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Introduction

Sonder I’Univers et ces objets multiples, sonder 1’Univers et les lois qui le régissent,
mais encore sonder 1I’Univers a la recherche de I’invisible. Toutes ces actions peuvent pa-
raitre bien présomptueuses, ou méme des plus obscures, pour celui ou celle qui décide un
jour de se lancer dans cette aventure engendrant bon nombre de questionnements ou de ré-
flexions, et mé€me ne serait-ce qu’un instant. Ces questions qui, pour beaucoup, cherchent
toujours une réponse, ce désir de toujours comprendre ce qui nous entoure et méme nous
régit, sont des sentiments qui depuis 1’aube de la civilisation hantent les hommes, leurs
font construire des expériences qui maintenant peuvent atteindre des proportions hors de
I’échelle humaine, en terme de gigantisme, pour sonder 1’infiniment grand comme 1’infi-
niment petit.

Ces expériences actuelles qui sont le fruit des dernicres avancées technologiques et in-
tellectuelles de notre temps, et qui sont en passe de produire un prochain "boom" dans les
communautés scientifiques. Des expériences particulistes comme le LHC (Large Hadron
Collider) dont les premieres collisions proton-proton sont attendues pour le courant de
I’année 2009, et devraient atteindre une énergie au centre de masse de 1’ordre de 14 TeV,
ce qui étend encore le domaine énergétique déja bien sondé par des accélérateurs, tels
que le Tevatron ou le LEP (Large Electron Positron collider), afin d’évaluer la véracitude
du Modele Standard ou de ces éventuelles extensions (Supersymétrie, Extra-dimensions,
etc). Ou encore des expériences cosmologistes comme le satellite Planck (date de lan-
cement prévue pour le premier semestre 2009), dont la précision devrait encore surpas-
ser celle du satellite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, lancé le 30 Juin
2001), et qui a d’ores et déja produit de formidables résultats sur les anisotropies du fond
diffus cosmologique permettant d’obtenir des informations cruciales sur les proportions
matérielles de 1’Univers. Toutes ces expériences et bien d’autres utilisent des vecteurs
physiques comme les (anti-)protons, les (anti-)électrons, ou encore les photons s’étendant
du rayonnement Y aux ondes radios en passant par le visible. Mais d’autres expériences
utilisent un messager aux propriétés encore plus atypiques que les autres, et fait preuve
d’un intéressement tout particulier pour une observation d’un nouveau genre, c’est le neu-
trino. Cette particule dont la masse presque nulle, la charge inexistante, et ses oscillations
sur trois différentes saveurs, font d’elle une candidate toute particuliere pour les obser-
vations d’objets tres énergétiques (Supernovae, Noyaux Actifs de Galaxies (AGNs), etc)
sur de tres longues distances, ou encore de phénomenes li€s a une physique au-dela du
Modele Standard. Une des expériences, utilisant ce dernier messager, est située dans les
profondeurs de la mer Méditerranee, et se nomme ANTARES (Astronomy with a Neu-
trino Telescope and Abyss environmental RESearch). C’est au sein de cette expérience, et
ceci afin d’extraire certaines limites sur les propriefés intrinséques d’un élément invisible
de I’Univers, la matiere noire, que ce manuscrit de these va s articuler.
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Ainsi, la premiere partie de ce manuscrit sera accentuée dans un premier temps sur une
description concise et précise de I’histoire de 1I’Univers, et des Modeles Standards (cos-
mologique et particuliste) qui sont a la base de la compréhension actuelle. Par progression
logique, la suite du développement se pretera a une description de modeles au-dela du Mo-
dele Standard, notamment particuliste, comme la Supersymétrie et, naturellement le mo-
dele faisant partie intégrante de cette these, le modele UED (Universal Extra-Dimension),
dit aussi plus généralement de Kaluza-Klein. Alors, une premiere vision de la nature
potentielle de la matiere noire sera entrevue. Ensuite, dans un second temps, les outils
permettant de sonder les propriétés de la matiere noire, et plus précisément les télescopes
a neutrinos, seront présentés avec un soin tout particulier apporté pour ANTARES, qui
fait 1’objet d’expérience principale et indispensable a ce travail de these. Les principes
de fonctionnement et les phénomenes physiques utilisés pour la détection des neutrinos,
comme 1’effet Cerenkov entre autres, seront entierement detaillés.

La seconde partie sera beaucoup plus axée quant a elle sur les bruits de fond princi-
paux inhérents a un télescope de ce type, comme les muons et neutrinos atmosphériques,
favorisant I’écrantage d’un signal physique a base de neutrinos provenant d’une source
étendue ou ponctuelle. L’ origine de ce type de bruit de fond sera abordée, et sa quantifica-
tion faite au travers d’une simulation Monte-Carlo interne a la collaboration ANTARES
entiecrement dediée a ce type de calculs. Les nombreuses coupures de sélections sur les
évenements seront alors ensuite introduites dans le but d’extraire un signal potentiel pro-
venant de I’objet astrophysique ayant le premier role dans ce manuscrit, le Soleil.

La troisieme et derniere partie détaillera de maniere complete la progression des parti-
cules de matiere noire issus du modele UED au sein du Soleil, conduisant a la production
de neutrinos dans leurs trois saveurs. Pour cela, un second package de simulation Monte-
Carlo, dedié a la matiere noire, sera presenté, ceci afin de conduire aux nombres d’évene-
ments neutrinos détectables par ANTARES, et par la suite a I’extraction d’une nouvelle
limite centrée sur le modele UED pour en contraindre sa phénomenologie.

Enfin, deux annexes suivront ce développement pour parfaire ou aider a se remémorer
les connaissances du lecteur en ce qui concerne les oscillations des neutrinos qu’elles se
produisent dans la matiere ou dans le vide, et concernant la technique de reconstruction
des traces des muons issus des neutrinos entrant dans le milieu environnant le détecteur.

Ce manuscrit a été entierement manoeuvré et écrit dans I’optique d’avoir un déve-
loppement logique, pédagogique, et méme parfois historique, pour que I’ensemble des
connaissances, utilis€ pour aboutir au but final, soit directement accessible.



Premiere partie

L’Univers a la portée de I’observation
neutrino






Chapitre 1

L’Univers et son cO6té obscur

Ce premier chapitre fera tout d’abord 1’objet d’une description non-exhaustive des
différentes phases majeures qu’a pu connaitre I’Univers dans son ensemble en 1.1. Cette
description est le point de départ d’une prise de conscience que ce dernier ne peut étre étu-
dié et compris qu’au travers de deux visions distinctes, et pourtant inrinquées, que sont les
développements cosmologiques et particulistes. Ces deux courants de pensée physique,
qui seront ensuite décrits en détails en 1.2.1 et 1.2.2, possedent tout deux un modele dit
standard du fait de leur grande capacité a prévoir la dynamique de systemes macrosco-
piques ou microscopiques respectivement, et en conséquence de leur grande stabilité. Ce-
pendant, I’incapacité des modeles standards a expliquer certains faits comme 1’intervalle
énergétique important séparant 1’échelle électro-faible de celle de Planck (connu sous le
nom de probleme de hiérarchie), ou encore la convergence des différents couplages de
jauge attendus a haute énergie, a conduit aux développements de plusieurs modeles au-
dela du modele standard, notamment particulistes. Pour cela, certains modeles supersy-
métriques seront abordés en 1.3.2, ainsi que celui faisant 1’objet de 1’étude détaillée dans
le chapitre 5, le modele extra-dimensionel de Kaluza-Klein. Ce dernier sera explcitée plus
amplement avec une introduction breve et précise de sa phénomenologie en 1.3.3.1 et son
intéret majeur a pouvoir apporter naturellement un candidat viable comme particule com-
posante de la matiere noire en 1.3.3.2, tout comme la Supersymétrie. Enfin, I’existence
méme d’une matiere noire du type non-baryonique (différente des constituants de la ma-
tiere ordinaire) au sein de 1’Univers sera mise en évidence, en 1.4, a partir de différentes
constatations observationnelles, comme entre autres les effets de lentille gravitationnelle
ou encore les mesures d’abondance Q;h? des constituants i de 1’ Univers a partir du rayon-
nement de fond cosmologique (CMB).

1.1 Une breve histoire de I’Univers

L’ Univers, tel qu’il est observé aujourd’hui, a connu par le passé un grand nombre de
transitions majeures qui, de part leur spécificité et leur intensité respective, ont permis de
lui donner son aspect actuel. La détermination de ces transitions sont le fruit d’un long
travail d’observation et d’analyse réalisé depuis que ’homme a commencé a poser un
regard critique sur le ciel qui I’entourait. Ces observations, étendues au fur et a mesure
vers des époques lointaines de I’ Univers, ont permis d’extrapoler 1’évolution a rebours de
celui-ci, d’aujourd’hui a un temps trés proche de sa naissance, appelé le temps de planck.
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Sur cet intervalle en temps que cette section se propose de retracer brievement 1’histoire
chaotique de I’Univers.

A I’heure o1 ces lignes sont écrites, les observations et modeles cosmologiques actuels
s’accordent a décrire I’Univers jusqu’a une époque oil il n’était agé que de t = 1073 s. A
ce temps t, dit de Planck, la gravitation est une interaction forte a une échelle d’énergie
avoisinant la masse de Planck, Mp; = 10%°® GeV. L’ Univers est alors soumis au groupe de
Grande Unification (GUT), dont la forme reste encore inconnue. Au-dela de ce temps, la
Physique des Particules et le Relativité générale n’ont plus cours, et il devient impossible
de connaitre, ou simplement d’extrapoler, la nature physique de 1’Univers. C’est donc a
partir de cette époque a aujourd’hui, que I’Univers a évolué de la maniere suivante :

— Période Inflationnaire :

D’apres le modele d’inflation chaotique d’Andrei Linde [153], c’est a partir de ce
temps de Planck qu’une période d’expansion exponentielle de I’Univers commence.
A ce stade, 1’ Univers posséde une température T [J 10'® GeV, et peut étre vu comme
un état de vide quantique (avec une tres haute densité d’énergie, et aucunes parti-
cules élémentaires) instable. Cet état de vide est le plus souvent associé, dans la
théorie inflationnaire, a un champ scalaire dénommé 1’inflaton. C’est ce champ qui
est a I’origine de la large expansion qu’a connu 1’Univers, qui permet d’expliquer
I’état de platitude apparente de ce dernier, et qui aurait induit une brisure spontanée
du groupe de Grande Unification en groupe de jauge du Modele Standard, tel que
U(1)y O SU2). O SU(3)c.

— Baryogénese :

Cette période correspond a I’apparition de I’asymétrie entre matiere et anti-matiere.
A ce moment précis, I’Univers possede une température T (1102 GeV, et une bri-
sure spontanée du groupe de jauge du Modele Standard s’opere, tel que U(1)y [
SU(2). O SU(3)c —» U(1)q U SU(3)c (voir en éq. 1.14). Cette dernicre est souvent
nommée brisure spontanée de symétrie électro-faible (EWSB), et est probablement
a I’origine de la baryogénese [154].

— Période de stabilisation pour la matiére noire (le freeze-out, voir en 1.3.4.1) :

Comme cela sera également explicité par la suite, les particules candidates a la
composition de la matiere noire, telles que les neutralinos (Supersymétrie) ou les
B® (Kaluza-Klein), connaissent une période ot leur taux de production et d’anni-
hilation se stabilise pour une densité relique, connue actuellement sous la forme de
Qcpmh?, contrainte par le satellite WMAP [47] (Wilkinson Microwave Anisotropy
probe). Ces particules, le plus souvent dénotées par les WIMPs (Weakly Interacting
Massive Particles), jouront plus tard un role dans la formation des grandes struc-
tures. A cette étape dans 1’évolution de I'Univers, T O [0 10%; 010°%] GeV.

— Transition de phase en QCD :

Le modele théorique décrivant I’interaction forte, appelé Chromodynamique quan-
tique (QCD), connait une transition de phase a une période ou la température de
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I’Univers avoisine T [10.3 GeV. Cette transition est la conséquence du confinement
des quarks et gluons en hadrons, tels que les protons ou les neutrons.

Nucléosynthese :

L’agitation thermique (T [J 100 keV) est telle que les protons et les neutrons
peuvent désormais fusionner pour former les premiers noyaux 1égers dans 1’ histoire
de 1’Univers (D, 3He, “He, Li). Du fait de mesures de précision faites sur 1’abon-
dance des éléments légers, le modele standard de la Nucléosynthese dans la théorie
du Big Bang (BBN) a été largement contraint et accepté par les observations [155].

Formation des structures :

AT O1eV, les densités de matiere et de radiation sont maintenant égales. Les
conditions sont maintenant suffisantes pour que des premiers amas de matiere ordi-
naire s’accrete au sein d’inhomogenéités formées par la matiere noire. La formation
des structures aux grandes échelles a commencé.

Découplage des photons, le CMB (Cosmic Microwave Background) :

Les premiers noyaux d’hydrogene stable et neutre se forme a une température de
I’ordre de T [J0.4 eV. Les protons se couplant aux électrons laissent échapper des
photons qui se découplent ainsi de la matiere, pour voyager librement au sein de
I’Univers. Ce dernier devient alors transparent a la lumiere pour former le fond de
radiation cosmologique (CMB) dont le spectre a été étudié, il y a peu de temps,
entre autres par COBE et WMAP [47]. Ce spectre apporte notamment des informa-
tions sur les différentes densités de matiere baryonique, non-baryonique (la matiere
noire), sur la densité de rayonnement, et enfin sur la tres actuelle et inconnue énergie
noire.

Aujourd’hui :

D’importants amas de galaxies se sont formés. Ces galaxies se composent a la fois
d’un amas de matiere noire exotique, d’étoiles (des naines blanches aux géantes
rouges, en passant par des €étoiles du méme type que le Soleil), et de matiere noire
baryonique (gaz chauds, naines brunes, ...), dans un Univers a la température T [J
2.7K et a une époque de pres de 13.7 x 10° d’années apres sa naissance.

Maintenant, cette évolution de I’Univers a pu étre déterminée a partir de nombreuses
observations plus ou moins lointaines, comme cela a été vu précédemment, mais égale-
ment en utilisant deux modeles principaux indispensables a la compréhension. Ce sont
les modeles standards cosmologiques et particulistes. Ces deux deniers sont décrits dans
la section suivante.

1.2

1.2.1

Le Modele Standard Cosmologique et Particuliste

le Modele Standard cosmologique

En presque un siecle, depuis la naissance de la théorie relativiste de la gravitation en

1915,

le modele cosmologique fondé sur le scénario du BigBang, décrivant 1’Univers en
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expansion, n’a cessé d’évoluer. A T’heure actuelle, le Modele Standard a atteint un tel état
de sophistication qu’il permet d’expliquer de maniere satisfaisante 1’histoire thermique
de I’Univers, I’abondance des éléments, les radiations du fond cosmologique, les struc-
tures a grande échelle et autres problemes de 1’Univers. Cependant, la compréhension de
I’Univers dans sa globalité reste partielle. C’est pourquoi, il est nécessaire d’utiliser les
dernieres innovations en mati¢re de nouvelle physique pour étendre ce savoir.

Le Modele Standard est fondé sur deux principaux pilliers que sont les équations
d’Einstein :
1
R/JV - éRg“V = 87TGT[JV + /\guv f (1.1)

ou R,y est le tenseur de courbure de Ricci, R sa trace, Ty est le tenseur d’énergie-
impulsion et A la constante cosmologique, et la metrique de Robertson-Walker :

2
ds? = —cdt? + a(t)? +r2dQ? |, 1.2

a0 1=z (12)

ou a(t) est le facteur d’échelle, et k le coefficient de courbure spatiale pouvant prendre

les valeurs k = —1, O, +1. Cette métrique, développée dans le cadre d’un Univers sup-

pos€ homogene et isotrope, permet de simplifier au mieux 1’analyse mathématique des
équations d’Einstein. Ces hypotheses ont d’ailleurs été confirmées par un bon nombre
d’observations comme par exemple celles du CMB. Mais ce probleme peut étre d’avan-
tage simplifier en posant kK = 0, ce qui réduit la partie spatiale de I’éq. 1.2 a une simple
métrique Euclidienne, c’est-a-dire décrivant la dynamique d’un espace plat. Les équa-
tions d’Einstein, résolues avec cette métrique, permettent alors d’aboutir a I’équation de
dépendance en temps du facteur d’échelle a(t), I’équation de Friedmann :

i\ Kk _ 8mGy
<£) + ; - 3 ptOt ’ (1'3)

ou Py est la densité d’énergie moyenne totale de I’Univers, et Gy est la constante de
gravitation Newtonienne. La densité Py est composée a la fois de la densité de matiere,
de rayonnement et de I’énergie du vide décrite par la constante cosmologique :

Prot = Pm T Pryt T P - (1.4)
Ceci amene a introduire le parametre de Hubble donné par :
a(t)
H() = —, 1.5
0= 15 (15)

qui gouverne I’expansion locale décrite par la loi de Hubble, v = Hd, ou v est la vitesse
d’expansion, et d est la distance physique. Généralement, la valeur actuelle du parameétre
de Hubble Hg est exprimée comme :

Ho = h.100km.s*.Mpc™t, (1.6)

ou h = 0,73 £ 0,03 d’aprés de récentes observations (Voir en [152]). A partir de
1’éq. 1.3, il vient que 1’Univers doit étre plat (k = 0) lorsque sa densité d’énergie est égale
a une certaine densité critique p; donnée par :
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P<p.| Q<1l|k=-1]ouvert
pP=p. | Q=1| k=0 | plat
P>p. | Q>1| k=1 | fermé

TAB. 1.1: Courbure de I’Univers exprimée en fonction de la densité critique pc, de I’abondance
globale Q, et du coefficient de courbure qui en découle k.

3H2
= : 1.7
Pe 87Gn (1.7)
L’équation de Friedmann peut alors s’exprimer de maniere équivalente par :
k
Pa_ _1=0-1, (1.8)

H2a? 3H2

871G
Q donnant le densité totale relative. En conséquence, 1’abondance d’une substance
dans I’Univers, en unité de p., est définie par Q; pour une espece i, de densité p;, comme :

_ P
Q=2 1.9
= (1.9)
Donc,
Q:ZQi. (1.10)
i

La courbure de I’ Univers est donc déterminée par les valeurs de Q qui sera plus élevée,
plus petite ou égale a 1 (Voir le tab. 1.1).

Maintenant, pour permettre d’en savoir plus sur la genese de 1’Univers et sur son
fonctionnement au travers de 1I’étude des astroparticules, il est nécessaire d’introduire le
modele standard de la physique des particules, ci-apres.

1.2.2 Le Modele Standard en Physique des Particules

Dans le Modele Standard particuliste, les constituants fondamentaux de la maticre
correspondent aux fermions : les quarks, et les leptons, soumis a la force forte et élec-
trofaible dont les médiateurs sont des particules de spin entier : les bosons. L’interaction
forte se propage par I’intermédiaire de gluons G et I’interaction électrofaible par les W+,
Zo, ¥ et le boson de Higgs scalaire HO. Les leptons et les quarks d’hélicité gauche sont
arrangés en trois familles de doublets SU(2), (I’équivalent existant pour I’hélicité droite) :

(ZE)L(ZE)L( ¥E)L (1L11)
(5).(2).00).

Chaque génération contient deux saveurs de quarks avec un Nombre Baryonique B = %
et un Nombre Leptonique L = O, et deux leptons avec B = 0 et L = 1. Chaque particules
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précitées ont également leurs antiparticules avec la méme masse et des nombres quan-
tiques opposés.

Les quarks d, s, b, sont des états propres faibles reliés a leur état propre de masse d’,
s’, b’, par la matrice de mélange de Cabbibo-Kobayashi-Maskawa (CKM) de la maniere
suivante :

d Vud VUS Vub d, d,
S | =| Va Ves Vo S | =Vam | (1.13)
b th VtS th b, b,

Les symétries de jauge jouent un role fondamental en physique des particules. C’est
en fait en terme de symétrie, et en utilisant le formalisme de théorie des jauges, que les
interactions fortes et électrofaibles peuvent étre exprimées. Le Modele Standard est basé
sur le produit tensoriel SU(3). 00 SU(2). 00 U(1)y qui mene a la brisure spontanée de
symétrie :

SUB). 0 SU2). OU1)y — SUB): O U(D)q, (1.14)

ou Y est I’hypercharge faible, et Q la charge électrique, SU(3)¢ est le groupe de symé-
trie permettant de décrire I’interaction forte, et connu sous le nom de ChromoDynamique
Quantique (QCD). Cette brisure spontanée de symétrie est la cause de I’apparition des
bosons de jauge massifs W*, Zg ainsi que d’un champ scalaire de Higgs massif.

Bien que le Modele Standard permet d’obtenir des résultats spectulaires sur une large
gamme d’énergie, il ne permet pas d’expliquer la totalité des énigmes surtout lorque vers
la gamme des tres hautes énergies (proche de la naissance de 1’Univers), ou la force de
gravitation ne devient plus négligeable du point de vue microscopique. C’est pourquoi il
est utile de développer des modeles pour aller au-dela du Modele Standard, pour tenter,
entre autres, de découvrir des solutions au méchanisme d’oscillation des neutrinos (expli-
qué par le fait que les neutrinos posseédent une masse contrairement a ce que prévoit le
modele standard), ou par exemple, pour rester dans le cadre de la thématique générale, de
permettre de découvrir la nature profonde de la matiere noire.

Parmi les nombreuses tentatives pour aller au-dela du Modele Standard, deux sont
récurrentes, la supersymetrie et le modele multi-dimensionel de I’espace-temps. Dans la
section suivante, ces deux types de modele sont développés pour améliorer au mieux la
compréhension concernant la matiere noire (non-baryonique).

1.3 Au-dela du Modele Standard

1.3.1 La Supersymétrie

La théorie de la supersymétrie s’applique a créer une parfaite symétrie entre les fer-
mions et les bosons, ¢’est-a-dire une unification entre les composants de la matiere et leurs
interactions. L’intéret qui est désormais portée a cette théorie provient du fait qu’elle per-
met d’entrevoir la solution a certains problemes comme, par exemple, le probleme de
hiérarchie. En effet, il existe une trés grande difference entre 1’échelle d’énergie électro-
faible et celle de Planck. Ce fait étant apparu avec les corrections radiatives sur la masse
du boson de Higgs. La solution a ce type de probleme, ou a d’autres, est d’inclure dans



1.9, AU-ULCL.A DU VIUDLCLE O 1AINUARND 7

le panel des particules existantes, déja nombreuses, leurs superpartenaires possédant une
masse identique et un spin qui différe de un demi. D’un point de vue mathématique, 1’al-
gebre de la supersymétrie, issu des groupes de Lie, garanti I’existence de superpartenaire
pour chaque particule du modele standard avec les propriétés précitées. Un autre point im-
portant, qui légitimise I’intéret porté a la supersymétrie, est la convergence des constantes
de couplage de jauge pour une échelle My 2 x 10'® GeV (voir la fig. 1.1 issue de [11]).

60 T T T T T ]

World average 91
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a*(Q)

20
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a;(Q)
IR R VR RN RN R
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FIG. 1.1: A gauche : Les mesures des constantes de couplage au LEP permettent de s’aperce-
voir qu’elles ne convergent pas pour de hautes valeurs énergétiques avec une simple
utilisation du Modeéle Standard. A droite : Avec la supersymétrie, celles-ci convergent
naturellement.

La seule zone d’ombre se glissant derriere la supersymétrie serait I’accumulation d’un
grand nombre de parametres libres. C’est pourquoi, il a été développé une extension su-
persymétrique minimale du Modele Standard, appelée MSSM (Minimal Supersymetric
Standard Model), qui minimise le nombre de champs nécessaires a I’apparition de tous
les champs du Modele Standard. Le bestiaire des superparticules est alors développé de
la maniere suivante :

— A chaque champ de jauge (gluons, W* et bosons B) sont associés des superparte-
naires du type fermionique appelés gauginos (gluinos g, winos W' et binos B).

— Des superpartenaires bosoniques sont également associés aux fermions appelés
squarks et sleptons.

— Dans le secteur des bosons de Higgs, il s’est avéré que I'utilisation d’un seul doublet
de bosons de Higgs n’était pas suffisant pour donner une masse aux quarks u, d et
leurs superpartenaires. C’est pourquoi, un nouveau champ de Higgs a été introduit
(aboutissant a deux doublets de Higgs, soit cinq états physiques du Higgs). Pour
finir, a chaque boson de Higgs est associé sa superparticule, les Higgsinos de spin
1

-

Dans le tableau ci-apres (tab. 1.2), un récapitulatif des particules du Modele Standard,
associées a leurs superparticules, est présenté.
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Particules et Champs du Modele Standard

Partenaires Supersymétriques

états propres d’interaction états propres de masse

Symbole Nom Symbole Nom Symbole Nom
g=d,c,b,u,s,t quark ., Or squark qw 02 squark
l=e,u, T lepton TL,TR slepton Tl,Tz slepton
V = Ve, Vy, Vr neutrino v sneutrino v sneutrino
g gluon g gluino g gluino
W= W-boson W+ wino
H™ Higgs boson NI higgsino Xi2 chargino
H* Higgs boson H higgsino
B B-field B bino
w3 W3-field W3 wino
H? Higgs boson ~ o 232,3,4 neutralino

0 . H? higgsino
H3 Higgs boson 50 higesi
H3 Higgs boson 2 1EESINO

TAB. 1.2: Récapitulatif des particules du Modéle Standard avec leur superpartenaire associé.

Pour terminer cette présentation du modele MSSM, la R-parité est introduite. Cette
quantité a son importance pour la compréhension de 1I’abondance de la matiere noire non-
baryonique, et est définie comme suit :

R = (_1)3B+L+ZS’ (115)

avec B, L, et S, le nombre baryonique, leptonique, et de spin de la particule respecti-
vement. En effet, toutes les particules du Modele Standard ont une R-parité R = 1 et leurs
superpartenaires, R = —1. La R-parité étant un nombre quantique multiplicatif, les spar-
ticules ne peuvent se désintégrer qu’en un nombre impair de sparticules avec un nombre
quelconque de particules conformément au principe de conservation de la R-parité. En
conséquence, les sparticules les plus légeres, dites LSPs (Lightest Supersymetric Par-
ticles), doivent étre stables et ne se désintegrent que par un procédé d’auto-annihilation
par paire. Les LSPs sont donc des candidates de matiere noire potentielles et sont repré-
sentées par quatre états propres de masse fermionique de Majorana, les Neutralinos x?,
X3, X3 et X2. Ces états propres sont classés du plus léger au plus lourd, d’indice 1 a 4
respectivement, et sont formés a partir du mélange des états propres d’interaction B, W,
HY, et HY grice a la matrice ¢y = N; suivante :

M, 0 —Mz cos B sin 8, Mz sin 3 sin 8,
A = 0 M, Mz cos 3 cos 6,, “Mz sin 3 cos 6,
N7 | =Mz cos B sin 8,, Mz cos B cos 8, 0 —u ’
Mz sin 3 sin 8,, —Mz sin 3 cos 8, -u 0

(1.16)

ol My et M, sont les paramétres de masse des binos et winos respectivement, By est
I’angle de mélange, tan 3 est le rapport des valeurs des deux champs de Higgs HY sur H?
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dans le vide, et U est le parametre de masse du Higgsino. Par abus de langage, 1état X9 est
appelé le neutralino, soit X = X?. Celui-ci apparait alors comme une combinaison linéaire
des états B, W5, H?, Hg de la manieére suivante :

X = N11§+N12W3+N13ﬁ8+|\|14ﬁg. (117)

L’état propre de masse du neutralino est trés dépendant de la paramétrisation utilisée
dans le cadre de la MSSM, c¢’est pourquoi, dans la section qui va suivre, quelques modeles
de supersymétrie (les plus répandus) sont abordés.

1.3.2 Description de quelques modeéles supersymétriques

Méme si I'utilisation de la MSSM simplifie au mieux I’utilisation de la supersymétrie,
le nombre de parametres libres reste conséquent (supérieur a 100). Certaines hypotheses
sont alors convenues pour réduire ce dernier a quelques parametres. Une série de modeles
possibles sont alors obtenus directement, tous dépendants des hypothéses utilisées.

Tout d’abord, en quoi consiste le modele MSUGRA ? Le modele mSUGRA est basé
sur un ensemble de considérations théoriques (voir en [156]) par lesquelles les parametres
obéissent a un ensemble de conditions limites a 1’échelle de la Grande Unification dont
voici les détails :

Unification des couplages de jauge :

a1(My) = ax(My) = az(My) = ay, (1.18)

avec, O = g?/41T.

Unification des états propres de masse des gauginos :
M1(My) = Mz(My) = M3(My) =myp. (1.19)

Unification des masses des scalaires :

Mz, (Mu) = Mg (Mu) = My (My)
= My, (My) = My, (My) = mg (1.20)

— Couplage des termes de masse trilinéaires

Au(My) = Ag(My) = A(My) = Ao. (1.21)

Finalement, avec une minimisation du potentiel de Higgs, cela abouti a I’utilisation de
seulement cinq parametres libres qui sont :

tanB, Myp, Mg, Ag, sign(u). (1.22)

Ces parametres peuvent €tre contraints par les observations, dont celle du satellite
WMAP, qui en mesurant les fluctuations de température du fond cosmologique permet
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F1G. 1.2: Régions du plan (m1/2, mg) dans mSUGRA qui sont compatibles avec les observations
0.044 < QXh2 < 0.129 pour u > Oet tan 3 = 5,10, 15, 20, 25, 30, 35, 40, 45, 50, 55. Les
parties plus foncées sont celles compatibles avec I’anomalie du moment magnétique du
muon g, — 2 notamment.

d’aboutir a la densité relique de matiere noire (voir en [157]), mais également par les
dernieres données des accélérateurs, comme cela apparait en fig. 1.2.

Ensuite, contrairement 2 mSUGRA qui s’appuit sur des considérations théoriques,
il existe des modeles qui se focalisent plus sur I’aspect phénoménologique de la super-
symétrie comme le modele MSSM phénoménologique, ou pMSSM. Ce modele est tres
adaptable car il peut €tre décrit par des dizaines ou seulement quelques parametres. Un
exemple de ce modele peut Etre utilisé par 1’intermédiaire du programme Monte-Carlo
DarkSusy [22], avec les sept parametres libres suivants :

U, My, tan 3, Ma, Mg, Ay, et A, (1.23)

ou My est la masse du boson de Higgs pseudo-scalaire, mg la masse des scalaires,
et Apt les couplages trilinéaires similairement a mSUGRA. Par contre, contrairement a
mSUGRA, les conditions limites des parametres sont choisies a I’échelle €lectrofaible.

En dernier lieu, Le modele AMSB (Anomaly mediated SUSY Breaking) peut étre défi-
nit. Ce dernier, issu de la phénoménologie d’un Univers pluri-dimensionnel, permet d’ex-
primer les parametres a basse énergie telle que les couplages de jauge et de Yukawa. I1
possede entre autre la particularité de relier toutes masses de gauginos a la masse du gravi-
tino (partenaire supersymétrique du graviton) par M; U ms 4, contrairement 2 mSUGRA,
ou M; U mi. Le seul probleme survenant avec AMSB est que les sleptons sont affectés
d’une masse au carré imaginaire, et donc deviennent des particules tachyoniques. Pour
résoudre ce probléme, une masse d’un scalaire M3 est ajoutée a méepton pour aboutir a une
quantité réelle. Ce modele, appelé mAMSB, permet de n’utiliser que quatre parametres
libres qui sont(voir en [158]) :
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mo,mg,tanﬁ,sgnu =+, (1.24)

oum g est la masse du gravitino de spin %’ .

Il existe d’avantage de modeles supersymétriques, mais ceux-ci n’étant pas la princi-
pale source de raisonnement pour 1’étude qui va suivre, la phénomenologie de la Super-
symétrie s’arrete ici, pour s’attarder d’avantage dans le prochain paragraphe sur le mo-
dele de Kaluza-Klein a la base de toute cette étude (pour de plus amples renseignements
concernant SUSY, les références [3], et [5S9] sont proposées).

1.3.3 Le modéle de Kaluza-Klein
1.3.3.1 Généralités sur le modeéle de Kaluza-Klein

C’esten 1921 que I’idée d’une dimension supplémentaire est apparue pour la premiere
fois sous la plume de Kaluza pour tenter d’unifier la gravitation et la force électromagné-
tique. Il identifiait alors les termes supplémentaires du tenseur métrique, dans les équa-
tions d’Einstein (voir en €q. 1.1), aux champs de jauges usuels. Depuis cette idée d’utiliser
la géométrie de 1’espace-temps pour entrevoir une unification des forces de 1’Univers a
évoluée pour prendre en compte la force faible et la force forte. Dans ce qui va suivre,
I’attention se focalise sur la forme actuelle du modele de Kaluza-Klein, et en quoi celui-ci
peut-Etre, au méme titre que la Supersymétrie, un atout majeur pour tenter d’expliquer la
nature de la matiere noire.

Tout d’abord, dans la totalité des modeles extra-dimensionnels, notre espace-temps a
3+ 1 dimensions devient une structure, appelée brane, qui évolue dans un espace-temps a
3+0+1 dimensions appelé le bulk. Plusieurs scénarios de compactification des dimensions
supplémentaires sont possibles, mais deux restent tres usités. Le scénario ADD [160]
(Arkani-Hamed, Dimopoulos, Dvali) qui compactifie les extra-dimensions sur des cercles,
ou toutes formes topologiquement équivalentes, de méme rayon de courbure R. Et de
manicre totalement contrastée, le modele RS [161] (Randall, Sundrum) qui privilégie des
extra-dimensions a larges rayons de courbure (dites déformées). De maniere générale,
dans toutes théories extra-dimensionnelles, tous les champs se propageant dans le bulk
possedent un moment quantifié inversement proportionnel au carré du rayon de courbure,
p? [ %. Chaque champ du bulk vont alors se décomposer en un ensemble de modes de
Fourier, appelés états de Kaluza-Klein (KK), qui apparaissent dans notre espace-temps a
quatre dimensions comme une série (ou tour) d’états de masse m, o< §, ol n représente
I’indice modal.

Dans la majorité des scénarios, la plupart des champs sont confinés sur les branes
hormis la gravité qui se propage dans le bulk afin d’expliquer sa faible intensité. Cepen-
dant, dans le cadre de cette these, un scénario extra-dimensionnel généralisé est choisi,
ou I’hypothese est posée que les extra-dimensions sont assez compactes pour permettre
la propagation de tous les champs dans le bulk. Ce scénario posseéde une description phé-
nomenologique au travers du modele UED (Universal Extra-Dimensions). La spécificité
de ce modele est d’utiliser a la fois les scénarios ADD et RS pour ce qui est de la com-
pactification des extra-dimensions. De ce fait, celles-ci sont toujours appréhendées par la
quantité R, et au travers de leur forme étirée. La grande importance de ce scénario est
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qu’il permet d’entrevoir une solution au probleme de hiérarchie en diminuant 1’énergie
a laquelle se situe 1’échelle de Planck, et de produire des particules aux propriétés suffi-
sament intéressantes pour étre des candidates viables a la matiere noire. C’est ce qui est
développé dans la section suivante, avant de s’étendre sur 1’évidence de 1’existence d’une
matiere noire non-baryonique, et sur la possibilité de détection des produits d’annihilation
de celle-ci par I’intermédiaire d’un télescope a neutrino.

1.3.3.2 Particules issues du scénario UED comme candidats pour la matiére noire

Comme cela a déja été spécifié prcédemment, le modele UED se construit sur les
bases du Modele Standard existant dans un espace-temps de 4 + & dimensions au total.
Tous les champs du Mod¢le Standard sont considérés pouvoir se propager au sein des 0
dimensions supplémentaires de rayons de compactification R. Dans le cadre de ce travail,
un nombre de dimensions supplémentaires = 1 est choisit. Les ordres supérieurs (0 > 1)
ayant été étudiés en [3], il est tout a fait possible de rendre compte de résultats relatifs a
chacun de ces cas particuliers pour d’autres études conjointes. Ainsi, pour le cas ou 0 =1,
la compactification de la dimension supplémentaire doit suivre un orbifold du type S1/Z,
pour permettre aux fermions de posséder une chiralit¢ non nulle dans 1’espace a quatre
dimensions. Un orbifold se définit topologiquement comme une extension des variétés
(manifold) lisses possédant des singularités. Ce sont ces singularités qui permettent de
réduire le nombre de degré de liberté pour les particules fermioniques, au niveau zéro
des tours de Kaluza-Klein, et donc de représenter convenablement les champs du Modele
Standard lors d’une projection sur les quatre dimensions usuelles.

Suite a cela et similairement a la Supersymétrie, la conservation d’un nombre comme
la R-parité (voir en éq. 1.15) qui permet de déduire la viabilité des LSPs en terme de
candidats a la matiere noire, la KK-parité est introduite. Outre le fait que I’amplitude du
niveau de Kaluza-Klein d’une particule est une mesure directe de son moment p dans
I’espace extra-dimensionel, puisque p? [J 2+ la KK-parité définie comme :

P=(-1", (1.25)

ol n dénote le N®™ niveau de Kaluza-Klein, peut étre supposée comme conservée,
en vertu du fait que les moments extra-dimensionels se conservent. C’est ainsi au travers
de cette hypothese, lourde de conséquence d’un point de vue phénomenologique, qu’un
éventuel candidat comme particule de matiere noire va pouvoir étre extrait.

Mais avant d’aboutir directement a la particule d’intérét pour cette étude, il est né-
cessaire de réaliser une revue succinte des modes de Kaluza-Klein existant dans le cadre
du scénario UED a cinq dimensions. Comme cela a déja été décrit précédemment, tous
les champs du Modele Standard apparaissent dans I’espace a cinq dimensions comme des
tours de Kaluza-Klein dont les états de masses se définissent de la maniere suivante :

n2
M0 = 25 + Mo (1.26)
ott XM est la n*®™ excitation de Kaluza-Klein du champ X du Modele Standard, R [J
TeV ! est toujours le rayon de compactification de I’extra-dimension, et X est le mode
zéro de Kaluza-Klein, dénotant la particule du Modele Standard elle-méme. A partir de
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13, si les effets des corrections radiatives et des termes de bords ne sont pas considérés, le
spectre des états de masse de Kaluza-Klein peut étre totalement dégénéré a chaque niveau
n, dans le cadre olt R est largement plus élevé que la plupart des états de masse des
champs du Modele Standard au niveau zéro. Cependant, considérant ces effets radiatifs et
de bords liés au modele UED, ce spectre peut étre modifié.

C’est en se basant sur les calculs réalisés en [162], que les contributions aux différents
états de masse m>2<(n> sont considérés pour une correction radiative d’ordre un :

2 2
)\ g7 (-39¢(3) _n?
OMgn) = 1672R? ( > 2 3R
2 -5¢(3
3o = 16?12R2 (? 7(12) +15n%In /\R)
2 -3¢(3
&(Mgw) = 16?135R2 <3 57(12) +23n°In /\R)
_ n 2,21 5 1 p
5(mQ(n)) - m <693 + §g + ég In AR
n /
6(mu(n)) = m (69% +29 2) In AR
_ n 2.1 5
o(Myn) = 1672R <693 + 29 ) In AR
— n 27 2 9 2
6(m|_(n)) - m <§g + ég ) ln /\R
S(Mew) = N 921 AR (1.27)
s 1677R 2 ! '

avec {(3) ~ 1.2020... est la troisieme fonction zéta, A\ est une coupure d’échelle
appliquée a la théorie, et qui est définie comme 1’échelle a laquelle la théorie effective
a cinq dimensions est brisée, c’est-a-dire ou les couplages a cinq dimensions deviennent
fort, et ou la théorie n’est plus perturbative. Ce dernier influt enticrement sur la théorie, et
est donc pris comme un parametre a part enticre du modele UED.

Suite aux expressions présentes en €q. 1.27, il vient que les KK-scalaires, ou les
champs de spin 1 (comme les bosons), subissent une correction telle que le terme n?/R?
en éq. 1.26 devient : n2/R2 + (m?2), et pour les KK-fermions : (/R + 3(m))?. Les consé-
quences de cette correction radiative du premier ordre, sur le spectre de masse des états
de Kaluza-Klein de niveau 1, sont présentées en fig. 1.3 [163], ou I’échelle de coupure a
été placée 2 A = 20R™L. Ce dernier choix méne 2 une correction de 1’ordre de 20% sur les
KK-quarks et KK-gluons, et de I’ordre de quelques pourcents ou moins sur les états du
premier niveau restants.

Ce spectre permet alors de constater que le premier niveau de Kaluza-Klein le plus
1éger, et potentiellement le plus stable, n’est autre que I’excitation du photon, notée ;.
Tout comme le photon du Modele Standard est un mélange entre les bosons B© et W3©),
cet état y; est un mélange entre les états B™ et W3 selon la matrice [162] :

2

1n/ A2 n? 2 12y,2
79 9v f + OMiay + 70°V
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F1G. 1.3: Spectre de masse des états de Kaluza-Klein du premier niveau, en considérant une cor-
rection radiative du premier ordre et les termes de bords. Un rayon de compactifica-
tion R~ = 500 GeV, une masse du Higgs mp = 120 GeV, et une échelle de coupure a
A =20R™, ont été utlisés.

ou vV ~ 174 GeV est le potentiel du Higgs dans le vide, et g’, g sont les couplages
respectifs aux champs B™ et W3, Cependant, dans le cas des premiers niveaux de
Kaluza-Klein, les termes diagonaux de la matrice de mélange, en éq. 1.28, présentent
des amplitudes largement plus importantes que les termes non-diagonaux. Ainsi, le mé-
lange entre les états BM et W3 s’avere faible, et I’état propre de masse du KK-photon
est généralement assimilé a celui de 1’état B,

Donc en conclusion de cette desciption phénomenologique et théorique du modele
UED, ce scénario présente un candidat viable de matiere noire stable, assimilé au premier
niveau de Kaluza-Klein du boson d’hyperchage BY. Celui-ci est la conséquence du choix
d’utiliser un modele UED a cinq dimensions avec pour parametres le rayon de compactifi-
cation R, I’échelle de coupure A\, et enfin la masse du Higgs m,. Dorénavant, c’est donc cet
état de Kaluza-Klein BY qui sera assimilé, dans la suite du développement, au candidat
viable de matiere noire, soit la LKP (Lightest Kaluza-Klein Particle). Cette LKP posse-
dera alors un ensemble de définition pour son état de masse M kp, ou Mg, dépendant
des considérations parametriques précédentes. Cet état de masse induit par conséquent
une densité relique, notée Q, xph?, qu’il est nécessaire d’estimer afin de la comparer aux
prédictions de WMAP. C’est ce qui sera le vecteur de la sous-section qui suit.

1.3.4 Densité relique des LKPs

Le calcul d’une densité relique Qcpmh?, pour une espéce donnée de matiére noire, peut
généralement se réaliser de maniere indépendante du modele choisi (supersymétrique ou
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non). Ceci n’est vrai que dans le cas ol les processus de coannihilation des LKPs, ou
LSPs (Lightest Supersymetric Particles) pour la supersymétrie, avec les états de masse
de niveau supérieur sont négligés. Dans le cas opposé, la densité relique est largement
dépendante des considérations phénomenologiques rentrant en jeu, et ne peut plus étre
considérée comme modele-indépendante. Ainsi, dans cette section, pour le cas exclusif de
la LKP (objet de I’étude), les calculs des différentes densités reliques vont tre briévement
décrits, pour les cas avec ou sans coannihilation.

1.3.4.1 Densité religue Qgwh? sans coannihilation

Dans le scénario UED utilisé ici, les €tats d’excitation de Kaluza-Klein sont trés abon-
dants en un temps ol I’Univers posséde une température T > R™* O TeV. A ce moment
précis, les KK-états sont créés librement et s’annihilent par paires pour former de nou-
veaux états de Kaluza-Klein. Cependant, I’Univers est en expansion, et la température de
celui-ci diminue. Le taux de production des KK-états s’amenuisent, et le densité de ceux-
ci diminuent alors dramatiquement. C’est alors lorsque le taux d’expansion de 1’Univers
devient largement supérieur au taux d’annihilation des KK-états (ici, la B®), que la den-
sité de ceux-ci devient stable, appelé le freeze-out. Cette densité est ainsi vu comme la
relique thermique d’un Univers jeune, ou les conditions étaient encore propices a la Phy-
sique au-dela du Modele Standard.

Maintenant, dans 1’hypotheése ot le KK-état BV était le seul existant au moment du
freeze-out, I’ensemble des LKPs peut étre assimilé a un ensemble canonique en équilibre
thermique régit cinétiquement par 1’équation de Maxwell-Boltzmann, telle que :

dnB(l)
dt

+3Hngw = — [V (Ngw)? = (Ngh)?] . (1.29)

oll Ngw est la densité des B® 2 un instant quelconque, H est le paramétre de Hubble
extrait a partir de 1’éq. 1.7, et [ovlest la section efficace d’auto-annihilation des B®,
Enfin, la densité des B® a I’équilibre cinétique ng,) est donnée par :

Mpay T 32 —Mgp@)
n;%1)=g< - ) exp< =2 ) (1.30)

avec g = 3 qui est le nombre de degré de liberté de la LKP. Grace a cette éq. 1.30,
il apparait que si T = mgw, la densité nf, se réduit a un équilibre thermique, dénoté
par le terme de gauche. Si tel n’est pas le cas (T < mgw), le terme exponentiel devient
prépondérant, et neBc(‘l) s’amenuise rapidement. Cette évolution est continue jusqu’a ce que
le taux d’expansion de 1’Univers soit largement supérieur au taux d’annihilation des B®.
C’est ce qui est représenté en fig. 1.4 [33]. Cette figure illustre le processus de freeze-
out en fonction du rapport X = m/T, o m est la masse du KK-état considéré, et T est la
température présente a un instant t dans 1’Univers. Le freeze-out apparait clairement en
pointillés pour différentes valeurs du produit L&vL] Selon I’intensité de la section efficace
d’auto-annihilation de la particule relique considérée, la densité relique évoluera comme
cela est montré en exemple.

La solution de I’équation de Maxwell-Boltzmann (en éq. 1.29) peut alors s’exprimer
de la maniére suivante [164] :
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F1G. 1.4: Distribution de la densité n d’une particule, telle que la LKP B®), subissant le proces-
sus de freeze-out en fonction du rapport x = m/T. La masse du KK-état considéré est
représentée par m, et la température, présente a un certain instant t de I’évolution de
I’Univers, par T. La ligne continue est relative a la décroissance exponentielle de la
densité n en fonction du temps (soit le rapport x = 1), et les pointillés sont représentatifs
du processus de freeze-out, pour différentes valeurs de [arv[]

1.04 x 10%¢
Mpiy/g@ + 3b/xg) ’

oll X = Mgw/TE, Tk est la température au freeze-out, g~ = 92 est le nombre de degré
de liberté relativiste disponible au freeze-out. Eusuite, les coefficients a et b, fonctions
de mgw, proviennent de la décomposition de la section efficace d’annihilation, telle que :
ov = a+bv? + 3 (v*) [43]. Enfin, le rapport Xg est évalué comme :

Qpwh? = (1.31)

Xe =1In |c(c +2) %5 9 maﬂé’;:;(/%;}(_fb/xF) , (1.32)

oll C est évalué numériquement. Etant donné que le membre de droite, et celui de
gauche, comprennent tous deux la variable Xg, cette équation est résolue par itération. En
conséquence, pour une masse de LKP dans la gamme du TeV, le rapport Xg [ [(120; (030].
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Une telle faiblesse de I’intervalle sur I’estimation de Xg dénote un control principal des
coefficients, a et b, sur la dépendance de la densité relique QB(l)hz en fonction de la masse
Mmgw. Ces derniers coefficients apportent comme section efficace résultante,

95¢1

oVl ——.
324rm3,,

(1.33)

Celle-ci est utilisé par la suite en 5.5.3.1, pour déterminer la dépendance Qgwh? en
fonction de mgw pour le cas de la LKP seule.

1.3.4.2 Densité religue Qgwh? avec coannihilation

Contrairement au cas précédent, la LKP n’est plus considérée comme solitaire au
moment du freeze-out. En effet, en se référant au spectre de masse de KK-états au premier
niveau d’excitation en fig. 1.3, sa nature intrinseque de quasi-dégénérescence témoigne du
fait que certaines especes de KK-particules ont pu étre présentes au moment du freeze-out.
Ceci a pour conséquence d’admettre des coannihilations possibles entre modes de Kaluza-
Klein avant le processus de stabilisation thermique de la densité relique. Pour cela, il est
nécessaire de prendre en compte toutes les coannihilations possibles avec la LKP, pour
permettre d’estimer au mieux Qguh?. Le formalisme développé en [24] permet de révéler
les nouvelles expressions des €q. 1.31 et 1.32, en utilisant des quantités effectives de la
section efficace d’annihilation o, telle que :

0ig; o
Ot = Z g, ngf; (L+0)¥2 (1 +0)¥2 et (1.34)
i €

et du nombre de degré de liberté g, avec :
Oerr = D 0 (1+0)¥%™, (1.35)
i

Ces expressions prennent en compte toutes les especes de KK-états par une sommation
sur les indices i et j. Ces indices sont représentatifs de deux especes d’état différentes
s’annihilant au travers de la section efficace 0j;, pour un rapport de masse 4; entre 1’état i
et la LKP, tel que :

A =TMEY e > Mo | (1.36)
Mg

C’est donc a partir de ces dernicres expressions, les éq. 1.34, 1.35 et 1.36, que la
dépendance de la densité relique Qgwh? peut étre étudiée en fonction de la masse Mgy,
et du parametre libre A contraint par le produit AR (voir en éq. 1.27). Ce cas précis est
présenté en 5.5.3.2.

1.4 Evidence de la matiére noire non-baryonique

La matiere non-baryonique peut étre mis en évidence dans son ensemble par une mul-
titude d’observations et d’analyses. En premier lieu, c’est par I’intermédiaire de 1’obser-
vation du rayonnement CMB (Cosmic Microwave Background) que la mise en évidence
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de ce type de matiere est introduite. En effet, I’analyse des anisotropies du CMB, connu
comme étant isotrope a 107 preés en terme de fluctuations globales, permet de tester les
différents modeles cosmologiques, de définir des contraintes sur les parametres cosmolo-
giques comme I’abondance de baryons(protons,neutrons) et de matiere dans 1’ Univers, Qp,
et Qy respectivement. C’est avec 1’aide du satellite WMAP [47] que les valeurs suivantes
ont pu étre déterminées :

Q,h?=0.024+0.001 Quh?>=0.14+0.02, (1.37)

et en utilisant les données d’autres observations du CMB comme ACBAR [59], ou
CBI [165], ces parametres cosmologiques deviennent :

Quh? =0.0224£0.0009 and Qyh®=0.135"33%. (1.38)

En comparaison avec les modeles de nucléosynthese [155], la valeur de Q, obtenue
reste consistante puisque :

0.018 < Qyh? < 0.023. (1.39)

Reste également 1I’abondance des neutrinos reliques, Q, < 0.0067, et des photons, ne
suffisant pas a palier 1I’écart entre les parametres cosmologiques Qy et Qp. L’évidence
d’une matiere formée de paticules non-baryoniques apparait alors.

Cette évidence peut €tre renforcée par I’étude des amas galactiques. En effet, la masse
des amas peut étre déterminée en utilisant I’effet de lentille gravitionnelle. D apres la
théorie de la relativité générale d’Einstein, la lumiere suit les géodésiques de I’espace-
temps déformées aux alentours de forts champs gravitationnels. C’est alors la distorsion
de I'image des objets situés en fond (voir la fig. 1.5) qui permet de déduire la forme
du potentiel, et enfin la masse gravitationnelle de 1’amas. La comparaison entre cette
méthode et une seconde, liée a la luminosité du corps grave, permet de rendre compte de
I’existence d’une matiere noire. En effet, au travers de cette seconde méthode, le rapport
Masse/Luminosité permet de rendre compte de 1’apport en masse sombre a pres de [195%
de la masse globale, a I’éhelle des amas.

Enfin, le lien entre maticre noire et matiere non-baryonique peut étre clarifié grace
a I’étude des courbes de rotation des galaxies. En effet, la courbe de vitesse circulaire
des étoiles v(r), ou des nuages de gaz, en fonction de leur distance au centre galactique r
devrait suivre une dynamique Newtonienne, telle que :

v(r) = Gl\ﬂ(r) : (1.40)

avec M(r) la masse contenue dans le volume de rayon r, donnée par M(r) = 417 [ p(r)r?
dr, et p(r) le profil de densité. Pour ce type de mesures, la galaxie dans laquel évolue le
systeme solaire ne peut €tre utilisée pour des difficultés d’observations de la bordure ex-
terieure, mais des galaxies lointaines a faible niveau de luminosité, appelées LSB (Low
Surface Brightness) Galaxies s’averent €tre de parfaits candidats. Ces dernieres étant pro-
bablement dominées par la matiere noire, les courbes de rotation obtenues révelent des
distributions de vitesse plates a de grandes distances du centre galactique, ou méme au-
dela du disque optique. Ceci est ouvertement en contradiction avec la distribution des
vitesses Newtoniennes en éq. 1.40. La vitesse n’évoluant pas de la maniere v oc 1/+/(r)



L., CVIULINCE DU LA IVIALICENEG INUIRE INUIN-DAN T UINIYU L <1

F1G. 1.5: Images obtenues avec le Hubble Space Telescope de Abell 1689 (0670 Mpc). L’obser-
vation des arcs gravitaionnels se fait aisément, indiquant la présence de matiére noire
au sein de I’amas par comparaison a I’intensité du champ gravitationnel seulement due
a la masse lumineuse.

au-dela du disque optique, il est nécesssaire d’introduire un halo de matiere noire dont
la contribution a la courbe de rotation permet de retrouver les données observationnelles
avec une masse du halo o r, et un profil de densité de mati¢re noire o< 1/ r2, comme cela
apparait en fig. 1.6 [166].

Mais comment la matiere noire peut-elle €tre de nature non-baryonique principale-
ment ? C’est en étudiant les principaux objets astrophysiques pouvant rentrer en compte
que cette éventualité vient d’elle-méme. En effet, il existe de la matiere noire baryonique
pouvant contribuer efficacement a la masse d’une galaxie comme les objets de masse sub-
solaire, les MACHOs (MAssive Compact Halo Objects) [10]. L’observation des effets
de microlentille gravitationnelle que peuvent créer ces objets reste a I’heure actuelle la
meilleure méthode de détection. C’est en observant les fluctuations des intensités lumi-
neuses de 10 millions d’étoiles du grand et du petit nuage de Magellan, que la fraction de
matiere noire représentée par les MACHOs est apparue ne pas excéder [120%. Il est donc
fait ’hypotheése que la matiére noire devrait en partie étre composée de particules non-
baryoniques, appelées WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), et dont le faible
couplage avec le champ électromagnétique ne leurs permet pas d’intéragir efficacement
afin d’émettre des radiations, et d’€tre visibles. Les propriétés de ces particules étant tres



CIAArtineg 1. L UINLVERS L1 OUIN CLULE UDOULURN

150 — —

30

Radius (kpc)

F1G. 1.6: Distribution des vitesses de NGC 6503 en fonction de la distance au centre galactique.

proches de celles introduites auparavant avec la Supersymétrie en 1.3.1, ou le modele de
Kaluza-Klein en 1.3.3, elles permettent maintenant de rendre compte de la grande véracité
de I’hypothése fondatrice de ce rapport, les LKPs B® sont de trés bons candidats pour la
matiere noire non-baryonique.

Ce dernier fait, qui cloture ce chapitre, sera amplement étudié dans le chapitre 5, pour
le cas particulier d’accrétion des LKPs au coeur du Soleil.



Chapitre 2

L’ Astronomie neutrino et le télescope
ANTARES

Ce second chapitre mettra 1’accent sur les origines historiques, mais également phy-
siques, des neutrinos Ve, V,, et V; en 2.1 afin de clarifier leur nature et d’entrevoir les in-
térets qu’ils peuvent apporter a I’ Astrophysique. Ensuite, c’est en 2.2 qu’une description
plus détaillée des neutrinos sera mise en avant. Non seulement les dernieres contraintes
sur leur masse, leur temps de vie et leur moment magnétique respectifs seront abordées,
mais également leurs provenances astrophysiques potentielles, avec notamment 1’auto-
annihilation de matiere noire au sein d’objets massifs (voir en chapitre 5). Une telle vue
sur 1’éventail des sources de neutrinos, et des intervalles en énergie mis en jeu (LI MeV
4 010? EeV), permet de constater I’'importance de I’utilisation de télescopes a neutrinos
afin d’augmenter en précision les savoirs en matiere de méchanisme de production. C’est
ainsi que le panel de télescopes a neutrinos, présents et futurs, et leur principe de détec-
tion seront présentés en 2.3, et qu’en 2.4 le télescope a neutrinos ANTARES sera décrit
en détails. Ce dernier ayant été 1’outil principal de détection des neutrinos et de recherche
indirecte de matiere noire au sein du Soleil (voir dans le chapitre 5), dans le cadre de cette
these.

2.1 Le neutrino et son histoire

Tout commence en 1914, avec James Chadwick. Son travail consistait a étudier le
processus de désintégration 3, identifié plus t6t par Ernest Rutherford en 1899, par I’ob-
servation du spectre en énergie des électrons éjectés. Les premicres conclusions sur les
résultats observés furent spectaculaires, puisqu’elles €taient en complete contradiction
avec un des principes fondamentaux de la Physique, la conservation de 1’énergie. Les
électrons, au lieu de posséder un spectre discret réduit a une seule raie, étaient emprunt
d’un spectre continu qu’il était impossible d’expliquer dans le sens ou ils étaient les seuls
particules attendues dans ce type de réaction nucléaire.

Soucieux de la véracitude de ces résultats préliminaires, de nombreux expérimenteurs
ont entamé une longue route de tests pour tenter de mettre en défaut les conclusions de
James Chadwick. Mais, ce spectre continu faisant toujours son apparition, le principe de
conservation de I’énergie commengait a subir de nombreuses suspicions, et parfois méme

23



e CIMNAritiInNeg £, L AYITNUINUIVILE INCU I RXIINU L1 L 1 2L EOCUreC AINIARNED

des désirs d’extension, afin de prendre en compte les résultats des désintégrations 3. Ce
n’est qu’en 1930, que Wolfgang Pauli postule I’existence d’une particule neutre asso-
ciée a I’électron dans le processus de désintégration 3, qu’il nommera en premier licu
neutron. Ce neutron de Pauli possede un spin demi-entier, obéit au principe d’exclusion
en mécanique quantique, et accepte une masse qui doit étre pres de [ 1% celle du pro-
ton. L’intrusion de cette particule permet alors d’expliquer le spectre continu précité, de
sorte que la somme des énergies de 1’électron et du neutron soit constante. Le principe de
conservation de 1’énergie est alors sauvé des griffes de ces détracteurs. Cependant, deux
ans plus tard, James Chadwick découvre un nouveau neutron, qui quant a lui est lourd
(mn Omy), et ne peut correspondre au neutron de Pauli. Pour que la distinction entre les
deux particules soit faite, il faudra attendre Enrico Fermi. En 1933, celui-ci écrit un article,
intitulé la théorie de la désintégration 3, qui lui permit de découvrir une nouvelle inter-
action, I’interaction faible, mais également de rebaptiser le neutron léger en neutrino (le
petit neutron). Le neutron lourd restant la particule présente aujourd’hui, avec le neutrino,
dans le Mode¢le Standard (voir en 1.2.2).

