des rayons cosmiques développés pour expliquer
les observations actuelles, comme le spectre en énergie aux plus hautes énergies. Toutefois, il existe
actuellement de nombreux modéles capables de reproduire plus ou moins bien les observations,
bien que ceux-ci soient trés différents a la base.

Pour le comprendre, il suffit de s’intéresser par exemple aux résultats d’Auger concernant le
spectre en énergie. La suppression du flux signalée au dela de 4 x 109 €V, ainsi que la limite
sur le flux de photons de ultra haute énergie sont des points positifs en faveur de ’existence de
neutrinos UHE, car ces résultats sont cohérents avec la condition nécessaire, & savoir que les rayons
cosmiques de ultra haute énergie sont des hadrons et que ces derniers interagissent avec les fonds
diffus de photons baignant 1'univers.
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FiG. 4.12 — Gauche: Flux total de neutrinos dans le cas d’une composition mixte du rayonnement cos-
mique de ultra haute énergie. Les différentes courbes correspondent & différents modéles d’évolution cos-
mologique.Droite: Contribution de différentes espéces (p, He, Fe) au flux total de neutrinos dans le cas
d’un modéle d’évolution cosmologique en particulier.

Toutefois, si on regarde de plus prés le spectre au-dela de 10'® €V, ainsi que les différents

modéles permettant de reproduire ce dernier[92, 90], on se rend compte de la large gamme de
modeéles permettant d’ajuster la forme de ce spectre (figure 4.14 A et B). Sur la figure de gauche,
les courbes bleues font 'hypothése d’une composition mixte du rayonnement cosmique, identique
a celle présentée précédemment pour deux choix différents du spectre d’injection et de 1’évolution
cosmologique des sources: le trait plein correspond & une évolution uniforme (n = 0) et & un spectre
en £~22 d’énergie maximale 10%! €V; la seconde courbe différe uniquement par le choix de ’énergie
maximale, un ordre de grandeur plus faible. Les courbes rouges correspondent elles & un modéle
pur proton, également pour deux choix des spectres d’injection et d’évolution cosmologique: le
premier (tirets) considére une évolution cosmologique nulle (n = 0) et un spectre d’indice —2.2
et d’énergie maximale 10?° €V; le second reprend la méme évolution cosmologique que le calcul
de Engel, Stanev et Seckel présenté plus haut et fait ’hypothése d'un spectre initial en E—23
d’énergie maximale 10?° eV également. Sur la figure de droite, les courbes rouges correspondent
également & une composition pur proton, pour deux évolutions cosmologiques différentes : uniforme
(pointillés) et forte (tirets). La courbe bleue correspond cette fois & un rayonnement cosmique qui
serait composé uniquement de Fer, pour une évolution cosmologique uniforme. Ces deux figures,
A et B, correspondent & la situation au printemps 2007 et 2009 respectivement.

Tout d’abord, comme on peut le voir, il semble que les modéles pur proton aient du mal &
reproduire la forme du spectre en énergie au dela de 10 eV. Le modéle permettant le meilleur
ajustement est pour le moment celui possédant une composition mixte de noyaux et E,.,. =
10%° eV. Les résultats obtenus jusqu’a présent ne permettent toutefois pas, pour le moment, de
trancher entre les différents modéles de production du rayonnement cosmique. Nous ne possédons
malheureusement pas les flux de neutrinos correspondant aux différents modéles de cette figure.
Mais il est tout de méme possible de se faire une idée sur ces derniers en se référant aux figures
4.11 et 4.12. Les flux des modéles avec composition mixte se rapprochent de celui présenté dans la
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FiG. 4.13 — Flux de neutrinos générés par différentes espéces de noyaux. Les abondances des différents
primaires sont considérées comme égales.

figure 4.12. La différence d’indice est marginale (2.2 et 2.3) et seules les énergies maximales différent
(10295 dans le papier, 1020 et 102! ici). Toutefois, la variation induite par ces changements n’est
pas trés importante, de telle sorte que 1’on peut considérer que le flux présenté dans cette derniére
figure représente assez bien le flux attendu pour les modéles avec composition mixte utilisés pour
reproduire le spectre. La figure 4.11 elle, présente les flux de neutrinos pour I’hypothése proton pur
dans le cas des évolutions uniforme et SFR (pour Star Formation Rate)[132] (marquée oSFR sur
la figure). Compte tenu des différences d’indice spectral et d’énergie maximale, on peut considérer
que ces flux représentent plutot bien l'ordre de grandeur des flux attendus pour les modéles pur
proton représentés sur le spectre en énergie.

On peut voir qu’il existe prés d’'un ordre de grandeur entre les flux prédits par ces différents
modéles, principalement & cause des évolutions cosmologiques différentes, le modéle pur proton
faisant I’hypothése d’une évolution type SFR conduisant comme on peut s’y attendre au flux le
plus important.

I1 est encore difficile & I’heure actuelle de prédire des flux de neutrinos cosmogéniques fiables.
Lorsque la statistique aura augmenté et que 'on connaitra de maniére plus précise le spectre en
énergie du rayonnement cosmique, ainsi que sa composition, alors il sera possible de donner de
meilleures estimations. Cela passe également par la question des sources du rayonnement cosmique
de ultra haute énergie. Une fois que l'on saura quelle est la nature de ces sources, on pourra alors
aborder le probléme de 1’évolution cosmologique, qui est probablement le facteur le plus important
pour les neutrinos cosmogéniques, comme on a pu le voir dans cette section.

De maniére réciproque, mesurer le spectre de neutrinos de ultra haute énergie permettrait
d’obtenir des informations précieuses sur ces parameétres, et ce, en raison de 1’étroite relation qui
existe entre les flux du rayonnement cosmique et de neutrinos.
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F1G. 4.14 — A) Spectre en énergie de I’observatoire Pierre Auger multiplié par E3. Celui-ci correspond a
la combinaison des données hydrides, SD, verticales et horizontales, collectées jusqu’au printemps 2007. La
ligne noire représente un ajustement de ce spectre [92]. Les différentes courbes de couleur représentent les
prédictions de différents modéles cosmologiques. En rouge, on a représenté le cas pur proton, pour différents
jeux de parameétres (voir légende et texte), tandis que les courbes bleues correspondent 4 une composition
mixte du rayonnement cosmique. B) Idem, mais pour les données allant jusqu’au printemps 2009. Les
courbes rouges correspondent également & des modeéles pour proton. La courbe bleue fait ’hypothése
d’une composition pur Fer.

4.4 Détection des neutrinos de ultra haute énergie a 'aide du
détecteur de surface de I’observatoire Pierre Auger

Nous abordons enfin le principe de détection des neutrinos de ultra haute énergie & Auger.
Comme nous avons pu le voir dans le chapitre de présentation de ’expérience, le détecteur de
surface de ’observatoire Pierre Auger est constitué de 1600 cuves & eau de 1.2 m de haut. Si nous
insistons ici sur la hauteur de ces derniéres, c’est que celle-ci offre une opportunité importante,
celle de détecter des gerbes atmosphériques pour des angles zénithaux trés grands. En effet, si on
considére le cas d’un réseau de scintillateurs par exemple, alors & grand angle, ceux-ci offrent une
surface d’intersection quasi-nulle au front d’une gerbe de particules, contrairement aux stations
du SD, qui elles, de part leurs dimensions, restent sensibles aux particules secondaires du front de
la gerbe, jusqu’a des angles zénithaux trés grands.

Et, & Auger, la détection de neutrinos passent par I’étude de ces gerbes inclinées. Ces particules
peuvent bien évidemment initier une gerbe de particules quel que soit 1’angle zénithal considéré.
Toutefois, pour détecter un neutrino, encore faut-il étre capable de le distinguer des particules
primaires habituelles. Et, ceci est possible uniquement pour des gerbes trés inclinées.

En effet, comme nous 'avons dit dans le chapitre 2, consacré a la physique des gerbes at-
mosphériques, & grand angle, la quantité de matiére entre le sommet de ’atmosphére et le sol
augmente considérablement, de telle sorte que les gerbes initiées par des protons, par exemple, ou
tout autre primaire de courte longueur d’interaction, auront traversé une épaisseur d’atmosphére
trés importante avant la détection. Ainsi, ces derniéres seront détectées dans le stade avancé de
leur développement, caractérisé par un front plat et fin composé principalement de muons de haute
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F1a. 4.15 — Représentation schématique des deux modes de détection de neutrinos de ultra haute énergie
a l’aide du détecteur de surface de I'observatoire Pierre Auger. Le mode de détection classique (vert) est
sensible & toutes les familles de neutrinos tandis que 'autre (rouge) ne s’applique qu’aux neutrinos de type
T

énergie.

Mais, contrairement aux autres primaires, un neutrino n’interagit que par interaction faible. Sa
probabilité d’interaction avec les noyaux de ’atmosphére est donc beaucoup plus faible que pour
des particules classiques, ce qui lui offre la possibilité d’interagir profondément dans I’atmosphére.
Et si une telle interaction profonde a lieu, alors la gerbe générée n’aura a parcourir qu’une faible
quantité de matiére avant d’atteindre le détecteur. Une telle gerbe aura alors & la détection les
caractéristiques d’une gerbe « jeune », possédant un front épais et courbé, et une composante
électromagnétique importante.

Ainsi, pour un angle donné, les gerbes de neutrinos interagissant prés du détecteur auront une
signature différente de gerbes initiées par des hadrons. C’est sur cette différence que se base le
principe de détection de neutrinos & 1’aide du détecteur de surface de ’observatoire Pierre Auger:
la recherche d’événements possédant les caractéristiques d’une gerbe jeune, mais & grand angle
zénithal. Il est évident que pour des angles faibles, une telle discrimination n’est pas possible,
I’épaisseur de I’atmosphére étant alors trop faible. Typiquement, on doit se concentrer sur des
angles zénithaux 6 > 75°.

Le principe présenté jusqu’ici concerne la détection de neutrinos interagissant avec 1’atmo-
sphére terrestre, comme pour des particules classiques, et s’applique a la détection de neutrinos
d’angle zénithal 75° < 0 < 90°. Au dela, il est évident que rien ne peut étre détecté. Rien, sauf
un neutrino!

En effet, comme nous 'avons dit, cette particule est caractérisée par une section efficace
d’interaction trés faible, ce qui lui permet également de traverser de grandes épaisseurs de roche.
Et, cette propriété peut étre utilisée pour la détection de neutrinos tau, qui constitue le deuxiéme
canal de détection de neutrinos & 1’aide du SD.

En effet, lorsqu'un tel neutrino pénétre la croute terrestre, celui-ci peut interagir de deux
fagons différentes, par interaction courant neutre ou courant chargé, lors de laquelle un lepton 7
est produit. Et, si une telle interaction a lieu prés de la surface, le 7 produit est alors susceptible
de s’échapper de la croute terrestre, pour se propager dans 1’atmosphére. Celui-ci peut alors
se désintégrer, et générer une gerbe atmosphérique détectable par notre détecteur de surface, a
condition que cette désintégration n’ait pas lieu trop haut. Dans ce cas de figure, la détection du
lepton 7 signe la présence du neutrino initial. Nous ne présentons ici le phénoméne que de maniére
simplifiée. Nous y reviendrons en détail dans le chapitre suivant.

Comme nous le verrons dans ce futur chapitre, une telle détection se limite essentiellement &
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conque. Celle-ci fait apparaitre les différents éléments & disposition pour ’analyse d’un événement: ’en-
semble de cuves déclenchées, les temps d’arrivée du front de gerbe dans celles-ci et les signaux enregistrés
par chacune de ces stations.

des angles zénithaux inférieurs & ~ 94°, compte tenu des épaisseurs de roche et sections efficaces
considérées. Ainsi, la détection de tels neutrinos se situe toujours dans le cadre des gerbes trés
inclinées. Et comme il n’existe aucune contrainte sur le point de sortie des leptons 7, on peut
tout & fait s’attendre & ce qu’une partie du flux puisse émerger prés du détecteur et donc donner
ainsi des gerbes jeunes & la détection. Le principe de base de 1’étude est donc toujours le méme,
la recherche de gerbes jeunes pour de trés grands angles zénithaux.

La figure 4.15 représente de maniére schématique les deux canaux possibles pour la détection
de neutrinos & l'observatoire Pierre Auger. Dans les deux cas, il s’agit de détecter une gerbe trés
inclinée possédant les caractéristiques d'une gerbe dans le début de son développement, parmi un
ensemble de gerbes « vieilles », générées par les hadrons du rayonnement cosmique classique.

Lors de la détection d’une gerbe atmosphérique, le détecteur de surface fournit diverses in-
formations. Sur la figure 4.16, on peut voir un exemple d’événement enregistré par le SD. Cette
figure est une capture d’écran de I’event display du CDAS, qui est le systéme en charge de 1’ac-
quisition des données de l'expérience, et qui permet également la reconstruction d’événements.
Sur cette derniére, on peut voir les diverses informations dont on dispose lors de la détection d’un
événement.
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FiG. 4.17 — Traces FADC pour deux événements simulés avec un angle zénithal de 85°: Gauche: proton de
109 eV; Droite: Neutrino électronique, de méme énergie, mais ayant interagit prés du détecteur de surface.

Les différents ronds verts correspondent & la configuration des différentes cuves ayant déclenché
le trigger de niveau 2. Pour chacune de ces stations, nous disposons du temps de déclenchement
précis, correspondant au passage du front de la gerbe. L’information sur les temps d’arrivée permet
de remonter a ’angle zénithal de la gerbe considérée.

L’évaluation du stade de développement de celle-ci se fait ensuite & 1’aide des signaux enregis-
trés par les différents PMTs de chaque station. En examinant les différentes traces FADC, il est
aisé de différencier les signaux provenant d’une gerbe jeune de ceux d’une gerbe ayant parcouru
une grande épaisseur d’atmopsheére. Une gerbe dans les premiers stades de son développement,
caractérisée par une dispersion temporelle importante, donnera ainsi des signaux étalés en temps,
tandis qu'une gerbe vieille de muons, sera plutot caractérisée par des signaux trés brefs. Et, la
résolution de 25 ns des FADC est largement suffisante pour distinguer ces deux types de traces.
Sur la figure 4.17, on a représenté deux traces typiques pour deux types d’événement différents:
celle de gauche correspond & un proton de 10" eV, simulé pour un angle zénithal de 85°; celle
de droite, correspond & un neutrino électronique, simulé dans les mémes conditions, mais ayant
interagit proche du détecteur.

La différence est ici flagrante. C’est ce qui permet d’envisager la détection de neutrinos a ’aide
d’un dispositif expérimental comme le SD.

Nous reviendrons plus en détail sur ces caractéristiques dans le chapitre 6, dans lequel nous
aborderons la question des critéres de sélection.

Résumé

Dans ce chapitre nous avons présenté les grandes lignes du principe de détection de neutrinos
de ultra haute énergie & ’aide du détecteur de surface de ’'observatoire Pierre Auger. Nous avons
également abordé la question importante des flux diffus de neutrinos que ’on peut attendre sur
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Terre. Les incertitudes sur ce point sont importantes. Toutefois, le flux diffus de neutrinos GZK se
démarque des autres flux possibles. En effet, celui-ci est assuré, dés lors que les rayons cosmiques
de ultra haute énergie sont des hadrons. Les neutrinos GZK constituent ainsi, & I’heure actuelle,
la prédiction de flux la plus solide de neutrinos de ultra haute énergie, bien que son amplitude
soit encore difficile & estimer.

Dans le chapitre suivant, nous présenterons le travail réalisé dans le cadre de 1’étude des
neutrinos 7.
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Chapitre 5

Neutrinos a incidence rasante

Au cours des derniéres années, ’observation de neutrinos de ultra haute énergie est devenue
un des défis de la communauté des astroparticules. Comme nous avons pu le voir dans le chapitre
précédent, de nombreux modéles prédisent I’existence d’un flux substantiel de neutrinos, une des
contributions les plus stires étant le flux de neutrinos cosmogéniques, bien que son amplitude soit
encore dure a déterminer.

Les différents mécanismes de production conduisent & un flux non négligeable de neutrinos
(et d’antineutrinos) muoniques v, ainsi que de neutrinos (et antineutrinos) électroniques ve, au
niveau du point d’interaction. Mais, grace au phénoméne d’oscillation des neutrinos, présenté dans
le chapitre précédent, un observateur sur Terre est en mesure de s’attendre & des flux quasiment
égaux de v, v, et v, au point d’observation, et ce compte-tenu des distances cosmologiques
parcourues par les particules.

Le phénoméne d’oscillation des neutrinos dans le vide est en effet décrit par 3 paramétres
importants, & savoir sin” 13, sin® fo3 et A2, = A m2, = ~ A m2,- A partir de ces derniers, on peut
écrire de maniére simple la probabilité de transitions “entre différentes saveurs, pour une tres grande
distance de propagation :

Llu}rrl P(ve — v;) = sin® 2013 cos? fo3 <sm (1 27TA2 L/E)>

Lhm P(v, — v;) = cos* 13 sin? 2093 (sin? (1.27A2 L/E)) , (5.1)
— 400

Lhm P(ve — v,) = sin® 2013 sin? O3 (sin? (1.27A2 L/E)) .
— 400

Connaissant la valeur de a3 = 45°, et tan? 613 < 0.03 (3 90% de niveau de confiance), il est
facile d’obtenir une estimation de la valeur des différentes probabilités ci-dessus, la moyenne des
sin? faisant appaitre un simple facteur 1/2.

On obtient les estimations suivantes :

Pue—wT - P]/T—>Ve - Pye—wu = Pyu—we ,S 0.03
(5.2)

PVH—>V7— - P]/T—>VH

Etant donné un rapport des flux a la source de v, : v, : v; = % : % : 0, on obtient alors sur
Terre le rapport % : % : %, soit des flux égaux des différentes espéces.
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Et, il a été signalé récemment [133, 134] que la présence de ces v, dans le flux total de neutrinos
pourrait permettre d’augmenter de maniére sensible le potentiel de détection d’une expérience
comme l'observatoire Pierre Auger. En effet, s’ils arrivent avec un angle zénithal 6 > 90°, ces
derniers peuvent alors interagir par interaction courant chargé avec un nucléon de la matiére
environnante. Dans ce cas, un lepton 7 est créé, et si ce dernier est produit suffisamment proche
de la surface, il a alors une grande probabilité de s’échapper de la Terre, et de déclencher par la
suite une gerbe atmosphérique au-dessus du détecteur de surface en se désintégrant. Cette gerbe
peut alors étre détectée, a condition que la désintégration n’ait pas lieu a trop haute altitude.

Les v, et v, peuvent également se propager dans la Terre, tout comme les neutrinos 7. Toute-
fois, on a toujours considéré pour le moment que l’électron créé au cours d’une interaction v.N,
de type courant chargé, est trop rapidement arrété pour contribuer de maniére sensible & la proba-
bilité de détection. Le muon créé lors de l'interaction d'un v, avec un nucléon de la matiere peut,
quant & lui, s’échapper de la Terre, tout comme le 7. Mais, cette fois la différence se situe au niveau
du temps de vie de ces deux particules. En effet, si le 7 posséde un temps de vie extrémement
court, de 2.9 x 10713 s, le muon lui, posséde un temps de vie suffisamment long, de 2.2 us, pour
qu’a une énergie donnée, sa probabilité de désintégration au dessus du détecteur soit négligeable
comparée 4 celle du 7. Il en va donc de méme de sa contribution & ce mode de détection.

Le travail & réaliser dans le cadre d’une telle étude peut se séparer en deux parties distinctes.

L’étude des neutrinos a incidence rasante demande un gros travail phénoménologique lié a la
propagation des v, et 7 dans la terre. Nous avons travaillé en détail sur ce premier point, pour
lequel nous avons développé une simulation compléte du phénomeéne qui nous intéresse.

Il faut aussi bien évidemment définir un critére de sélection pour la recherche de tels neutrinos
dans les données. Cela implique un important travail de simulations de gerbes issues de la désin-
tégration des leptons taus dans ’atmosphére, de simulation du détecteur et d’analyse de données,
pour établir les différents critéres qui seront utilisés pour notre sélection.

Dans la suite, nous décrirons en détail les différents éléments constitutifs de la simulation
développée, c’est & dire les différentes interactions & prendre en compte, les différents processus
de perte d’énergie, ainsi que les approximations couramment utilisées. Nous présenterons ensuite
les différents résultats obtenus & partir de cette simulation, tant pour la probabilité de conversion
v; — T, que pour les différents effets qui ont pu étre étudiés en détail. Nous présenterons ensuite
la sélection qui a été adoptée par la collaboration et les résultats de ce travail.

5.1 Description de la propagation dans la terre : Approche Monte
Carlo

Le phénomeéne & décrire est le suivant : un v, d’énergie donnée pénétre dans la Terre, & un
angle zénithal donné, et se propage. Il est alors susceptible d’interagir par interaction faible et de
créer dans certain cas un 7 qui se propagera alors & son tour. Nous sommes intéressés & priori par
le flux de 7 émergeant, qui nous permettra de définir une probabilité de conversion neutrino - tau
en fonction des divers parameétres.

Les différents processus & prendre en compte pour décrire un tel phénomeéne de maniére précise
sont & priori :
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Interaction faible par courant chargé our le neutrino
Interaction faible par courant neutre P

Interactions faibles CC et NC

Processus de perte d’énergie pour le 7

Désintégration
Le cas du neutrino est évident. Pour le 7, on prend bien siir en compte la désintégration.
Les interactions faibles peuvent en général étre négligées, car elles n’apportent une contribution
non-négligeable que rarement, mais nous reviendrons sur ce point plus tard.
Les pertes d’énergie & prendre en compte pour un lepton chargé comme le 7 sont au nombre
de 4. On a le phénoméne d’ionisation, ainsi que les processus électromagnétiques que sont le
bremsstrahlung, la production de paires eTe™, ainsi que I’effet photonucléaire.

5.1.1 Interactions faibles

Pour décrire les interactions faibles des leptons dans la terre, on a besoin tout d’abord des
sections efficaces d’interaction en fonction de I’énergie [135].
La section efficace différentielle pour l'interaction courant chargé, v, N — 7~ 4+ X, s’écrit :

2 2 2 2
ity = (graam) [ (1= %)@ e (1-F ) 0w,
(5.3)

ot E, est I’énergie du neutrino, x et y sont les variables de Bjorken et —Q? I’impulsion
transférée. Dans le référentiel du nucléon au repos, leurs expressions sont :

E,—E,

Y=—"g,
(5.4)

_

T = 9ME,y
M est la masse du nucléon, My celle du boson W et G = 1.16632 x 107 GeV~2 est la
constante de Fermi. §, = 2]('/}—%”, ou m, = 1.77699 GeV est la masse du lepton 7. Dans cette

formule, on suppose un nucléon isoscalaire N = ”JFT".

