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Introduction

Avec le développement de I'astrophysique des hautes énergies, une nouvelle disci-
pline a émergé, le domaine des astroparticules. Ce domaine & mi-chemin entre physique
des particules, cosmologie et astrophysique utilise les méthodes de détection développées
dans les accélérateurs afin de comprendre les phénomenes cosmiques de 1’Univers.
L’origine et les mécanismes d’accélération des rayons cosmiques de hautes énergies,
découverts un siecle auparavant, restent des mysteres, et seule I'utilisation de vecteurs
d’information complémentaires pourront résoudre ces problemes. Parmi ces vecteurs
d’information, nous pouvons en distinguer quatres, les rayons gamma, les rayons cos-
miques eux mémes, les neutrinos, et les ondes gravitationnelles. Les rayons gamma sont
les messagers les plus utilisés dans le domaine, avec ensuite les rayons cosmiques, les-
quels demandent cependant de treés vastes espaces afin d’atteindre les énergies requises
pour faire de I'astronomie, alors que ’astronomie utilisant les ondes gravitationnelles
est encore balbutiante, mais devrait offrir de nouvelles perspectives dans les prochaines
décennies. L’astronomie neutrino n’en est quant a elle, qu’a ses débuts, les tres grandes
surfaces de détection nécessaires, souvent installées dans des milieux hostiles, n’y étant
pas étrangeres. Le détecteur ANTARES est 'un des trois télescopes a tenter d’apporter
un regard nouveau sur ’Univers par 1'utilisation de neutrinos en tant que messagers
d’information.

Cependant, outre la détection de neutrinos de hautes énergies, de telles surfaces de
détection vont offrir de nouvelles opportunités, notamment pour la recherche de parti-
cules exotiques, dont les contraintes sur les flux sont extrémement fortes. Les monopoéles
magnétiques, introduits par Dirac en 1931, en font partis. Ces particules auraient été
produits dans les transitions de phase de ’Univers primordial, et permettraient par
leur seule existence, d’expliquer le mysteére de la quantification de la charge électrique,
et d’apporter une preuve a l'existence d’une théorie de grande unification des forces.
Le but de la these présentée, sera d’améliorer les sensibilités existantes sur le flux de
monopoles magnétiques par 'utilisation du télescope a neutrinos ANTARES.

Le chapitre 1 présente tout d’abord les enjeux des télescopes a neutrinos de hautes
énergies, et décrit plus particulierement le détecteur ANTARES situé & ~ 2500 de
profondeur dans la méditerranée, au large des cOtes francaises. Ensuite, dans le chapitre
2 sont détaillées les mesures détalonage qui ont été menées afin de caractériser chaque
élément du télescope ANTARES, avant leur mise a 'eau.



Le chapitre 3 introduit les monopdles magnétiques, et présente les contraintes
théoriques et expérimentales sur leur flux. Puis le chapitre 4 décrit I'interaction des
monopoéles dans la matiere et leur signal dans un télescope a neutrinos, et présente
la simulation de ces particules dans ANTARES et lefficacité de déclenchement du
détecteur a ces particules.

Enfin, deux analyses ont été menées pour la recherche de monopoéles magnétiques,
la premiere est présentée chapitre 5, et est optimisée pour la recherche de monopoéles
magnétiques avec des vitesses supérieures au seuil Cherenkov, tandis que la seconde est
optimisée pour des particules de vitesses inférieures et est discutée chapitre 6. Dans ce
dernier chapitre seront aussi montrés les résultats obtenus apres avoir appliqué ’analyse
sur les données prises en 2008 avec le détecteur ANTARES.






Chapitre 1

Télescopes a neutrinos de hautes
énergies

La physique du rayonnement cosmique est une science centenaire. En 1912, le physi-
cien autrichien Victor Franz Hess découvrit I'existence d’une radiation dont 'intensité
augmentait avec 'altitude, et il en conclut que ce phénomene était d’origine cosmique.
La source de cette ionisation fut baptisée "rayon cosmique” par Robert Andrews Milli-
kan en 1926, alors convaincu de la nature électromagnétique du rayonnement observé.

Depuis, la physique des astroparticules n’a cessé de prendre de 'importance, comme
peuvent I'attester les nombreuses expériences scientifiques s’intéressant a tous les mes-
sagers des phénomenes cosmiques, tels que le télescope HESS [1] a rayons gamma,
AUGER [2] pour les particules nucléaires chargées, IceCube [3] et ANTARES [4] pour
les neutrinos cosmiques, ou encore VIRGO [5] pour les ondes gravitationnelles. L’étude
du rayonnement cosmique est un des problemes majeurs de ’astrophysique d’aujour-
d’hui, et elle représente une étape importante a la compréhension de 1’Univers.

De nombreuses sources de rayons gamma ont été détectées ces dernieres années, ce-
pendant leur seule détection ne permet pas une entiere compréhension des mécanismes
entrant en jeu au sein de ces objets. Si ces mécanismes sont d’origine hadronique, et
donc si des noyaux sont accélérés, alors une contrepartie neutrino de haute énergie
devrait étre observée. Les neutrinos, contrairement aux rayons cosmiques qui sont sen-
sibles aux champs magnétiques de I'Univers, et contrairement aux photons qui sont
facilement absorbés par le milieu interstellaire, vont pouvoir s’échapper du coeur des
objets astrophysiques les plus compacts, et voyager sur de tres grandes distances sans
étre déviés par des champs magnétiques, ni méme absorbés par les nuages de matiere
interstellaire. Cependant, de part leur faible interaction avec la matiere, la détection
de neutrinos nécessite de tres grands détecteurs, souvent installés en milieu hostile, et
dont la construction représente un véritable défi technologique.