Le neutrino identifié, la recherche expérimentale qui lui est dédiée est en marche. Ce-
pendant, les expérimentateurs vont vite étre confrontés a un probleme majeur. Le neutrino
possede une probabilité d’interaction avec la matiere, traduite par sa section efficace, tres
faible. Ce sont Hans Bethe et Rudolf Peierls qui font les premiers cette constatation en
1934. Non seulement un neutrino possede la capacité de traverser la Terre dans sa totalité
sans ne subir aucune interaction, mais en plus il faudrait une source posseédant une lumi-
nosité gigantesque pour permettre sa détection. Jusqu’a la fin des années 40, les détecteurs
ne sont ni assez sensibles, ni assez massifs, pour permettre toute mise en évidence directe
du neutrino.

Mais avec ’arrivée des premiers réacteurs nucléaires, tout cela va changer. En 1953,
Frederic Reines et Clyde Cowan décide d’installer un détecteur, munis d’une cible d’eau
"cadmiée", pour essayer de détecter les quelques 10! anti-neutrinos sortant par seconde
du réacteur nucléaire de Hanford, dans I’état de Washington. Cette premicre tentative
est un échec, mais il réitere leur expérience pres d’un second réacteur en 1956, celui
de Savannah River en Caroline du Sud. Cette fois-ci, un signal neutrino est clairement
définit. L’interaction des anti-neutrinos avec les protons cibles d’'un mélange eau/Chlorure
de Cadmium, tel que :

Ve+p - e +n, (2.1)

devient la premiere preuve expérimentale de 1’existence physique des neutrinos.

Ce neutrino Ve(Vy), associé a 1’électron, est la premicre saveur a €tre mise en valeur.
Maintenant, si I’électron possede un neutrino qui lui est propre, le muon, découvert plus
tot par Carl D. Anderson et Seth H. Neddermeyer, au Caltech en 1936, en étudiant le
rayonnement cosmique (voir en 3.2 pour plus de détails), doit lui aussi posséder un tel
partenaire. C’est en 1962 qu’une équipe américaine de Leon Lederman, Melvin Schwarz
et Jack Steinberger, identifie le neutrino muonique V, en utilisant 1’accélérateur de Broo-
khaven. Cet accélérateur fournit un faisceau de neutrinos obtenu par I’interaction de pro-
tons accélérés sur une cible de Beryllium produisant des pions chargés (71%). C’est alors
par I’intermédiaire de la désintégration de ces pions telle que :
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T~ U+, (2.2)

que les neutrinos ainsi émergents vont rentrer en collision avec des neutrons selon la
réaction :

Vy+n - U +p. (2.3)

Cette derniere production de muons, et non d’électrons, prouve alors le caractere sin-
gulier des neutrinos électroniques et muoniques. Deux saveurs de neutrinos sont mainte-
nant identifiées, et la troisieme vient a son tour compléter la famille des fermions, mais
seulement de maniere théorique. En effet, c’est en 1977 que Martin L. Perl fait la dé-
couverte du lepton tau au SLAC [169]. Suivant la logique des deux précédents leptons,
I’€lectron et le muon, celui-ci doit posséder également un neutrino. La détection directe
du neutrino V; ne se fera pourtant que bien plus tard, en 2000, aupres de 1’expérience
DONUT au Fermilab pres de Chicago [168].

Dans les quelques années qui suivirent, une nouvelle génération de détecteurs ont fait
leurs apparitions. Ces détecteurs nommés Kamiokande pour I’un, et IMB pour I’ autre, uti-
lise le processus de production de lumigre Cerenkov pour, dans un premier temps, étudier
la désintégration du proton [170]. Mais, en dépit d’un quelconque signal conséquence de
cette désintégration [170, 171], les deux expériences décident de se tourner vers I’étude
des neutrinos atmosphériques. Les premicres conclusions qui en ressortent sont flagrantes,
les résultats sont en complet désaccord avec la théorie de 1’époque. Tout cela se situe en
1985, et aucune solution théorique ne semble viable pour expliquer ce phénomene. La
méme année, les physiciens Stanislav Mikheyev, Alexei Smirnov et Lincoln Wolfenstein
(MSW) posent 1’idée d’une conversion adiatique des neutrinos au sein du Soleil (voir
en A.4.3). Cette proposition généralise le processus d’oscillation des neutrinos dans le
vide a la matiere. C’est Bruno Pontecorvo qui, en 1958, considere le premier la possi-
bilit¢ d’une masse non nulle des neutrinos, impliquant une oscillation des saveurs entre
neutrino. L’effet MSW permet alors d’étendre ce principe du vide a la densité de la ma-
tiere Solaire, et les résultats en concordance ne se feront pas attendre si longtemps. Un an
plus tard, IMB et kamiokande observent une accumulation de données dans la direction
du Soleil avec un déficit important du nombre de neutrino Ve détectés. Seulement, [130%
du nombre total de neutrinos attendus atteint les sous-sols du lac Erie aux Etats—Unis,
ou de Kamioka au Japon. Mais les conclusions concernant les masses potentielles non
nulles des neutrinos devront encore attendre des résulats futurs. De nouveaux résultats
suivront en 1987, a partir des deux mémes expériences, mais cette fois-ci a I’aide de neu-
trinos émis lors de I’explosion de la supernova SN1987A qui, maintenant, est considérée
comme I’événement fondateur de 1’ astronomie neutrino [172,173].

Toujours soucieux de percer les mysteres du Modele Standard, 1’accélérateur LEP,
basé sur la fronticre Franco-Suisse, utilise sa capacité a produire en grande quantité des
bosons lourds Z° (un des vecteurs de ’interaction faible), par collisions e /e*, pour ap-
préhender d’avantage les propriétés des leptons comme les neutrinos. Des sa premiere
année d’exploitation, il vient que les leptons sont bien répartis en trois familles, la pre-
miere constituant la matiere ordinaire, et les deux autres n’apparaissant qu’au coeur du
rayonnement cosmique et des phénomenes violents astrophysiques. Au-dela de ceci, les
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résultats treés encourageants de Kamiokande et IMB conduisent un bon nombre d’expé-
riences dédiées aux neutrinos a voir le jour afin de percer leurs secrets intrinseques.

Dans le domaine des neutrinos solaires, les collaborations SAGE, dans les montagnes
caucasiennes de Russie, et GALLEX, a Gran Sasso en Italie, commencent leurs prises de
données au début des années 90. Ces expériences, dont la cible comporte du Gallium, vont
étre les premieres a observer des neutrinos primordiaux solaires en excellent accord avec
les calculs théoriques [174]. Il faut savoir que ces neutrinos primordiaux ont été produits
dans les toutes premicres réactions de fusion de I’Hydrogeéne en Hélium au sein du Soleil.
Ce type de réaction thermonucléaire produisant la grande majorité de la lumiere qui at-
teint la Terre, le spectre en neutrinos qui en résulte est largement contraint par les mesures
de luminosité. Les expériences telles que GALLEX et SAGE étaient donc a méme de pré-
voir si le déficit en neutrinos solaires provenait d’un modele solaire erroné, qui pourtant
jusqu’ici avait fait ses preuves, ou si cela était une conséquence des oscillations neutro-
niques au sein du milieu solaire en concordance avec les prédictions de S. Mikheyev, A.
Smirnov et L. Wolfenstein. De telles détecteurs a base de Gallium ont permis de ne détec-
ter que des neutrinos Ve, ce qui implique qu’un déficit dans la direction du Soleil a bien
été observé en accord avec les prédictions du modele standard solaire, sans apporter des
contraintes majeures sur les proportions entre les trois saveurs de neutrinos existantes. Le
déficit en neutrinos électroniques étant placé dans les deux autres saveurs comme la cause
des oscillations.

Apres le succes de Kamiokande et la fiabilité du systeme de détection, les physiciens
japonais décident de repousser encore les limites de détection en construisant le Super-
Kamiokande. Ce détecteur est pres de 50 fois plus important en terme de volume de
détection (a base d’eau ultra pure), et 10 fois plus fournis en photomultiplicateurs que
I’expérience précédente. Les premicres détections de lumiere Cerenkov débute en 1996,
et c’est en 1998 que I’équipe de SuperKamiokande annonce la premiere mise en évidence
des oscillations de neutrinos [176].

Plus tard, en 1999, I’expérience SNO, localisée dans les mines de Creighton (Sudbury,
Ontario, Canada), voit le jour. Elle consiste a détecter la lumicre Cerenkov produite par
I’interaction des neutrinos avec de I’eau lourde (oxyde de Deutérium, D,0). C’est en 2001
que les premiers résultats sont présents, avec la preuve évidente que les neutrinos oscillent
parmi trois états de saveurs différents en accord avec la théorie [175], et dans le cadre du
Soleil. Cela implique alors que les neutrinos ont bel et bien une masse non nulle.

Au fil des années, les collaborations et les projets se sont multipliés avec des expé-
riences de mesure directe de la masse des neutrinos (désintégration du tritium) [177], de
recherche d’oscillations aupres des accélérateurs (NOMAD [178], Chorus [179], LSND
[180], Karmen [181], K2K [182], MINOS [183]), ou des réacteurs (Chooz [184], Kam-
LAND [185]), ainsi que des expériences pouvant étudier le flux des neutrinos atmosphé-
riques (MACRO [186], par exemple). Et pour finir, des expériences de recherche de dés-
intégration double-béta sans neutrino tentent également de dévoiler la nature du neutrino,
est-il de Dirac ou de Majorana ?, ¢’est-a-dire est-il sa propre antiparticule ou non ?. Beau-
coup de questions concernant les neutrinos qui restent encore sans réponses claires, et
dont les solutions seront des avancés majeures pour la Cosmologie et la Physique des
Particules.
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2.2 Les neutrinos : parametres et sources astrophysiques

Dans les sous-sections qui vont suivre, un sommaire des parametres connus en Phy-
sique des neutrinos est réalisé, et les différentes sources astrophysiques probables de neu-
trinos sur un large spectre en énergie sont présentées.

2.2.1 Leurs parametres

Les neutrinos possédent donc une masse. Cette affirmation est largement devenue un
fait accompli a partir des premiers résultats de SNO [175], et encore récemment au Kam-
LAND [187], par I’observation claire d’oscillations entre les saveurs. Ces masses existent,
mais de quelles amplitudes sont-elles ? Ce sont les expériences de désintégration d’iso-
topes radioactifs, comme le Tritium ou I’Holmium, ou encore les accélérateurs, comme
le LEP, qui permettent d’apposer les contraintes les plus fortes sur ce type de parametre.
Ils estiment alors 1’énergie manquante en fin de réaction, les neutrinos échappant a toute
tentative de détection. D’autres parametres sont également contraints en utilisant le méme
type d’expérience, tel que le temps de vie moyen normalisé a la masse du neutrino /m,
ou encore le couplage des neutrinos au champ électromagnétique caractérisé par I’ampli-
tude du moment magnétique U,, et ceci indépendemment de la saveur mise en jeu. Toutes
les limites associées a ces parametres sont répertoriées dans le tab. 2.1 [39] et explicitées
ci-apres.

Parametres ‘ Limites associées ‘ C (%) ‘
my, (eV) <2 95
my, (MeV) <0.19 90
my, (MeV) <182 95
(T/ m)réacteur (S-ev_l) > 300 90
(T/M)soire (s-€VH) > 7 x 10° 90
(T/m)accélérateur (S-ev_l) > 154 90
Hy (107 g) <0.74 90

TAB. 2.1: Sommaire des derniéres contraintes réacteurs, accélérateurs, et solaires apportées sur
les masses my,, le temps de vie moyen t/m, et le moment magnétique py.

Les limites sur les masses des neutrinos sont données de maniere générale a partir
de la racine carrée de m2¥" = > Ui |2m§j, avec les indices i, j = 1, 2, 3, les trois états
propres de masse, et U;; un €élément de la matrice de mélange apparaissant en €q. A.10. Les

expressions suivantes reportent les types de désintégration utilisés pour fixer les limites :

Ve : H -3 He + e + Ve, (2.4)
Vy T - "+ vy, (2.5)
(VA T -yt +y, V. (2.6)

Dans le cadre de la premiere réaction, seul I’anti-neutrino V¢ intervient, mais dans
I’hypotheése du maintien de I'invariance CPT et de la nature supposée de Majorana du
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neutrino, les masses m,, et My, sont considérées comme équivalentes. Ensuite, pour les
deux autres réactions de désintégration, les conjuguées peuvent €tre considérés.

Ensuite, en ce qui concerne le temps de vie T/m, celui-ci peut étre contraint de deux
manieres différentes. La premiere consiste a admettre une désintégration radiative du neu-
trino tel que :

Vi > v+ Y, 2.7)

ou V;, et Vj, sont deux €tats de masse différents, et y un photon. Dans ce cas, le taux de
transition est contraint par :

Mj=== A PANY: (2.8)

ou L; est le moment de transition du neutrino dans la base des €tats propres de masse.
La seconde méthode consiste a utiliser les contraintes sur le moment magnétique qui sont
de quelques ordres de grandeur plus restritive que la premiere avec une non-observation
de photons, tel que I; O m3uZ, ot le moment magnétique du neutrino Y, est définit en
€q. 2.9. Enfin, une distinction est faite entre les expériences dans le tab. 2.1, en raison
du type de production différent et du volume de détection accordé a une désintégration
certaine.

Pour finir, le couplage d’un neutrino avec le champ électromagnétique peut étre carac-
térisé par une matrice 3 X 3 d’éléments complexes A = [ —id, ou U et d sont les moments
dip0laires, magnétique et électrique respectivement, d’un neutrino. Le moment magné-
tique U, s’exprime selon la théorie électrofaible standard incluant des neutrinos massifs,
tel que :

by = SECEMy 55 % 10718 (ﬁ) s, 2.9)
8m2/2 eV

ou e est la charge élémentaire, G est la constante de couplage de Fermi, et Ug =
eh/2me est le magnéton de Bohr. La limite apparaissant en tab. 2.1 est ainsi issue de
I’analyse des expériences en collisionneur tel que le LEP, avec e'e™ - VVYy.

En conséquence des contraintes appliquées aux parametres du neutrino, il vient que
celui-ci possede bel et bien une masse, certe faible, mais présente. Les limites sur le temps
de vie sont, quant a elles, dépendantes de I’importance de la ligne de propagation séparant
les points de production des points de détection potentielle, ce qui permet de conclure pour
le moment que le neutrino est une particule stable, en accord avec la théorie. Ce deuxieme
fait est d’'une importance capitale pour I’étude astrophysique des flux de neutrinos, comme
cela sera considéré plus loin. Enfin, les contraintes sur le moment magnétique apporte
également un intéret dans le cadre des modifications probables des flux issus du Soleil,
ou des expériences a réacteurs, dans le cas de I'interaction des neutrinos avec un fort
champ magnétique qui, en plus des oscillations de neutrinos usuelles dans la maticre,
ajoute un changement d’hélicité [188]. Un neutrino du type Majorana d’hélicité gauche
peut alors devenir son antiparticule, possédant une hélicité droite, juste par I’application
d’un champ magnétique environnant, comme cela peut exister dans 1I’espace galactique,
ou plus localement, au coeur du Soleil.



Lo LD INCUILIRNIUNUY . TARAVIEIRED L1 DQUURNCLEDS A0 LIRNULC I oOIJULY <7

Les quelques parametres du neutrino contraints par les expériences en réacteurs, accé-
l1érateurs, et celles dirigées vers le Soleil, ont donc été répertoriés, et leurs conséquences
astrophysiques entrevues. Mais, au-dela de leur production en laboratoire, quelles sources
astrophysiques peuvent mener a la production d’un flux de neutrinos, et dans quelles
gammes d’énergie celles-ci se situent-t-elles ? C’est ce qui va étre décrit dans la sous-
section suivante.

2.2.2 Leurs sources potentielles

Les expériences a neutrino, citées précédemment, sont un bon moyen pour la déter-
mination des parametres intrinseques des neutrinos tels que leur masse, leurs parametres
d’oscillations, dont la description est visible en annexe A.4 pour le cas solaire, et autres.
Une grande partie de ces expériences sont tournées vers la production indirecte de fais-
ceaux de neutrinos en accélérateur, ou réacteur. Cependant, il existe un autre moyen d’étu-
dier les neutrinos et les phénomenes physiques qui les entourent, 1’observation des objets
astrophysiques au sens large du terme. Cette notion a déja été introduite au travers des
détecteurs Cerenkov, tels que SuperKamiokande, IMB et Gallex, et elle peut s’étendre
encore par 1’ajout des derniers télescopes nouvelles générations, comme BAIKAL, AN-
TARES, AMANDA, ICECUBE, et KM3NeT. Un grand nombre de phénomenes cosmo-
logiques et astrophysiques peuvent prétendre a la production d’un flux de neutrinos sur
une large gamme d’énergie, ce sont ces phénomenes qui vont étre décrits maintenant.

2.2.2.1 Les neutrinos en Cosmologie

Toujours dans le cadre du Modele Standard, et en abscence de nouvelle physique, les
neutrinos sont considérés comme des particules légeres, intéragissant faiblement avec la
matiere, et sont, jusqu’a preuve du contraire, tres stable. Au-dela du CMB induit par le
découplage des photons dans I’Univers primordial (voir en 1.1), il existe son équivalent
pour les neutrinos. Ce fond, nommé CMB neutrinos, est donc formé de neutrinos reliques
découplés de la matiere, et est venu largement influencé 1’évolution de 1’Univers selon le
Modele Standard Cosmologique :

— Nucléosynthese et découplage des neutrinos : [189]

Le nombre relatif de protons et de neutrons (et de quelques éléments 1égers) a été
fixé au travers de I’interaction faible, le neutrino étant la particule vecteur de 1’évo-
lution de ce nombre présenté en fig. 2.1. Les neutrons évoluent au départ librement,
seulement sujets a leur propre désintégration, jusqu’a ce que la température de-
vienne assez faible (T < 0.07 MeV) pour que ceux-ci soient contraints de se coupler
aux protons pour former les premiers noyaux (nucléosynthese).

C’est alors au moment ou le taux d’interaction neutrino-nucléon est devenu infé-
rieur au taux d’expansion de I’Univers, que les neutrinos sont entrés en phase de
freeze-out, se découplant de la matiére, et formant une densité relique Q,h? de neu-
trinos a T [JMeV (environ une minute apres le Big-Bang). Les dernieres mesures
d’abondance primordiale des neutrinos reliques issues, par exemple, du CMB [190]
sont consistentes avec les prédictions du Modele Standard, tels que les neutrinos
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F1G. 2.1: Evolution relative de quelques éléments légers, tels que “He, 3He, D, ou encore T, en
fonction de la température T (MeV) présente dans I’Univers.

étaient en équilibre thermique, et au nombre de trois saveurs différentes, a T [
MeV.

— Le CMB Neutrinos [190] :

Le CMB neutrinos, comme son nom I’'indique, est composé des neutrinos reliques
issus de leur découplage avec la matiere ordinaire. De leurs c6tés, les photons se
sont découplés de la matiere a T [10.3 eV (environ 300000 ans apres le Big-Bang)
quand les €lectrons et les protons ont formés les premiers atomes stables d’Hydro-
gene. Ces photons reliques, particules les plus abondantes dans 1’Univers, ont donc
formé le CMB qui est largement étudié aujourd’hui par le satellite WMAP [47],
et qui permet d’apposer des limites sur I’abondance des composants de 1’Univers
(voir en 1.37), neutrinos compris, en étudiant ses anisotropies. Ces abondances sont
représentées en fig. 2.2 par leur densité respective, telles que la densité totale d’éne-
rige Pt de I’€q. 1.4 soit réexprimée selon : Pyor = Pa + Pcom + Py + Py + Poaryon, avec
les indices A, CDM, y, v, et baryon relatifs respectivement a 1’énergie noire, a
la matiere noire, au rayonnement, aux neutrinos, et a la matiere ordinaire du type
baryonique. Pour cette figure, il est fait I’hypotheése que Qp [ 0.7, Qcpy U 0.3,
Qiot =1, et que h JO.7 (voir en éq. 1.6). Les neutrinos sont également supposés re-
lativistes pour T >>m,,. Il apparait par extrapolation que I’Univers devient dominé
par la matiere non-relativiste (CDM et baryons) pour T eV, la région grisée étant
antérieure au découplage photonique, et donc encore inaccessible aux expériences
étudiant le CMB.

Les données actuelles du CMB indique que le CMB neutrinos était donc déja pré-
sent a T [10.3 eV. L’ appréciation actuelle de 1’Univers jeune ne pouvant aller au-
dela des mesures du CMB, seules les spéculations théoriques permettent de déduire
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FIG. 2.2: Evolution des densités d’énergie moyenne concernant la constante cosmologique A, la
matiere noire CDM, les photons, les neutrinos, et la matiére baryonique en fonction de
la température T (eV) présente dans I’Univers, ou encore de I’age de ce dernier (année).

les abondances en neutrinos passées, mais tout porte a croire que les Modeles Stan-
dards, cosmologique et particuliste, sont en accord avec les mesures actuelles.

— Formation des structures a grande échelle [191] :

Dans la formation des structures a grande échelle, telles que les galaxies et les amas
de galaxies, les particules relativistes peuplant 1I’Univers ont joué un grand role. En
effet, tandis que la gravité tend a produire des amas de particules non-relativistes,
composant la matiere baryonique ou la matiere noire CDM, les particules relati-
vistes tendent, elles, a rompre ce schéma en perpétuelle évolution. Ces particules
relativistes, que sont les photons et les neutrinos, intéragissent avec la matiere et
induisent, seulement a tres long terme pour les neutrinos (en raison de leur faible
section efficace), une modification des distributions spatiales de celle-ci. S’ajoute a
cela le fait que les neutrinos massifs, étant supposés non-relativistes pour une éner-
gie E, T <m, J300 K, deviennent une contribution non-négligeable dans les
mesures faites sur les amas de galaxies, comme le fait I’expérience SDSS (Sloan
Digital Sky Survey).

Encore récemment, et se basant sur [191], SDSS a couvert un ciel [] 2417 degré
carré, avec un redshift z ~ 0.1 en moyenne, représentant un échantillon de 205443
galaxies. C’est a partir de ces observations qu’un spectre de puissance de masse
P(m, k) (h™®Mpc?) a pu étre déterminé. L ajustement au spectre est fonction des
parametres cosmologiques, tels que Qp, Qcpwm, ou encore Qp, pour la matiere d’un
point de vue général. Ces parametres d’ajustement peuvent donc étre confrontés
a d’autres types de mesures, comme le CMB, I’abondance d’amas, le weak len-
sing (effet de lentille gravitationnelle autour des amas de galaxies), et 1’observa-
tion du spectre Lyman-a (spectre de raie d’Hydrogene), qui peuvent tous aider
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FI1G. 2.3: Comparaison des mesures de SDSS (cercles noirs) sur le spectre de puissance P(k)
(h3.Mpc?) aux mesures de CMB (carrés verts), d’abondance d’amas galactiques
(étoiles bleues), de weak lensing (carrés roses), et du spectre Lyman-a (triangles
rouges). Celles-ci sont données en fonction, soit du nombre d’onde k (h.Mpc™) appa-
raissant dans la décomposition modale du spectre de puissance P(k), soit de la longueur
d’onde A = c/k (h™t.Mpc).

a contraindre les parametres cosmologiques. La fig. 2.3 [191] présente une telle
confrontation de mesures, avec une estimation du spectre de puissance P(m, k) en
fonction du nombre d’onde k (h.Mpc™), apparaissant dans la décomposition mo-
dale de ce spectre. Pour un large K, la distance, ou I’échelle, sur laquelle s’effec-
tue les mesures sera considérée plus fermée au détecteur, et inversement pour une
faible valeur de k. Il vient alors que chacun des échantillons de mesures, pris a diffé-
rentes €chelles, s’accordent a déterminer un ensemble de parametres cosmologiques
proche d’un modele cosmologique ACDM invariant d’échelle pour un Q, = 0.28,
une constante de Hubble h = 0.72, et une fraction baryonique Qp/Q,, = 0.16 (ligne
rouge continue sur la fig. 2.3).

En définitive, les mesures, réalisées a partir des grandes structures qui peuplent
notre Univers, sont consistentes avec la plupart des autres qui viennent les complé-
ter (voir la fig. 2.3), mais également permettent d’apposer des limites sur la masse
des neutrinos m,,, déduites du parametre Q,, qui restent compétitives avec les ex-
périences en laboratoire.

— Leptogénese et le rapport matiére/anti-matiére [192] :

Dans le méchanisme de production des leptons, nommé leptogénese et a mettre en
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parallele avec la baryogénese, des neutrinos d’hélicité droite aurait pu étre créés
avec une masse proche de 10'° GeV. La désintégration de ceux-ci pourrait &tre 2
I’origine du 1éger exces qu’a connu la matiere sur 1’anti-matiere, tel que le rapport :
NE—Ng N _
n=—-—2="2=(615+025x 107, (2.10)
Ny Ny
ou Nng, Ng, et Ny, sont respectivement le nombre de baryons, anti-baryons, et de
photons dans 1’Univers. Cependant, ce type de méchanisme reste encore spéculatif,

et ne connait aucune expérience qui puisse encore le tester.

Maintenant, au-dela de I’origine cosmologique des neutrinos dans 1’histoire de 1’Uni-
vers, ceux-ci sont toujours activement produits au travers de multiples sources astrophy-
siques connues, ou inconnues. La sous-section suivante va permettre d’entrevoir un en-
semble de sources principales qui, a I’heure actuelle, peuvent permettre d’en apprendre
d’avantage sur les neutrinos, mais également sur les méchanismes profonds qui régissent
ces sources.

2.2.2.2 Les neutrinos en Astrophysique

A T’heure actuelle, I’Univers a pu étre observé sur I’ensemble du spectre électroma-
gnétique en passant par le rayonnement Yy, X, Ultra-Violet, Infra-Rouge, et Radio. L’in-
téret de la décomposition de 1’Univers visible sur I’ensemble du spectre est de permettre
I’observation de nombreux phénomenes astrophysiques, comme les explosions de super-
novae, les noyaux actifs de galaxies (AGNs), les sursauts de rayons gammas, et bien
d’autres, sur lesquelles les connaissances sont encore limitées. Au fil des années, les ob-
servations successives ont permis d’aller plus loin dans la vision de 1’Univers, que cela
soit en terme de compréhension des phénomenes violents astrophysiques, ou simplement
en terme de distances traversées. Cependant, le vecteur électromagnétique possede tout-
tefois des contraintes importantes en terme de qualité d’observation qui ne peuvent étre
repoussées qu’en utilisant une nouvelle particule médiatrice des mécanismes de 1’ Univers.

Les sources astrophysiques qui peuplent I’ensemble de 1’ Univers visible sont étudiées
en détectant différents genres de particules qu’ils émettent dans un large spectre en éner-
gie. Ces particules peuvent prendre les facettes d’un proton, d’un neutron, d’un photon,
ou encore d’un neutrino. Celles-ci réagissent différemment selon les milieux traversés, et
sont donc soumises a des contraintes dans leur trajectoire, entre la source et le détecteur,
qui leurs sont propres. Les protons, dans un premier temps, sont massifs et possédent
une charge électrique positive, ils sont donc soumis au champ magnétique galactique et
perdent donc rapidement toute mémoire de leur point source. Les neutrons, quant a eux,
sont indifférents vis-a-vis des champs magnétiques existants, mais sont irrémédiablement
soumis a leur propre désintégration, et les distances parcourues par ces derniers sont géné-
ralement insuffisantes pour permettre des observations sur de tres longues distances, sauf
dans les cas ol E, 010 eV (d 0 8.5 kpc). Les sources, induisant des flux de particules
d’énergie E << 108 eV, sont donc fortement inobservables avec des médiateurs comme
les protons ou les neutrons.

Reste alors le photon qui ne possede pas de charge électrique, et se déplace sur de
longues distances sans étre dévié. Cependant, pour le cas de sources tres énergétiques,
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comme les supernovae ou les AGNs, les photons supportent de fortes contraintes. Pour
les supernovae, le rayonnement Y, issu de leur coeur effondré, est produit en retard par
rapport au flux de neutrinos (selon les modeles) et par conséquent se trouve généralement
amenuisé par I’importante densité de matiere qu’il doit travers€. Ensuite, pour le rayonne-
ment y conséquence de la désintégration des pions neutres 71°, il est relativement difficile
de les distinguer des autres sources électromagnétiques. Enfin, les photons produits hors
de la galaxie, et possédant une énergie E, [1100 TeV, n’atteignent pas généralement les
détecteurs, du fait des diffusions sur le fond IR telles que : yy — e*e”. Toutes ces raisons
peuvent Etre largement transposées aux AGNs pour lesquelles la densité importante des
noyaux, s’accretant, empéchent I’extraction des flux de photons représentatifs des phéno-
menes internes.

La seule particule pouvant se détacher plus librement de toutes ces contraintes préci-
tées, de part sa faible section efficace, est le neutrino. Puisque le neutrino, sans apport de
nouvelle physique, est neutre et stable, celui-ci n’est soumis en aucun cas au champ ma-
gnétique, ce qui, en le détectant, permet de remonter directement a sa source. Maintenant,
un grand nombre de sources peuvent engendrer un flux de neutrinos qui pourra ensuite
étre détecté par les nombreuses expériences qui leurs sont dédiées, comme les détecteurs
sous-terrains, les observatoires sous-marins ou intégrés a la glace, ou encore les observa-
toires de gerbes atmosphériques. Les principales sources potentielles sont ainsi décrites
ci-apres :

Les géoneutrinos Ils sont issus de la désintégration radioactive de 1’Uranium, du Tho-
rium, et du Potassium, supposés s’étre accumulés dans la croute terrestre selon les mo-
deles de formation de la Terre [193]. En accord avec ce dernier modele, I’information
provenant des neutrinos, inaccessible de maniere géologique, permettrait de vérifier si
le noyau a bien été formé par une fusion préalable du Fer présent par I’apport de cha-
leur provenant des réactions de désintégration, la chute par gravité vers le centre de la
Terre induisant une augmentation de température. Les anti-neutrinos Vg issus des désin-
tégrations d’Uranium et de Thorium ,d’énergie E, [IMeV, peuvent étre détectés par IBD
(Inverse 3-Decay), consistant a la détection d’un signal positronique et neutronique, tel
que : Ve + p — N + €*. Dans le cas du “°K, 1’énergie des anti-neutrinos V (et quelques
neutrinos Ve) est trop basse pour utiliser cette méme méthode. Pourtant, ces derniers sont
majoritaires en terme d’abondance. Des expériences comme KamLLAND [194], et Bo-
rexino [195] ont déja entamé une étude de ces géoneutrinos. La premiere a d’ailleurs
déja réussi a isoler 9 £ 6 éveénements terrestres, mais cela reste encore insuffisant pour
permettre une éventuelle contrainte du modele théorique. Seuls le temps et 1I’augmenta-
tion des volumes de détection permettront d’augmenter les sensibilités de détection, et
d’aboutir a des résultats probants.

Les neutrinos atmosphériques Comme cela sera explicité en détails dans le chapitre 3,
suites aux interactions du rayonnement cosmique avec 1’atmosphere terrestre, des parti-
cules secondaires, telles que des photons, des muons, et des neutrinos, sont émises. Des
neutrinos, et anti-neutrinos, électroniques et muoniques composent cette derniere catégo-
rie dans une gamme d’énergie E, = 0.05 GeV. Les neutrinos et muons atmosphériques
représentent la majeure partie du bruit de fond des observatoires a neutrinos, tels que AN-
TARES (KM3NeT), ou AMANDA/ICECUBE, mais leurs études peuvent apporter des
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informations considérables sur la forme du spectre en énergie du rayonnement cosmique,
dont les origines exactes sont encore a déterminer, et sur les interactions que celui-ci subit
avec I’atmosphere terrestre. De nombreuses expériences étudiant en détails les neutri-
nos atmosphériques, comme SuperKamiokande, ont pour le moment remarqué un certain
désaccord entre les mesures (concernant les flux totaux de Ve, V) et les modeles théo-
riques [196], les principales incertitudes se situant sur les sections efficaces d’interaction
hadronique (voir en 3.7).

Les neutrinos solaires D’apres les expériences GALLEX/GNO [198], et SAGE [197],
la chaine pp — 2He* v, est la principale source de production des neutrinos solaires.
Les neutrinos Ve, qui en résultent, présentent une énergic E,, 0 [ 0.1; [0 20] MeV, aux
vertex de production. Ensuite, ces neutrinos oscillent, selon les mécanismes explicités
en annexe A, vers les saveurs V,, et V;. Cette dernicre affirmation a également ét€ prou-
vée toujours au travers de ces deux premicres expériences, et confirmée aupres de (Su-
per)Kamiokande [199,200]. L’étude de ces neutrinos a également permise de prouver
la véracité du modéle solaire standard [7,201] développé par J.N. Bahcall, et A.M. Se-
renelli, et de maniere trés consistente avec les contraintes hélioséismologiques. De nou-
velles avancées sont pourtant toujours attendues avec 1’arrivée des résultats des expé-
riences comme KamLLAND, Borexino, SAGE, ou encore de futurs projets menant a une
détection en temps réel des neutrinos aux basses énergies (E,, [IMeV).

Les neutrinos des sources galactiques Ces points de production de neutrinos appa-
raissent généralement au travers de points sources, et de sources diffuses, qui expulsent
des flux de neutrinos dans une gamme d’énerige E,, [0 [(J1; [0100] TeV [202]. L’ observa-
tion de ces sources est un atout majeur pour les observatoires a V et Y, afin de tenter d’ex-
pliquer I’origine des rayons cosmiques aux alentours du genou et en deca. En effet, pour
les expériences a neutrinos, le principal bruit de fond, provenant des neutrinos atmosphé-
riques (Vy, V), est principalement présent sur un intervalle en énergie en-dessous du TeV,
et au-dela de 100 TeV, la Terre devient opaque. Les dernieres limites existentes pour ce
type de sources provient des expériences KGF, SOUDAN, MACRO, Super-Kamiokande,
Baikal, et AMANDA [203].

Les neutrinos, les supernovae et reliques de supernovae C’est au coeur des super-
novae que la production de flux importants de rayonnement IR, X, Y, visible, ou encore
de neutrinos et d’ondes gravitationnelles, est prévue. Plus précisément, ce sont les su-
pernovae dites a effondrement de coeur qui prennent place dans la production massive
de neutrinos atteignant une énergie E, < 100 MeV. Ces supernovae sont du type II, Ib,
ou Ic selon la nature du spectre de raies observé, et naissent dans le cadre d’un effon-
drement gravitationnel du coeur d’une étoile massive (M > (6 — 10)M.,), menant a la
formation d’une étoile a neutron ou d’un trou noir. Celles-ci sont a différencier des super-
novae du type la relatives a des explosions thermonucléaires, et issues de 1’effondrement
d’une des deux étoiles d’un systeme binaire, une naine blanche attirant la maticre de
son compagnon (une géante rouge) jusqu’a atteindre la limite fatidique de Chandrase-
khar. Précisément pour cette premiere catégorie de supernovae a effondrement de coeur,
leur fréquence d’apparition dans la galaxie a été quantifiée a partir de I’observation de
2000 supernovae [204] de fréquence relative au type de galaxie étudié€e, pour aboutir a



J0 CIMNAritiInNeg £, L AYITNUINUIVILE INCU I RXIINU L1 L 1 2L EOCUreC AINIARNED

un taux de [307; 7071] par année. La principale incertitude provenant du type exacte de
la voie lactée, qui n’est pas encore parfaitement connu. Au-dela du cadre local, les su-
pernovae extra-galactiques sont aussi attendues, comme la supernovae SN1987A, de type
I, et apparue dans le grand nuage de Magellan le 23 février 1987. Cette derniere a été
observée par un grand nombre d’expérience, comme Kamiokande-II (12 évenements),
IMB (8 év.%), et Baksan (6 év.®) [205]. Un nouvel éveénement astrophysique de ce type
sera, dans les prochaines années, un atout majeur pour 1’avancée de la compréhension de
ces phénomenes, connaissant maintenant la multitude de détecteurs dédiés a I’ observation
des neutrinos comme SNO, LVD, SuperKamiokande, KamLLAND, Baksan, MiniBOONE,
ANTARES (KM3NeT), ou AMANDA/ICECUBE.

Reste également les neutrinos issus des reliques de supernovae (toujours de type II,
Ib, ou Ic) apparues par le passé, dont le coeur effondré produirait toujours un flux appré-
ciable de neutrinos, avec lesquels des modeles tels que le recyclage des éléments lourds, la
formation des étoiles, ou encore d’autres aspects cosmologiques tels que 1’énergie noire,
pourraient étre vérifiés. A I’heure actuelle, SuperKamiokande possede les meilleurs li-
mites sur ce type de flux, la sensibilité approchant sensiblement les niveaux de signal
suggérés par les modeles astrophysiques [206].

Les neutrinos aux ultra-hautes énergies De tels neutrinos peuvent atteindre des éner-
gies jusqu’a 10! GeV, qui aujourd’hui est considérée comme la limite ultime énergétique.
La production de ce type de neutrinos est encore tres mal comprise, et de nombreuses
hypotheses sur les processus qui les engendrent sont nombreuses. Tout d’abord, les parti-
cules issues du rayonnement cosmique, et possédant une énergie supérieure a [16 x 10'°
eV, vont intéragir occasionellement avec le CMB photonique existant, menant a une ré-
actiondu type : py — A* — 71°p,oupy — A" — 7"n. A la suite de ces réactions,
les pions vont se désintégrer pour former, soit des paires de photons dans le cas du pion
neutre, soit des (anti-)neutrinos Ve, et Vy, dans le cas des pions chargés. Les flux de neu-
trinos résultant sont généralement assimilés aux neutrinos GZK, portant le nom du phé-
nomene qui leur a donné naissance. En effet, I’effet GZK [207], initié par K. Greisen, V.
Kuzmin, et G. Zatsepin, présuppose une coupure dans le spectre énergétique du rayonne-
ment cosmique, des expériences comme AUGER [208,209] ayant déja commencé a en
témoigner.

D’autres sources, permettant de produire des flux de neutrinos de si haute énergie,
pourrait également prendre la forme d’accélérateurs de rayons cosmiques, comme les
AGNSs (dans le cadre d’un modele hadronique), ou les GRBs (Gamma-Ray Bursts). Ces
derniers objets sont les évenements les plus lumineux connus dans I’Univers, et sont is-
sus de I’effondrement du coeur de corps massifs, en rotation rapide, en trou noir, ou
d’une collision de deux étoiles a neutrons coexistants dans un méme systéme binaire.
Ces deux types d’objets sont a méme de produire directement des flux de neutrinos ultra-
énergétiques. D’autres phénomenes issus de la nouvelle physique comme la désintégra-
tion de particules super-lourdes, ou les défauts topologiques, seraient également capable
de produire les flux de neutrinos escomptées.

Des expériences comme GLAST [209], ou encore 1’observation du rayonnement de
ultra-haute énergie par les télescopes a neutrinos, permettront peut-€tre de clarifier 1’ ori-
gine du rayonnement cosmique de ultra-haute énergie, et les phénomenes qui en résultent.
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F1G. 2.4: Revue des sources astrophysiques potentielles de neutrinos sur un large intervalle éner-
gétique E,, O [OMeV; 010°EeV]. Chacune des sources sont représentées avec leur flux
de neutrinos espéré, comme E2d@,/dE, (cm™2.s1.GeV).

Les neutrinos et la matiere noire Comme cela a été présenté en 1.3, et indépendem-
ment du modele considéré, les interactions de matiere noire au sein de corps massifs
peuvent amener a la production de flux de neutrinos de haute énergie, dans I’intervalle
E, O [O10; 01000] GeV. En effet, les particules de matiere noire froide (CDM) stables,
tels que les LSPs, les LKPs, ou de manicre générale les WIMPs, et en équilibre ther-
mique avec 1’Univers, sont capturées par diffusions élastiques successives et attraction
gravitationnelle au coeur de corps astrophysiques, comme le Soleil, la Terre, ou encore
vers le centre galactique. Les neutrinos de saveur muonique, produits avec des énergies
E, < mwwmp, pourront alors étre détectés par les muons montants qu’ils induisent en tra-
versant la Terre. Les observatoires comme Baksan, Baikal, SuperKamiokande, MACRO,
AMANDA/ICECUBE, et ANTARES (KM3NeT), sont donc tous indiqués pour permettre
ce type de détection, et apposer les premicres limites sur la gamme de masse des WIMPs
attendue (voir en III pour de plus amples détails).

Cette revue non-exhaustive des sources potentielles de neutrinos sur un tres large
spectre en énergie, et r*ésumée en fig. 2.4, permet de rendre compte de I’importante contri-
bution que peuvent apporter les expériences spécialisées dans la détection des neutrinos,
par n’importe quelle voie que ce soit. ’astronomie neutrino représente le futur de I’as-
trophysique et des astroparticules, comme a pu I’étre, et I’est toujours, le photon au tra-
vers de tous ces aspects spectraux. C’est pourquoi, les prochaines sections, composant la
suite de ce chapitre, seront entierement dédiées aux observatoires a neutrinos et a leurs
méthodes de détection, et tout particulierement au télescope ANTARES pour lequel les
travaux d’étalonnages et d’analyses, explicités dans ce rapport, ont été réalisés.
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2.3 Les télescopes a neutrinos

Dans cette section, la détection des neutrinos par la production de lumiére Cerenkov
au sein d’un environnement est tout d’abord détaillée. Ensuite, une présentation générale
des télescopes a neutrinos existants actuellement, et de leurs moyens de détection, est réa-
lisée. Enfin, les perspectives concernant ces mémes télescopes et certaines collaborations
futures sont entrevues.

2.3.1 Les neutrinos et I’effet Cerenkov

Dans cette sous-section, les conséquences cinématiques de la production des muons
aux vertex d’interaction neutrino-nucléon sont introduites. L effet Cerenkov est également
explicité comme conséquence du passage des muons dans un milieu diélectrique transpa-
rent. Enfin, les processus physiques que subissent les photons Cerenkov sur leur passage,
de leur production a leur détection, sont détaillés.

2.3.1.1 Muons neutrino-induits, et conséquences sur le pointage a la source

Les neutrinos, qu’ils soient d’origine atmosphérique ou astrophysique, vont pour cer-
tains pouvoir interagir avec le milieu environnant a leur arrivée sur Terre. Comme cela
est détaillé en annexe A, les neutrinos peuvent interagir de deux manieres différentes, soit
par courant neutre (NC), soit par courant chargé (CC). Dans le premier cas, un boson de
jauge neutre Z° sera échangé, et dans I’autre, un boson chargé W*, ou W~. Ces deux cas
sont résumés par les expressions suivantes :

w@) + N 2 w(w) + X (NC), @.11)
N ww)
W) + N =% I(I*) + X (CC), (2.12)

avec V|(V)) le (anti-)neutrino de saveur I, | le lepton associé, N le nucléon cible (pro-
ton, neutron), et X la gerbe hadronique résultante. Comme cela est souligné en 3.3, aux
énergies considérées dans ce rapport (E, = E, «ij = 10 GeV), les neutrinos interagissent
principalement par diffusion profondément inélastique. Ensuite, dans ce processus d’in-
teraction, aucune saveur leptonique quelconque n’est privilégiée. Celle-ci peut étre élec-
tronique €, muonique U, ou tauique T, pour laquel les processus d’interaction du lepton
émergent sont propres a sa nature.

Pour les électrons produits a la suite de I’interaction par CC des Ve, ceux-ci vont pro-
duire des photons de haute énergie issus du Bremsstrahlung (voir en 3.4) qui peuvent étre,
ensuite, convertis en paire électron-positron. Ces dernieres particules vont elles-méme su-
bir le Bremsstrahlung, et ainsi de suite, produisant au bout du compte une gerbe élec-
tromagnétique dont I’extension dans le milieu réactif est seulement limitée par la lon-
gueur de radiation Xq, de [J 36 cm dans I’eau [210]. Pour les leptons T, cela est tout
autre. Ces derniers, produits a la suite de I’interaction par CC des V;, possedent un temps
de vie relativement trés limité (t = (290.6 + 1.0) x 107 s [39]) comparé aux muons
(t = (2.197019 * 0.000021) x 107 s [39]), ce qui induit I’apparition d’une seconde gerbe
dans le volume du détecteur lorsque le T se désintegre, additionnée a la premicre figu-
rant sa production. Ces deux productions leptoniques sont relativement limitées puisque
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devant apparaitre obligatoirement au sein du volume instrumenté du détecteur. Ceci n’est
pas le cas pour les muons.

En effet, les muons, produits a la suite de I’interaction par CC des v, peuvent voya-
ger sur de tres longues distances, méme a la suite d’un ensemble d’interactions explicitées
en 3.4. A titre d’exemple, un muon, posseédant une énergie de 1’ordre du TeV, peut traver-
ser en moyenne une distance de I’ordre du km dans la roche, et vers les 100 TeV, celle-ci
se rapproche des 5 km [94]. La distance que peut parcourir un muon a I’intéret d’ac-
croitre le volume effectif du détecteur et de permettre sa détection, méme si sa production
intervient a plusieurs kilometres du volume instrumenté. Ce dernier point est la princi-
pale différence avec les deux autres saveurs leptoniques. C’est pourquoi, dans la suite du
développement, seule la saveur muonique sera étudiée (pour de plus amples détails sur
les études menées relativement aux neutrinos Ve dans la collaboration ANTARES, voir
en [211,212]).

Le muon, résultant donc de I’interaction par CC d’un neutrino V,, avec le milieu ter-
restre (roche + eau/glace), poursuit son chemin jusqu’au volume instrumenté du détecteur
selon une trajectoire représentative de la direction d’arrivée du neutrino. L’angle 8,,
entre la direction du neutrino et celle du muon, est majoré par [94] :

(Bu-u) < . ,
VE,(TeV)

ou E, est I’énergie du neutrino au vertex d’interaction neutrino-nucléon. Seulement,

un muon voyageant a travers la roche et I’eau, ou la glace, est sujet a de multiples diffu-
sions, comme cela apparait en 3.4, induisant une déviation Gmdu quantifiée par :

md 13.6 MeV X X
9\,_“ = 7“ A /—XO {1 + 0.00381n <—XO)} : (2.14)

ou E, est I’énergie du muon, X est la distance qu’il a parcouru, et X est toujours la
longueur de radiation dans le milieu. Aux énergies considérées dans ce rapport, la dévia-
tion Gcrldu reste inférieure a I’angle 6,-,. Seulement, cette derni¢re considération angulaire
doit étre prise en compte afin d’estimer au mieux la direction d’arrivée du neutrino, et la
position de sa source potentielle.

(2.13)

2.3.1.2 Construction du cone Cerenkov

N

A un moment donné, le muon atteint le volume instrumenté. Ce dernier est géné-
ralement plongé dans un milieu diélectrique transparent, tel que 1’eau ou la glace. Le
muon, étant une particule chargée, va polariser le milieu dans son passage par le fait que
son champ électrique affecte le nuage életronique des atomes présents. Par un retour a
I’équilibre de ces électrons, des ondes sphériques lumineuses sont émises le long de la
trajectoire du muon, comme cela apparait en fig. 2.5. En raison de la vitesse supralu-
minique du muon dans le milieu, v, > ¢/n, ces ondes sphériques interferent de maniere
constructive pour former un front d’onde plane. Ce front d’onde forme alors un cone au-
tour de la trajectoire du muon, appelé front d’onde Cerenkov, qui se propage ensuite dans
le milieu jusqu’a étre détecté par des photomultiplicateurs (PMTs). L’initiation de photons
Cerenkov par le passage d’une particule chargée dans un milieu diélectrique, a une vitesse
supérieure a la vitesse de la lumiere dans le milieu, forme donc I’effet Cerenkov [213].
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FIG. 2.5: lllustration de I’effet Cerenkov produit par le passage d’un muon dans I’eau, avec le
déploiement des ondes sphériques lumineuses le long de sa trajectoire. Ces ondes inter-
férent de maniére constructive, en raison de la vitesse supraluminique du muon dans le
milieu (v, > c/n), pour former un front d’ondes lumineuses détectable par des photo-
multiplicateurs (PMTSs).

Le cone Cerenkov possede un angle de demi-ouverture 6, comme illsutré en fig. 2.5, qui
répond a I’indice de réfraction n du milieu selon la relation :

1

cos(6;) = Bn’ (2.15)
ou 3 = v,/cest le rapport entre la vitesse du muon v, et la célérité ¢ dans le vide. Dans
le cas du télescope ANTARES, placé en milieu marin, I’indice de réfraction a été estimé
an =1.35[210], ce qui induit un angle 6. [(142.2° pour un muon ultra-relativiste (8 O 1).
D’apres 1’éq. 2.15 qui se place dans le cas ultra-relativiste, 1’angle 6 est indépendant
de I’énergie du muon E,. Cependant, E;, doit impérativement €tre supérieure a 1’énergie
seuil Eq, seuil 2 partir duquel la production de photons Cerenkov est possible. Ce seuil est

définit tel que :

E.=— ™ []160MeV, (2.16)

Ji-

ol m, = 105.658367 + 0.000004 MeV [39] est la masse du muon. Mais, ce seuil est
largement dépassé dans le cadre de I’intervalle en énergie considéré ici. Ensuite, au-dela
de I’ouverture angulaire du cone Cerenkov, celui-ci posseéde une distribution spectrale
dN/dxdA qu’il est possible de quantifier par [213] :

dN 2ma 1
dxdA ~ AZ (1 - BZnZ) ! @17)

avec a = 1/137 la constante de struture fine, et A la longeur d’onde des photons émis.
Ainsi, a titre d’exemple et en considérant une efficacité typique de PMTs sur un intervalle
A [O[300; 600] nm, le nombre de photons détectables par unité de longueur, le long de la
trajectoire du muon, est [135000.
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2.3.1.3 Propagation des photons Cerenkov

Les photons Cerenkov vont devoir traverser une certaine quantité de matiére, compo-
sant le milieu réactif, avant d’étre détecté par un PMT. Au cours de cette traversée, ceux-ci
peuvent étre absorbés ou diffusés, en raison de la présence de corps étrangés(particules
organiques), ou de molécules, qui affectent la propagation lumineuse dans 1’environne-
ment.

Dans un premier temps, 1’absorption des photons se traduit par I’atténuation succes-
sive de I’intensité lumineuse émise par une source, jusqu’a atteindre une distance caracté-
ristique Agps, nommée longueur d’absorption, pour laquelle le nombre de photons n’ayant
pas été absorbés est équivalent a 1/e. Cette longueur Ay est dépendante de la longueur
d’onde considérée, et rentre dans la définition de 1’évolution d’une intensité lumineuse
(lp) sur une distance r, telle que [214] :

PM
I =1o M exp '
42

ou | est I’intensité lumineuse résultante a la distance r, et AE}\;'( est la surface effective
de détection d’un PMT (voir en €q. 3.9 pour plus de détails).

Ensuite, pour ce qui est du processus de diffusion, celui-ci affecte fortement la cor-
rélation entre la distribution angulaire des photons et la direction de la trace du muon,
d’autant plus que la distance de parcours des photons est importante. La diffusion (scat-
tering) est également quantifiée a partir d’une distance caractéristique Ags = /4Dt ol
D est le coefficient de diffusivité pour un milieu de température T, et dérivée directement
des lois de Fick pour la diffusion. Cette derniere est également dépendante de la longueur
d’onde lumineuse mise en jeu.

Ces deux longueurs caractéristiques du milieu de propagation des photons Cerenkov
ont donc été déterminées, relativement au cas d’ANTARES, en mesurant les capacités de
transmission des signaux lumineux dans le bleu et I’'UV (caractéristique des radiations
Cerenkov), sur le site méme du détecteur, entre 1997 et 2000 [214]. 11 vient que Aqps (160
m et Agyr [1265 m, pour une longueur d’onde donnée de 473 nm (bleu).

Un dernier effet, non-négligeable dans la compréhension des spectres photoniques
détectés, est la dispersion lumineuse. En effet, en raison de la dépendance de I’indice de
réfraction par rapport a la longueur d’onde, une dispersion chromatique est introduite.
Celle-ci a pour effet d’augmenter le temps de détection des photons jusqu’a [J 2 ns sur
une distance de parcours de 1’ordre de 300 m [104].

FIE (2.18)

Tous ces processus, que peuvent subir les photons Cerenkov sur leur trajet, sont donc
d’une importance capitale pour I’estimation de leur temps d’arrivée aux PMTs, relati-
vement a leur vitesse de groupe [215]. Ces derniers sont donc entierement intégrés a la
simulation Monte-Carlo, comme cela est détaillé en 3.5, pour une longueur d’onde de 460
nm, et un indice de réfraction résultant de n = 1.38 [104].

Maintenant que la production de lumiére Cerenkov par le passage des muons dans
ou aux alentours d’un volume instrumenté a été explicitée, la sous-section qui suit pré-
sente de maniere bréve quel type d’instrumentation est utilisé par la grande majorité des
observatoires A neutrinos pour la détection des photons Cerenkov résultant.
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FIG. 2.6: Schématisation du principe général d’un photomultiplicateur (PMT).

2.3.2 Photomultiplicateurs, et modules optiques

La plupart des observatoires a neutrinos, évoluant en milieu naturel comme le té-
lescope ANTARES, utilisent le méme type de technologie pour la détection des photons
Cerenkov. Non seulement cette derniére doit étre performante en terme d’efficacité de col-
lection photonique et d’électronique, mais également en terme de résistance imposée par
les conditions environnementales souvent rudes. Pour cela, et de manicre générale, les
sondes photosensibles qui répondent aux mieux a ces criteres sont les photomultiplica-
teurs (PMTs) habillés d’une sphere de protection, le tout composant les modules optiques
(OMs).

Les PMTs permettent de détecter des signaux lumineux, potentiellement de faible
amplitude, par amplification. Ceux-ci sont généralement composés d’un tube a vide dans
lequel est situé une photocathode, des électrodes de focalisation, un systeme d’amplifi-
cation par une succession de dynodes, et d’une anode, comme cela apparait en fig. 2.6.
Les photons incidents pénetrent dans le tube a vide pour venir frapper la photocathode.
C’est alors par effet photoélectrique que des électrons, nommés photoélectrons de part
leur provenance, sont extraits de la photocathode pour envahir la suite du tube a vide. Des
électrodes de focalisation permettent de réduire la dispersion électronique pour obtenir
un faisceau collimaté atteignant la premiere dynode. Le role de cette premiere dynode est
donc de capter les photoélectrons incidents qui, par collisions, vont entrainer 1’extraction
d’un plus grand nombre d’électrons, dits électrons secondaires. Ces derniers sont ensuite
transmis a la seconde sous un effet d’accélération en raison d’une différence de potentiel
importante entre les deux. Cette différence de potentiel est maintenue entre chaque dy-
node pour amplifier le signal au travers d’une multiplication des électrons, ce qui permet
d’induire un déplacement de charges de 1’avant du phototube vers I’arriere, et de capter les
charges accumulées grace a une anode. Cependant, comme pour tout métal, des électrons
secondaires peuvent s’extraire de 1’anode et ainsi réduire le signal résultant. Pour éviter
ce dernier fait, une dernicre dynode est placée derriere 1’anode pour jouer le role d’écran
électrostatique, et obliger la totalité des charges accumulées a participer au signal.
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Comme cela a été étudié préalablement en [216] pour la collaboration ANTARES,
les PMTs doivent répondre a certaines spécificités en accord avec les performances de
détection attendues du télescope. De maniere générale, ces spécifications demandées sont
les suivantes :

— Une grande surface pour la photocathode afin d’optimiser la capture des photons,
recherchée comme uniforme.

— Une efficacité quantique n(A) optimale, définit comme le rapport :

Ne
n(A) N, (V) (2.19)
ou Ng est le nombre de photoélectrons émis comme conséquence de la capture d’un
nombre de photons incidents N,, fonction de la longueur d’onde A. L’efficacité
quantique est également percue comme la mesure de la réponse spectrale de la pho-

tocathode, ce qui permet de déduire sa sensibilité aux différentes longueurs d’onde.

— Une collection des photoélectrons sur la premiere dynode optimale, de I’ordre de
80 a 90 %, et aussi indépendante que possible de la vitesse initiale, et du point de
départ sur la photocathode, des photoélectrons.

— Afin de remonter efficacement aux temps d’arrivée des photons incidents, la dis-
persion temporelle du temps de vol des photoélectrons, entre la photocathode et la
premiere dynode, doit étre minimale. Celle-ci est généralement nommée dispersion
du temps de transit (Transit Time Spread, TTS), et ne doit pas excéder 1 ns, voir
2 ns en écart type Orrs. A partir du TTS, la résolution en temps o0; du PMT peut
d’ailleurs étre déduite telle que :

_ Ots
O = W , (2.20)
ou < Ng > est le nombre moyen de photoélectrons engendrés par la photocathode.
Plus ce dernier nombre est important, et plus la résolution temporelle des PMTs
sera appréciable.

— Un matériau composant les dynodes qui possede un facteur d’émission secondaire,
relatif au nombre d’électrons secondaires émis en fonction de 1’énergie d’un élec-
tron incident, maximale. Ensuite, les émissions secondaires doivent €tre stable sous
I’application de courants de fortes intensités. Et enfin, les émissions électroniques
dues a une excitation thermo-ionique doivent étre faibles, ce type de signaux repré-
sentant un bruit a I’issue de 1’acquisition du signal.

— Des impulsions secondaires parvenant avant et apres le signal principal qui soient
faibles.

— Une résistance mécanique compatible avec de hautes contraintes environnemen-
tales, telles que I’illumination au jour, des chocs thermiques, de fortes pressions,
etc..., leur assurant une durée de vie supérieure a une dizaine d’années.

Dans le cas particulier du télescope ANTARES, la plupart des spécifications, énu-
mérées ci-avant, sont remplies par le photomultiplicateur Hamamatsu R7081 — 20 10”
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(voir en 2.4.2.1 pour une description spécifique). Cependant, les PMTs subissent des
contraintes naturelles lorsqu’ils sont plongés en milieu actif d’un télescope a neutrino
(eau ou glace), et généralement a de tres grandes profondeurs. Pour cela, les spheres de
protection rentrent en jeu.

Tout d’abord, comme cela a été illustré précédemment, les PMTs possedent des élec-
trodes de focalisation pour permettre d’optimiser la captation des photoélectrons par la
premiere dynode. Le champ développé par ces électrodes est indéniablement affecté par
des champs magnétiques exterieurs, tels que le champ magnétique terrestre ([J 33uTesla
sur le site d’ANTARES), ce qui dégrade 1’uniformité de la réponse des PMTs. Une cage
hémisphérique, en métal de forte perméabilité magnétique (le (-métal), est ainsi dévelop-
pée autour de la photocathode du PMT pour remédier a cela.

Ensuite, comme cela est développé en 2.3.3 et en 2.4, les télescopes a neutrinos sont
pour la plupart déployés a des profondeurs tres importantes (sous la glace ou I’eau), ce
qui a pour effet de contraindre énormément les systemes de détection et 1’électronique a
des températures tres basses, et a des pressions tres élevées. Pour palier ces types de pro-
blemes environnementaux, des hémispheres hautement résistantes viennent former une
coque étanche et fiable autour de chacun des PMTs. La premiere partie de cette sphere de
protection est faite d’un matériau transparent permettant la transmission de la lumiere vers
le PMT a plus de [190 %, et ceci pour des longueurs d’onde plus importantes que 400 nm.
Elle possede également un indice de réfraction proche de celui de ’eau et de la fenétre
d’entrée en verre des PMTs, tel que n = 1.47 [217], ceci pour éviter le maximum de pertes
par réflection. La seconde hémisphere doit €tre completement opaque, et permettre 1’ajout
d’instruments de mesure, comme un manometre (vérification de la pression interne), ou
le passage des informations vers I’extérieur. La jonction de ces deux hémispheres forme
ainsi une sphere pouvant contenir un PMT et son électronique associée, et résistant a des
pressions externes pouvant aller juqu’a 700 bars (selon les tests de qualification [217]).
Le principe et 1’utilisation de ces spheres peut varier selon les expériences, mais 1’utili-
sation générale reste la méme, comme en atteste pour résumer la fig. 2.7. Un systeme de
LED interne a été ajouté sur le schéma pour définir au mieux la configuration des modules
optiques utilisés sur ANTARES. En effet, sur le site du télescope, des vérifications d’éta-
lonnage temporel ont lieu régulicrement avec entre autres 1’analyse de signaux de LEDs
intermittants au sein des OMs, détectés par les PMTs par réflection. L’analyse d’un tel
signal, permet par exemple de vérifier les mesures de I’étalonnage temporel faites a terre,
ou encore de visualiser I’évolution des temps de transit en fonction de la haute tension ou
du seuil de détection en charge appliqués aux PMTs(voir en [218] pour de plus amples
détails a ce sujet).