Les expressions ¢ et g sont les fonctions de distribution de quarks et s’obtiennent & partir des
contributions des quarks de valence (u,,d,) et des quarks de la mer (u, d) :

UU$72 v$72 ﬂx72 735,2 _ —
g(z, Q%) = L@@ | BN | 5, 2) 4 bz, Q2)

(5.5)
_ 2N, 2 —
a(r, Q) = BEELAED) 4 o(r, Q%) +H(x, Q)
La section efficace inclusive pour l'interaction courant neutre, v, N — v, + X, s’écrit quant &
elle:

Poc  GALME, [ MZ \? 5\ op. A2 Or (. 2
dxdy: F27r <Q2+Z]\4%> [x<1—;>q(%Q)+$<1—;—y>(1_y)qo(%Q) :
(5.6)
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M est la masse du boson Z°, vecteur de Iinteraction faible par courant neutre.
Les expressions pour ¢° et ¢9 s’écrivent :

up (2,Q2)+dy (z,Q2 u(z,Q?)+d(x,Q?
qo(x,QQ) — [ ( )2 ( ) ( )2 ( )] ([3 [2)
(z,Q3)+d(z,Q?
+ [—( 2 )2 (@, )] (Ri—{—Rzl)

+ [5(z, Q%) + b(z, Q)] (L3 + RY) + [e(z, Q?) +1(z,Q%)] (L2 + R2)

(5.7)
) uvx,Q UJ:,2 ﬂa:,2 _x,2
P, Q) = [ Q") 4o (@ Q") | T Q) Q>](R3+R3)
u(z, 2 Ex, 2
+ Mo (12 4 1)
+ [5(2, Q%) + bz, Q)] (LG + RY) + [e(x, Q) +1(z,Q%)] (Ly + R2),
ou :
—1_4 _ _ 2
bu=17 57w La =1+ 50w (5.8)
Ry =—3zw  Lg= 32w

Dans nos calculs, nous avons considéré xyy = 0.224.

La valeur de (1—y) correspond a la fraction d’énergie emportée par le lepton sortant, le neutrino
dans l'interaction NC, et le lepton chargé pour I'interaction CC. Dans une étude Monte Carlo, on
doit étre également capable d’obtenir, pour chaque interaction simulée, une valeur aléatoire de la
fraction d’énergie perdue y, afin de pouvoir calculer I’énergie du lepton sortant.

Fonctions de distribution de partons

La description des interactions faibles nécessite ensuite 1’utilisation de fonctions de distribution
de partons, afin d’obtenir la valeur des grandeurs ¢, g, ¢° et ¢0. C’est de ces fonctions que provient
la principale source d’incertitudes de ce travail de simulation. En effet, on évalue le contenu en
quark du nucléon pour des énergies bien au-dela de celles que ’on peut atteindre pour le moment
sur accélérateur. On doit alors faire des extrapolations de ces fonctions dans des domaines de
I’espace des parameétres qui ne sont pour l'instant contraints par aucune donnée.

Il existe & I’heure actuelle plusieurs paramétrisations des fonctions de distribution de partons,
les plus couramment utilisées étant: CTEQ [136], GRV/GJR [137] et MRST/MSTW [138].

Pour notre travail, nous avons utilisé plus particuliérement CTEQG6, qui offrait la distribution
la plus & jour au moment de la réalisation de ce travail. Cette derniére a été interfacée a notre
code grace a l'interface LHAPDF [139]. La figure 5.1 (gauche) représente les valeurs obtenues pour
la densité de z x u(z,Q?) en fonction de x, pour Q? = M‘%V, pour les distributions CTEQ6 et
MSTWO08. Si nous avons tracé ces fonctions jusqu’a une valeur minimale z,,;, = 1075, c’est parce
que celle-ci correspond a la limite de validité donnée par les auteurs de ces deux distributions. Au-
dela, les valeurs obtenues ne sont plus jugées comme pertinentes. Pourtant, pour notre travail, la
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F1a. 5.1 — Gauche : z x u(z,Q? = MZ,) en fonction de x, pour les distributions CTEQ6 et MSTWOS.
Droite : Valeurs obtenues avec CTEQ6 pour z x u(z, Q> = M{,), en appliquant la prescription proposée
par Reno (rouge) ou non (vert).

variable x peut prendre des valeurs jusqu’a plus de 4 ordres de grandeur en-dessous de cette limite.
Cette extrapolation implique que 1’on doive prendre des mesures particuliéres pour s’assurer que

les valeurs obtenues ne soient pas totalement faussées. Nous avons ainsi appliqué la prescription
proposée par Reno [140] :

A
xﬁ(m,QQ) = <x7;m) 2G(Tmin, QQ), pour & < Tyin = 1076. (5.9)

Le paramétre A\ est déterminé pour chaque saveur de quark, & partir de ’ajustement de la
fonction de densité correspondante, pour Q = Myy. Sur la figure 5.1 (droite), nous avons représenté
les valeurs obtenues pour z x u(z,Q* = M), avec (rouge) et sans la prescription (vert). Il
parait évident que celle-ci est indispensable pour I’étude que nous souhaitons réaliser. Dans le cas
contraire, les valeurs obtenues n’auraient plus de sens physique.

Il faut toutefois bien comprendre que la prescription utilisée ici ne nous fournit qu'un moyen
pour prolonger le domaine en x de nos fonctions de distribution, de maniére continue, en faisant
I’hypothése que le comportement de ces derniéres ne change pas lorsque x diminue. Il n’existe
pour le moment aucune certitude & ce sujet.

Pour ce qui est de I'extrapolation en 2, nous n’avons pas appliqué de « sécurité » particuliére.
La figure 5.2 présente encore une fois la fonction = x %(x, @Q?), mais cette fois en fonction de
Q?, la valeur de x étant fixée 4 107°. La partie rouge correspond aux valeurs obtenues pour
Q? < Q2. = 108 GeV?, la partie bleue correspondant aux valeurs en dehors de ce domaine de
validité défini par les auteurs. Le comportement de la fonction est suffisamment stable pour que
I’on se permette d’utiliser directement cette fonction, sans avoir & appliquer de mesure particuliére
pour U'extrapolation aux grands Q2.

L’utilisation d’un ensemble de fonctions de densité de partons, en 'occurence CTEQ6 dans
notre cas, nous permet d’évaluer la valeur des sections efficaces CC et NC, par intégration des
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FI1G. 5.2 — Représentation de la fonction = x u(x, Q?), pour x = 107>, en fonction de Q2. La courbe est
divisée en deux parties de couleur différentes : & l'intérieur du domaine de validité (Q* < 10® GeV?), en
rouge, et i l'extérieur de ce domaine, en bleu.

formules 5.3 et 5.6 respectivement. Nous avons également utilisé ces expressions pour obtenir
une distribution dans le plan (z;y) utilisée pour déterminer de maniére aléatoire les propriétés
des différentes interactions simulées. Les intégrations numériques ont été effectuées a 'aide de
la librairie Cuba [141], qui offre un choix de quatre routines indépendantes pour les intégrations
numériques multidimensionnelles.

La figure 5.3 (gauche) correspond aux sections efficaces pour les interactions CC (bleu) et NC
(rouge) du neutrino, en fonction de ’énergie. Les valeurs obtenues sont en bon accord avec les
résultats déja existants dans la littérature []. Sur la droite, on peut voir la distribution obtenue
pour (log z—logy), pour I'interaction courant chargé neutrino-nucléon, pour un neutrino d’énergie
E =10% eV.

Le domaine physique pour les variables = et y a été obtenu par Albright et Jarlskog [142] :

2

My Se<1 et A-B<y<A+B, (5.10)
avec
_ 1 E 2 M
A= 2 (1_ QJ\TE,,JJ _2?/'3>/(1+21Ty>’
1 (5.11)
1 m2 2 m3 2 M
B=3 <1_2MEV:1:) ) (1+m)-
Pour le domaine en y, nous appliquons aussi de maniére explicite la condition suivante :
1 (M +my)?— M?
= 5.12
Y21, 2ME, (5.12)
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FiG. 5.3 — Gauche : Sections efficaces par courant chargé, en bleu, et par courant neutre, en rouge, pour
I'interaction profondément inélastique entre un neutrino et un nucléon. Droite : Distribution de la paire
(logyo z —log,o y) pour I'interaction courant chargé d’un neutrino de 10?° eV avec un nucléon de la matiére.

Cette limite inférieure pour y, avec m, la masse du pion neutre, requiert que l'interaction
simulée se produise toujours dans la région de diffusion profondément inélastique, et nous permet
entre autre d’augmenter la précision de nos distributions. Pour les énergies considérées ici, cette
condition est tout & fait justifiée puisque ce type d’interaction domine complétement face a la
diffusion quasi-élastique ou la production de résonance [143].

Dans ce qui précéde, nous n’avons pas parlé des sections efficaces pour les antineutrinos. Dans le
cas général, ’expression des fonctions ¢, g, ¢° et q0 est légérement différente de celle des neutrinos.
Toutefois, & trés haute énergie (E > 10'® €V), le contenu en quark du nucléon est totalement
dominé par les quarks de la mer, de telle sorte que les sections efficaces courant chargé et courant
neutre deviennent identiques pour neutrinos et antineutrinos.

5.1.2 Pertes d’énergie du 7

Tout comme le neutrino, le lepton peut interagir par interaction faible. Du fait de sa charge,
celui-ci connait également des processus de perte d’énergie. Le premier d’entre eux est le pro-
cessus de perte par ionisation présenté dans le chapitre 2. Toutefois, pour les énergies qui nous
intéressent ici, l'effet des pertes par ionisation est négligeable comparé a celui des autres processus :
le bremsstrahlung, la production de paires et 1’effet photonucléaire, qui sont les trois interactions
électromagnétiques & prendre en compte pour l'évaluation de la perte d’énergie du tau dans la
matiére.
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Bremsstrahlung

Nous avons déja parlé du bremsstrahlung dans le chapitre 2, dans le cadre des interactions
d’un électron. Pour ce dernier, comme pour le muon, et pour les énergies auxquelles nous nous
placons, ce processus représente une source de pertes d’énergie importante. Toutefois, du fait de
la masse du 7, m, ~ 168m,, ~ 3477m,, celui-ci sera supprimé, comme nous le verrons plus loin.

Pour évaluer la section efficace de ce phénomeéne nous nous sommes basés sur la paramétrisation
de Petrukhin et Shestakov [144] :

do 3 - Me 2174 4 9
o3 (2za—2) S (-2 5) 1
o ( /\mT> y<3 3y+y)¢() (5.13)

avec |

189mr Z—1/3

#(0) =1In <1+18;n\;€m7621/3>’ pour Z < 10

2 189mg —2/3
o) = tn (EEE ). powr 2> 10 (5.14)
2
0= zETfi/y)-

«a est la constante de structure fine, Z le numéro atomique du milieu, m. la masse de I’électron,
e=2.718 et A\ = 3.8616 x 107! cm.

Cette formule nous fournit également la distribution en y dont nous avons besoin pour évaluer
I’énergie emportée par le lepton diffusé. L’expression ci-dessus prend en compte 'effet d’écran-
tage du noyau par les électrons atomiques, ainsi que le fait que le noyau n’est pas une particule
ponctuelle.

Production de paires

Cette interaction a également été présentée dans le chapitre sur la physique des gerbes atmo-
sphériques. Le calcul de base de la section efficace pour ce processus est trés proche de celui pour
le bremsstrahlung. La section efficace différentielle que nous avons utilisé dans notre étude a été
obtenue par Kokoulin et Petrukhin [145] :

d*o 12, < 9l—y m?
=aot=(Z).)*—2 —o. ), 5.15
avec p = gi;g:, ou BT et E~ sont respectivement les énergies du positron et de I’électron

émis lors de l'interaction. Les fonctions ¢, et ¢, s’écrivent :
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Pe = [((2+p2)(1 +8)+£B+p?) 1n1+%+1_—1% —(3+p2)] L.,

br = [+ A0 +38) - 10 +28)(1 - p?)) In1+ € + L=y (14 28)(1 - 7)) Ly,

RZZVAFOU+Ye) 1 8me ,1/3)
Le=ln 4 2meERZTIP(46)(1Ye) 2 In i1+ (E%Z / ) 1+ +Ye)),
Ey(1—p2

RZ~—2/32mz
L= e ,
14 2meVeRZ (1+8&)(1+Yr)
Ey(1-p2)

vy, — 5—p?+46(1+p?)
¢ 2(1430) In3+; —p2—26(2—p?)’

V. — 4+p2+38(1+p%)
T (14p?)(3428) In3+&+1-5p2°

2 2\ 1-2
B = z(iy—yy £ = (gb—mf> lfpy'
(5.16)
Dans ces expressions, R = 189.

Effet photonucléaire

Le troisiéme processus radiatif pouvant conduire a des pertes d’énergie lors de la propagation
du 7 dans la matiére est l'effet photonucléaire. Celui-ci correspond & l'interaction d'un lepton
chargé avec un noyau dans son ensemble, & travers ’échange d’un photon virtuel. Pour I'implé-
mentation de cette interaction, nous nous sommes basés sur la référence [146]. La section efficace
de ce phénomeéne peut s’écrire :

2

(5.17)

dQ%dy ~ QF IRy Q? Q?

Cette expression fait apparaitre F2A qui est la fonction de structure du noyau, que ’on peut ré-
écrire en fonction de la fonction de structure du proton. Comme pour le calcul des sections efficaces
faibles, pour lequel on a besoin d’utiliser un ensemble de fonctions de distribution de partons, on a
ici également besoin d’une évaluation de la fonction de structure du proton Fp2 (z,Q?). Pour cela,
nous avons utilisé la paramétrisation ALLM97 [147], obtenue & partir de I’ajustement de toutes les
données publiées jusqu’en 1997. Celle-ci offre une bonne description de la fonction de structure du
proton sur un domaine assez large (3 x 1076 < 2 < 0.85, 0 < Q2 < 5000 GeV?), ce qui est impor-
tant dans notre cas. Toutefois, comme pour les pdfs, I'interaction que ’on cherche & décrire met
en jeu des énergies bien plus grandes que celles étudiées auprés des accélérateurs. Cela implique
nécessairement des extrapolations, qui deviennent alors sources d’incertitudes importantes.

Les expressions détaillées des fonctions de structure et des différentes grandeurs apparaissant
dans le calcul peuvent étre trouvées dans I’Annexe A.

d’*c _47ra2F2A(x,Q2) 1 Mzy <1 2m3> y? <1 4M2x2>]
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5.1.3 Implémentation et effets des pertes d’énergie du tau

Dans un traitement Monte Carlo parfait, les pertes d’énergie du 7 devraient étre implémentées
de maniére stochastique. Dans ce cas, la propagation de la particule est divisée en un nombre fini
de pas, et on doit, a chaque pas, déterminer si I’'une des trois interactions a lieu, et dans ce cas,
calculer I’énergie perdue par le 7 lors de cette interaction. Un tel traitement est toutefois cotiteux
en temps de calcul. C’est pour cette raison que l'on utilise en général I’approximation de pertes
d’énergie continue, qui consiste & appliquer une perte d’énergie moyenne par unité de longueur a
chaque pas. L’impact de cette approximation sur les incertitudes sera discutée plus en détail dans
la suite de ce manuscript.

Perte d’énergie continue

Pour une interaction donnée, la perte d’énergie est donnée par yF, oit E est I’énergie initiale de
la particule. La perte d’énergie moyenne pour un processus de section efficace do;/dy est E x B(E),
ou B(E) s'écrit :

Ny [Ymax do(y, E)
E)=— dy y—=>"—=. 1
a8 =5 [y (518)
La perte d’énergie par unité de longueur peut alors étre écrite comme :
dFE
—(— )= EYx E 1
(% )=o) (5.19)

dans le cas ou l'on néglige les pertes par ionisation. p est la densité du milieu et S(F) =
Borem (E) + Bpair (E) + Bnuc(E), ou les suffixes correspondent aux différents processus électroma-
gnétiques : bremsstrahlung (brem), production de paires (pair) et effet photonucléaire (nuc).

Les expressions des différentes sections efficaces présentées précédemment nous permettent
d’évaluer la perte d’énergie moyenne du 7 dans un milieu dense comme la terre (A = 27 = 22).
Nous avons représenté sur la figure 5.4 (droite) I’évolution de (3 en fonction de 1’énergie pour les
trois processus cités ci-dessus. La figure de gauche correspond au (3 total pour un lepton tau dans
de la roche standard.

Effets des pertes d’énergie

Le 7 est une particule qui posséde un temps de vie extrémement faible (74, = 290 + 1.0 x
1071% s, er = 87.11 um). Sa longueur de désintégration moyenne peut étre évaluée & partir de la
formule Agesy (E) = 49 x (E/10'8e¢V) km. A basse énergie, la longueur de désintégration du tau
est suffisamment faible pour que 1’on puisse négliger les différentes interactions, et considérer que
seule la désintégration est importante. Mais pour les énergies qui nous intéressent a ’observatoire
Pierre Auger (E > 107 eV) ce n’est plus le cas. Sur la figure 5.5, nous avons représenté la longueur
de parcours moyenne du 7 dans la roche en rouge. La ligne noire correspond & la longueur moyenne
de désintégration en l'absence de perte d’énergie.

A basse énergie, la désintégration domine. Mais & mesure que 1’énergie croit, la longueur
moyenne d’interaction pour les différents processus électromagnétiques diminue, jusqu’a devenir
plus faible que la longueur de désintégration, ce qui se traduit par une diminution de la longueur
de parcours du 7 par rapport & la propagation libre. Aux plus hautes énergies, la longueur de
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Fic. 5.4 — Gauche : Evolution de [ total en fonction de I’énergie pour un lepton 7 dans de la roche
standard (A = 22). Droite : Evolution de §; pour chacun des trois processus radiatifs présentés auparavant
(de bas en haut) : bremsstrahlung (rouge), production de paires eTe™ (vert) et effet photonucléaire (bleu).

parcours est 5000 fois plus faible que dans le cas perte d’une d’énergie nulle. On peut ainsi juger
de 'importance de savoir décrire les pertes d’énergie du 7 de maniére la plus précise possible.

Dans le cas du muon, en raison de son temps de vie trés grand, la probabilité de survie est
entiérement déterminée par les pertes d’énergie, et ce quelle que soit ’énergie. Dans ce cas, négliger
les fluctuations au niveau des pertes d’énergie, ou en d’autres termes, utiliser I’approximation de
perte d’énergie continue, méne & une surestimation de la probabilité de survie. Dans le cas du
7, comme on I’a vu, les pertes d’énergie ne jouent qu’un role négligeable en dessous de ~ 107
eV. Au-dela de cette énergie par contre, la longueur d’atténuation devient plus petite que la
longueur de désintégration, comme en témoigne la forte diminution de la longueur de parcours.
Par conséquent, les fluctuations des pertes d’énergie pourraient jouer un réle important, qu’il est
capital d’évaluer.

Comparaison des traitements stochastique et continu

Pour caractériser les effets des fluctuations au niveau des pertes d’énergie, nous avons développé
une simulation compléte de tous les processus impliqués & travers un Monte Carlo prenant en
compte les effets stochastiques dont les résultats ont ensuité été comparés & ceux d’un calcul
semianalytique simplifié, reproduisant la solution dans le cadre de ’approche continue [148]. Pour
ce point précis, on simule la propagation de 7 seuls, afin de simplifier le probléme et d’obtenir une
comparaison directe entre les deux traitements.

Dans les deux cas, nous avons pris en compte les processus de perte d’énergie, ainsi que la

désintégration. Les interactions faibles par courant chargé et courant neutre peuvent elles étre
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FI1G. 5.5 — Longueur de parcours moyenne du tau dans de la roche standard (A = 22,p = 2.60 g cm~3).
La courbe rouge prend en compte tous les processus de perte d’énergie cités précédemment tandis que la
ligne noire correspond & des pertes d’énergie nulles.

négligées dans le cas du 7, puisque leurs longueurs d’interactions respectives sont beaucoup plus
grandes que celles des processus électromagnétiques, pour des énergies < 102! eV.

Pour la résolution des équations de transport, on doit également négliger la « régénération »
des leptons 7 & travers la chaine de réaction 7 — v, — 7, impliquant une désintégration du 7
suivie par une interaction CC du neutrino.

Résolution de I’équation de transport L’équation de transport qui décrit le flux de 7 d’éner-
gie F, 4 la position x, dans la matiére s’écrit :

R e ¥ ek G A G

ol Agee(E) est la longueur de désintégration du tau, A; et do;/dy(FE,y) sont les longueurs
d’interaction et section efficace différentielle de chaque processus, respectivement.

Pour tous les phénomeénes considérés ici, do;/dy présente un pic aux alentours de 0. On peut
effectuer dans ce cas un développement au premier ordre en y :

PP S N (o5 [ e eea). G2

ymzn

Dans le second terme, on peut reconnaitre ’expression 5.18 de $(F) introduite précédemment.
Et en utilisant dE/dx = —pB(E)E, Pexpression ci-dessus peut facilement étre intégrée, pour
donner au final :

(B, x) = ®o(FEp) exp /0m du(@%y(ﬁu) - ﬁ) (5.22)
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Fi1G. 5.6 — Comparaison de la solution semi-analytique de ’équation de transport (trait plein) avec
un Monte Carlo (carrés), tous deux au sein de 'approximation de perte d’énergie continue. Un spectre
d’injection en E? entre 10'7 et 3 x 10?0 eV a été utilisé. Les trois courbes correspondent & trois distances
de propagation : 1 km (bleu), 5 km (vert) et 10 km (rouge).

ou y(E) = pB(E)E et E, est la solution de :

Eap, .
/E ’Y(Er)_u ) (5.23)

L’expression 5.22 nous permet de calculer les flux de leptons 7 qui nous intéressent, au sein de
I’approximation de perte d’énergie continue.

La figure 5.6 présente une comparaison des résultats obtenus & partir de cette derniére avec
un Monte Carlo reprenant également ’approche continue, pour la propagation d’un flux incident
de 7 en E~2 entre 107 et 3 x 10%° eV. Les courbes correspondent & différentes épaisseurs de roche
traversées : 1 km en bleu, 5 km en vert et 10 km en rouge. Le trés bon accord que 'on peut voir
entre le Monte Carlo (carré) et le calcul semi-analytique (trait plein) nous sert de validation pour
ce dernier.

On peut clairement voir une coupure brutale du flux sur chacune des courbes présentées dans
cette figure. Celle-ci est simplement le résultat du choix de I’énergie maximale en x = 0, qui, en
raison de I'approximation de perte d’énergie continue, est décalée jusqu’a une énergie plus faible,
pour une profondeur donnée.

Traitement stochastique Le calcul semianalytique présenté ci-dessus est & comparer avec une
simulation Monte Carlo différente de celle utilisée pour la comparaison dans l’exemple précé-
dent. Celle-ci doit en effet traiter le phénoméne de maniére purement stochastique, afin de faire
apparaitre les différents effets des fluctuations.
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Toutefois, un tel traitement demande un temps de calcul énorme. Et, en raison de la forme
des distributions en y des différentes interactions, la durée totale de calcul est dominée par la
simulation d’interactions pour lesquelles la perte d’énergie sera trés faible. On peut alors appliquer
une procédure classique, qui consiste & séparer les pertes d’énergie en deux domaines distincts :

— Y € [Ymin, Yeus) : Trés grand nombre d’interactions, perte d’énergie faible

= Y € [Yeus, Ymax) : Peu d’interactions, perte d’énergie importante

Les fluctuations que ’on souhaite étudier sont induites par les rares interactions connaissant
une perte catastrophique d’énergie, c’est & dire par le second domaine en y. Par conséquent, pour
réduire le temps de calcul, le domaine des y petits est traité de maniére continue, tandis que celui
des y > vy, sera traité de manieére stochastique.