Vont maintenant €tre présentées les principales caractéristiques des différents projets
de télescope a neutrinos utilisant les principes de détection décrits précédemment, et les
choix techniques qui y sont associés.

2.3.3 Projets en cours et perspectives futures

Depuis I'idée de M. A. Markov en 1960 d’utiliser un grand volume d’un matériau
transparent pour la détection de particules intéragissant faiblement avec la maticre, de
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F1G. 2.7: Schématisation du principe général d’un module optique (OM), avec le photomultipli-
cateur et la carte électronique associée, le gel (en gris) permettant la continuité optique
entre le PMT et I’lhémisphére de verre transparente, la sphére de verre (partie opaque
noire, et transparente hachurée), d’un manomeétre, d’une connection vers I’extérieur, du
blindage en métal de forte perméabilité magnétique, d’une valve de dépression, et d’une
LED interne.

nombreux observatoires a neutrinos ont vu le jour, et continue a progresser vers des vo-
lumes et des efficacités de détection de plus en plus importantes.

DUMAND  [224] (Deep Underwater Muon And Neutrino Detection) fut le premier
projet de télescope a neutrinos de haute énergie au fond d’un océan, en 1976. L’idée était
d’immerger un détecteur a [1 4800 m de profondeur au large de la grande ile d’Hawai.
C’est apres 11 ans d’études préliminaires, qu’une ligne prototype instrumentée suspendue
a un bateau a été mise a 1’eau, et a permis de mesurer le flux de muons atmosphériques
entre 2000 et 4000 m de profondeur pendant une dizaine d’heure. Malgré 1’arrét préma-
turé du projet en 1995, ce type de mesures, dans les conditions régnant a de si grandes
profondeurs, eut un role de précurseur ce qui poussa d’autres expériences a vouloir ex-
ploiter ce type d’observatoires sous-marins.

BATKAL  [225] est le premier détecteur 4 neutrino de haute énergie opérationnel situé
en Sibérie au sein du lac Baikal. Ce télescope est immergé a 1100 m de profondeur,
a 3.6 km de la cdte. Son déploiement s’effectue en hiver, profitant de I’épaisse couche
de glace qui recouvre tout le lac. Apres presque dix ans d’études préliminaires et cinq
ans de construction, le télescope Baikal fonctionne depuis Avril 1998 avec 192 modules
constitués de photomultiplicateurs de 15” répartis sur 8 lignes, constituant la configuration
nommée NT200 et représenté en fig. 2.8. Cette derniere est en voie d’extension depuis
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Avril 2005, avec I’ajout de trois nouvelles lignes externes placées a [1100 m du coeur du
détecteur NT200.

La collaboration Baikal a publié¢ de nombreux résultats, notamment sur la recherche
de WIMPs, de monopodles magnétiques relativistes et non-relativistes, de points sources,
et de flux diffus. Pour ce dernier cas, les limites issues de la configuration NT200 pour un
flux diffus stable de neutrinos, toutes saveurs confondues avec un spectre en E2, est telle
que E?¢=8.1x 107 cm2.st.sr1.GeV (20 TeV < E < 50PeV), qui représente la limite
la plus forte jamais posée par un télescope a neutrinos a ce jour. Pour la configuration
NT200+, la limite est espérée atteindre E?¢ = 2 x 107" cm2.st.srt.GeV (E < 100
TeV), sur trois années d’observation.

L’évolution du télescope ne s arréte pas 12 puisque une configuration du type km? est
prévue pour un premier déploiement courant 2010, statuant sur un volume de détection de
I’ordre 0.7-0.9 GTonne, pour les neutrinos induis par des cascades de trés hautes énergies,
constitué de 1300 OMs placés sur 91 lignes.

AMANDA [140] (Antartic Muon And Neutrino Detector Array) fut lancé a la fin des
années 80. Ce télescope se situe en Antarctique, et utilise 1’épaisse couche de glace de
(13000 m comme milieu transparent. L’avantage de ce choix provient du faible bruit de
fond optique, de 1’ordre de 1 kHz par photomultiplicateur de 8 pouces, et de la facilité
de déploiement. L’ utilisation de la glace comme milieu actif de détection implique néan-
moins une diffusion de la lumiere plus forte qu’en milieu marin.

La construction de ce détecteur s’est déroulée en trois étapes. De 1993 a 1994, quatre
lignes furent déployées a 1000 m pour former AMANDA-A, avec une simple technique
de creusage de la glace a I’aide d’eau chaude sous pression. Cette premiere étape a permis
de mettre en évidence que les propriétés optiques de la glace a cette profondeur n’étaient
pas adaptées pour I’étude des neutrinos cosmiques. Une forte présence de micro-bulles

2 1170 m

fo o) 2 1240 m

i 1310 m
o

Q0
(oo}

-
oL 1367 m

'y
4
14

LASER
S -

i
45
4

FI1G. 2.8: Configurations NT200 et NT200+ du télescope a neutrinos Baikal.
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et de poussieres impliquant une diffusion et une absorption de la lumiere trop forte pour
permettre tout type de mesures de précision. Pour palier ce probleme, un autre détecteur
a été déployé a 2000 m de profondeur de 1995 a 1996. Il a été complété entre 1996
et 1997 par 6 nouvelles lignes de 500 m, pour former AMANDA-B10. Entre 1997 et
2000, 9 autres lignes de 1200 m ont été rajoutées, entre 1150 et 2350 m de profondeur
tout autour des 10 lignes et des 302 modules optiques du détecteur AMANDA-B10 afin
de former le télescope final AMANDA-II, constitué en tout de 676 modules optiques.
Ce télescope est complété en surface par un détecteur de gerbes atmosphériques SPASE
(South Pole Air Shower Experiment) constitué d’un réseau de 30 stations séparées de 30
m, contenant chacune 4 scintillateurs de 0, 2 m?, et un télescope a imagerie gamma GASP
(Gamma Astronomy South Pole). Ces deux expériences permettent de vérifier les mesures
de flux de muons atmosphériques descendants et la résolution angulaire du télescope (de
I’ordre de 3°). Les étapes de construction, qui aboutissent au télescope AMANDA-II, sont
montrées en fig. 2.9.

Actuellement, les résultats d’ AMANDA déterminent la limite la plus restrictive sur
le flux de neutrinos de haute énergie [140]. C’est pourquoi la collaboration a lancé la
construction de la seconde génération du télescope de taille kilométrique : ICECUBE.
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F1G. 2.9: Configurations successives du détecteur avec I’aboutissement a la configuration
AMANDA-II.
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FIG. 2.10: A gauche : Schématisation du détecteur ICECUBE, avec I’inclusion d’AMANDA-II
(cylindre bleu foncé). A droite : Détecteur ICECUBE vue du dessus, avec les différentes
étapes de construction.

ICECUBE [226] Comme expliqué ci-dessus, IceCube est la continuation d’ AMANDA
a I’échelle kilométrique. La premicre ligne a été€ mise en place en Janvier 2005. Au final,
ce détecteur sera composé de 80 lignes de 60 modules optiques, pour un total de 4800
photomultiplicateurs de 10", figés dans la glace du Pole Sud entre 1500 m et 2500 m de
profondeur, comme en atteste la fig. 2.10. A la surface, un détecteur, IceTop, sert de veto
et de systeme d’étalonnage pour IceCube. Le calendrier officiel prévoit le déploiement
de 16 lignes par été austral. La résolution angulaire attendue est d’environ 0.6° pour des
énergies supérieures a 10 TeV, ce qui diminue d’un facteur quinze le taux de bruit de
fond par unité de surface engendré par les neutrinos atmosphériques pour la recherche de
source ponctuelle par rapport a AMANDA. La résolution en énergie espérée est de 1’ordre
d’un facteur deux au-dessus du TeV. Actuellement, le détecteur est installé et opérationnel
a plus de 50 %, la fin des déploiements étant prévue pour 2011.

NESTOR Rigid Tower
32 m diameter

12 storeys

30 m betvween storevys
144 PMs

F1G. 2.11: Configuration d’une tour rigide du télescope a neutrinos NESTOR.
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NESTOR [227] (Neutrino Experimental Submarine Telescope with Oceanography Re-
search) est localisé au large des cotes grecques, a 15 km exactement, et a une profondeur
de 4100 m. Ce télescope utilise un concept de tour rigide, comme illustré en fig. 2.11. Il
comporte une tour de 12 étages, en forme d’étoiles a 6 points, espacés de 30 m. En ces
points, correspondant aux extrémités de chacun des bras de I’étoile, sont placés une paire
de modules optiques, avec un regardant vers le haut et I’autre vers le bas. Ainsi, une tour
consiste en 144 PMTs au total. La différence notable qui existe par rapport aux autres
télescopes a neutrinos, tels que ANTARES et NEMO, se situe dans le déploiement. En
effet, une tour est déployée en utilisant une plateforme flottante a la surface de 1’eau, ce
qui élimine le besoin d’utiliser des ROV's (Remote Operated Vehicles) ou sous-marins de
poche.

C’est en Janvier 2002 que la boite de jonction électro-optique et des instruments de
mesures environnementales furent déployés et connectés a Terre avec un cable sous-
marin. Ensuite, suivi le premier déploiement d’un étage prototype en Mars 2003. Ce
dernier a été opérationnel durant plus d’un mois, jusqu’a ce qu'un probleme du cable
sous-marin vienne perturber les prises de données. Toutefois, des premieres mesures de
flux de muons atmosphériques ont €té opérées, et le cable incriminé est actuellement en
réparation. Suite a cela, un futur déploiement sera prévu pour une tour de quatre étages.

NEMO  [228] (NEutrino Mediterranean Observatory) est un projet de R&D italien
prévu pour un éventuel déploiement futur d’un télescope a neutrinos du type km?3. le
site sélectionné se situe a 100 km des cotes siciliennes, et a une profondeur de 3450 m. I1
devrait consister en une matrice, a 1’échelle du km?, de [15000 modules optiques installés
sur 64 tours flexibles, et distribués sur une grille carré de 200 m de c6té. Chacune des
tours est haute de 750 m, et comprend 16 étages espacés de 40 m. Chaque étage possede
une pair de modules optiques (I’un vers le haut, I’autre vers le bas) a chaque extrémité
des bras, comme cela apparait en fig. 2.12 a gauche. Un ensemble de cables mécaniques
assure que les bras se déploient orthogonalement aux autres lors du déploiement d’une
tour. L’ensemble de I’infrastructure future est présentée en fig. 2.12, a droite.

M - - -
“ Py
e!ecn’o-optical\\\ /
cables network
Primary
Junction Box

Electro-optical cable from shore

FIG. 2.12: A gauche : Configuration d’une tour flexible du télescope & neutrinos NEMO. A droite :
Distribution possible des tours pour la formation d’un km?3.
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Un site de tests a été développé a une profondeur de 2031 m, ol un cable sous-marin
est présent avec une station d’enregistrement sismologique (Geostar) opérationnelle. Une
boite de jonction équi-pression et une tour prototype de quatre étages ont été déployées
dans le courant de I’année 2006, et un cable électro-optique de 100 km a été déposé sur
le site de Capo Passero, a 3800 m de profondeur.

KM3NeT  [229] est premierement une étude d’un design basée sur trois années, sou-
tenue par la portion recherche en infrastructure du 6°™ programme de travail (FP6, Fra-
mework Program) de la communauté européenne, visant a déterminer une configuration
optimale pour un télescope a neutrinos du type km®. Commencée en Février 2006, I’étude
du design se conclura par la publication d’un rapport technique du design (TDR) pour
un télescope basé sur le fond de la mer Méditerranée. L’ infrastructure, ainsi déterminée,
se présentera sous la forme d’une plateforme visant a associer différentes sciences, telles
que I’océanographie sous-marine, la sismologie, etc. Une importante étude est également
engagée pour apporter des solutions effectives budgétaires afin d’équiper au mieux un dé-
tecteur possédant un tres large volume. Le consortium de KM3NeT inclut, quant a lui, les
trois projets de télescopes sous-marin en mer Méditerranée, tels que NEMO, NESTOR,
et ANTARES, et un nombre important d’instituts de recherche marine.

L’infrastructure de KM3NeT développée dans la mer Méditerranée sera complémen-
taire avec le détecteur ICECUBE. Etant localisé dans I’hémisphére nord, il étudiera la
région importante du centre galactique, invisible pour ICECUBE. L’eau composant I’en-
vironnement de détection de la lumiere Cerenkov, la résolution angulaire sera amplement
améliorée, avec une valeur estimée a 0.1° au-dela d’une énergie de 10 TeV.

La plupart des observatoires a neutrinos, utilisant la détection des neutrinos en milieu
naturel, ont été présentés succesivement avec leurs évolutions, leurs configurations, et
leurs futurs, excepté pour le télescope ANTARES qui représente les fondations de ce
rapport, et pour lequel la section suivante est enticrement consacrée.

2.4 Le telescope a neutrinos ANTARES

Cette section s’applique a décrire en premier lieu la collaboration ANTARES, mettant
en avant le caractere pluridisciplinaire de I’expérience ANTARES. Ensuite le télescope
sera entierement détaillé que cela soit au niveau structurel pur, qu’au niveau de 1’acqui-
sition des événements détectés. Enfin, 1’étalonnage temporel du télescope sera abordé,
ayant représenté une part importante de cette these, démontrant I’importance de la préci-
sion temporel sur un tel détecteur Cerenkov et comment il est possible d’y parvenir.

2.4.1 La collaboration ANTARES

ANTARES est un projet européen ayant pour objectif de faire de I’astronomie a 1’aide
d’un télescope a neutrinos. A ’heure actuelle, la collaboration réunit environ 150 phy-
siciens, ingénieurs, océanologues et astronomes répartis dans sept pays européens (Alle-
magne, Espagne, France, Italie, Pays-Bas, Russie, et Roumanie), comme cela apparait en
fig. 2.13, en mélant des laboratoires de physique des particules, d’astroparticules, d’astro-
physique, d’astronomie, et des sciences de la mer, tels que :
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Centre de Physique des Particules de Marseille (CPPM), CNRS/IN2P3 - Université

de la Méditerranée Aix-Marseille II - France.

— CEA-Irfu (Institut de recherche sur les lois fondamentales de 1’Univers), DSM,
Centre de Saclay - France.

— Groupe de Recherches en Physique des Hautes Energies (GRPHE) - France.

— APC (AstroParticule et Cosmologie) - France.

— Institute for Theoretical and Experimental Physics (ITEP) - Russie.

— Instituto de Fisica Corpuscular, Valencia - Espagne.

— Polytechnic University of Valencia - Espagne.

— NIKHEEF and University of Amsterdam - Hollande.

— University of Groningen - Hollande.

— INFN - Sezione di Roma, Genova, Bologna, Catania, Bari, Pisa, et le Laboratori
Nazionali del Sud - Italie.

— Friedrich-Alexander Universitaet Erlangen-Nuernberg, Physikalisches Institut - Al-
lemagne.

— Institute of Space Sciences (ISS), Bucharest - Roumanie.

— Laboratoire d’astrophysique de Marseille (LAM) - France.

— Géosciences Azur - France.

— Centre d’Océanologie de Marseille - France.

— IFREMER, Centre de Toulon/La Seyne-sur-Mer, et de Brest - France.

— Royal Netherlands institute for sea research (NIOZ) - Hollande.

Et le concourt tres indispensable de 'IFREMER (Institut Francais de Recherche pour
I’Exploitation de la MER) dans la collaboration permettant 1’utilisation de submersibles
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F1G. 2.13: Apercu de la collaboration ANTARES au travers de I’Europe, soit sept pays impliqués,
ou encore 24 instituts mélant astroparticules, physique des particules, astronomie, as-
trophysique, et les sciences de la mer.
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pour la mise a I’eau des éléments du détecteur, et de 'INSU (Institut National des Sciences
de I’Univers) fournissant les bateaux lors des campagnes en mer.

2.4.2 Description du telescope ANTARES

Depuis le 30 Mai 2008, ce télescope est constitué de douze lignes de détection in-
dépendantes espacées les unes des autres de 60 a 70 m, comme en atteste la fig. 2.14 a
gauche. Cette derniere figure montrant la position de chacune des lignes avec leur nu-
méro respectif. Les distances interlignes se justifient par le fait qu’elles correspondent
a la longueur d’absorption de la lumiere Cerenkov dans 1’eau, et qu’elles satisfont les
contraintes de sécurité et de maintenance effectuée par un sous-marin de poche. Chaque
ligne se compose de cinqg secteurs comportant cinq étages identiques espacés verticale-
ment de 14.5 m. Chaque étage regroupe trois modules optiques (OMs) orientés a 45° vers
le bas, ceci afin d’augmenter la sensibilité du détecteur aux muons montants. Chacun de
ces 900 OMs est équipé d’un photomultiplicateur de 10 pouces utilisant le principe dé-
crit en 2.3.2. Les lignes sont reliées a une boite de jonction qui a été¢ déployée au fond
de la mer en décembre 2002. Cette boite de jonction assure 1’alimentation des lignes, au
moyen de convertisseurs de tension, et I’acheminement des données via un multiplexage
en longueur d’onde jusqu’a la terre. Ces données rassemblent aussi bien les informations
physiques enregistrées par les PMTs que les caractéristiques techniques de chacun des é1¢é-
ments du détecteur, ceci afin de pouvoir surveiller son évolution. Cette boite de jonction
est reliée a la cote a I’aide d’un cable électro-optique, d’environ 40 km de long, déployé
en Octobre 2001. L’ensemble des configurations, énumérées ci-avant, sont résumées au
travers de I’illustration apparaissant en fig. 2.14, a droite.

2.4.2.1 Structure détaillée

Les étages constituant une ligne d’ANTARES possedent une flottaison propre, mais
cela ne suffit pas a assurer leur verticalité. Une bouée placée a I’extrémité de la ligne
permet de maintenir la tension verticale de toute la ligne. A 1’autre extrémité de la ligne se
trouve un poids mort qui fait office d’ancre posée sur le fond marin. C’est sur ce dernier
que se trouve le connecteur, relié via I’intervention d’un ROV ou d’un bathyscaphe, a
la boite de jonction pour assurer d’une part I’alimentation de la ligne, et d’autre part
le rapatriement des données. Le pied de ligne comprend de plus un émetteur-récepteur
acoustique qui permet, s’il en recoit 1I’injonction, de libérer la ligne de son ancre afin de
la faire remonter en surface en cas de réparations ou d’un changement de ligne.

Les lignes sont composées de 25 étages rigides comportant une structure en titane. Au
centre de cette armature se trouve le module local de contrdle (LCM pour Local Control
Module) qui renferme, a 1’abri de ’humidité et de la pression, toute I’électronique em-
barquée nécessaire au bon fonctionnement de I’étage. Cette électronique comporte les
éléments permettant de déterminer la position et 1’orientation exacte de 1’étage (compas
et inclinometre). Ce dispositif permet de mesurer en temps réel la position des modules
optiques a 10 cm pres. De maniere similaire, le quatrieme étage de chaque secteur pos-
sede un module local de contr6le maitre (MLCM pour Master Local Control Module),
faisant également office de LCM, qui centralise les données du secteur et transforme le
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FIG. 2.14: A gauche : Positions des 12 lignes composant le télescope ANTARES au 30 Mai 2008.
A droite : Configuration générale du détecteur, lignes, étages, modules optiques, boite
de jonction, et transmission des données vers la surface.

signal électrique en signal optique. Comme cela a été décrit en 2.3.2, les trois OMs pro-
tegent, a I’aide d’une sphere de verre résistante a la pression, les PMTs indispensables a
la détection de la lumiere Cerenkov. Une ligne mesurant pres de 400 m, chaque étage est
relié aux autres via un cable souple permettant de fléchir au gré des courants marins. Cette
variation du positionnement doit étre enregistrée a chaque instant afin de connaitre par-
faitement la configuration du réseau tridimensionnel de modules optiques qui permettront
de reconstruire correctement les traces des muons (montants ou descendants). En plus du
systeme de positionnement dans 1’espace propre aux étages, chaque secteur possede éga-
lement un hydrophone pour le positionnement acoustique. Ces derniers captent les ondes
acoustiques émises par I’une des trois balises acoustiques placée au fond de la mer ou
par ’un des émetteurs incorporés aux lignes. Ils permettent d’obtenir par triangulation la
position de chaque hydrophone avec une précision de 3 cm. L’étalonnage en temps est ob-
tenu de la détection de la lumiere émise par quatre balises optiques (cylindre transparent
contenant une source lumineuse isotrope émise par une trentaine de LEDs), installées sur
les étages 2, 9, 15, 21 en leur sommet (voir en [230] pour de plus amples détails a leur
sujet.). Une vue globale de la constitution d’un étage est présente en fig. 2.15.

Les OMs qui représentent les éléments de base du télescope, et dont une photogra-
phie apparait en fig. 2.16, sont composés d’une sphere de verre épaisse de 1.5 cm qui
protege son contenu de la pression et de I’humidité régnant dans les profondeurs de la
Méditerranée. Chaque OM renferme le PMT, 1’alimentation haute tension et le systeme
d’étalonnage en temps (une LED par OM, voir schéma en fig. 2.7). La transmissibilité
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FIG. 2.15: Représentation d’un étage avec son LCM (Local Control Module), ses trois modules
optiques, et I’ajout éventuel d’un systeme de LEDs en amont des étages 2, 9, 15, 21
pour I’étalonnage temporel in situ.

des spheres dans le bleu (région principale du rayonnement Cerenkov) est supérieure 2
95%. L’hémisphere situé a I’arriere du PMT est peinte en noir afin d’absorber les photons
parasites et de minimiser les risques de réflexion interne. Afin d’assurer la continuité de
I’indice optique, un gel de silicone assure le contact optique entre la sphere de verre et
le phototube du PMT. L’indice optique du gel qui est de 1.404 fait le lien entre I’indice
du verre de 1.47 et celui de I’eau de 1.35. De plus, ce gel permet d’assurer le maintien
mécanique des phototubes. Enfin, afin de minimiser 1’incidence du champ magnétique
terrestre sur la réponse de PMTs, une cage en U-métal, faisant office de cage de Faraday,
est utilisée.

Les PMTs utilisés, les R7081-201, ont été fabriqués par Hamamatsu [117]. Ils pos-
sedent une photocathode de 10 pouces, en diametre. L'une des principales caractéristiques
d’un PM est sa dispersion en temps de transit des photoélectrons (TTS pour Transit Time
Spread, voir en 2.3.2). Elle est dominée par la dispersion des temps de collection des
charges de la premiere dynode pour différents points d’impact sur la photocathode. La
moyenne mesurée des TTS des PMTs, c’est-a-dire la moyenne des écarts type du temps
de transit, est de 1.3 ns.

Des mesures en laboratoires [231] ont permis de vérifier le comportement des mo-
dules optiques. Un dispositif expérimental a ét€ spécialement développé pour reproduire
les conditions réelles de I’expérience. Le module optique a été immergé dans une cuve
d’eau pure entre deux scintillateurs. Les scintillateurs détectent le passage d’un muon et
déclenchent le systeme d’acquisition. Les muons sélectionnés étaient quasi verticaux, et
ont permis de déterminer, entre autre, 1’orientation la plus favorable des modules optiques
afin de les détecter. Les résultats démontrent que la sensibilité du photomultiplicateur est
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F1G. 2.16: Photographie d’un module optique utilisé sur le télescope ANTARES.

maximale lorsque le photon arrive parallelement a 1’axe du module et il a ainsi été pos-
sible de vérifier que 1’angle Cerenkov des muons dans 1’eau pure était de 43°. Ces mesures
ont de plus permis de vérifier que le nombre de photoélectrons diminue suivant I’inverse

de la distance a la trace. Ces dernieres conclusions apparaissent en fig. 2.17.

La valeur de I’angle Cerenkov influe sur la géométrie du détecteur. Devant étre sen-
sibles aux trajectoires montantes, les modules optiques sont orientés a 45° vers le bas
afin d’augmenter leur sensibilité aux photons Cerenkov des traces montantes verticales
(voir 6, J42.2° en 2.3.1.2). Cette orientation permet de plus de couvrir un grand angle
solide et de recouvrir les champs de vue de deux modules optiques afin de les utiliser en

coincidences locales.
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FIG. 2.17: A gauche : Nombre de photoélectrons détectés en fonction de I’angle entre la trace
et I’axe du phototube pour des muons passant a 50 cm. Le maximum de la courbe se
situe pour un angle de 43°, ce qui correspond a I’angle Cerenkov. A droite : Nombre de
photoélectrons détectés par un phototube en fonction de la distance entre le phototube

60 -

u,

Angle Teherenkov

e

Signal detecté par le PM (nombre de p.c.)

-20 0 20 40 60 80 100 120 L0 160

100

330

300

200

150

100

50

0

et la trace des muons dans un angle de 45°.

Pl 27.90
L Bz -0577BE-01

H

.
%
P

OM

P

0

0.1 0.2 03 0.4 0.5 0.6 0.7 08 09

Distance du 1 / Module optique (m)

1



JO CIMNAritiInNeg £, L AYITNUINUIVILE INCU I RXIINU L1 L 1 2L EOCUreC AINIARNED

2.4.2.2 Le site sous-marin

Le site se situe sur un plateau marin au large de La Seyne-sur-Mer qui a été sélectionné
par la collaboration afin d’y déployer le télescope. De coordonnées géographiques 42° 50/
N, 6° 10’ E, ce plateau a une profondeur de 2475 m et se situe a environ 20 km des cotes
francaises, au large de Toulon.

R ﬁk BV e e B ANTARES

N Bl R ; -Gl

FIG. 2.18: Position du site d’ANTARES au large des cotes de Toulon, a 42° 50’ N, 6° 10’ E exac-
tement.

Parmi les nombreux criteres qui ont contribué au choix du site, la proximité des ins-
tallations de I'IFREMER a été décisive. De plus, les infrastructures de FOSSELEV fa-
cilitent le déploiement du matériel et minimisent le temps de déplacement entre la cote
et I’aplomb du détecteur. Les opérations maritimes permettant de déployer le détecteur
ne peuvent s’effectuer que si les conditions météorologiques répondent a des criteres de
beau temps pendant une durée de 3 jours : une hauteur de houle de moins de 1.5 m et une
vitesse de vent inférieure 4 25 noeuds (46 km.h™).

Des mesures effectuées pendant quatre années aux abords du site, sur I’1le de Por-
querolles, montrent que ces exigences météorologiques sont remplies préférentiellement
entre Mai et Septembre a un rythme de plus de 5 fois par mois. Le fond marin devant
accueillir les éléments du détecteur a été exploré et inspecté en 1998 par un submersible
de 'IFREMER. Les mesures bathymétriques effectuées sur une zone de 300 x 300 m
indiquent un dénivelé d’environ 5 m ([J 1,7 %) et I’absence d’anomalies topologiques
(épaves, roches, etc.). De plus, des carottages du sol durant I’expédition, ont révélé que le
sol est constitué d’une couche solide adaptée a I'immersion des structures d’ ANTARES.

2.4.2.3 Lanumérisation des sighaux

La distorsion et I’atténuation du signal lors d’une transmission analogique, via un
cable de 40 km de long, est trop importante pour €tre une solution acceptable. La colla-
boration ANTARES a donc choisi de numériser les signaux des PMTs in situ avant de les
envoyer a la terre. Ceci est réalisé par un circuit intégré a architecture ARS (Analog Ring
Sampler). La majeure partie des signaux, plus de 98%, essentiellement dus au bruit de
fond de bioluminescence, possede une charge correspondant a un photoélectron (1 pe).
Au fur et 2 mesure que 1’énergie des particules chargées augmente, la lumiere Cerenkov
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émise devient susceptible d’éclairer différents PMTs avec plusieurs photons conduisant
a un signal unique, si leur écart en temps est inférieur au temps d’intégration du signal,
avec une charge collectée supérieure a un photoélectron (pe).

Tous les signaux a 1 pe recueillis a la sortie du PMT ont une forme similaire, et

mode simple mode simple ="

~2,5 pe

~20ns

mode complexe mode complexe

=
b

mode simple — mode simple

U mode complexe mode complexe

F1G. 2.19: Discrimination de la forme des signaux a I’aide d’un gabarit en temps t et en amplitude
A. Si le Signal est a I’intérieur du gabarit, il est traité en mode Single PhotoElectron
SPE (en haut a gauche). Si le temps d’impulsion est tres large (en haut a droite), I’am-
plitude est trés grande (an bas a gauche) ou des impulsions multiples (en bas a droite),
il est traité en mode WaveForm WF.

Anode

Seuil LO
(~1/4 pe)

Générateur
des rampes

Horloge de
référence

Valeur du TVC

FI1G. 2.20: Principe d’utilisation d’un TVC pour I’utilisation du temps d’arrivée d’une impulsion.
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ne différent que par le temps d’arrivée de I’impulsion et la valeur précise de la charge.
Un mode spécifique de fonctionnement, nommé mode SPE pour Single PhotoElectron
(photoélectron simple), est alors utilisé€. Le temps de I'impulsion est défini par le passage
du signal au dessus d’un seuil LO (LI1/3 pe) et I’amplitude par une intégration de la charge
du signal pendant 33 ns (8 ns avant le passage du seuil LO et 25 ns apres). Pour les signaux
ayant une structure plus complexe que le SPE, un second mode de fonctionnement existe :
le mode WF pour WaveForm (forme de 1’onde). Dans ce cas, le signal est échantillonné,
a une fréquence pouvant varier de 0.3 a 1 GHz (0.7 GHz en fonctionnement normal), et
échantillonné dans 128 mémoires analogiques, numérisé par un ADC a 1 MHz, et enfin
transmis a la cdte pour une analyse de forme.

Le choix de traiter une impulsion donnée par I’un ou I’autre des deux modes est effec-
tué par un discriminateur de forme d’impulsion (PSD pour Pulse Shape Discriminator).
Le signal du phototube est comparé a un gabarit standard, en fig. 2.19, qui n’accepte que
les signaux compatibles avec le signal d’un photoélectron unique (temps de I’impulsion
inférieure a 20 ns et amplitude inférieure a 2.5 pe). Si le gabarit contient le signal, le mode
SPE est utilisé. Dans le cas contraire, c’est le mode WEFE. Les valeurs limites utilisées pour
le gabarit sont un compromis entre le débit de données maximal et la quantité d’infor-
mation enregistrée pour le signal. En effet, un événement WF occupe 519 octets contre
6 octets pour un événement SPE. Par ailleurs, un événement WF induit un temps mort
associé a son traitement d’environ 200 Mb.s ™ alors qu’il n’est que d’environ 300 ns pour
un SPE. Afin de diminuer ce temps mort, il a été€ décidé d’installer deux ARS pour nu-
mériser les signaux issus d’un seul OM (si un ARS est occupé a traiter un événement WF
alors qu’un autre se présente, c’est le second ARS qui prend le relais). Dans la pratique,
le mode WF n’est utilisé que lors des prises de données d’étalonnage et le mode SPE est
forcé pour les prises de données d’acquisition, quelle que soit le diagnostic du PSD.

La mesure du temps d’arrivée des impulsions est obtenue grace a une horloge caden-
cée a 20 MHz, soit une période de 50 ns. Entre deux impulsions d’horloge, un conver-
tisseur temps-impulsion (TVC pour Time to Voltage Converter) est utilisé pour affiner la
mesure avec une précision de 1’ordre de 0.1 ns. Le fonctionnement d’un TVC est illustré
par la fig. 2.20.

2.4.2.4 L’acquisition

Le mode d’acquisition des données n’utilise, pour I’instant, que le mode SPE. Le
résultat de la numérisation du signal par I’ARS est écrit sur 6 octets :

— le premier octet contient le numéro de I’ARS sur la carte mere, le type de donnée
(SPE, WF), le type d’événement (si c’est un événement type SPE ou un événement
type WE) ;

— les trois octets suivants contiennent le temps donné par I’horloge ;
— le cinquieme retranscrit le résultat du TVC;

— le dernier celui de I’ADC.

Ces six octets sont envoyés en méme temps que les informations fournies par le com-
pas et ’hydrophone a la carte d’acquisition (DAQ) du module local de control (LCM),
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avec un débit de 25 Mb/s. Le LCM collecte les données des cartes DAQ des six ARSs
de I’étage durant environ 104 ms, puis envoie toutes les informations au module local de
control maitre (MLCM) du quatrieme étage du secteur, a un taux de 100 Mb/s. Le MLCM
combine les données des LCMs des cinq étages puis transforme le signal électrique en si-
gnal optique avec une technologie DWDM (Dense Wavelength Division Multiplexing) et
le transfere au module de control de la ligne (SCM String Control Module) a un débit
de 1Gb/s. Enfin, le SCM centralise les signaux de chaque MLCM des cinq secteurs puis
I’envoie a la salle de contréle a terre via la boite de jonction. La fig. 2.21 illustre ce chemi-
nement des données. Les informations ainsi récoltées sont alors traitées selon différents
filtres.

2.4.2.5 Le systeme de filtrage

Bien qu’il soit possible d’effectuer un premier filtrage des données in situ au niveau
des LCMs, ce choix technique n’a pas été retenu par la collaboration. Toutes les données
sont transférées et filtrées a terre. Le filtrage des signaux se déroule en trois étapes :

— lasélection des hits L1, ¢’est-a-dire une paire de hits en coincidence temporelle dans
une fenétre temporelle de 20 ns sur un méme étage ou un coup de forte amplitude
(supérieure a 3 pe)

— la recherche d’un ensemble d’au moins 5 hits L1 compatibles en temps avec la
lumiere émise par une trace de muon (se propageant a la vitesse de la lumiere dans
I’eau). Ce jeu de coups est appelé « trigger ». La présence d’au moins un trigger
est suffisante pour déclarer que 1’on a trouvé un événement. Le temps du trigger est

25 Mb/s
@ LEML —
@ 100 Mb/s
LCM 2 —
LCM 3 —
DWDM,
] systéme de conversion du
DweM HEEN o signal électrique en
signal optique
EEMS —
1 Gb/s Données des
autres secteurs Données des autres
de la ligne > lignes du détecteur
=N
— SCM

, Alasalle de
contréle (40 km)

F1G. 2.21: Transfert de données des modules optiques a la salle de controle a la Seyne sur Mer.
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défini par le temps du premier et du dernier coup qu’il contient (respectivement TO
et Tn). Si deux triggers se chevauchent temporellement alors ils sont regroupés en
un seul trigger qui regroupe tous les coups.

— une fois que la liste des coups du trigger est effectuée, la fenétre de déclenche-
ment est définit par [TO + TMaxCausal, Tn - TMaxCausal], comme cela apparait en
fig. 2.22. Les hits contenus dans cette fenétre temporelle sont enregistrés et consti-
tuent un événement. TMaxCausal est de 2200 ns, il correspond approximativement
au temps nécessaire a un événement physique pour se développer dans ANTARES
(typiquement le temps de parcours d’une particule relativiste traversant le détec-
teur).

T, - TMaxCausal

Premier trigger

T, - TMaxCausal

P Coups sélectionnée
Un événement par le trigger
ANTARES

JE—

To + TMaxCausal Second trigger
—— —— »
coups de niveau L0 enregistrés T, + TMaxCausal

temps coups de niveau LO enregistrés

F1G. 2.22: Vues schématiques d’un événement dans le cas d’un trigger et de deux triggers.

S’ajoute aux étapes précédentes des directions potentielles d’arrivée d’un muon dans
I’espace des phases complet (6,¢), ce qui a pour vocation d’extraire la trace d’un muon la
plus probable en diminuant drastiquement 1’influence du bruit de fond. Ce trigger spéci-
fique, nommé 3N [124], représente 1’outil de filtrage principal des données Monte-Carlo
dans ce rapport.

2.4.3 Etalonnage temporel du télescope ANTARES

Durant la premiere moitié de cette these, faisant 1’objet de ce manuscrit, un travail de
mise en place d’une procédure d’étalonnage temporel, précise et reproductible, des lignes
de détection du télescope ANTARES a été réalisé au sein d’une annexe du laboratoire
CPPM prévue a cet effet. Ce travail aura été effectué avec 1I’aide précieuse de Giovanni
Lamanna, de José Busto, et de Stéphanie Escoffier. C’est ainsi au travers des sous-sections
suivantes que cette procédure va étre explicitée en détails.

2.4.3.1 Spécifications et enjeux

Comme cela a été suggéré en 2.3.2, et en 2.4.2.1, les PMTs utilisés pour la détection
de lumiere Cerenkov présentent une dispersion temporelle du temps de vol des photo-
électrons qui leur est propre. S ajoute a cela un temps de latence dii a I’électronique d’ac-
quisition qui est lui aussi propre a chacun des OMs présents sur une ligne. Ainsi, afin de
déterminer efficacement les temps d’arrivée des photons incidents sur la photocathode in
situ, il est nécessaire d’extraire le plus précisément possible ces délais temporels couplés a
leur dispersion en chambre noire, et ceci avant toute immersion d’une ligne. Ces données
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sont donc ensuite stockées en base de données pour étre automatiquement accessibles lors
des corrections des temps de détection in situ relatifs entre OMs. La nature de cet étalon-
nage temporel en chambre noire se doit d’étre redondante comparer a I’étalonnage réalisé
a nouveau en mer, 4 I’aide du systeme de LEDs présenté en 2.4.2.1.

La méthode employée pour ce type d’étalonnage temporel consiste a mesurer la dif-
férence en temps entre deux signaux coincidents : un temps de référence issu d’un signal
laser Tpp-ref (permis par la photodiode interne au laser), et le temps d’arrivée du photon
incident T; enregistré par I’OM. Soit une différence temporel décrite simplement comme :

AT = Toprer = T - 2.21)

La distribution de cette différence AT est ensuite analysée dans une fenétre en temps
de quelques centaines de nanosecondes. Conformément au signal laser utilisé, ces distri-
butions se doivent de suivre une forme de Gaussienne dont la valeur moyenne correspond
au délai en temps pour un ARS (voir en 2.4.2.3) spécifique (ARS70), et dont la dispersion
O est une estimation de la résolution en temps du systeme dans son ensemble.

2.4.3.2 Meéthode expérimentale

La méthode utilisée pour les tests en chambre noire de chacune des lignes qui com-
posent le télescope ANTARES est basée sur une configuration similaire adoptée plus tot
pour la ligne instrumentée MILOM (Mini Instrumented Line with Optical Modules) [219].
Une ligne est calibrée secteur par secteur dans la chambre noire. Les étages, LCM comme
MLCM, sont refroidis a une température d’environ 13 °C (représentatif de la moyenne sai-
sonniere mesurée en pleine mer). Ensuite, durant la phase de tests, la chambre noire est
fermée hermétiquement pour prévenir tout bruit de nature lumineuse. Un signal optique
est alors envoyé sur chacun des OMs du secteur testé. Ce signal optique provient d’un
systeme laser placé dans la salle de contrdle, et dont voici les caractéristiques :

Intensité de 1 uJ.

Pulsations de lumite courtes avec une largeur a mi-hauteur FWHM [10.8 ns.
Longueur d’onde a 532 nm (dans le vert).

Fréquence de répétition autour de 1 KHz.

La lumiere laser utilisé€e étant tres intense, celle-ci se doit d’étre atténuée avant d’arri-
ver aux OMs. Pour cela, un systeme optique d’atténuation de lumicre a été réalisé consis-
tant aux éléments principaux suivants : un double polariseur linéaire (I’'un positionné a
0°, et le second a 45°), d’un oculaire de 10 mm de diametre et de 20 mm de distance
focale, d’un diaphragme a ouverture variable, et d’une fibre optique multi-mode de 1 mm
de section. Cette derniere est fixée sur un support pouvant étre déplacé horizontalement
et verticalement a I’aide de vis micrométriques. Ce dernier élément permet de régler ma-
nuellement, et finement, I’intensité du laser désirée, et ceci sans toucher aux réglages
préalables du banc optique dans sa globalité. Enfin, la totalité du banc optique est en-
fermée dans une boite étanche a la lumiere. L’intensité du laser en sortie peut ainsi étre
modifiée pour passer de quelques 10* pe a quelques photoélectrons. La plage en intensité
a utiliser, s’étendant du photoélectron a la saturation des PMs, peut ainsi étre facilement
obtenue en ne variant que la position de la fibre multi-mode par rapport au diapraghme
(de 4 mm a [J16 mm). Ce dernier point souligne le grand potentiel reproductible des
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manipulations. Pour de plus amples détails concernant ce systeme optique complet, il est
conseillé au lecteur de se reporter a la note technique [220].

Au-dela du systeme optique, le signal laser atténué est envoyé a la chambre noire par
I’intermédiaire d’une fibre optique. Le signal est ensuite distribué vers les différents OMs
par I’utilisation d’un splitter a 16 voies en sortie. Le signal laser est ainsi envoyé sur les 15
OMs d’un secteur : 3 OMs (OMO, OM1, OM2 pour chaque étage) pour les quatre LCMs
et le MLCM. La fin de chacune des fibres, en sortie du splitter, est fixée a la base d’un
cylindre contenant ’OM, et ou un diffuseur Lambertien permet de diffuser la lumiere
laser sur I’ensemble de I’hémisphere sensible de I’OM.

L’ étalonnage en temps de chaque OM d’une ligne consiste donc a extraire les réponses
en temps aux photons voyageant du systeme laser a la photocathode, avec un temps de
référence donné par une photodiode interne au laser, et dont les caractéristiques sont d’étre
stable en amplitude et un temps de montée inférieur a 5 ns. Ce dernier signal est lu par un
LCM de référence (LCM_Ref) dédié entierement a I’étalonnage de ligne.

2.4.3.3 Etalonnage des TVCs

Le temps d’arrivée de chaque pulse (SPE_ITEM) est codé en utilisant un échantillon-
nage en temps possédant une résolution de 50 ns, comme cela est permi par le systeéme
d’horloge du LCM et du TVC (voir en 2.4.2.3) dont la gamme dynamique s’étend de O
a 255. Cette derniere valeur TVC correspondante au temps précis d’arrivée d’un signal
a I’intérieur de la période d’horloge. En conséquence, pour accéder au temps exacte de
chaque signal du type spe (single photoelectron, voir en 2.4.2.3), quelques corrections
sont nécessaires.

Pour chaque ARS, deux TVCs (TVC A, TVC B) sont utilisés séquentiellement, et ceci
en raison du temps de latence dii a I’électronique dans le passage de la valeur maximale
d’une rampe TVC a sa valeur minimale. Ensuite, du fait que la haute precision temporelle
demandée pour I’étiquetage des événements se situe autour de la nanoseconde, cette état
de latence électronique ne peut étre négligé [221]. Idéallement, les valeurs en TVC 0O et
255 bits devraient correspondre aux temps O et 50 ns respectivement avec une résolution
théorique de : (50 ns /255 bits) x 1//12 ~ 0.06 ns. Expérimentalement, il est nécessaire
de connaitre la fonction de transfert (bit/ns), et la gamme dynamique, de tout TVC avant
d’additionner toute valeur en TVC en ns au temps d’horloge d’un spe.

La méthode d’étalonnage des rampes TVC consiste donc a représenter les valeurs en
TVC sous forme d’un histogramme (deux par ARS). Pour chacun des histogrammes, 1’oc-
cupation moyenne (ave pour average) sur les 256 bins est calculée. La valeur maximale
TVCphax et la valeur minimale TVC,;, étant définies comme le dernier et le premier bin
respectivement ou le nombre d’entrées dans I’histogramme excede 10% de I’ave. En fai-
sant I’hypothese que la réponse dynamique réelle d’un TVC est toujours linéaire, la pente
de la fonction de transfert est calculée comme :

TVCpeno(bit/NS) = (TVCypex = TVCyrin) / 50N . (2.22)

Cet ensemble de trois valeurs (TVCyjn, TVCax, TVCpene) st ainsi mesuré pour chacun
des TVCs de chaque ARS, et stocké pour la suite de I’étalonnage. En fig. 2.23, un exemple
de rampe TVC sous la forme d’un histogramme est présenté dans la gamme dynamique
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F1G. 2.23: Exemple de distribution de valeurs en TVC pour une rampe comprise dans la gamme
dynamique [0;255] bits.

[0;255] bits. Puis en fig. 2.24, un exemple de distribution des TVC i, et TVC oy est préenté
pour les ARSs du secteur 2 de la ligne 6 [222] du télescope ANTARES.

[ TVClimits for Sector2 |
6

ARS

& LCM6
LCM 7
A LCMB
LCM 8 seefleeeel
* LCM10

5

4

©
TTTTITTITTTITTTTTITTTITTIT]TITTT

“5’0“‘I1C0III.150.I.I2‘0I-" o

P=)

F1G. 2.24: Exemple de distribution des TVCin (& gauche) et TVCax (a droite) pour les ARSs du
secteur 2 de la ligne 6. Seuls les TVCs A sont représentés ici pour raison de clarté.

2.4.3.4 Etalonnage des délais temporels pour chaque OM

Avant de procéder a I’étalonnage en temps a proprement parler, il est nécessaire de réa-
liser deux types de corrections. La premiere manipulation a été réalisée avant 1étalonnage
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de la premiere ligne de détection d’ANTARES, et la seconde se doit d’étre renouvelée
pour chaque nouvel étalonnage de ligne. En voici les descriptions détaillées :

Correction des longueurs de fibres optiques Comme cela a été mentionné plus haut
en 2.4.3.2, 1a lumiere laser est distribuée sur I’ensemble des OMs dans la chambre noire
au travers de difffentes fibres partant d’un splitter vers un diffuseur Lambertien. Chacune
des fibres étant inégales en longueur, la temps de passage de la lumiere vers chacun des
OMs sera différent. C’est pourquoi il est nécessaire de connaitre avec précision chaque
délai en temps engendré par chacun des fibres. Pour cela, un OM de référence a été utilisé
pour étre déplacé de support en support d’OM (15 pour un secteur entier), et enregistrer
I’ensemble des délais <t > (ns). La fig. 2.25 illustre ces différents écarts temporels avec
pour référence le support n°15, et ceux-ci pour les deux ARS (ARS2, ARS3) associé a
I’OM de référence.
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F1G. 2.25: Distribution des différents écarts temporels avec pour référence le support n°15. Les
deux ARS (ARS2 en rouge, ARS3 en bleu) associé a I’OM de référence sont représentés.

L’ensemble de ces valeurs de délai temporel a ensuite été stocké pour €tre reutilisé a
chaque nouvel étalonnage de ligne, la manipulation ayant permi d’aboutir a ces résultats
n’étant quant a elle plus nécessaire (les fibres utilisées ayant été toujours les mémes pour
chacune des lignes étalonnées).

Correction du délai d’horloge La transmission du signal d’horloge, pour 1’étiquetage
des événements en temps, a chaque étage d’une ligne utilise également des fibres optiques
4 I'intérieur d’un cable électro-optique. L’acheminement d’un tel signal induit naturelle-
ment un nouveau délai entre chaque étage qu’il est nécessaire de quantifier. Pour cela
un systeme d’horloge, propre a la procédure d’étalonnage, est utilisé pour permettre une
mesure des délais temporels d’horloge propre a chacun des étages avec une précision de
I’ordre de la picoseconde (voir en [223] pour de plus amples détails). Ces délais d’hor-
loge ClockDelay; sont donc mesurés relativement au SCM de la ligne (voir en 2.4.2.4)
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pour lequel une valeur nulle de délai d’horloge est assignée. Ce délai ClockDelay; est
donc ensuite pris en compte pour aboutir exactement au délai en temps caractéristique de
chacun des ARSs AT; tel que :

AT; = Tpprer — T; — ClockDelay; (2.23)

ou Tpp-ref est toujours le signal de référence issu de la photodiode interne au laser,
et T le temps d’arrivée d’un photon enregistré par un OM i. Cette expression est un
prolongement de la précédente en 2.21.

L’ensemble de ces valeurs de ClockDelay; est ensuite stocké en base de données, et
est représenté en exemple en fig. 2.26. Sur cette derniere figure, apparait la distribution
des délais en temps d’horloge pour chaque étage de la ligne 1 d’ANTARES, avec pour
constatation que le passage optique du SCM au premier étage de chaque secteur est sensi-
blement plus long. Ce dernier point induisant une distribution non-linéaire pour les délais
d’horloge.
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F1G. 2.26: Distribution des délais en temps d’horloge ClockDelay; pour chaque étage de la ligne
1 d’ANTARES. Le SCM de la ligne ayant été pris comme référence.

Maintenant que ces deux corrections, primordiales pour le maintien de la précision de
mesure temporel des événements, ont été clarifiées, un exemple de résultats d’étalonnage
obtenus pendant cette thése peut étre abordé.

Comme cela apparait en fig. 2.27, et dans le cas d’une haute intensité laser (vis micro-
métrique a 4 mm, voir en 2.4.3.2), une distribution de ce type est obtenue pour le AT de
chaque ARS. Cette distribution peuvent €tre alors facilement ajustée a 1’aide d’une dis-
tribution Gaussienne pour extraire une valeur moyenne, définie comme représentative du
délai temporel relatif a chaque ARS. Le premier ARS (ARS 0) du premier LCM (LCM
1) du premier secteur de la ligne est ainsi pris comme référence pour aboutir aux écarts
temporels relatifs Of fsets; (ns), présentés dans leur intégralité pour la ligne 6 en fig. 2.28.
Seules les erreurs statistiques, déduites des ajustements Gaussiens, apparaissent sur cette
figure. Les erreurs systématiques dues au délai d’horloge [150 ps, au bruit aléatoire élec-
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F1G. 2.27: Distribution du temps d’arrivée AT des photons incidents sur I’OM, et ceci pour I’ARS
0 du LCM 6, relativement & I’ARS O du LCM 1.

tronique estimé a [150 ps, et aux variations des délais temporels sur les différentes fenétres
de mesure peuvent €tre négligées.

Un méme travail d’extraction des délais temporels doit également étre réalisé pour
les systemes de LEDs (LED Beacons ou LOBs, voir en 2.4.2.1). La méthode d’étalon-
nage reste la méme que pour les OMs, avec ’envoie d’un signal lumineux, issu du méme
systeme laser installé en chambre de controle, a I’aide d’une fibre optique dédiée dans la
chambre noire. L’envoie de ce signal sur le mini-PM d’une LED Beacon permet de dé-
duire le délai temporel Of fset_og; tout en prenant toujours en compte le délai d’horloge
du LCM portant la LOB, et la différence de chemin optique existant entre la fibre de la
LOB et celle de I'OM pris en référence. La lecture des données temporels se faisant au
travers d’un ARS (I’ARS 6) dédié a la LED Beacon dans les étages 2, 9, 15, et 21 de
chaque ligne. La fig. 2.29 résume ces résultats de délais temporels pour les quatre LED
Beacons de la ligne 6. Des distributions Gaussiennes sont toujours utilisées pour réali-
ser I’ajustement avec une valeur relativement lointaine [1125 ns des valeurs précédentes
0 50ns. Ce dernier état de fait est toujours simplement di a I'importante différence qui
existe entre le temps de transit d’un mini-PM, et celui d’un PM 10”.

Ce type complet d’étude temporel est donc réalisé sur I’ensemble des éléments ac-
tifs du détecteur pour aboutir a une connaissance précise de tous les délais a prendre
en compte lors de 1’étiquetage des événements Cerenkov. La mise en base de données
de I’ensemble des valeurs TVC, Of fset; citées précédemment pour tous les ARSs d’une
ligne, sans compter les autres résulats en charge, en position, et autres qui n’apparaissent
pas ici, permet d’optimiser les reconstructions in situ, et de conclure sur la provenance
d’un événement (voir en annexe B). Toutes ces valeurs d’étalonnage seront par la suite de
nouveau vérifiées, et méme mises a jour, par des étalonnages réalisés en pleine mer grace
aux LED Beacons entre autres.

2.4.3.5 Résolution en temps du télescope ANTARES

L’une des conséquences majeurs de cet étalonnage en temps est I’aboutissement a la
résolution en temps du télescope ANTARES. Cette derniere peut €tre déterminé en uti-
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lisant les données prises en chambre noire avec différentes intensités laser. La résolution
en temps d’OM 0y, possede trois contributions indépendantes : Oyrs due a la variation
du temps de transit des photoélectrons (TTS, voir en 2.3.2), Ogyt caiib due a la résolution
du systeme d’étalonnage, et Ogec. reliée a I’€électronique de lecture. Finalement, Oy, peut

s’exprimer comme :
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F1G. 2.28: Représentation des délais en temps Of fsets; (ns) pour les cing secteurs de la ligne 6.
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F1G. 2.29: Représentation des délais en temps Of fsets; (ns) pour les quatre LED Beacons de la
ligne 6 (LCM 2, 9, 15, et 21).
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5 _ Orrst Ogg caiib

S L (2.24)

ol Npe est le nombre de photoélectrons.

Ainsi, pour chaque ARS, une déviation issue de I’ajustement Gaussien des différences
temporelles (voir la fig. 2.27) est extraite en fonction de I’amplitude du signal d’entrée
(charge intégrée en picoCoulomb, pC). Le meilleur ajustement pour une telle fonction est

alors obtenu selon :
0
Otow =/ p; +pl, (2.25)

ou X correspond au nombre de photoélectrons Npe ~ charge(pC)/Qge (Qspe U 8pC,
charge d’un spe), p0 = 045+ Gszyg_ca“b dominé principalement par le TTS, et pl = 03 .
Dans le cas de la premiere ligne et ceci pour tous les ARSs, les meilleurs résultats d’ajus-
tement ont été obtenus en moyenne pour Oge. =~ 0.35 ns, et une somme quadratique

021+ 024 caip, =~ 145 ns, comme en atteste la fig. 2.30. A partir de ces résulats, il aura

été déduit que la meilleure reésolution qui puisse €tre espérée dans I’eau, pour un signal de
forte amplitude (> 10 pe), est inférieure a 0.5 ns.
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relatives a chacun d’eux.

Maintenant que le télescope ANTARES a été décrit dans son ensemble, et que la pro-
cédure détalonnage temporel indispensable a la reconstruction des muons a été explicitée,
les chapitres qui suivent vont permettre de s’ attarder sur une explication détaillée des types
de signaux de bruit de fond atmosphérique attendus, et avec quelles amplitudes ceux-ci
se manifestent au sein du télescope ANTARES en utilisant des simulations Monte-Carlo
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F1G. 2.30: Exemple de résolution en temps fonction de la charge (pC) déposée par le signal d’en-
trée, et ceci pour les six ARSs du LCM 1 du premier secteur de la ligne 1.
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Deuxieme partie

Simulation et analyse du bruit de fond
aux profondeurs d’ANTARES

71






Chapitre 3

Présentation et simulation du bruit de
fond

Dans ce chapitre, la nature du rayonnement cosmique sera présentée de manicre ex-
haustive en 3.1 et son incidence sur la détection de muons induit par des neutrinos d’ori-
gine astrophysique sera abordée. En effet, I’interaction du rayonnement cosmique avec
la haute atmosphere induit I’apparition de gerbes atmosphériques dans lesquelles, parmis
d’autres particules secondaires, des mésons chargés donnent naissance a des muons et des
neutrinos de hautes énergies par leur désintégration. Dans un cas, les muons atmosphé-
riques, en 3.2, représentent une source de bruit de fond d’évenements descendants. Ces
évenements, notamment dans le cas d’une multiplicité haute, peuvent étre mal reconstruits
et apparaitre comme des muons montants. Dans I’ autre cas, les neutrinos atmosphériques
en 3.3 sont, de part leurs natures, des évenements montants en raison de leur nécessité de
traverser un milieu dense sur une distance importante pour créer des muons observables.
Ce type de bruit de fond est quand a lui directement similaire aux évenements d’origine
astrophysique et ne peut étre distingué, méme directions et gammes d’énergie similaires.
Ainsi, seules des simulations permettent de déduire un nombre d’évenements attendus et
de le confronter au signal observé. D’autres types de bruit, directement liés a 1’environ-
nement du télescope ANTARES, rentrent également en compte. La désintégration 3 du
potassium K% et la présence d’organismes bioluminescents sont également des facteurs
de production de photons détectables par les PMTs. Une production simulée et basée sur
les données récupérés sur les lieux sont également existantes. Ces méthodes de simulation
vont donc étre introduites dans le présent chapitre et les résultats en sortie analysés dans
celui qui suivra.

3.1 Le rayonnement cosmique

Méme si certaines sources astrophysiques comme les Noyaux Actifs de Galaxies
(AGNs) ou les restes de supernovae peuvent prétendre €tre les sources directes ou la
cause de I’accélération de particules stables au sein du milieu interstellaire et au-dela, les
origines exactes du rayonnement cosmique reste encore une question ouverte. Cependant,
les particules composant le rayonnement cosmique peuvent étre décomposées en deux es-
peces. L'une correspond au spectre primaire, ce sont les particules accélérées a la source
astrophysique. Et la seconde représente le spectre secondaire composé des particules is-

73
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F1G. 3.1: Vue Schématique de la production d’une gerbe hadronique par I’interaction d’un proton
issu du rayonnement cosmique avec I’atmospheére terrestre. Principalement contenus au
coeur de la gerbe, des pions chargés 7 donnent lieu par leur désintégration a I’appa-
rition de muons u* et de neutrinos vy, vV, notamment.

sues de I’interaction des particules primaires avec le gaz interstellaire. Le spectre primaire
est majoritairement associé aux éléments les plus abondants dans 1’univers comme 1’élec-
tron, le proton, I’hélium, I’oxygéne, le carbone, le fer et autres éléments pouvant €tre
produits au sein d’étoiles. Les autres éléments tels que le beryllium, le lithium et le bore
se rangent du c6té du spectre secondaire. Toujours est-il que la totalité de ces particules
ou noyaux stables peuvent entrer en collision avec les couches supérieures de 1’atmo-
sphere pour donner lieu a des gerbes atmosphériques comme cela est donné en exemple
en fig. 3.1. Cette vue schématique est centrée sur I’interaction d’un proton avec un noyau
de I’atmosphere terrestre d’ou est issue une gerbe atmosphérique. Cette gerbe est compo-
sée a la fois de particules tels que des électrons et leurs neutrinos associés, des photons,
ainsi que de pions chargés 1. C’est par la désintégration de ces pions que des muons y*
vont étre créés avec leurs neutrinos associés.

Cependant, toutes les particules qui composent le rayonnement cosmique n’attein-
dront pas forcément 1’atmosphere. Lorsque le rayonnement cosmique réalise son incur-
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sion dans le systeme solaire, il rentre automatiquement en interaction avec des phéno-
menes liés au Soleil. Les particules du rayonnement cosmique étant chargées, elles vont
étre modulées cinématiquement par le vent solaire et les €jections de plasma solaire ma-
gnétiques. D’ailleurs, nous verrons par la suite que 'interaction du rayonnement cos-
mique avec la couronne solaire est une source de bruit non négligeable pour la détection
de matiere noire. Ainsi, non seulement les particules de faibles énergies vont étre décé-
1érées et exclues partiellement de la gamme des particules présentent au sein du systeme
solaire, mais elles vont également subir les modulations du champ géomagnétique ter-
restre. Ainsi, les intensités des flux de particules cosmiques d’énergie E < 10 GeV seront
fortement corrélées a I’activité solaire(cyclique sur une période de onze ans) et a la loca-
lisation de celles-ci dans le systeme solaire.