De maniére pratique, cela signifie que I'on définit un nouveau 3(F) « incomplet » , par inté-
gration de ’expression 5.18 entre ¢, €t Y- On applique ensuite une perte d’énergie moyenne
a chaque pas de la propagation, qui correspond donc & la contribution de [Ymin, Yeue]. On définit
également de nouvelles sections efficaces pour chaque interaction par intégration des expressions
données précédemment entre Y., €t Ymax, qui permettent de déterminer de maniére aléatoire, &
chaque pas également, quelle interaction a lieu.

De cette maniére, le domaine en y pour lequel la nature stochastique des interactions peut
s’avérer intéressante est pris en compte, et en méme temps, les pertes plus fréquentes dues a la
partie de la section efficace piquant aux alentours de 0 sont également appliquées. Pour obtenir
un bon compromis entre temps de calcul et effets stochastiques, nous avons utilisé une valeur de
Yeus = 1073.

Résultats Les deux méthodes développées ont ensuite été appliquées & la propagation de flux
de leptons monoénergétiques, ainsi qu’a des flux en loi de puissance.

Nous présentons tout d’abord sur la figure 5.7 le spectre en log;, de I’énergie d’un flux mo-
noénergétique de leptons 7 ayant parcouru 1 (bleu), 5 (vert) et 10 km (rouge) dans de la roche
standard. La figure de gauche correspond a une énergie initiale de 3 x 10'® eV et celle de droite &
3 x 10' eV. Sur ces figures, les traits verticaux correspondent & 1’énergie obtenue par I’approxi-
mation d’énergie continue. Ces distributions ont été obtenues par ’approche stochastique.

Les valeurs d’énergie les plus probables sont toujours plus élevées que 1’énergie moyenne ob-
tenue par 'approche continue. Les fluctuations commencent & apparaitre dés 1 km, bien qu’une
grande partie des événements simulés portent encore une fraction importante de I’énergie ini-
tiale Ey. On observe pourtant déja une queue au niveau des basses énergies, qui correspond aux
particules ayant subit des pertes catastrophiques d’énergie. Pour des distances plus grandes, les
fluctuations augmentent ce qui se traduit par un élargissement de la distribution et un adoucisse-
ment de la coupure & haute énergie.

On voit également en comparant les distributions obtenues pour les deux énergies différentes
que leffet des fluctuations augmente de maniére sensible avec 1’énergie. Cet effet est di & l'interac-
tion photonucléaire. En effet, le bremsstrahlung et la production de paires possédent une section
efficace différentielle qui se comporte en ~ y~2, de telle sorte que ’on n’attend pas une grande
contribution de la part de ces deux interactions pour les fluctuations au niveau des pertes d’éner-
gie. La section efficace différentielle de 'effet photonucléaire se comporte elle comme y~+* avec o
décroissant légérement de 0.1, 4 10'® eV, 4 0.05 4 10%! eV. Cette interaction est donc beaucoup plus
sujette aux pertes catastrophiques. De plus, si on regarde la figure 5.8, sur laquelle sont représen-
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F1G. 5.7 — Gauche : Distribution de log,,(E) pour des T d’énergie initiale Fy = 3 x 10'® €V, propagés
sur trois épaisseurs de roche différentes : 1 km (bleu), 5 km (vert) et 10 km (rouge). Les traits verticaux
correspondent & l’énergie obtenue & partir de ’approche perte continue pour les différentes distances
considérées. Droite : Idem, pour Ey = 3 x 10'° €V.

tées les longueurs d’interaction calculées pour y € [Yeut, Ymax), O1 VOit que cette interaction domine
de plus en plus & mesure que ’énergie augmente, de telle sorte que sa contribution grandissante
devrait se traduire par une augmentation des fluctuations, comme on 1’observe. Le bremsstrahlung
est fortement supprimé par rapport aux deux autres interactions, et pourrait presque étre négligé.

Nous avions présenté précédemment les effets des pertes d’énergie du 7 en présentant la lon-
gueur de parcours de cette particule. Il est également intéressant de voir quelles modifications
peuvent étre apportées par la nature stochastique des interactions.

Sur la figure 5.9 (gauche), nous avons représenté la probabilité de survie du 7 en fonction
de D’épaisseur de roche parcourue, pour trois énergies (1, 10 et 100 EeV). Les courbes bleues
correspondent au traitement continu et les courbes rouges au calcul prenant en compte les effets
stochastiques. La figure de droite compare les longueurs de parcours en fonction de ’énergie, avec
et sans fluctuations.

L’effet des fluctuations est globalement de diminuer la probabilité de survie du 7, en raison
des pertes catastrophiques, et ce, de maniére de plus en plus sensible & mesure que 'on monte
en énergie, ce qui refléte le nombre grandissant d’interactions par effet photonucléaire. Cette
diminution aux plus hautes énergies se voit également sur la longueur de parcours du 7 qui est
légérement réduite.

En plus des taus monoénergétiques, nous nous sommes également intéressés a 1’étude des flux
de 7 en loi de puissance. Pour un spectre d’injection en E~%, on peut a priori s’attendre a ce
que l'importance des fluctuations diminuent lorsque o augmente, puisque ’effet des fluctuations
se fait surtout sentir pour les plus grandes énergies.



122

Bremsstrahlung

Longueur d’interaction (km)

E (eV)

Fi1G. 5.8 — Longueurs d’interaction calculées pour ¥ € [Yeut, Ymax), €n fonction de I'énergie du lepton T
pour les trois processus de perte d’énergie : bremsstrahlung (rouge), production de paires eTe™ (vert) et
effet photonucléaire (bleu).

Pour notre étude, nous avons considéré le cas de spectre d’injection continu en E~! et E~2,
entre 10!7 et 3 x 10%° eV. On considére également une coupure nette afin de voir plus clairement
les différents comportements des flux propagés.

La figure 5.10 présente les résultats obtenus pour les deux spectres d’injection différents, en-
core une fois pour trois épaisseurs de roche différentes. Pour une lecture plus claire, nous avons
représenté le flux divisé par le flux & I'injection. Pour une propagation sans perte d’énergie ni dés-
intégration, les courbes seraient donc égales & 1. Les points représentent les résultats de "approche
stochastique, et les courbes ceux du traitement continu des pertes d’énergie.

Les fluctuations ont pour effet d’adoucir la coupure & haute énergie, ce qui correspond & des
particules qui subissent moins d’interactions et des pertes d’énergie plus faibles, comparé a la
moyenne. De plus, comme on pouvait s’y attendre, cet effet est plus prononcé dans le cas d’un
spectre en B~

Toutefois, cet effet est la seule conséquence importante des interactions stochastiques. Cela
signifie que pour des spectres continus en loi de puissance, il y a une compensation entre les
fluctuations positives et négatives, de telle sorte que leur effet est peu visible, sauf pour les plus
hautes énergies. Ainsi, si la nature stochastique des interactions du tau est en effet responsable de
larges fluctuations au niveau des pertes d’énergie, leur effet disparait pour des spectres continus
en loi de puissance. L’approximation de perte d’énergie continue peut ainsi étre considérée comme
suffisamment précise.
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F1G. 5.9 — Gauche : Probabilité de survie du tau dans la roche standard en fonction de ’épaisseur de roche
traversée, pour différentes énergies initiales. En bleu, on a représenté le calcul au sein de ’approximation
de perte d’énergie continue, et en rouge le traitement stochastique. Droite : Longueur de parcours du 7
dans la roche standard en fonction de son énergie initiale pour des pertes continues (bleu) et stochastiques
(rouge).

5.1.4 Description Monte Carlo de la propagation dans la terre - Résultats

Comme nous avons pu le voir précédemment, les interactions & prendre en compte pour notre
probléme sont : les interactions faibles du neutrino; les processus de pertes d’énergie et la désin-
tégration, pour le tau. Tous ces processus doivent ensuite étre implémentés dans une simulation
Monte Carlo. Compte-tenu des énergies mises en jeu pour notre étude, on peut considérer que les
leptons sortants de chaque processus ont exactement la méme direction que le lepton initial. On
peut ainsi se contenter d’une étude a une seule dimension.

Le travail typique consiste & injecter un neutrino d’énergie et angle zénithal donnés dans la
terre. On doit ensuite le propager pas par pas, en estimant & chacun de ces pas la probabilité
qu’une interaction courant neutre ou courant chargé ait lieu. L'interaction par courant neutre ne
représente qu'un processus de perte d’énergie pour le neutrino. Dans le cas oll une interaction
courant chargé se produit, on bascule alors vers la propagation du lepton 7 produit, en déter-
minant a chaque pas l'énergie perdue par ce dernier, et sa probabilité de désintégration. En cas
de désintégration, le neutrino produit, dit régénéré, est alors de nouveau propagé. Le programme
alterne ainsi jusqu’a ce que 1'une des particules quitte la terre.

Dans notre cas, nous sommes intéressés par les leptons tau qui parviennent & s’échapper de la
crofite terrestre.

Dans notre code de simulation, la position d’interaction d’un neutrino est tirée de maniére
aléatoire & sa création, ce qui est beaucoup plus rapide que la propagation pas par pas. Pour le
neutrino, qui ne posséde que deux interactions possibles et qui ne connait aucune perte d’énergie, la
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F1G. 5.10 — Gauche : Comparaison des spectres obtenus pour les approches stochastique et continue pour
les pertes d’énergie du 7 dans de la roche standard, pour trois épaisseurs de roche traversées. Les spectres
ont été corrigés du spectre d’injection, une loi de puissance en E~!, entre 107 et 3 x 10%° eV. Les trois
distances de propagation sont marquées sur la figure : 1 (bleu), 5 (vert) et 10 km (rouge). Droite : Idem
mais pour un spectre d’injection en E~2,

distance entre son point de création et son point d’interaction est donnée par D;,, = —In R/(Np x
(ccc(E) + onc(E))) ot R est un nombre aléatoire tiré entre 0 et 1, et ot occ(E) et onc(E)
sont les sections efficaces d’interaction courant chargé et courant neutre respectivement.

Pour les énergies de plus de 10'® €V qui nous intéressent ici, celles-ci peuvent étre paramétrisées
de maniére satisfaisante par une fonction de la forme o X E*2. L’intégration sur z et y des sections
efficaces différentielles 5.3 et 5.6 et 'ajustement des courbes obtenues par la forme précédente a

donné :

oco(E) = 6.37994 x 10730 cm? (E/GeV /035591
(5.24)

onc(E) =5.00969 x 10736 cm? (E/GeV )0-34944

Le tirage des nombres aléatoires a été effectué a ’aide de la classe TRandom3 de ROOT [149].

Traiter les interactions du neutrino de cette maniére n’est valable que pour une densité par-
faitement constante. Pour le vérifier, nous nous sommes basés sur le Preliminary Reference Earth
Model [150], qui fournit un paramétrage de la densité en fonction de la profondeur sous la surface.
Sur la figure 5.11 (gauche), nous avons représenté la densité obtenue a partir de ce modéle, en
fonction de la distance a la surface.

On voit que celle-ci évolue vite, de telle sorte qu’il n’est pas évident au premier abord que
I’on puisse considérer la densité comme constante. Toutefois, dans le cadre de notre étude, nous
ne sommes sensibles qu’a des événements & incidence rasante, comme nous le verrons par la
suite. On n’attend en effet qu'une contribution négligeable des angles zénithaux au-dela de ~ 94°
au signal total. La figure 5.11 (droite) représente la densité moyenne le long d’une trajectoire
rectiligne, comme celle de nos particules, en fonction de I’angle zénithal. On voit que pour des
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Fi1G. 5.11 — Gauche : Densité a l'intérieur de la Terre en fonction de la distance & la surface. Droite :
Densité moyenne le long de la trajectoire d’un neutrino en fonction de ’angle zénithal.

angles inférieurs a ~ 94.7° celle-ci est constante et exactement égale & 2.60 g cm ™3, qui correspond
a la densité de la couche de surface de la croute terrestre, comme on peut le voir sur le premier
pallier de la figure de gauche.

Ainsi, dans la limite des angles zénithaux faibles, on peut considérer une densité constante
p=260gcm 3.

On peut donc tirer de maniére aléatoire la position d’interaction du neutrino. Si celle-ci est
en dehors de la Terre, le neutrino est considéré comme perdu. En cas d’interaction dans la Terre,
on doit alors décider laquelle des deux interactions possibles a lieu. On a en moyenne CC : NC

=71:29.

En raison des pertes d’énergie a appliquer, le 7 doit normalement étre propagé pas par pas.
Nous avons toutefois développé une méthode alternative dans laquelle la position de désintégration
du 7 est également tirée de fagon aléatoire & 1’aide de la formule suivante pour la probabilité de
survie de la particule :

Bo+BLE !
L | 31 Bga —0= =0 (1—ePPo® }
P(l‘) — 6BOEOCT 10 PBO ( > , (525)
ou z est la distance parcourue dans la roche en cm, Ey est I’énergie initiale du 7, ¢ = 87.11
pm et p est la densité du milieu. Cette formule découle du calcul de la probabilité de survie pour
une densité constante et une perte d’énergie que 1’on choisit de décrire par :

d
O = < BE)x B, (E) =+ 0 x B, (5.26)

en négligeant bien évidemment les pertes par ionisation. Pour une expression de G(E) de cette
forme, il n’est malheureusement pas évident de choisir les paramétres () et 3] qui permettent de
décrire de maniére précise les pertes d’énergie quelle que soit I’énergie. Ainsi, au lieu de chercher
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4 obtenir un seul jeu de valeur, il est plus aisé de considérer différents jeux de paramétres, pour
plusieurs énergies différentes. Nous avons ainsi extrait une table de paires (3, 3])(E) grace a
I’ajustement des différentes distributions de la longueur de désintégration du 7, obtenues grace a
une simulation pas par pas, a l’aide de la dérivée de I’expression 5.25. La valeur des parameétres pour
une énergie F quelconque est ensuite obtenue par interpolation entre les résultats des différents
ajustements de fonction.

Ici, la perte d’énergie est appliquée en une seule fois lorsque la position de désintégration est
connue. Celle-ci est évaluée & ’aide de la formule suivante :

B2
E(L) = boFy , (5.27)

(BO + B1E€2) ePBoB2L _ ﬂlE(/)GQ

qui nous donne 1’énergie du tau en fonction de ’épaisseur de roche traversée. Cette formule
s’obtient simplement par intégration de :

dE
- =P X B(E) x E, (5.28)

pour lequel nous avons considéré un paramétrage pour 5(F) de la forme :

B(E) = Bo+ fLE”. (5.29)

La valeur des paramétres [y, 51 et B2 est obtenue par ajustement sur la courbe 5.4. Les
pertes d’énergie du 7 sont ainsi reproduites de maniére précise quelle que soit 1’énergie pour
Bo = 2.39416 x 1077, B = 4.185670434 x 107 et By = 0.226612. Cette paramétrisation permet
une description précise des pertes d’énergie contrairement a ’expression 5.26, mais ne permet pas
d’obtenir une expression analytique simple pour la probabilité de survie, raison pour laquelle nous
avons utilisé un paramétrage légérement différente pour le calcul précédent.

Cette maniére de décrire la propagation du 7 permet un gain non négligeable en temps de
calcul par rapport au traitement pas par pas. C’est d’ailleurs la raison pour laquelle nous avons
développé cette approche.

Sur la figure 5.12, nous présentons une comparaison du spectre de leptons 7 émergeants obtenus
& l'aide de 'approche présentée ci-dessus, avec le résultat d’un traitement pas par pas classique,
pour un flux monoénergétique de neutrinos d’énergie initiale £ = 10%° eV et pour une épaisseur
de roche traversée de 75 km. On voit que les résultats sont en trés bon accord.

Pour la suite, c’est la méthode de propagation rapide qui a été utilisée.

La simulation développée joue un réle important dans le calcul de ’acceptance du détecteur
aux neutrinos 7 d’incidence rasante. En effet, si celle-ci nécessite bien évidemment la connaissance
du détecteur et de sa réponse aux gerbes induites par la désintégration des leptons 7 dans ’atmo-
sphere, elle dépend également de la probabilité de conversion v, — 7. Et celle-ci nous est fournie
par la description du phénoméne de propagation que nous avons mis en place.

Pour exemple, nous avons représenté figure 5.13 la probabilité d’obtenir un tau émergeant en
fonction de 1'énergie de ce 7, pour deux énergies du neutrino initial, 10'® et 10! eV, ainsi que
pour trois épaisseurs de roche traversées : 25 km (rouge), 275 km (bleu) et 525 km (vert). 525 km
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Fi1G. 5.12 — Distribution en énergie des leptons 7 émergeants pour les deux approches différentes : la
méthode développée dans ce travail (bleu) et un traitement pas par pas classique de la propagation du tau
(rouge). Nous avons considéré un flux de neutrinos monoénergétiques, d’énergie initiale £ = 1019 eV, et
une épaisseur de roche de 75 km.

correspond & un angle zénithal de ~ 92.3°. En raison des pertes d’énergie du 7, la probabilité est
meilleure pour des faibles distances de roche.

L’intérét de cette méthode de détection réside en premier lieu dans la densité de la Terre. Celle-
ci est en effet un facteur 1000 plus grande que la densité de 'atmosphére au niveau du sol, qui est la
cible habituelle pour la formation de gerbes atmosphériques. Cette densité élevée, liée & la section
efficace d’interaction du neutrino pour les énergies qui nous intéressent dans notre étude, fait qu’un
grand nombre de neutrinos peuvent interagir avant de quitter la Terre. Pour une épaisseur de 25
km et une énergie initiale de 10' eV, ~ 15% des neutrinos interagissent ainsi avant de quitter la
Terre, produisant dans ~ 70% des cas un lepton 7 qui est susceptible de contribuer au flux total
final. A 25 km, ~ 6% des neutrinos produisent un lepton 7 qui contribue en effet au flux total de
leptons émergeants. Pour 525 km de roche, le taux d’interaction est nettement supérieur, puisque
~ 95% des neutrinos interagissent. Mais compte tenu de la plus grande distance & parcourir, seuls
~ 1% des 7 produits lors de cette propagation peuvent effectivement contribuer au flux total.
Le flux de 7 considéré jusqu’a maintenant ne correspond pas aux particules réellement détectées
par le réseau de surface, mais au cas ou tous les leptons émergeants seraient détectés. Toutefois,
la probabilité de détection dépend ensuite de 1’énergie des particules, ainsi que de la hauteur de
désintégration du 7 au-dessus du SD, comme nous le verrons plus loin dans ce chapitre.

Sur la figure 5.14, nous avons représenté la probabilité pour un neutrino de 10 eV de produire
un lepton 7 qui parviendra & s’échapper de la croute terrestre, en fonction de ’angle zénithal.
Comme nous l'avions fait remarquer auparavant, celle-ci est trés piquée aux petits angles qui
apportent la principale contribution au signal total attendu. Au-dela de 94.5°, moins de 0.1% des
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F1a. 5.13 — Gauche : Probabilité d’obtenir un lepton 7 émergeant en fonction de son énergie, pour trois
épaisseurs de roche standard (p = 2.6 g cm—3) : 25 (rouge), 275 (bleu) et 525 km (vert), pour un neutrino
d’énergie E, = 10'® V. Droite : Idem mais pour E, = 10'° eV.

neutrinos peuvent produire un lepton tau détectable. De plus, le graphique présenté ici prend
en compte tous les leptons 7 émergeants, quelle que soit leur énergie. Mais, il est évident que la
probabilité de détection dépend ensuite de cette énergie. Et, I’énergie moyenne des 7 émergeant
sera plus grande prés de I'horizon (0 = 90°) qu’a des angles plus grands, en raison de la distance a
parcourir qui augmente avec l'angle zénithal, ce qui accentue encore la différence de contribution
entre les petits et grands angles. C’est pourquoi on peut raisonnablement se restreindre dans notre
étude aux angles inférieurs & ~ 94°, sans que cela n’ait de grande incidence sur le résultat final.
C’est également pour ca que la densité peut étre considérée comme constante, comme nous le
disions précédemment.

Sur la figure précédente, la probabilité totale est représentée par I’histogramme blanc. Les deux
autres histogrammes dessinés, en rouge et vert, correspondent aux contributions des événements
dits « single-bang » et « double-bang » respectivement. Les événements single-bang sont ceux pour
lesquels le 7 émergeant provient directement du neutrino initial (v; — 7), tandis que les événe-
ments double-bang désignent les événements ot le 7 est produit par un neutrino régénéré, comme
défini précédemment, & travers la chaine de réaction v, — 7 — v,. L’histogramme blanc prend en
compte la contribution de tous les niveaux de régénération (single, double-bang + 3,4,...,bang).
Les premiéres estimations [151]| considéraient que ce phénomeéne de régénération devait contribuer
de maniére importante au flux total de lepton émergeant, et ce jusqu’a des angles importants, &
travers les événements double-bang, 3-bang, 4-bang ..., comme on peut le voir sur la figure 5.15,
issue de la référence précédente. D’aprés nos résultats, ce n’est manifestement pas le cas. Cette
différence vient trés certainement de la prise en compte des pertes d’énergie qui devaient étre
traitées de maniére incorrecte dans la précédente étude.

La question de la propagation des neutrinos 7 dans la terre est un probléme qui a été beaucoup
étudié au cours des derniéres années, dans différents contextes et sous différentes approximations.
L’approximation qui consiste & négliger les multiples régénérations du v, ou encore les interactions
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FiG. 5.14 — Probabilité d’obtenir un lepton 7 émergeant en fonction de I’angle zénithal, pour un neutrino
d’énergie E = 1012 eV. L’histogramme rouge correspond 4 la contribution des événements « single-bang »,
le vert correspondant & celle des événements « double-bang ». Tous les leptons taus émergeants sont pris
en compte, quelle que soit leur énergie.

faibles du 7 est maintenant répandue, dans le cas particulier des traitements analytiques pour
lesquels les équations de transport ne sont pas solubles sans ces simplifications, mais également
dans le cas de Monte Carlo, principalement pour des raisons de temps de calcul.

De telles approximations sont justifiées dans le cas standard ou les longueurs caractéristiques
pour linteraction CC du 7 (~ 600 km & 10'8 eV) et pour sa désintégration sont grandes devant
celles des pertes d’énergie (~ 6 km). Cependant, elles pourraient étre mises en défaut dans d’autres
scénarios plus exotiques. En effet, les connaissances sur la section efficace d’interaction neutrino
et sur les pertes d’énergie du tau sont trés limitées dans le domaine des ultra hautes énergies.
Ces grandeurs pourraient ainsi étre grandement modifiées par rapport aux valeurs standards pour
des énergies au-dela de celles couramment testées pour le modeéle standard. Pour ces raisons, nous
avons également mené une étude détaillée de la régénération des v, et 7 sous différentes hypothéses
pour les sections efficaces neutrino-nucléon et les pertes d’énergie du tau [152].

Effet de la régénération

Dans le modéle standard, les sections efficaces neutrino-nucléon par courant chargé et courant
neutre décrivent des processus de diffusion profondément inélastique et sont exprimées en fonction
des fonctions de structure du nucléon qui & leur tour dépendent des fonctions de distribution de
partons individuelles. it comme nous ’avons déja dit, le domaine de I’espace des paramétres sondé
par l'interaction de neutrinos de ultra haute énergie est bien en dehors du domaine contraint, ce
qui entraine obligatoirement le recours & des extrapolations qui se répercutent sur les incertitudes
au niveau de ces sections efficaces.

Nous avons ainsi choisi d’étudier les effets qui nous intéressent en prenant en compte trois
modeles de sections efficaces : faible, standard et forte.
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F1G. 5.15 — Probabilité de détection d’une gerbe de tau pour un neutrino initial de 3 x 10'® eV, en fonction
de l'angle zénithal [151]. Les différentes courbes correspondent aux contributions des différents niveaux de

régénération (voir légende).

Pour la section efficace standard, nous avons utilisé un paramétrage récente présentée dans la
référence [153] :

0.358
0SS (E) =24 NS (E) =6.04 x (W) x 10736 cm?. (5.30)

Pour I’exemple de section efficace faible, nous avons choisi d’utiliser un paramétrage déduit de
ur récédente référen ui représen ion n uration
la figure 1 de la précédente référence, eprésente la section efficace en cas de saturation des

pdfs & petits x, comme dans le formalisme du « color glass condensate » :

_ . _E __
E 0.170—0.037-log STV )
low

oCC(E) =24 oclC(E) =3.89 - <m 10723 cm (5.31)

Pour I'exemple de section efficace forte, nous avons choisi d’utiliser simplement o,(figh(E) =
24 Ui]xgh(E) =3-055(E), sans considérer de modéle particulier.

Pour le besoin de notre étude, nous adoptons pour les pertes d’énergie la méme stratégie que
pour la section efficace, et avons extrait trois paramétrisations des différents calculs présents dans

la littérature :
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F1G. 5.16 — Flux de leptons 7 émergeants pour un angle inférieur & 93° et un flux incident de neutrinos
dN/dE = 4.6 x 107E,;2 EeV~! sr~!, pour la combinaison des valeurs conventionnelles des paramétres
Ohigh @ Bstd- La régénération est négligée dans ’histogramme bleu et prise en compte dans I’histogramme
rouge.

( —_ —
Bua(Er) = (124016 x In(1fe)) 1070 g~ lem?

0.35
Brign(Ey) = 1.36 x <101EW> x 1076 g~ lem? , (5.32)

L /Blow(ET) = <03 + 0.06 x loglo(ﬁﬁ)) 10_6g_1cm2

qui représentent respectivement les valeurs standard, forte et faible du paramétre 3 qui gou-
verne les pertes d’énergie du 7.

Nous avons ensuite étudié les effets de la régénération pour les 3 ® 3 combinaisons des expres-
sions données ci-dessus. Sur la figure 5.16, nous présentons tout d’abord le flux des tau émergeants,
calculé pour un flux incident de v, donné par dN/dE = 4.6 x 107E,2 EeV~! sr~!, et intégré sur
I’angle zénithal, pour des angles inférieurs a 93°.

Dans ce cas, comme on s’y attend, la régénération est négligeable. Ce cas correspond & la
situation a considérer pour ’étude des v, & 'observatoire Pierre Auger.

Toutefois, on s’attend a ce que de plus grandes pertes d’énergie ou une section efficace plus
faible réduisent ’effet de la régénération, tandis qu'une plus grande section efficace ou une perte
d’énergie plus faible devraient I’augmenter. C’est effectivement ce que ’on trouve dans nos résul-
tats.

Dans la suite, nous présenterons les résultats obtenus pour les combinaisons pour lesquelles la
régénération n’est plus négligeable, en les comparant au cas standard. Pour ces figures nous avons
considéré des flux incidents monoénergétiques pour pouvoir étudier de plus prés le comportement
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aux plus hautes énergies, supprimées pour un spectre en E; 2.

Les figures 5.17 et 5.18 présentent le flux des leptons 7 produits par des neutrinos incidents
d’énergie fixée pour les angles zénithaux inférieurs & 93°, et pour les combinaisons osq ® Bstq
(Fig.5.17 gauche), 0gq ® Biow (Fig.5.17 droite), opign ® Baa (Fig.5.18 gauche) et opigh @ Biow
(Fig.5.18 droite). Sur ces figures, les histogrammes noirs prennent en compte la régénération a
travers la désintégration et I'interaction CC du 7, les histogrammes rouges ne prennent en compte
que l'interaction CC du 7 et les histogrammes bleus négligent toute régénération.

Pour le choix standard des paramétrisations, on peut voir sur la figure 5.17 (gauche) que
leffet de la régénération est complétement négligeable pour de faibles énergies initiales. Mais, &
mesure que celle-ci augmente, le flux de basse énergie commence & étre sous-estimé de maniére
non négligeable. On a ainsi ~ 15% de 7 en moins si la régénération est négligée. Cet effet n’était
pas visible dans le cas d’un spectre incident en E~2 pour lequel la contribution des plus hautes
énergies est négligeable, mais il pourrait affecter le flux de 7 émergeant si le flux de neutrinos était
plus dur.

Pour les autres cas, le flux & basse énergie est sous-estimé dés F,, = 0.3 EeV. Pour la combi-
naison opigh ® Blow, le flux est amputé de prés de 70% des leptons émergeants de la Terre si la
régénération est négligée.

Sur toutes ces figures, on peut voir que la contribution de l'interaction CC du lepton 7 est
négligeable quelle que soit l’énergie, sauf pour £, = 30 EeV, dans le cas oll une section efficace
forte est prise en compte.

En résumé, nous avons pu montrer que le phénoméne de régénération était négligeable pour
un flux incident dN/dE oc E~2 et pour les valeurs conventionnelles des paramétrisations pour la
perte d’énergie et les sections efficaces faibles, lorsque ’on fait 1’hypothése d’un détecteur dont le
seuil se situe a 1017 eV et qui n’est sensible qu’aux angles zénithaux proches de ’horizon (<93°).
Toutefois, cette approximation n’est plus valable pour des valeurs non standards des grandeurs
mises en jeu, méme dans le cas d’un flux initial en E; 2.

La simplification qui consiste & négliger la régénération n’est donc justifiée que pour des valeurs
particuliéres des grandeurs physiques, ainsi que pour des perfomances données du détecteur. Elle
peut mener & une importante sous-estimation du flux de 7 émergeants pour des valeurs non-
standards de ces grandeurs. Par conséquent, la régénération doit toujours étre prise en compte et
traitée de maniére précise pour ’évaluation des systématiques qui découlent des incertitudes liées
a la propagation des v, et 7 dans la Terre ou pour tester, par exemple, des sections efficaces plus
élevées.

La partie simulation de la propagation dans la Terre n’est que la premiére étape de 1’étude
des neutrinos tau & incidence rasante. La seconde partie concerne la simulation de gerbes et la
mise en place d’un critére de sélection. Nous allons maintenant présenter le critére défini par la
collaboration, ainsi que les résultats de cette recherche.



E dN/dE

I

10°

10

E dN/dE

10

E dN/dE

10

0.3 EeV
— — [

5 0 0.5 1 1.5
Log lU(E /EeV)

B 3 EeV

. ~ R . L

-1 -0.5 0 0.5 1 1.5
Log m(E /EeV)

'
N

-0.5

0.5

1 1.5

Log o (E /EeV)

E dN/dE

E dN/dE

E dN/dE

W

10

10°

10

10°

10

133

0.3 EeV

! ! !
1 -0.5 0 0.5 1 1.5
Log m(E /EeV)

3 EeV

L L . !
1 -0.5 0 0.5 1 1.5
Log m(E /EeV)

It

30 EeV

O F
o
B

1 1.5
Log . (E /EeV)
10

Fic. 5.17 — Gauche : Flux de leptons 7 émergeants produits par un flux incident monoénergétique
¢, (E,) = 4.6 x 108 st™!, pour E, = 0.3, 3 et 30 EeV (de haut en bas) et pour les angles zénithaux
inférieurs & 93°. La combinaison utilisée est 05:q ® Bstq- L'histogramme noir prend en compte tous les phé-
noménes de régénération, 'histogramme en rouge uniquement la régénération a travers une interaction CC
du 7, et ’histogramme bleu néglige toute forme de régénération. Droite : Idem mais pour la combinaison

Ostd & ﬁlow -

5.2 Sélection des 7 & ’aide du détecteur de surface de I’observa-

toire Pierre Auger

La désintégration d’un lepton 7 dans ’atmosphére donne naissance a des particules secondaires
qui peuvent initier une grande gerbe atmosphérique qui peut déclencher le détecteur de surface.

Pour établir un critére de sélection, il faut pouvoir évaluer les caractéristiques de ces gerbes,
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Fic. 5.18 — Gauche : Flux de leptons 7 émergeants produits par un flux incident monoénergétique
®, (E,) = 4.6 x 10% st™!, pour E, = 0.3, 3 et 30 EeV (de haut en bas) et pour les angles zénithaux
inférieurs & 93°. La combinaison utilisée est opign ® Bstq. L’histogramme noir prend en compte tous les
phénomeénes de régénération, I’histogramme en rouge uniquement la régénération & travers une interac-
tion CC du 7, et I’histogramme bleu néglige toute forme de régénération. Droite : Idem mais pour la
combinaison opigh @ Biow-

qui sont obtenues par simulation. La désintégration du 7 a tout d’abord été simulée a 1’aide de
TAUOLA [154], et les particules secondaires produites ont ensuite été injectées dans le code de
simulation de gerbes AIRES [54]. Le modéle d’interaction hadronique utilisé pour ces simulations
est SIBYLL 2.1 [36].

Au total, 20000 gerbes ont ainsi été simulées, en variant les caractéristiques pouvant influencer
leur détection par le SD :

— logio(E-/eV) : de 17 & 20.5, par pas de 0.5,
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— l’angle zénithal 6 : de 90.1° & 95.9° par pas de 0.01 rad (~ 0.57°),

— Taltitude au-dessus du sol : de 0 & 2500 m par pas de 100m.

Pour des primaires possédant de telles énergies, le nombre de particules total est beaucoup
trop grand pour pouvoir suivre chacune d’entre elles de maniére stricte. Pour pallier & ce probléme
la méthode du thinning présentée dans le chapitre 2 a été utilisée.

Les gerbes doivent ensuite étre traitées une & une par une simulation du détecteur pour pouvoir
étre exploitées comme des données réelles. La premiére étape est d’abord de transformer ’ensemble
de pseudo-particules issues de l'algorithme de thinning, pour obtenir le nombre de vraies particules
attendues a 'intérieur de chaque station du SD [155]. La propagation des particules & 'intérieur
de chaque station est ensuite effectuée de maniére précise afin d’obtenir le nombre de photons qui
atteignent les différents photomultiplicateurs. Les traces FADC simulées sont ensuite obtenues par
superposition des signaux produits par les différentes particules, en prenant leur temps d’arrivée
en compte. La derniére étape consiste a appliquer les mémes critéres de déclenchement que ceux
présentés dans le chapitre 3, avant d’enregistrer I’événement dans le méme format que les données.

L’ensemble d’événements simulés est ensuite utilisé pour définir les coupures de sélection pour
des gerbes de 7. Celles-ci doivent pour cela étre comparées avec de vrais événements issus des
données enregistrées par le SD, qui sont considérés dans leur ensemble comme des gerbes de
protons (ou noyaux peu importe).

Le principe d’identification d’un neutrino a déja été présenté dans le chapitre précédent. Nous
recherchons des gerbes possédant un front large, qui donnent naissance & des signaux étalés en
temps, pour des événements trés inclinés, pour lesquels les caractéristiques recherchées signent
clairement la nature du primaire de la gerbe.

Le critére de sélection que ’on doit développer peut donc étre divisé en deux parties. On doit
tout d’abord sélectionner des événements qui possédent un angle zénithal important, et ensuite
des événements possédant les caractéristiques d’une gerbe jeune.

Pour la premiére partie, on peut utiliser différentes variables, la premiére venant & 1’esprit
étant évidemment 1’angle zénithal 6 reconstruit & partir des temps d’arrivée du front de gerbe
dans les différentes stations déclenchées. Mais ce n’est pas la seule variable que 'on peut utiliser
pour évaluer si une gerbe est inclinée ou non.

On peut également se baser sur ’analyse de la trace de la gerbe au sol. Pour des gerbes trés
inclinées, on s’attend en effet & des traces trés allongées le long de la direction de propagation
de la gerbe, ainsi qu’a des temps d’arrivée trés étalés entre les différentes stations. La figure 5.19
présente une trace typique pour une gerbe fortement inclinée, sur laquelle chaque cercle représente
la position d’une station, les différents diamétres donnant 'intensité du signal & l'intérieur de
celles-ci.

Pour une telle trace, on peut construire un tenseur analogue au tenseur d’inertie d’une distri-
bution de masses, a partir des signaux des différentes stations déclenchées, et de leur position au
sol. Il nous faut calculer pour cela S = ), s;, le signal total de I’événement, avec s; le signal de
chaque station, ainsi que :

5iT4 SilYi
(X) = : S (V)= i R (5.33)
qui donnent la position du « centre de gravité » de la trace, avec (z;,y;) les coordonnées de
chacune des stations déclenchées, et :
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F1a. 5.19 — Représentation schématique de la trace au sol d’une gerbe. Les différents cercles correspondent
4 la position des différentes cuves du détecteur de surface, et leur taille représente le signal dans chacune
des stations.

I — Z S(%W I, = Z M (5.34)

i

Les grand et petit axes de ellipse ainsi définie nous permettent de définir une longueur L et
une largeur W caractéristiques de la trace de la gerbe au sol :

Lot Tyy+\/ (Ioa—Iyy)*+412,

2 _
L7 = 25 ( )
5.36
2 ToatTyy— (wa—fyy)2+413
W= = 28 -

Le rapport de ces deux variables permet ensuite d’estimer 1’élongation d’une trace au sol, pour
un événement donné.

On utilise également les différents temps d’arrivée du front de gerbe dans les cuves déclenchées,
ainsi que les positions respectives de ces derniéres afin de définir une vitesse apparente du signal
au sol. La vitesse entre deux stations est calculée comme d;;/ |At;;| ot d;; est la distance entre les
stations i et j projetée sur le grand axe et |At;;| est la différence entre les temps de déclenchement
de ces deux stations. Pour une gerbe trés inclinée, on s’attend a ce que la vitesse moyenne de
’événement soit trés proche de c, la vitesse de la lumiére (0.3 m ns~!). De plus, les vitesses Vi
entre deux stations doivent étre trés concentrées autour de la valeur moyenne. On peut donc
également utiliser le RMS des vitesses de 1’événement.

Sur la figure 5.20 sont représentées les distributions pour L/W, le rapport des longueur et
largeur de la trace; (v), la vitesse moyenne du signal au sol; et pour o,, qui nous donne la
dispersion des vitesses autour de la vitesse moyenne, pour les ensembles de gerbes simulées et de
données réelles. Pour chaque variable, I’histogramme bleu correspond aux simulations, les données
étant représentées par des points rouges.

La comparaison entre ces différentes distributions a permis de fixer trois coupures pour la
sélection de gerbes trés inclinées :
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FiG. 5.20 — Distributions des variables utilisées pour sélectionner des gerbes trés inclinées, pour des gerbes
de 7 simulées en considérant un flux de neutrinos incident en £, 2 (histogramme bleu) et pour de véritables
événements, collectés entre Novembre et Décembre 2004, et satisfaisant le critére de gerbe jeune (voir suite
du texte) (point rouge). Gauche : Rapport longueur/largeur. Milieu : Vitesse moyenne du signal le long
du grand axe. Droite : RMS des vitesses de ’événement. Sur ces 3 figures, la zone 4 fond blanc correspond
au domaine sélectionné.

L/W >5
0.29 < (v) <0.31 mns~! (5.37)

oy < 0.08 m ns— L.

Pour s’assurer qu’une partie suffisamment importante de ’événement soit enregistrée par les
stations du réseau de surface, et ce afin de rendre la sélection la plus stre possible, on demande
également que la station la plus proche du centre de la trace, défini par (X) et (Y), soit entourée
par au moins 5 stations actives au moment de I’événement. Cette condition rejette les événements
situés sur les bords du réseau pour lesquels une petite fraction de la vraie trace est détectée.

Une fois cette premiére sélection appliquée, on doit également sélectionner des gerbes jeunes.
Pour cela, on définit un critére pour sélectionner les stations qu’on appellera « jeunes » [157]:

Signal avec au moins 13 intervalles de 25 ns supérieurs a 0.2 VEM

Rapport signal total / Pic du signal > 1.4 (5.38)

Station jeune = {

Le deuxiéme critére utilise le rapport entre la charge totale du signal enregistré par le PMT et
le pic d’amplitude du signal. Celui-ci est grand pour les signaux étalés en temps, mais pas pour
les signaux brefs. Dans le cas d’un muon seul, on attend un rapport inférieur & 1.4, d’ou la valeur
choisie.

Le critére de sélection final requiert ensuite qu’au minimum 60% des stations de ’événement
soient des stations marquées comme jeunes.

Un événement qui satisfait & la fois le critére pour les gerbes inclinées et le critére pour les
gerbes jeunes sera considéré comme un neutrino. Cette sélection est assez simple et trés robuste,
de telle sorte qu’on peut considérer que le bruit de fond pour la sélection de neutrinos montants
est nul.

Cette sélection a bien évidemment été appliquée aux données de I'observatoire Pierre Auger,
enregistrées entre Janvier 2004 et Février 2009. Dans cet intervalle, aucun neutrino n’a malheu-
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tdecay

FiG. 5.21 — Représentation schématique de la géométrie d’une gerbe de 7 avec la définition des différents
parameétres introduits pour le calcul de 'exposition du détecteur, h. et 6.

reusement été détecté. Les données du SD peuvent néanmoins étre utilisées pour obtenir une
limite supérieure sur le flux de neutrinos tau de ultra haute énergie, que nous présentons dans la
prochaine section.

5.3 Limite sur le flux de neutrinos taus de ultra haute énergie

La premiére étape dans le but d’obtenir une telle limite est le calcul de l'exposition totale
du détecteur aux neutrinos de ultra haute énergie. Celle-ci s’obtient en convoluant ’acceptance
géométrique du détecteur, avec la probabilité de conversion v, — 7, et Uefficacité de détection.

Les deux derniers points sont obtenus a partir de la simulation de la propagation dans la Terre
et du critére de sélection respectivement. L’efficacité de déclenchement et d’identification dépend
uniquement de ’énergie du lepton 7 et de la variable h., qui correspond & l'altitude du « centre »
de la gerbe. Celle-ci est simplement évaluée comme l'altitude du point situé & 10 km du point de
désintégration du 7, le long de I'axe de la gerbe. La figure 5.21 permet de se faire une idée plus
claire.

Nous avons représenté sur la figure 5.22 les efficacités de déclenchement (blanc) et d’identifica-
tion (noir) en fonction de I’altitude du centre de la gerbe, pour 4 énergies du 7 différentes : 107,
108, 10" et 10%° V. Ces efficacités ont été obtenues & partir des gerbes simulées et du critére de
sélection développé par la collaboration, présenté précédemment. Ces valeurs sont valables pour
un détecteur idéal et infini, pour lequel la probabilité de détection ne dépend pas de la position
de la gerbe.

Pour un détecteur de surface qui couvre une surface A, ’acceptance pour un neutrino d’énergie
fixée E, peut étre écrite comme :

Ap(By) = 2m [T)7, AcosOsin0d0 [ dE, [ dhe (“GEG) e

/24« dE-dhc
(5.39)
2
= wAsin® « fOE” dE; fooo dh. <dd§:(di‘;)> Eoffs
2
ot & dg:(d%; ) est la probabilité différentielle d’obtenir un 7 émergeant d’énergie F, & une altitude

he. Celle-ci s’obtient facilement & partir de la simulation développée précédemment, en convoluant
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FiaG. 5.22 — Efficacité de déclenchement (rond blanc) et d’identification (rond noir) en fonction de l’altitude
du coeur de la gerbe initiée par un lepton 7, pour 4 énergies différentes de ce dernier : 1017 eV (en haut &
gauche), 10'® eV (en haut a droite), 10'? eV (en bas & gauche) et 102 €V (en bas & droite).

la probabilité d’obtenir un 7 émergeant, en fonction de son énergie, avec la probabilité de désinté-
gration du tau en fonction de la distance parcourue. €. est la probabilité de détection (efficacité
de déclenchement + efficacité d’identification) qui ne dépend que de E; et h.. o = 0.1 rad.
Toutefois, le calcul de ’acceptance du réseau de surface de ’observatoire Pierre Auger ne peut
pas s’effectuer de cette maniére. En effet, ce n’est que depuis fin 2008 que celui-ci est totalement
opérationnel. Le détecteur utilisé durant la période pour laquelle on souhaite effectuer ce calcul
(Janvier 2004 - Février 2009) n’était donc pas complet durant une grande partie de cette période.
L’expression précédente n’est donc pas valable pour le cas réel et doit étre remplacée par :

A, (Ey,t) sin a/EudE/ dhe Tpr(By )x/ (Eryhe, 2, Y, Acons(t) (5.40)
12 —7T dE dh SDeeff 75 ey Ty Yy Acont -

ol €4 prend maintenant également en compte la configuration du réseau a un instant t donné,
a travers A..¢(t), ainsi que le point d’impact de la gerbe. Ceci permet de prendre en compte
I’évolution du détecteur au cours du temps.

L’exposition totale en fonction de 1’énergie du neutrino initial est alors simplement 1’intégrale
Exp(E,) = [ dtAy(E,,t) sur la période de prise de données considérée. Pour cette intégrale, on doit
enlever les mauvaises périodes durant lesquelles le détecteur a connu des problémes divers, rendant
les données trop instables pour que ’on puisse leur faire confiance. Ces périodes sont connues de
maniére précise & l'observatoire Pierre Auger et peuvent donc étre écartées de ’ensemble des
données utilisées pour calculer 'exposition finale.

Celle-ci est évaluée a partir d’'une procédure Monte Carlo en 2 étapes. Tout d’abord, pour
chacune des gerbes simulées, on tire de maniére aléatoire un temps ¢ entre Janvier 2004 et Février
2009 (mauvaises périodes exclues) et pour chacun de ces temps, efficacité d’identification est
évaluée pour toutes les positions de la gerbe dans le réseau, considéré dans sa configuration &
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Fi1G. 5.23 — Limite sur le flux diffus de v, de ultra haute énergie obtenue par I’'observatoire Pierre Auger,
pour un flux en E~2 [159]. Des limites obtenues par d’autres expériences sont également représentées. La
zone bleutée correspond & une prédiction particuliére pour le flux de neutrinos cosmogéniques.