Deux autres parametres vont également €tre déterminants dans 1’amplitude des inter-
actions du rayonnement cosmique avec 1’atmosphere. Le premier correspond a 1’abon-
dance des différents éléments primaires et secondaires au sein du systeme solaire. Ceux-
ci sont représentés en fig. 3.2 de [73] en fonction de leur charge nucléaire ou numéro
atomique et relativement a 1’abondance du noyau de Carbone. Les abondances pour les
protons H et Héliums He proviennent de [74,75]. Pour les autres, les valeurs sont issues
de [76]. Ces dernieres sont ainsi comparées aux abondances des éléments contenues dans
la matiere formant le systeme solaire [77]. Il apparait une surabondance distincte des par-
ticules secondaires comme le Bore. Le processus dit de spallation qui consiste en une
destruction d’un noyau atomique par une collision avec un autre noyau de haute énergie,
communément un proton, mene a la production de débris atomiques par I’extraction de
protons ou de neutrons. Comme c’est le cas du Bore qui provient de la spallation d’un
noyau de Carbone.

Le second parametre 1i€ aux rayons cosmiques est I’intensité des flux respectifs. Concer-
nant les noyaux primaires, ceux-ci peuvent €tre approximés sur une gamme d’énergie
[0.1GeV; 100TeV] avec [73] :

3.1

-y )
In(E) = 1.8 x 10* ( E ) nucléons

1GeV m2s srGeV '’

ou, E est I’énergie par nucléon incluant la masse de la particule au repos, et y = 2.7 est
I’indice spectral différentiel du flux de rayons cosmiques. La fig. 3.3 montre 1’amplitude
de ces flux en dN/dE (m?s sr GeV)™ pour les principaux éléments primaires possédant
des énergies E = 2 GeV/nucléon [74—86]. Il apparait que la fraction des éléments entre
eux reste sensiblement stable sur toute la gamme en énergie. Ce qui laisse a penser que
tous les éléments primaires et a fortiori secondaires subissent le méme type d’interaction
dans le processus de propagation.

Ainsi, I’abondance et le flux de chaque noyau, ou particule, sont généralement cons-
truits dans un contexte de formation et de propagation interstellaire. Le plus difficile étant
de définir la distribution spatiale des sources potentielles, les parametres intrinseques du
milieu interstellaire comme sa densité, sa composition et sa ionisation, et la topologie du
champ magnétique galactique. Pour plus de détails, les réf. [87, 88] peuvent étre consul-
tées. Cependant, pour ce qui va suivre, la modélisation de I’interaction du rayonnement
cosmique avec les noyaux de I’atmosphere se base sur une paramétrisation du flux dans
la méme lignée que celle exprimée en €q. 3.1 et cela pour chaque contribution.

Maintenant, apres une courte introduction sur les particules primaires et secondaires
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F1G. 3.2: Abondances des éléments primaires et secondaires issus du rayonnement cosmigque com-
parées a celles contenues dans le systéme solaire.

composant les rayons cosmiques, les packages Monte-Carlos qui permettent de simuler a
la fois les muons et les neutrinos résultants vont étre explicités.

3.2 Les muons atmosphériques

Comme cela a été définit précédemment, lors de 1’entrée dans I’atmosphere des par-
ticules issues du rayonnement cosmique, celles-ci interagissent avec les noyaux tels que
I’Oxygene pour donner naissance a des gerbes hadroniques. Ces gerbes sont composées
de mésons chargés et neutres qui par leur désintégration vont donner lieu a la production
de particules a durée de vie suffisamment longue pour atteindre le niveau de la mer et
méme au-déla. Les muons, faisant partie de cette derniere catégorie, sont créés typique-
ment a des altitudes proches de [115 km et sont également les particules chargées les plus
nombreuses mesurées au niveau de la mer comme en atteste la fig. 3.4. Celle-ci montre
dans un premier temps, sous la forme de lignes continues, les résultats d’une paramétrisa-
tion des flux de particules émergentes, comme Vv, U, €, p, N et 71[73]. Et dans un second
temps, apparaissent les différentes mesures (marqueurs de couleurs) issues entre autres
des expériences en ballons sondes de [89-92]. Toutes les particules sont produites par
I’interaction des rayons cosmiques primaires avec 1’atmosphere, sauf pour les protons et
les électrons.

Ensuite, apres avoir traversé 1’atmosphere, les muons vont atteindre le niveau de la
mer et traversé le milieu marin jusqu’au détecteur. Cette derniere séquence est la cause
de pertes en énergie importantes, conséquences du Bremsstrahlung, de la production de
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F1G. 3.3: Flux dN/dE des principaux noyaux primaires issus du rayonnement cosmique. Une fac-
torisation des différents flux a été réalisée pour faciliter la visibilité de ces derniers.

paires € — e~ et des interactions phtonucléaires. Le flux de muons va alors subir une dé-
croissance exponentielle en fonction de la profondeur comme cela apparait en fig. 3.5. Ce
flux est assimilé a la convolution du spectre de production li€¢ aux noyaux primaires donné
en éq. 3.1, des pertes d’énergies par ionisation et de la désintégration pouvant intervenir
sur le trajet de propagation dans I’air. Ainsi pour le cas des muons ou, la désintégration
pour E;; > 100/ cos(8) GeV et la courbure de la Terre (8 > 70°) sont négligées, le flux
vertical est donné par [73] :

dN, 0.14 E;2'7 1 .\ 1 42
- 2 1.1E, cos(6) 1.1E, cos(B) ' .
dE,dQ cm2ssrGeV \ 1 + el 1+ Hae

ou, les deux termes donnent la contribution des pions et kaons chargés respectivement.
Cette fonction a d’ailleurs été utilisé au sein de I’expérience ANTARES pour évaluer
I’intensité du flux vertical de muons en fonction de la profondeur [93]. Pour une valeur de
cos(0) donnée, 1’éq. 3.2 est intégrée sur I’intervalle d’énergie E [J [2TeV; 10PeV]. Une
valeur d’angle zénithal 6 correspond a une certaine profondeur traversée par les muons.
Ainsi, les écarts relatifs d’intensité, au niveau de la mer, entre chaque angle sont utilisés
pour normaliser successivement les taux de muons détectés par le télescope ANTARES.
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F1G. 3.4: Flux verticals des particules secondaires issus des gerbes hadroniques pour des énergies
E > 1 GeV. Les lignes continues données pour les particules v, u, e, p, n, rrsont issues
de la fonction de paramétrisation. Quant a eux, les points constituent le résultat de
multiples mesures en ballons sondes atmosphériques du flux de u ~.

Ainsi, ces derniers résultats, provenant de la période ou la ligne 1 était le seul élément
opérationnel, sont venus complétés la fig. 3.5 issue de [94]. Il apparait que les estimations
obtenues sont relativement en bon accord avec les autres expériences.

Cependant, ce type de paramétrisation utlisé précédemment s’avere efficace que dans
le cas restreint d’événement de muon simple, ¢’est-a-dire de multiplicité m # 2. Les cas
d’une multiplicité supérieure a un étant les causes principales d’évenements descendants
mal reconstruits par les stratégies utilisées. Il est donc nécessaire d’utiliser une simula-
tion Monte-Carlo(MC). 1l est fait le choix de pratiquer une simulation MC dite complete
au travers du package nommé CORSIKA (COsmic Ray SImulation for KAscade) vers.
6.2 [95]. Ce dernier permet donc de simuler un grand nombre de gerbes atmosphériques
(O(10'9)) et de propager les particules induites dans 1’atmosphere tout au long de leur
trajet. La simulation se trouve simplifier par la division en cinq groupes principaux : p,
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He, N, Mg, Fe, représentatifs des noyaux primaires prépondérants. Ces différents groupes
sont référencés dans le tableau 3.1 ou apparaissent également les gammes d’énergie et
d’angle zénithal envisagés, avec le nombre d’évenements générés respectifs.

Deux intervalles d’angle zénithal ont donc été choisis pour la génération des évene-
ments a trajectoire vertical (0° < 6 < 60°) et les horizontaux (60° < 6 < 85°). Il est a
noter que les angles au-dela de 85° ne sont pas considérés du fait que, a partir de cette
valeur, ce sont les muons induits par les neutrinos montants qui dominent. Ensuite, pour
chaque intervalle angulaire, les échantillons de particules sont divisés en trois catégories
énergétique, de 1 TeV a 100 PeV. En deca de ces énergies, les muons produits ont une
probabilité quasiment nulle d’atteindre des profondeurs supérieures a 2000m. L’énergie
minimale requise pour les muons verticaux étant de 500 GeV et de 1 TeV pour les hori-
zontaux.

1076 -
- - 7
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— — =
L = s
0 C -
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+~ | |
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F1G. 3.5: Intensité du flux vertical de muons en fonction de la profondeur en km équivalent eau
(km.w.e). Les données expérimentales proviennent de : Crouch(¢), Baksan((), LVD(o),
MACRO(), Frejus(l), SNO(A), ANTARES(configuration a une ligne, ¥). La zone om-
brée, au-dela de 0010 km.w.e, représente les évenements muons provenant de I’interac-
tion des neutrinos montants avec la Terre. Les limites hautes et basses sont respective-
ment pour les événements horizontaux et verticaux.
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| 0° <6 <60 | 60° < 6 < 85°
noyaux 1-10 10-100 100-10° 1-10 10-100 100-10°
primaires | TeV/nucléon | TeV/nucléon | TeV/nucléon || TeV/nucléon | TeV/nucléon | TeV/nucléon

P 10° 10° 108 10° 10° 10°

He 9x 108 108 9 x 107 9x10° 108 9 x 107
N 108 108 6 x 10° 108 108 6 x 10°
Mg 108 108 3x10° 108 108 3 x10°
Fe 108 3 x 107 10° 108 3 x 107 10°

TAB. 3.1: Tableau représentatif des cings groupes de noyaux primaires générés a I’aide de COR-
SIKA.

Chaque particules sont donc ensuite suivis tels que les photons, les électrons, les
muons, les neutrinos électroniques et muoniques, les mésons 71, K et n, les nucléons
et les baryons d’étrangeté non nulle(D, /). Dans ce qui va suivre, les particules charmées
ont été omises ce qui a pour effet de négliger la production prompt de muons. Ensuite,
le plus fastidieux dans 1’évaluation du parcours des particules au sein de 1’atmosphere est
la prise en compte successive des pertes d’énergie, de 1’intensité du champ magnétique
terrestre, des multiples diffusions, de la désintégration des particules instables et des inter-
actions €électromagnétiques et hadroniques. Pour ces dernicres, une évaluation sans cesse
renouvelée des sections efficaces d’interaction, fonction de 1’énergie, sont nécessaires.
Par conséquent, le choix du modele hadronique envisagé est la source d’erreur principale
lors de la simulation. C’est donc en se basant sur les études préliminaires réalisées en [96]
que le modele hadronique dénommé QGSJET.O1c [98] s’avere étre le plus efficace. Non
seulement, il fait parti de ceux qui demande le moins de ressource systeme, mais égale-
ment car il est en bonne accord avec les résultats expérimentaux issus de MACRO [99].
Sinon, pour le cas particuliers des interactions hadroniques a des énergies E < 80 GeV, le
code GHEISHA [96,97] a été utilisé.

Enfin, un spectre de génération en E™ avec un indice spectral différentiel y = 2.0 a
été choisit. Il est a comparer au spectre primaire de rayons cosmiques décrit en éq.3.1.
Le spectre de génération est de ce fait plus dur que les spectres réelles mesurés, mais,
comme cela sera explicité en détail par la suite, les distributions angulaires et énergétiques
d’évenements peuvent étre modifiées pour respecter un modele de flux particulier. Pour
cela, un systeme de poids est utilisé. Celui-ci étant similaire dans le cas de la génération
des neutrinos atmosphériques, la section 4.2 lui est consacré. Il est intéressant également
de noter qu’aucunes hypotheses ou coupures concernant le détecteur n’ont été retenues,
ce qui signifit que tout échantillon produit au travers de CORSIKA peut étre réutilisé
pour tout un ensemble d’expériences sous-terraines ou sous-marines comme par exemple
KM3Net.

3.3 Les neutrinos atmosphériques

Comme dans le cas des muons atmosphériques, les neutrinos atmosphériques sont
créés de maniere conjointe dans la désintégration de mésons chargés. La contribution
principale dans le cas d’un télescope a neutrinos comme ANTARES provenant des neu-
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trinos atmosphériques dits conventionnels. Ceux-ci proviennent de la désintégration des
pions et kaons chargés qui avant cela ont le temps de rentrer en interactions hadroniques
avec les noyaux atmosphériques. Ce qui explique que ce type de flux conventionnel soit
prépondérant aux basses énergies jusqu’a [1 100 GeV. Ce flux mesuré dépend a la fois
des hypotheses faites sur le spectre des particules cosmiques primaires et sur les modeles
d’interaction atmosphériques donnant lieu aux évaluations des sections efficaces. Ainsi,
bon nombre de modeles ont étudiés dans la littérature dont les principaux sont Bartol [9],
FLUKA [196] et Honda (HKKM) [100]. Ces trois types de flux ont été étudiés en [102].
Il en a été conclut qu'une erreur systématique de [120 % sur le flux de neutrinos atmo-
sphériques conventionnels est a prendre en considérations. Sachant que cette systématique
inclue les erreurs faites sur le flux de particules primaires entrantes et le modele d’interac-
tion hadronique pris en considération. La fig. 3.6 (en haut) présente ces trois modeles de
flux de neutrinos atmosphériques sur un intervalle énergétique E,, [ [1;10°] GeV. L ap-
parente similarité entre les flux du type Bartol et Honda est due a un contre-balancement
entre différentes considérations concernant les flux de noyaux primaires et les modeles
hadroniques engagés. Ces différences se révelent plus faibles que les systématiques pré-
sentes ce qui a pour effet d’induire un flux similaire en fin de simulation.

Un autre type de neutrinos atmosphériques constitue un bruit de fond a des énergies
plus élevées, E, = 10° — 10° GeV, ce sont les neutrinos dits promptes. Ces derniers sont
produits par la désintégration semi-leptoniques de mésons charmées a durée de vie tres
courtes, tels que les mésons D ou A. Ces mésons se désintegrent quasiment apres leur
création ce qui a pour effet d’induire une production de neutrinos a des énergies tres éle-
vés. D’ou la dénomination de neutrinos promptes. Ainsi, les certitudes de productions
ne se basent plus sur les interactions hadroniques sous-jacentes, puisqu’elles sont inexis-
tantes ici, mais sur les sections efficaces de production de saveur charmée. Par consé-
quent, une incertitude importante subsistant sur ce dernier parametre sur les dernieres ex-
périences de collisions hadrons-nucléons, une comparaison entre les différents modeles
s’avere etre difficile comme cela apparait en [103]. Cependant, trois modeles prometteurs
resortent de cette étude :

— QGSM : Quark-Gluon String Model.
— RQPM : Recombination Quark-Parton Model
— pQCD : Pertubative QCD

En fig. 3.6 (en haut), il apparait que les flux issus de ces trois modeles présentent des
disparités importantes avec parfois deux ordres de grandeur de divergence si les parame-
trisations minimales et maximales des modeles pQCD et GQSM, respectivement, sont
comparées.

Tous ces modeles de flux, qu’ils soient conventionnels ou non, peuvent tre générés et
propagés au sein du milieu terrestre grace a une simulation Monte-Carlo complete propre
a la collaboration ANTARES, intitulé GENHEN vers. 6.2 [104, 105]. Dans la méme li-
gnée que le code CORSIKA vu en 3.2, GENHEN permet de générer isotropiquement
un grand nombre de neutrinos atmosphériques (O(10!)) d’apres un spectre énergétique
suivant la loi de puissance en E™Y, avec y qui est I’indice spectral différentiel. Cependant,
pour CORSIKA, aucune hypothese sur le détecteur n’avait été envisagée, faisant de lui
une simulation indépendante de la surface de détection ou de la localisation de celle-ci. Ce
qui n’est pas le cas pour GENHEN. En effet, les événements neutrinos peuvent étre soit
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F1G. 3.6: En haut : Représentation de trois modéles de flux conventionnels : Bartol(trait continu),
Honda (HKKM) (tirés) et Fluka (pointillés). L’intervalle énergétique s’étend sur E, O
[1; 10%] GeV, pour lequel les neutrinos conventionnels sont prépondérants. Chacun des
flux ont été ajustés d’un facteur en E 2°. En bas : Comparaison des trois modéles de
neutrinos promptes : QGSM, RQPM et pCQD, avec pour référence d’amplitude le flux
conventionnel Bartol. Tous les flux ont subis la méme normalisation que précédemment
et ont été intégrés sur toutes les directions.

contenus, le vertex d’interaction se situe a I’interieur du volume instrumenté, soit du type
muon neutrino-induits. Pour les premiers, toutes les particules générées et émergentes de
la gerbe d’interaction du neutrino avec le milieu, ici I’eau, seront prises en compte car cha-
cune peut initier 1’émission de photons Cerenkov détectables par les PMs d’ANTARES.
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Pour les seconds, le vertex d’interaction se situe hors du volume instrumenté et seul les
muons naissant de 1’interaction des neutrinos vont étre considérés. Cependant, une ques-
tion subsiste. Tous les muons suivient d’une émission Cerenkov vont-ils étre détectés ?
Pour cela, un volume de détection mis a 1’échelle en fonction de 1’énergie du muon in-
duits va étre déployé. Ainsi, pour limiter les demandes en ressources de calcul inutiles et
augmenter la statistique, seules les muons pouvant €tre détectés seront propagés et gardés
dans la simulation, les autres seront rejetés. Ce volume mis a 1’échelle est sensiblement
plus important que le volume effectivement instrumenté et est communément appelé le
can. En se basant sur une étude précise de cette simulation MC, faite en [106], il est fait le
choix d’étendre le volume de détection de 2.5 X Agps avec, Agps = 55 m qui est la longueur
d’absorption de la lumiere dans 1’eau. En effet, a I'intérieur de cette distance par rapport
a la trace d’un muon, [J95 % des photons sont détectés.

Egalement dans I’optique d’optimiser la vitesse d’éxécution d’une simulation de dé-
tection de neutrinos atmosphériques. Une volume dit de génération est développé autour
de I’ensemble précédent. Ce volume apparait en fig. 3.7 ou il englobe a la fois le can et a
fortiori le volume instrumenté. Ce volume est fonction de la position du vertex d’interac-
tion d’un neutrino, de 1’énergie de ce méme neutrino et par conséquent de 1’énergie qu’un
muon acquiere cinématiqueuent et enfin de la direction dans laquelle le muon va étre

photons Cerenkoy i
—
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F1G. 3.7: Représentation schématique du volume instrumenté et du volume can utilisé pour la gé-
nération des photons Cerenkov. Apparait également le volume de génération (entourant
le schéma en pointillé) relatif a I’événement généré (énergie, direction, position).
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propagé. En effet, en fonction de la densité du milieu traversé, un muon traversera plus
ou moins de matiere. Cette distance Ryux(E,), appelée communément le libre parcours
maximal du muon, se traduit par la distance maximale que peut traverser un muon avant
d’atteindre une énergie EH“” = 0.16GeV, énergie seuil de production de lumiére Cerenkov
dans I’eau. Ces distances ont été déterminées de [106] pour les deux milieux rentrant en
jeu dans cette étude, I’eau et la roche, et pour un intervalle en énergie E, [ [1; 10°] GeV.
Ces différentes distances ont été tabulées pour une accéssibilité plus rapide lors de la si-
mulation afin de déduire le volume de génération Ve a prendre en compte en début de
chaine MC. A partir du moment ol un vertex d’interaction est localisé hors de son volume
de génération définit par Rya(Ey, €au) et/ou Ryax(E,, roche), cet événement sera rejeté.
Sinon, le muon ou tout autre particule, si I’évenement est contenu, sont stockés.

De maniere équivalente a Ryux(E), il existe une seconde distance Reff(Ep; Ez‘i”) (libre
parcours effectif), définie comme [107] :

Reff(Eu; Ezin) = / Psurv(Eu; Ezin’ X)dXx, (3.3)
0

ol, Panv(Ey; ET”, X) est la probabilité qu'un muon d’énergie E, puisse parcourir la
distance X avant d’atteindre 1’énergie minimale E]'", généralement assimil€ a 1’énergie
seuil Ey sait = 10GeV du détecteur ANTARES. Cette distance n’est en aucun cas utili-
sée dans le déroulement de la simulation, mais celle ci trouvera un grand intéret lorsque
efficacité du détecteur sera abordée au travers du calcul de la surface effective Agyf.

Ainsi, la simulation GENHEN prend en considération les interactions des neutrinos
avec la matiere comme la diffusion neutrino-nucléon profondément inélastique (DIS) si-
mulée avec a I’aide du code LEPTO [108]. Ce code permet de définir la section efficace
d’interaction différentielle d’un neutrino dans un milieu isoscalaire (protons et neutrons
en nombre équivalent) comme [109] :

d20 _2GZME, [ M2
dxdy Q2 + M2,

ou, M est la masse moyennée des nucléons présents(protons et neutrons) et My =
80.398 + 0.025 GeV [39] est la masse d’un boson W* échangé dans I’interaction. Ensuite,
X = Q*2M(E, — E,) ety = (Ey, — E,)/E, ('inélasticité) sont les variables cinématiques
du processus d’interaction CC(comme défnit en A.2), avec Q qui représente I’énergie au
centre de masse. Enfin, g et { sont les fonctions de distribution des quarks et anti-quarks
respectivement, issues des fonctions de partitions et fonctions des variables cinématiques
x et Q2. Il a d’ailleurs été prouvé en [106] que I’hypothése d’un milieu isoscalaire introduit
une erreur systématique inférieure a 5 % sur la section efficace. Ce dernier point sera
vérifié en 3.7.

Deux autres types d’interaction peuvent entrer en jeu dans I’interaction des neutrinos
avec la matiere. Ce sont les diffusions quasi-€lastiques définies comme :

) [xa(x, Q%) +xa(x, Q) (1 -y)*] , (3.4)

vy tN - pu +N’, (3.5)

et les résonances dites A comme :

Vu+N - pu~+N*/A - p~ +hadrons. (3.6)
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Elles sont simulées a 1’aide du code RSQ [110] basé sur1’observation de la distribution
des particules dans 1’état finale a partir de données expérimentales.

Pour ces deux codes, LEPTO et RSQ, les fonctions de distribution de partons de
CTEQG6D, de PDFlib [70], ont été utilisées, et I’hadronisation des fragments partoniques
a été réalisée a partir de PYTHIA 5.7 et JETSET 7.4 [111].

Enfin, a partir de GENHEN, la probabilité de transmission a travers la Terre, Prere(Ey,
6,), des neutrinos est déterminée. Elle est définie comme [109] :

Prerre(Ev, 8)) = eXp_NAxa(EV) *A(%) ) (3.7

otl, Np = 6.022 x 1022 mol™ est le nombre d’ Avogadro, a(E,) est la section efficace
d’interaction d’un neutrino dans un milieu isoscalaire. Ce dernier est défini comme une
colonne de densité p(6,) = [, Prere(r)dL pour une direction donnée suivant un angle zé-
nithal 8, et évolue suivant un profil de densité provenant de [109]. Comme cela appraitra
plus tard, cette probabilité est importante dans le cadre de 1’estimation du nombre d’éve-
nements visibles par ANTARES pour un flux donné et également pour remonter au flux
initial, avant la pénétration dans le milieu terrestre, en fin d’analyse de données.

3.4 Propagation au detecteur

Que cela soit pour les muons atmosphériques ou les muons induits par les neutri-
nos atmosphériques, tous ont besoin d’étre propagés jusqu’au can. Dans le premier cas,
les muons sont propagés depuis le niveau de la mer et dans le second, depuis le vertex
d’interaction situé dans le volume de génération. Pour cela, il est nécessaire de considé-
rer ’ensemble des interactions que peut subir un muon sur son trajet. Le code MUSIC
(MUon SImulation Code) [112] permet de propager, dans un milieu défini (I’eau ou la
roche), les muons de maniere tridimensionelle. Les pertes d’énergie majeures étant les
suivantes :

— Bremsstrahlung : émission d’un photon de haute énergie lors du passage d’un muon
dans le champ électrique du noyau ou du nuage électronique.

— Production de paires e7e" : production d’une paire e e* a partir d’un photon virtuel
émis par un muon de passage dans le champ électrique d’un noyau.

— interactions photo-nucléaires : échange d’un photon virtuel avec un noyau du milieu
de propagation.

— lonisation : transfert d’énergie aux électrons du nuage €lectronique des atomes du
milieu. Ces électrons peuvent atteindre une énergie suffisante pour s’extraire et in-
duire des photons Cerenkov. Ces électrons sont égalment appelés d-raies.

— Diffusions de Coulomb multiples : diffusions des muons sur les noyaux atomiques
composant le lieu de propagation.

En fig. 3.8, ces vecteurs de perte en énergie sont présentés. La totalité de ces inter-
actions sont la cause d’une déviation de la trajectoire du muon. Celles-ci viennent donc
s’ajouter a la déviation initiale que subit un muon cinématiquement au vertex d’interac-
tion pour laquelle, plus I’énergie sera élevée et plus le muon aura une trajectoire colinéaire
au neutrino qui I’a induit. Ainsi, la résolution angulaire du détecteur sera affectée par les
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FIG. 3.8: Présentation des processus de perte en énergie d’un muon, AE,, GeV.m™, se propageant
a travers la roche. A basse énergie, c’est I’ionisation qui domine jusqu’a Ey < 10°
GeV et ensuite, elle laisse place aux processus stochastiques qui dominent aux hautes
énergies. Ici, les diffusions multiples sont abscentes.

effets de collisions physiques que subit un muon sur sa trajectoire. Vient s’ajouter a ces
effets I’efficacité de reconstruction de la trace du muon au sein du volume instrumenté.
Ces deux points seront abordés dans la session analyse qui suit.

Comme cela a été définis en 3.3, le volume can a été utilisé afin de déterminer si un
évenement est du type contenu ou non et par la-méme, quel ensemble de particules doit-
on prendre en compte. Ce volume étendue de 2.5 X Agps est a nouveau introduit afin de
propager les muons jusqu’a la surface sensible du détecteur. C’est-a-dire la surface du
can. Pour les neutrinos atmosphériques, ce can aura une taille constante en raison de leur
distribution isotropique. En revanche, ceci n’est pas le cas pour les muons descendants.
En effet, chacune des gerbes atmosphériques présente son propre systeme de référence
centré sur son axe. Ainsi, afin de prendre en compte I’extension latérale relative a chaque
gerbe, il est néssaire d’ajouter au diametre du can 1’extension latérale de la gerbe estimée
a 2000 m de profondeur sous le niveau de la mer. Chaque gerbe présente alors son propre
can, mais seuls les muons présentant une énergie E;, = 20 GeV seront stockés.

Maintenant, que 1’ensemble des muons, descendants ou montants, ont été propagés
jusqu’au can, il est nécessaire de simuler la réponse du détecteur afin d’estimer le nombre
photons Cerenkov détectés par les PMs et leurs parametres intrinséques comme la posi-
tion, la charge déposée et le temps de détection.

3.5 Reéponse du detecteur

C’est donc a I’intérieur du volume du can que les photons Cerenkov vont étre simulés
depuis leur point d’émission sur la trace d’un muon jusqu’a €tre détectés par les photo-
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multiplicateurs. C’est au package KM3 v2r3 [113] que cette tache est allouée.

De maniere similaire a ce qui précede, les muons sont propagés a I’intérieur du can par
I’intermdiaire du code MUSIC. Ce processus est réalisé étape par étape afin de définir les
pertes énergétiques subies sur la trajectoire. Si la perte est supérieure a 0.3 GeV, une gerbe
électromagnétique est générée i une position aléatoire sur la trace. A partir de 13, une
simulation complete demanderait de traiter chacun des photons individuellement, ce qui
est trop lourd d’un point de vue ressource de calcul. Ainsi, la propagation des photons est
issue de tables précalculées provenant d’une simulation complete préalablement réalisée,
avec un large nombre de muons et de gerbes électromagnétiques, a 1’aide de GEANT
3.21 [97]. Ces tables contiennent les distributions des nombres de hits détectés par les
PMs et de leur temps d’arrivé a différentes distances, ainsi que leur position et orientation
vis-a-vis des traces de muons ou gerbes électromagnétiques respectives. La propagation
des photons dépendant des propriétés de 1’eau mesurées sur le site ANTARES comme
I’absorption, la diffusion et la dispersion dans I’eau et ceci pour différentes longueurs
d’onde. En effet, plus ces processus seront prépondérants, plus le nombre de photons
détectés sera faible et plus la distribution angulaire sera étendue. Ainsi, pour ANTARES,
le code officiel utilise une fonction d’ajustement issue des données d’absorption in Situ
comme cela apparait en fig. 3.9, a gauche, comparée a la paramétrisation de Smith-Baker
valable pour de 1’eau pure. Le modele de propagation photonique, appelé partic-0.0075,
reprend cet ajustement et sera utilisé dans I’analyse du bruit de fond qui suit. Ce dernier
est décrit en détail en [114]. Sont également utilisés pour déterminer le nombre de photons
détectés, les propriétés des PMs. Ces propriétés incluent I’absorption du verre et du gel
utilisés dans la sphere de protection, I’efficacité quantique de la photocathode qui est
fonction de la longueur d’onde et I’acceptance angulaire de I’OM. Pour cette derniere
propriété, la fig. 3.9, a droite, résume la dépendance en longueur d’onde de 1’acceptance
angulaire d’un OM pour trois parametrisations différentes : NIM [117], une autre issue
d’une simulation MC utilisant la technique dite du ray tracing (lancé de rayons) et enfin
un ajustement basé sur les mesures réalisés par le groupe de Genes, en Italie, interne a la
collaboration ANTARES et décrit en [118]. C’est cette derniere parametrisation qui est
utilisée au sein de KM3, elle impose ainsi une acceptance nulle pour cos(6,) < —0.8.

En ce qui concerne les gerbes hadroniques provenant des événements contenus de
neutrinos atmosphériques, elles sont prises en charge par le package GEASIM [119]. 11
est basé sur GEANT 3 et permet la propagation de toutes particules secondaires, prenant
I’hadronisation en compte et I’émission induite de photons Cerenkov. Cependant, GEA-
SIM omet la diffusion de la lumiere dans le milieu. Pour cela, KM3 est de nouveau mis a
contribution. Les réponses des PMs se faisant de la méme maniere que précédemment.

3.6 Mise en forme des données Monte-Carlo

En sortie du package KM3, les données MC du type neutrinos ou muons atmosphé-
riques sortent sous la forme d’un fichier ASCII contenant un grand nombre d’informations
tels que la version des codes utilisés, la taille du can, les coupures réalisées a la fois sur
I’intervalle en énergie et angulaire, I’indice spectral et le nombre d’évenements générés,
la topologie du détecteur utilisé (1 a 12 lignes, détecteur soumis a un courant marin ou
non,...), ainsi que les données concernant les traces et les hits considérés dans la simula-
tion (positions, directions, énergies, temps de détection, ...). Toutes ces informations sont
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FIG. 3.9: A gauche : Longueur d’absorption (m) en fonction de la longueur d’onde (nm). Les don-
nées issues des mesures prises sur le site ANTARES (en rose) sont comparées a la para-
métrisation de Smith-Baker (en bleue) pour I’eau pure. La courbe d’ajustement sur les
données a été utilisée pour la création des tables de propagation des photons pour KM3.
A droite : Acceptance angulaire des OMs en fonction du cosinus de I’angle d’incidence
des photons par rapport a son axe vertical (cos(6,) = 1) pour trois parametrisations
différentes : NIM (vert), simulation MC utilisant le ray tracing (rouge) et I’ajustement
officiel issu des mesures réalisées par le groupe de Génes en ltalie (noir).

décrites en détails en [120]. Elles sont ensuite synthétisées par le code MonteCarloEvent-
Writer [121] en un TTree du package d’analyse ROOT [122] contenant une classe du type
Event. Ce type de classe est conforme au type des données réelles d’ ANTARES, peut étre
manipulé plus simplement et rapidement et contient toutes les informations relatives au
MC.

La prochaine étape est de reproduire le systeme de déclenchement réalisé en surface
sur les données MC. Pour cela, le code TriggerEfficiency [122] est utilisé. Celui-ci permet
de réaliser les taches suivantes :

— Ajout d’un bruit de fond :

En effet, pour le moment, les données MC sont dénuées d’un bruit de fond quel-
conque et ne sont donc pas représentatives des données prises en mer. C’est pour-
quoi le code SummaryTimeSliceWriter [123] est utilisé. Le processus d’acquisition
(DAQ) enregistre en temps réel les LO hits détectées par les PMs pendant une pé-
riode donnée. Ceux-ci sont représentatifs des données de bruit de fond comme la
bioluminescence ou la désintégration 3 du 40K, et elles sont alors utilisées afin de
reproduire les conditions environnementales d’une période de prise de données,
compatibles avec le MC (configuration du détecteur, types de lignes). Ces données
sont ensuite ajoutées aux données MC par I’intermédiaire de TriggerEfficiency qui
génere les hits en accord avec le bruit de fond utilisé.

— Simulation des réponses électroniques :
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Les parametres physiques liés aux différents hits détectés par les PMs doivent étre
traduits en terme de signaux €lectroniques similaires aux données réelles. Pour cela,
le temps de détection est converti en données TVCs et I’amplitude du signal est
passé en données AVCs. Aussi, les caractériques intrinseques des ARSs sont prises
en compte comme le temps d’intégration du signal tifts = 45 ns, un temps mort
thee = 200 ns ou encore le seuil en charge placé a 0.3 p.e., et celles concernant
les PMs comme le TTS évalué a 1.5 ns, les signaux tardifs qui sont fonctions de
I’amplitude du signal, le courant de noirceur ayant une fréquence fzrs ~ 3 kHz, la
déviation du gain de 30 % et la surface effective du PM de AZ;\;'« = 100cm? (voir en

3.7).
— Systeme de déclenchement :

Le code TriggerEfficiency permet de traiter les données réelles et les données MC
de maniere similaire en utilisant exactement le méme type de procédure de dé-
clenchement (1D, 3D, 3N, 1T3, 2T3, ...). Par conséquent, lorsque un événement
passe les conditions de déclenchement, un évenement physique et son bruit de fond
associé sont ajoutés en sortie au TTree, précédemment présenté, dans leur classe
respective PhysicsEvent et SummaryTimeSlice.

A partir de la, les données réelles et MC ont des formats similaires et peuvent €tre
ainsi analysées avec les mémes codes de reconstruction ou autres.

3.7 Systématiques inhérentes aux simulations

De maniere générale, comme conséquence directe de 1’utilisation de simulations MC,
il est nécessaire de prendre en considérations les erreurs systématiques pouvant entrer en
jeu lors de la détermination d’un nombre d’événements quelconque. Hormis les erreurs
statistiques qui sont dues a la seule importance des échantillons de données utilisés, les er-
reurs systématiques proviennent des choix préliminaires faits sur les variables ou modeles
moteurs d’une simulation. Pour le bruit de fond atmosphérique, ce type d’étude, encore
en voie de progression, a été réalisé pour une partie importante en [106] et en interne.
Beaucoup de ces résultats sont pour le moment préliminaires, mais ils permettent déja
de mettre I’accent sur I’importance d’accroitre encore la compréhension des processus et
milieux engagés.

Génération des neutrinos atmosphériques Tout d’abord, dans le cas de la génération
des neutrinos atmosphériques, la détermination de la section efficace des neutrinos, des
anti-neutrinos et de la cinématique de réaction se fait au travers des outils LEPTO et RSQ.
Ils ont tous deux été comparés aux paramétrisations faites en [109]. En ce qui concerne
LEPTO, pour les énergies significatives pour le télescope ANTARES, E, O [10;107]
GeV, les différences relatives en terme de taux d’éveénements simulés sont inférieures a 5
%. Ensuite, pour ce qui est du code RSQ, les erreurs le concernant peuvent €tre négligées
du fait que la contribution des neutrinos promptes dans cette gamme d’énegie reste faible
comparée aux neutrinos conventionnels.

Ensuite, les codes cités précédemment ont utilisé des fonctions de distribution de par-
tons pour exprimer la probabilité d’interaction d’un neutrino avec un milieu isoscalaire.
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La PDF utilisée actuellement, CTEQ6D, présente certains désaccords avec d’autres mo-
deles partoniques comme CTEQSD ou GRVDIS, mais cela ne dépasse pas 5 % si le
domaine d’énergie est restreint au PeV.

Il a également été fait le choix d’un milieu isoscalaire. Comme cela a été définit aupa-
ravant, il est fait I’hypothese qu’il existe un nombre équivalent de protons et de neutrons
dans la matiere traversée par un neutrino. Dans la roche dite standard [107], le nombre de
masse A = 22 et le numéro atomique Z = 11 vérifient cette hypotheése. Cependant dans
le cas de I’eau, cela est tout autre. En effet, I’eau posséde un nombre de masse A = 18
et un numéro atomique Z = 10. Ainsi, le nombre d’interactions en moyenne du type
neutrino-nucléon se feront a [155 % avec un proton et [145 % avec un neutron. Cepen-
dant, la section efficace moyenne de diffusion d’un neutrino sur un nucléon dans I’eau
peut s’écrire comme :

1 1
18 > (0p +0n) + 18 (0p—0n) = Gio + 18 (Gp=0n), (38

ou, g, et Ty, sont les sections efficaces de diffuion neutrino-proton et neutrino-neutron
respectivement, et Oig est la section efficace dans le cas d’un milieu isoscalaire. Etant
donnée que la diffusion profondément inélastique est dominée par la distribution des sa-
veurs de quark a basse énergie, le rapport 0p/0,, U 1/2 pour les neutrinos et de 2 pour les
anti-neutrinos. Ce qui induit une erreur de 1’ordre de [J 4 % sur le calcul de la section
efficace dans I’eau. Cette erreur a été vérifié en [106] et le fait d’ utiliser de I’eau plutdt
qu’un milieu isoscalaire pour des évenements de basse énergie provoque une erreur en
fait inférieure a 4 %. Cette effet peut donc €tre négligé et les simulations a base de milieu
isoscalaire peuvent étre considérées comme fiables.

Génération des muons atmosphériques Comme dans le cas des neutrinos atmosphé-
riques en 3.3, le choix concernant le modele de flux utilisé est un facteur déterminant
sur I’importance du nombre d’évenements potentiellement détectables. Cependant, cha-
cun des modeles possibles (Horandel [125], Bugaev [126], ...) sont soumis ensuite aux
mémes types d’interactions hadroniques au sein de 1I’atmosphere. Comme cela a été dis-
cuté en 3.2, la principale source d’erreur est le choix du modele hadronique. Méme si le
modele QGSJET s’avere le plus intéressant d’un point de vue vitesse de calcul et corré-
lations avec les données expérimentales, il est intéressant de voir la conséquence sur le
nombre d’évenements muons arrivant au détecteur dans le cas ou celui-ci est confronté au
modele DPMIJET [127]. Ces deux modeles sont basés tous deux sur la base théorique de
Gribov-Regge pour I’interaction hadronique des nucléons et noyaux. Pourtant, au final, le
taux de muons atteignant le détecteur est [130 % plus élevés pour DPMIJET et ceci dans
les mémes conditions de propagations et de flux de départ (Horandel). Cette étude est
encore en cours, mais cela met I’accent sur le fait que méme si deux modeles hadroniques
paraissent similaires au départ de part leur provenance, il est tout a fait possible d’obtenir
des résultats divergents en raison d’implémentations différentes.

Propagation et réponse du détecteur En référence a ce qui a été présenté en 3.4 et 3.5,
la longueur d’absorption, I’acceptance angulaire ou encore la surface effective d’un PM
sont des parametres qui peuvent influencer le taux d’événements et la qualité de ceux-ci
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en terme d’angle zénithal reconstruits. Pour le premier cas, une distribution du nombre
d’évenements reconstruits en fonction de 1’angle zénithal des traces aura une amplitude
accrues ou non, et dans le second, la distribution subira une modification de sa forme
général.

Pour la longueur d’absorption, Agps, les valeurs de celle-ci peuvent varier suivant le
modele d’eau utilisé dans la simulation de la propagation photonique comme cela apparait
rigoureusement en tab.1 de [114], entre 55 m et 70 m pour une longueur d’onde de 470 nm.
Ainsi, en faisant varier Ags de £ 10 % (écart résonnable vis-a-vis des mesures actuelles
faites en mer), il apparait que le taux de muons reconstruits peut évoluer a + 20 % du
résultat obtenue avec Ags = 55 m. Aucun effet sur la forme de la distribution en angle
zénithal n’a été détecté, mais une telle variation démontre 1I’importance de mesurer de
maniere continue les parametres de 1’eau en profondeur. C’est qui sera a présent réalisé
avec I'ILO7.

En ce qui concerne les parametres relatifs aux PMs (voir pour les détails en [115]),
leurs acceptances angulaires ont été fixés au travers de la paramétrisation de Génes mon-
trée en 3.9 avec une coupure a cos(6,) > —0.6 dans le processus de création des tables
pour KM3. Ceci afin d’étre consistent avec la simulation MC faite par lancée de rayons
de P. Kooijman qui montre qu’aucune lumiere ne peut étre détectée au-dela de cette va-
leur. Ainsi, si cette paramétrisation est comparé a son homologue officielle de Genes avec
cos(6,) > —0.8 et aux autres paramétrisations présentes en 3.9, une différence maximale
en terme de rapport de taux de muons détectés atteint [1 25 %. Non seulement le taux
d’évenements détectables peut grandement varier en raison d’un champ de vue des PMs
plus ou moins important, mais cela a également une incidence sur 1’angle zénithal recons-
truit puisque suivant la paramétrisation choisie, les PMs seront moins ou plus sensibles
aux photons dont la trajectoire s’écarte ou pas de leurs axes verticals. Enfin, pour la sur-
face effective Agf“f; assignée aux différents OMs, de maniere générale celle-ci représente
les caractéristiques physiques de ces derniers comme le montre sa définition [117] :

A (A, 8)) = ARG (8,)) x QE(A) x CE x Pgie(A,6)) x Pi.(A,8), (39

N .C.
ou, Ageom’

10”7 est la surface géométrique de la photocathode, QE et CE sont les

efficacités quantiques et de collection respectivement d’un PM. Enfin, P¥'€ et P¥ ¢ sont

les probabilités de transmission d’un photon au travers de la sphere de verre et du gel
respectivement avec le respect de ’angle d’incidence 6, et de la longueur d’onde A. Ces
deniers parametres sont issues de [117], les autres ont été repris et implémentés dans KM3
a partir des données constructeurs [128]. Etant donné qu’aucunes dispersions précises
concernant ces parametres n’ont été établies, une diminution de I’ordre de 10 % sur la
surface effective a été envisagée. Il vient que pour les muons, le taux d’évenements qui
ont passés le systeme de déclenchement s’amenuise de [115 %. Tandis que, dans le cas des
neutrinos, cet effet est moins prépondérant et ne dépasse pas les [17 %. Ainsi, du fait que
les PMs soient dirigés vers le bas, a 45°, les évenements neutrinos montants sont moins
sujet a la variation de surface effective comparés aux événements muons descendants.

Ceci dit, I’étude concernant les systématiques présentes dans ce paragraphe seront
prochainement précisées lorsque celle-ci sera finalisée.
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Sommaire des systématiques Les systématiques, présentées dans ce paragraphe, sont
effectives a la fois pour I’étude du Monte-Carlo et concernant la limite haute apportée
sur la détection potentielle de neutrinos provenant de I’auto-annihilation de particules
de matiere noire au sein du Soleil. Ce qui va suivre est un résumé des développements
précédents, accompagné des sommes quadratiques relatives a chaque série. Ainsi, il vient
que :

— Pour les neutrinos atmosphériques :

des sections efficaces et de la cinématique Ogs1 < 5%,
du choix de la PDF Ogst2 < 5%,
du choix d’un milieu isoscalaire G;,_q,s <4%,
au total Ogyst < 8% . (3.10)

— Pour les muons atmosphériques :

des modeles hadroniques (source principale) Gﬁyst < 30%. (3.11)
— Pour la propagation et la réponse du détecteur :
de la longeur d’absorption o5 < 20%,
de I’acceptance angulaire des PMs Ugstp',l < 25%,
de la surface effective des PMs (conservativement) O;Qp',z <15%,
au total ofP T < 35%.  (3.12)

Des éq. 3.10, 3.11 et 3.12, il apparait que les erreurs systématiques sont dominées
principalement par les parametres physiques des PMs et une connaissance limitée du
milieu sous-marin. Afin de réduire ces valeurs, des études sont encore en cours de dé-
veloppement. Cependant, concernant les muons atmosphériques, il reste indéniable que
les processus d’interaction hadronique sont des facteurs déterminants dans le calcul du
bruit de fond descendant. Du fait que le code QGSJET soit tres proche des résultats expé-
rimentaux [99], il reste le meilleur choix actuel.



Chapitre 4

Analyses des réesultats de simulation

Suite au chapitre précédent, différents caracteres des distributions en sortie de la
chaine de simulation Monte-Carlo vont étre détaillés en 4.1 et en 4.2, et analysés en 4.4.
Pour cela, le package de reconstruction dénommé CalRealvlr7 est utilisé. Celui-ci per-
met tout d’abord de calibrer en temps, en charge et en position, selon le type de détecteur
entrepris, les différents hits enregistrés par les PMs. Ensuite, le choix d’une stratégie de
reconstruction est faite afin de déterminer la nature et la topologie des distributions angu-
laires, des résidus en temps, de la résolution angulaire ou encore de la surface effective en
fonction de I’énergie (voir en 4.3). D’autres caractéristiques liées a la stratégie de recons-
truction et aux parametres physiques des hits seront également analysés afin de déterminer
avec précision quel type de coupures il est nécessaire de réaliser. En effet, le résultat final
concernant les limites sur la détection d’auto-annihilation de la matiere noire au sein du
Soleil, et a fortiori I’extraction d’événements neutrinos provenant de la méme direction
dans le cadre des données réelles a 5 lignes, sont fortement liées a ces dernieres. C’est
pourquoi dans un premier temps, les flux initiaux internes aux simulations seront explici-
tés, ainsi qu’une définition précise des poids a utiliser pour tout type de flux particulier.
Ensuite, 1’efficacité du détecteur sera déterminée au travers de la surface effective en neu-
trinos et muons. Enfin, toutes coupures seront justifiées et appliquées a 1’ensemble des
productions MC.

4.1 Flux de neutrinos et muons respectifs

La plupart des détails techniques concernant les simulations MC ont été traités en
chapitre 3. Cependant, aucun choix relatifs aux flux de production n’ont été engagés.
C’est pourquoi, pour I’ensemble de I’étude qui va suivre, les différents flux qui vont étre
mis en valeur ici seront utilis€s pour déterminer le taux de bruit de fond attendu et les
coupures a réaliser au préalable sur les données.

Tout d’abord, c’est en se référant a la multitude de modeles de flux disponibles pré-
sentés en fig. 3.6 qu’il est fait le choix d’initier la production de neutrinos atmosphériques
par les flux donnant les prédictions maximales. Sont concernés, le Bartol pour les neu-
trinos conventionnels et la limite haute du RQPM (Recombination Quark-Parton Model)
pour les neutrinos promptes. C’est donc dans une optique de conservatisme que les muons
montants, induis par les neutrinos, vont étre étudiés.

Ensuite, en 3.7, il a également été noté qu’un certain nombre de modeles de spectres
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énergétiques peuvent étre utilisés pour la génération des muons atmosphériques. Cepen-
dant, comme cela a déja été dit pour les besoins de 1’étude des systématiques issus de
la simulation MC, il a été fait le choix de considérer une superposition de différents flux
individuels issus de la contribution des noyaux primaires principaux suivant I’étude dé-
crite en [125]. En effet, ce modele, dit de Horandel, est déja notoirement utilisé dans la
littérature et pour des besoins de consistence des résultats entre expérience, il est pour le
moment intéressant de se soustraire a ce choix. Ainsi, celui-ci prend en compte les diffé-
rentes interactions probables que peuvent subir les particules du rayonnement cosmique
sur leur trajet au sein du milieu interstellaire ainsi que certains mécanismes d’accélération
(chocs dans les restes de supernovae, accélération dans le champ magnétique global ga-
lactique, ...). Il permet alors d’aboutir au spectre énergétique pour chaque type de noyaux
mises en jeu de numéro atomique Z < 92. Cependant, la contribution totale provenant
de la sommation de tous les éléments peut se réduire en terme d’intensité de flux a cinq
groupes de masse de Z < 28. C’est ce modele simplifié, accessible par CORSIK A, qui est
utilisé ici. Ce dernier possede une expression générale de flux comme suit :

dg, Eo\ 5] &
=B 1+ (2 4.1
dEo 0 |: (EZ ) ( )

ou, @ est le flux absolu pour une énergie de 1 TeV par noyau, Eg est I’énergie estimée
du noyau a son origine, yZ est I’indice spectral différentiel, et EE est la coupure énergé-
tique insérée dans le spectre et correspondant au genou du spectre en rayons cosmiques.
Tous ces parametres sont dépendants du noyau considéré, ce qui n’est pas le cas de Y. et
& qui traduisent I’inflexion de I’ensemble des spectres a Eq = E; et dont I'intensité se
révele similaire quelque soit le type du noyau engagé. L’ensemble de ces parametres sont
référencés dans le tab. 4.1 [116].

noyaux | yZ | @ (m?srsTeV™?) | Ez(GeV)
p | -271| 873x102 4.5 x 10°
He |-264 5.71x 1072 9 x 10°
C,N,0 | —2.68 3.24 x 1072 3.06 x 10’
Mg, Si | —2.67 3.16 x 1072 6.48 x 10’
Fe -2.58 2.18 x 1072 1.17 x 108
Ye &
-4.7 1.87

TAB. 4.1: Tableau des parametres de flux énergétique issus du modele Hérandel.

Maintenant que I’ensemble des flux de productions ont été définis, la section suivante
va décrire en détails le mode d’utilisation de ces derniers en sortie de chaine MC afin
d’aboutir 2 un nombre d’évenements de bruit de fond quantifiable.
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4.2 Taux d’évenements de bruit de fond et poids Monte-
Carlo

Afin d’expliciter au mieux la fabrication des poids MC et leurs utilités pour le calcul
d’un taux d’évenements a partir d’un flux particulier, le cas des neutrinos atmosphériques
est dans un premier temps envisagé.

Tout d’abord, le taux d’évenements observés de muons montants [, , induits par les
interactions de neutrinos dans un volume imparti V, peut étre exprimé de la maniere sui-
vante :

d
s :///U(Ev)P(Y)NAi%PTerre(EV’QV)ddedEV’ (4.2)
v/oJe dE,dQ

avec,

— X:la position du vertex d’interaction VN dans le volume V.

— 6, : I’angle zénithal initial du neutrino montant.

— 0(E) (m?) : la section efficace d’interaction neutrino-nucléon par courant chargé
pour une énergie donnée E, (voir I’éq. 3.4 en 3.3).

— p(X)Na (nucléons/m3) : le nombre de nucléons par unité de volume dX avec p(X) la
colonne de densité parcourue par le neutrino, et N le nombre d’ Avogadro.

— d@/dE,dQ (GeV ™ m™2 sr™t s7) : le flux différentiel de neutrino, avant la traversée
de la Terre, définit par unité d’énergie dE,, d’angle solide dQ, de surface et de
temps.

— Prarre(Ev, 6)) : 1a probabilité pour un neutrino, d’énergie E,, et arrivant sous un angle
zénithal 0, de traverser la Terre sans connaitre une seule interaction que ce soit(voir
I’éq. 3.7 en 3.3).

Ce taux peut étre calculé soit de maniere analytique, soit en utilisant une intégration
Monte-Carlo. C’est cette seconde méthode qui est utilisée en considérant les résultats is-
sus de la simulation MC en neutrinos atmosphériques précitée et afin d’évaluer au mieux
I’efficacité du télescope ANTARES. Ainsi, c’est en se basant sur [129] et [130] qu’il est
possible de réduire une intégration continue sur un nombre aléatoire de parties élémen-
taires composant 1’espace des phases complet, comme en atteste 1’expression suivante
pour une fonction f(X, Y, z) définie sur I’ensemble des réels R :

N
/// f(x,y, ) dxdydz ~ 02 = xa)(y2 ~y1)(z2 = 21) > iy z), (4.3)
=

N

ou, X;,Y; et z; sont des nombres aléatoires répartis uniformément sur les intervalles
[X1:X21, [Y1:Y2] et [z1 ;2] respectivement. Dans le cas présent, ces nombres aléatoires re-
présentent donc les caractéristiques des neutrinos a simuler. Les directions des neutrinos
(6,,@,)vont étre générées de maniére uniforme sur les intervalles [6"" ;07™] et [0;271].
En ce qui concerne 1’énergie E,, celle-ci n’est pas générée uniformément sur le spectre
énergétique totale en accord avec une loi de puissance du type : AN/dE = E7Y, ou y est
I’indice spectral différentiel de génération et est communément égalisé a 1.4. Cela permet
de s’assurer qu'un nombre équivalent d’évenements a été généré pour chaque décade en
énergie. Ainsi, en appliquant I’éq. 4.3 a 4.2, il vient que [120] :
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V><I9><IE><F

ur = Z EyG(EV i) P(X)NA ———=Prerre(Ev,i, 6v,) 4.4)

da
dE,;dQ

avec,

N : le nombre d’évenements générés.

V (m®) : le volume de génération explicité en 3.3.

lg (sr) : le facteur de phase angulaire 277(C0OS(Bax) — COS(G,TBX))

le (GeVYY) : le facteur de phase en énergie (ELY - EX/(1-y)siy # 1, ou
In(Enex/Emin) sinon.

— F (s/an) : le nombre de secondes par an.

Par conséquent, un facteur de normalisation appelé poids de généeration w, (w; étant
assigné au volume de génération V) peut étre extrait. Celui-ci s’exprime sous la forme :

Wo; = V x |9 X IE . Eiy- G(Ev,i) . p()(;)NA F. F)Terre(Ev,iu ev,i) . (4-5)

A partir de 13, un poids de génération global Wz peut étre développé et est définit
comme :

dey

L= X — 7
W3,| W2,| dEv,idQ’

(4.6)

donnant anisi acceés au nombre d’événements neutrinos (an"t) présents pour des E, ;
et 6y ; considérés. Enfin, le taux d’évenements au totale I' ;, est simplement exprimé sous
la forme :

1 N
DTN > wy (4.7)
i=1

Ce résultat est essentiel pour I’étude Monte-Carlo, notamment pour 1’analyse des dis-
tributions zénithales, azimutales et pour I’extraction de la surface effective qui va étre
développée dans la section qui suit. Il est important de noter que ce type de définition en
€q. 4.7 permet de mettre a 1’échelle rapidement un taux d’événements pour tout type de
flux différentiel désiré.

Maintenant, 1I’expression en éq. 4.7 n’est pas seulement dédiée au seul cas des neu-
trinos atmosphériques, mais possedent aussi son équivalent pour la simulation des muons
atmosphériques avec principalement une actualisation du poids W,. En effet, tout comme
en €q. 4.2, le taux d’évenements de muons descendants [ | apparait sous la forme :

_ dg.
rl'LL/EdE G AQdE,, (4.8)

ou, une intégration du type surfacique, et non plus volumique, est présente du fait du
caractere des évenements muons descendants qui ne sont pas produits dans un volume
de génération défini autour du détecteur comme pour les neutrinos, mais seulement vus
en profondeur sur une surface de production. Cette surface est fonction de la direction
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(B, @) et de I’énergie E;; du muon simulé. Ainsi, similairement a 1’éq. 4.5, il est possible
de définir un autre poids de génération W, pour lequel I’expression est donnée par :

Wy =S xlg xIg.EY.F, (4.9)

avec, S = W; (m?) et, y = 2 ici. Les autres paramétres présents sont tous inchangés.
Ainsi, le poids de génération global w3 devient pour les muons atmosphériques :

dg.
Wai = Wo; X ) 4.10
3 2, dEu’i do ( )
Cette fois-ci le flux différentiel engagé est relatif aux muons produits directement dans
les gerbes atmosphériques(voiren 3.2 et 4.1) et le taux d’évenements I, accepte la méme
expression qu’en 4.7.

La consistence des définitions des poids entre éveénements neutrinos et muons per-
met une simplication de I’analyse lors de la mise en commun de ces deux contributions
et fait preuve d’une grande modularité lorsqu’il s’agit d’étudier des flux conjointement
différents.

4.3 Surfaces effectives de détection et taux d’évéenements

Comme cela a été remarqué plus haut, les simulations permettent d’aboutir a I’effica-
cité du télescope ANTARES en maticre de sélection des évenements, de reconstruction,
ou encore suite aux conséquences des coupures faites ensuite au préalable sur les données
pour extraire un signal geulconque. Pour cela, il est nécessaire d’engendrer une quantité
qui sera fonction de la direction des neutrinos (8,, @,) arrivant sur Terre et de leur énergie
E, qui, lorsqu’elle est multipliée par un flux de neutrinos quelconque, permet d’aboutir
rapidement a un taux d’événements dans un élément i du spectre en (6,, @, E,).

Ainsi, pour se faire, il est nécessaire tout d’abord de revenir a 1’éq. 4.2 qui décrit
de maniere analytique le calcul d’un nombre d’évenements neutrinos dans 1’espace des
phases total (6, ¢, E) pour en déduire I’expression équivalente suivante :

d
ruT = / /Veff(ev, (R}, Ev)G(Ev) pNA ﬁPTerre(Ev, 9\/) deEV y (4.11)
QJE 1%

ou, I’intégration volumique a été réalisée sur les intervalles [0; 6 +d0], [¢; @ + d@],
et [E; E + dE]. En conséquence de cela, un volume Vs, dénommé volume effectif, appa-
rait. Celui-ci correspond au volume de génération Ve, précédemment définit en 3.3, mis
a I’échelle pour chaque élément i par le rapport du nombre d’événements sélectionnés
apres 1’étape de déclenchement, de recontruction ou d’analyse plus fine par le nombre
d’évenements générés. Le volume effectif Vers peut donc s’écrire :

NSdeCt.(GVa (R/i EV)
Ngen.(ew (ﬂ/, EV)

(I’indice i est maintenant omis pour éviter d’allourdir la notation)

Veff(Gv, @Qy, Ev) = Vgen . (412)
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Avec de maniere générale, pour le nombre d’événements générés dans un élément
i(6,, @, E,), I’expression suivante :

@ - @ cos(6r) -cos(6y) E;-Ey”

211 c0S(Brmax) ~ c08(Bhin) Ek — Erﬁr{

ol, Ngen = N est le nombre d’évenements générés au total dans tout I’espace des
phases.

Cette notion de volume effectif peut ensuite étre étendue a une surface dont les dé-
pendances dans la direction et 1’énergie d’un neutrino sont équivalente. C’est donc en
se référant a I’éq. 4.11 que, naturellement, la quantité appelée surface effective Ag; peut
étre extraite par la multiplication de Vs par la densité de nucléons cibles pNa, la sec-
tion efficace d’interaction neutrino-nucléon par courant chargé g(E,) et par la probabilité
d’absorption d’un neutrino dans la Terre Prere(Ey, 6,) :

Ngen.(ew o, Ey) = I\Igen ) (4.13)

Al = Verr(By, @, Ev) X pPNa X O(Ey) X Prere(Ev, 6,) 4.14)

L’éq. 4.11 est maintenant considérablement réduite et démontre la grande utilité de
cette surface Ags; qui, par un simple produit, permet de définir un nombre d’évenements.
Ce caractere sera omniprésent lors du calcul des taux d’évenements attendus dans les
chapitres suivants.

Pour finir, il est important de remarquer que Agﬁ est directement inclus dans le poids
W, de part sa définition intrinseque vue en €q. 4.5. En effet, en utilisant la méme remise a
I’échelle en €q. 4.12 et en omettant les facteurs Ig, lg, EY et F, la quantité Agff(ev, @, E)
est déterminée.

Pour conclure, dans cette section, la surface effective Ag,f a €té définie et son mode
de détermination mis en valeur. Cependant, pour la majorité des expériences a neutri-
nos telles que AMANDA / ICECUBE, Superkamiokande ou encore MACRO, elles s’ac-
cordent toutes a évaluer leurs performances conjointes en différenciant, non pas leur effi-
cacité en terme de détection des neutrinos, mais plutdt en terme de détection des muons
qui en sont leurs produits d’interaction. En effet, si cela n’était pas le cas, cela reviendrait
a ne considérer en majorité que les éveénements neutrinos apparaissant dans le volume ins-
trumenté. C’est pourquoi, a I’aide du libre parcours effectif Reff(E; ET”), il est possible
d’évaluer une surface effective pour les muons, notée Agff(ev, @, E,), en sachant qu’un
flux de muons d¢,/dE, au détecteur peut s’écrire comme suit :

dg, _ dg, [ dP, -
dE,dQ PNAO(Ey)Prere(Ev, 6)) dE,dO . dE, Refr(Eys EMAE, (4.15)

ot, le flux d¢,/dE,dQ est le flux parent de d¢,/dE,dQ, avant son entrée dans le milieu
terrestre. Ensuite, le terme d’intégration représente quant a lui le libre parcours moyen
effectif d’un muon, noté Reff(Ey; EH“”), dans les intervalles [E,; E, + dE,], avec E, =
Ey seil = 10GeV. A partir de 13, c’est en utilisant I’éq. 4.11 qu’un taux d’événement peut
également étre exprimé avec cette fois-ci une dépendance en d¢,/dE,dQ comme :

Verr(6v, @, Ev)  dgy,
My = 1 : dQdE, . 416
u /Q/E Rerr (B EPM) dE,dQ v (4.16)
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A noter que I’'information concernant 1’énergie apportée par les neutrinos est toujours
présente. Le premier terme de 1’intégrale peut donc étre assimilé a une surface, nommée
surface effective pour les muons Agff(e\,, @, E)) et d’expression :

Nselect.(ew @, Ev) Vgen

At (6, @, E)) = (4.17)

Maintenant que 1’efficacité du détecteur peut étre exprimée en terme de surface dont
I’utilisation simplifie grandement la détermination d’un taux d’évenements, il va étre dé-
crit dans le prochaine section quelles sont les répercutions potentielles que vont apportés
les différents modes de sélection des éveénements neutrinos au sein du télescope sur son
efficaicté et ensuite quelle intensité de bruit est attendue dans le cas spécifique d’un suivie
du Soleil.

4.4 Analyse Monte-Carlo

Au travers de cette section, les parametres d’entrées Monte-Carlo (autres que ceux
présentés en 3.7) vont étre explicités et les distributions résultantes telles que les spectres
d’angle zénithal, azimutal ou en énergie entre autres vont €tre utilisés pour établir une dé-
finition des coupures efficaces a utiliser. ces coupures permettront d’extraire au mieux les
évenements muons montants et d’établir, avec les incertitudes liées, le nombre d’éveéne-
ments de bruit de fond comptabiliser dans la direction Solaire pour différents demi-angles
de cone Bge et cela pour un temps d’observation imparti. De la méme maniére, des va-
leurs de surfaces effectives seront déterminées qui seront utiliser dans les chapitres qui
suivent.

4.4.1 Parametres d’entrées Monte-Carlo

Préalablement, que cela soit pour les neutrinos ou les muons, les types utilisés de
fonctions de partitions, de modeles hadroniques ou encore de flux de production choi-
sis, ont été discutés en 3.2, 3.3 ou encore en 3.7. Maintenant, il est important de noter
dans quel espace des phases (6, ¢, E) 1’étude suivante va se situer. Pour cela, un tableau
récapitulatif des intervalles utlisés est visible en tab. 4.2. Dans ce tableau, qui est aussi
un résumé du tab. 3.1, il apparait a la fois les contraintes sur I’angle zénithal et azimutal
(dans le référentiel (6, @) du détecteur, voir en ? ?), et sur la gamme en énergie assigné
aux noyaux primaires a I’interaction avec I’atmosphere pour les uns, et directement aux
neutrinos pour les autres. Les flux de référence sont également présents, conformément
au choix explicité en 4.1.

4.4.2 Distributions et coupures résultantes

Tout d’abord, comme cela a été explicité en 3.6, les données MC ont été traités de ma-
niére a étre similaires aux données réelles grace au code TriggerEfficiency. L’algorithme
du systeme de déclenchement 3N avec 51.1 a été utilisé (voir en 2.4.2.5). Celui-ci a été ex-
ploité avec un seuil de plus haute amplitude Hayy, fixé a deux valeurs différentes : 10 p.e.
et 3 p.e., et avec I’ajout de deux fichiers de prises de données réelles (numérotés 25920 et
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parametres muons neutrinos
[Brin; Bivex] () [95; 180] [0; 90]
[ @hin; @hax] (rad) [0; 271]
[Erin; Emex] (TeV) [1; 10°] [1,10]
noyaux primaires | p, He, N, Mg, Fe *
d@/dE,,dQ Horandel Bartol

TAB. 4.2: Tableau récapitulatif pour la définition de I’espace des phases balayé par les simulation
CORSIKA et GENHEN, respectivement pour les muons et les neutrinos atmosphériques.

28712) respectivement. En effet, ces deux configurations de mise en forme des données
MC correspondent aux environnements de prises de données présents dans les périodes
[Février,Mai] et [Juin,Décembre] 2007. La valeur donnée a Hayp a une conséquence sur
le taux de déclenchement des hits en coincidence (plus Hamp, est élevé et moins le taux
de déclenchement est important, voir en [131]), cependant mis a part le changement de
statistique que peut apporter le passage d’une valeur a une autre, les coupures réalisées
sur les distributions ne seront pas affectées par ce type de considération. C’est pourquoi,
dans ce qui va suivre et afin de clarifier les résultats présentés, chaque distribution appar-
tiendront au seul cas ou Hanp, = 3 p.e.. En fin de cette section, une comparaison finale
sera tabulée relativement aux différentes €tapes de sélection et apportant par conséquent
les taux d’évenements neutrinos et muons pour les deux ensembles d’échantillons MC.

A partir de maintenant, les muons montants seront assimilés a des évenements neu-
trinos (I'“T - [,) et les muons descendants a des évenements muons (I oo ).
Ensuite, que cela soit pour les neutrinos ou les muons, ces deux catégories d’éveénements
ont été calibrés et reconstruits en utilisant la stratégie définie en annexe B.2 au travers
du code de reconstruction CalRealvlr7. Enfin, tous les fichiers de sortie de ce dernier
ont été analysés a partir d’un environnement dédié¢ au détecteur ANTARES nommé ARK
(ANTARES ROOT KIT) [133].

4421 Avantsélections

Les résultats présentés ici sont issus de la prise en compte de tous les évenements
n’ayant subis aucunes coupures que ceux soient. Ils sont tous normalisés pour le moment
a une année de prise de donnée et seront par la suite remis a 1’échelle pour correspondre
au temps effectif de prise de données a 5 lignes.

Dans un premier temps, les distributions angulaires correspondant a 1’angle zénithal
reconstruits en fig. 4.1, a gauche, sont représentés. Le nombre d’évenements N, en or-
donnée correspond aux nombres de muons reconstruits quelque soit la particule d’origine
(neutrinos ou muons) et, en abscisse, Gﬁt"‘ représente I’angle zénithal reconstruit en fin
de stratégie de reconstruction. Les éveénements neutrinos (en rouge) et muons (en noir)
sont ainsi confrontés pour permettre d’observer dans un premier temps la domination des
seconds sur les premiers de pres de quatre ordre de grandeur. Si ces deux distributions
sont comparées a leur homologue généré en amont de la chaine de simulation, il apparait
clairement que la stratégie de reconstruction n’est pas parfaite et induit pour certaines
traces une déviation. C’est en fig. 4.1, a droite, que les évenements générés en neutrinos
et muons sont tracés relativement a 6 a Ceux-ci suivent les intervalles de génération



4.9, AUINALTOL IVIUIN T EL-CARNLU 1U1

107

ny(an?
nu(and)

ol 1l

10°

|

10°

10*

[T TS MEPE T MR

10°

10%

UL BELALL B AL B IR L |

LA SRR B SR L R

10

i
AL

-1 PRSI SN NI [T NI SNSRI RVH I MRS FRRTI ST RTIN NRR A R | TR ST SR S
10 40 60 80 100 120 140 160 0 20 40 60 80 100 120 140 160 180

vrai
B

o
N
o

FIG. 4.1: Les distributions pour I’angle zénithal 6* et 63" sont ici représentées. En ordonnée,
Nmu correspond au nombre d’événements en muons ou neutrinos reconstruits (a gauche)
ou généres (a droite). Les événements neutrinos et muons apparaissent en rouge et noir
respectivement. Pour tous ces spectres, aucunes coupures que ceux soient n’ont été réa-
lisées.

précédemment présentés en 3.2 et 3.3 ou, 8@ [ [0°; 90°] et Gl‘l”ai [0 [95°; 180°] dans
le référentiel du détecteur. Ainsi, il vient naturellement qu’un ensemble de dispositions
doivent étre prises vis-a-vis des parametres disponibles afin de permettre une extraction
de traces dont la coincidence angulaire avec la direction originelle doit étre maximale.
Tout d’abord, par la mise en coincidence des Gﬁt"‘ avec 6 a 3 1a fois pour les neutrinos
ou les muons, les premicres figures en haut de 4.2 permettent de constater qu’il existe une
relation de linéarité entre ces deux angles. Le panel de droite présentant le nombre d’éve-
nements peuplant I’espace des phases (6,8’). Bien que cette constatation permet d’attester
de la qualité de la stratégie de reconstruction, seules [151 % et [154 % des traces en neu-
trinos et muons respectivement sont concernées. Les autres présentent une divergence de
plus de 5° par rapport a la trace générée. Ainsi, pour pouvoir ensuite s’affranchir des
traces mal reconstruites, c’est-a-dire quand la résolution angulaire est faible, il est néces-
saire de remonter a la source de la stratégie, soient les angles au pré-ajustement Bﬁt'l. Les
distributions en milieu de la fig. 4.2 permettent de mettre en corrélation ces angles zéni-
thals Gﬁt'l, obtenus par minimisation de X sur les hits sélectionnés (voir annexe B.2), avec
leur 9;,”3 La relation de linéarité est de nouveau présente mais, cette fois-ci, des amas de
traces mal reconstruites apparaissent en 6;* [10° pour les neutrinos et 65** [1180° pour
les muons et ceux-ci indépendemment de I’angle 6“1’f & initial. La qualité d’une recons-
truction étant largement influencée par le nombre de lignes utilisées lors de processus de
minimisation, une distribution des Gﬁt'l en fonction de ce nombre semble nécessaire. En
effet, plus le nombre de lignes, ayant détectées des hits provenant de la trace étudiée, est
important plus celle-ci a de chance d’obtenir un angle zénithal acceptable en fin de re-
construction. D’autant plus que la stratégie mise en avant ici a ét€ exclusivement dédiée
a une reconstruction tridimensionnelle. Les distributions en bas de la fig. 4.2 démontre
que pour un nombre de lignes Njige = 1, pres de [ 94 % des neutrinos et [ 96 % des
muons monolignes sont reconstruits avec un angle Bﬁt'l inférieur a [110° pour les uns et
supérieur a [1170° pour les autres. Soient des événements reconstruits comme quasiment
verticaux indépendemment du 9“1’f a (e type d’évenements monolignes représentent [120
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F1G. 4.2: Pour toutes les distributions bidimensionnelles présentées, les neutrinos sont & gauche
et les muons a droite. En haut : Mis en coincidence des Qﬁ“‘ avec leur 6,5 respectifs.

Au milieu : Mis en coincidence des Bﬁt-l avec leur 6)f a respectif. En bas : Corrélations
entre les e;jt-l et le nombre de lignes utilisées dans la procédure de minimisation de x 2.

% et [125 % des neutrinos et des muons reconstruits au total respectivement. La premiere
coupure sur les évenements, permettant alors d’éradiquer les traces monolignes mal re-
construites, se traduit simplement par un nombre de lignes minimum demandé en étape 1
de pré-ajustement : Njigne = 2.
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F1G. 4.3: Les distributions en angle zénithal Bﬁt"‘ pour les neutrinos (en rouge) et les muons (en
noir) sont ici représentées. En ordonnée, n, correspond au nombre d’évenements en
muons ou neutrinos reconstruits. Pour ces deux spectres, la coupure njigne = 2 a €teé
demandée.

4.4.2.2 Apres coupure sur Njge = 2

Maintenant c’est en fig. 4.3 que la conséquence de cette premicre coupure Njigne = 2
peut étre visualisée. Ces distributions en angle zénithal Gﬁt"‘ a la fois pour les neutrinos
(en rouge) et les muons (en noir) présentent toujours les mémes rapports et formes que
précédemment en fig.4.1, a gauche. Cette coupure sur le nombre de lignes a principale-
ment participé a la disparition de singularités apparaissant a [130° pour les neutrinos et
1 150° pour les muons. En effet, les traces acceptant un angle de pré-ajustement Gﬁt'l
purement verticale, comme cela a été vu précédemment, sont la conséquence d’apparition
d’une singularité en Gﬁt"‘ comme cela peut également €tre visible sur les distributions en
tete de la fig. 4.2. Ces distributions présentaient un élargissement des amas linéaires aux
alentours de Gﬁt"‘ = 30°/150° qui était la conséquence de ces singularités.

Maintenant, il reste encore bon nombre de traces dont la correspondance avec les
traces générées est loin d’étre parfaite. En effet, [140 % des traces présentes une déviation
angulaire supérieure a 5°. Ainsi, pour tenter d’améliorer ce dernier fait, il est nécessaire de
visualiser les conséquences de la reconstruction sur la résolution angulaire. La résolution
angulaire est généralement définie comme la valeur médiane d’une distribution représen-
tant la différence angulaire Bﬁt"‘ - 9“1’f @ pour chaque intervalle en énergie donné. Cette
résolution angulaire inclue a la fois la capacité du détecteur a reconstruire une trace avec
une certaine précision, mais également la contribution inhérente de la physique liée aux
interactions des muons dans la matiere et a la distribution angulaire au niveau du vertex
d’interaction (anti-)neutrino/nucléon qui dépendent toutes des énergies mises en jeu. Dans
I’état actuelle de 1’analyse MC, la résolution angulaire 6;e(°) peut étre donnée en fig. 4.4,
a gauche, en fonction de 1’énergie Log1o(E, (GeV)) O [2; 7]. En deca de cet intervalle
en énergie, la statistique devient trop faible pour permettre une évaluation convenable de
celle-ci. A titre de comparaison, la résolution angulaire pour une configuration de dé-
tecteur complet, a douze lignes, est présentée a droite en fig. 4.4. Celle-ci a été réalisée
en [132] avec une stratégie de reconstruction équivalente. Sur cette figure apparait deux
graphes. L’un qui fait état de la capacité du détecteur a reconstruire les traces avec une
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FIG. 4.4: A gauche : Résolution angulaire 8,es(°) du détecteur ANTARES dans la configuration
a cing lignes avec I’application de la coupure njigne = 2. Celle-ci est réalisée sur la
gamme d’énergie E, O [10% 107] GeV. En deca de ces énergies, la statique devient
trop faible pour permettre une évaluation concrete. Cette distribution est moyennée sur
les neutrinos et anti-neutrinos réunis. A droite : Son équivalent pour un détecteur a 12
lignes qui montre la résolution sur la direction du neutrino vy et la direction du muon
neutrino-induis Lirye.

comparaison de 1’angle reconstruit U a 1’angle du muon neutrino-induit généré Ly e, €t
un second qui inclut cette premiere avec la prise en compte de la partie physique liée au
vertex d’interaction du neutrino par la confrontation cette fois-ci de U a 1’angle du neu-
trino généré Vyre. Plus I’énergie du neutrino rentrant en jeu sera élevée, plus les directions
de celui-ci et du muon résultant seront colinéaires. C’est pourquoi, lorsque 1’énergie E,,
atteint la valeur de [110 TeV, la physique ne domine plus et la résolution angulaire devient
la représentation directe de la force du détecteur et de la stratégie engagée a reconstruire
convenablement une trace. Ce phénomene se visualise également pour le détecteur a cinq
lignes. En deca de Logyo(E, (GeV)) ~ 4, la déviation du Oﬁt"‘ a "4 est majoritairement
liée a la cinématique d’interaction neutrino/nucléon et 1’efficacité de la reconstruction
rentre peu en compte. Ce qui explique pourquoi, les valeurs a douze lignes soient si si-
milaires a celles du télescope a cinq lignes. Ensuite, pour Logio(E, (GeV)) O [4; 7], il
apparait naturellement qu’un nombre de lignes inférieur conduise a avoir une résolution
angulaire plus faible. Lorsqu’a douze lignes la résolution moyenne est de B, = 0.2°, a
cing lignes, celle-ci ne dépasse pas B = 0.4°. Cependant, c’est grice a cette représen-
tation angulaire a cinq lignes qu’il va étre possible d’imposer une nouvelle coupure pour
extraire au mieux les traces bien reconstruites.

Pour cela, la résolution maximale exigée sur la reconstruction des traces sera de 6,5 =
3° pour éviter d’éliminer les évenements de basse énergie, si cruciaux pour la détection
de signaux dans le cadre de 1’auto-annihilation de matiére noire par exemple. Ensuite, si
a ce stade de I’analyse, la corrélation entre les angles 6* et 8" est présentée en fig.4.5,
il apparait que 1 29 % des neutrinos et [ 44 % des muons comportent une différence
6,4 — 65+*| < 3°. C’est donc en se focalisant sur cette derniere qu’il va étre possible de
réduire de maniere notable le nombre de traces mal reconstruites que cela soit pour les
neutrinos ou les muons. C’est pourquoi, en fig. 4.6, 1’écart Gﬁt"‘ - Gﬁt'l est opposé a la
différence angulaire Gﬁt"‘ - Qi‘f 3 3 la fois pour les neutrinos (2 gauche) et les muons (2
droite). Il s’avere pour ces deux distributions que le nombre de traces dont le désaccord
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FIG. 4.5: La corrélation entre les angles 6 et 65" est présentée pour les neutrinos (a gauche)
et les muons (a droite).

angulaire entre les angles 63 et 6 augmente sensiblement lorsque 834 — 65 tend
a étre minimale. La population de traces étant maximale pour |34 — | < 5°. Ceci
fait donc 1’objet de la seconde coupure appliquée aux données en tenant compte de 6772,
soit |84 — 61| < 3°. Ainsi, si ces deux étapes de la stratégie (voir B.2) s’accordent a
déterminer des ensembles de parametres de traces dans un cone en angle zénithal de 3°,
la probabilité que la trace reconstruite, en fin de stratégie, soit bien corrélée avec la trace

générée sera maximisée.

4.42.3 Apres coupure sur |54 — 65! < 3° et introduction du parametre A

Les distribution en angle zénithal résultantes a la fois pour les neutrinos et les muons
sont présentées en fig. 4.7. Par rapport a la fig. 4.3, dix fois moins de muons contaminent
les évenements neutrinos et 75 % des traces totales restantes sont bien reconstruites, ¢’ est-
a-dire avec une déviation angulaire par rapport a 6 3 inferieure 4 3°. Reste encore 2 élimi-
ner les traces dont les estimations angulaires se trouve dans le cadran spectrale contraire
a leur origine.

Pour cela, le parametre /A définit en annexe B.2 est introduit. Celui-ci peut également
étre mis en relation avec 1’écart Qﬁt"‘ - 6 3 pour évaluer un intervalle spécifique sur A.
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C’est ce qui est présenté en téte de la fig. 4.8 avec les neutrinos a gauche et les muons
a droite. D’apres sa propre définition, A (de signe négatif) a une valeur d’autant plus
importante que la trace est bien reconstruite et c’est ce qui transparait au travers de 1’aug-
mentation du nombre de traces possédant un Bﬁt"‘ - 9“1’f ? tendant vers zéro. Ainsi, le but
étant de ne garder que le maximum de traces possédant la meilleure reconstruction, une
limite sur A = —5.0 est déterminée et appliquer a I’ensemble des éveénements restant. Cette
limite a été choisie pour faire en sorte que [190 % des neutrinos restants soient recons-
truits avec |9§t'4 - o7 d| < 3° et afin de convenir d’une statistique convenable quantifiée 2
partir de la figure apparaissant au pied de la fig. 4.8. Cette dernicre présente le nombre de
traces N, reconstruites par an associées a leur variable A respective, pour les neutrinos (en
rouge) et les muons (en noir). Conséquence de cette coupure, la pureté des évenements
neutrinos atteint [190 % et seules 1 % des muons restants sont considérés comme mal
reconstruits.

Ainsi, par I"application des coupures : Njigne 2 2, |6 — 65| < 3° et A 2 =5.0, la dis-
tribution du nombre de traces reconstruites Ny, par an fonction de leur angle zénithal Gﬁt"‘
est présentée en fig. 4.9, a gauche. Les éveénements neutrinos se distinguent maintenant
nettement des muons et plus de [190 % des traces présentent ici sont bien reconstruites.
Cette distribution finalise I’analyse du Monte-Carlo dans un cadre général ou les muons
et les neutrinos sont reconstruits de consort. Si maintenant, comme dans le cadre de cette
these, il est désiré de s’intéresser au sort des neutrinos provenant du Soleil, il est important
dans un premier temps de n’extraire que les événements montants. Le dernier paragraphe
qui suit, fait part de ce cas de figure.

4.4.2.4 Focalisation sur les évéenements montants

La restriction de cette étude Monte-Carlo aux seules événements montants passe par
deux coupures additionnelles. En effet, la coupure immédiate pouvant éliminer tous les
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F1G. 4.7: Les distributions en angle zénithal Bﬁt-“ pour les neutrinos (en rouge) et les muons (en
noir) sont ici représentées. En ordonnée, n, correspond au nombre d’évenements en
muons ou neutrinos reconstruits. Pour ces deux spectres, les coupures Njigne = 2 et |6§t-4 -
6| < 3° ont été demandeées.
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FI1G. 4.8: En haut : Confrontation des différences angulaires Gﬁt-“ - o7 a avec les valeurs de A
associées a chacune des traces pour les neutrinos (a gauche) et les muons (a droite). En
bas : Distributions du nombre de traces n, reconstruites par an associées a leur variable
N\ respective, pour les neutrinos (en rouge) et les muons (en noir).

évenements descendants serait d’opérer une coupure telle que Gﬁ“‘ < 90°. Cependant,
dans un soucis d’accentuer les coupures et de rendre 1’analyse plus discriminative, il est
utile de constater que les éveénements muons restants, méme apres une telle coupure, sont
proches de I’horizontal. En effet, les principaux évenements les plus difficiles a recons-
truire pour le détecteur sont les horizontaux. Un muon, de direction quasiment horizon-
tale, peut apparaitre aux yeux des lignes qui le détecte comme un événement neutrino
montant. Ceci est schématisé en fig. 4.10 ou, la difficulté de discerner deux traces proches
de la direction horizontale réside dans le fait que les deux cones Cerenkov ont des distri-
butions spatiales tres similaires, voir méme identiques.

Ensuite, la plupart des traces du type muon reconstruites comme montantes ont des
angles reconstruits, en étape 1 et 4 de la stratégie, supérieurs a 80° comme cela est visible
en fig. 4.9, a droite et a gauche respectivement. Ainsi, pour éliminer un nombre certain de
muons intervenant comme montants, deux mémes coupures Gﬁt"‘ < 80° et Qﬁt'l < 80° sont
demandées. Ces deux dernieres sont a la fois inclusives et dissociables car une coupure
sur I’angle 6" agit a fortiori sur 6. Mais, la seconde estimation n’étant pas forcément
comprise dans un cone de 3° autour de la premiere (1 % des muons sont dans ce cas, voir
le paragraphe précédent), une seconde coupure sur 6;"}'4 est largement utile.

Lafig. 4.11, a gauche, fait état du résultat apres 1’ajout de ces deux dernieres coupures.
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Les neutrinos sont toujours bien reconstruits a [190 % avec une pureté dépassant les 99
%. C’est donc I’ensemble de toutes ces coupures utilisées ici qui feront I’objet de 1’étude
dans le cadre particulier du Soleil. Enfin, a droite de cette méme figure, la distribution
en angle azimutal pour les seuls neutrinos est représentée a I’issue de I’application de
ces mémes coupures. Les modulations qui apparaissent ne sont pas représentative du flux
considéré puisque isotropique, mais de la géométrie a cinq lignes du détecteur. Celui-ci
n’étant pas symétrique dans 1’état actuel de cette configuration, I’efficacité de détection est
grandement influencée par les directions azimutales qui interviennent. Ainsi, pour éviter
cela, tous les résultats qui seront présentés par la suite, seront intégrés sur 27T.

4.4.2.5 Récapitulatifs des coupures réalisées et conséquence sur le nombre d’éve-
nements neutrinos et muons

Dans ce paragraphe I’ensemble des coupures réalisées sur les échantillons Monte-
Carlo sont répertoriées dans le tab. 4.3. Les conséquences consécutives de chacune d’entre
elles sur le taux d’évenements attendus sont reportés avec une renormalisation du temps
effectif & une journée de prise de données. Chacun des taux et rapports figurants sont
relatifs au seul cas ol Hayp = 3 p.e.. Le cas a 10 p.e. étant entierement similaire, cela
évite toutes redondances et incite, pour la suite de 1’étude, a continuer les analyses avec
Hamp. = 3 p.e.. Enfin, les pourcentages présents dans ce tableau sont en rapport avec le
nombre d’évenements reconstruits initialement sans aucunes coupures.

Ainsi, au bout du compte, seuls 11.5 % (10.4 %, si seules les événements montants
sont envisagés) des neutrinos et 0.02 % (4 x 107 %) des muons restent en fin d’applica-
tion de toutes les coupures. Avec, comme cela a été précisé plus haut, un nombre de traces

bien reconstruites supérieur a 90 % et une pureté, pour le spectre en neutrinos, atteignant
plus de 90 % (99 %).
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FIG. 4.9: A gauche : Les distributions en angle zénithal 9&‘-4 pour les neutrinos (en rouge) et les
muons (en noir) sont ici représentées. En ordonnée, n,, correspond au nombre d’évene-
ments en muons ou neutrinos reconstruits par an. Pour ces deux spectres, les coupures
Nigne = 2, 634 — 65| < 3° et A = ~5.0 ont été demandées. A droite : Distributions
similaires pour I’angle au pré-ajustement egt-l.
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F1G. 4.10: Schématisation de la proche similarité que peuvent avoir deux cones Cerenkov issus,
pour I’un, d’une trace 1 montante, et pour I’autre, d’une trace 2 descendante.
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FIG. 4.11: A gauche : Les distributions en angle zénithal fo-“ pour les neutrinos (en rouge) et
les muons (en noir) sont ici représentées. En ordonnée, n, correspond au nombre
d’événements en muons ou neutrinos reconstruits. Pour ces deux spectres, les coupures
Nigne 2 2 et |04 — 61| < 3°, A 2 -5.0, G4 < 80° et G5 < 80° ont été deman-
dées. A droite : La distribution en angle azimutal (pf}-“ (°) pour les neutrinos seuls est
représentée avec les mémes types de coupures appliqués.

4.4.3 Consequences sur la résolution angulaire et la surface effective
v
Aeff
4.4.3.1 Larésolution angulaire

Comme cela a été vu en 4.4.2, la résolution angulaire du télescope ANTARES est
fonction des performances du détecteur et de 1’efficacité de la stratégie de reconstruction
utilisée. C’est pourquoi, en fig. 4.12, il est intéressant de constater quel est le progres
apporté a celle-ci aux termes des différentes coupures demandées. Pour plus de clarté,
seuls les résultats initiaux (sans coupures, en rouge) et finals (en noir) sont confrontés. Que
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Niveau | coupure | muons | neutrinos |
0 aucune 1.2 x 10° 6.5
1 Niigne = 2 9.1 x 10° (75.8 %) 5.2 (80 %)
2 [0 - 6<% | 49x10° (41 %) 15(23%)
3 N=-50 2514.5 (0.02 %) 0.75 (11.5 %)
4 | 616 <80° | 48x10°(4x10° %) | 0.68(10.4 %) |

TAB. 4.3: Tableau récapitulatif des coupures réalisées sur I’ensemble des échantillons Monte-
Carlo avec le taux d’évenements restants respectifs. Les pourcentages qui figurent sont
en rapport avec le nombre d’événements reconstruits initialement sans aucunes cou-

pures.
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F1G. 4.12: Conséquence des coupures 1 a 3 (a gauche) et 1 a 4 (a droite) sur la résolution an-
gulaire 6. Seules les erreurs statistiques sont présentes. Les résultats initiaux (sans
coupures, en rouge) et finals (en noir) sont confrontés.

cela soit dans le cadre général, coupures 1 a 3 (voir le tab. 4.3), ou dans le cas particulier
des coupures 1 a 4 pour ne garder que les neutrinos, la résolution angulaire présente en
moyenne un gain de pres de [10.1°. Cette constatation sur la résolution angulaire a été faite
en prenant en compte les erreurs statistiques présentes en fig. 4.12. Enfin, d’éventuelles
pertes statistiques, pour le second cas, sont la cause des modulations observées aux tres
hautes énergies.

4.4.3.2 Lasurface effective pour les neutrinos A,

D’apres la définition de la surface effective en €q. 4.14, celle-ci est dépendante des
évenements sélectionnés Negert. (B, @, Ey) au travers du volume effectif Vers(8y, @, Ey)
vu en éq. 4.12. Ainsi, selon I’algorithme du systeme de déclenchement et le type de sé-
lection d’évenements choisis, la surface effective évolue. Cette derniere peut donc étre
calculée en fonction des coupures imposées.

Tout d’abord, celle-ci est présenté en fig. 4.13, a gauche, apres sélection des évene-
ments neutrinos au travers de la stratégie en B.2 sans aucune coupure. La surface effective
Agss est donnée en fonction de I’énergie des neutrinos générés Logio(Ey(GeV)) et est dé-
composée selon différents intervalles en angle zénithal de génération : [0°; 30°] (en bleu),
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F1G. 4.13: Surface effective A(‘;ff du détecteur a cing lignes (& gauche) réalisée sans aucunes cou-
pures. Elle est donnée en fonction de I’énergie des neutrinos générés Logio(E, (GeV))
et décomposer selon différents intervalles angulaires : [0°;30°] (en bleu), [30°; 60°]
(en rouge), [60°;90°] (en vert) et [0°;90°] (en noir). Seules les erreurs statistiques
sont présentes et les distributions sont moyennées sur les neutrinos et anti-neutrinos
réunis.

[30°; 60°] (en rouge), [60°; 90°] (en vert) et [0°; 90°] (en noir). Selon I’intervalle angulaire
mis en jeu, I’opacité de la Terre vis-a-vis des éveénements de hautes énergies est mise en
avant. En effet, deux effets notables sont a prendre en compte dans ce type de réalisation.
Tout d’abord, plus la direction du neutrino incident est proche de la verticale est plus la
probabilité Prgre(Ey, 6,) (Vu en éq. 3.7) de traverser la Terre sera faible. Ensuite, avec
I’augmentation de 1’énergie d’un neutrino, sa section efficace augmente suivant 1’éq. 3.4
proportionnellement a E,. La conjugaison de ces effets conduit alors la surface effective
Agss a ne plus €volué de maniere importante a partir d’une valeur de E, [11 PeV. Ensuite,
a titre indicatif, la surface effective des muons Agff est égalment présente en fig. 4.13, a
droite. Elle a été calculée a partir de la définition présente en éq. 4.17. Celle-ci atteint alors
6 x 1072 km? aux alentours du PeV. Une inflexion dans I’évolution de la surface effective
en muon est d’ailleurs observée. Celle-ci provient du fait que la plupart des événements
présents avant E, ~ 1.5 TeV sont des éveénements volumiques et au-dela, ils sont a plus
de 90 % du type surfacique. Les premiers interagissant pour la plupart dans le volume
instrumenté du détecteur et pour les autres a I’exterieur. Ce type de surface effective Agff

est généralement utilisé pour comparer 1’efficacité des expériences Cerenkov.

Tandis que les représentations précédentes sont moyennées sur différents intervalles
angulaires pour un flux incident en neutrinos choisis comme isotropique, la fig. 4.14 ap-
porte la dépendance angulaire de I’efficacité du détecteur moyennée sur différents inter-
valles énergétiques. Des événements horizontaux (cos(6,) = 0) aux verticaux descendants
(cos(6,) = 1), la surface effective est de plus en plus dépendante de la distance traversée
au sein du milieu terrestre avec I’augmentation de I’énergie du neutrino. Pour les neu-
trinos présents dans les basses €nergies ([0.1; 1] TeV), Ag; gagne un ordre de grandeur
pour les évenements verticaux. La probabilité d’interaction des neutrinos étant plus im-
portante, le nombre de muons produits dans cette gamme d’énergie est alors prépondérant
a cos(6,) = 1. Ensuite, en s’approchant de la gamme E, = 100 TeV, la tendance s’inverse
rendant le détecteur plus efficace avec les horizontaux. La tendance générale est alors
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dominée par les neutrinos de trés hautes énergies (en noir sur la figure) dont les pertes
en terme d’efficacité sont bien supérieures aux gains apportés par les basses énergies sur
I’ensemble du spectre. Ce graphe a été réalisé a partir d’un spectre en neutrinos isotro-
pique et suivant une loi de puissance en E™2. L apport de chacun des intervalles en énergie
mis en jeu étant dépendant de I'indice spectral différentiel choisi, la surface effective ac-
ceptera une dépendance angulaire d’autant plus opposée a celle-ci que I’indice spectral
sera faible. Les éveénements de basses énergies inversant la tendance. Toujours est-il que
de manicre globale, et en moyenne sur I’ensemble du spectre, la surface effective Agﬁ
accepte une valeur de [10.3 m?.

Maintenant que les bases ont été posées, quelles sont alors les répercutions des diffé-
rentes coupures déterminés en 4.4.2 sur Ag;, ? Les distributions en fig. 4.15 illustrent ceci.
En se focalisant sur la surface effective totale, I’ensemble des niveaux de coupures 1 a
4 (voir tab. 4.3) ont été appliquées au fur et a mesure (du rose en haut, au noir en bas).
Il apparait rapidement que les coupures les plus contraignantes se réferent aux niveaux
2 et 3 et que les influences de la plupart de celles-ci sont les plus importantes pour les
évenements de hautes énergies. En effet, en se focalisant sur les distributions a gauche de
la fig. 4.15, il apparait que le maximum de pertes en efficacité est prépondérant pour les
évenements au-dela de E, = 10 TeV.

Tout d’abord, si seul la coupure sur le nombre de lignes est considérée (en bleu),
la surface effective peut perdre jusqu'a [1 20 % en intensité notamment vers les plus
basses énergies. Les évenements de basses énergies, majoritairement volumiques, étant
principalement contenus et donc reconstruits sur tres peu de lignes, sont les plus touchés
par ce type de restriction. Ensuite, la coupure de niveau 2 (en rouge) influence beaucoup
plus la surface effective. Les pertes en terme d’efficacité sont de 1’ordre de [165 % a 185
% des basses aux hautes énergies. Cette fois-ci, la tendance s’inverse. Ce sont les plus
hautes énergies qui sont principalement touchées. La distribution, a gauche de la fig.4.16,
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F1G. 4.14: Surface effective Agﬁ du détecteur a cinq lignes réalisée sans aucunes coupures. Elle
est donnée en fonction du cosinus de I’angle zénithal des neutrinos incidents et est
moyennée sur différents intervalles énergétiques (TeV) : [0.1; 1] (en rouge), [1; 10] (en
vert), [10; 100] (en bleu), au-dela de 100 TeV (en rose) et sur la totalité (en noir).
Seules les erreurs statistiques sont présentes et les distributions sont moyennées sur les
neutrinos et anti-neutrinos réunis.
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F1G. 4.15: Surface effective Agff en neutrinos fonction de I’énergie Logi1o(E, (GeV)) (a gauche) ou
du cosinus de I’angle zénithal cos(8,) (a droite) pour les cas successivement inclusifs
ol : aucunes coupures(en rose), Nigne 2 2 (en bleu), |85 — 65| < 3° (en rouge),
N\ = -5.0 (en vert), fo-“ < 80° et 95‘-1 < 80° (en noir). Seules les erreurs statistiques
sont présentes.

permet d’illustrer cela ou les moyennes de la différence fo"‘ - fo'l, sur le nombre de
traces considérées, sont reportées en fonction du logarithme de I’énergie des neutrinos
E,. Celle-ci atteste que, en moyenne, les évenements de basses énergies possedent une
meilleure corrélation entre les deux angles d’ajustement 8 et 6*. Ceci peut s’ expliquer
par le fait que, comme cela a été rappelé précédemment, les traces de faibles énergies sont
principalement contenues dans le volume instrumentée et le nombre de hits directs (moins
soumis a la diffusion ou a la dispersion) se trouvent augmentés. Cela a pour conséquence
d’amener 2 déterminer un ensemble de parameétres de traces de x? plus faible en étape
1 de la stratégie que si la trace a reconstruire était éloignée. Ce dernier type de traces
peuplent majoritairement les évenements de hautes énergies (voir pp. 110).

Maintenant, avec la coupure de niveau 3 (en vert) qui utilise le critere /A (voir an-
nexe B.2 et en pp. 105), les pertes de surface effective sont moins sensibles a I’intervalle
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FIG. 4.16: A gauche : Différences e;jt-“ - Qﬁt-l, moyennées sur le nombre de traces considérées,
en fonction de I’énergie des neutrinos Logio(Ey(GeV)). A droite : Homologue de la
précédente pour la variable Lambda. Ces deux figures sont issus des données MC aprés
coupures sur Njigne = 2.
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en énergie considéré, avec (157 % et (153 % pour les hautes et basses énergies. A droite
de la fig. 4.16, les valeurs absolues de chaque /A, moyennées sur le nombre de traces
engagées, en fonction du logatrithme de 1’énergie des neutrinos sont représentées. La ten-
dance de |A| montre que, pour les basses énergies, la valeur de 5.3 est la plus représentée.
Ensuite, avec I’augmentation du nombre de hits détectés avec I’énergie des neutrinos, la
diminution de |[A\| apporte la preuve que les traces, dont le nombre de degré de liberté
augmente (voir la définition de A en éq. B.13), se trouvent mieux reconstruites. Ceci
n’est pourtant valable que pour les traces contenues, car ensuite |[/\| augmentent a nou-
veau lorsque E, = 10 TeV ou les évenements surfaciques sont prépondérants. Ainsi, la
variable A\ est quelque peu dépendante de 1’énergie en regard, mais pas suffisamment pour
permettre une éventuelle restriction fine aux événements de basses énergies.

Reste alors la derniere coupure de niveau 4 (en noir) pour extraire les seules traces
montantes. Cette fois-ci, les hautes énergies sont de nouveau plus sollicitées que les basses
énergies, avec [142 % et [16 % de pertes d’efficacité respectivement. Cette coupure, dont
le role est principalement d’éliminer les événements montants et proches de 1’horizontale,
atteint naturellement les évenements montants de hautes énergies puisque ce sont ceux qui
traversent le moins de matiere avant d’atteindre le volume instrumenté.

Ainsi, en prenant en compte la contribution de toutes les coupures mises en jeu, la
surface effective s’amenuise de [1 87 % et [1 98 % pour les basses et hautes énergies
respectivement. Cependant, la pureté des neutrinos extraits se trouve maximisée a plus de
99 %.

Les mémes types de conclusions peuvent étre réalisées avec les distributions angu-
laires présentent en fig. 4.15, a droite. Comme en fig. 4.14, la surface effective pour les
neutrinos Ag,f est représentée en fonction du cosinus de 1’angle zénithal cos(6,). De ces
distributions, respectant le méme code couleur que précédemment, les conséquences des
différentes coupures sont extraites. Avec principalement, pour la coupure de niveau 1, une
diminution de I’ordre de [110 % a [1 35 % de la surface effective pour les traces quasi-
ment verticales (cos(8,) = 0.8). La disparition des traces monolignes possedant un angle
Gﬁt'l ~ (° étant principalement la cause de ces diminutions (voir en pp. 103). Ensuite,
pour les coupures de niveau 2 et 3 aucunes particularités, liées a 1’intervalle angulaire
étudié, n’apparaissent. Reste alors la coupure de niveau 4 qui, intrinséquement, provoque
une diminution drastique des événements posseédant un angle zénithal supérieur a 80°, soit
cos(6,) < 0.17. Ainsi, mis a part pour les horizontaux, les coupures demandées n’engage
aucune conséquence particuliere sur un intervalle angulaire particulier que ce soit.

4.5 Sommaire et conclusions

Dans ce chapitre, les caractéristiques des flux utilisés au sein des simulations MC ont
donc été détaillées que cela soit pour les neutrinos ou les muons en 4.1. Ensuite, les cal-
culs de taux d’évenements relatifs a ces derniers par la manipulation des poids MC ont
été introduits en 4.2. De ces poids, a été mis en avant également la surface effective du
détecteur ANTARES pour des évenements neutrinos, représentative de 1’efficacité de dé-
tection du télescope pour un type donné de systeme de déclenchement, de sélection des
évenements par la stratégie de reconstruction (définie en annexe B.2), de reconstruction
de cette derniere et de coupures réalisées sur les données. La surface effective Ag est dé-
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finie dans ces détails en 4.3 et les coupures qui I’ont influencé sont décrites en 4.4.2. Ces
dernieres font a la fois I’objet de solutions générales pour extraire les évenements possé-
dant la meilleur résolution angulaire possible, pour les neutrinos et les muons (jusqu’au
niveau 3 inclu). Ensuite, au-dela du niveau 4, celles-ci deviennent capables d’extraire les
seuls neutrinos montants détectés par ANTARES avec une pureté de plus de [1 99 % et
une qualité de reconstruction supérieure a [1 90 %. Ainsi, un taux de 0.68 évenements
neutrinos par jour et une surface effective en fin d’application de la totalité des coupures
sont extraits (voir tab. 4.3 et la fig. 4.15, a gauche et a droite) et ceci sans aucune hypo-
these de direction particuliere. Un des objets du chapitre suivant, liée a la détection de
matiere noire dans le Soleil, sera donc de renormaliser le spectre en angle zénithal pour
déterminer le bruit de fond en neutrinos atmosphériques dans la direction du Soleil et de
prendre en compte les ouvertures angulaires d’observation potentielles. En conséquence
de cela, la sensibilité du télescope ANTARES a la détection indirecte de matiere noire
dans le Soleil sera évaluée.
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Chapitre 5

L_a matiere noire et le Soleil

Dans ce chapitre, les modes d’interaction de la matiere noire avec la matiere "ordi-
naire" de type baryonique, telle que la diffusion élastique ou I’attraction gravitationnelle
produite par des corps massifs, seront décrits indépendemment de la nature de la maticre
noire (du type Kaluza-Klein ou pas) en 5.1. Les canaux d’auto-annihilation au travers des-
quels les particules de matiere noire donnent naissance a des particules issues du Modele
Standard seront également abordés, ainsi que leurs parametres intrinseéques comme les
rapports de branchement ou les termes de masses engagés. Un Monte-Carlo, apparaissant
sous le nom de "WIMPSIM", sera introduit et les variables d’entrée explicitées en 5.3.
Ceci afin d’aboutir, au final, aux flux de neutrinos muoniques arrivant sur Terre affec-
tés par le passage en milieu solaire et par les oscillations a trois saveurs (voir en 5.2 et
en annexe A). Enfin, le nombre d’évenements attendus provenant directement de 1’auto-
annihilation de la matiere noire ainsi que ceux liés aux bruits de fond atmosphériques
seront estimés en 5.4, afin d’aboutir a la sensibilité d’ ANTARES attendue pour ce type de
flux en 5.5.

5.1 Accrétion, auto-annihilation et flux associés

Comme il est décrit en 1.4, le systeme solaire évolue dans un vent de matiere noire
dont les parametres de vitesse moyenne V et de densité locale Pjocae peuvent étre contraints
par I’observation des courbes de rotation des étoiles au sein de notre Galaxie. Bien sir,
du fait de la localisation du systeme solaire au sein de la Galaxie ([J 8kpc du centre
galactique), il est difficile d’obtenir avec une grande précision cette courbe de vitesse
moyenne en fonction de la distance au centre. Cependant, suite a plusieurs observations
provenant des équipes comme Bahcall et al. [6], Caldwell et Ostriker [13] ou encore
Turner [45] et a I’étude de différents modeles de halo galactique, que Bergstrom, Ullio et
Buckley [10] ont abouti aux parametres locaux suivants :

Plocale = P 1[0.2;0.8] GeV.cm™ and,

V=<V2>Y2~ 270km.s7L.

Ou p,, représente la densité de matiere noire dans la région solaire. Cependant, du fait
des connaissances limitées concernant le profil de densité présent au centre de la Galaxie,
il est généralement fait I’hypothése d’un profil isotherme variant comme p o 2, ce

119
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qui méne 2 un profil de rotation plat ot la densité locale Piocge = 0.3 GeV.cm™ et ol
les vecteurs vitesses des particules de matiere noire obéissent a une distribution du type
Maxwell-Boltzmann avec une vitesse moyenne Vigeae = 270 km.s™2. Ce sont ces derniers
parametres cinématiques liés 4 la matiere noire qui seront utilisés dans la suite de 1’étude.

La situation globale et actuelle de la matiere noire, indépendamment du modele étudié,
est maintenant posée. En ce qui concerne le systeme solaire, il s’agit maintenant de discu-
ter de la capture de celle-ci par un corps massif comme le Soleil et de préciser le chemin
au travers duquel les neutrinos de saveur muonique sont produits. Dorénavant, le modele
UED (Universals Extra-Dimensions) 4 1 dimension supplémentaire sera considéré et tous
les calculs et résultats qui suivent seront donnés dans ce sens.

5.1.1 Mode de capture par le Soleil

Du fait de la nature présumée des WIMPs qui interagissent faiblement avec la matiere
baryonique, les interactions par courant faible vont €tre réduites mais non nulles. Ainsi,
lorsqu’ils rencontrent des environnements aussi denses que le milieu solaire, les WIMPs
subissent des diffusions €lastiques avec les particules du milieu. Cela occasionne un ralen-
tissement des WIMPs qui, lorsque leur vitesse devient inférieure a la vitesse d’extraction
solaire, sont contraints d’étre capturés par interaction gravitationnelle au coeur du Soleil.
Ce taux de capture solaire C, est exprimé de la maniere suivante [23] :

_ 3
C,, =3.35 x 10872 ( Po ) (27Okm's 1)

0.3GeV.em™ Vo
+2.60y g +0.175 TeV \
o OH, O'HLSI OHes € ' 5.1)
105 pb Mg

ou P et V. représentent respectivement la densité locale et la vitesse moyenne des
LKPs aux alentours du Soleil, oy o est la section efficace de diffusion élastique du type
B(l)—proton et dépendante du spin, Oy g et Oyeg sont les sections efficaces de diffusion
élastique du type BY-proton et BY-Helium indépendantes du spin. Les facteurs 2.6 et
0.175 sont relatifs aux proportions des éléments dans le Soleil et prennent en compte les
facteurs dynamiques qui s’y réferent respectivement. Enfin, Mgy représente la masse de
la LKP (Lightest Kaluza-Klein Particle). Cependant, la section efficace dépendante du
spin se révele étre trois ou quatre ordres de grandeur plus large que les sections efficaces
indépendantes du spin, comme cela apparait au travers des €q. 5.3 et 5.6 suivantes pour le
modele UED considéré [34] :

gim2 2
UED p 2 2 2 2 p
~ Y +Y)AP + (Y2 + Y5 ) (AR + AP 5.2
UH,SD 8T[mé(1) (mqg) _ mB(l))2 |:( UR UL) u ( dr dL)( d S)] ( )
Tev\* /0.1)\?
1.8 x 10 pb (me ) (K) , (5.3)
B

pour la section efficace dépendante du spin, ou ¢; correspond a la constante de cou-
plage d’hypercharge, m, est la masse du proton, Mgy et Mo sont les masses de la pre-
miere excitation du type Kaluza-Klein du boson de gauge d’hypercharge et d’un quark
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d’hélicité droite du Modele Standard respectivement. En effet, I’échange par KK-quark
d’hélicité droite domine ici du fait d’une hypercharge beaucoup large que son équivalent
d’hélicité gauche. Pour finir, les Yq , dénotent les hypercharges associ€es aux quarks I¢-
gers (u, d) d’hélicité droite ou gauche et les Af, associés aux fractions de spin vérifiées par
les différentes especes de quarks dans le proton, sont donnés ici comme [38] :

AP =0.78 £ 0.02, A} =-0.48+0.02, A? =-0.15+ 0.07. (5.4)

Ceux-ci ne doivent pas étre confondus avec A = (mq(l) - mB(1)> /mgw. En 5.4.1, I'im-
R

portance de ce parametre A sera abordé pour ce qui concerne les valeurs de flux de neu-
trinos muoniques attendus.

Maintenant, pour la section efficace indépendante du spin, il apparait que [34] :

44 2
vep ., 9My (1 8 L1 +
ONS” = T6rm2, [mﬁ (f Tt o7l 818%m2, (289, +25fr) )
Tev\2 [ /100GeV') 2 Tev\2 /0.1\?]°
D1.2><10‘1°pb( ) <7) +0.09( ) <—) , (5.6)
Mpw My Mg A

ol my est la masse du nucléon cible (Hydrogene, Hélium, ...), my, est la masse du
Higgs léger 1ié aux modeles supersymétriques qui contraint la limite sur le rayon de com-
pactification R de la dimension supplémentaire [3] (M, < 114.1 GeV selon les dernicres
mesures de précision éledtro-faibles du LEP 2 [72]), et les parametres fr,, fr,, frc sont
des constantes de couplage relatives aux interactions WIMP-quark (u, s) ou WIMP-gluon
(voir la réf. [34] pour plus de détails). Ensuite dans les deux termes qui suivent, le premier
correspond aux échanges par canal s au travers d’un boson de Higgs et le second par canal
t au travers d’un KK-quark respectivement. Cela peut étre percu a 1’aide des diagrammes
de Feynman suivants [42] :

g i ) B B BY
(1) |
q(l) ! : H
|
q BY g q q L—>—q

F1G. 5.1: Diagrammes de Feynman de la diffusion élastique B®/quark par I’échange d’un KK-
quark q@ et B®/gluon par I’échange d’un boson de higgs H.

A

Ainsi, I’expression (5.1) peut étre simplifiée et 1’étude localisée sur les interactions
dépendantes du spin, dominantes au sein du Soleil, avec :

270km.s* 3 (o] TeV \ 2
C. =3.35x 10185—1( Plocale ) ( ) ( H.5D ) ( ) 67
© 0.3GeV.cm™ Viocale 10 pb Mpw 5.7)

De ce taux de capture C., des LKPs au sein du Soleil, il est possible de déterminer
le taux d’auto-annihilation des B® en faisant deux hypotheses qui vont influencer tout le
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reste des calculs prévisionnels. Premierement, les taux de capture et d’auto-annihilation
sont considérés assez €levés pour permettre d’aboutir a un équilibre entre ces deux pro-
cessus au coeur du Soleil. Deuxiemement, 1’age du systeme solaire t; doit étre suffisant
pour mener a cet équilibre. Ainsi, a I’équilibre, la variation dans le temps du nombre de
LKPs présentes au coeur du Soleil doit tendre vers zéro avec une expression donnée par :

N = C@ - (NA@N)
~ 0, a I’équilibre. (5.8)
Ou N = gN/Jt représente la variation temporelle du nombre N de B® au coeur du

Soleil et le terme NALN = A, x N? correspond au taux d’auto-annihilation pour N paires
BWB®, A étant défini comme :

(5.9)

ou < gV >est le produit de la section efficace d’auto-annihilation par la vitesse relative
des LKPs par unité de volume. Un volume unité relatif au volume effectif Vess qui, quant
a lui, est obtenu de [24] en contraignant 1’excitation thermique des WIMPs due aux
températures en présence par leur potentiel gravitationel au coeur du Soleil. Il en découle
que :

T 2
Verr = 1.8 x 10® cm® (me?:)) : (5.10)
B

Maintenant, connaissant le taux d’auto-annihilation exprimé pour une paire de B® en
€q. 5.9, il est simple d’obtenir de 1’éq. 5.8 un taux d’auto-annihilation I pour une seule
de ces particules en écrivant :

1
M= SAcN? = —C@tanh (N/CQAQt@> , (5.11)
oll le terme en tanh?(...) est un facteur relevant le caractére de non-équilibre, avec

v CoAs vu comme I’inverse du temps caractéristique pour lequel, lorsque t, > (\/C@AQ) _1,
I’équilibre est considéré comme atteint. En déduisant des équations (5.7), (5.9) et (5.3), le

produit v/C,Axt, devient :

13
Tev # 0.1
VCohot, ~ 34 ( © ) —=. (5.12)

Mpa)

Avec to, ~ 4.5 x 10° années pris comme 1’Age moyen du systéme solaire. En fig. 5.2,
pour des masses Mgy [ [400 GeV; 1200 GeV] proposé en [42], le produit +/CoAxts
apparait toujours supérieur a ’'unité. Ceci permet de confirmer que 1’équilibre au sein
du coeur solaire est atteint a I’heure actuelle pour des masses de LKPs inférieures ou de
I’ordre du TeV.

Cette constatation faite, le taux d’auto-annihilation des paires B®B® en particules
du Modele Standard est ainsi maximisé et laisse présager des résultats intéressants pour
ce qui va suivre. Cependant, une description détaillée des canaux mis en jeu est dans
un premier temps nécessaire pour permettre d’estimer au mieux les flux de neutrinos
associés.
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F1G. 5.2: Représentation de I’équilibre intérieur au Soleil entre les processus de capture et d’auto-
annihilation par la dépendance du /C.Axts en fonction de la masse mgu considéré.
Et ceci pour t,, = 4.5 x 10° années, A = 0.14 et mgy O [400GeV; 1200 GeV]. Quelque
soit I’amplitude de mgw, /CoAnts > 1. L’équilibre est donc atteint.

5.1.2 Canaux d’auto-annihilation et flux de neutrinos associés

Alors que le taux d’auto-annihilation d’une paire BUB® a été déterminé, il s’agit
maintenant de lister quels sont les canaux rentrant dans la production de neutrinos muo-
niques, détectables par les télescopes a neutrinos comme ANTARES, que cela soit par des
voies primaires ou secondaires.

Premierement, du fait de la nature bosonique de la LKP, la suppresion de chiralité
est inexistante au vertex d’annihilation et cela induit la production massive de paires
fermions/anti-fermions. Ensuite, I’hypothese est faite que tous les premiers niveaux d’ex-
citation KK sont dégénérés en masse et que les contributions provenant des modes pri-
maires (zéro-modes) des scalaires, fermions et bosons de gauge peuvent étre négligés
d’apres [43] et [33] dans le calcul des différentes sections efficaces. Enfin, les effets de
brisure de symétrie électro-faible éventuelles sont également négligés.

Ainsi, les processus d’auto-annihilation BOB® . ff et BOB® - @@* vont se
réaliser suivant des canaux en t et U comme cela apparait au travers des diagrammes de
Feynman en fig. 5.3 et 5.4. Les échanges en KK-fermions f® d’hélicité droite ou gauche
sont permis pour I'un et en KK-Higgs ¢® pour 1’autre. Dans le cas de la production
directe de neutrinos, seulement les KK-neutrinos v d’hélicité gauche sont échangés. Tout
ceci est résumé dans le tab. 5.1 ou la description des diagrammes de Feynman respectifs
sont présents. En se référant a [43] pour le calcul des sections efficaces de chacun des
processus engagés, la section efficace o(BWBM _ ff) est donnée par :
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Etat initial | Etat final | Diagrammes de Feynman
B8O | ff | t(f2 Q). u (0 1)
B(l)B(l) (p(p* t ((p(l))’ u ((p(l))’ TC.

TAB. 5.1: Diagrammes de Feynman présents dans les processus d’auto-annihilation BB® dans
des canaux d’interaction du type t et u. f correspond au zéro-mode du champ fermio-
nique du MS considéré et ¢ au doublet scalaire du Higgs pour laquel T.C. représente
les termes de contact relatif au diagramme de Feynman pour les interactions a quatre-
points de bosons de gauge scalaires(fig. 5.4, diagramme de droite).

FIG. 5.4: Diagrammes de Feynman d’auto-annihilation BWB® en bosons scalaires de Higgs.

_ Ne (gt +gg) [10(2mg, + ) arctanh(B) — 7sf3]

o (5.13)

o8B - f7)

ot N¢ est la somme des couleurs présentes dans I’état final (N&@* = 3, N/&on = 1),
Les couplages g, r = 91Yr avec Y|_g définit comme I’hypercharge du fermion dans 1’état
final. L’entropie S = 211°, T3/45 avec g, et T, le nombre de degré de liberté relativiste et
la température au freeze-out. Enfin, 8 est définit comme :

B=/1- 4”25(”_ (5.14)

Maintenant, concernant la section efficace o(BWB® —. @g*), elle est donnée par :

VA

67Bs ' (5.15)

o(BWBY - gg") =



J.Ad. ACCURKLCILIUIN, AU LTU-AININIA ATIUIN L1 'L UA AXDULCLLED 120

ou Y, =1/2.

D’apres les expressions 5.13 et 5.15, les sections efficaces d’auto-annilation BOB®
sont directement proportionnelles aux hypercharges des champs du MS dans 1’état final
et il est donc rigoureusement plus simple de déterminer les différents rapports de bran-
chement comme cela a été fait en réf. [27] et dont les résultats sont référencés dans le
tab. 5.2.

Etats initials Etats finals Rapports de branchement
VeVe, VuVy, ViVt 0.014
ete, utuT, T 0.23
BOBW u, ct, tt 0.077
dd, ss, bb 0.005
Qo 0.027

TaB. 5.2: Rapports de branchement pour les différents canaux d’auto-annhilation B@BW® en fai-
sant I’hypothése que A = 0.14, la différence massique relative entre la LKP et le KK-
quark q(Rl). Les valeurs présentées sont sans sommation sur les différents états finals et
la masse du Higgs a été supposée plus Iégére que mgw/2.

Cependant, méme si I’ensemble des canaux a I’état final est bien connu, les fermions
ou bosons de Higgs subissent des contraintes dans le milieu solaire qu’il est nécessaire de
prendre en compte pour réduire le nombre de canaux pouvant apporter une contribution
certaine au flux total de neutrinos muoniques. Ces contraintes sont présentées ci-apres
pour les especes suivantes :

— Les quarks 1égers(u, d, S) interagissent tres rapidement avec le milieu solaire et leurs
contributions directes par échange de bosons lourds s’averent minimales.

— Le lepton U est directement li¢ a la production de neutrinos muoniques au travers
du canal de désintégration : U™ — e*VgV, ou, U~ — €7 V.V, avec un rapport de bran-
chement proche de [1100% [39]. Cependant, la part d’énergie allouée aux neutrinos
est tres faible, de I’ordre du MeV, et est bien en dessous du seuil de détection des
télescopes a neutrinos actuels ({110 — 50 GeV).