I'instant £. Cette procédure est répétée un grand nombre de fois de telle sorte que I'on effectue de
cette maniére l'intégration de e.4 sur t, et sur la position a l'intérieur du réseau, pour un couple
(E;, h.) donné. La seconde étape consiste a effectuer 'intégration sur toutes les énergies E, et
toutes les altitudes h. possibles, en utilisant les différentes valeurs obtenues & la premiére étape.
On obtient ainsi la valeur de I’exposition pour une énergie du neutrino donnée. L’incertitude de
cette méthode est estimée & moins de 3%.

Une fois que ’on connait ’exposition de notre détecteur, la limite est obtenue de maniére trés
simple. Traditionellement, les limites sont données pour des flux de neutrinos en E~2. Celle-ci est
alors donnée sur la valeur de K, ot dN/dE = K x E~2.

Pour un nombre de candidat nul et un bruit de fond négligeable, la limite sur la valeur de K,
4 90% de niveau de confiance est donnée par [156] :

B 2.44
- [ ®(E) x Exp(E)dE’

ott ®(F) = E~2 dans notre cas. Ce calcul a permis d’obtenir une valeur de Kgo = 4.7+2.2x 1078
GeV ecm~2 s71 sr L. Cette limite sur le flux de neutrinos tau est représentée sur la figure 5.23. Sur
celle-ci, on a également représenté les limites obtenues par d’autres expériences. On voit que la
limite obtenue par Auger constitue a ’heure actuelle la meilleure contrainte sur le flux de neutrinos
pour des énergies aux alentours de 108 eV.

Il faut noter que dans I’hypothése d’une proportion 1 : 1 : 1 entre les différentes saveurs de
neutrinos & leur arrivée sur Terre, cette limite est également applicable aux flux de v, et v,.

Koo (5.41)

Contraintes sur les modéles Top-Down

Comme nous le disions dans le chapitre 1, les résultats obtenus par Auger pour 1’étude des
neutrinos et des photons de ultra haute énergie constituent des tests directs des modeéles de pro-
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Fi1G. 5.24 — Flux de photons (rouge), de neutrinos (vert) et de protons (bleu) prédits & partir d’un
modéle TD typique [160]. Les données d’Auger au printemps 2007 (rose), ainsi que la limite obtenue par
EGRET sur le flux de photons & basse énergie [161] ont également été représentées. Les traits horizontaux
rouge et vert correspondent aux limites sur le flux de photons et de neutrinos tau de ultra haute énergie
respectivement.

duction Top-Down. Il existe un grand nombre de prédictions théoriques, réparties dans différentes
classes de modéles, et il serait trop long de passer en revue tous les modéles rejetés par les deux
résultats cités ci-dessus, tellement il est dur de choisir un jeu particulier de paramétres pour ces
derniers. Au lieu de ca, nous considérerons plutot a titre d’exemple un modéle particulier, et ses
prédictions pour les flux de photons et de neutrinos attendus sur Terre.

Les flux prédits sont représentés sur la figure 5.24. En bleu, nous avons représenté le flux de
protons, en rouge celui de photons, et enfin en vert celui de neutrinos. Cette figure correspond & un
modéle typique impliquant la désintégration de défauts topologiques, et provient de la référence
[160]. Les croix roses présentent les données mesurées par Auger pour le spectre en énergie du
rayonnement cosmique a ultra haute énergie.

Sur cette figure nous avons représenté la limite v, d’Auger en vert, ainsi qu’une limite sur le
flux de photons, en rouge. Cette derniére a été déduite a partir des résultats de la référence [101].
Les résultats dans cette référence correspondent normalement aux données collectées entre 2004
et 2006. Toutefois, pour une meilleure comparaison avec la limite neutrino, nous avons représenté
ici une évaluation obtenue pour le méme ensemble de données que la limite neutrino. Il est donc
possible que celle-ci ne soit pas une valeur précise de la limite photon, toutefois cette valeur est
une bonne indication des contraintes apportées par 1’étude des photons au sein de la collaboration
Pierre Auger.
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De maniére absolue, la limite photon est bien meilleure que la limite neutrino, ce qui est une
conséquence directe des probabilités d’interaction différentes de ces deux particules. Toutefois,
le nombre de neutrinos attendus dans un tel modele est également plus élevé que celui de pho-
tons. En effet, contrairement aux neutrinos, le flux de photons produit lors de la désintégration
ou I'annihilation des défauts topologiques est rapidement dégradé en énergie, en raison des nom-
breuses interactions qui interviennent lors de leur propagation vers la Terre. Ces photons de ultra
haute énergie se retrouvent alors sous forme de photons v aux alentours de la dizaine de GeV. La
contribution au-dela de 10'7 eV provient ainsi en grande majorité des photons GZK produits par
I'interaction des protons et noyaux avec les fonds diffus de photons présents dans 'univers.

Au final, la plus faible probabilité d’interaction des neutrinos est ainsi compensée par un flux
attendu beaucoup plus important, et les contraintes sur les modéles obtenues au travers de 1’étude
des v, sont aussi fortes que celles provenant de I’étude des photons.

Les modéles Top-Down peuvent & priori également étre contraints par la mesure du flux de
photons & basse énergie (E < 10'2 eV), comme celle obtenue par EGRET (croix rouges), ou
attendue pour FERMI. Toutefois, comme on peut le voir, ce type de mesure n’est pour le moment
pas aussi compétitif que les résultats de ’observatoire Pierre Auger & ultra haute énergie.

5.3.1 Erreurs systématiques

Pour le précédent résultat, de nombreuses sources d’erreurs systématiques ont été prises en
compte :

i- Le site sud de ’observatoire Pierre Auger est situé prés de la cordilliére des Andes, qui peut
également contribuer & la conversion neutrino - tau augmentant ainsi le taux d’événements
attendus. Une étude de D’effet de la prise en compte de ces montagnes a montré que ces
derniéres contribuaient & augmenter le nombre d’événements de 18%. Toutefois, pour simpli-
fication, leur contribution a été négligée et incluse dans les erreurs systématiques.

ii- Comme nous ’avons déja dit, les modéles d’interactions hadroniques & trés haute énergie en-
trainent des incertitudes importantes sur les simulations de gerbes aux plus hautes énergies.
Des simulations ont ainsi été effectuées avec différents modeéles, ainsi que différentes simula-
tions du détecteur. Le résultat des comparaisons effectuées a permis d’évaluer ’incertitude
due aux simulations de gerbes et du détecteur a 30%.

iii- L’incertitude liée & la description de la propagation dans la Terre est évaluée & moins de
5%. Toutefois, cette description fait intervenir des évaluations des sections efficaces neutrino-
nucléon, qui font appel comme on I’a vu aux fonctions de distribution de partons. Et les
énergies mises en jeu ici entrainent obligatoirement des extrapolations importantes, bien en
dehors du domaine de I'espace des paramétres contraint & 'heure actuelle. La maniére dont
ces extrapolations influent sur les incertitudes au niveau des sections efficaces a été étudiée
dans [163]. En se basant sur ce travail, on a pu estimer l'erreur systématique liée aux sections
efficaces a 15%.

iv- Les pertes d’énergie du 7 impliquent également l'utilisation de fonctions de structure du
proton, afin d’évaluer la section efficace d’interaction photonucléaire qui, pour les énergies
considérées apporte la plus grande contribution aux pertes d’énergie du 7. Toutefois, comme
pour les sections efficaces faibles, les extrapolations nécessaires impliquent au final une in-
certitude importante pour les pertes d’énergie. Celle-ci a été évaluée & partir des différents
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paramétrages et estimations existantes & 40%

Les différents rapports de branchement et distributions en énergie des particules secondaires
dépendent de la polarisation du lepton 7 produit lors de l'interaction CC, qui dépend également de
I’ensemble de fonctions de distribution utilisées. Dans les deux papiers publiés par la collaboration
[158, 157] sur ce sujet, cet effet a été inclu dans les erreurs systématiques. Les deux cas extrémes
de polarisation du tau (hélicité = +1) conduisent ainsi & une erreur systématique de 30% sur le
résultat final.

Toutefois, en nous basant sur le travail de Levy [164], qui a obtenu des formules pratiques pour
le calcul du vecteur de polarisation du 7 produit dans l'interaction courant chargé d’un neutrino
avec un nucléon, nous avons pu montré que pour les énergies qui nous intéressent, les tau produits
lors de telles interactions sont toujours produits dans un état d’hélicité -1 et qu’il n’existe donc
pas de véritable erreur systématique comme considéré & priori dans I’étude des neutrinos tau par
la collaboration.

Pour cela, nous avons simulé I'interaction de flux monoénergétiques de neutrinos et antineu-
trinos tau, pour différentes énergies initiales. Et pour chaque interaction, nous avons calculé le
vecteur de polarisation du 7& produit, & partir des formules provenant de la référence précédente :

— mq

Pr= e 5+ D@+ - E @) [+ G

pour le vecteur de polarisation du 7—. Pour un 7+ produit dans I'interaction d’un antineutrino,
on a:

— mr

Pro =g |7+ Dt @)+ 70 - % - )| [ (e G

Les fonctions ¢ et g sont les fonctions de distribution de partons introduites précédemment
dans le chapitre, et :

(5.44)

Pr=(1-y)(1-y- %)
Ces formules sont données dans le référentiel au repos du 7%. Pour obtenir ’expression dansﬁun
autre référentiel, il suffit d’appliquer la transformation de Lorentz adéquate au 4-vecteur (0, P).
La grandeur qui nous intéresse est P,/P dans le référentiel du laboratoire, ou 'axe z est défini

le long de la direction de propagation du tau. La valeur de cette grandeur nous donne en effet
I’hélicité du tau.

Ce calcul a été effectué pour des neutrinos et antineutrinos d’énergie allant de 10'3 eV & 10%°
V. Pour les énergies qui nous intéressent (£ > 10! eV), nous avons ainsi trouvé que la trés grande
majorité des 7~ (77F) produits possédaient une hélicité -1 (+1). A 10%° eV, I’hélicité moyenne est
ainsi de £0.9983 pour les 7+.

Nous avons effectué ce calcul pour les ensembles de fonctions de distribution de partons cou-
ramment utilisés (CTEQ6, MSTW et GJR), qui représentent bien le domaine de valeurs que 1'on
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peut trouver dans la littérature. Les comparaisons n’ont montré que de trés légéres différences
entre les différents ensembles utilisés.

Nous avons ainsi montré qu’aux énergies considérées, et pour des valeurs conventionnelles des
pdfs, I'hélicité des 7+ ne dépend pas des fonctions de distribution utilisées. Et, les distributions
d’énergie des particules secondaires produites lors de la désintégration de 7= d’hélicité -1 et de 7
d’hélicité +1 étant les mémes, ce résultat permet de contraindre I'acceptance et de choisir entre
les deux cas extrémes utilisés pour évaluer cette contribution & l'erreur systématique, qui est donc
annulée.

Ces conclusions sont valables pour des valeurs standard des fonctions de distribution de par-
tons, mais I’étude devrait étre répétée pour des modéles exotiques et des valeurs non-standard des
pdfs, pour quantifier 'effet de la nouvelle physique.

Résumé

Dans ce chapitre nous avons présenté 1’étude des neutrinos tau d’incidence rasante & 1’obser-
vatoire Pierre Auger, qui a donné lieu & deux publications, en 2008 [158], et en 2009 [157]. La
sélection développée n’a pas permis de détecter de neutrinos, mais les données collectées entre
Janvier 2004 et Février 2009 ont pu étre utilisées pour obtenir une limite supérieure sur le flux
diffus de neutrinos tau de ultra haute énergie, qui est actuellement la meilleure limite dans la
région de I'EeV. Nous avons également présenté les études phénoménologiques que nous avons
effectuées durant notre thése, qui ont permis de comprendre en détail des effets liés a cette étude,
et pouvant avoir un impact important sur les résultats obtenus par la collaboration.

Dans le prochain chapitre, nous présenterons les travaux qui concernent 1’é¢tude des neutrinos
descendants a l’observatoire Pierre Auger.
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Chapitre 6

Neutrinos descendants

Dans ce chapitre, nous présentons ’étude des neutrinos descendants & l’observatoire Pierre
Auger. Celle-ci correspond a une méthode plus classique, puisqu’elle met en jeu des neutrinos qui
interagissent directement avec l’atmosphére, comme les rayons cosmiques classiques. Pour cette
étude, contrairement & celle présentée dans le chapitre précédent, le seul travail & réaliser est la
mise en place d’un critére de sélection pour les neutrinos d’angle zénithal 75° < 6 < 90°.

Nous présenterons dans la suite le critére que nous avons développé pour répondre & ce besoin,
suivi de la sélection adoptée par la collaboration, ainsi que la limite sur le flux diffus de neutrinos
obtenue de cette maniére.

6.1 Recherche de neutrinos descendants

Comme dans le chapitre précédent, le critére de sélection est basé sur la recherche d’événements
inclinés présentant les caractéristiques d’une gerbe jeune. Ces deux critéres présenteront donc bien
évidemment de grandes similitudes. Toutefois, il n’est pas possible d’utiliser exactement le méme
ensemble de coupures pour des neutrinos montants et descendants. En effet, comme nous avons
pu le voir dans le chapitre précédent, le réseau de surface de l'observatoire Pierre Auger n’est
réellement sensible aux neutrinos tau montants que pour les angles trés proches de ’horizon. Les
événements associés seront donc extrémement inclinés. Ces derniers peuvent ainsi étre comparés
a des événements descendants classiques d’angle zénithal § = 85°. Toutefois, dans le cas des
neutrinos descendants, nous ne sommes & priori pas limités & ces angles les plus extrémes. Ainsi,
compte tenu des caractéristiques des gerbes de proton inclinées, on peut & priori penser pouvoir
distinguer entre neutrinos et primaires hadroniques classiques jusqu’a un angle de 75°. De tels
événements seraient malheureusement rejetés par le critére développé pour les neutrinos montants.
C’est la raison pour laquelle on doit développer un critére dédié a ce type de neutrinos.

L’inclusion des angles inférieurs permet d’augmenter de maniére non négligeable notre accep-
tance. Cependant, cela entraine également un inconvénient important. Pour les neutrinos mon-
tants, le risque de contamination par des événements inclinés de type proton est totalement né-
gligeable, compte tenu des angles considérés. On peut donc ainsi obtenir un critére extrémement
simple, mais trés robuste. Dans le cas des neutrinos descendants par contre, on inclut des angles
beaucoup plus faibles dans notre analyse. De ce fait, le risque de contamination est beaucoup plus
grand et par conséquent le critére de sélection développé doit étre extrémement str.
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Cette différence peut se voir en comparant simplement les nombres d’événements utilisés dans
les deux cas pour définir les différentes coupures. Si dans le cas des neutrinos montants, seules les
données enregistrées entre Novembre et Décembre 2004 ont été utilisées, dans le cas des neutrinos
descendants, la collaboration a défini ’ensemble de « training data » comme étant les événements
collectés entre Janvier 2004 et Octobre 2007. Cet ensemble qui correspond & plus de la moitié des
événements enregistrés a ce jour par Auger met bien en avant les difficultés rencontrées au cours
de I’élaboration de ce critére, avant qu'une procédure de sélection totalement satisfaisante soit
finalement obtenue.

Comme précédemment, les données doivent étre comparées avec des simulations de gerbes de
neutrinos. Pour cela, nous avons développé une librairie de gerbes pour différents angles, énergies
et interactions.

Pour des angles zénithaux inférieurs & 90°, nous sommes sensibles a toutes les saveurs de
neutrinos et antineutrinos. Les interactions possibles pour ces différentes particules sont :

Ve(Te)N — e (eM) X ve(Ue)N — ve(e) X
vu(@p)N = p= (W)X ()N — v, (0,) X (6.1)
v )N =77 ()X v (U,)N — v (77)X,

soit les trois interactions courant chargé et les trois interactions courant neutre. Dans le cas
des trois interactions courant neutre, le neutrino sortant peut étre considéré comme perdu, et ce
compte tenu de sa probabilité de réinteraction négligeable. Dans ce cas, seul le systéme hadronique
X produit lors de 'interaction contribue au développement de la gerbe. En moyenne, le lepton
sortant emporte ~ 80% de I’énergie initiale. Il n’y a donc que 20% de 1’énergie du neutrino initial
qui est transmise & la gerbe.

Dans le cas de l'interaction CC des neutrinos muonique et tau, c’est un lepton chargé qui
est produit, emportant également ~ 80% de ’énergie initiale du neutrino. Dans le cas du muon,
on peut également négliger la probabilité de réinteraction du muon ou sa désintégration, et le
considérer comme perdu. Pour le 7, qui posséde un temps de vie beaucoup plus court, on pense
qu’il est possible qu’il se désintegre également au dessus du détecteur, augmentant ainsi légérement
la probabilité de détection. Toutefois, cet effet est délicat & simuler et n’est pas a ’heure actuelle
inclus dans les codes de simulation de gerbes atmosphériques. Il a donc été négligé. On considére
donc que le 7 produit est également perdu.

Dans ce cas, pour les trois interactions courant neutre et les interactions courant chargé du
muon et du tau, on a en moyenne 20% de l’énergie du neutrino qui est transmise & la gerbe.
Les différences au niveau du systéme hadronique produit au cours de ces interactions étant &
priori faibles, on peut ainsi faire 'hypothése que les gerbes issues de ces cinq interactions sont en
moyenne identiques, ce qui nous permet de ne simuler que I'un de ces canaux.

Seule l'interaction CC du neutrino électronique (ou de son antiparticule) différe des précé-
dentes. En effet, dans ce cas, on a production d’un électron ou d’un positron. Compte tenu des
sections efficaces mises en jeu, ceux-ci seront vite arrétés dans ’atmosphére, déclenchant ainsi une
gerbe qui viendra se superposer & la gerbe issue de la diffusion profondément inélastique. Dans
ce cas c’est au final 100% de I’énergie du neutrino initial qui est transformée sous forme de gerbe
atmosphérique. Ce processus doit donc étre simulé & part.
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Au final, nous avons donc simulé a I’aide de CORSIKA des gerbes atmosphériques pour : I'in-
teraction CC du v, (et 7.) et 'interaction NC du v,, que I'on considére identique aux interactions
NC des deux autres saveurs de neutrino, ainsi qu’aux interactions CC des neutrinos muonique et
tau.

Nous avons simulé ces processus pour plusieurs valeurs des paramétres mis en jeu :

— 6 valeurs de log,(FE) : de 17 & 19.5, par pas de 0.5,

— 6 angles zénithaux : 80, 81, 83, 85, 87 et 89°,

— et 10 points d’interaction différents pour chacune des combinaisons des différentes variables

ci-dessus.

Pour chaque point d’interaction on a ensuite simulé une dizaine de gerbes, chacune de ces
gerbes permettant de simuler dix événements différents & ’aide de la simulation du détecteur, en
variant par exemple le point d’'impact de la gerbe dans le réseau. Au final, nous avons ainsi &
notre disposition 36000 événements pour chacune des deux interactions simulées.

Nous allons maintenant présenter le critére développé pour la sélection de neutrinos descen-
dants.

Sélection de stations

La premiére étape d’un tel critére est la sélection des stations appartenant & l’événement
considéré. Les événements bruts contiennent en effet les stations déclenchées par le passage de la
gerbe, mais également des stations correspondant au passage d’'un simple muon atmosphérique,
qui « polluent » donc le véritable événement et peuvent avoir un impact sur la qualité de ’analyse.

La réjection de stations n’est pas une particularité de 1’étude des neutrinos, mais est effectuée
pour tous les événements analysés a I’observatoire Pierre Auger. Toutefois, la sélection officielle im-
plémentée dans les codes de reconstruction n’est bien évidemment pas optimisée pour la sélection
de neutrinos.

Sur la figure 6.1, on peut voir des exemples de traces produites par des neutrinos de 10'® eV
a 89°. Ces traces sont typiques des cas ou un faible nombre de cuves est déclenché. Ce type de
traces est malheureusement rejeté par la sélection officielle. La procédure de sélection de stations
dans le cadre des neutrinos doit dans la mesure du possible garder tous les événements dont la
topologie est compatible avec un événement neutrino incliné. Cela implique les événements dont
les stations sont alignées et/ou trés espacées.

Nous avons utilisé ici une procédure dite « Top-Down » développée au sein de la collaboration
[165]. Cette procédure se base sur ’ensemble initial de stations au complet & partir duquel les
stations problématiques sont ensuite identifiées et enlevées une a une, d’oll son nom.

i- La premiére étape consiste & appliquer pour chaque station un « nettoyage » des traces
FADC visant a éliminer le maximum de pics accidentels au sein du véritable signal physique
de la gerbe. La trace au sol est ensuite débarassée des stations dites isolées, c’est a dire trés
éloignées des autres stations de I’événement. Une station a une trés grande distance de tout
ensemble de stations déclenchées & en effet de fortes chances d’étre accidentelle. Une station
est gardée dans 1’événement si elle a au minimum une station voisine a moins de d; = 4.7 km
ou au moins deux & moins de ds = 6.2 km. Cette procédure est également appliquée pour les
événements verticaux. Toutefois les valeurs des distances caractéristiques sont ici plus élevées
pour la sélection de traces trés étalées typiques des événements trés inclinés.



148

[ ]
P PY PY X L] X
®
e @
@ @ O @
@
X

°®

Fia. 6.1 — Traces pour trois événements neutrino ayant déclenché un faible nombre de stations. Ces
traces au sol sont typiques de neutrinos trés inclinés, interagissant loin du détecteur. Les stations en vert
désignent les stations ayant passé le second niveau de déclenchement, le jaune correspondant aux stations
ayant passé uniquement le niveau 1. Les croix représentent des stations rejetées.

ii-

Une fois ces deux étapes passées, on en arrive au coeur de la sélection de stations. Celle-ci
se base sur la compatibilité des différents temps d’arrivée avec la propagation d’un front de
gerbe courbé a la vitesse de la lumiére.

Les différents temps d’arrivée sont ajustés & une structure de front par une simple méthode
des moindres carrés. Dans le cas d’un ensemble de IV stations qui font effectivement partie
de I’événement, on obtient alors une configuration compatible avec la propagation du front
de gerbe, qui nous permet alors d’estimer la direction d’arrivée de la gerbe. Dans le cas
réel, I’ensemble de stations contient souvent une ou plusieurs stations accidentelles, dont la
présence perturbe la procédure d’ajustement.

Cette derniére est donc appliquée sur les NV stations. Si le résultat n’est pas satisfaisant,
alors toutes les configurations & N — 1 stations sont évaluées. Si une solution acceptable est
obtenue, celle-ci est gardée. Dans le cas contraire, toutes les configurations & IV — 2 stations
sont évaluées, puis & N — 3, et ainsi de suite, tant que le nombre total de stations restantes
est supérieur a 3. Pour les événements & 3 stations, pour lesquels la courbure du front de
gerbe n’est pas accessible, une procédure spécifique est appliquée.

Cette procédure permet en principe de rejeter toutes les stations accidentelles. Dans le cas ou

I’'une d’entre elles aurait par malchance un temps de déclenchement en accord avec 1’ajustement
obtenu, elle serait gardée. Dans des cas trés rares, la configuration obtenue peut également s’avérer
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F1aG. 6.2 — Définition de ’angle § entre le grand axe de ’ellipse, défini par le calcul du « tenseur d’inertie »,
et ’axe des z. Les stations marquées en vert représentent les stations T2 ayant passé le second niveau de
déclenchement. Les stations jaunes sont des stations T1.

fausse.