— Les bosons de Higgs issus du doublet scalaire ¢@* se désintegrent principalement
en doublet de quarks bb aux basses valeurs de my, ou en doublet de bosons de
jauge W"W* et Z9Z° pour my = 135 GeV, comme cela apparait en fig. 5.5. Les
contributions en terme de production de neutrinos muoniques doivent donc étre
calculées a partir des seuls produits de désintégration du Higgs avec les rapports de
branchement de désintégration qui s’y rapportent. Seulement, similairement a [43],
il est fait le choix de négliger les effets de brisures de symétrie électro-faibles telles
que les auto-annihilations des paires BYB® en bosons de jauge de mode zéro (du
Modele Standard) ne sont pas permises. Ceci implique alors de négliger ce canal
d’auto-annihilation.

Restent alors les principaux modes de production de neutrinos muoniques qui seront
les seules contributions prises en compte pour le calcul du nombre d’événements espéré
et dont la description exhaustive est donnée ci-apres (voir les réf. [11] et [28] pour de
plus amples détails).
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F1G. 5.5: Rapports de branchement des principaux canaux de désintégration du boson de Higgs
scalaire issu du Modéle Standard en fonction de sa masse my(GeV).

5.1.2.1 Neutrinos secondaires issus de la désintégration des pions chargés r*(ud),
T (du)
Les neutrinos peuvent €tre produits au travers de la désintégration de pions char-

gés. Ces pions T sont la conséquence de I’hadronisation des quarks issus de 1’auto-
annihilation des paires B®@B® comme le montre le cycle de désintégration suivant :

) 0 (-
BYB® _ qg - m* —put+ (v)u

! (5.16)
Q = _
e+ Ve +Vu(Vy). (5.17)

Cette hadronisation des quarks en pions chargés va étre gouvernée par les fonctions de
fragmentation (FFs) notées Dg(x, Q?). Elles correspondent 2 la probabilité qu’un type de
quark g puisse donner lieu a la formation d’un pion possédant une fraction X de 1’énergie
au centre de masse Q . En réf. [11], I’énergie au centre de masse est considérée comme
Q? ~ mé(l) et les FFs calculées en [29] et [30] pour des corrections radiatives de niveau
deux sont définies comme :

D7(x,Q) =Nx* (1-x* , (5.18)

ou N, a et  sont des parametres libres d’ajustement. Les amplitudes de ces derniers
sont référencées dans le tab. 5.3, ou le quarktop est absent du fait que, en raison d’un temps
de vie trés court (J0.5 x 107%* s [39]), ’hadronisation ne lui soit pas permise. La fraction
X d’énergie est définie comme le rapport X = Ejy »/Q, avec Ejy » ’énergie d’injection
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F1G. 5.6: Fonctions de fragmentation des différents quarks participant au processus d’hadronisa-
tion en pions chargés. En noir, est représentée la fonction de fragmentation principale
provenant des quarks u ou d. En rouge, vert et bleu foncé, sont représentées celles dé-
diées aux quarks s, ¢ et b respectivement. Enfin, la sommation sur toutes les contributions
est illustrée en turquoise.

du méson 71T avant sa désintégration. En fig. 5.6, ces fonctions de fragmentations sont
représentées. Il y apparait en premier lieu que les contributions partoniques principales
proviennent des quarks U et d (D7(x, Q%) = DZ(x, Q?)) ce qui est une conséquence naturelle
de la nature intrinséque des pions chargés dans le MS (71" (ud), 77 (du)).

Hadron | saveurs N a B
g u=d |0448 -148 00913
S 16.6 0.133  5.90
c 6.17 -0.536 5.60
b 0259 -1.99 3.53

TAB. 5.3: Paramétrisation des fonctions de fragmentations pour toutes les contributions des
quarks liees a la formation de pions charges.

Ensuite, un spectre de pions chargés faisant suite au processus d’hadronisation peut
étre déduit par la sommation des différentes fonctions de fragmentation pondérées de la
section efficace d’auto-annihilation des BY en paires de quarks :

N,

avdx

=) " ovDJ(x, Q. (5.19)
q

Avec oV dN/dx le spectre de pions chargés en fonction de 1’énergie allouée X. Les co-
efficients ggv = ov(BYBWD _ ¢0) ont été calculés a partir de ’éq. 5.13 et sont répertoriés
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F1G. 5.7: Contributions des différents quarks u (noir), d (rose), s (rouge), ¢ (vert) et b (bleu foncé)
au spectre global de pions chargés (turquoise) aprés hadronisation. Ce spectre corres-
pond a la somme des différentes fonctions de fragmentation des quarks pondérées de
leur section efficace d’auto-annihilation associée (ov(B@B® - qq)).

dans le tab. 5.4.

Canaux agyVv(pb)
BOUBD _ uu| 4.62
BOB® _, ¢t
BOWB®W _ dd
BWBW _, ss | 0.003
BOB® _, bb

TAB. 5.4: Sections efficaces d’auto-annihilation des canaux BOBW _, qg pour une masse mgu =
1TeV.

En fig. 5.7, les canaux en UU et cC dominent maintenant le spectre hadronique. Les
sections efficaces d’auto-annihilation (voir éq. 5.13) étant directement proportionnelles
a la somme quartique des hypercharges, les contributions en d, S et b sont amoindries
contrairement aux autres. En effet, en tant qu’exemples, Y!' = +1/3;Y" = —4/3 et YE =

+1/3; YE = +2/3. Ce spectre de pions chargés a également été déterminé en [11] et une
fonction de paramétrisation a été extraite sous la forme :

dN,; 0.7
ov ™ 2X1.1e7.5x pb, (5.20)

toujours pour une masse Mg de 1’ordre du TeV. Cette fonction de paramétrisation ap-
parait toutefois efficace que pour une portion d’énergie allouée aux pions x [J [0.01; 0.8].



J.Ad. ACCURKLCILIUIN, AU LTU-AININIA ATIUIN L1 'L UA AXDULCLLED 127

4 . — . . —

0.01 .10 1.00

FI1G. 5.8: Spectre de pions chargés sommes sur les differentes contributions de quarks et sur les
deux types 11" et 7. En trait plein, le résultat de la fonction analytique et en pointillé,
la fonction paramétrisée dont I’ajustement est jugé correct pour x < 0.8.

Au-dela de cet intervalle, le spectre de pions chargés peut étre surestimé jusqu’a [J 5%
(fig. 5.8).

Ensuite, a partir de I’appendice C de [36], le spectre de désintégratrion d’un pion 7T*
en neutrinos et anti-neutrinos est définit par :

Ny, (E)) =~ ﬁr(p‘o +Agz? + Agz®) pour E, < rEj
U m(BO + B/0|nZ + BZZ2 + B323) pour rEn_ < Ev < Er[, ’
1
Ny, (E,) = A-nE, Pour E,<(1-1E,. (5.21)
T

Avecr = mﬁ/m,zT etz = E,/E. Les coefficients (Ag, Az, Az) = (0.94486, —2.7892, 1.2397)
et (Bo, B'o, Ba, Bg) = (-2.4126, —2.8951, 4.3426, —1.9300) paramétrisent la désintégra-
tion avec I’hypothese que les pions et les muons résultants sont toujours relativistes. Pour
un pion 1T, il suffit de substituer les particules par leur anti-particule.

Finalement, c’est par la convolution des deux spectres que le spectre final de neutri-
nos et d’anti-neutrinos peut étre déterminé. La fig. 5.9 présente, a gauche, ce spectre en
fonction de la fraction d’énergie X = E,/Ey,;; allouée a la fin de la chaine de désintégra-
tion. Ceci avec toujours I’hypothese que mgw [J1 TeV. L’allure du spectre est en accord
avec les résultats de [11]. Il permet d’observer le manque de contribution provenant des
Vy au-dela de x [10.42, du fait d’une redistribution énergétique avec le muon associé(voir
I’éq. 5.17). Cela apparait en 5.21 ou, E, < (1 - r)E est intrinsequement 1ié au rapport de
masse entre un muon et un pion chargé. Toujours en fig. 5.9, le méme spectre en neutrinos
et anti-neutrinos est représenté a droite mais, cette fois-ci, mis a I’échelle par la section ef-
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F1G. 5.9: Spectre de neutrinos (noir) et d’anti-neutrinos (rouge) muoniques pris séparément en
fonction de la fraction d’énergie restante par rapport a I’énergie initiale au centre de
masse Q2. Ce spectre est valable dans le cas d’une désintégration du pion 7r*. Pour 71T,
les contributions sont inversées. A gauche, les fonctions de fragmentation ont été pondé-
rées par leur section efficace associée et a droite, par leur rapport de branchement. Les
spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™) d’une paire de LKP.

ficace d’auto-annihilation globale des B en particules du Modele Standard. Ainsi, seuls
les rapports de branchement interviennent dans cet histogramme.

5.1.2.2 Neutrinos secondaires issus de la désintégration prompte semi-leptonique

des quarksc, b

Hormis le fait que les quarks lourds charm ou bottom contribuent au flux global de
neutrinos au sein du Soleil au travers de leurs hadronisations en pions chargés, ils peuvent
également participer au processus par une désintégration semi-leptonique a trois corps.
En effet, comme il est référencé en [28] et [39], les quarks lourds b et ¢ peuvent se
désintégrer de maniere semi-leptonique au sein de structures sans couleurs (hadrons) b-

quark ou c-quark respectivement.

Premierement, pour le cas du quark b, il peut se désintégrer de la maniére suivante :

Ce canal de désintégration semi-leptonique présente un rapport de branchement By, _, xyy

b - X+u +v,.

(5.22)

134 + 0.62% de [39] et _[5], et développe un flux différentiel de neutrinos ou d’anti-
neutrinos (conséquence de b ou b respectivement) du muon tel que :

)

— 2Bb4> Xuv
Eq

(1-3¢+2°) ,

pour O < E, < Eq et dans la limite relativiste(8 — 1).

(5.23)

Avec X = E,/Eq et Eq = Z;E;, Iénergie du quark b. La perte par hadronisation est prise
en compte au travers du coefficient zf ~ 0.73 (+ 5%) a partir de I’énergie d’injection E;
prise au vertex d’auto-annihilation B&OB®.

~
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Ensuite, dans le cas du quark c, le principe de désintégration par rapport au quark b
reste le méme avec le schéma suivant :

C - X+u" +vy,. (5.24)

Avec pour rapport de branchement B¢ _ xy,y >~ 9.5 £ 0.8% de [39] et [32] et une
expression de flux différentiel de neutrinos(anti-neutrinos) du muon donnée par :

dNVu BC~Xuv S 2. 4.3
= -3+ X, 5.25
( dEV )cc Ed <3 § 3X ) ( )

pour O < E, < E4 et dans la limite relativiste(f — 1).

Avec une perte par hadronisation prise en compte au travers de z; ~ 0.58(+ 5%).

Ceci étant, avant le processus de désintégration semi-leptonique, les quarks vont subir
des interactions par diffusion élastique au sein du milieu dense solaire. Ces interactions
vont ralentir de manicre certaine les quarks et, par la-méme, diminuer leur énergie respec-
tive et parfois les stopper. Cet effet est pris en compte en [41]. Ainsi, comme dans le cas
du canal pionique ou le spectre fonction de la fraction énergétique allouée a été introduit,
une distribution du nombre différentiel d’hadrons lourds peut étre exprimée comme :

1 /dN E. { ( 1 1 )]
— | — Eq) = — E e , 5.26
N (dEd)hadrons( d) Eg i Ec Eqd ( )

ou E. = 250 GeV pour les quarks C et E. = 470 GeV pour les quarks b. Ainsi, les
flux différentiels relatifs a la désintégration semi-leptonique des quarks b et ¢ convolués
de la distribution précédente dans la gamme d’énergie O < E < z(E; permet d’obtenir le
flux différentiel de neutrinos (anti-neutrinos) produits au coeur du Soleil dans ces canaux.
Cela apparait en fig. 5.10 ou la contribution directe (avec ou sans prise en compte des
rapports de branchement) du canal de désintégration en C est plus élevée que celle en b,
mais ce dernier permet un apport plus important en énergie (au-dela de x J0.58 =z%) du
fait d’une perte par hadronisation plus faible.

5.1.2.3 Neutrinos secondaires issus de la désintégration du quark top

Comme il a été présenté dans le paragraphe concernant 1’hadronisation des quarks en
pions chargés (5.1.2.1), le quark top ne peut s’hadroniser. Par contre, sa contribution par
désintégration en matiere de production de neutrinos muoniques énergétiques sera consé-
quente du fait d’'une masse tres importante et d’'une hypercharge équivalente a celle des
quarks up ou charm. En effet, en [39], la masse du top est évaluée am; = 1725 + 15 +
1.3 GeV conformément aux mesures réalisées au Tevatron issues des Run-1 (1992-1996)
et Run-II (2001 a aujourd’hui). Ensuite, les hypercharges (Y! = +1/3; Y! = —4/3) induisent
une valeur de section efficace o(BMWB® . ff) = 4.62 (voir les éq. 5.13 et 5.4). Ces
constatations permettent d’envisager une production significative de neutrinos de haute
énergie dans I’hypothese ou la masse de la LKP est supérieure a la masse du quark top.

Ainsi, I’estimation du flux différentiel de neutrinos muoniques(référencée en [28])
se fait principalement au travers des produits de désintégration du top, c’est-a-dire par
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F1G. 5.10: Flux différentiel de neutrinos (anti-neutrinos) produit par la désintégration semi-
leptonique des quarks lourds ¢ (noir) et b (rouge). En traits pleins et pointillés appa-
raissent les contributions des deux canaux sans et avec la prise en compte des rapports
de branchement d’auto-annihilation BOB® respectivement. Les spectres en neutrinos
sont donnés par annihilation (ann™1) d’une paire de LKP.

I’intermédiaire des bosons de gauge W*, W™ et des quarks b, b. En effet, la quark top se
désintégre avec un rapport de branchement B;_ w, =~ 100% selon le schéma suivant :

t- W'+b. (5.27)

La désintégration semi-leptonique du quark b a déja été étudiée dans le paragraphe
précédent. Tandis que pour le boson de gauge W, si le canal de désintégration en muon
est seulement envisagé, il peut se désintégrer de la manicre suivante :

W ot + v, (5.28)

avec pour rapport de branchement By _, ;,y >~ 10.57 + 0.15% [39]. C’est donc au tra-
vers de I’apport des deux contributions de désintégration du boson de gauge W et du quark
b que le flux différentiel de neutrinos dN,, /dE, du muon peut étre exprimé selon [28] par :

(de,,) _ Bw_w min (E., &) o (% (1_3[) £ <E, <y (1+B[) £+)
1

dE, ), 2%BEwBw  max(E_ &)
Bbﬁva
2% BEq

N -12 .

Oupfety= (1 - Btz) sont la vitesse et le facteur de Lorentz du quark top respec-

tivement. Dans le premier terme, le boson W possede une énergie E\y au moment de sa
désintégration donnée par :

Dy [E-/Eq, min (1, E+/Eq)] © (E, < % (1+B)Ed) . (5.29)
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m? +m3
Ew=——% 5.30
W 2m, (5.30)
avec my = 80.403 + 0.029 GeV [39] et une vitesse :
2 _m2 E
By = 1t "M _ b (5.31)

2 2 F
mZ+my  Ew

Ici, le quark b possede une énergie d’injection Ey, plus faible que celle du boson W du
fait que, cinématiquement :

mZ —m3,

E, =
b 2m;

(5.32)

Ensuite, le quark b subit des pertes par hadronisation rapportée en 5.1.2.2 pour aboutir
a une énergie au vertex de désintégration E4 = Z?Eb. Dans le second terme, le spectre dif-
férentiel du quark b est paramétrisé par la fonction Dy, toujours dans les limites relativistes
(B, — 1). Cette fonction est donnée par :

1
Dy (X, ) = 3 [9 (X*-y*) +4(x*~y®) +6In %] . (5.33)
Sont définies également les énergies, & = Ew (1 + BW) et Ex = Ey)t (1 F B[)_l.
Enfin, la fonction d’Heaviside : ©(x) = 1, si la condition X est vraie et O sinon ; elle apporte
les limites cinématiques des désintégrations dans les intervalles d’énergie disponibles.

Finalement, le flux différentiel de neutrinos muoniques provenant de la désintégration
du quark top est présenté en fig. 5.11. La contribution des deux produits de désintégra-
tion du quark top, W et b, y apparaissent. L’hypothése d’une énergie au centre de masse
Q? proche de M2, 00 1TeV? est toujours valable et le spectre de neutrinos est repré-
senté en fonction de la fraction d’énergie allouée aux neutrinos : X = E,/Eyjyj, ol Eyjp;
est I’énergie d’injection du quark top avant sa désintégration. Ainsi, méme si I’apport
en neutrinos dans le canal b - Xuv ne représente que [1 18% de la production totale,
celui-ci est non-négligeable a basse énergie comme cela peut étre constaté pour des rap-
ports relatifs en énergie X < 0.07. Ensuite, en ce qui concerne le canal W - puv, le
flux différentiel en neutrinos reste constant pour X < 0.2 ou il est dominé par les para-
metres li€s a la cinématique de désintégration du boson W comme Ey et By. Au-dela
de cette valeur, le spectre diminue suivant une loi de puissance o< E}? liée au facteur
In (min (E4, &) / max (E-, £)).

5.1.2.4 Neutrinos secondaires issus de la désintégration du lepton 1

Derniere et non-négligeable source de neutrinos secondaires, est la désintégration des
leptons tau. En effet, la désintégration du lepton tau va supplanter les contributions ex-
plicitées précédemment pour plusieurs raisons. Tout d’abord, la production de leptons
e, M4, T par auto-annihilation des paires de LKP (B®B®) dominent tous les autres canaux.
Cela apparait dans le tab. 5.2, oit Be, r = 0.23 du fait d’hypercharges (Y| = -1;Y| = +2)
importantes (voir 1’éq. 5.13). Ensuite, les leptons tau peuvent se désintégrer et donner
lieu a la production de neutrinos muoniques au travers de la plupart de ces canaux. Soit
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F1G. 5.11: Flux différentiel de neutrinos (anti-neutrinos) produit par la désintégration du quark
top. Les deux contributions provenant des bosons de gauge W (en noir) et des quarks
b (en rouge) apparaissent. La somme de ces contributions, correspondant a la désinté-
gration du quark top, est représentée (en tires bleus) avec le rapport de branchement
d’auto-annihilation BO@B® _, tf pris en compte. Les spectres en neutrinos sont donnés
par annihilation (ann™t) d’une paire de LKP.

de maniere directe, soit par 1’oscillation de neutrinos tau. Tous ces canaux peuvent Etre
schématisés de la maniere suivante :

T - |+ v+ v, oy, (5.34)
T - X+ vg . (5.35)
Avec, | = L, e leptons et X correspond a des mésons lourds tels que 1T, a5, P, ou

encore K. Dans les canaux de désintégration en T — vV, les neutrinos muoniques et
du tau sont produits avec des rapports de branchement B;_,,, = 17.36 = 0.05% et
B;_ e = 17.84 + 0.05% [39]. Seuls ces deux canaux leptoniques seront considérés ici
pour I’étude analytique. Les autres canaux seront abordés en milieu solaire (voir [15], [16]
et [17]) dans la section dédiée a la simulation Monte-Carlo. Conformément aux calculs
précédents, c’est en suivant la méthode décrite en [28] et [8] que le flux différentiel de
neutrinos muoniques et tauiques peuvent étre exprimés suivant :



J.Ad. ACCURKLCILIUIN, AU LTU-AININIA ATIUIN L1 'L UA AXDULCLLED 150

L L L L L L L L L B

[EnY
o

[EEy

,/dx (ann

dN

101 E
102 E T

102 E

4 neutrinos:
10" — Vv,
- —V,
10° ---v,(with BR)
= ---V (with B.R.)

1O'GE :
S T T B T T D D S T
01 02 03 04 05 06 07 08

X

F1G. 5.12: Flux différentiel de neutrinos muoniques (rouge) et anti-neutrinos du tau (noir) produit
par la désintégration du lepton 1. Concernant les neutrinos du tau, une somme sur
les canaux en T — lvv(ou | = u, e) a été réaliée. Les spectres sont représentés avec
ou sans rapport de branchement d’auto-annihilation BWB® _, 1T (ligne pleine/tirés)
pris en compte. Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™') d’une
paire de LKP.

(dN“") (ZBT “W) [(1-32+23) + P (-2+12x-18°+8%)] , (5.36)
dEv ETInj

dNVT BT~>|VV 5_ 2 4 3 1_ 2 8 3
() =5 (B [(3-o0e80) o (3-00439)]

pour 0 < E, < Eqj, et dans la limite relativiste (3; — 1).

Avec X = E\/E;y et E;jn I’énergie d’injection du lepton tau au moment de sa dés-
intégration. L’effet de la polarisation du lepton T est prise en compte au travers du se-
cond terme avec P =+ 1 pour 7. En fig. 5.12, avec le rapport de branchement d’auto-
annihilation BOB® _ 1T pris en compte, la contribution des leptons tau se révéle étre
un ordre de grandeur supérieure a celle provenant de la désintégration semi-leptonique
d’un quark b ou équivalente a celle d’un quark c, et sur un intervalle énergétique plus
large. Comme il sera vu par la suite, cet écart se creusera davantage par 1’oscillation des
neutrinos tau, d’autant plus que si I’ensemble des canaux de désintégration du lepton tau
sont présents. Ici, seules les neutrinos a saveur muonique ou tauique sont présentés du fait
d’un apport électronique quasiment inexistant, apres oscillations, dans la gamme d’éner-
gie étudiée [16,27].
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F1G. 5.13: Flux différentiel de neutrinos (anti-neutrinos) produit directement avec ou sans prise en
compte du rapport de branchement d’auto-annihilation BOB® _ vv (zone blanche
ou noire). Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™1) d’une paire
de LKP.

5.1.2.5 Neutrinos primaires issus de la production directe B&OB® _, vy

L’un des atouts majeurs de 1’auto-annihilation des LKPs, pointé en page 124, est la
production massive de paires fermions/anti-fermions comme les neutrinos. Méme si le
rapport de branchement d’auto-annihilation B,y = 0.014(voir le tab. 5.2), le spectre dur
ou mono-énergétique qui en résulte est non-négligeable pour la détection indirecte de
matiere noire par les télescopes a neutrinos. En effet, la paire de neutrinos produite au
vertex d’auto-annihilation est une figuration directe de 1’énergie présente au centre de
masse. C’est-a-dire que le spectre de neutrinos primaires du muon est piqué a la masse de
la LKP s’auto-annihilant suivant I’expression :

dNVU ) 1
= : 5.38
( dE, v Mew ( )

v

Avec mgw =1 TeV. En fig. 5.13, avec en abscisse le rapport X = E,/Ejy v = E,/mg, le
spectre permet d’observer cette distribution pour des neutrinos ou anti-neutrinos, et ceci
quelque soit la saveur mise en jeu.

Maintenant que la majorité des canaux de production prépondérants ont été définis
et étudiés analytiquement, il s’agit maintenant de déterminer I’allure du spectre final,
observable sur Terre.
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5.2 Propagation des neutrinos du coeur du Soleil a la Terre

L’estimation du flux de neutrinos issus de I’auto-annihilation des LKPs en plein coeur
du Soleil n’est pas une chose aisée. En effet, I’état de complexité du milieu solaire et des
multiples interactions qui peuvent avoir lieu en son sein font qu’un calcul analytique des
spectres énergétiques en neutrinos devient difficile. C’est pourquoi, il est généralement
nécessaire d’avoir recours a une simulation tenant compte d’un modele effectif de diffé-
rentes couches solaires comme en [7]. Cependant, en faisant certains choix sur la nature
des interactions engagées et sur certains canaux prépondérants, il est possible de quantifier
analytiquement une valeur de flux attendue. C’est ce qui fait I’objet de cette section.

5.2.1 Passage en milieu solaire

Tout d’abord, en ce qui concerne le passage dans le milieu dense solaire, I’évaluation
des flux sortants en surface du Soleil peut se faire de deux manieres différentes et ceci
relativement aux saveurs considérées. D’un cOté, lorsque les neutrinos V, et Ve subissent
des diffusions par courant chargé, les muons et électrons qui en résultent sont rapidement
thermalisés. Ils perdent donc rapidement leur énergie avant de pouvoir se désintégrer de
nouveau. Le flux de neutrinos émergens devient ainsi nul. Ceci n’est pas le cas pour les
neutrinos V; pour lesquels les interactions par courant chargé permettent de régénérer le
flux de neutrinos par productions successives de leptons T (Voir annexe A.2). Le temps de
vie d’un lepton T étant significativement plus faible que son temps moyen d’interaction,
un neutrino V; émergera de nouveau, suivi d’un neutrino V,, secondaire. Et ainsi de suite
jusqu’a ce que le lepton T soit absorbé ou que le neutrino issu de la régénération s’expulse
du milieu d’interaction. Par conséquent, il est fait le choix de ne considérer ni les neutrinos
secondaires muoniques issus des canaux TT et direct en V;V, ni les oscillations en milieu
solaire. Ces conditions privilégient les neutrinos muoniques dont les diffusions ont été les
plus rares et dont I’énergie en sortie sera maximale.

Ainsi, les flux différentiels émergents du Soleil en surface peuvent étre donnés de la

maniere suivante [2] :
(dee)G (deu,e>”‘d t
= et,

O n—d d
(de,) = (de,) + (de,) . (5.39)
@y )y \ @B )y " VOB )

Ou,

dNVl i = exp_EVI IEx dNV| et’
dEV canal dEV canal
dNy, \* 1 [ 1 Z(EV)] (de)
- =———— expl|-==1lo - — . 5.40
(dEv )Cam, V2mIn 100E 17202 %% E, dEv / ena ©-40)

Avec pour exposants : @, I’'indicateur d’un flux différentiel en surface du Soleil et,
(n-)d pour les parts de flux (non-)diffusées. Ces égalités sont valables quelque soit le
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F1G. 5.14: Probabilité de sortie d’un neutrino du milieu solaire en fonction de I’énergie E, et
de la saveur envisagée. Quelque soit I’énergie du neutrino, I’amplitude de probabilité
s’avere supérieure dans le cas des neutrinos v, V¢ (en rouge) a celle des neutrinos
Vu, Vi (en noir). Et ceci en raison de la régénération des neutrinos v, tout au long
de leur passage au travers du milieu solaire, phénomene inexistant dans les canaux
électronique ou muonique.

canal de production de neutrinos envisagé. Le facteur exp =/B« représente la probabilité

P, qu’un neutrino puisse s’extraire du Soleil avec une énergie E, sans interagir, donc
avec une énergie intacte. Cette paramétrisation est fonction de la saveur du neutrino avec :
Ex ~ 130, 200 GeV pour les neutrinos Vy e, Ve et Ex ~ 160, 230 GeV pour les neutrinos

Vi, V; [16]. Ex définit I’énergie pour laquelle le nombre moyen d’interactions subies par
un neutrino est égale a ’'unité. Ensuite, en ce qui concerne la fonction normale, facteur
de dN,,/dE, en éq. 5.40, elle correspond a la paramétrisation du nombre différentiel de
neutrinos V; émergents en prenant en compte la régénération au travers des multiples
diffusions par CC. Les parametres de cette fonction sont : 0 = 0.53, 0.49 et E; = 60, 113
GeV pour les neutrinos V; et V; respectivement [16]. Ces deux distributions, relatives
aux saveurs des neutrinos, sont montrées en fig. 5.14. Ainsi, du fait de la contribution du
spectre de ré-injection, les neutrinos V; ont un potentiel de sortie du milieu solaire plus
€levé que les neutrinos Ve.

5.2.2 De lasurface du Soleil a la Terre

Lors de la propagation dans le vide entre la surface du Soleil et la Terre, comme cela
a été décrit en annexe A.4.2, les neutrinos de saveurs leptoniques | peuvent osciller avec
une probabilité PY1% exprimée comme :
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(5.41)

. 2 (a\/2
PY% (v, — Wp) = sin? (28y,) sin® (1.27Amab(eV )R(km)) :

E\(GeV)

recalculée a partir de 1’éq. A.19 dans le systeme d’unité standard (SU), et ou a,b =
e, U, T(a £ b), By est I’angle de mélange dans le vide entre deux saveurs, et Amgb est
la différence quadratique entre deux états propres de masse de neutrinos. Les parametres
d’oscillations ont été contraints par les différentes expériences consacrées aux oscillations
de neutrinos (voir ’annexe A.4.1) et étudiés en [31]. En ce qui concerne la distance R sé-
parant le Soleil de la Terre, I’utilisation de sa valeur moyenne donnée a [11.496 x 10® km
s’avere suffisante. En effet, du fait de la tres faible excentricité de 1’orbite terrestre esti-
mée a e ~ 0.0167, la trajectoire de la Terre est trés sensiblement circulaire. En fig. 5.15,
la probabilité de survie dans le vide P¥®(v, - v,) = 1-P"%® (v, - v;) a été calcu-
1ée sur un intervalle E,, [ [0; 1000] GeV, moyennée sur chaque canal en énergie de 10
GeV et pour trois distances différentes R; ~ 1.521 x 108 km, R, ~ 1.471 x 10°® km
et R3 ~ 1.496 x 108 km correspondant respectivement a la périhélie, 1’aphélie et enfin
a la distance moyenne Soleil-Terre sur une année. Les parametres d’oscillations ont été
choisis comme 6,3 = 45° et Am3, = 3.0 x 103 eV2 Il apparait, 2 gauche, que la disper-
sion de I’amplitude des oscillations est bien trop faible pour étre identifiable d’un point de
vue énergétique. La résolution en énergie actuelle des télescopes a neutrinos comme AN-
TARES étant relativement élevée (~ 50 %), I’évolution temporelle du flux de neutrinos
muoniques en fonction de la ligne de base de I’expérience reste inobservable. Par contre,
un flux mono-énergétique de trés haute intensité pourrait permettre d’observer une va-
riation du nombre d’événements détectés dans une gamme d’énergie ou la probabilité de
survie est importante et son évolution lente comme entre 400 et 500 GeV (voir la fig. 5.15,
a droite). Ce type de flux mono-énergétique existe dans le modele mis en avant dans cette
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FIG. 5.15: A gauche : variation de la probabilité de survie dans le vide P"ide(vu - V) pour
trois distances différentes séparant le Soleil de la Terre, c’est-a-dire a la périhélie
R1 ~ 1.521 x 10% km (en bleu), & I’aphélie R, ~ 1.471 x 10% km (en rouge) et &
une distance moyenne Rz ~ 1.496 x 108 km (en noir). Les paramétres d’oscillations
ont été choisi comme B3 = 45° et Am3, = 3.0 x 1073eV2. A droite : agrandisse-
ment de I’intervalle en énergie [0; 500] GeV ou la probabilité de survie du neutrino
muonique est importante autour de 430 GeV et son évolution en terme énergétique
plus lente. Ceci est intéressant pour I’observation éventuelle d’une variation dans le
nombre d’évenements observés.
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étude, au travers de la production directe de neutrinos de toutes saveurs représentatifs de
I’énergie au centre de masse vu en 5.1.2.5. Cependant, ces neutrinos sont produits avec
le méme rapport de branchement, et si seuls les plus énergétiques sont considérés (mini-
mum d’interactions avec le milieu solaire), le processus d’oscillation entre le Soleil et la
Terre n’induira aucune différence de proportion entre les neutrinos muoniques et ceux du
tau. C’est pourquoi, apres toutes ces considérations, il est fait le choix de continuer cette
étude analytique avec pour distance R = R3, donnant ainsi acces a une situation effective
beaucoup plus représentative de ce dont un télescope a neutrinos est aujourd’hui capable
d’observer.

Ainsi, le flux de neutrinos muoniques atteignant la Terre est exprimé comme :
dNy, \ " dNy, \© dNy, \ @ :
- pvidery L oy} + [ —2 1 - PY%y, . v)),
< dEV )canal < dEV )canal ( g H) ( dEV )canal ( ( g N))
(5.42)

avec pour exposant [ correspondant a 1’identification d’un flux arrivant sur Terre.
Une expression équivalente existe pour les anti-neutrinos sachant que PY®(v, - v,) =
PVd(V, - V) (pas de violation de CP) dans ce contexte d’oscillations 2 deux neutrinos.

C’est donc en tenant compte de :

— I’ensemble des contributions, considérées en 5.1.2, localisées au centre du Soleil et
résumées avec la fig. 5.16, ou tous les canaux spécifiés sont affectés de leur rapport
de branchement d’auto-annihilation B ¢7 Tespectif, et une sommation sur les
neutrinos et anti-neutrinos est réalisée.

BB -

10_3 channels:
4 — direct
10 — 1T
10° ft
10° —c
bb
107 o
10°®
10° A R R 1 R B
0.2 0.4 0.6 0.8 1

X=E,/M

F1G. 5.16: Résumé de toutes les contributions prises en compte dans I’étude analytique : canal
direct (noir) et les canaux en tT (rouge), tt (vert), cc (bleu), bb (jaune) et T+ (rose).
Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™) d’une paire de LKP.
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— la propagation des neutrinos muoniques et tauiques au travers du milieu solaire a
I’aide des expressions données dans les éq. 5.39 et 5.40, ou seules les neutrinos
muoniques n’interagissant pas ou que tres peu avec la matiere solaire ont été en-
visagés, et en ayant pris en compte le processus de régénération des leptons T sur
leurs parcours entre le centre et la surface du Soleil.

— la propagation dans le vide des neutrinos muoniques et tauiques entre la surface du
Soleil et la Terre pendant laquelle un mécanisme d’oscillations a deux saveurs a été
calculé suivant I’expression donnée en éq. 5.41.

que le flux de neutrinos muoniques arrivant sur Terre est évalué en fig. 5.17 avec une
représentation de I’évolution de celui-ci en fonction de son parcours. Il est remarquable de
constater que le spectre de neutrinos muoniques est réhaussé dans sa propagation Soleil-
Terre par I’oscillation en sa faveur des neutrinos tauiques. En effet, en raison de la prise
en compte des neutrinos V; et de leurs régénérations en milieu solaire, ce spectre a pour
conséquence d’augmenter le flux de nature muonique jusqu’a atteindre en définitive des
valeurs proches de ce dernier au centre du Soleil. Notamment, aux tres hautes énergies
pour lesquelles I’amplitude du spectre de neutrinos V; peut étre de deux ordres de grandeur
supérieure a celui des neutrinos v, dans le canal d’auto-annihilation en double leptons T.
Participe également a cette action le canal direct, mais dans une moindre mesure, du fait
d’une production équivalente des trois saveurs comme cela apparait pour X = 1. Plus en
détails, le processus majoritaire dans le réhaussement du flux de neutrinos muoniques se
situe finalement dans les oscillations et non dans la régénération comme cela apparait
clairement en fig. 5.18. En effet, si seule I’oscillation est envisagée, le spectre n’évolue
que tres peu. Les deux spectres avec ou sans prise en compte de la régénération des leptons
T sont finalement superposés. La contribution de la régénération est toutefois majoritaire
vers les basses énergies en raison des pertes subies lors des interactions par CC et NC
successives, mais sa conséquence sur le spectre final reste minime.

Dans ce qui précede, il a donc été question d’introduire la phénomenologie d’auto-
annihilation de la matiere noire dans le cadre du modele UED et de passer en revue les
principaux canaux d’auto-annihilation nécessaire a la mise en oeuvre d’une évaluation
analytique du flux de neutrinos muoniques observable par les télescopes a neutrinos ac-
tuels. A partir de 13, par le calcul des différentes contraintes associées aux interactions en
milieu solaire et aux oscillations dans le vide, le spectre énergétique en neutrinos muo-
niques arrivant sur Terre a été représenté. Maintenant, il s’agit d’utiliser ces différentes
considérations physiques et expérimentales au travers d’une simulation Monte-Carlo, afin
d’évaluer avec précision les conséquences d’un modele effectif solaire sur les flux sor-
tants. C’est ce qui est réalisé dans la section suivante.

5.3 Monte-Carlo associé

Pour une étude précise des productions et conséquences spectrales au sein du milieu
solaire (milieu tres dense et complexe), il est intéressant d’utiliser une simulation Monte-
Carlo, comme cela a déja pu étre réalisé en [8, 15, 16], pour évaluer en détails I’amplitude
de tous les flux de neutrinos émergents. Par conséquent, il a été choisi d’utiliser la derniere
réalisation Monte-Carlo issue du travail de Blennow, Edsjo et Ohlsson [18] completement
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locations:
— center(Sun)

— surface(Sun)
Earth

FIG. 5.17: Evaluation du flux de neutrinos muoniques représenté successivement au centre (noir)
et en surface (rouge) du Soleil, et enfin & son arrivée sur Terre (vert). Au départ, les in-
teractions des neutrinos avec le milieu solaire et la paramétrisation associée induisent
une décroissance exponentielle du flux a haute énergie, d’ou une diminution du spectre
en surface. Ensuite, I'impact du spectre de réinjection en neutrinos v; produit un ré-
haussement du spectre, principalement a haute énergie, en raison du processus d’o0s-
cillation a deux saveurs sur la distance Soleil-Terre. Ainsi, le spectre observé sur Terre
devient en partie équivalent a lui-méme en son point de production. Les spectres en
neutrinos sont donnés par annihilation (ann™1) d’une paire de LKP.

modele-indépendant et fondé sur une logique similaire a la simulation DarkSUSY [22]
dédiée aux modeles supersymétriques.

5.3.1 Présentation

Cette simulation Monte-Carlo, dénomée WimpSim et dont la derniere version peut étre
récupérée en libre acces a partir de [19], est entierement dédiée a 1’auto-annihilation des
particules de matiere noire au sein de corps massifs comme le Soleil et la Terre dans I’ op-
tique d’étre entierement indépendante du modele envisagé. C’est-a-dire que I’ensemble
des canaux d’auto-annihilation en particules du Modele Standard tels que : W™W™, Z°9Z9,
gg, CT, bb, tf, 1T, VeVe, V,Vy et V;Vy, sont produits sans aucune considération de rap-
port de branchement que ce soit. Ensuite, I’ensemble des processus d’hadronisation, de
désintégration, de perte en énergie ou d’absorption des produits peuvent étre simulés par
I’utilisation de PYTHIA (version 6.400) [111] dont I’importance est de pouvoir étendre
I’évaluation analytique précédente a tous les canaux de désintégration susceptibles de pro-
duire des neutrinos muoniques ou tauiques. Cela est, par exemple, le cas dans la désinté-
gration des leptons T, ol seuls deux canaux de désintégration ont été envisagés en 5.1.2.4,
sachant que ce type de processus produit a 100 % des neutrinos V; sur une large échelle
d’énergie.

Ensuite, 1’auto-annihilation des particules de matiere noire et la propagation des pro-
duits se réalisent, dans le cadre de cette étude, au coeur du Soleil. Ceci conduit a devoir
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estimer la probabilité qu’une particule a de se désintégrer avant d’€tre absorbée, ou en-
core les éventuelles suppressions qui peuvent avoir lieu dans le spectre de neutrinos. Pour
cela, cette simulation utilise un modele standard solaire, maintenant grandement diffusé
au travers des publications, celui de Bahcall et al. [7]. Celui-ci apporte une estimation de
la densité des éléments dominants en fonction de la distance radiale au centre du Soleil,
basée sur les dernieres mesures de flux du Sudbury Neutrino Observatory (SNO). Ainsi,
la densité de protons et de neutrons permet de contraindre 1’intensité des interactions par
courant chargé ou neutre (voir les annexes A.2 et A.3) du type neutrino-nucléon. Et, afin
de calculer avec précision le terme d’énergie potentielle v/2GgNe (voir en annexe A.4.3)
présent dans I’Hamiltonien des oscillations a trois saveurs dans la matiere, la densité élec-
tronique doit étre connue.

Les principales étapes de la simulation Monte-Carlo sont donc les suivantes [18] :

— Un emplacement pour le vertex d’auto-annihilation des particules de matiere noire
est choisi de maniere aléatoire en faisant I’hypothese que seule I’agitation ther-
mique des WIMPs est leur vecteur de déplacement. Ainsi, le nombre de WIMPs
présents dans un volume de rayon I suit une distribution gaussienne donnée par :

2

n(r) =n(0) em (5.43)

avec,

=
(@]
~

spectrum:

— total
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F1G. 5.18: Mise en avant de I’impact du spectre de réinjection de neutrinos v au travers de son
oscillation en neutrinos v,,. Les spectres de neutrinos muonigues avec et sans prise en
compte de la régénération des leptons T (noir et rouge respectivement) sont présentés,
mais quasiment superposés. Le spectre de réinjection (en bleu) a finalement une consé-
quence minime sur le spectre totale. L’oscillation v; « v, a éte considéré comme le
processus majoritaire. Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (annt)
d’une paire de LKP.
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3KT v2
'wvp = (m) ) (5.44)

ou nyvp représente 1’équilibre entre le potentiel gravitationel et 1’agitation ther-
mique, k ~ 8.62 x 10%V K est la constante de Boltzmann, T [J15.7 x 106 K
est la température au coeur du Soleil, G ~ 6.67 x 10 m3kg s est la constante
gravitationnelle, p 0 1.5 x 10°%kg m™3 est la densité du coeur solaire et Myyup est
la masse d’une WIMP. Etant donné que la plupart des productions de particules du
Modele Standard se font dans un volume de rayon rywp(C 10%km, pour Myypp O
1TeV) < 0.001r, I’évolution d’une particule migrante peut &tre considérée comme
radiale.

Le milieu solaire est divisé en de multiples couches sphériques de densité constante
et d’épaisseur avoisinant 0.3% du rayon solaire. Ce choix a été fait afin d’obtenir
un équilibre entre vitesse de calcul et précision dans la définition de la composi-
tion radiale du Soleil. D’apres [18], cela induit une erreur sur I’état des neutrinos
émergents inférieure a 1%.

Sur chaque couche de densité successive, les interactions par courant chargé et
neutre sont estimées, et cela en méme temps que la probabilité d’oscillation des
neutrinos d’un état de saveur a un autre. Ainsi, I’interaction par courant neutre étant
indépendante du type de saveur engagée (voir I’annexe A.3), les pertes énergétiques
sont rapidement calculées. Cependant, si une interaction par courant chargé rentre
en jeu, la saveur du neutrino doit étre identifiée afin de définir le type du lepton
émergent. A savoir si celui-ci présente une aptitude a pouvoir rester stable (élec-
tron) ou s’il présente une probabilité de pouvoir se désintégrer avant d’€tre absorbé
(muon ou tau). Dans le cas particulier du lepton T, sa désintégration est aussi si-
muleé a I’aide du programme PYTHIA afin de récupérer les caractéristiques ciné-
matiques des neutrinos produits, les neutrinos V; étant particulicrement importants
dans le cadre du spectre de réinjection. Ces opérations sont ainsi répétées jusqu’a
atteindre la surface du Soleil.

En surface, les flux sont propagés jusqu’a atteindre la Terre sur une distance moyenne
utilisée dans le calcul analytique en 5.2.2. Le processus d’oscillations a trois saveurs
dans le vide (voir annexe A.4.3) est utilisé.

Maintenant que le principe général de fonctionnement de la simulation Monte-Carlo a

été posé, la section suivante sera consacrée a apporter des résultats clairs sur les différents
flux attendus.

5.3.2 Etapes de la simulation

L’évaluation des flux de neutrinos est divisée en trois grandes étapes correspondant

aux points critiques de changement éventuel dans I’amplitude ou la forme des spectres
observés. La totalité de la simulation a été réalisée pour dix-sept masses différentes de
WIMP sur I’intervalle [10 GeV; 10 TeV]. Cependant, seulement trois valeurs de masses a
10, 250 et 1000 GeV seront utilisées afin de mettre en avant plus clairement les différences
potentielles se présentant. Enfin, afin d’obtenir une statistique convenable, il a été fait le
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choix de travailler a partir de plusieurs échantillons composés chacun de 2.5 millions
d’auto-annihilations générées. Comme il est spécifié¢ en [18], ceci est un bon compromis
entre statistique et temps de calcul. Pour ce qui suit, seul le modele de matiere noire UED
est considéré et la particule de matiere noire mise en jeu est donc une LKP.

5.3.2.1 Au centre du Soleil

Tout d’abord, il est fait le choix de n’étudier que les canaux dont les amplitudes en
flux de neutrinos muoniques sont prépondérantes pour des raisons spécifiées en page 124.
Ainsi, les canaux d’auto-annihilation d’une paire de BOBW en ct, bb, tf, TT, VoV, vV, et
V;V; sont visibles en fig. 5.19. Chacune des contributions est représentée par son spectre
dN,,/dx en fonction du rapport d’énergie allouée au neutrino sortant, X = E,/Mkp, et cela
pour trois valeurs de masse d’une LKP.

Pour les canaux en CC et bb, si les valeurs de spectre sont comparées a celles qui ont été
déterminées de maniere analytique en fig. 5.10, il est intéressant de remarquer que I’éten-
due de I'intervalle en énergie capable de fournir des flux de neutrinos muoniques non
nuls sont relativement équivalents. C’est-a-dire que les coupures énergétiques estimées
pour lesquelles les quarks lourds € et b sont absorbés dans le milieu solaire sont théori-
quement exactes. Pour Xcp = 0.7, le nombre de neutrinos muoniques produits devient nul.
Cependant, la dégradation du spectre avec I’augmentation de X s’avere plus rapide que
dans le cas analytique. Ceci peut s’expliquer par I’utilisation, dans la simulation Monte-
Carlo, des fonctions de distribution de parton (PDFs) définies comme la CTEQ6-DIS [70].
Cette derniere permet de calculer, a I’aide des dernieres avancées théoriques en matiere de
QCD, les sections efficaces des quarks lourds en milieu tres dense comme cela est le cas
dans le coeur du Soleil. Ainsi, I’analyse successive des sections efficaces en fonction de
la densité du milieu environnant permet d’aboutir a une évaluation plus précise des pertes
par hadronisation et interactions. Ce qui conduit a une décroissance en €™ du nombre de
neutrinos muoniques en fonction de I’énergie allouée par rapport au centre de masse. A
noter d’ailleurs, dans ce spectre, la présence de 1’hadronisation en pions chargés dont le
spectre calculé en 5.1.2.1 est plus représentatif de la loi de dégradation énergétique préci-
tée. Ainsi, il peut étre conclu que le processus d’hadronisation en pions chargés domine
le spectre des quarks C et b jusqu’a la valeur critique Xcp ou les quarks sont arrétés et
absorbés. Ensuite, pour ce qui est de la dépendance énergétique au centre de masse, I’ha-
dronisation étant plus favorable a basse énergie comme cela a été constaté en fig.5.8, les
quarks lourds s’hadronisent d’autant plus vite que 1’énergie au centre de masse est faible.
Ce qui limite les pertes par diffusions, les absorptions et la production de neutrinos aux
hautes énergies s’en trouve favoriser. L’évolution des spectres entre M xp = 10 GeV et
Mkp = 1 TeV marque bien ce dernier fait.

Pour le canal en tf, la contribution issue d’une énergie au centre de masse M2 =
100 GeV? est inexistante. Etant donné que 1a masse du quark top est estimée a m; ~ 172.5
GeV [39], I’énergie nécessaire a sa production en paire n’est pas atteinte. Cependant, au-
dela de m2, le spectre déterminé de maniére analytique en 5.1.2.3 est vérifié. Ce spectre de
neutrinos étant dominé par la désintégration des bosons W sur une large gamme d’énergie
(voir la fig. 5.11), lorsque 1’énergie allouée augmente, la section efficace du W dimi-
nue [71]. Ce qui a pour effet de restreindre les pertes d’énergie par diffusions successives
dans le milieu solaire et d’augmenter le potentiel de production de neutrinos aux hautes
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énergies. D’ou, une différence significative entre les deux spectres représentés dans la
gamme X [1[0.9; 1.0].

Ensuite, pour le canal en TT, il n’y a aucune dépendance en matiere d’énergie apportée
au centre de masse. Le lepton T ne s’hadronise pas comme les quarks lourds ¢ ou b et
son temps de vie est si faible (t = (290.6 + 1.0) x 107" s [39]) que cela limite les
ralentissements et les absorptions dans le milieu solaire a un nombre quasiment nul. C’est
pourquoi les courbes représentant ce canal en fig. 5.19, pour trois masses de la LKP,
sont entierement superposées. Maintenant, ce résultat provenant de la simulation Monte-
Carlo s’avere étre entierement similaire a ce qui avait été trouvé en 5.1.2.4 de maniere
analytique. Premierement, le seul canal donnant directement naissance a des neutrinos
muoniques avait été envisagé en T — HUVV. Donc, mé€me si le code PYTHIA permet de
parcourir I’ensemble des voies de désintégration d’un lepton, seul ce dernier est important
a ce stade, dans le centre solaire. Deuxiemement, la chaine de désintégration du lepton
T n’est pas du tout dépendante du milieu dans lequel elle s’opere. Ainsi, méme si la
composition du coeur était inconnue analytiquement, le résultat final en est inchangé.

Pour finir, seul le canal direct en v,V est présenté. Le processus d’auto-annihilation
est enticrement aveugle face aux saveurs de neutrinos qui apparaissent, donc, intrinseque-
ment, les trois spectres directs sont équivalents. Comme cela a été défini dans 1’expres-
sion 5.38, les neutrinos issus d’un canal direct sont représentatifs de la masse des LKPs

qui leur ont donné naissance. Ceci se traduit par un flux mono-énergétique centré sur
x=1

Dans ce qui suit, la propagation vers la surface du Soleil va étre discutée avec la
présence des processus d’oscillation en milieu dense et de régénération. Ainsi, il est in-
téressant de s’informer sur les contributions apportées aux deux autres saveurs de neu-
trino dans chacun des canaux d’auto-annihilation. En fig. 5.20, quelque soit le canal,
les spectres de neutrinos muoniques et électroniques sont similaires en raison de rap-
ports de branchement de production équivalents dans les désintégrations du type lep-
tonique ou semi-leptonique [39]. Pour le neutrino V¢, ceci est différent. Ses spectres,
dans les canaux liés aux désintégrations promptes et hadronisations des quarks C ou
b, sont plus faibles que les précédents avec parfois deux ordres de grandeur de diffé-
rence dans le cas du premier canal. Cependant, notamment a basse énergie pour le quark
b, I’amplitude peut étre équivalente aux neutrinos muoniques et ainsi devenir intéres-
sante pendant le passage dans le milieu solaire. Pourtant, avec un rapport de branche-
ment d’auto-annihilation Bgaygy 5 = 0.005 (voir tab. 5.2), I’intéret de cette contribu-
tion s’amenuise rapidement. Une telle différence apparait également pour le canal en TT,
pour lequel la tendance est inversée cette fois-ci. En effet, un lepton T produit sans ex-
ception un neutrino V; dans chacun de ces canaux de désintégration [39]. Ceci a pour
effet de donner naissance a un spectre en neutrinos V; bien supérieur a ceux des deux
autres saveurs et notamment a tres haute énegie. Enfin, pour le canal en tf, les spectres
sont sensiblement equivalents avec pourtant une légere prépondérance en neutrinos V;
pour X [ [0 0.05; [0 0.5]. Premiérement, le quark top se désintégre majoritairement en
t — Wb et son spectre est dominé sur une large gamme en énergie par la désintégra-
tion du boson W (voir 5.1.2.3). Les rapports de branchement de désintégration du W en
neutrinos sont : By_e, = (10.75 £ 0.13) x 1072, By_,y = (1057 + 0.15) x 1072 et
Bw_rv = (11.25 + 0.20) x 102 [39]. Il y a donc un léger avantage pour la production
de neutrinos V;. Deuxiémement, vers les basses énergies (X < 0.5), I’amplitude du spectre
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F1G. 5.19: Au centre du Soleil : spectres de neutrinos muoniques pour trois masses différentes
de la LKP : 10, 250 et 1000 GeV (bleu, rouge, noir respectivement) dans les canaux
d’auto-annihilations en cc, bb, tf, 7T et v, V,. Les deux canaux directs restants veVe et
vV étant similaires au premier. Pour le canal en tf, la contribution a M kp = 10 GeV
est inexistante, du fait d’une énergie au centre de masse trop faible pour produire un
paire de quark top. Une sommation sur les neutrinos et les anti-neutrinos a été faite.
Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™1) d’une paire de LKP.

de neutrinos provenant de la désintégration du quark b augmente avec 1’énergie qui dimi-
nue. Comme cela a été remarqué précédemment, la contribution en neutrinos du T pour
ce canal converge vers une amplitude similaire aux autres saveurs. Ainsi, ces deux effets
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FIG. 5.20: Spectres de neutrinos VeVe, V,Vy; et ViV pour une masse M kp = 1 TeV (bleu, rouge,
noir respectivement) dans les canaux d’auto-annihilations en ct, bb, tf et TT, les ca-
naux directs étant déja présents dans la figure qui précéde. Une sommation sur les
neutrinos et les anti-neutrinos a été faite. Les spectres électroniques et muoniques sont
équivalents et ceci quelque soit le canal considéré. Ce qui n’est pas le cas pour les
neutrinos v; dont la présence est prépondérante dans le canal en TT. Les spectres en
neutrinos sont donnés par annihilation (ann™1) d’une paire de LKP.

conduisent a la disparité entre le spectre en V; et ceux en Ve, V.

Donc, comparé a ce qui a été calculé dans 1’étude analytique, les spectres de neutrinos
V; sont conformes aux prédictions en ce qui concerne la désintégration des leptons T et
le canal direct. Seul I’apport provenant du canal en tf n’avait pas été estimé. Cela permet
ainsi d’entrevoir une subtantielle augmentation du flux de neutrinos muoniques au travers
du passage en milieu solaire, non négligeable pour I’observation.

5.3.2.2 En surface du Soleil

Comme cela a été spécifié dans la présentation du Monte-Carlo, 1’évaluation des flux
de neutrinos sortant en surface du Soleil se fait étape par étape. En entrée, les spectres de
neutrinos dans les trois saveurs sont pris comme références et propagés au sein du milieu
solaire. Cette propagation dans le milieu tres dense du Soleil est émaillée d’interations
par courant chargé et neutre, et d’oscillations a trois saveurs pour lesquelles le potentiel
électronique présent dans 1’hamiltonien est évalué en fonction des différentes couches de
densité constante traversées.
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FI1G. 5.21: En surface du Soleil : spectres de neutrinos veVe, v,V €t V;Vr pour une masse My kp =
1 TeV (bleu, rouge, noir respectivement) dans les canaux d’auto-annihilations en cc,
bb, tf, TT et les canaux directs en v, et v;. Une sommation sur les neutrinos et les
anti-neutrinos a été faite. En pointillé sont représentées les contributions provenant du
processus de régénération du lepton T, et en trait plein les flux totaux en sortie. Les
spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™) d’une paire de LKP.

En conséquence, les fig. 5.21 et 5.22 (a gauche) sont obtenues en affectant aux va-
riables d’oscillation leur valeur nominale de A.14 avec 03 = 0 dans le contexte d’une
hiérarhie normale. Dans ces deux figures, les oscillations sont prépondérantes pour seule-
ment deux saveurs de neutrinos, les v, et V;. En effet, quelque soit le canal de production
observé, le spectre €électronique reste stable sur quasiment la totalité de la gamme en éner-
gie. Seules quelques fluctuations apparaissent en fig. 5.22 pour laquelle des oscillations
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FIG. 5.22: Spectres de neutrinos VeVe, V,Vy; et ViV pour une masse Mkp = 1 TeV (bleu, rouge,
noir respectivement) dans le canal direct d’auto-annihilation en ve. A gauche, pour
des spectres en surface du Soleil et a droite, a leur arrivée sur Terre. Une sommation
sur les neutrinos et les anti-neutrinos a été faite. En pointillé sont représentées les
contributions provenant du processus de régénération du lepton 1, et en trait plein les
flux totaux. A noter que les spectres de réinjection sont inexistants en raison de leur
amplitude trop faible. Les spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™?1)
d’une paire de LKP.

minimes dans I’espace des phases a trois saveurs permettent la naissance de spectres muo-
niques et tauiques. Ces derniers sont malgré tout dans des proportions trés faibles, dN,/dx
de I’ordre de 10 — 107> ann? (par annihilation d’une parie de LKP), pour une énergie
E, < 10 GeV inférieure au seuil de détection d’un télescope a neutrinos ANTARES.
L’une des raisons pour laquelle les spectres en neutrinos de 1’électron n’oscillent pas est
que I’état de saveur de ceux-ci est un état propre du systeéme lors d’une propagation dans
la matiere. La seconde étant que I’importance de I’angle de mélange 03, est simplement
supprimée par le rapport Am3,/AmZ,. Ce qui se traduit par une dépendance unique des
oscillations a 1’angle de mélange 6,3. Par conséquent, 1’hypothese faite en 5.1.2 sur I’im-
portance d’utiliser un systeme d’oscillation effectif a deux saveurs est vérifiée.

Par rapport aux flux initiaux en neutrinos présents au centre du Soleil, la majorité
d’entre eux ont perdu de leur amplitude dans la gamme des hautes énergies du fait de I’in-
tervention des interactions par courant neutre. Ceci a pour effet de déplacer I’ensemble
des spectres vers les basses énergies. Cependant, pour le spectre en TT, I’importance du
canal en vV;V; a pour conséquence d’amplifier le canal en v,V grice aux oscillations et
cela avec environ un ordre de grandeur aux basses énergies. En ce qui concerne 1’apport
de neutrinos provenant de la régénération des leptons T, il est d’autant plus important que
I’énergie des neutrinos est basse et cela pour la méme raison que citée précédemment.
Les interactions par courant chargé menent a la production successive de neutrinos muo-
niques et tauiques sur le trajet qui sépare le centre et la surface du Soleil. Cependant, les
interactions favorisent les pertes d’énergies et les absorptions, ce qui a pour effet de dé-
placer le spectre de réinjection vers les énergies les plus basses, comme cela a déja été
vérifié en fig.5.18. Le gain en neutrinos muoniques n’est pourtant pas minimal a partir du
moment ou les canaux en TT et V;V; sont mis en avant. En effet, pour ce dernier, le flux
de neutrinos muoniques en sortie vient principalement du spectre de réinjection. Ainsi, le
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spectre direct en V;, ne se limite plus qu’a une décroissance exponentielle de I’amplitude
en fonction de I’énergie comme cela avait été énoncé en éq. 5.40. Cependant, si I’étude
était limitée aux neutrinos les plus énergétiques, la simulation aboutirait aux résultats déja
obtenus avec les calculs analytiques.

5.3.2.3 A I'arrivée sur Terre

En fig. 5.23 et 5.22 (a droite), une différence notable avec les spectres qui précedent
apparait. Cette fois-ci, les oscillations a trois saveurs n’ont plus lieu en milieu dense mais
dans le vide. Le systeme de neutrinos associés a été simulé suivant la méthode décrite
en A.4. Ainsi, I’état de saveur du neutrino de 1’électron ne se distingue plus des autres
par son caractere d’état propre. Maintenant, les neutrinos Ve oscillent partiellement avec
les deux autres. Le processus est gouverné uniquement par la différence quadratique des
masses Am3,, I’angle de mélange 63 ayant ét€ posé comme nul (voir en A.14). Ensuite,
le mélange entre les saveurs muoniques et tauiques est presque total avec des spectres tres
similaires dans tous les canaux de production envisagés. La longueur d’oscillation Lgﬁf =
47TE/Amﬁ étant plus faible que la distance séparant le Soleil de la Terre, les oscillations
dans le vide ont pour seul effet de tendre a rendre équitable les trois spectres de neutrinos.

D’un point de vue général, en se référant aux premiers spectres obtenus aux vertex
d’autoannihilation, le processus d’oscillation est donc totalement bénéfique dans le cas
d’un canal ot le flux de neutrinos tauiques est supérieur au flux de neutrinos muoniques,
comme celui en TT. Dans le cas inverse, I’oscillation présente un effet contraire comme
pour les canaux en ¢C ou bb. Un modéle de WIMPs favorisant ainsi la production de
leptons T sera tout indiqué pour étre testé par les télescopes a neutrinos. C’est d’ailleurs
le cas du modele envisagé ici, le modele UED ou, comme il a été précisé dans le tab. 5.2,
les leptons T sont produits a pres de [123%.