Nous n’avons rencontré que trés peu de cas de ce type, toutefois, dans la mesure ol 1’on
recherche des événements encore plus rares, il faut s’assurer de rejeter toutes les configurations
problématiques. Pour cela, nous avons rajouté trois tests complémentaires & la précédente sélec-
tion.

Pour les deux premiers tests, nous construisons, de la méme maniére que dans le chapitre
précédent, un tenseur analogue au tenseur d’inertie d’une distribution de masse, en utilisant
comme poids les signaux des différentes stations. Ce calcul nous permet d’évaluer ’angle  entre
le grand axe de l’ellipse ainsi définie et ’axe des x du référentiel du réseau. La figure 6.2 donne
une définition plus claire de cet angle.

Sur celle-ci, les stations représentées en vert sont les stations T2, ayant passé le second niveau
de déclenchement local. Les stations jaunes sont elles des stations T1, n’ayant passé que le premier
niveau de déclenchement. Comme nous ’avons dit dans le chapitre 3, ces derniéres sont rapatriées
lorsque ’événement passe le niveau de déclenchement central, le T3, pour peu que leur temps
d’arrivée soit compatible avec le reste de la trace.

Durant 1’élaboration de notre critére, nous avons remarqué que les événements problématiques
non rejetés par la sélection de stations Top-Down étaient tous du type : 3 ou 4 stations T2 alignées
+ 1 station T1. Dans ces événements les stations T2 correspondaient & un événement peu incliné et
de faible énergie, la station T1 étant une station accidentelle conduisant a une mauvaise estimation
de I'angle de la gerbe.

Pour pallier & ce probléme, nous considérons les ensembles de stations T1+T2, et T2 seuls,
pour lesquels nous calculons, a l'aide de la procédure du tenseur d’inertie, les angles o7y, et 7,
respectivement. Dans le cas d’un bon événement, la différence entre ces deux angles doit étre faible.
Au contraire, si la station T1 ne provient pas de la propagation du front de la gerbe, mais est en
fait accidentelle, alors cette différence peut étre grande. Sur la figure 6.3, nous avons représenté la
distribution de 7, — d7,, pour les événements neutrinos simulés, & partir de laquelle nous avons
choisi de rejeter les événements pour lesquels o7, — o7, > 8°.
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FiG. 6.3 — Gauche : Distribution de la différence entre les angles ¢ pour les ensembles de stations T1+T2
et T2 seuls, pour les événements neutrinos simulés. Droite : Différence entre ér1,, et la direction de la gerbe
obtenue par la sélection Top-Down. Sur ces deux figures, la zone colorée est rejetée.

La sélection Top-Down fournit également une estimation de l’angle azimuthal de la gerbe
& partir duquel on peut facilement calculer la valeur de 6. Celle-ci est évaluée pour l’ensemble
T1+T2. Nous avons également ajouté une évaluation de la différence entre cette valeur de I’angle
d0rp et or,,, qui nous sert de validation supplémentaire de la sélection. La distribution de cette
différence pour les événements simulés peut étre trouvée sur la figure 6.3 (droite). Nous rejetons
les événements pour lesquels cette différence est supérieure & 10°, ce qui correspond & moins de
0.06% des événements simulés.

Le dernier test que nous avons développé fait appel cette fois au calcul de la vitesse apparente.
Pour un événement de NN stations, nous calculons la vitesse moyenne du signal pour toutes les
configurations & N — 1 stations possibles. Dans le cas d’un événement parfait, toutes ces vitesses
devraient étre identiques. Pour un événement réel, elles doivent étre trés proches, ce qui implique
que le RMS calculé & partir des différentes valeurs obtenues doit étre faible. Encore une fois,
dans le cas d’un événement contenant une ou plusieurs stations accidentelles, ce n’est pas le cas.
Appliquer une coupure sur cette grandeur nous permet encore une fois de rejeter les événements
problématiques.

A ce stade, notre échantillon d’événements peut étre considéré comme débarassé de tout éve-
nement problématique, et peut étre utilisé pour la sélection de neutrinos.

Critére de sélection

Comme dans le chapitre précédent, le critére & développer peut étre séparé en deux parties
distinctes entre la sélection des événements inclinés et celle des gerbes jeunes. Il faut noter dés
maintenant que nous ne gardons que les événements possédant au moins 4 stations. Les événements
& 3 stations peuvent en effet présenter dans certains cas des problémes de reconstruction, raison
pour laquelle il est préférable de les laisser de coté.
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Pour la premiére partie, nous utilisons la reconstruction angulaire développée par la collabo-
ration afin d’estimer l’angle zénithal de la gerbe détectée. Nous reviendrons plus tard sur ’angle
limite utilisé pour cette coupure. La présélection de stations fournit également une estimation de
I’angle zénithal. Pour un bon événement, ces deux résultats doivent étre proches. Nous avons ainsi
rajouté un test sur la différence entre les deux angles obtenus, et si celle-ci est supérieure & 10°,
I’événement est rejeté. Cette valeur a été choisie afin de rejeter le minimum de neutrinos simulés
possible.

Dans le cas d’événements pour lesquels toutes les stations seraient alignées, comme on peut en
rencontrer pour le type d’événement recherché, la procédure de reconstruction classique ne peut
étre utilisée pour reconstruire ’angle zénithal. Dans ce cas, nous calculons la vitesse moyenne du
signal au sol, & partir des temps d’arrivée et des positions des différentes stations déclenchées.
Nous demandons ensuite que celle-ci soit compatible avec la vitesse attendue pour des événements
trés inclinés : (V') < ¢/ sin Oy, ~ 0.31 m ns~! pour 75°, 0.304 m ns~! pour 80°.

La sélection de stations et les coupures développées pour la réjection du bruit permettent
d’obtenir a ce stade un ensemble constitué exclusivement d’événements véritablement inclinés.

Nous devons ensuite déterminer si I’événement présente les caractéristiques d’une gerbe jeune
ou non. Il existe plusieurs variables sensibles & 1’étalement du signal, comme le rapport signal total
/ Pic déja introduit ou le temps de montée du signal. On peut également penser a la fraction de
stations TOT, comme précédemment.

La premiére coupure appliquée consiste & rejeter les événements pour lesquels moins de 50%
des stations satisfont le trigger T2 TOT. Pour ce critére, nous utilisons I’ensemble complet de
stations provenant de la sélection initiale, c’est & dire les T1 et les T2. Sur la figure 6.4 nous
avons représenté les distributions de la fraction de stations TOT dans un événement, pour les
événements neutrinos simulés (bleu), et pour les données de Janvier a fin Octobre 2007 (rouge),
en nous restreignant aux évenements de plus de 75°.

La séparation entre ces deux ensembles est claire. La valeur de la coupure a été choisie sim-
plement afin de rejeter un nombre suffisamment faible de neutrinos.Celle-ci permet de garder plus
de 97% des événements neutrinos, tout en rejetant déja plus de 96% des événements classiques.
Il est important de comprendre que les événements neutrinos rejetés par une telle coupure ne
satisferaient de toute maniére pas les conditions appliquées par la suite.

Dans la suite du critére, nous avons choisi d’utiliser la variable dite « EndTime ». Celle-ci
donne une estimation de la fin de la trace, et donc de la largeur du signal. Sur la figure 6.5, nous
avons représenté un exemple de trace FADC sur laquelle 'estimation du EndTime est donnée par
la fleche rouge. Cette valeur est calculée durant la procédure de calibration de 1’événement, par
une simple méthode de comptage des intervalles au dessus d’un signal seuil.

La coupure que nous appliquons est basée sur la valeur moyenne de cette variable pour un
événement donné. Toutefois, pour calculer cette derniére, nous n’utilisons pas la totalité des sta-
tions de I’événement. En effet, pour un neutrino, on s’attend & ce que ce soit surtout les premiéres
stations déclenchées, situées avant le point d’impact du coeur de la gerbe au sol, qui aient un
signal étalé en temps. Ceci est di a la plus grande quantité de matiére que la gerbe doit traverser
pour atteindre les cuves les plus éloignées. Pour le calcul de la largeur moyenne du signal, nous
n’utilisons ainsi que 50% des stations. Pour des trés grands événements, de plus de 20 stations
déclenchées, nous nous limitons également a 10 stations au maximum, qui sont bien suffisantes
pour obtenir I'information nécessaire.

Une fois cette valeur obtenue, tous les événements pour lesquels le EndTime moyen est inférieur
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F1G. 6.4 — Fraction de stations satisfaisant le trigger TOT pour deux ensembles d’événements : les neu-
trinos simulés en bleu et les données du réseau de surface collectées entre Janvier et Octobre 2007.

4 700 ns sont rejetés. Dans le cas contraire, ’événement n’est pas pour autant sélectionné. En effet,
la procédure de calcul du EndTime pour chaque station, assez simpliste, implique que celui-ci ne
donne pas une estimation précise de la largeur du signal. Ceci n’est pas extrémement grave tant
qu’un signal effectivement large n’est pas sous-estimé, ce qui est bien le cas (sans quoi nous
n’aurions pas pu utiliser cette variable pour la recherche de signaux étalés en temps). Toutefois,
au cours de ’élaboration de notre sélection, nous nous sommes rendu compte que dans certains cas,
cette largeur pouvait étre surestimée, pour deux configurations bien précises, représentées figure
6.6 : pour des signaux trés grands (gauche), typiquement pour les stations situées & proximité du
coeur de la gerbe; et pour un signal présentant deux pics (droite) : un premier pic lié au passage
du front de la gerbe, et un deuxiéme dii & un muon accidentel. Dans ces deux cas, il est clair que
I’estimation de la largeur du signal est bien plus grande que la valeur réelle. La présence d’un
ou plusieurs de ces problémes parmi les stations peut ainsi mener & une valeur erronée de notre
variable discriminante.

Mais ce sont des problémes que I’on peut régler de maniére simple. Ainsi, pour un événement
dont le EndTime moyen est estimé supérieur & 700 ns, nous identifions, parmi les stations utilisées
pour le calcul, toutes celles pour lesquelles le signal total S est supérieur & 200 VEM ou pour
lesquelles nous avons S/Peak < 2.0 pour au moins un des photomultiplicateurs. Dans le cas ou
I’événement ne compte aucune station problématique de ce type, il est sélectionné en temps que
neutrino.

Pour toutes les stations ainsi sélectionnées, il faut obtenir une estimation plus précise du
EndTime. Pour cela, nous appliquons un simple ajustement par une fonction exponentielle C' x
expt/7. Pour éviter des problémes de calcul, cet ajustement est appliqué & partir de la position
du premier pic du signal. La nouvelle valeur est alors donnée par :
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F1a. 6.5 — Exemple de trace FADC pour un événement quelconque. Sur cette figure, la fleche rouge donne
une estimation de la largeur du signal correspondant au EndTime calculé par comptage des intervalles de
la trace possédant un signal au-dessus d’une certaine valeur.

EndTime,,,. = T}, + 67, (6.2)

ou T}, est la position en ns du premier pic du signal. Pour une décroissance exponentielle, plus
de 99.75% du signal est situé avant ¢ = 6 x 7. Sur la figure précédente, la fleche orange correspond
a lestimation de la largeur du signal & partir du calcul ci-dessus. On voit clairement que celle-ci
est beaucoup plus précise.

Les différents temps obtenus sont ensuite utilisés pour calculer une nouvelle valeur moyenne
de la largeur du signal de ’événement que I’on utilise ensuite pour décider si ’événement est un
neutrino ou non. Sur la figure 6.7, nous avons représenté la distribution de la valeur moyenne de
la largeur du signal pour les événements neutrinos, ainsi que pour les données.

Les valeurs des différentes coupures utilisées pour la sélection de gerbes jeunes ont été obtenues
par essais successifs sur ’ensemble de données dédiées a la mise en place des différentes coupures,
jusqu’a ce que nous ayons la certitude que tout événement classique est rejeté de maniére certaine.

Il faut garder & l’esprit que nous ne cherchons pas simplement & sélectionner des gerbes de
neutrinos, mais des gerbes de neutrinos dont on pourra affirmer sans aucun doute la nature. Ainsi,
sur les figures précédentes, on peut avoir I'impression que nous rejetons de nombreux événements
neutrinos. Toutefois, il faut bien se rendre compte que les événements simulés qui apparaissent dans
ces figures I'ont été pour couvrir I’ensemble du domaine des paramétres susceptibles d’influencer
la probabilité de détection. Il y a donc de nombreux événements simulés qu’il ne serait pas possible
de distinguer d’événements protons, par exemple les événements de plus basse énergie, ou encore
les gerbes engendrées trop prés du sol ou trop loin, pour lesquels le signal n’est pas assez étalé.

Comme on ’a vu, le risque de contamination vient des événements classiques qui pourraient
reproduire le signal attendu pour une gerbe déclenchée profondément dans ’atmosphére, ou bien
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F1G. 6.6 — Gauche : Exemple de trace FADC pour laquelle le calcul du EndTime est surestimé, pour un
signal trés large. Droite : Surestimation due au passage d’un muon accidentel.

encore des stations accidentelles modifiant la structure de I’événement réel et pouvant nous induire
en erreur. Il faut également garder a l'esprit que ce critére est voué & étre appliqué a des données
réelles. Cela implique que contrairement aux simulations, on doit s’attendre & rencontrer d’éven-
tuels problémes au niveau des signaux des photomultiplicateurs, des temps de déclenchement, ou
autres, pouvant conduire au final & la sélection d’événements non neutrinos. Il est impossible de
pallier & I’avance & tous ces problémes inconnus qui pourraient se produire, mais on peut tout de
méme se prémunir contre le maximum de situations défavorables.

Ainsi, nous avons introduit des tests pour chacune des stations impliquées, visant & mettre en
évidence un quelconque probléme. On rejette ainsi en premier lieu toutes stations pour lesquelles
un seul des trois photomultiplicateurs est en marche, ou encore présentant un signal clairement
problématique (signal négatif, signal engendré par la foudre ...). Sur la figure 6.8, nous avons
représenté les traces FADC d’une station rencontrée durant la mise en place de la sélection. Quelle
que soit son origine, il existe clairement un probléme au niveau du troisiéme photomultiplicateur,
conduisant & une grave surestimation du signal total. Une telle erreur correspond exactement au
cas que l'on cherche & éviter.

Pour éviter ’apparition de ce genre de probléme, nous avons implémenté une comparaison
des signaux entre les trois photomutiplicateurs de chacune des stations impliquées dans notre
sélection. Si I'estimation montre que le signal de 'un des trois PMT différe trop de celui des deux
autres, la station est retirée du calcul.

Toutes les coupures et mesures développées ont pour but de rendre le critére le plus siir possible.

Coupure en angle L’étude des neutrinos descendants nous permet & priori de rechercher de
telles particules jusqu’a des angles de 75°. Toutefois, pour cette limite, le risque de contamination
est trés grand, et ce choix ne doit donc pas étre fait a la légeére.

La question de savoir quel angle limite choisir dépend de la sélection considérée et de sa
robustesse. Pour évaluer ’angle limite & choisir dans notre cas, nous avons appliqué notre critére
de sélection d’événements présentant les caractéristiques d’une gerbe jeune, mais & des événements
d’angle zénithaux inférieurs a 75°. Nous nous attendons bien évidemment & ce qu’une grande
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F1a. 6.7 — Distribution de la valeur moyenne pour la largeur des signaux des stations de ’événement,
pour les événements de plus de 75° collectés entre Janvier et fin Octobre 2007 (rouge) et les neutrinos
simulés (bleu).

majorité de tels événements passent nos différentes coupures. De cette maniére, nous voulons
estimer le risque de contamination par ces événements classiques, ainsi que ’angle jusqu’auquel
ce risque est important.

Nous représentons donc figure 6.9 la distribution d’événements sélectionnés par notre critére,
en fonction de ’angle zénithal, pour des angles entre 60 et 80°. Comme on peut s’y attendre,
le nombre d’événements sélectionnés augmente pour les bas angles, pour lesquels la quantité
de matiére traversée est moins importante. La ligne rouge correspond & un ajustement de la
distribution par une fonction exponentielle décroissante.

A vpartir de cette figure, nous pouvons choisir un angle limite, en observant la queue de la
distribution. Dans notre cas, nous avons choisi de rejeter tous les angles inférieurs a 80°, afin de
minimiser le risque de contamination. Les données utilisées pour définir les coupures correspondant
4 1.2 ans de données d’un réseau de surface complet. La coupure choisie pour I’angle assure ainsi
la sélection de moins d’un événement du bruit de fond pour les 10 prochaines années de prise de
données.

Intéressons nous maintenant & l’efficacité de sélection obtenue par le critére que nous avons
développé.

Efficacité de sélection

Nous présentons dans cette partie la probabilité d’identifier une gerbe induite par l'interaction
d’un neutrino, en fonction des différents paramétres importants : type de neutrino, l'interaction
considérée, ’énergie F,, du neutrino, I’angle zénithal 6 et la profondeur d’interaction dans ’atmo-
sphére. Les différentes valeurs données correspondent & un détecteur idéal, c’est & dire infini, et
dont toutes les stations sont parfaitement opérationnelles.
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Fi1G. 6.8 — Exemple de signaux problématiques d’une station du réseau de surface.

Sur la figure 6.10 nous avons représenté la probabilité de déclenchement (tirets), ainsi que la
probabilité d’identification (trait plein), pour un neutrino électronique de 107® eV a gauche, et
de 10'® eV a droite, interagissant par interaction courant chargé, en fonction de la quantité de
matiére entre le point d’interaction et le réseau de surface. Les différentes courbes correspondent
a plusieurs angles zénithaux : 80° (rouge), 85° (bleu) et 89° (vert).

Les efficacités de déclenchement et d’identification augmentent avec l’angle zénithal, ce qui
refléte principalement ’augmentation du nombre de stations déclenchées pour les gerbes les plus
inclinées. Pour des gerbes qui interagissent trés proches du détecteur (X — 0 g cm™2), les efficaci-
tés chutent de maniére brutale, ce qui se voit clairement sur la plupart des courbes. En effet, pour
ces altitudes d’interaction trés faibles, la gerbe n’a pas suffisamment de temps pour se développer
et ne peut donc pas déclencher un nombre de stations suffisant.

A 10175 eV, I'efficacité d’identification ne sature pas encore, et ce quel que soit ’angle considéré.
Sur la figure de droite, on peut voir que efficacité de déclenchement augmente avec 1’énergie, ce
qui est logique, et sature méme pour certains angles et certains points d’interaction. L’efficacité
d’identification reste en dessous de la saturation, méme pour les plus grands angles. La probabilité
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F1a. 6.9 — Distribution des événements classiques sélectionnés par notre critére, en fonction de 'angle
zénithal, compris entre 60° et 80°.

de détection augmente pour les points d’interaction les plus distants, la gerbe comprenant un
nombre de particules plus important au maximuim.

Sur la figure 6.11, nous avons représenté cette fois la probabilité d’identification, pour un angle
zénithal fixé & 80°, et pour plusieurs énergies du neutrino initial, de bas en haut : 10!” (rouge),
3 x 10'7 (orange), 10'® (jaune), 3 x 10'® (vert), 101 (bleu) et 3 x 1012 eV (violet). On peut voir
I’augmentation de la distance d’interaction maximale pour laquelle la probabilité de détection est
non négligeable.

Le tableau 6.1 donne un résumé de D’efficacité d’identification moyenne pour les événements
neutrinos simulés, pour les différentes énergies et angles disponibles : log,o(E/eV) de 17 & 19.5 et
0 de 80 & 89°.

| [ 17 [175] 18 [185] 19 [195 |
80 | 0.01 [1.72 8838169 26 [334
81]0.04[1.29 | 10.6 | 18.2 [ 26.5 | 32.6
83]0.02 274 [ 134 21 |[28.4]36.2
85|0.22 | 5.82 [ 16.9 | 25.5 | 31.7 | 40.7
87 | 1.75 [ 11.4 | 23 | 30.6 | 40.8 | 50.3
89 11.93 208 [385][452] 53 | 57.9

TAB. 6.1 — Pourcentage de gerbes détectées (trigger + identification), pour des neutrinos électroniques
interagissants entre 0 et 7000 g cm 2. Ces chiffres correspondent & la sélection présentée précédemment,
pour les événements neutrinos simulés.

Les chiffres qui apparaissent dans celui-ci donnent le pourcentage moyen de gerbes de neutrinos
électroniques détectées, pour des particules interagissant par interaction CC, entre 0 et 7000
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F1G. 6.10 — Gauche : Efficacité de déclenchement (trait brisé) et d’identification (tirets), pour un v,
de 10'75 €V, interagissant par interaction courant chargé. Les efficacités sont données en fonction de la
quantité de matiére X rencontrée entre le point d’interaction et le réseau de surface. Les efficacités ont
été représentées pour trois angles différents : 80° en rouge, 85° en bleu et 89° en vert. Droite : Idem, mais
pour un neutrino de 10'® eV.

g cm™? au dessus du détecteur. Au-dela de 7000 g cm™2, la probabilité de détection devient

négligeable, quel que soit ’angle zénithal.

Nous présentons également sur la figure 6.12 les efficacités de déclenchement et d’identification
pour une interaction courant neutre du v, (ou une interaction quelconque des vy, et vr), pour une
énergie de 10'® eV, encore une fois pour trois angles différents : 80°, 85° et 89°.

Comme on s’y attend & priori, la probabilité est plus faible dans ce cas que pour une interaction
courant chargé d’un neutrino électronique, et ce en raison de la fraction d’énergie moins importante
transférée a la gerbe atmosphérique lors de I'interaction. Pour toutes les énergies et tous les angles,
Pinteraction courant neutre contribue ainsi moins que l'interaction courant chargé.

Résultat de la sélection

Le critére de sélection que nous avons développé a été ensuite appliqué aux données collectées
entre Novembre 2007 et Février 2009 pour rechercher d’éventuels neutrinos parmi ces événements.
Aucun candidat neutrino n’a été mis en évidence dans ce lot de données.

La sélection que nous avons développée pourrait ainsi étre utilisée pour mettre une limite sur
le flux diffus de neutrinos, comme dans le chapitre précédent. Toutefois, le choix officiel de la
collaboration s’est porté sur une sélection légérement différente de celle étudiée dans ce début de
chapitre. Nous tacherons donc plutot de présenter cette derniére, ainsi que la limite obtenue a
partir de celle-ci, dans la suite de ce chapitre.
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(violet).

6.2 Limite sur le lux diffus de neutrinos

6.2.1 Sélection officielle

Gréce aux différentes études et & la comparaison des différents critéres de sélection élaborés
dans la collaboration, celle-ci est finalement arrivée & une version finale, présentant le meilleur
compromis entre efficacité de détection et robustesse.

Sélection des gerbes inclinées

Une présélection de stations comparable & celle utilisée précédemment est tout d’abord utilisée,
afin de nettoyer la trace des différentes stations accidentelles. Les événements avec moins de 4
stations T2 sont également rejetés.

Pour la sélection des événements inclinés, toutes les variables sensibles a la direction d’arrivée
de la gerbe et son inclinaison ont été utilisées, afin de garantir la meilleure séparation possible
entre les ensembles d’événements inclinés ou non. Celles-ci sont ’angle zénithal reconstruit 6, le
rapport L/W, permettant d’évaluer I’élongation de la trace au sol, la vitesse apparente du signal
au sol (V') et la dispersion des vitesses entre deux stations.

Les différentes valeurs des coupures sont :

i- Rapport L/W > 3,
ii- 6> 75°
iii- (V) <0.313 m ns !,

iv- et oy < 0.08 m ns L.
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FI1G. 6.12 — Efficacité de déclenchement (tirets) et d’identification (trait plein), pour un v, de 10'8 €V,
interagissant par interaction courant neutre. Les efficacités sont données en fonction de la quantité de
matiére X entre le point d’interaction et le réseau de surface. Les efficacités ont été représentées pour trois
angles différents : 80° en rouge, 85° en bleu et 89° en vert.

On peut d’abord noter la valeur de la coupure sur la variable L/W, a comparer avec celle
utilisée auparavant pour la sélection des neutrinos montants (L/W > 5). Cette valeur est ici plus
faible pour ouvrir notre acceptance aux angles les plus faibles possibles. Cette volonté se voit
également dans le choix de la coupure sur ’angle zénithal. Contrairement & la sélection présentée
précédemment, ou a toutes les premiéres sélections développées dans la collaboration, les angles
entre 75 et 80° sont ici conservés. Cela permet un gain non négligeable au niveau de ’acceptance
du détecteur, mais entraine également un risque de contamination plus grand.

La deuxiéme partie de la sélection, chargée de rechercher des gerbes jeunes, doit donc étre
encore plus sévére et robuste que dans le cas d’une coupure a 80°.

Sélection des gerbes jeunes

L’élaboration de multiples critéres de sélection a également pour but de rechercher la variable
offrant la meilleure sensibilité & 1’étalement du signal caractéristique d'une gerbe dans les premiers
stades de son développement. L’exploration des différentes variables, EndTime dans notre cas,
mais aussi les temps de montée ou temps de descente du signal a finalement abouti au choix de
l'utilisation de variables construites & partir du rapport signal total/Pic (AoP), déja présenté, et
ce & partir des 4 premiéres stations déclenchées.

Le critére de sélection utilise ainsi un total de 10 variables afin d’obtenir la meilleure réjection
possible : le rapport AoP pour les 4 premiéres stations déclenchées, ainsi que le carré de ces
grandeurs; le produit AoP; x AoPs x AoP3 x AoP,4 du rapport signal/Pic de ces 4 stations; et
le parameétre ((AoP), . — (AoP),..). La derniére variable permet de sonder I’asymétrie attendue

early
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Fia. 6.13 — Distributions des différentes variables utilisées pour la sélection de gerbes jeunes, pour les
simulations de neutrinos (rouge) et les données réelles (noir). Les différentes figures représentent : le rapport
AoP pour la premiére station déclenchée (haut-gauche), AoP? pour cette méme station (haut-droite), le
produit AoP; x AoP3 x AoP3 x AoP, (bas-gauche), et la variable ((AoP) — (AoP),_, ) (bas-droite).

early late

entre la partie de la gerbe située avant le point d’impact du coeur de la gerbe au sol et celle située
aprés ce point, en comparant la moyenne des rapports AoP pour ces deux ensembles de stations
distincts.

La figure 6.13 [166] présente les distributions pour ces variables, pour l’ensemble des neutrinos
simulés, en rouge, et les données réelles, en noir. Les gerbes de neutrinos ont ici été simulées en
utilisant AIRES.

L’utilisation d’un nombre important de variables permet d’augmenter le pouvoir de réjection
du critére de sélection. Toutefois, ces dix variables n’ont pas été utilisées pour définir dix coupures
différentes. Au lieu de ca, celles-ci sont utilisées au travers de la méthode du discriminant de Fisher
[167]. Cette méthode permet la meilleure séparation possible entre deux échantillons d’événements,
les données réelles et les neutrinos simulés dans notre cas. Les différentes variables discriminantes
sont utilisées pour construire le discriminant de fisher f, qui est une combinaison linéaire de ces
différentes observables. La méthode garantit la meilleure séparation possible entre la moyenne des
deux distributions de f, pour les ensembles considérés, ainsi que la plus faible dispersion possible
pour chacune de ces distributions. Pour tenir compte des différences entre les événements a petit
nombre et & grand nombre de stations, cette méthode a été appliquée indépendamment aux 3
sous-ensembles d’événements & N stations suivants : 4 < N <6, 7< N <1let N > 12.

La distribution de f pour le second de ces sous-ensembles est représentée figure 6.14, pour les
données réelles en rouge, et les neutrinos simulés en bleu.

L’extrapolation de la queue de la distribution des événements réels permet d’évaluer le nombre
d’événements de bruit de fond attendu. De cette maniére, on peut également choisir les coupures
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afin d’obtenir une réjection particuliére. Les valeurs de ces coupures pour les 3 sous-ensembles ont
ainsi été choisies afin d’assurer la sélection de moins d'un événement de bruit de fond en 20 ans.

La figure 6.15 représente ’efficacité d’identification obtenue en appliquant ce critére de sélec-
tion, pour l'interaction CC de neutrinos électroniques de 10'8 eV et pour des angles de 80 (rouge),
87 (bleu) et 89° (vert). Sur cette figure, les courbes en trait plein correspondent a la sélection
officielle de la collaboration, et les courbes en tirets & la sélection présentée précédemment dans
ce chapitre.

Notre sélection est en trés bon accord avec la sélection officielle de la collaboration, pour tous
les angles, sauf a 89°, angle pour lequel la différence est la plus grande. Notre sélection semble
plus sensible pour les événements proches du sol, mais moins sensible pour les gerbes produites
loin du détecteur. Nous pensons que la différence est principalement due aux codes de simulation
de gerbes, et a leur traitement respectif des gerbes les plus inclinées (> 89°). Une étude détaillée
devrait étre menée & ce sujet, afin de savoir exactement ce qu’il en retourne.

Cette procédure a également été appliquée aux données collectées entre Novembre 2007 et
Février 2009, qui correspondent approximativement & 0.8 année de données pour le détecteur de
surface au complet. La recherche n’a pas permis de mettre en évidence de neutrino parmi ces
évenements.

Toutefois, comme dans le cas des neutrinos tau, les données peuvent étre utilisées pour obtenir
une limite sur le flux diffus de neutrinos de ultra haute énergie. La procédure pour le calcul de
I’exposition du détecteur est trés proche de celle utilisée pour la limite précédente, et consiste
a convoluer 'acceptance géométrique du détecteur avec la probabilité d’interaction et 'efficacité
d’identification. La limite obtenue est représentée sur la figure 6.16 [159], équivalente & celle déja
présentée pour les neutrinos montants.
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F1G. 6.15 — Efficacité d’identification pour des v, de 10'® eV interagissant par interaction CC, pour 3
angles zénithaux différents : 80° (rouge), 87° (bleu) et 89° (vert). Les résultats de la sélection officielle sont
représentés par les courbes en trait plein, les tirets représentant notre sélection.

La valeur de cette limite est sensiblement plus grande que celle obtenue & partir de 1’étude
des neutrinos 7 montants. Cela est di tout d’abord & la quantité de données utilisées, puisque la
limite ci-dessus a été obtenue pour ~ 0.8 année de données du SD complet, contre 2 ans pour le
précédent résultat. De plus, la sensibilité aux neutrinos tau est légérement meilleure, en raison de
la plus grande probabilité de conversion du neutrino, diie & la densité élevée de la croiite terrestre.

Sur cette figure, le trait rouge correspond a la limite obtenue & partir de notre sélection. Pour
calculer celle-ci de maniére la plus simple possible, nous nous sommes simplement servis du fait
que ’ensemble de données utilisé correspond & 0.8 an de données d’un SD parfait, complet et sans
station défaillante. Le calcul de ’acceptance correspondante est alors extrémement simplifié par
rapport au cas réel, pour lequel I’évolution du détecteur doit étre prise en compte. Dans le cas
d’un réseau complet de surface A, ’exposition pour une énergie F, du neutrino fixée s’écrit alors :

E(E,) = 27N A / dt / 4 /0 T aX Y [oi(By) sin B cos 0 x ei(6, X)) (6.3)

ol ), désigne la somme sur les 6 interactions différentes (3 saveurs de neutrino x 2 inter-
actions, CC ou NC). 0;(F) est la section efficace du processus considéré. Dans cette expression,
lintégrale sur ¢ se rameéne simplement & 2.52 x 107 s ~ 0.8 an. L’exposition obtenue pour notre
sélection est représentée sur la figure 6.17 en bleu, la courbe rouge correspondant & la sélection
officielle.

L’écart observé sur cette figure, ainsi qu’entre les deux limites traduit principalement la diffé-
rence de domaine angulaire considérée. En effet, dans notre cas, comme pour toutes les premiéres
sélections développées au sein de la collaboration, nous ne considérons que les angles zénithaux
supérieurs & 80°. Toutefois, la méthode du discriminant de Fisher utilisée a permis au final d’ou-
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Fi1G. 6.16 — Limite & 90% de niveau de confiance sur le flux diffus de neutrinos de ultra haute énergie
obtenue par I’observatoire Pierre Auger, pour un flux en E£~2. Des limites obtenues par d’autres expériences
ont également été représentées. La zone bleutée correspond & une prédiction particuliére pour le flux de
neutrinos cosmogéniques.

vrir 'acceptance aux angles plus faibles, ce qui est & l'origine d’'un gain non négligeable comme
on peut le voir.

A basse énergie, la différence entre les deux expositions est trés faible, ce qui met simplement
en évidence le fait que dans ce cas, ce sont surtout les angles les plus inclinés qui contribuent & la
détection des gerbes de neutrinos.

La présentation des résultats de la collaboration pour I’étude des neutrinos de ultra haute
énergie touche a sa fin. Toutefois, avant de conclure cette thése, nous tenions & discuter de ma-
niére trés bréve du potentiel que représente 1’étude des neutrinos de ultra haute énergie pour les
contraintes sur les modéles au-dela du modéle standard.

6.3 Section efficace neutrino a ultra haute énergie - Contraintes
sur les extensions du modéle standard

Au travers de 1’étude des neutrinos de ultra haute énergie, I'observatoire Pierre Auger est
sensible aux sections efficaces d’interactions du neutrino avec la matiére, a des énergies qui n’ont
encore jamais été explorées, et qui le resteront encore pendant un long moment. Nous souhaitons
donc montrer qu’il est possible d’envisager la sensibilité d’Auger & ces énergies extrémes pour
mettre en place des contraintes 14 ol aucune autre expérience ne peut le faire. Bien entendu,
compte tenu de I’état actuel des connaissances sur les neutrinos de ultra haute énergie, tout ceci
est trés préliminaire, mais nous pensons que de telles études seront possibles dans ’avenir.

Le dispositif expérimental pour ’étude d’une section efficace d’interaction contient trois élé-
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F1a. 6.17 — Exposition du réseau de surface de 'observatoire Pierre Auger aux neutrinos descendants,
pour la sélection développée dans cette thése (bleu) et la sélection officielle (rouge). Les sections efficaces
utilisées pour ces deux calculs sont également différentes.

Y

ments importants : un faisceau de particules & étudier, une cible pour ces particules, et un dé-
tecteur. Dans notre cas, la cible est I'atmosphére, et notre détecteur le réseau de surface de
I’observatoire Pierre Auger. En ce qui concerne la question du flux incident de particules, nous
avons insisté dans le chapitre 4 sur le fait qu’il était impossible & I’heure actuelle de donner une
estimation précise du flux de neutrinos attendu sur Terre. On peut toutefois essayer d’évaluer un
flux conservatif qui jouera le role de faisceau minimal de neutrinos.

Pour ce dernier, nous avons choisi d’utiliser le flux cosmogénique minimal ®,;, représenté sur
la figure 4.12 dans le chapitre 4, qui correspond au choix suivant pour les différents parameétres
importants :

— Spectre d’injection en £~%3, jusqu’a une énergie F,,, = 10?0° €V,

— Composition mixte du rayonnement cosmique, identique a celle observée a plus basse énergie

dans la galaxie,

— Evolution cosmologique uniforme ((1 + 2)°)

— Sources réparties de maniére uniforme et homogeéne.

Nous pensons que cette courbe représente bien le flux minimum que ’on peut évaluer. Le choix
de la composition mixte suit simplement les indications apportées par Auger [168] qui mesure une
composition & ultra haute énergie en moyenne plus lourde que dans I’hypothése pur proton, mais
plus légére que le cas Fer pur.

Sur la figure 6.18, nous avons représenté en bleu le flux ®,,;, déduit de la figure précédemment
citée. En rouge, nous avons également représenté le flux ®,,,, de neutrinos prédit dans le cas d’une
évolution dite « forte », décrite dans [129], qui représente le cas optimiste, que nous utiliserons
également pour comparer nos résultats avec ceux obtenus a partir du flux précédent.
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F1a. 6.18 — Flux de neutrinos cosmogéniques prédits par deux modeles différents dans I’hypothése d’une
composition mixte. En bleu, on a ’exemple d’une évolution cosmologique uniforme des sources du rayon-
nement cosmique, et en rouge une évolution « forte ». Ces deux flux ont été obtenus & partir de la figure
9 de [129].

Le principe est ensuite extrémement simple. Pour une section efficace donnée, correspondant &
un modéle que I'on souhaite tester, on compare simplement le nombre d’événements attendus avec
le nombre d’événements réellement détectés, c’est & dire 0 pour le moment. Cette comparaison
nous permet ensuite de rejeter ou non une hypothése sur la section efficace. Bien évidemment il
nous faut choisir une procédure pour décider ou non du rejet des différentes hypothéses.

6.3.1 Procédure de réjection

Une hypothése est rejetée si le nombre d’événements observés est plus faible que le nombre
d’événements attendus. Toutefois, quel que soit ce nombre d’événements attendus, il y a toujours
une probabilité pour qu’en réalité, aucun ne soit détecté. Avant de rejeter une hypotheése, il faut
donc s’assurer que cette probabilité est suffisamment faible. Celle-ci dépend bien évidemment du
nombre d’événements attendus. Plus celui-ci est grand, plus la probabilité d’avoir 0 événement est
faible, et plus ’hypothése peut étre rejetée facilement. En pratique, on cherche donc un nombre
d’éveénements N tel que si pour un modéle donné, N.,, > N, ot N,,, est le nombre d’événements
attendus, alors celui-ci peut étre rejeté.

Pour un nombre d’événement attendu N.,,, la probabilité d’obtenir N,,, événements est sim-
plement donnée par la distribution de Poisson:

NNobs eXp_NexP
P(Nobs; e ) = -
xp
Nobs!

(6.4)
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Dans notre cas, cette expression se raméne & une simple exponentielle décroissante, car N, =
0. On peut ensuite déduire de cette expression le nombre d’événements attendus Ng tel que la
probabilité d’avoir 0 événement soit plus faible qu’une certaine valeur, & fixer. Pour Ng = 2.3
(Ng = 3), cette probabilité est inférieure & 10% (5%). Un modéle avec N, > 2.3 (N, > 3) sera
ainsi rejeté & 90% (95%) de niveau de confiance.

Toutefois, pour le calcul de Nk, nous devons également tenir compte de la résolution ex-
périmentale. Pour les neutrinos tau montants par exemple, pour un flux incident E?dN/dE =
4.7 x 1078 GeV cm™2 s7! sr™!, on s’attend ainsi & obtenir 2.44 événements, & plus ou moins
~ 50%, du fait des différentes erreurs systématiques sur le calcul de 'acceptance.

Dans le cas des neutrinos descendants I’étude compléte des systématiques n’a pas encore été
réalisée. Toutefois, dans ce cas, les sources de systématiques sont les mémes que pour la précédente
étude, & l'exclusion des erreurs liées a la propagation des neutrinos dans la Terre. On peut ainsi
se faire une idée assez juste de l’erreur sur le nombre d’événements attendus. Dans la suite, nous
considérerons que celui-ci est connu a 40% prés.

Au lieu de considérer un nombre d’événements attendus N.,, fixe, nous ferons donc maintenant
I’hypothese que la distribution du nombre d’événements attendus pour un modéle donné est une
distribution gaussienne, de moyenne N, et d’écart-type 0 = 0.4N,,,.

La probabilité pour qu'un modéle donné, prédisant n événements en moyenne, soit compatible
avec nos données est donnée par P(n|N,,) (qui est la probabilité d’avoir n evénements détectés,
quand on en a effectivement observés N, ). Le théoréme de Bayes permet d’écrire :

P(Ngyps|n)P(n)

P(nl Vo) = =

(6.5)
Dans cette expression, P(N,,) se raméne généralement a une constante, en demandant la
normalisation de la fonction précédente entre 0 et +oo.
Pour la distribution P(n), nous utilisons notre hypothése précédente :

1 —(n—Nexp)>

P(n) = exp 202 . (6.6)

2ro

n

P(N,ps|n) s’obtient a partir de ’expression 6.4. Pour N, = 0, P(Nyws|n) = exp™".
Dans notre cas, nous sommes intéressés par la définition d’une valeur Ng permettant de rejeter
les modéles testés. Celle-ci est définie par I'inégalité suivante:

/+ood |: _n 1 *(n*J\QTKP <1 (6 7)
n |ex X exp 20 —a, .
. p o P =
ou a = 90,95, ...% dépend du niveau de confiance désiré.
Pour l’écart-type o = 0.4N,,, choisi ici, ce calcul permet d’obtenir N3 = 2.87 et N3 = 4.15.
Dans la suite, les modéles pour lesquels N,,, > N¥(N3?) seront rejetés a 90% (95%) de niveau
de confiance.

Pour ce calcul, nous avons fait le choix d’utiliser une méthode Bayesienne, qui nous permet
d’implémenter de maniére trés simple l'erreur systématique. Dans le cadre d’une approche fré-
quentiste, il est moins évident de savoir comment ces erreurs doivent étre prises en compte.



168

6.3.2 Contraintes sur la section efficace neutrino

Nous pouvons maintenant appliquer la méthode présentée ci-dessus pour contraindre les sec-
tions efficaces d’interaction du neutrino avec les nucléons. S’il est possible d’effectuer une telle
étude, visant a contraindre la section efficace en fonction du nombre d’événements détectés, c’est
simplement parce que la valeur des sections efficaces du neutrino est extrémement faible. Ainsi,
le nombre d’événements détectés est directement proportionnel & la valeur de cette derniére.

A T’observatoire Pierre Auger, nous sommes sensibles uniquement & la section efficace pour
des E, entre 10'7 et 1020 eV.

Si on considére ’expression 6.3 de ’exposition du SD aux neutrinos descendants, on voit que
celle-ci peut se réécrire sous la forme :

E(E,)) =o0cc(FEy) X Acc + one(Ey) X Axc, (6.8)

ou

A; :27rNAA/dt/d0/ dX sinfcos x €;(0, X), (6.9)
0

avec i = (CC,NC).

Connaissant les sections efficaces courant neutre et courant chargé, on peut alors calculer
le nombre d’événements N, = [dE,®(E,)E(E,). L’expression de I'exposition donnée ci-dessus
permet de séparer les contributions des deux interactions différentes, et de contraindre directement
chacune des sections efficaces correspondantes.

La prochaine étape consiste & choisir les modeéles de sections efficaces que ’on souhaite tester.

Le cas le plus simple que ’on puisse étudier consiste simplement & considérer que les sections
efficaces & tester sont de la forme o0;(E,) = a; x 0)(E, ), oit 0¥(E,) représente la valeur standard
de la section efficace et a; est un nombre réel. On fait ici I’hypothése que la dépendance en F,
de la section efficace est la méme que dans le cas standard, ce qui n’est pas évident & priori,
et méme peu probable. Toutefois, cette approximation nous permet d’estimer de maniére simple
différents ordres de grandeur de sections efficaces et de déterminer si ceux-ci sont permis ou non.
Connaissant le nombre d’événements N e(i » = Ncco + Nne attendus dans le cas classique, ou Nec
et Ny désignent les contributions des interactions CC et NC respectivement, il est alors facile
d’évaluer le N, (acc, @nc) = ace X Noo + anc X Nye, qu'il nous suffit ensuite de comparer avec
les nombres d’événements moyens Ny calculés précédemment.

Compte-tenu du faible nombre de données que nous possédons pour le moment (~ 0.8 an), il
est évident que nous ne pouvons pas encore apporter de contraintes fortes, & part pour les valeurs
de sections efficaces les plus extrémes, bien loin du cas standard. Pour cette raison, nous avons
également effectué ce calcul pour 5 et 10 ans de données du réseau de surface complet, afin de
donner une idée des contraintes que l'on pourrait apporter sur le long terme, sous I’hypothése
qu’aucun neutrino ne soit détecté.

Sur la figure 6.19, nous avons représenté le plan log;(acc) — logg(anc). Les différentes zones
colorées représentent les valeurs rejetées a 90% de niveau de confiance, pour les trois ensembles
de données considérés, de droite & gauche : zone d’exclusion pour les données actuelles, zone
supplémentaire pour 5 ans de données et pour 10 ans de données. La zone claire correspond
au domaine autorisé. La figure de gauche correspond au résultat obtenu en utilisant le flux de
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F1G. 6.19 — Gauche : Domaine interdit dans le plan log;(acc) — logig(anc), pour (de droite & gauche)
I’ensemble de données actuel, 5 ans de données du SD et 10 ans de données. La zone claire représente le
domaine autorisé. Le calcul a été effectué en utilisant le flux de neutrinos ®,,;,. Droite : Idem, mais pour
un flux incident ®,,,.

neutrinos ®,.;,, présenté figure 6.18; la figure de droite correspondant au domaine rejeté pour un
flux ®,,,,.

Comme on pouvait s’y attendre, les données actuelles ne permettent de contraindre que les
valeurs les plus extrémes des sections efficaces, surtout dans le cas du flux minimal de neutrinos
GZK. Le nombre d’événements attendus augmentant avec 1’acceptance, les contraintes que 1’on
peut mettre deviennent meilleures avec ’acquisition de nouvelles données.

Si ’on considére que le flux ®,,;, utilisé représente réellement une estimation précise du flux
minimum de neutrinos attendu, alors pour le moment, le seul domaine véritablement contraint est
celui correspondant & I’ensemble de données actuel, sur la figure de gauche. Au bout de 5 ans de
prises de données, on pourrait contraindre des sections efficaces CC ~ 50 fois plus grandes que les
valeurs standards, et des sections efficaces NC d’un peu plus de 2 ordres de grandeur plus élevées.
Dans le cas d’un flux plus important, on pourrait au bout de 5 ans rejeter des valeurs de sections
efficaces moins d’un ordre de grandeur au dessus des sections efficaces standards.

Dans le cas de flux optimistes, on pourrait méme envisager sur le trés long terme étre sensible
aux sections efficaces du méme ordre de grandeur que les sections efficaces standards, et espérer
apporter ainsi des informations sur le comportement de celles-ci dans le cas du modéle standard
(lié au comportement a trés petits = des fonctions de distribution de partons).