5.3.3 Comparaison des flux analytiques et simulés

Jusqu’alors les canaux d’auto-annihilation possédant le maximum de potentiel pour
la production de neutrinos muoniques €taient présentés séparément. Afin de réaliser une
comparaison globale au spectre énergétique final obtenu par calculs analytiques de la sec-
tion 5.1.2, une sommation sur I’ensemble des canaux est réalisée avec une prise en compte
de leur rapport de branchement spécifié dans le tab. 5.2. L’environnement d’étude n’est
donc plus indépendant du type de modele étudié comme cela pouvait €tre le cas précédem-
ment. Le modele UED est de nouveau pris comme base théorique et phénomenologique
de la matiere noire.

Ainsi, les deux figures en 5.24 sont obtenues. A gauche, les spectres de neutrinos
muoniques sont reportés a leur arrivée sur Terre dans le cas de la simulation et du calcul
analytique avec la prise en compte des oscillations et des spectres de réinjection. Les deux
spectres présentent des différences nécessairement pour les basses énergies (X < 0.5). Le
spectre analytique est jusqu’a plus d’un ordre de grandeur supérieur au spectre simulé
pour les tres basses énergies. Donc, méme si la simulation, au travers de PYTHIA, permet
d’avoir acces a quasiment tous les canaux de désintégration des particules du Modele
Standard, le spectre simulé au totale ne supplante pas le calcul analytique basé sur les
seules chaines de désintégration prépondérantes. Maintenant, les spectres de réinjection
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FIG. 5.23: A I’arrivée sur Terre : spectres de neutrinos VeV, VuVy et v¢Vr pour une masse My p =
1 TeV (bleu, rouge, noir respectivement) dans les canaux d’auto-annihilations en cc,
bb, tf, TT et les canaux directs en Vy et vr. Une sommation sur les neutrinos et les
anti-neutrinos a été faite. En pointillés sont représentés les contributions provenant du
processus de régénération du lepton 1, et en traits pleins les flux totaux d’arrivéee. Les
spectres en neutrinos sont donnés par annihilation (ann™) d’une paire de LKP.

et les oscillations se sont avérés €tre d’un intérét certain seulement dans le cas du canal en
TT ou I’amplitude du spectre en neutrinos muoniques se trouve augmentée. Cependant,
affectés de leur rapport de branchement propre, ces deux processus ne peuvent expliquer
les différences observées. Le seul point de désaccord restant entre les deux approches est
I’hypothese faite sur le profil du milieu solaire. En effet, de [2] d’ou est issue I'éq. 5.40
pour les neutrinos non diffusés, le modele solaire utilisé fait état d’un profil de densité
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FI1G. 5.24: Comparaison du spectre total de v,V simulé avec son homologue calculé analytique-
ment(en noir et vert respectivement). A gauche sont reportés les résultats de sommation
de toutes les contributions avec la prise en compte des oscillations et des spectres de
réinjection. A droite, ces deux derniers processus sont inexistants. Seules les effets des
interactions par courant chargé et neutre sont présents. Les spectres en neutrinos sont
donnés par annihilation (ann™t) d’une paire de LKP.

variant comme :

n(r) = 1.4 x 10® exp (-r/0.1r¢) cm™. (5.45)

Ce qui est en contraste avec le modele issu de [7] fondé sur une description par couche
du milieu solaire. Ainsi, en éliminant tous les processus d’oscillation et les apports en neu-
trinos secondaires, il est possible de confronter ces deux visions du Soleil. En fig. 5.24, a
droite, ces dernieres conditions sont respectées pour les spectres simulés et calculés ana-
lytiquement. Il s’avere que le désaccord entre les deux spectres a leur arrivée sur Terre
commence a se présenter dans la gamme des basses énergies, pour X < 0.5. Comme cela
est spécifi€ en [2], la paramétrisation en €q. 5.40 est valable pour les seuls neutrinos vV,
ou Ve ne subissant aucune diffusion par CC. Cependant, dans ce type de définition des in-
teractions neutrino-nucléon, I’interaction NC est manquante. Cette derniere constatation
induit une probante diminution des flux en présence sur toute la gamme en énergie, et par
la-méme 1’apparition d’absorption si I’énergie devient inférieure a 1’énergie de transpa-
rence représentée par Ey.

Maintenant, si la gamme énergétique est restreinte a 1’intervalle observable par un té-
lescope a neutrinos comme ANTARES (E, = 10 GeV), la détermination analytique reste
un bon moyen d’évaluation du flux de neutrinos espéré avec au maximum un facteur de
gain de 2-3 pour les plus basses énergies. Cependant, dans un souci d’utiliser un modele
solaire en bon accord avec les dernieres données de SNO et par un besoin de précision
concernant 1’évaluation des sections efficaces en milieu solaire, il est fait le choix d’uti-
liser ces derniers spectres issus du Monte-Carlo. Ainsi, tous les effets en présence seront
considérés dans la suite du développement.
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5.4 Estimation du nombre d’évéenements associés

A partir de I’ensemble de I’étude Monte-Carlo réalisée précédemment, le flux de neu-
trinos V,, estimée a I’arrivée sur Terre est maintenant connu (voir en fig. 5.24, a gauche).
Ce flux dN,/dx a été déterminé en fonction de la fraction X d’énergie allouée a chacun
des neutrinos sortant du Soleil et ceci pour I’annihilation (ann™t) d’une paire de LKP,
BWB®W, Maintenant, connaissant le taux d’auto-annihilation présent au sein du Soleil ex-
primé€ en €q. 5.11, il est possible d’extraire un flux de neutrinos vV, arrivant sur Terre tel
que d@,/dE,dQ, (GeV1.m™2.s1.sr™!) qui, convolué 2 la surface effective en neutrinos dé-
terminée en 4.4.3.2, permet d’aboutir aux nombres d’événements muons induits par 1’in-
teraction des neutrinos dans le milieu terrestre au détecteur ANTARES. Ceci sera décrit
en détails en 5.4.1. Ensuite, en 4.4.2.4, le spectre du nombre d’événements en neutrinos
atmosphériques complété par les muons atmosphériques reconstruits comme montants,
assimilé au bruit de fond de cette étude, a été déterminé. Celui-ci est visible en fig. 4.11
et sera comparé au signal de matiere noire en 5.5. Cependant, ce spectre en neutrinos fera
d’abord I’objet d’une renormalisation afin de correspondre au seul bruit de fond venant
dans la direction du Soleil. Ceci sera décrit en 5.4.2.

5.4.1 Signal d’auto-annihilation de matiere noire

Issue des résultas de simulation Monte-Carlo, la fig. 5.24 (a gauche et en noir) présente
le flux de neutrinos v, espéré dN,/dX, pour une masse de LKP M xp = 1 TeV. Ceci pour
une seule annihilation de deux particules LKP au coeur du Soleil et en fonction de la
fraction X d’énergie allouée aux neutrinos sortants de la surface du Soleil. Les interactions
par courant chargé et neutre, les oscillations dans le vide et la matiere, et les spectres
de réinjection éventuels ont tous été pris convenablement en compte, comme cela est
enticrement détaillé dans le développement qui précede. Ainsi, afin de mener ce flux de
neutrinos a une vision globale de production dans le coeur du Soleil, il est nécessaire de
prendre en compte le taux d’auto-annihilation [ exprimé en éq. 5.11.

5.4.1.1 Taux d’auto-annihilation I' des LKPs au sein du Soleil

Ce taux d’auto-annihilation " est proportionnel au taux de capture C, (voir éq. 5.7)
qui lui-méme dépend a la fois de la masse de la LKP, dénotée par mgw, et de la différence
massique relative A au travers de Oy o (voir en éq. 5.3). Ainsi, afin de déterminer les
valeurs de [ relatives a chacune des masses de LKP données, il est fait le choix de fixer
les parametres locaux (Piocales Viocale) de distribution des particules de matiere noire au
sein du systeme solaire, comme cela a déja été discuté en 5.1. Pour un profil isotherme
galactique de matiére noire, Pigcale = 0.3 GeV.cm™ et Vigeae = 270 km.s™ . Ensuite, dans la
logique d’un modele UED a cinq dimensions comprenant un rayon de compactification
R > 280 GeV™ et une échelle de coupure du couplage fort A ~ 20/R (voir en partie
théorique), la différence massique relative A entre la LKP B® et le premier mode KK
d’un quark d’hélicité droite q(Rl) s’approche de A = (m @ Mgw)/Mgw [10.14. Les rapports
de branchement dans le tab. 5.2 ont d’ailleurs été calculés implicitement en ce sens. Enfin,
les cas de particulier de coannihilation de la LKP avec les NLKP, ou non, sont pour le
moment exclus. Les limites sur les masses potentielles de la LKP se voient seulement
imposer par les contraintes cosmologiques sur la courbure de I’Univers et le seuil de
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détection du télescope ANTARES, soit 10GeV < mgy < 2 TeV. Cela permettra ainsi
d’évaluer une sensibilité générale du télescope a la détection indirecte de matiere noire
sans contraintes théoriques en premier lieu.

Les conditions intiales théoriques étant maintenant posées, la dépendance du taux
d’auto-annihilation ' (s™!) des particules LKPs au sein du Soleil en fonction de leurs
masses Mgw peut, selon 1’éq.5.11, €tre représentée en fig. 5.25. Tout d’abord, la section
efficace de diffusion élastique B®/nucléon (voir en éq. 5.3) étant inversement proportion-
nelle a m‘é(l), plus la masse de la LKP sera faible et plus la particule aura tendance a étre
ralentie plus rapidement par le milieu dense solaire. Ensuite, hormis 0y o, le taux de cap-
ture C,, dépend également de mgﬁ). Ainsi, de maniere globale, le taux d’auto-annihilation
[" est intrinsequement contraint de diminuer avec 1’augmentation de la masse de la LKP,
comme cela apparait explicitement.

5.4.1.2 Flux de neutrinos v, en provenance du Soleil

Maintenant, le flux de neutrinos muoniques, présenté en fig. 5.24, peut étre redéfi-
nit pour correspondre 2 un flux d@,/dE,dQ, (GeV ™ .m™2.st.sr™?) en utilisant le résultat
précédent tel que :

do, T _dNV,i
dE,dQ, = 4md? Z B, (40

ou [ est le taux d’auto-annihilation dans le coeur solaire déterminé précédemment,
d ~ 1.496 x 10® km est la distance moyenne Soleil/Terre, B; sont les rapports de bran-
chement des canaux d’auto-annihilation i dont les valeurs figurent dans le tab. 5.2, et
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FIG. 5.25: Représentation du taux d’auto-annihilation I" (s™1) en fonction de la masse de la LKP,
mgw O [10; 2000] GeV. Les paramétres suivants ont été fixés : pjocale = 0.3 GeV.cm™3,
Viocale = 270 km.s et A = 0.14.
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dN,/dE, est le nombre de neutrinos attendus pour le canal i sur un intervalle [E,; E, +
dE,]. La somme ), B;dN, ;/dE, est d’ailleurs déja implicitement incluse dans 1’estima-
tion qui figure en fig. 5.24 (a gauche et en noir). Le flux de neutrinos v, est donc présenté
en fig. 5.26 pour mgw = 1 TeV.
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FIG. 5.26: Flux d@,/dE,dQ, (GeVt.m™2.sL.sr™) de neutrinos v, arrivant sur Terre pour une
masse Mgw = 1 TeV. Les parameétres suivants ont été fixés : procae = 0.3 GeV.cm™,
Viocale = 270 km.s et A = 0.14.

Ce type de détermination du flux de neutrinos Vv, arrivant sur Terre est ainsi réalisé
pour quatorze masses différentes mgay [ [10; 2000] GeV. Tous ces flux relatifs a une
masse Mgw donnée sont ensuite confrontés a 1’efficacité du détecteur ANTARES repré-
sentée par la surface effective Agﬁ en neutrinos (voir en 4.4.3.2). Cette surface effective
est dépendante a la fois de 1’énergie E, du neutrino et de la direction d’arrivée de celui-ci
(6y, @), comme cela apparait explicitement en éq. 4.14. Celle-ci a été déterminée pour un
flux isotropique et donc sans dépendance angulaire particuliere. Pourtant, le choix étant
d’utiliser cette surface effective pour le cas particulier d’un flux provenant du Soleil, il
est donc nécessaire de revoir la distribution de Agff, fonction de 1’énergie et a I'issue de
I’ensemble des coupures décrites en 4.4.2, pour extraire son homologue exclusivement
dédié a la trajectoire du Soleil.

5.4.1.3 Positions solaires et surface effective A, associée

Le Soleil présente, comme tout objet astrophysique, une part de visibilité pour la po-
sition du télescope ANTARES qui peut étre quantifiée a 1’aide des routines incluses dans
le package SLALIB (Positional Astronomy Library) vers.2.5-3. Ce dernier, décrit en dé-
tail en [134], permet de déterminer la position du Soleil dans un repere topocentrique
(élévation, azimut), ou géocentrique (déclinaison, ascension droite) avec pour point de
repere la localisation du télescope ANTARES sur la planéte, de latitude 42°48 N et de
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FIG. 5.28: A gauche : Représentation de la surface effective Ags ¢ pour les neutrinos avant la res-
triction aux seules positions (cos(B<ei)) solaires (en rouge) et aprés (en noir). Seules
les erreurs statistiques sont prises en compte. A droite : Distribution du temps effectif
de présence du Soleil, dans un canal angulaire donné, moyenné sur une année dP/dteff
sur un intervalle cos(Bsye1) U [0; 1].

longitude 6°10' E, et I’intervalle temporel de localisation désiré. Pour utiliser ces rou-
tines, deux éléments principaux sont a prendre en compte. Tout d’abord, le systeme de
coordonnées utilisé par convention sur ANTARES doit étre modifié pour étre juxtaposé
a celui-ci des routines SLALIB. En effet, le systtme de coordonnées lié au package de
positionnement est du type (X,Y,2) = (N, E, haut), alors que pour ANTARES ce systeme
devient (X,y,2) = (N, W, haut). Ensuite, les dates au temps UTC (Universal Time, Co-
ordinated), auxquelles les positions du Soleil sont évaluées, doivent €tre quantifiées en
temps que jours Julien (JD) : 0.1 JD = 2.4 heures, avec pour référence le 2400000.5 JD
correspondant au 16 Novembre 1858, a 12h00. De plus, le package SLALIB fait appel a
un jour Julien modifié¢ (MJD) tel que : MID = JD — 2400000.5.

Ces modifications au systeme de coordonnées standard a ANTARES prises en compte,
il est possible d’extraire les distributions en angle zénithal et azimutal de la position du So-
leil (avec une précision meilleure que 5 arcsec sur la direction [134]) pour I’ensemble de
I’année 2007. Celles-ci apparaissent en fig. 5.27, a gauche et a droite respectivement. Le
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temps (en minutes) que passe le Soleil dans chacun des canaux angulaires est ainsi connu.
La distribution azimutale n’est montrée qu’a titre indicatif, étant donné qu’il a été fait le
choix de considérer un flux intégré sur @ = 2 en 4.4.2.4. Les modulations en position
solaire sur cet angle sont donc ignorées. Par contre, concernant la distribution en angle
zénithal, et principalement pour le cadran correspondant a I’intervalle cos(Bsye) U [O; 1]
pour lequel le Soleil se situe sous 1’horizon, celui-ci est considéré pour la normalisation
de la surface effective Ags(Ey, cos(6,)). Chaque valeur de surface effective sont alors
pondérées par le temps effectif (moyenné sur une année) dP/dtess ( [, dP/dter; = 1) de pré-
sence du Soleil pour un angle zénithal 8, donné, donnant accés a une surface effective
exclusivement dépendante de I’énergie Ag¢(Ey) telle que :

ar

it (cos(6,)) . (5.47)

Agff(Ev) = Agff(Ev’ cos(6,)) x
Le résultat de cette pondération est montré en fig. 5.28, a gauche, comprenant une
comparaison entre la surface effective obtenue a 1’issue de I’ensemble des coupures en 4.4.3.2
(en rouge) et celle figurant I'issue de la pondération solaire (en noir), sur un intervalle
E, =[10; 2000] GeV et pour une ouverture de 1’angle solide d’observation autour de la
position solaire Byne = 0.5°. 11 vient que la surface effective Ag,f diminue au plus d’un
facteur quatre avec la restriction aux seules directions solaires. Ce résultat est entiere-
ment explicité en 5.4.1.4. A droite de la fig. 5.28, la distribution du temps effectif solaire
dP/dtess ayant servi a la pondération est également présente. Pour cette derniere, il en re-
sort que le Soleil n’est visible, de maniere globale, que [150 % du temps sous 1’horizon
pour le télescope ANTARES, avec une portion de présence solaire prépondérante autour
de cos(Osyel) ~ 0.4. Cette direction pourra d’ailleurs étre étudiée particulierement pour
maximiser le potentiel de détection d’un signal solaire.
Une derniere information concernant les variations apparentes du Soleil apparait en

L e B B B B B B B B B S Sy BB B B s
I I I I I I I I

140~ -

minutes
|

120~ -]

100~ —]

80— ]

60— ]

40 —

20— -]

| IR R BT M| —
046 048 05 052 054 056 058 06 0.62
|:|80|eil (0)

0

F1G. 5.29: Distribution du diamétre équatorial solaire @gyel (') sur un année.
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fig. 5.29, ou la distribution du diamétre équatorial solaire @sye (°) (avec une précision
meilleure que 0.01 % [134]) est représentée pour une année d’observation. Comparée a
la résolution angulaire déterminée en 4.4.3.1, celle-ci permet de constater 1’évolution du
diametre apparent, de valeur résolument autour de Qg [J 0.53°, et toujours inferieure
ou sensiblement égale a la résolution angulaire fixée dans I’intervalle [3°; 0.5°] pour la
gamme en énergie [100GeV; 2TeV] respectivement. Tout d’abord, comme cela a été véri-
fié préablement en fig. 5.26, les neutrinos se concentrent principalement aux basses éner-
gies. Ensuite, les vertex d’auto-annihilation des LKPs étant localisés largement au coeur
du Soleil (rwmp(d 10%km, pour Myywe 0 1TeV) < 0.001r, voir en 5.3.1), le Soleil peut
étre considéré comme une source ponctuelle de neutrinos. Ainsi, si une limite est placée
sur la demi-ouverture du cone d’observation telle que : Bgne > 0.5°, en consistence avec
la résolution angulaire maximale attendue sur 1’intervalle énergétique E, [ [10; 2000]
GeV, I’évolution du diametre apparent solaire est entierement sans conséquence sur les
résultats qui vont suivre.

Jusqu’alors, la surface effective Ag;; n’a fait I’objet d’aucune hypothése concernant
I’ouverture de cone d’observation utilisé pour suivre le mouvement du Soleil et estimer
I’éventuelle intensité de bruit de fond ou de signal. En fig. 5.28, a gauche, la surface ef-
fective a été estimée pour une demi-ouverture de cone Bgne = 0.5°, ce qui limite le spectre
énergétique d’observation aux hautes énergies a plus de 90 %. Ainsi, il est utile d’évaluer
la surface effective pour chaque Bgne afin d’estimer par la suite les rapports signal/bruit
de fond comme une fonction de la masse Mg, comme cela sera détaillé en 5.5.

5.4.1.4 Ouverture de cone d’observation et conséquence sur la surface effective A

Dans un premier temps, la figuration de la pondération sur la surface effective Ags
par le temps effectif dP/dtess, qui apparait en éq. 5.47, doit étre rectifiée pour prendre en
compte cette évolution de 1’ouverture du cone d’observation avec :

dP
A(\a/ff(Ev, ecéne) = Agff(EV’ COS(OV)i ecéne) x Fff(COS(GV), ecéne) ’ (548)
€

ol Byne correspondant a 1’ouverture de demi-angle du cdne d’observation. Celui-ci
peut se définir comme un degré de liberté inclu dans la reconstruction du télescope pour
observer un neutrino pénétrant la Terre avec un angle zénithal réel 6@ et reconstruit avec
un angle Gﬁt"‘. C’est donc en faisant évoluer cette tolérance de reconstruction comme la
différence en valeur absolue de 6@ — Gﬁt"‘ < Bene que la surface effective en fonction de
Bcsne e livre d’elle-méme.

La fig. 5.30 présente les conséquences qu’apporte I’ouverture plus ou moins impor-
tante de Bgyne SUr Agff avec pour valeur de Bgne : 0.5°, 1°, 5°, 10°, et 20°. L’angle solide
d’observation, dQ = sin(6)d g, étant directement proportionnel au sinus du demi-angle
Busne, la surface effective est d’autant plus importante que le champ de vue permis est
d’autant plus étendu. C’est ce qui est démontré clairement en passant de Bgne = 0.5° (en
noir) a Byne = 20° (en rouge). Cette surface effective dédiée au Soleil évoluant rapide-
ment vers ’intensité de la surface effective montré en fig. 5.28, a gauche et sans prise
en compte des positions solaires, avec un facteur de 0.5. Ce dernier correspond au temps
moyen passé par le Soleil sous 1’horizon a la latitude du télescope ANTARES pour une
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F1G. 5.30: Conséquences sur la surface effective Ag,f (m™2) en neutrinos de I’ouverture du cone
d’observation représentée par le demi-angle Bgsne de valeurs successives : 0.5° (noir),
1° (vert), 5° (bleu foncé), 10° (rose), et 20° (rouge). Les erreurs statistiques ont été
omises pour plus de clarté dans la représentation.

année enticre d’observation. Cette évolution rapide est la conséquence directe des cou-
pures initiées en 4.4.3.2 qui contraignent fortement les traces sélectionnées a étre proches
des traces réelles en neutrinos. Les figures présentes en fig. 5.31, a gauche et a droite,
démontrent respectivement quel est le nombre de traces reconstruites Ny ace (%) autour de
la trace réelle pour différentes ouvertures angulaires Bpe et la variation ANy ace/dBosne de
celui-ci. Il apparait clairement que le nombre de traces présentes au-dela de Ogne ~ 3.5°
tend a devenir constant, la variation de Ngace dérivant vers la méme conclusion lorsque
dNgace/dBssne — O, quand Bgsne =~ 3.5° est dépassé. Pour cet angle précis, le nombre de
traces reconstruites représentant pres de 75 % du nombre total. Ainsi, dans I’hypothese ou
Bosne = 0.5°, le temps effectif global du Soleil (té]‘?‘? [10.5) et le pourcentage de traces re-

construites dans ce cone (Zgj:ezoo dNtrace/d Begne 150 %), conduisent a obtenir la surface
effective calculées en fig. 5.28, a gauche et en noir.

Maintenant que I’efficacité du détecteur a été extraite au travers de la surface effective
A‘efﬁ en fonction de la position du Soleil et selon des angles solides d’observation diffé-
rents, il est possible de comptabiliser le taux d’éveénements neutrinos " pour ces mémes
configurations et, de plus, pour chacune des masses Mg considérées.

5.4.1.5 Taux d’événements neutrinos espérés

Le taux d’évenements neutrinos )" par an, issus de 1’auto-annihilation de matiere
noire dans le Soleil pour chaque masse mga de LKP envisagée, est donné a partir de
I’expression générale suivante (voir en 4.3) :
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O de,

Mo (Mew, Beone) = dE.dO.
v v

Agff (Ew 6oﬁne) dEv ) (5.49)

Ev,seuil

ol Ey st = 10 GeV est I’énergie seuil de détection des neutrinos pour le télescope
ANTARES, d@,/dE,dQ, (GeV1.m™2.s%.sr™?) est le flux de neutrinos attendus pour une
masse Mg donnée et exprimé selon I'éq. 5.46, et Ag; (m?) est la surface effective issue
des résultats précédents et visible en fig. 5.30. Pour obtenir un taux d’événements relatif
3 une année compléte d’observation, le facteur F = 3.15576 x 107 secondes par an (déja
rencontré en 4.2) doit étre multiplié a I’expression qui précede.

Ainsi, pour une masse Mg de 100, 500 et 1000 GeV et des ouvertures de cone Bgsne [
[0°; 15°], les taux d’éveénements neutrinos présents en fig. 5.32 sont obtenues. L’ ouver-
ture Ogne €tant limitée a 50 de la résolution angulaire maximale, avec 0 = B,(E, =
100GeV) =~ 3°. Comme cela était attendu, puisque le taux d’auto-annihilation et le
nombre de neutrinos produits par annihilation sont nettement plus élevés pour des masses
de LKP faibles (voir en fig. 5.25 et en 5.3.2.1 respectivement), le nombre d’éveénements
détectables sur Terre par ANTARES est plus de trois ordres de grandeur plus élevé pour
Mgy = 100 GeV (en noir) comparé a mgy = 1 TeV (en vert), et ceci quelque soit
I’ouverture du cone d’observation utilisée. Ensuite, ce nombre dévenements I'" devient
constant a partir de e ~ 3.5°, conjointement aux variations de surface effective dé-
terminées en 5.4.1.4. Ainsi, pour une ouverture angulaire de 5° autour du Soleil et une
masse Mgw = 100 GeV, le taux " peut atteindre une valeur de [1100v .an~! détectés par
le télescope ANTARES dans une configuration a cinq lignes.

Maintenant que le nombre d’évenements neutrinos provenant de I’auto-annihilation de
matiere noire au sein du Soleil peut étre déterminé en détails, il est nécessaire d’évaluer
quel sera le bruit de fond atmosphérique venant nécessairement de la méme direction, et
ceci pour chaque Bgne d’observation. C’est ce qui est décrit ci-apres.
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FIG. 5.31: A gauche : Pourcentage de traces nyace (%) présentes a I’intérieur d’un cone Ogsne. A
droite, Variation de ce pourcentage de traces dnyace/dBesne €n fonction de I’ouverture
angulaire.
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5.4.2 Bruit de fond dans la direction du Soleil

L’évaluation du bruit de fond, dans le seule direction du Soleil, va se faire a partir de
deux ensembles d’origine différente. Le premier a déja été étudié en 4.4 et provient de I’in-
teraction du rayonnement cosmique avec I’atmosphere terrestre. La section 5.4.2.1 décrit
en détails les évaluations qui y sont relatives. Le second, lui, est également la conséquence
du méme type d’interaction, mais avec 1I’atmosphere solaire. Pour celui-ci, les estimations
se basent sur les résultats théoriques de [25] et [26] et sont décrites en 5.4.2.2.

5.4.2.1 D’origine atmosphérique

En 4.4.2.4, le nombre d’évenements neutrinos issus du bruit du fond atmosphérique
a été déterminé avec 1’application de I’ensemble des coupures décrites dans le tab. 4.3.
La distribution de ces évenements dans le spectre zénithal apparait en fig. 4.11, a gauche,
pour un angle solide d’observation de Q = 271 (I’hémisphere sud). Ainsi, pour extraire
les évenements neutrinos de bruit de fond dans la seule direction du Soleil, il est néces-
saire de pondérer 1’ensemble de la distribution par le temps effectif dP/dte; passé par le
Soleil dans chacun des canaux angulaires, comme cela a été fait pour la surface effective
en 5.4.1.4. Ensuite, I’ouverture du cone d’observation étant relatif a la précision engagée
sur la largeur des canaux angulaires utilisée dans la distribution en angle zénithal, cette
largeur doit étre successivement modifiée pour correspondre aux différentes valeurs d’ou-
verture visibles en 5.32. Pour cela, le taux de bruit de fond I Bg (an™1) est déterminé 2 partir
du taux initial extrait en 4.4.2.4, pour tout B tel que :

10?

107

10° E | | | | | | =
0 2 4 6 8 10 12 14

SCOHG (0)

FIG. 5.32: Taux d’événements neutrinos I"J" espéré par an dans la direction du Soleil pour trois
masses mga = 100 (noir), 500 (rouge), et 1000 GeV (vert), et différentes ouvertures de
cbne Bgne O [0°; 15°].
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F1G. 5.33: A gauche : Distribution du nombre d’événements neutrinos issus du bruit de fond atmo-
sphérique en fonction du cosinus de I’angle zénithal reconstruit cos(eﬁt-“), et pondérée

par le temps effectif dP/dtef solaire. A droite : Taux d’événements neutrinos o9 espéré
par an dans la direction du Soleil pour différentes ouvertures de cone Bgne 0 [0°; 15°].

1 ! dP
bogeg. y=(_ — E : bg
rv (Getre) (001 X 27T /COS(ecane) | COS(G)d(p) g i rv'l dteff,i , (-50)

ot 0.01 correspond a la précision initiale sur la largeur du canal angulaire évaluée
pour 0, ga4), I'indice | nomme chacun des canaux successifs, FB% et dP/dtess; sont les
taux d’évenements neutrinos initiaux et les temps effectifs solaires respectivement, pour
un canal i donné. La fig. 5.33 présente, a gauche, la distribution zénithale des évene-
ments neutrinos reconstruits pondérée du temps effectif solaire. Sur cette distribution ap-
paraissent les contributions des neutrinos atmosphériques (en rouge) et des muons atmo-
sphériques (en noir). C’est donc en comptabilisant ces deux contributions que le taux de
bruit de fond globale =05+ 0.03(stat.) £ 0.04(syst.) éveénements neutrinos par an,
dans la direction du Soleil, et ceci pour Byne = 5°. Ce résultat est également visible a
droite, en fig. 5.33, ou le taux [—Bg est définit en fonction de 1’ouverture du c6ne d’ob-
servation Bgne. Si cette courbe est comparée a la précédente, relative aux événements de
signal de matiere noire et présente en fig. 5.32, il apparait clairement qu’un intervalle de
masse Mg, allant de 10 GeV (le seuil en énergie du télescope) a quelques centaines de
GeV, pourra étre contraint. Ceci sera décrit en détails en 5.5.

5.4.2.2 D’origine solaire

De la méme maniere que ’interaction du rayonnement cosmique avec 1’atmosphere
terrestre donne lieu a la production de particules secondaires hautement énergétiques, 1’ at-
mosphere solaire est également sujette a ce type d’interaction. C’est donc au travers d’in-
teractions proton/proton que la désintégration des sous-produits sont la conséquence de
I’émergence importante de flux d’€lectrons et de neutrinos V. L’étude de ce cas de figure
a été réalisée en [25] et [26], ot il est fait état de I’intensité des flux pour les trois saveurs
de neutrino (Ve, V, V) arrivant sur Terre pour une gamme en énergie E, 0 [10; 109
GeV, comme cela apparait en fig 5.34 a gauche. Ces flux ont été déterminés en prenant
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FIG. 5.34: A gauche : Flux E3g,(E,) (GeV2.cm™2.s™) de neutrinos ve, vy, et v; provenant de
I’interaction du rayonnement cosmique avec I’atmosphére solaire, intégré sur I’angle
solide du Soleil.A droite : Paramétrisation du flux E 3dg,/dE, (GeV2.m™.s™1) de neu-
trinos vy, utilisée pour I’estimation du nombre d’événements.

en compte les multiples interactions et oscillations que peuvent subir un neutrino en mi-
lieu solaire, similairement a ce qui a été fait en 5.3, et également I’influence des champs
magnétiques interplanétaires et solaires sur le rayonnement cosmique. C’est donc en se
basant sur cette étude que, le seul flux de neutrinos V,, peut étre parametrisé selon la courbe
apparaissant en fig. 5.34, a droite, telle que les extremums de flux, faisant suites aux os-
cillations entre les trois saveurs de neutrinos déterminées en [25], soient utilisés pour une
estimation conservative du bruit de fond. Ce flux de neutrinos v, a €té intégré sur I’angle
solide du Soleil sachant que son diametre équatorial est de 1’ordre de @ gy [10.53° (voir
en fig. 5.29), soit Qe = 277 sin(0.265°). Cette considération est prise en compte pour
I’évaluation du bruit de fond en fonction de 1’ouverture du cone d’observation.

Ainsi, ayant acces a I’intensité du flux de neutrinos v, en fonction de I’énergie d@,/dE,,
il est possible d’extraire le taux d’évenements [ >™attendu pour une ouverture du cone
d’observation Ggne fixée en utilisant I’expression figurant dans 1’éq. 5.49, tel que :

_da
Ev,seuil dEdeV

ol Ey sii = 10 GeV. La distribution du flux d@,/dE, (GeV2.m™2.s™1) utilisée pour le
calcul du taux d’évenement apparait en fig. 5.35, a gauche. Celle-ci atteste clairement
que ce type d’évenements sera peuplé majoritairement par les neutrinos de basse énergie
dans la gamme E, [J [10; 100] GeV. Au-dela de cet intervalle, la probabilité de détection
s’amenuise nettement. Ensuite, comme cela a déja été réalisé pour les neutrinos issus de
I’auto-annihilation de matiere noire et ceux provenant du bruit de fond atmosphérique,
le taux d’évenements I'ﬁbg doit étre évalué selon Bgne. Pour cela, comme en 5.4.1.5, la
distribution de I'ﬁbg en fonction de Oy est obtenue en fig. 5.35, a droite. Il vient que la
contribution de ce bruit de fond s’avere minimale dans le cas ou F?bg =

[5°%(Bosne) = Att; (Ey, Boone) dE, (5.51)

= 0.002 évenements
neutrinos par an, avec Ggne = 5°, soit I’équivalent de [10.4 % du bruit de fond atmosphé-
rique. Cependant, dans la perspective d’un futur télescope a neutrino tel que KM3NeT, il
est certain que ce type de bruit de fond pourrait faire 1’objet d’une étude approfondie, I Ebg
pouvant atteindre quelques évenements par an, en ce qui concerne un éventuel étalonnage
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FIG. 5.35: A gauche : Flux dg,/dE, (GeV1.m™2.s™) de neutrinos v, utilisée pour I’estimation

du nombre d’événements. A droite : Taux d’événements neutrinos F?bg espéré par an
dans la direction du Soleil pour différentes ouvertures de cone B5ne 0 [0°; 15°].

du détecteur dans la direction du Soleil. Malgré tout, étant donné que ce taux de bruit
de fond est inférieur a I’intensité du taux d’évenements I']" du signal de matiére noire,
illustré en 5.4.1.5 et plus précisément en fig. 5.32, méme pour une masse Mgy = 1 TeV, il
est fait le choix de le négliger dans la suite du développement.

5.5 Comparaisons bruit de fond/signal et probabilité de
détection

Pour extraire le demi-angle du cone d’observation qui permet de maximiser le rapport
(F5oy/ " et par la-méme la sensibilité du télescope ANTARES a la détection indirecte de
matiere noire, I’approche fréquentiste a été choisie. Celle-ci est basée sur la méthode de
Feldman-Cousins [21] permettant la détermination d’intervalle de confiance. Ces inter-
valles sont calculés pour contenir un nombre N = b + s d’événements observés, ou S est
le signal et b le bruit, avec un niveau de confiance C, ( 68.27 %, 90 %, 95 %, 99 %, ou
encore 1 a 4 0, par analogie avec les intervalles Gaussiens). Cette méthode est basée sur
un rapport de vraisemblance R tel que :

_ P(Njp+s)
R(N,b+s)—P(N:b+S), (5.52)
avec
(b + S)N —(b+s)
P(NIb+5) = =7 exp ™9, (5.53)

ou P(N|b +s) représente la probabilité d’observer N événements tel qu’il existe b + S
évenements vrais, et P(N = b + S) est la probabilité maximale causée pas le fait que
N = b +s. Les différents rapports R pour N [I [0; b + s] sont ainsi calculés et ensuite
ordonnées dans un ordre décroissant. C’est alors en sommant ces rapports dans ce méme
ordre que le nombre d’événements N observables est extrait tel que :
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Nmax
> R(N)<Cy, (5.54)
N=0

le niveau de confiance C; ayant été choisit préalablement. Dans notre cas, 1’intervalle
de confiance se limite alors 2 N O [N™"(s); N™X(s)], avec N™"(s) = O pour aucun bruit
de fond, ni de signal, et N™*(s) = b a 90 % de confiance. Cet intervalle est conforme a la
définition de la détermination de la sensibilité d’un détecteur a un signal rare (voir en [21]
pour de plus amples détails).

C’est donc au travers de cette méthode que le taux d’événements neutrinos obser-
vables avec 90 % de confiance, vu comme une limite haute dans la direction du So-
leil, est déterminé dans un premier temps. Pour cela, il est fait I’hypothese que seuls
les éveénements neutrinos issus des bruits de fond atmosphériques (voir en 5.4.2.1) sont
observés, soit N = ng, et [J" = 0. Ainsi, ce taux de neutrinos observables, dénommé
par 0% (= N™X(s)), est représenté en fig. 5.36 (a gauche) pour les ouvertures de cdne
Osne [ [0°; 15°]. Pour chaque ouverture de cOne, ce graphe donne accés au nombre
moyen d’éveénements neutrinos nécessaire pour rejeter I’hypothese du bruit de fond a plus
de 90 % de confiance. Cependant, ce type de considération de limite haute sur le taux
d’évenements est dépendant du nombre d’évenements observés. A ce stade de I’étude,
étant donné que I’ensemble du développement est basé sur la seule connaissance des don-
nées Monte-Carlo, ce nombre d’événements est encore inconnu pour les données réelles.
En effet, la quantité de neutrinos N™*(s) peut fluctuer sur I’intervalle [0; b], jusqu’a ce
que la détection réelle soit réalisée et qu’une valeur moyenne me(s) soit extraite apres
une répétition hypothétique des mesures par différentes expériences. C’est pourquoi, il
convient de faire appel a un cas intermédiaire de limite, dénommé par la limite haute
moyenne.

. . . —90% . P
La limite haute moyenne, qui se traduit par [, dans ce cas précis, se définie comme [135] :

0% e b)N _
M, =) TY(N,b) (N—)I exp®, (5.55)
N=0

avec toujours, N [ [0; +oo] qui représente le nombre d’éveénements observés dans les
données réelles, et b = I'Bg le bruit de fond global. La fonction Poissonienne, rajoutée en
facteur dans I’expression 5.55, correspond quant a elle a la pondération de chacune des
limites hautes "% par leur probabilité d’apparition. Les limites hautes moyennes I,
qui en résulte sont alors obtenues, comme cela apparait en fig. 5.36 a droite, pour les
ouvertures de cone Bne [ [0°; 15°]. Le taux de bruit de fond F\t}g (en bleu), les limites
hautes moyennes FiO% (en noir), et le taux d’évenements de matieére noire attendus (en
rouge), sont représentés. Les estimations ont toutes été faites pour un temps d’observation
intégré de un an (lignes continues) et cinq ans (pointillés). Le cas d’une masse, mga = 500
GeV, est pris en tant qu’exemple sur cette figure.

Suite a cela, la derniere contrainte qui s’applique aux données Monte-Carlo, ajoutée
aux coupures appliquées en 4.4, est la restriction de 1’ouverture de cone Bgne. En effet, en
fonction de I’ouverture du cone choisie, le rapport entre le signal et le bruit de fond seront
nécessairement différents. Pour matérialiser ce rapport, appelé le facteur de réjection pour



J.J. CUNMIEPARALIOUINDS DRNULL DL 'UINU/OIUINAL L1 FNUDADU AL E D DV TEC 1HIUINLIO/

>
2]

CJHWHH‘HH‘HH‘HH‘\HW

e (an?

IS

w
o

w

g
&

N

o b e by b T |

FIG. 5.36: A gauche : Taux d’événements neutrinos I 2°% par an dans la direction du Soleil. Soit
le nombre d’événements neutrinos minimales nécessaires pour rejeter 1I’hypothése du
bruit de fond a plus de 90 % de confiance, ceci pour différentes ouvertures de cone

Bene 0 [0°;15°], dans le cas des données réelles. A droite : Limite haute moyenne

=90% . . .

ry, & pour chacune des ouvertures de cone Bene [ [0°; 15°], nécessaire pour I’extrac-

tion de la sensibilité du détecteur. Le taux de bruit de fond FBg (en bleu), les limites
=90% . e s - .

hautes moyennes I',,”" (en noir), et le taux d’évenements de matiére noire attendus (en

rouge), sont représentés. L’étude a été réalisée pour un an (lignes continues) et cing

ans d’observation.

N - . R —90% .
un modele particulier (MRF, en anglais), les taux d’évenements ', et )" sont utilisés
tels que :

=90%

rV

Fm (5.56)
C’est donc au travers de la recherche d’une minimisation du MRF, par une évolution

de I’angle d’ouverture Bynedu cOne d’observation (voir en 5.5.1), qu’il est possible de

contraindre au mieux une limite haute moyenne sur la densité de flux d’évenements neu-

trinos obtenu apres un ensemble de détections hypothétiques, telle que cette densité de

MRF =

—90% o e
flux @,  (km 2 an™1) est définie comme :

% FQO%

—90%

v = A (5.57)
v

avec

rvmn(mB(l) ) ecéne)
K:ff(mB(l)’ Bcone)

La quantité @™ (km™2.an!) dénote la densité de flux d’événements neutrinos issus
de I’auto-annihilation de matiere noire. Celle-ci est définie en éq. 5.58 a partir du taux
d’évenements neutrinos ", calculé en éq. 5.49, et est pondéré par la surface effective
Kgﬁ, qui figure en 5.4.1.4, moyennée sur I’intervalle E, [0 [10; mgn] GeV. Ce flux est
relatif a une masse de LKP donnée et a une ouverture de cone choisie. La pondération
de celui-ci par le MRF conduit a obtenir un limite haute moyenne sur la densité de flux

@ (Mg, Boone) = (5.58)

. —90% . . . N . N N
en neutrinos @, , pour un modele de matiére noire particulier. Ici, le modele de matiere
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FIG. 5.37: A gauche : Distributions du MRF en fonction I’ouverture angulaire Bgne (°) et pour
trois masses différentes mgw = 100 (vert), 500 (bleu), 1000 (gris) GeV. Les lignes
continues sont relatives a un an de prise de données, et les pointillés a cing. A droite,
Distributions du MRF minimal en fonction de la masse de la LKP mgu O [10; 2000]
GeV.

noire est pour le moment fixé & ’'UED avec la particule B représentative de la LKP,

pour lequel les contraintes sont exposés en 5.4.1.1. L’estimation de 630% pour chaque
masse de LKP, avec le respect de chaque MRF minimal, permet d’obtenir la sensibilité
du télescope ANTARES dans une configuration a cinq lignes pour ce modele de matiere
noire particulier, comme cela apparait en 5.5.2.

5.5.1 Cone d’observation optimale relatif au spectre de masse Mgy

Conformément a la définition du MRF en éq. 5.56, ce rapport fait I’objet d’une mini-
misation par 1’évolution de 1’ouverture du c6ne d’observation By autour de la position
du Soleil, et ceci pour chaque masse de LKP envisagée. Pour cela, les distributions de I' )"

et F?,O%, présentées respectivement en fig. 5.32 et 5.36, sont confrontées. En fig. 5.37, a
gauche, apparait trois distributions de MRF pour des masses de LKP de 100, 500, et 1000
GeV, en fonction du demi-angle Bune. Tout d’abord, le facteur de réjection MRF évolue a
I’inverse de I’augmentation de la masse mgy. Les taux d’évenements neutrinos étant plus
important pour des masses de LKP faibles (voir en 5.4.1.5), plus la masse va diminuer et

plus le taux de neutrinos issu du signal aura tendance a surpassé le taux in%. Laissant
une probabilité certaine de détecter un nombre d’évenements de signal non nul a 90 % de
niveau de confiance. Ce fait est également visible avec la fig. 5.37, a droite, ot le MRF est
représenté pour chaque masse de LKP envisagé dans 1’intervalle mgw [ [10; 2000] GeV.
Chacun des MRFs correspondant au MRF minimal pour une masse donnée. Les mémes
types de distribution ont été réalisés pour un an (lignes continues) et cinq annnées d’ob-
servation (pointillés). De telles distributions permettent déja de conclure que les gammes
de masse mgw O [10; [0 380] GeV, et mgw [ [10; [0 550] GeV peuvent étre contraintes
par les obsevations du télescope ANTARES, du fait d’un MRF < 1 respectivement pour
un an et cinq ans de prises de données.

Suite a ces distributions, il est également possible d’extraire 1’ouverture de cone op-

. e . —90% . e N
timale qui minimise a la fois le MRF et ¢, par conséquent. La distribution du cOne
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F1G. 5.38: Distribution du demi-angle 8csne Optimale pour chacune des masses mgu [ [10; 2000]
GeV. Les lignes continues sont relatives a un an de prise de donnees, et les pointillés a
cing années.

Busne Optimale, en fonction des masses de LKP, est présentée en fig. 5.38. De maniere
générale, que cela soit pour une année (ligne continue) ou cinq années (pointillés) d’ob-
servation, les deux distributions se comportent de la méme maniere avec une descente
progressive de Byne dans I’intervalle mga [ [100; 2000] GeV. Ces diminutions sont dues
au fait que, I'intensité du signal diminuant avec la masse de la LKP (voir en 5.4.1.5),
I’ouverture du champ de vue doit diminuer pour minimiser I’injection de bruit de fond
atmosphérique dans le cone d’observation (voir la fig. 5.33, a droite), et ainsi améliorer
le rapport signal/bruit. Maintenant, se focalisant sur I’intervalle mgw [ [10; 100] GeV,
le rapport signal/bruit devenant relativement important, comme cela peut apparaitre en
fig. 5.37 a droite, le cone d’observation est ajusté a des valeurs plus faibles. En effet, le
taux d’évenements neutrinos provenant de 1’auto-annihilation de matiere noire pour des
masses de LKP inferieures a 100 GeV augmente de maniere exponentielle comme cela
peut étre conclut de 1’évolution du taux d’annihilation au sein du Soleil avec la fig. 5.25, et
du flux de neutrinos qui en découle avec I’expression 5.46. Ainsi, pour des masses de LKP
ultra-légéres, I’extraction d’un signal et, a fortiori, d’une contrainte deviennent choses ai-
sées. Maintenant, si les résultats issus d’une année d’accumulation de données de bruit de
fond, ou de cing années, sont comparés, il vient que le demi-angle B gagne [10.6° en
moyenne sur toute la gamme de masse Mgw. L’accumulation de davantages de données
permettant de diminuer le MRF par une restriction de I’ouverture du cdne d’observation
autour de la source.

Quelles sont les répercutions de cette optimisation de I’amplitude de I’angle Bgypne sur
—90% etes , A o s . .
le flux @, (la sensibilit€) ? C’est ce qui va étre détaill€ dans la sous-section suivante.
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FIG. 5.39: A gauche : Distributions du flux 530% (km=2.an™1) en fonction I’ouverture angulaire
Bcone (°), pour trois masses différentes mgu = 100 (vert), 500 (bleu), 1000 (gris) GeV.
Les lignes continues sont relatives a un an de prise de données, et les pointillés a
cing. A droite, Distributions du flux (530% minimisé en fonction de la masse de la LKP
mgw O [10; 2000] GeV.

5.5.2 Sensibilité du télescope ANTARES

Comme cela été défini précédemment en €q. 5.57, la sensibilité 530% (ou limite haute
moyennée) sur le flux de neutrinos provenant du Soleil est directement dépendante du
facteur de réjection MRF, et de la densité de flux théorique de neutrinos @™ (km™2.an™1)
issus de I’auto-annihilation de matiere noire (voir en €éq. 5.58). Ainsi, I’optimisation du

. A ‘ . L —90%
demi-angle de cone Bgne sur le MRF se répercute directement sur la distribution de ¢, .

C’est ce qui apparait en fig. 5.39, a gauche, avec I’évolution du flux 630% avec ’ouverture
du Bgne pour trois masses différentes de mgw = 100 (vert), 500 (bleu), et 1000 (gris) GeV.
Comme auparavant, les lignes continues sont relatives a un an de prise de données, et
les pointillés a cinq années. Les ouvertures de cone Ogne qui minimisent les sensibilités
sur le modele de maticre noire suivent celles qui ont été déterminées précédemment, et
I’amplitude de la sensibilité évolue inversement a I’augmentation de la masse de la LKP
pour les mémes raisons que celles utilisées en 5.5.1, étant donné qu’un flux de neutrinos
provenant du Soleil sera d’autant plus majoritaire que la masse de la LKP sera faible.

Maintenant, en extrayant les valeurs de 530% pour chacun des Bgpe qui le minimise, la
distribution de la sensibilité, en fonction de la masse mgw), est obtenue en fig. 5.39 a droite.
Entre une année de prise de données (ligne continue) et cinq années, un gain de [130 %
en sensibilité est a noter. Une discontinuité est également a remarquer pour Mgy < 100
GeV. Celle-ci est la conséquence directe d’une restriction plus fine sur le demi-angle
d’ouverture, comme cela apparait en fig. 5.38, pour les LKPs tres 1égeres.

Maintenant, afin de comparer cette sensibilité du télescope ANTARES pour le modele
de matiere noire UED (voir en 5.4.1.1) aux autres expériences de détection indirecte, il est
nécessaire d’évaluer la sensibilité non pas pour le flux de neutrinos, mais pour le flux de

—90% o - . P N . —90%
muons @, (km 2.an™1). Celui-ci peut se définir de la méme maniére que @, ,telque:

—90%
—900% _ v

b = (5.59)
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avee

M (Mgw, Beone)
(pmn(mB(l)l ecéne) = .
. Agff(ms(l), Bcone)

(5.60)

Comparé aux €q. 5.57 et 5.58, la seule différence est I'introduction de la surface ef-
fective moyenne Agff pour les muons. Une définition préalable de cette surface effective
non moyennée en €q. 4.17, et de Ag;; en €q. 4.14, montre que le rapport Agff/Agff est tel
que :

AY - .
Asz = pNA x G(Ev) x PTerre(Ew ev) X Reff(Eu; Ezun), (5~61)
eff

ot PN, est la densité de nucléons cibles dans I’ intéraction neutrino/nucléon, o(E,) est
la section efficace d’interaction neutrino-nucléon par courant chargé, Prere(Ey, 6,) est la
probabilité d’absorption d’un neutrino par la Terre, et Reff(Ey; Ez‘i”) est le libre parcours
moyen effectif d’un muon, dans les intervalles [E,;E, + dE,], avec E, = E, &i = 10
GeV (définit en éq. 4.15). Ainsi, en prenant en compte ce rapport de surface effective, la
sensibilité du télescope ANTARES pour un flux de muons devient :

—~Vv
—o0% _ Pepp | —o0%
T AH v

eff

(5.62)

Le résultat de cette pondération surfacique, et donc de la sensibilité a un flux de muons
provenant de 1’auto-annihilation de particules B dans le Soleil, est présenté en fig. 5.40.
Afin d’utiliser les résultats de simulation pour représenter au mieux la période correspon-
dant a la prise de donnée du télescope ANTARES, dans sa configuration a cinq lignes et
durant I’année 2007 (mentionnée en 4.4.2), les étapes précédentes ont été réalisées pour
un temps t [J 167.7 jours de prise de données, et avec la prise en compte d’un temps
mort, relatif au systeéme de déclenchement, créant une perte de 1’ordre de 20 % en terme
d’acquisition.

Conjointement a la sensibilité d’ANTARES pour un un temps t [1167.7 jours (ligne
noire continue), est présente également la sensibilité pour une configuration du télescope
ANTARES a douze lignes (en gris). Cette évaluation se base sur I’estimation de la sur-
face effective pour les neutrinos en [136], qui apparait en fig. 5.41, a gauche. Cette surface
effective pour un détecteur a douze lignes est [145 % plus importante dans une gamme
d’énergie E, 0 [10; 10* GeV (voir la fig. 4.13, & gauche, pour une configuration a cinq
lignes). De méme, il est possible de réaliser une estimation de cette méme sensibilité pour
le futur télescope a neutrinos KM3NeT (en pointillés gris), dans le cadre du dernier CDR
(Conceptual Design Report) [144] de 2008 apportant une évaluation de la surface effective
en neutrinos montrée en fig. 5.41, a droite. Les évaluations de Agff issues de la simula-
tion apparaissent aux travers des pointeurs circulaires, et la fonction qui paramétrise cette
surface effective, sur I’ensemble de I’intervalle en énergie E,, apparait en rouge. C’est
cette derniere qui est utilisée pour I’estimation de la sensibilité présente. Enfin, les expé-
riences AMANDA-II [140] (analyse de 144 jours de données prises en 2003, en rouge),
ICECUBE [141] (pour cinq ans d’observation, en rose), SuperKamiokande [139] (ana-
lyse de [15.3 années de données a la fin 2004, en bleu), MACRO [186] (avec les données
de 1989 a 1998, en vert clair), et BAKSAN [137] (avec les données de 1978 a 1995, en
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F1G. 5.40: Distributions du flux 620% (km=2.an™1) minimisé en fonction de la masse de la LKP
mgw [ [100; 2000] GeV. Les expériences, présentant ces sensibilités, sont les sui-
vantes : ANTARES a cing lignes pour un temps t O 167.7 jours de prise de données
(ligne noire continue), ANTARES & douze lignes (pour cing ans d’observation, en gris),
KM3NeT (pour cing ans d’observation, en pointillés gris), AMANDA-II (analyse des
données prises en 2003, en rouge), ICECUBE (pour cing ans d’observation, en rose),
SuperKamiokande (avec les données de 2004, en bleu), MACRO (avec les données de
1989 a 1998, en vert clair), et BAKSAN (avec les données de 1978 & 1995, en vert
foncé).

vert foncé) sont également représentées. Les sensibilités n’existant pas pour ces dernieres
expériences, dans le cadre d’'un modele de Kaluza-Klein, les estimations pour un modele
supersymétrique du type MSSM ont été comparées a celles relatives au télescope AN-
TARES en [104], pour en déduire des facteurs de normalisation pour chaque expérience.
Ces facteurs de normalisation se traduisant juste par le rapport Ag i/Agss, avec les indices
1 et j dénotant deux expériences différentes.

Ainsi, en conclusion de ce graphe apporté en fig. 5.40, le télescope ANTARES, dans
sa configuration a cinq lignes, ne permet pas d’apporter une subtantielle amélioration
en terme de limite sur le flux de neutrinos provenant de 1’auto-annihilation au sein du
Soleil, ceux-ci par comparaison aux autres expériences hors km3. Cependant, se référant
a la fig. 5.37, concernant le facteur de réjection MRF en fonction de la masse de LKP
envisagée, il est déja possible de contraindre un intervalle de masse tel que mgw [ [10; O
200] GeV, tandis que le MRF reste inférieur a 1’unité. Ceci ne rejoint pas encore la limite
apposée par LEP 2 sur la masse d’une LKP (mgm = 350 GeV), mais cela laisse présager
un éventuel durcissement de la coupure avec un télescope de configuration plus étendue.

Si les rapports de flux 520% sont utlisés tels qu’ils apparaissent en fig. 5.40, le rapport

—90% —90%

(p“’5”gn$/ @y 121ignes SUT €ing années d’observation peut tout a fait se transmettre au rapport
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FIG. 5.41: A gauche : Estimation de la surface effective en neutrinos Agﬁ pour un détecteur dans
une configuration a douze lignes. Elle est donnée en fonction de I’énergie des neutrinos
générés Logio(Ey(GeV)) et est décomposée selon différents intervalles angulaires :
[0°; 30°] (en rouge), [30°; 60°] (en bleu), [60°; 90°] (en vert), et [0°; 90°] (en noir).A
droite, Estimation de la surface effective en neutrinos Agﬁ pour le futur télescope a
neutrinos KM3NeT. Les évaluations de Agﬁ issues de la simulation apparaissent aux
travers des pointeurs circulaires, et la fonction qui paramétrise cette surface effective,
sur I’ensemble de I’intervalle en énergie E,, apparait en rouge.

entre leur MRF respectif, les éq. 5.59 et 5.56 illustrant ce fait. Ainsi, les MRFs concer-
nant la configuration d’ANTARES a cinq et douze lignes peuvent tout a fait etre illustrées
de consort au sein de la fig. 5.42, avec par extension le cas du futur télescope a neutri-
nos KM3NeT. Il vient que les contraintes sur la masse de la particule B® pourront étre
étendues aux intervalles mga [ [10; 00 500] GeV pour le détecteur ANTARES a douze
lignes, et mgw O [10; [0780] GeV pour KM3NeT, sur cinq années d’observation. De ces
limites hautes envisagées sur la masse de la LKP, il est intéressant de faire le parallele
avec les dernieres limites apportées par les données de LEP 1 et 2 concernant les obser-
vables électrofaibles, reportées en [142] et revues en [143], qui portent une limite basse
sur la masse de la LKP, telle que mgw = 350 GeV, avec 95 % de niveau de confiance.
Ceci démontre les intérets juxtaposés qu’apportent les mesures en collisionneurs, et les
télescopes a neutrinos, sur les modeles au-dela du Modele Standard.

Maintenant que les sensibilités a un signal de matiere noire au sein du Soleil pour
le télescope ANTARES ont été déterminées (configuration a cinq et douze lignes), avec
en perspective le télescope a neutrinos KM3NeT, il est également possible de faire une
comparaison avec des modeles de matiere noire divers, et de réaliser un parallele avec
les expériences de détection directe. C’est ce qui est développé dans les sous-sections qui
suivent.

5.5.3 Comparaison aux modeles

Dans tout ce qui a précédé, il a été fait le choix de ne considérer aucun modéle extra-
dimensionnel de matiere noire en particulier. Au travers de cela, une perspective générale
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FI1G. 5.42: Distributions du MRF minimal en fonction de la masse de la LKP mgu O [10; 2000]
GeV, pour ANTARES dans la configuration a cing lignes (pour un temps d’observation
t O 167.7 jours, en noir), a douze lignes (pour cing ans d’observation, ligne grise
continue), et pour KM3NeT (pour cing ans d’observation, pointillés gris).

d’une détection potentielle de neutrinos provenant de 1’auto-annihilation de matiere noire,
du type UED, au sein du Soleil a pu étre extraite. Les hypotheses permises étant que toutes
les particules du Modele Standard peuvent se propager au sein d’une seule dimension
supplémentaire du type métrique, que la premiere excitation de Kaluza-Klein du photon
B® représente, a I’heure actuelle, le seul candidat de matiere noire dans 1’Univers, et que
la forme du spectre de masse, des différents états de premicre excitation, induit un rapport
relatif A = 0.14. A partir de 13, la section efficace de diffusion B® — nucléon dépendante
du spin 0B (éq. 5.3), le taux de capture Cg, des LKPs par le Soleil (éq. 5.7), le taux
d’auto-annihilation ' d’une paire BWBW (&q. 5.11), les taux des leptons secondaires, et
des neutrinos associés (voir en 5.3.3), ont été déterminés. Maintenant, connaissant toutes
ces expressions, il apparait clairement que les flux de neutrinos s’échappant du Soleil sont
intrinsequement liés a I’étendue du spectre de masse des LKPs envisagée, et a I’amplitude
du rayon de compactification R permise au travers de la valeur apportée au parametre /.
Pour cela, deux chemins disjoints de la vision phénoménologique, de la physique liée aux
LKPs, vont étre utilisés.

55.3.1 Casde la LKP B® considérée sans coannihilation

Dans un premier temps, et selon [43], les autres premiers modes de Kaluza-Klein sont
considérés largement plus lourds que la LKP B® (A > 0.1), et ne jouent alors qu’un rdle
mineur dans la stabilisation de la densité relique finale des BY). Cela se traduit par une
faible variation des rapports de branchement d’auto-annihilation des B en particules du
Modele Standard (voir en tab. 5.2), dans la gamme ou A [0 [0.1; 0.5], et une évolution de
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FIG. 5.43: Evolution de la densité relique de matiere noire QB(l)hz en fonction de la masse de la
LKP mgw O [0; 2000] GeV, avec les contraintes provenant de WMAP (sur 3 années de
prises de données) (en vert), celles provenant de la courbure actuelle de I’'Univers (en
bleu), et pour A O [0.1; 0.5].

la densité relique Qgwh? en fonction de la masse de la LKP mgw, telle que cela apparait
en fig. 5.43 [43]. Cette figure présente également les dernieres contraintes a 20 apportés
par le satellite WMAP [145] sur trois années d’observation (zone verte hachurée) telle
que : Qcpuh? = 0.110 + 0.006, et les conditions de platitude de I'Univers (zone bleue
hachurée) qui induisent une masse de LKP mgw < 1.9 TeV. Tout d’abord, dans le cadre ou
les contraintes de WMAP sont considérées comme completes vis-a-vis de la LKP, c’est-
a-dire que seule la LKP est supposée exister a 1’époque actuelle de 1’Univers, et qu’elle
est la seule candidate viable de matiere noire. Ensuite, étant donné que sur I’intervalle
A 0O [0.1;0.5], I’évolution de la densité relique est quasiment dégénérée, il vient que
I’intervalle de masse de la LKP se trouve tres restreint a : mga [ [ 850; (1 930] GeV.
Comparé a la limite basse apportée par I’analyse des résultats de LEP 2 [143], telle que
mgw = 350 GeV, cette derniere estimation de Mgy laisse le chant libre a des éventuelles
coannihilations des LKPs avec les NLKPs qui peuvent modifier de maniere notable les
intervalles nécessaires a la vérification des limites de WMAP. C’est qui est décrit dans la
sous-section qui suit.