Dans le cas général, la section efficace n’a aucune raison de posséder la méme forme que
la section efficace standard. Pour une analyse précise, il faut donc considérer une expression de
section efficace dans le cadre d’un modéle donné, de laquelle on déduit I’acceptance, puis le nombre
moyen d’événements attendus, qui nous permet de contraindre le modéle.

Toutefois, les résultats obtenus donnent tout de méme une bonne idée des contraintes que 1’on
est capable d’apporter pour des extensions du modéle standard prédisant 1’existence de bosons
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Z' et W'. Dans ce cas, en plus des interactions courant chargé ag/c, vehiculée par les bosons
W= classiques, et courant neutre af,c, véhiculée par le Z°, le neutrino posséde également deux
nouvelles interactions, de sections efficaces o' et 6Z'. Dans ce cas, on peut définir les sections
efficaces d’interaction totales suivantes :

!
O’CC:UgZ/C—i-O'ZI :accxaévc (6.10)
ONC =0nc T 07 =anc X Oy

pour lesquelles les contraintes présentées ci-dessus peuvent étre utiles.

Il n’existe pas un unique boson Z’ ou un unique boson W’. Ces deux appellations regroupent
ainsi un ensemble de bosons prédits dans des types de modéles trés différents, possédant par
conséquent des couplages avec la matiére qui ne se comportent pas de la méme maniére. On ne
doit donc pas parler du boson Z’ ou du boson W', mais des Z’ et des W’'. Le seul point commun
entre ces particules est qu’elles sont massives, de spin 1, de charge +1 dans le cas des W’ et
électriquement neutres pour les Z’.

Pour apporter des contraintes, il faut donc se placer dans une extension du modéle standard
donnée, et dans un modeéle donné, qui prédit une augmentation non négligeable des sections
efficaces d’interaction du neutrino.

Il existe un trés grand nombre de théories au-dela du modéle standard qui introduisent de nou-
veaux bosons massifs, comme la supersymétrie, qui introduit une nouvelle symétrie entre bosons
et fermions; les théories de brisure dynamique de la symétrie électrofaible comme la technicou-
leur, inspirée de la QCD; les théories prédisant 1’existence de dimensions supplémentaires; ou
encore les théories de grande unification, qui tentent d’unifier les forces fondamentales & 'in-
térieur d’un unique groupe de jauge, dont la brisure de symétrie fait alors apparaitre le groupe
SU(3)exSU(2)r, xU(1)y du modeéle standard, ainsi que d’autres groupes de jauge, correspondant
& de nouvelles interactions véhiculées par de nouveaux bosons.

La maniére la plus simple d’étendre la structure de jauge du modéle standard est d’inclure un
nouveau groupe U(1). Celui-ci implique alors ’existence d’un nouveau boson Z’ seul. L’utilisation
d’un groupe SU(2) implique elle aussi 'existence d’un boson Z’, mais également d’un doublet de
bosons W’.

Dans le premier cas, les contraintes sont plus faciles a extraire, car il n’existe alors qu’une
particule supplémentaire qui contribue & I’augmentation de la section efficace. Malheureusement
ce cas correspond au moins favorable pour notre expérience, c’est & dire une augmentation du
nombre d’interaction par courant neutre uniquement. Il serait tout de méme possible d’appliquer
des contraintes sur les modéles prédisant des augmentations de plus de deux ordres de grandeur.

Toutefois, ce cas correspond également & celui pour lesquels les contraintes existantes sont les
plus fortes [169]. A ce jour, les meilleures contraintes correspondent au modéle B — =L, dont les
caractéristiques sont données dans la référence précédente. Le calcul exact des sections efficaces
de diffusion profondément inélastique neutrino — nucléon pour ce modéle particulier nous a ainsi
permis de voir qu’il était effectivement possible d’apporter des contraintes sur certaines régions
de l'espace des parameétres, mais que malheureusement celles-ci correspondaient & des zones déja
exclues.

En comparaison avec le cas précedent, celui des modéles prédisant également 1’existence de nou-
veaux bosons chargés est beaucoup moins clair. Il existe & I’heure actuelle trés peu de contraintes
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expérimentales sur la masse ou les couplages de telles particules, les contraintes existantes étant
beaucoup moins strictes que dans le cas du Z’. C’est donc pour ce genre de modeéles que l'on
pourrait apporter les informations les plus utiles.

On se situe alors dans le cas le plus favorable, avec une augmentation des sections efficaces
courant chargé et courant neutre. Il existe d’ailleurs des théories pour lesquelles on a l'appari-
tion de plusieurs doublets de nouveaux bosons chargés, qui peuvent donc contribuer également &
I’augmentation de la probabilité d’interaction totale du neutrino, bien que ’analyse soit alors plus
compliquée.

De plus, dans le cas du W/, en plus des sections efficaces CC et NC, on doit également consi-
dérer ’existence d’une section efficace résonnante, mettant en jeu l'interaction d’un antineutrino
électronique, correspondant approximativement & 1/9 du flux de neutrinos cosmogéniques atten-
dus, avec un électron de la matiére. Cette interaction est similaire & la résonance de Glashow
vee~ — W™ — ..., qui apparait & plus basse énergie.

L’énergie d’une telle résonnance peut s’écrire en fonction de la masse du W’ comme : Ep =
MI%V, /2m.. Un nouveau boson chargé de 1 TeV impliquerait ainsi l’existence d’une résonance aux
alentours de 10'® eV, qui correspond exactement au domaine d’énergie accessible dans notre cas.
En fonction des canaux de désintégration de ce nouveau boson, une telle résonnance pourrait se
traduire par un accroissement non négligeable de la probabilité d’interaction.

Nous pensons qu’une telle étude pourrait constituer une nouvelle source d’informations par-
ticuliérement utiles sur les différentes extensions du modéle standard existantes. Nous n’avons
malheureusement pas pu rentrer en détail dans les différents modeéles existants. Toutefois, un tel
travail est nécessaire afin de caractériser les différentes interactions du neutrino, et de pouvoir
juger du potentiel de I'observatoire Pierre Auger pour une telle étude.

Une analyse détaillée passe aussi par une véritable estimation des erreurs systématiques, afin
d’obtenir une procédure de réjection la plus solide possible. Mais la premiére inconnue de ce travail
reste le flux de neutrinos cosmogéniques que 1’on utilise comme paramétre d’entrée. Toutefois, les
contraintes les plus intéressantes nécessiteront siirement plusieurs années de données, afin d’obtenir
une exposition suffisamment grande. On peut ainsi penser que les nouvelles données acquises
durant cette période pourront également permettre de contraindre de maniére plus sévére les
différents modeles cosmologiques de production du rayonnement cosmique, et de diminuer ainsi
les incertitudes sur les flux de neutrinos attendus.

Nous faisons également I’hypothése que le développement des gerbes n’est pas modifié par la
nouvelle physique que 'on souhaite tester, ce qui est justifié par le fait que la majeure partie
du développement de la gerbe est dictée par des phénoménes de relativement basse énergie com-
parée & celle du primaire, pour lesquels cette nouvelle physique n’apparait pas. En moyenne, le
développement de la gerbe doit donc étre le méme que dans le cas standard.

Une telle étude est tout & fait envisageable dans le cas des neutrinos tau montants. Toutefois,
celle-ci fait intervenir une description de la propagation dans la terre pour laquelle 'impact de
I’inclusion de nouvelle physique doit étre étudié en détail, ce qui nécessite un peu plus de travail.
Contrairement aux neutrinos descendants, une augmentation de la section efficace courant neutre
serait par exemple pénalisante dans le cas des neutrinos montants, car celle-ci joue le réle d’'un
phénomeéne de perte d’énergie.
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Résumé

Dans ce chapitre nous avons présenté la deuxiéme méthode de détection de neutrinos de ultra
haute énergie a 1’observatoire Pierre Auger, celle des neutrinos descendants. Bien que ce type
d’étude semble & priori plus simple, comparé au cas des neutrinos montants, ce n’est en fait pas
le cas. En effet, si ce deuxiéme canal présente ’avantage d’étre beaucoup plus direct que celui
présenté dans le chapitre précédent, il présente tout de méme une difficulté non-négligeable, celle
du critére de sélection. En effet, on peut ici avoir accés a des angles zénithaux proches de 75°, qui
correspondent & la limite de discrimination entre des gerbes de protons et de neutrinos, ce qui a
pour effet d’augmenter de maniére significative le risque de contamination. La sélection doit donc
étre plus sévére et est par conséquent plus compliquée & établir.

La procédure de sélection présentée dans le début de ce chapitre permet de rejeter tous les
événements classiques de type proton. Toutefois, pour assurer la robustesse de cette derniére,
nous avons décidé de nous restreindre aux angles supérieurs & 80°. Ce choix, également adopté
dans les autres critéres de sélection développés & travers la collaboration, limite le risque de
contamination au détriment de 1’acceptance totale. Heureusement, la méthode du discriminant
de Fisher a finalement permis de définir un critére plus solide que ceux précédemment testés,
permettant d’ouvrir ’acceptance jusqu’a 75°.

Ce critére, appliqué aux données collectées entre Novembre 2007 et Février 2009, n’a malheu-
reusement pas permis de détecter de neutrinos de ultra haute énergie. Les données ont toutefois
pu étre utilisées pour obtenir une seconde limite sur le flux diffus de neutrinos attendu sur Terre.

Dans la fin de ce chapitre, nous avons également présenté une étude préliminaire, visant &
contraindre les sections efficaces d’interaction du neutrino a trés haute énergie. Nous pensons que
ce type d’étude pourrait permettre d’obtenir des informations intéressantes sur certains modéles
au-deld du modéle standard, ou méme, dans le cas de flux de neutrinos un peu plus optimistes, sur
les valeurs des sections efficaces classiques. Toutefois, une telle étude nécessiterait une exposition
totale trés importante, correspondant & plus de 10 ans de prise de données du réseau de surface
du site Sud de I'observatoire Pierre Auger, pour pouvoir contraindre les sections efficaces les plus
faibles. Dans ce cadre, I’addition des données du réseau de surface d’Auger Nord serait un atout
considérable, d’autant que celui-ci devrait posséder une surface de collection encore plus grande
que celle du site actuel.

De maniére générale, pour les flux les plus pessimistes, la détection de neutrinos de ultra
haute énergie sera une tache extrémement difficile. Pour le flux minimal considéré dans cette fin
de chapitre, la détection de 'un de ces neutrinos avec la configuration actuelle de 1'observatoire
Pierre Auger (site Sud seul) nécessiterait un siécle de prise de données. Il n’existe toutefois aucune
raison de penser que ce soit effectivement le cas. De plus, I'estimation donnée ne prend en compte
que le flux de neutrinos cosmogéniques, et néglige la contribution que pourraient apporter les
sources individuelles de neutrinos.

Ceci clot notre discussion sur les neutrinos descendants, ainsi que sur le travail dévéloppé
durant notre thése.
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Conclusion

Le travail présenté dans cette thése fait parti des différentes études entreprises par 1’obser-
vatoire Pierre Auger qui cherche & apporter une solution aux nombreuses questions encore sans
réponses qui existent a ’heure actuelle sur le rayonnement cosmique. Au moment d’écrire ces
derniéres lignes, seul le site Sud de ’observatoire a été achevé, depuis un peu moins d’un an, mais
ce dernier a déja apporté plusieurs contributions majeures, notamment sur la question des sources
des rayons cosmiques ou encore du spectre & ultra haute énergie. Et, parmi ces différents travaux,
celui qui nous concerne directement est ’étude des neutrinos de ultra haute énergie menée depuis
le début de la construction du site Sud et qui a donné lieu & deux publications.

Tout comme pour le rayonnement cosmique classique, voire méme plus, le domaine des neu-
trinos de ultra haute énergie est encore pour le moment rempli de mystéres. En effet, si ’étude
des particules primaires habituelles n’est déja pas chose facile, principalement en raison du flux
extrémement faible que ’on observe aux plus hautes énergies, celle des neutrinos doit également
composer avec une difficulté supplémentaire, inhérente a la nature des ces particules, celle de leur
probabilité d’interaction, qui rend toute tentative de détection extrémement ardue. C’est pourtant
également cette propriété qui constitue I’un des plus grands intéréts de 1’étude de telles particules
puisqu’il en résulte que ce sont les seuls messagers astrophysiques a pouvoir atteindre la Terre
sans aucune altération.

La plus grande inconnue des études sur les neutrinos de ultra haute énergie reste pour le
moment la question des flux attendus sur Terre. En effet, bien que ’on puisse avoir la quasi-
certitude qu’il existe un flux de neutrinos, et ce dés lors que les rayons cosmiques de ultra haute
énergie sont des hadrons, il n’est pas possible pour le moment d’obtenir une estimation précise de
ce dernier, principalement a cause des incertitudes qui subsistent sur les sources ou les mécanismes
de création des rayons cosmiques classiques.

Comme on I’a vu, I'observatoire Pierre Auger, bien qu’il n’ait pas été concu pour 1’étude des
neutrinos de ultra haute énergie, peut tout de méme apporter des informations intéressantes a ce
sujet, pour les énergies supérieures & 10'7 V. Nous avons ainsi décrit les deux canaux de détection
possibles pour le réseau de surface de ’observatoire, a savoir 1’étude des neutrinos tauXS montants,
qui traversent la croute terrestre sur de faibles épaisseurs, ou celle des neutrinos descendants, qui
interagissent directement avec ’atmospheére.

Dans le premier cas, nous avons travaillé essentiellement sur la description de la propagation des
v, dans la roche en développant une simulation compléte du phénomeéne considéré. Un tel travail
est en effet nécessaire pour l'évaluation de la probabilité de conversion v, — 7, indispensable
pour le calcul de ’exposition totale du détecteur, qui a permis a la collaboration d’obtenir une
limite sur le flux de v, entre 2 x 10'7 et 2 x 10'” €V, qui représente a I’heure actuelle la meilleure
contrainte dans ce domaine d’énergie.

Parallelement & ce travail, la simulation développée nous a également permis d’étudier de
maniére détaillée certains effets liés & la propagation des neutrinos et des leptons 7 dans la Terre,
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a savoir l'implémentation des pertes d’énergie du tau ou l’effet des régénérations multiples du
neutrino & travers la désintégration du tau ou son interaction par courant chargé, qui dans certains
cas peuvent avoir un effet important sur les résultats d’une telle simulation.

Dans le cas des neutrinos descendants, nous nous sommes cette fois attelé au probléme du
critére de sélection. Ce dernier a été défini & partir de la comparaison de gerbes de neutrinos,
simulées & partir du code de simulation CORSIKA, avec une partie des événements réels. La
sélection obtenue, pour laquelle nous avions choisi d’explorer des variables non utilisées jusqu’alors,
afin de tester leur pouvoir discriminant, n’a pas permis de mettre en évidence de neutrino parmi les
données collectées jusqu’en Février 2009. Toutefois, pour cette derniére la réjection du bruit passe
par l'exclusion des angles inférieurs a 80°, ce qui se traduit malheureusement par une diminution
de 'acceptance totale. Ce probléme a pu étre réglé dans la version finale du critére adopté par
la collaboration, basé sur une méthode plus complexe permettant une meilleure réjection des
événements classiques. Ce dernier n’a cependant pas permis de déceler la présence de neutrinos
parmi les événements collectés par le réseau de surface. Les données ont ainsi été utilisées pour
obtenir une limite analogue & celle obtenue dans la premiére analyse.

Nous avons finalement présenté une analyse préliminaire visant & contraindre la section efficace
d’interaction du neutrino au-dela de 10'” eV. Celle-ci nécessite de faire une hypothése sur le flux
de neutrinos de ultra haute énergie attendu sur Terre. Ainsi, les résultats varient beaucoup d’une
hypothése & une autre. Nous avons pu montrer que pour les flux les plus pessimistes, seules les
sections efficaces les plus extrémes peuvent étre testées. Dit d’une autre maniére, cela signifie que
pour les sections efficaces standards, la détection de flux de cet ordre de grandeur est trés peu
probable. Pour des flux plus optimistes, on pourrait avoir accés aux sections efficaces les plus
faibles, mais toujours pour des temps d’exposition tres grands, de plus d’'une dizaine d’années.

Ce dernier point illustre bien 1’état actuel de la physique des neutrinos de ultra haute énergie.
Il est malheureusement impossible pour le moment d’étre str que les dispositifs expérimentaux en
développement seront réellement capables un jour de détecter des neutrinos de ultra haute énergie.
Dans les cas les plus pessimistes, la détection d’un neutrino par an en moyenne nécessiterait dans
le cas d’Auger un réseau de surface d’une surface 100 fois supérieure au réseau actuel, ce qui est
difficilement envisageable. Nous ne pensons toutefois pas que la recherche de telles particules doive
étre suspendue. Celles-ci présentent en effet un intérét extrémement important pour la physique
du rayonnement cosmique qui justifie & lui seul les efforts mis en oeuvre, malgré I'incertitude sur la
faisabilité d’une telle étude. De plus, la non-détection de neutrinos, pour plusieurs années de prise
de données, serait déja a elle seule une information trés intéressante qui permettrait de contraindre
de maniére solide les nombreux modéles cosmologiques de production du rayonnement cosmique.
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Annexe A

Effet photonucléaire

2 4 2FA 2 M 2m2 2 AM222
do _dmol By @)y, Moy () 2me)yn () AMEER T )
dQ*dy Q1 2F Q?* ) 2 Q?
FQA est la fonction de structure du noyau :
A A F}

Fit = (4, 2) AR} = a(A,2)5 (F + Ff) = a(A,2) S FE(1+ 25), (A:2)
2

Le facteur a(A, x) décrit l'effet d’écrantage des nucléons dans le noyau. Ce dernier est para-

métrisé par :

F\(z,Q?) A0 x < 0.0014,
a(A,7) = oo = § AORIs TR0 0.0014 < & < 0.04, (A.3)
2 (@,Q%) | 0.04 < z.
Le rapport Fi'/FY a été paramétré par l'expérience BCDMS en fonction de x
F'ﬂ
F—i, = P(z) =1 — 1.85z 4 2.452°% — 2.3523 + z*. (A4)
2
On a donc : A
Ft = a(A, z)5F§(1 + P(x)) (A.5)

Pour la fonction de structure du proton F¥, nous avons utilisé le paramétrage ALLM97 qui
donne une bonne description de F} pour 3 x 107¢ < 2 < 0.85, 0 < Q2 < 5000 GeV2.

FY est donné par :

Q2
Ff(x,QQ) = m (FQP(x’QQ) + FQR(QU,QQ)) 7 (A_G)
avec
FP (2, 0%) = ep()a2 0 (1 — et
Ffi(z,Q% = CR(t)I'(}I%R(t)(l _ x)bR(t)7
(A7)

P In (Q2+Q2)/A?
@Ay )
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TAB. A.1 — Paramétres ALLM97

cp1 0.28067 | cr1 0.80107
cpo 0.22291 | cro 0.97307
cp3 2.1979 | cg3 3.4942
api -0.0808 | ar: 0.58400
ap9 -0.44812 aRo 0.37888
aps 1.1709 | ags 2.6063
bp1 0.36292 | bp 0.01147
bpo 1.8917 | bro 3.7582
bps 1.8439 | bps 0.49338
m2(GeV?) | 0.31985 | m%(GeV?) | 49.457
m%(GeV?) | 0.15052 | Q3(GeV?) | 0.52544
A%(GeV?) | 0.06527

Les fonctions cg/p, ar/p, br/p sont données par :

f=fi+ faths, pour f = cg, ag, br/p (Ag)
9291%—(91—92)[@—1], pour g = cp, ap '
Q*+m3,
TP = 022 we_m2
e (A.9)

TR = Q2+m%+W2—M2

W? est la masse invariante du systéme hadronique X produit lors de la diffusion.
Les différentes valeurs des paramétres impliqués dans le paramétrage sont donnés dans la table
Al
Les bornes d’intégration pour la section efficace sont :
M+my)?—M? .
Ymin = B M) <y < ymaz =1 — 2
(A.10)
Q2 ~ " < Q2 < Q2. = 2MEy.

1-y max













Résumé

L’observatoire Pierre Auger est une expérience de détection du rayonnement cosmique aux plus hautes
énergies jamais mesurées. Ce dernier posséde deux sous-ensembles de détection différents et complémen-
taires qui lui conférent des capacités sans précédents pour I’étude du rayonnement cosmique. Le détecteur
est également sensible aux neutrinos de ultra haute énergie, et ce bien qu’il n’ait pas été concu dans ce but.

Au cours de cette thése, un programme de simulation a été développé afin d’étudier la propagation et
I'interaction des neutrinos taus dans la crotite terrestre, travail nécessaire & ’étude du premier des deux
canaux de détection possible, mettant en jeu des neutrinos de type tau traversant la terre sur une faible
épaisseur, et venant interagir dans la roche & proximité du détecteur. En plus de fournir la probabilité
de conversion neutrino-tau, nécessaire pour le calcul de 'acceptance du détecteur, celui-ci a également
permis d’étudier en détail des processus liés & la propagation des particules dans la roche, permettant
de mieux comprendre leur impact sur les résultats de I’analyse. La seconde partie du travail concerne
les neutrinos interagissant directement dans ’atmosphére, & la maniére des rayons cosmiques classiques.
Pour ce deuxiéme canal de détection, un critére de sélection a été développé a partir de la comparaison
de simulation de gerbes atmosphériques, induites par des neutrinos de ultra haute énergie, avec les
données brutes du détecteur.

L’étude des neutrinos & ’observatoire Pierre Auger a permis d’obtenir deux limites sur le flux diffus de
neutrinos de ultra haute énergie, parmi les plus contraignantes & des énergies de ’ordre de I'EeV.

Mots-clés : Auger - Astroparticules - Neutrinos - Rayons cosmiques - Gerbes atmosphériques - Inter-
actions du neutrino

Abstract

The Pierre Auger observatory is an experiment dedicated to the detection of ultra high energy cosmic
rays. This detector is composed of two different sub-detectors which complement each other to offer the
greatest potential for the study of ultra high energy cosmic rays ever achieved.. The observatory is also
sensitive to ultra high energy neutrinos, though it was not designed in that goal.

During this thesis, a simulation software has been developed to study the propagation and interaction
of tau neutrinos in the Earth crust, a work needed in the study of the first detection channel, in
which tau neutrinos graze the Earth just below the horizon and interact inside the Earth crust,
just below the detector. In addition to the conversion probability needed to compute the detector
acceptance to such neutrinos, the program allowed the study of some specific features linked to the propa-
gation of the particles inside the rock, giving a better understanding ot their impact on the overall result.

The second part of the work deals with neutrinos interacting directly inside the atmosphere, like classic
cosmic rays do. For this second channel, a selection criterion has been developed through the comparison
of simulated ultra high energy neutrino showers with respect to the reaw data collected by the detector.
The study of neutrinos inside the Pierre Auger collaboration allowed to derive two limits to the diffuse
flux of ultra high energy neutrinos at energies around 1 EeV.

Keywords: Auger - Astroparticles - Neutrinos - Cosmic rays - Air showers - Neutrino interactions