5.5.3.2 Casde la LKP B® considérée avec coannihilation

Maintenant, la LKP B® est supposée rentrer en coannihilation avec tous les autres
premiers modes d’excitation de Kaluza-Klein relativement au spectre de masse prédéfinit
et montré en 1.3. L’évolution de la densité relique Qguh? est basée sur les estimations
de [146], et la distorsion du spectre de masse est toujours quantifiée par la différence
massique relative A entre la LKP et la premiere excitation, du type Kaluza-Klein, d’un
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FIG. 5.44: Evolution de la densité relique de matiere noire QB(l)hz en fonction de la masse de la
LKP mgw O [0; 2000] GeV, avec les contraintes provenant de WMAP (sur 3 années de
prises de données) (en vert), celles provenant des mesures de précision en accélérateurs
(en bleu), et pour A [0 [0.01; 0.5]. Ici, les coannihilations LKP-NLKP sont envisagées.

quark d’hélicité droite q(Rl). La fig. 5.44 présente 1’évolution de la densité relique Qguh?
en fonction de la masse mgw [ [0; 2000] GeV, et du rapport A [1 [0.01; 0.5]. Comme pré-
cédemment, apparaissent les contraintes de masse apportées par WMAP [145] (zone verte
hachurée), telle que Qcpwh? = 0.110 * 0.006, et celles provenant des mesures de préci-
sion en accélérateurs [143] (zone bleue hachurée). Ainsi, pour cinq valeurs de A = 0.01,
0.02, 0.05, 0.1, 0.5, les intervalles de masses possibles se déduisent pour la LKP, celle-ci
étant toujours envisagée comme la seule relique de matiere noire dans I’état thermique
actuel de I’Univers. Il vient que plus le rapport A est faible, et plus la gamme de masse
des B® devient élevée, apportant un intervalle massique global mgw O [ 500; O 1500]
GeV. Donc, plus le A est faible, et plus le flux de neutrinos, issu de I’auto-annihilation de
matiere noire au coeur du Soleil, devient faible (voir en fig. 5.32), ce qui limite le potentiel
de détection des expériences a neutrinos.

Les deux modeles phénomenologiques étant exposés, les sensibilités, appréciées en
fig. 5.40, vont y étre confrontées.

5.5.3.3 Modeéles phénomenologiques et Sensibilités

Suites aux intervalles massiques extraits des modeles présentés en 5.5.3.1 et 5.5.3.2,
les sensibilités, évaluées en 5.5.2, peuvent étre utilisées afin de déterminer le potentiel de
contraintes supplémentaires que peut apporter le télescope ANTARES sur les parametres
liés a la matiere noire extra-dimensionnelle. La fig. 5.45 atteste de cette confrontation,
avec le méme code couleur et les mémes expériences qu’en fig. 5.40 (la 1égende, pré-



J.J. CUNMIEPARALIOUINDS DRNULL DL 'UINU/OIUINAL L1 FNUDADU AL E DV DV TECLHIUINL T

(kmZan®

BAKSAN (1978-1995)
MACRO (1989-1998)
SuperKamiokande (2004)
AMANDA-II (2003)
ICECUBE (5 ans)
ANTARES 5 lignes (167.7 j)
ANTARES 12 lignes (5 ans)
KM3NeT (5 ans)

T kP B seule

BN | kp 8" & Coannihilations

/ | HHM i HHM | 1—:

P IR R U I NI I T R N |
200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000
Mo (GEV)

F1G. 5.45: Distributions des sensibilités 530% (km=2.an™1) en fonction de la masse de la LKP
mgw [ [100;2000] GeV, a gauche, pour les différentes expériences présentées dans
la légende associée, a droite. Les flux de muons théoriques attendus sont représentés
pour cing valeurs de A données : A = 0.01, 0.02, 0.05, 0.1, 0.5, et les contraintes ap-
portées par WMAP sur les intervalles massiques apparaissent, en bleu, pour la B®
seule (sans coannihilation), et en rouge, pour la B® avec coannihilation.

sente a droite, fait office de rappel), et la représentation de différents flux de muons théo-
riques espérés (lignes continues noires) pour cing valeurs de A = 0.01, 0.02, 0.05, 0.1,
et 0.5. De plus, les contraintes apportées par WMAP sont présentes, pour les cas d’une
LKP sans coannihilation (zone bleue), et avec coannihilation (zone rouge), conformément
aux fig. 5.43 et 5.44 respectivement. Il vient que I’application de contraintes directes sur
I’ensemble de définition de la masse de la LKP sera difficile dans le cadre des limites
répondant 8 WMAP, que cela soit pour un détecteur a cinq ou douze lignes. Cependant,
une importante partie de 1’espace des phases en (A, mgw) peut étre contrainte par AN-
TARES telle que : 0.01 < A < 0.5 pour 0 < mgw <[1500 GeV, région ou le MRF (< 1)
est en faveur du signal (voir en fig. 5.42). Cela permet d’entrevoir une confortation des
limites provenant des mesures de précision [143] par I’astronomie neutrinos. Maintenant,
si cette derniére idée est étendue aux prédictions attendues pour les télescopes km?3, tels
que ICECUBE et KM3NeT, il est certain que les modeles phénomenologiques, pronant un
scénario de coannihilations des LKPs avec les NLKPs, pourront étre largement contraints
pour une gamme de masse plus large, telle que Mgy < 1 TeV, pour rester consistant avec
les prédictions du rapport signal/bruit pour cinq années d’observation. En ce qui concerne,
les modeles de LKP n’ayant subis aucune coannihilation, il est certain que 1’apposition
de limites sera plus compliquée, mé€me si le futur télescope KM3NeT possede une chance
non-nulle d’engager la procédure pour des masses de LKP, mgy [1900 GeV.

Au-dela des limites pouvant étre déterminées dans 1’espace des détections indirectes,
les télescopes a neutrinos peuvent également intervenir en détection directe. Ce dernier
point est présenté ci-apres pour le télescope ANTARES et son futur, KM3NeT.
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FIG. 5.46: Sensibilité o™ (pb) des télescopes ANTARES (5 lignes en noir, et 12 lignes en
gris) et KM3NeT (pointillés gris) a la section efficace O,EE:B dépendante du spin pour
I’intéraction WIMP-proton. Celles-ci sont comparées aux sensibilités développées par
les expériences de détection directe telles que XENON 10 (en rouge), COUPP (en vert),
KIMS (en bleu), et des futurs détecteurs a I’échelle de la tonne (pointillés noirs).

5.5.4 Comparaison a la détection directe

Comme cela a déja été discuté auparavant, les particules de matiere noire peuvent étre
détectées de maniere directe par 1’utilisation de techniques bolométriques, telles que le
font les expériences CDMS [147], XENON 10[148] [149], KIMS [150], et COUPP [151].
Ce sont ces trois dernieres qui ont apportés les meilleurs limites sur la section efficace dé-
pendante du spin 0y sp pour le couplage WIMP-proton. Leurs limites respectives peuvent

donc étre comparées au télescope a neutrinos ANTARES, pour lequel il est possible de

. . . o —90% ‘ N
remonter & Oy 55, connaissant les amplitudes de sensibilité ¢, montrées en fig. 5.39 (a

droite). En effet, d’apres les définitions du flux de neutrinos et des parametres tels que les
taux d’auto-annihilation et de capture, apparaissant en éq. 5.46, 5.11, et 5.7 respective-

. . —90% —mn L1 . .
ment, il vient que le rapport ¢, /¢, peut se réduire suivant :

—90% —UED,90%

¢ = Oho (5.63)
—mn —UED ' :

, Op

ol avmn est le flux de neutrinos, définit en éq. 5.58, moyenné sur I’intervalle énergétique
Ev O [Ey sail; Mew] (Ey it =10 GeV), et 630% est la section efficace dépendante du spin,
. o ere . —290% ) . .
définie a partir de la sensibilité @, . Cette section efficace est donc déterminée a partir
de I’expression :
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—90%

—UED,90% _ —UED @,
O-H,SD - O-H,SD —mn (5.64)
v

L —mn N L, . . [P
avec les quantités UﬂESD), et @, , obtenues de maniere théorique toujours pour diffé-

rents A et masses Mgy, conformément aux expressions en éq. 5.3, et 5.46.

C’est donc 65":75%’90% (pb), assimilée a la sensibilité du télescope ANTARES sur la sec-

tion efficace Uﬁ,EsB dépendante du spin, qui peut tre confrontée aux expériences précitées
et au modele théorique général en fig. 5.46. Les contraintes les plus fortes provenant des
expériences XENON 10 (en rouge), COUPP (en vert), KIMS (en bleu), et des futurs détec-
teurs a I’échelle de la tonne (pointillés noirs) sont représentées, ainsi que les estimations
théoriques, dans le cadre général (coannihilation ou pas), pour un rapport massique relatif
A [1[0.01; 0.5] et une masse mga [ [50; 1000] GeV (zone jaune). Ensuite, similairement
aux courbes de sensibilité précédentes, la sensibilité du télescope ANTARES a cinq lignes
(pour un temps t [1167.7 jours de prise de données, ligne continue noire), douze lignes
(sur cinq ans, ligne continue grise), et du futur télescope KM3NeT (sur cinqg ans, pointillés
gris) apparaissent. Il apparait que plus de quatres ordres de grandeur peuvent €tre gagnés
avec un télescope du type ANTARES a 12 lignes, voir méme cinq avec KM3NeT. Ceci
laisse entrevoir un apport majeur des télescopes a neutrinos dans la détermination de la
section efficace dépendante du spin, et ceci des la premiere année d’exploitation d’AN-
TARES, avec a fortiori une précision sur la nature intrinséque des LKPs, et des modéles
phénomenologiques qui la décrivent, avec notamment le concourt des limites indépen-
dantes du spin dont la finesse reste encore inégalée avec le détecteur CDMS [147]. Les
sections efficaces (voir en éq. 5.3) et 5.6) étant directement dépendantes de la différence
relative A, qui lui-méme est relié au rayon de compactification R, et a I’échelle de coupure
N\ sur le couplage fort dans la théorie extra-dimensionnelle.

5.6 Sommaire et perspectives

Dans ce chapitre, la sensibilité du télescope ANTARES dans une configuration a cinq
lignes pour la détection indirecte de matiere noire au sein du Soleil a été déterminée.
Celle-ci a pris place au travers de I’utilisation de simulations Monte-Carlo, a la fois pour
I’estimation du bruit de fond atmosphérique présenté dans le chapitre 3 et 1’évaluation
de l'efficacité de détection du télescope détaillée dans le chapitre 4, ainsi que pour la
détermination du nombre d’évenements issus de 1’auto-annihilation de matiere noire au
coeur du Soleil en 5.3. La confrontation de ces résultats de sortie Monte-Carlo a donc
permis de rendre compte des perspectives de détection pour 1’observatoire a neutrinos
ANTARES, a cinq (pour la période de prise données réelle, t [1 167.7 jours) et douze
lignes, ainsi que pour le futur KM3NeT, ces deux derniers ayant été estimés actifs pour
une prise de données intégrée sur cing années. Pour aboutir aux sensibilités respectives,
les étapes suivantes ont joué un role majeur dans I’analyse présentée :

— Utilisation des flux du type Horandel et Bartol, pour une estimation conservative
des flux de muons et neutrinos atmosphériques respectivement (voir en 3.2 et 3.3).
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— Reconstruction des évenements montants et descendants a partir de la stratégie
illustrée en annexe B, avec une estimation des coupures successives sur le nombre
de lignes utilisées, les angles zénithals reconstruits, et le parametre inhérent a la
stratégie, afin d’aboutir a une amélioration de la dispersion en terme de résolution
angulaire, et donc de qualité de reconstruction dans le chapitre 4. Ces coupures in-
fluencent grandement 1’efficacité de détection du télescope représentée au travers
de la surface effective (voir en 4.4.3.2), et permettent d’extraire majoritairement les
événements montants ([]10.68 év."/jour), pour une pureté supérieure 2 99 %.

— Calcul analytique des taux de capture et d’auto-annihilation au sein du Soleil, avec
les flux de neutrinos associés (voir en 5.1), en utilisant les parametres intrinseques
les plus usités dans la littérature pour la répartition locale de la matiere noire, et
pour les contraintes phénomelogiques liées au rayon de compactification de 1’extra-
dimension 9, et a I’échelle A de coupure sur le couplage fort. La compatibilité tres
proche, du Monte-Carlo dédié avec ce dernier, a permis d’estimer avec une plus
grande statistique, et une plus grande précision en terme d’oscillations des saveurs
en milieu dense, les flux de neutrinos arrivant sur Terre.

— Confrontation des bruits de fond avec le signal attendu dans la direction du So-

leil, pour un cone d’observation et un temps d’observation donnés (voir en 5.5.1
et5.5.2).

— Utilisation exclusive des modeles UED avec ou sans processus de coannihilation
des LKPs, et comparaisons de ceux-ci aux sensibilités estimées (voir en 5.5.3.3).

— Extension des sensibilités aux expériences de détection directe de matiere noire
(voir en 5.5.4), par I’observation de la correspondance des rapports en terme de
flux de neutrinos, et de sections efficaces dépendantes du spin.

Pour conclure, et suite aux observations réalisées en 5.5.3.3 et en 5.5.4, sur un temps
intégré t [1167.7 jours de prise de données, le télescope a neutrinos ANTARES (5 lignes)
permet déja de rejoindre de tres pres les précédentes limites apposées par les expériences
conjointes, dont SuperKamiokande reste encore inégalé avec [15.3 années d’acquisition
de données et une limite sur le flux de muons proche de 103 km™?.an™. De telles limites
croisées permettent déja d’estimer une masse de LKP mgw = 200 GeV pourun A = 0.5, ou
mMgw = 1 TeV pour un A = 0.01. Toutes deux restant consistantes avec la limite provenant
des mesures de précision [143], telle que mgw = 350 GeV. Par extension, des perspectives
intéressantes s’ouvrent a 1’astronomie neutrino avec le télescope ANTARES a 12 lignes,
et encore d’autant plus avec les km?, tels que ICECUBE et KM3NeT. Le premier, déja en
fonctionnement depuis le début de I’année 2008, devrait permettre de repousser encore
les contraintes sur la phénomenologie, atteignant méme 1’espace des phases délimités
par le satellite WMAP. Enfin, la véracité des modeles envisagés dans ce rapport devrait
largement étre évaluée avec les deux derniers. Il en est de méme pour les contraintes
apportés sur la section efficace dépendante du spin, les limites actuelles ne dépassant
pas 107! pb avec une expérience comme KIMS, mais pouvant é&tre largement étendue 2
1078 pb avec un km3. Ce dernier nombre correspond typiquement a ce qui est attendu
théoriquement (voir en 5.1).
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Méme si les résultats présentés précédemment sont déja tres encourageants, quelques
points pourraient permettre d’étendre encore ces sensibilités pour un détecteur a douze
lignes. Tout d’abord, aucun estimateur en énergie n’a été utilisé ici, I’erreur sur les éner-
gies reconstruites pouvant atteindre [ 50 % dans un intervalle tel que E,, U [100; 1000]
GeV [132]. L’étude pour une optimisation de la présente stratégie de reconstruction a
basse énergie est d’ailleurs actuellement en cours. Ensuite, un systeme de déclenchement
dédié au Soleil pourrait voir le jour, surtout dans le cadre d’un futur étalonnage pour
KM3NeT. Celui-ci devra suivre en temps réel le Soleil pour lancer une acquisition des
données dans cette seule direction. Un tel systeme pour le centre galactique est déja a
I’oeuvre.
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Annexe A

Interactions et oscillations des neutrinos

A.l Introduction

Lorsque qu’un neutrino rentre en interaction avec de la matiere, il peut le faire de
deux manieres différentes. Soit au travers d’une interaction par courant chargé(CC), soit
courant neutre(NC). Ces types d’interaction sont completement indépendants de la saveur
du neutrino qui rentre en jeu et peuvent ainsi intervenir pour les trois types de saveurs
connues : Ve, Vet V;. Mis a part les interactions par échanges d’un boson de gauge chargé
ou neutre, les neutrinos peuvent également osciller. Consé- quence intrinseque des masses
de neutrinos non nulles, ils peuvent passer d’une saveur a I’autre avec une probabilité et
une fréquence dépendantes des différences quadratiques massiques Am? et des angles de
mélange O entre chacune des saveurs. Ces oscillations sont également dépendantes de
I’environnement dans lequel les neutrinos évoluent. Les sections suivantes abordent ces
trois points afin de clarifier I’aspect phénomologique de la physique des neutrinos.

A.2 interactions par courant chargé(CC)

L’interaction par courant chargé des neutrinos avec la matiere se réalise par I’échange
de boson de jauge chargé tels que W* et W™. Suite 2 cette interaction, un lepton chargé
apparait, comme cela est représenté ci-apres, et peut éventuellement, a son tour, produire
des neutrinos secondaires issus de sa désintégration.

Ve + N 5 e + X, (A.1)
Vg + N - u + X, (A.2)
v + N - 177 + X. (A.3)

Cependant, dans le cas des canaux muonique et électronique, les leptons émergents du
vertex d’interaction sont tres rapidement thermalisés en milieu dense, comme le Soleil,
et les neutrinos pouvant étre produit dans leur désintégration possédent alors une énergie
n’excédant pas [150 MeV. Ainsi la plupart des neutrinos Ve et V,, interagissant par CC sont
exclus de cette étude. Alors que dans le cas des neutrinos V¢, ceci devient completement
différent. En effet, les leptons T produits ont un temps de vie trés courts(t = (290.6 *
1.0) x 107 s [39]) et ont le temps de se désintégrer avant de perdre I’intégralité de leur

183
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énergie. Les différents canaux de désintégration d’un lepton tau peuvent se résumer de la
maniere suivante :

T e +Ve+ v, (A4)
T > U +V, + Vg, (A.S5)
T > X+ V. (A.6)

Ou, X correspond a un produit hadronique lourd comme un pion 7T ou un kaon K.
Les neutrinos secondaires Vg, vont venir grossir les spectres de ces saveurs, en sortie du
Soleil par exemple, si leurs interactions CC sont tres limitées ou tout simplement nulles.
Ensuite, en ce qui concerne les neutrinos secondaires Vy, ils vont a leurs tours produire des
leptons T pour donner a une production en chaine de neutrinos. Ainsi, par la régénération
du canal tauique, le spectre de neutrinos V; est conservé avec un déplacement vers les
basses énergies. De maniere générale, la matrice de densité p décrivant I’état d’un (anti-
)neutrino durant sa propagation peut se mettre sous la forme :

(9) == Ts2e [mpn @) ) o E0ED) +
dr J 2 |
dE

+ M®p . (Ei;n) e (Eivn) fr_eu (EV/Ei’n) Ein °
v

(A.7)

Avec, T =Np(r)o(vip - IX) +Np(r)o(vin — IX) qui représente le taux d’interaction
CC pour une saveur |, ot Nj et N, sont les nombres moyens de protons et neutrons présents
dans le milieu associés 2 leur section efficace d’interaction 0. Ensuite, le facteur MN' décrit
I’opérateur de projection des saveurs | et f, _ g est la distribution énergétique d’un neutrino
d’énergie initiale EIM sortant avec une énergie E,. Cette derniére fonction est décrite en
détail et paramétrisée en appendice D de [8]. Ainsi, le canal d’interaction des neutrinos
V; apparait comme une source importante de ré-injection de neutrinos secondaires. Ceci
induit alors une dissymétrie des saveurs dans les spectres ol 1’interaction par courant
chargé est prise en compte, ce qui ne serait pas le cas si le phénomene de régénération
était absent.

A.3 iInteractions par courant neutre(NC)

En contraste avec I’interaction par courant chargé, les interactions par courant neutre
ne donnent pas lieu a des diffusions profondément inélastiques. Par conséquent, aucuns
leptons ne sont produits lors de ce processus. Les neutrinos sont toujours diffusés par
échange d’un boson de gauge mais cette fois-ci neutre Z°. Ici, aucun processus de régé-
nération n’est donc présent et le symétrie des saveurs vis-a-vis de I’interaction NC est
respectée. Ainsi, quelque soit la saveur du neutrino envisagée, la description de 1I’évolu-
tion d’un neutrino soumis a I’'interaction NC peut se traduire par :

d e dr E/ 1 EV /! !/
(d_P) _ / My B) e yger - p(E)MLe(E). (A8)
r NC E dEv
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oll, Mye = Np(No(vip - VX) + Np(r)a(vin - V/X) représente le taux d’interaction
NC pour une saveur | d’un neutrino d’énergie initiale E;, ré-injecté dans le spectre avec
une énergie plus faible E,. Le premier terme met en forme cette ré-injection a plus basse
énergie dans le spectre et le second, 1’absorption a une énergie E, .

A.4 Oscillations des neutrinos

A I'heure actuelle, de nombreuses expériences étudiant les neutrinos solaires(SNO [51,
52], GALLEX [53]), les neutrinos atmosphériques(Super-Kamiokande [48-50], ou en-
core les analyses en réacteurs(KamLAND [54,187]) et en acccélérateurs(K2K [55,56],MI-
NOS [57]), font maintenant état de I’existence d’une masse pour chaque saveur de neu-
trino. En effet, c’est par 1’observation d’oscillations entre les trois saveurs de neutrinos
que I’existence d’états propres de masse non nuls ont été extraits.

A.4.1 cadre général

D’un point de vue phénoménologique, dans la physique du modele standard, les neu-
trinos massifs possedent des états propres de saveurs qui ne coincident pas avec leurs
états de masses, mais qui en sont plutot une combinaison linéaire. C’est ainsi par diago-
nalisation de la matrice de masses leptoniques qu’une matrice de mélanges leptoniques
apparait lorsqu’il s’agit d’exprimer les interactions de ces neutrinos massifs par courant
chargé. Cette matrice de mélanges U apparait dans I’expression suivante [1] :

v>=> " Uz v">, (A.9)
i

combinaison linéaire des états de saveurs a = e, U, T et des états de massesi =1, 2, 3.
Avec une matrice de mélanges leptoniques U qui s’exprime généralement sous la forme
suivante [12] :

C12C13 _ S12€13 5156/
U= —Si2Cx— (712323313(_?'613 C12C23 — 512523313@"_513 S$23C13 : (A.10)
S12523 = C12C235136' % —C12S23 — S12C23513€'%3  C23Ci3

avec, Cqp = c0s(Bp), Sap = sin(Byp) et O est la phase de violation de CP. Cette
matrice de mélange est quelque fois appelée la matrice MNS(Maki-Nakagawa-Sakata).
A partir de 1a, il est possible d’évaluer I’évolution des états de saveurs des neutrinos
v(t) = (Ve(t), Vyu(t), Vr(t))T au travers d’un environnement a densité constante par :

V(1) = exp(~iHt) v(t = 0). (A.11)

Cette expression, fondée sur I’équation de Schrodinger, contient 1’Hamiltonien H
décrivant a la fois 1’oscillation des neutrinos dans le vide ainsi que 1’effet Mikheyev-
Smirnov-Wolfenstein(MSW) associé aux conversions de saveur adiabatiques ou partielle-
ment adiabatiques dans un systeme a densité variable. Ce dernier a été étudié en [58] dans
le cadre d’un milieu solaire. L’Hamiltonien peut se réduire, dans la limite ultra-relativiste,
sous la forme [59] :
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H = % U diag (2, m, m2) U' + diag (V2G¢Ne, 0, 0) . (A.12)

O, E est I’énergie du neutrino, miz sont les masses des neutrinos, G est la constante
de couplage de Fermi [39] et N définit la densité moyenne en électrons du milieu. Seules
les électrons interviennent ici du fait que, I’interaction par courant neutre(échanges de Z°)
est identique quelque soit la saveur du neutrino, elle n’affecte donc pas les oscillations.
Ce qui n’est pas le cas de I’interaction par courant chargé(échanges de W*) dont seules
les électrons seront principalement affectés du fait d’une densité électronique amplement
supérieure aux densités muonique ou tauique dans la matiere ordinaire. Pour les anti-
neutrinos, il convient de réaliser les transformations U — U* et +v/2GgNe » —v2GEN,
en A.12 pour obtenir I’Hamiltonien s’y rattachant.

Ainsi, la probabilité d’oscillation d’un neutrino dans un milieu dense ou dans le vide,
si le terme MSW est annulé(Ng — 0), peut étre donnée a un instant t par :

Pa(t) = | < Vo|Va > [ = |exp(=iHpat)? = P(Va - wb)(1), (A.13)

pour a,b = e, U, T. Son amplitude dépend alors intrinséquement, au travers de 1’Ha-
miltonien H, des différences quadratiques en masses Amﬁ =m? - mjz et des angles de
mélange entre les trois saveurs de neutrinos. Ces parametres qui gouvernent les oscilla-
tions des saveurs des neutrinos ont été contraints dans des intervalles a 30 en associant
différentes mesures expérimentales provenant de multiples expériences a neutrinos. Ces
contraintes expérimentales, référencées en [31] sous la forme de meilleurs parametres
d’ajustement, sont présentés comme suit :

0, =33.2° £ 4.9°,
013 <12.5°,
6,5 = 45.0° + 10.6°,
6 00, 2]
Am3, = (8.1153) x 10™°eV?,
|Am, | = (2.2%53) x 10°%eV?
|Am3,| = [1.9, 3.0] x 103 eV?2. (A.14)

Les valeurs de Am2, et Am3, sont présentées sous la forme de valeurs absolues afin
de tenir compte d’une hiérarchie de type normal ou inversé (AmZ (i = 1,2) positif ou
négatif).

A.4.2 Cas simple d’une oscillation a deux saveurs v, ~ Vv; dans le
vide

Ce cas, déja fortement usité dans la littérature(par exemple en [12]), est tres utile
pour I’étude des neutrinos sortant du milieu solaire. Tout d’abord dans le sens o, ce
processus d’oscillation dans le vide apparait pendant la propagation des neutrinos entre
la surface du Soleil et la surface de la Terre. Ensuite, car les échanges du type v, — V¢
sont prépondérants face aux apports provenant du secteur électronique. En effet, pour ce
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dernier, les oscillations ne deviennent importantes que dans un intervalle énergétique < 1
GeV, bien en deca du spectre énergétique présent dans cette étude. Ainsi, de A.12 et en
utilisant I’équation de Schrodinger dans la limite standard ou I’état propre d’un neutrino
|[v > est équivalent a une onde plane, 1’évolution temporelle de 1’état de saveur d’un
neutrino est donnée par :

i %W(X) >=H(X)|v(x = 0) >, (A.15)

ou, la variable temporelle t a laissé place a la variable spaciale X en posant ¢ = 1
et H(X) est ’'Hamiltonien du systéme dépendant de la longueur de parcours réalisée par
le neutrino avant une quelconque interaction ou détection. Conformément a A.12 ou le
terme de droite a été annulé, I’Hamiltonien décrivant I’évolution temporelle d"un systeme
a deux neutrinos peut se réduire 2 :

1 .
ide = o U diag (m3, mg)) U7, (A.16)
avec,
[ cosB sin@
U= ( —sinf@ cos 6 ) ’ (A17)

ou, 8 = B3 pour un mélange a deux saveurs U, T. Ainsi, de A.15, le vecteur de saveur
V() >= (Vu(x), V(X)) " = exp(-iH(X)X) est exprimé comme :

S
Vu \ _ cos@ sin6 e'®* 0 cos@ -sinB Vi
vi /] \ —sinB® cos6 i sin@ cos O Vi )

0 e'®
(A.18)
A Pinstant initiale x = O(t = 0), le vecteur (Vu' VT)T = (1, 0)". Ensuite, dans la limite
ultra-relativiste pour laquelle E = (p? + m?/2p) Y2 ot p2 >> m2, E ~ p(= p1 = po). Ainsi,
de A.18, il vient que :

m2,L
4E

. . A i
| < velvy, > [ = sin?(20) sin? < ) = PY%®(v, - V), (A.19)
ou, L représente la distance parcourue par le neutrino et P"ide(vﬂ - V;) est la proba-
bilité de transition de I’état de saveur U a 1’état de saveur T utilisé en page 139.

A.4.3 Casde I’oscillation v, « v, dans la matiere

Pour ce cas, nécessaire a 1’évaluation du flux de neutrinos en surface du Soleil par
exemple ou pour les neutrinos issus de 1’explosion de Supernovae, il est nécessaire d’en-
visager des oscillations a trois saveurs. Comme il a été spécifié précédemment, I’évolu-
tion des trois saveurs de neutrino en matiere dense étant liée a I’intensité des interactions
par courant chargé des électrons avec le milieu, il est impératif d’utiliser un formalisme
a trois saveurs, surtout dans le cadre d’oscillations entre les saveurs U et T. Un forma-
lisme a deux saveurs pour ces deux dernieres ne ferait que rapporter le résultat dans le
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vide donné en A.19. C’est donc en utilisant le formalisme général, présenté en page 185,
qu’une probabilité du type P™ (v, — v;) peut étre extraite.

Généralement, la matrice de mélange unitaire U de 1’éq. A.10 peut étre écrite de la
maniere suivante [60] :

U = VW3V, (A.20)
Ou,
1 0 O Ciz O sp3e70 Cz Siz O
Vag=| O Cx s | ,Wiz= 6o 1 O Vo= sz €2 O
0 -Sy;3 Cx3 —5138_|5 0 C1i3 0 0 1
(A21)

Ensuite, cette expression de U est injectée dans 1’Hamiltonien effectif, représentatif
des oscillations a trois saveurs en milieu dense, en A.12. Comme en A.18, I’équation de
Schrodinger permet d’aboutir a I’évolution des états de saveurs dans une nouvelle base ¥
définie par : Vv = V3¥. La matrice V,3 commutant avec la matrice diagonale de potentiel

Ve = diag (\/QGFNe, 0, 0). Ainsi, il vient que :

P Az—nélsig +Vee O Az—rrélslscls v
Iﬁ Ao = 0 0 0 o . (A.22)
Vs Mhisutis 0 el Vs

Négligeant ici les parametres Am3, (<< Am3)) et 8. De A.22, il apparait qu'un pro-
cessus a trois saveurs peut se réduire a un probleme a deux saveurs dans la base ¥ entre
M1 = Ve et Mz = Sp3V), + Co3Vy. Ainsi, I’éq. A.22 devient :

d (ul) _ (%cos(zelg) +Ye 5 in(201) ) <"‘1) . (A23)

I_
dt \ ¥ M Sin(260i) A cos(26hs) — Y )\

Enfin, en utilisant la définition des probabilités d’oscillations vu déja dans les éq. A.13, A.19
et avec la relation de linéarité liant la saveur M3 aux saveurs V, et V;, que la probabilité
d’oscillation P™(v,, — v;) peut s’écrire comme [61-65] :

P™ (v, - Vi) =83%C5 [2— P, —2(Z cos ® +W3sin ®)] , (A.24)

ou, P, définit la probabilité de transition ¥; — M3 conséquence de I’éq. A.23. Ensuite,
les réels Z et W3 sont des fonctions dépendantes du profil de densité traversé par les
neutrinos et, ® représente la variation d’amplitude des interactions des électrons avec le
milieu le long du trajet(Vcc(t) = Vec(X) o< Ne(X)). Cette derniere est définie par :

1 [t /Am2
®=2 / ( ;ng’l +vcc) dt’. (A.25)
to

La plupart du temps, la fonction de probabilité A.24 est résolue numériquement, no-
tamment pour des profils de densité variable ou stochastique, comme cela est le cas en
[18]. Cependant, des solutions analytiques ont été développées pour des profils particu-
liers comme en [61, 66]. Enfin, il est intéressant de préciser que des violations en CP :
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|:>mat,vide(a N b) £ Pmat,vide(a N E) eten T : Pmat,vide(a - b) £ pmat,vide(b - a) ap-
paraissent dans le processus d’oscillation a trois saveurs et ceci que cela soit dans la
matiere ou dans le vide. Cependant, I’invariance CPT reste valable impliquant que :
pmatvide(g _, p) = PMvid( _, 7). Ces cas de violations de symétries n’ont pas leur
équivalent dans un probleme restreint a seulement deux saveurs.

A.5 Propagation des neutrinos : interactions et Oscilla-
tions

Les interactions par courant chargé, par courant neutre et les processus d’oscilla-
tions(dans le vide ou au travers de la matiere) sont les causes des augmentations ou dimi-
nutions successives de flux de neutrinos tout au long de leurs parcours, du point source
a leur détection. Ces différents effets, décrits et quantifiés précédement, peuvent étre re-
groupés dans une méme équation d’évolution sous la forme 8, 15] :

dp _ . dp dp dp
i (&) 7 (@)t (&), rebiell s

ou, p est toujours la matrice de densité complexe présenté en A.7. Le premier terme de
cette égalité correspond a I’ oscillations des neutrinos que cela soit dans la matiere ou dans
le vide incluant I'Hamiltonien H(voir A.12). Les deux termes qui suivent, (dp/dr) conC?
décrivent les spectres d’absorption et de ré-injection au travers de diffusions élastiques
ou fortement inélastiques. Ensuite, le quatrieme terme, (dp/dr)inj, correspond au spectre
injecté au point source des neutrinos, ¢’est-a-dire au point d’auto-annihilation des LKPs
au centre du Soleil pour cette étude. Enfin, le terme € [H, [H, p]] inséré pour prendre en
compte le fait que, toutes expériences a neutrinos ayant une résolution en énergie finie,
I’observation de flux issus d’oscillations rapides ne peut étre absolue mais moyennée sur
un intervalle en énergie. Cet intervalle étant relatif a 1’efficacité du détecteur. Pour plus

détails concernant le développement de 1’équation d’évolution A.26, voir les réf. [67,68].
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Annexe B

La reconstruction et sa stratéegie

Dans cette annexe, une description générale d’une trace observée et la stratégie de
reconstruction utilisée tout au long de 1’analyse, en 4.4 et 5.5, sont décrites.

B.1 Définition d’une trace en reconstruction

Lorsque qu’un muon apparait dans ou proche du volume instrumenté, celui-ci est
considéré voyager le long d’une direction rectiligne avec une vitesse relativiste. L’ énergie
seuil E, «ji = 10GeV impose cette limitation de vitesse considérée. Des photons sont
ainsi émis selon un angle Cerenkov Oc = 42° par rapport 2 la trace pour atteindre ensuite
les OMs. Ces derniers peuvent également étre produits par des particules secondaires
comme a 'issus de gerbes électromagnétiques et subir un ensemble de diffusion dans
le milieu marin. Pour la description ici présente, seuls les photons émis directement de
la trace sont considérés. Les autres sont la conséquence d’apparition d’une queue dans la
distribution des résidus temporels et sont largement étudiés aupres des simulations Monte-
Carlo. Ainsi, en fig. B.1, il apparait une vue schématisée d’un déploiement d’une trace vu
par un OM du détecteur ANTARES. Le muon est positionné a I'instant ty en position
P = (px, Py, P2) et se propage suivant la direction d = (dx, dy, d;) pour former la trace
proprement dite. Sur ce schéma, un photon se propage selon la droite en pointillés avec
le respect de I’angle Cerenkov par rapport a cette méme trace jusqu’a un OM positionné
en q = (Qx, Gy, 0z)- A partir de 13, un vecteur V = § — [ est définit avec ces composantes en
rapport a la direction du muon :

Vy|=v.d=1, (B.1)
V. |=VVZ-12=k, (B.2)

Celui-ci permet de déterminer, de maniere analytique, le temps théorique ty,; a laquel
un photon sera détecté en position { tel que :

1k 1/ k
ni =l + ¢ (' tan(@c)) "V (sin(@c)> ' ®-3)

ol Vg est la vitesse de groupe de la lumiere dans le milieu. Tels que les parametres K
et | ont été définies, ceux-ci dérivent directement des paramétres de trace comme 0, @, X,

191
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Trace

p o
Position de
départat,

F1G. B.1: Vue Schématique du déploiement de la trace d’un muon vue par un OM. La trace est
localisée en un point g et se propage suivant une direction d. Les photons Cerenkov sont
émis suivant un angle 8¢ = 42° et atteignent I’OM localisé en q.

y etz al'instant t = tp. Le second terme, en éq. B.3, représente le temps mis par le muon
pour se propager avant qu’un photon ne soit émis. Tandis que le dernier terme correspond
au temps nécessaire au photon pour se propager du point d’émission au point de détection
en (. Ce dernier peut étre isolé en tant que longueur de trajectoire réalisée par un photon
Cerenkov comme :

k
b= ——7—, B.4
sin(6;) (B.4)
et atteignant le photomultiplicateur sous un angle d’incidence :
a=lv-d(1-—% u (B.5)
- tan(6;) /| ' '

ou, U est le vecteur représentant la direction de visée d’un OM. Ainsi, comme cela va
étre détaillé, les parametres a;, b; et ty,j vont étre nécessaire a la stratégie de reconstruction
car relatifs a la définition de la trace dans le rérentiel du détecteur. La temps théorique tin;
permet notamment d’extraire les distributions de résidus temporels comme r; = t; — ty;.

B.2 La stratégie de reconstruction

La stratégie de reconstruction est basée sur 1’étude détaillée de Aart Heijboer (voir
en [132]) et se développe suivant ces six différentes €tapes :
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— Pré-sélection des hits :

Tous les hits présents dans la fenétre maximale de causalité [To + Tmaxcausal 3 Tn —
Trexcausal ] OU Traxcausa = 2.2US, sont sélectionnés de maniere a ne garder que ceux
présents dans une nouvelle fenétre telle que [At] < V% + 100 ns. At correspond a
la différence entre le temps de détection d’un hit d’amplitude quelconque et celui
correspondant au hit d’amplitude la plus élevée, d représente la distance entre les
OMs de ces deux hits, et Vg est la vitesse de groupe de la lumicre dans I’eau. Ainsi,
il a été observé que si des hits présentent une différence temporelle supérieure a la
limite imposée, il est peu probable que ceux-ci soient corrélés a la méme trace de
muon. Ensuite, ce type de borne en temps permet de limiter la sensibilité du code
de reconstruction au bruit de fond environnant.

— Preé-ajustement linéaire : (étape 1 en sortie du code de reconstruction CalRealv1r7)

Cet ajustement linéaire est réalisé avec les positions des hits et leur temps de détec-
tion respectif pris comme variable indépendante. Celui-ci n’a pas la vocation d’étre
tres précis en ce qui concerne la détermination des angles zénithals ou encore la
direction d’une trace, mais il permet de servir de base pour le reste de la stratégie
de reconstruction et présente un intéret majeur en sorte qu’aucun point de départ
de la trace n’est demandé. Ainsi, ce pré-ajustement peut étre décrit de la maniere
suivante :

y=HO, (B.6)

ou, Y = [Xqg,Y1,21,...,2Zn] est le vecteur contenant la position des i [J [1;n] hits

(Xi,Yi,Zi) et © est le vecteur contenant les paramétres de trace tel que : © = [py, dy, Py, dy, Pz, dj]’.
Ces deux vecteurs sont reliés par la matrice carrée H contenant le temps des hits et

est exprimée sous la forme :

lct, OO O O
0O O 2 ct; O O
0 0 00O 1cy
lct, OO0 OO
H=] 0 0O 1 ¢c, O O (B.7)

0 0 0 0 1 ct,
Le vecteur O étant initialement inconnu, la détermination de celui-ci se fait au tra-
vers d’une minimisation d’un x? tel que :

X2 = [y— H@)}T v1 [y— H@)] , (B.8)

ou, O représente I’estimation du vecteur O au travers de cette minimisation et V cor-
respond a la matrice de covariance compronant les erreurs faites sur la position des
hits. Ces erreurs étant completement décorrélées, la matrice V (V1) est diagonale.
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I1 est nécessaire de préciser que seuls les hits rentrant en coincidence locale, c’est-
a-dire passant le systeme de déclenchement, et possédant une amplitude supérieure
a 3 p.e. sont sélectionnés.

Ajustement par M-estimateur : (étape 2)

L’ajustement par M-estimateur se base sur les résultats des parametres de trace
déterminés dans 1’étape précédente. Celui-ci est toujours indépendant du point de
départ de la trace et permet une nouvelle sélection des hits a utiliser pour la suite
de la stratégie. Pour cela, celui-ci cherche a maximiser une fonction notée géné-
ralement dans la littérature G qui dépend ici de la distribution en temps des hits
pré-sélectionnés. Cette fonction, qui a été déterminée a partir d’une étude Monte-
Carlo, s’écrit sous la forme :

G= Zk -24/1 + AiTriz - (1-K)fang(@), (B.9)

o, le facteur k = 0.05 est issu de 1’étude MC, A; est I’amplitude du hit sélectionné,
i =t —tyn; qui représente le résidu temporel existant entre le temps réel t; et le
temps théorique ty,; (voir en B.1) de détection du hit calculé a partir de la trace pré-
ajustée. Enfin, le parameétre fang(@;) correspond a la fonction d’acceptance angulaire
des OMs vu en fig. 3.9, avec @ I’angle d’incidence du photon (voir 1’éq. B.5).
D’apres [132], cette fonction G apporte le meilleur résultat dans la sélection des
hits compris sur un intervalle r; 0 [-150; 150] ns et se trouvant a une distance
inférieure a 100 m de la trace pré-ajustée.

Ajustement par maximisation de vraisemblance : (étape 3)

Cette fois-ci, cette étape d’ajustement est enticrement liée au point de commen-
cement de la trace étudiée. Celle-ci se base sur les hits sélectionnés dans 1’etape
précédente et compris seulement dans un intervalle en temps t [J [-0.5R; R], ou R
correspond a la racine de la moyenne des carrés de la distribution des résidus déter-
minés par le M-estimateur. Les hits qui sont en coincidence et présentent des am-
plitudes superireures a 2.5 p.e. dans cet intervalle sont ainsi sélectionnés. La raison
pour laquel les bornes temporelles de sélection sont assymétriques vient du fait que
la fonction de densité de probabilité (PDF) est elle-méme assymétrique. En effet, il
est possible de connaitre, avec une certaine certitude, si un hit observé est probable
pour un ensemble de parametre d’ajustement d’une trace donnée. Cette certitude
est estimée en évaluant la vraisemblance P(évenementjtrace) (ou probabilité) que
I’événement soit observable avec :

P(évenement|trace) = P(hits|g, d) = H P(ti[tni, &, bi, A, (B.10)
i

ou, p et d dénotent les vecteurs positions et directions de la trace respectivement.
Ensuite, les parametres a; et b; sont relatifs a 1’angle d’incidence espéré des photons
sur les OMs et a la longueur de trajet espérée des photons aux OMs respectivement.
Ces derniers sont directement issus de la trace pré-ajustée en seconde étape. Ce
type de définition de la vraisemblance en €q. B.10 n’est valable que dans les cas
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ou il est considéré que 1’ensemble des hits sont décorrélés. Ainsi, pour différents
ensembles de parametres de traces, il est possible d’évaluer une vraisemblance qui,
si elle se trouve maximiser, permettra d’extraire une trace reconstruite représentant
au mieux la vraie trace. Pour cela, la PDF est généralement simplifiée au seul cas ou
les parametres a;, b; et A; sont négligés et ou sa fonction représentative n’est autre
qu’une distribution de résidus temporels r;.

— Répétition des étapes 1 et 2 par modification de la trace pré-ajustée :

Afin d’optimiser I’ensemble des parametres d’une trace pré-ajustée en étape 1, les
étapes 2 et 3 vont étre répétées un certain nombre de fois. Comme cela a été discu-
tée précédemmment, la maximisation de vraisemblance est directement dépendante
du point de commencement de la trace a étudier. Ainsi, il est possible d’évaluer la
qualité d’un certain nombre de traces basées sur la trace pré-ajustée et de ne garder
que celle dont la vraisemblance (rapportée a son nombre de degré de liberté) est
maximale. Pour cela, quatre nouveaux points de commencement de trace sont ob-
tenus par rotation de la trace pré-ajustée a £ 25° autour du point déterminé comme
étant le plus proche du centre de gravité des hits observés. De la méme maniere,
quatre autres points de commencement sont déterminés par, cette fois-ci, des trans-
lations de la trace 4 + 50 m dans les directions d (7 et simplement Z. Au total, les
étapes 2 et 3 sont répétées neuf fois. L’ensemble des parametres présentant la plus
haute vraisemblance est gardé, mais pas seulement. En effet, dans le cadre de la
sélection des éveénements qui va €tre abordé juste apres, le nombre de traces Neomp
compatibles avec la plus probable, c’est-a-dire présentant une différence en angle
zénithal inférieure a 1°, sera utilisé.

— Ajustement par maximisation de vraisemblance a I’aide d’une PDF sophisti-
quée : (étape 4)

Finalement, I’ensemble des parametres de trace extrait de 1’étape précédente sont
utilisés comme point de départ a une maximisation de vraisemblance par une PDF
élaborée en [132]. Le terme sophistiqué pour cette PDF vient du fait qu’elle prend
en compte le taux de bruit de fond environnant tel que la désintégration du “°K et la
bioluminescence, ce qui n’est pas le cas en éq. B.10. En effet, cette PDF peut étre
exprimée de la maniere suivante :

1
NT(ai, bi, A)
ol, NT(a;, bj, A)) est le nombre total de hits espéré avec une amplitude A; dans un
évenement de durée T et est donné par :

P(ri,a;, i, Aj) = [PY9(ri|AON9(a;, b, A) + R (A)] ,  (B.11)

NT(ai,bi,Ai) = Ngg(ai,bi,Ai)+Rbf(Ai)T . (B.12)

Le premier terme N¥9(a;, b;, A;) dénote le nombre espéré de hits provenant seule-
ment du signal et dépendant des paramétres a;, bj et A;, et R (A;) est relatif au
taux de bruit de fond d’amplitude A;. En éq. B.11, le terme en 1/NT permet de
normaliser la distribution telle que fT P(r) = 1. Des exemples de cette PDF est
montré en fig. B.2 ou les distributions des résidus en temps sont montrés pour dif-
férentes amplitudes de hits considérées. Les lignes continues sont représentatives
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des différentes fonctions de probabilité qui parametrisent chaque cas a considérer.
Il apparait que plus I’amplitude des hits est importante, plus les résidus tendent a
étre nuls et ceci en raison du fait que les effets de diffusion se trouve minimiser.
Enfin, les piques présents en I = 25 ns sont la conséquence du temps d’intégration
des ARSs. L’auteur de ces PDFs a préféré ne pas incorporer ces sursauts dans la
paramétrisation afin de réduire la possibilité de minimum local dans le calcul de la
vraisemblance.

C’est donc avec cette derniere étape que les hits présentant un résidus compris dans
I’intervalle r [ [-250; 250] ns, avec une amplitude plus large que 2.5 p.e. et/ou en
coincidences locales, sont gardés.

Cet algorithme de reconstruction présente donc quatre étapes importantes dans la sé-
lection des évenements et la reconstruction des traces avec leurs parametres distincts.
Cependant, en raison de certaines configurations de hits (traces horizontales, événements
trop fragmentés ou bruit de fond important), les traces reconstruites peuvent ne pas étre en
accord avec la vraie trace et conduire par exemple a I’apparition d’un caractere neutrino
pour une évenement du type muon. C’est pourquoi un critere de qualité a été développé
afin de discriminer au mieux les traces montantes des descendantes ou encore d’éliminer
au maximum les traces mal reconstruites. Pour cela, le nombre Ny de traces compatibles
avec la solution de maximum de vraisemblance est utilisé. Ce critere, noté /A, s’exprime
de la maniere suivante :

- Log1o(P)
dd

A + 0.1 (Neomp = 1) , (B.13)

ol, Logyo(P) est le logarithme a base 10 de la vraisemblance calulée en étape 4, Nyq
est le nombre de degré de liberté 1i€ a la trace. Ce nombre de degré de liberté est généra-
lement assigné au nombre de hits présents au moment de 1’ ajustement tronqué du nombre
de parametres présents dans I’ajustement, soit Ngg = Nyitis — 5. Ensuite, le second terme
0.1 (Ncomp - 1) est tronquée de la seule trace principale utlisée comme référence et nor-
malisé au nombre de traces totales analysées en étapes 2 et 3 plus un, d’ou le facteur 0.1.
En raison de la dépendance en Logyo(P) (P < 1), A sera toujours inferieur ou égale a zéro.

Ce critere s’averera tres important dans le cadre de 1’analyse Monte-Carlo et sera
également appliqué, parmi d’autres criteres de sélections, aux données a cinq lignes afin
d’optimiser I’extraction de signaux montants et plus précisément dans la direction du
Soleil.
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Conclusion

Ce manuscrit retrace donc en détails tout le développement logique de cette these sur
trois années au sein de la collaboration ANTARES. D’ailleurs, a ’heure ou ces lignes
sont écrites, le télescope ANTARES possedent la totalité de ces douze lignes de détection
prenant en continue des données physiques. Cependant, I’analyse concernant les données
Monte-Carlo, afin d’aboutir a la sensibilit€ d’ANTARES vis-a-vis de la matiére noire
extra-dimensionelle, a été enticrement réalisée avec une configuration a cinq lignes du
télescope. Cette analyse s’est donc orientée, et a aboutit, de la maniere suivante.

Tout d’abord, un candidat potentiel de matiere noire a été extrait a partir des don-
nées phénomenologiques du modele UED (voir en 1.3.3, 1.3.4, et 1.4), tel que son
état de masse et sa stabilité puissent étre conformes aux données de densités reliques
cosmologiques recueillies par WMAP. Cette particule, dénommée B®, possede ainsi les
caractéristiques suivantes : elle est assimilée au premier niveau de Kaluza-Klein du boson
d’hypercharge, elle est stable, et mgw [ [[] 500;[] 1600] GeV afin d’apporter une den-
sité relique Qcpwh? = 0.110 + 0.006 conforme aux données de WMAP, selon les diffé-
rentes considérations d’ordre phénomenologique, telle que la différence massique relative
A avec la premiere excitation d’un quark d’hélicité droite qg) (voir en 5.5.3). Autre point
important, cette LKP (Lightest Kaluza-Klein Particle) B® s’auto-annihile principalement
comme BYBW _ ff, induisant ainsi une production massive de leptons T, mais égale-
ment de neutrinos VeVe, V,Vy,, V;V; (voiren 5.1.2). Ces derniers canaux, mis en évidence
ici, ont été les principaux vecteurs d’enthousiasme pour cette étude au sein d’un télescope
a neutrinos comme ANTARES. Télescope ANTARES dont les caractéristiques physiques
et techniques ont été détaillés (voir en 2.4) pour aboutir a une compréhension plus fine des
étapes du Monte-Carlo simulant les bruits de fond du type muons et neutrinos atmosphé-
riques (voir en 3). Tout au long de cette chaine Monte-Carlo, prenant en compte des flux de
références pour I’interaction des particules et noyaux avec I’atmosphere terrestre, la pro-
pagation des muons et neutrinos atmosphériques jusqu’au détecteur, une mise en forme
des données simulant les bruits additionnels, comme la désintégration du 40K et la biolu-
minescence, présents sur le site du télescope, et finalement des coupures de qualité afin
d’extraire les candidats neutrinos montants, que 1’analyse aboutit aux résultats suivants :
11.5 % des évenements reconstruits comme neutrinos atmosphériques montants sont ex-
traits, contre seulement 0.02 % d’événements muons, représentant une pureté de plus de
90 % en évenements montants. En terme de nombre d’événememits, ces résultats indiquent
une quantité de bruit de fond atmosphérique 59 = 0.1 + 0.03(stat.) + 0.04(syst.) dans un
cone de 3° autour du Soleil, source angulaire de cette analyse matiere noire (voir en 5.4.2).
Pour parvenir a une étude du bruit de fond des plus fines, un autre genre de bruit de fond
dans la direction du Soleil a été pris en compte. Ce dernier correspond a I’interaction du
rayonnement cosmique avec 1’atmosphere solaire, et plus précis€ément de sa couronne.
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Celui-ci donne lieu également, tout comme dans le cas de I’atmosphere terrestre, a la pro-
duction massive d’électrons et de neutrinos V;, dans une gamme d’énergie E, [ [10 :108]
GeV (voir en 5.4.2.2). Seulement, la quantification du nombre de neutrinos produits I'ﬁbg
reste tres faible, ne représentant que 1 % du bruit de fond atmosphérique attendu. Finale-
ment, une derniere information des plus importantes concernant un télescope de ce type
aura €t€ extraite, la surface effective en neutrinos A (m?) qui représente 1’efficacité du
détecteur a reconstruire une trace selon sa localisation dans I’espace des parametres (0, @,
E,). L’évolution de Agff dans cette espace, en fonction des coupures de qualité appliquées
a la simulation Monte-Carlo, aura été étudiée pour le cas isotropique (voir en 4.4.3.2),
puis dans la direction spécifique au Soleil pour une ouverture de cone Bgne donnée (voir
en 5.4.1.3, 5.4.1.4). Lobjectif final €tant d’utilis€ Ag;; pour I’évaluation du nombre de

neutrinos provenant de 1’auto-annihilation de LKP B® au sein du Soleil, rom.

En effet, la totalité de la partie III s’ attele a représenter I’ensemble des outils phénome-
nologiques et techniques utilisés pour évaluer a terme un flux de neutrinos d¢,/dE,dQ,
(GeV1.m2.s™1) en utilisant une simulation entietement dediée. Cette simulation Monte-
Carlo possede une description détaillée de toutes les étapes ou évolutions de spectres de
neutrinos provenant de chacun des canaux d’auto-annihialtion d’'une LKP sur leurs par-
cours du centre du Soleil vers la surface de la Terre (voir en 5.3). Un calcul analytique,
retracant I’intégralité de ces étapes et tous les phénomenes physiques espérés, a d’ailleurs
été realis€ dans le seul but de comprendre finement le fonctionnement de la simulation, le
cheminement des spectres sur leurs chemins chaotiques a travers le Soleil, et finalement
pour vérifier de maniere croisée les résultats en sortie du Monte-Carlo (voir en 5.1, 5.2).
Les résultats analytiques et simulés ont d’ailleurs montré une trés bonne concordance
(voir en fin de 5.3.3, fig. 5.24). C’est ainsi qu’au terme de la simulation, et a 1’aide des pa-
ramétres d’auto-annihilation d’une LKP dans le Soleil, qu’un flux d¢,/dE,dQ, a pu étre
extrait (voir en 5.4.1.2). Un simple produit de celui-ci avec la surface effective Ag, ¢ intégré
sur I’énergie des neutrinos E, a donc permis de déduire le taux I'J" de neutrinos en prove-
nance du Soleil en fonction de la masse de la LKP mgg et de 1’ouverture de cone Bggne (Voir
en 5.4.1.5). C’est alors que I’ouverture Bpe fut optimisée a une valeur de 3° autour du
Soleil pour I’extraction d’un signal de matiere noire, au travers de I’approche statistique
unifiée, et basée sur une distribution Poissonienne, de Feldman-Cousins (voir en 5.5.1).
Cette méthode a ainsi permis de mettre au jour la sensibilité @7 et @°*, que cela soit
pour les neutrinos ou les muons repsectivement, et de comparer finalement ces résultats
aux autres expériences neutrinos susceptibles d’apporter également une contrainte sur le
modele UED (voir en 5.5.2, fig. 5.40). Il est alors tres intéressant de remarquer que par
comparaison aux modeles phénomenologiques existants, I’intervalle de masse de la LKP
peut déja étre contraint comme Mg = 200 GeV, si A = 0.5, ou mgw =21 TeV, si A = 0.01.
Ces deux résultats, limites sur le plan phénomenologique, restant consistants avec la li-
mite provenant des mesures de précision, telle que mgy = 350 GeV (voir en 5.5.3.3).
De méme que par extension vers les résultats de détection directe, la limite sur la section
efficace dépendante du spin d’'une LKP 0,3 EB’QO% (pb), déduite directement de la sensibi-
lité¢ @, atteint des valeurs de 1073 pb, dans le contexte du détecteur ANTARES 2 cinq
lignes, ce qui s’avere déja de deux ordres de grandeur superieur en précision par rapport
aux actuelles expériences a détection directe (voir en 5.5.4). Ainsi, ces derniers résultats
indiquent déja qu’ANTARES, dans sa forme a cinq lignes, est capable de contraindre la
phénomenologie du modele extra-dimensionel UED, ce qui naturellement laisse entrevoir
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des perspectives des plus excitantes avec sa capacité de détection dans sa forme a douze
lignes. Non seulement, 1’analyse des données physiques, en cours de vérification pour la
configuration a cinq lignes, devrait déja corroborer ces résultats, mais en plus 1’arrivée
d’un prochain détecteur du type km3, comme KM3NeT, sera d’une importance capitale
pour la Physique au-dela du Modele Standard (les parties 5.5.3.3 et 5.5.4 s’appliquent a
présenter ces perspectives de résultats pour un détecteur ANTARES a douze lignes, et
KM3NeT).
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Le télescope ANTARES, grace auquel j’ai réalisé mon travail de these, permet d’étendre
notre observation de 1’univers au travers des neutrinos. Celui-ci est maintenant arrivé au
terme de sa construction au large des cotes méditerranéennes a une profondeur de 2500m
et consiste a détecter, par 1’intermédiaire de photomultiplicateurs, la lumiére Cerenkov
produite lors du passage d’'un muon(produit de I’interaction neutrino/milieu terrestre par
courant chargé) dont la vitesse est supérieur a la vitesse de la lumiere dans le milieu(I’eau).
Sa direction reconstruite nous permet alors d’en déduire son origine. Nous sommes ac-
tuellement a 12 lignes déployées et connectées sur le site depuis la fin Mai 2008 avec
lesquelles un tres grand nombre de muons ont déja été collectés. Chaque ligne verticale
possede une batterie de 25 étages équipés chacun de trois PMs avec 1’électronique asso-
ciée.

Ma these a donc consisté a calibrer, avant le déploiement de chaque lignes, les pho-
tomultiplicateurs en temps et en charge afin d’en extraire les données nécessaires a la
reconstruction et I’identification de traces de muons montants ou descendants (d’origine
astrophysique ou atmosphérique). Ainsi, c’est grace aux informations directionnelles que
la détection indirecte de matiere noire devient possible dans le cas par exemple de son
auto-annihilation au sein du Soleil.

I performed my PhD Thesis inside the ANTARES telescope collaboration. This teles-
cope allows to magnify our vision of the Universe through the neutrinos. Now, it’s arrived
at the end of the deployment and connection period of each detection line in the Mediter-
ranean sea at 2500m in depth. It comprises an array of 900 photomultipliers (12 lines)
which are sensitive to the Cherenkov light emitted by high energy muons, resulting from
the interaction of a neutrino close to the detector.

My PhD thesis consisted in calibration of the detector, in time and charge, before the
deployment to extract the crucial data for the reconstruction and tracks identifications (As-
trophysical neutrinos or atmospherics neutrinos/muons). Among this, the indirect search
of Dark Matter is possible, and I focused my work onto the self-annihilations into the Sun.