Dans la section 1.1 sont présentés différents messagers astrophysiques de haute
énergie, puis sont discutées les différentes sources hypothétiquement émettrices de neu-
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trinos dans la partie 1.2. Ensuite les sections 1.3 et 1.4 expliquent, respectivement, le
principe de détection des télescopes a neutrinos, ainsi que la possibilité de rechercher
des particules de physique exotique. Enfin les sections 1.5 et 1.6, présentent le télescope
ANTARES, et brievement les autres télescopes mondiaux de neutrinos, Baikal [6] et
IceCube [3].

1.1 Les messagers astrophysiques de hautes énergies

L’astronomie du 20eme siecle a connu un tournant majeur avec 1’utilisation de nou-
veaux télescopes permettant d’observer I’Univers sur I’ensemble du spectre électroma-
gnétique, illustré sur la Figure 1.1, allant du domaine des ondes radio au domaine des
rayons gamma.

Ondes

€5 | Micro-ondes | Infrarouge RayonsX | Rayons
radio | I i gamma
| | | | | | | | il | | | 2
| | | | | | | | | | | | | 5 o
107 10 103 1 10 102 108 Energie d'un
photon (eV)
| | | | | | | | | | | | | >
| I | | | I | | I | | | |
3.108 3.10M 3.101* 3.10' 3.10%6 310 Fréquence (H2)
g | | | | | | | | | | | |
- | | | | | | | | | | | |
[_ongueur 1 103 10% 107 10® 1011
d'onde {m)

FIG. 1.1 — Représentation du spectre électromagnétique.

La recherche et I’étude des sources astrophysiques, des mécanismes d’accélération,
et de propagation des rayons cosmiques de haute énergie dans I’Univers, nécessitent
I'utilisation d’autres messagers émis par ces objets cosmiques. Les vecteurs d’informa-
tion présentés ci-apres sont les rayons cosmiques eux-mémes, les rayons gamma et les
neutrinos de haute énergie.

1.1.1 Les rayons cosmiques

La détection de particules chargées est la premiere source d’information pour connai-
tre leur nature et leur origine. Les méthodes different selon ’énergie des particules que
'on souhaite observer. Jusqu’a ~ 10 eV, les rayons cosmiques sont généralement
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détectés directement avec des détecteurs embarqués, lancés dans I’atmosphéere ou dans
Pespace, telles que les expériences CREAM [7] ou PAMELA [8]. Au-dela de ces énergies,
les flux de particules sont tellement faibles qu’ils nécessitent de plus grandes surfaces
de détection pour étre observés. L’atmosphere terrestre est alors utilisée comme calo-
rimetre, et les rayons cosmiques sont détectés indirectement par leur interaction dans
le milieu. L’expérience AUGER, est un exemple de télescope utilisant ce principe, et
ayant apporté une importante contribution quant a la détection de particules de ultra
haute énergie (~ 10?2 eV) notamment.

La caractéristique, sans doute la plus remarquable du rayonnement cosmique, est
son spectre en énergie qui s’étend sur plus de 23 ordres de grandeur en flux. Le spectre
mesuré sur Terre est montré Figure 1.2. On peut décrire cette courbe par trois lois de
puissance, fonction de I'énergie telle que le Flux o< E~7, avec des indices spectraux -~y
distincts. Jusqu’a 5.10'% eV, le spectre suit une loi de puissance presque parfaite d’in-
dice spectral 2.7, puis est observée une rupture de pente appelée ”genou”, ou la pente
logarithmique passe & 3. Enfin, aux alentours de 10'® eV, la pente diminue et se retrouve
a une valeur d’environ 2.8. La régularité du flux sur d’aussi vastes gammes d’énergie
donne des indications quant a l'existence de phénoménologies globales associées a ce
rayonnement.

Entre ~ 10% eV et ~ 10'° eV, les rayons cosmiques sont les plus nombreux, et parti-
cipent intensément a I’équilibre du milieu interstellaire. Cependant ces rayons cosmiques
sont tres influencés par les champs magnétiques des vents solaires, et le transport galac-
tique de ces particules est dominé par des phénomenes divers mal connus : accélération,
convection, réaccélération, absorption, diffusion/échappement. Tandis qu’a plus haute
énergie, au dela de 10! eV, seuls les phénomenes de diffusion, diis aux fluctuations sto-
chastiques du champ magnétique galactique, dominent les conditions de propagation
du rayonnement cosmique.

Entre ~ 102 eV et ~ 10 eV, la composition des rayons cosmiques nucléaires
chargés est assez bien connue, grace a la détection directe des noyaux par des satel-
lites et ballons sondes. Les protons sont représentatifs de 89% des noyaux, les noyaux
d’hélium de 10%, et le reste est distribué entre les noyaux plus lourds.

La rupture de pente appelée ”genou” aux alentours de 10'® eV est encore mal com-
prise. Ce phénomene est attribué a la limite d’énergie maximale que peuvent acquérir
les particules chargées par ondes de choc dans les restes de supernovae. Cette limite
est dépendante de la charge du noyau Z, et peut atteindre quelques 10™® eV pour les
noyaux les plus lourds [50] :

Epax(Z) ~ Z x 100 TeV.

Cependant cette énergie maximale ne suffit pas a expliquer I'indice spectral de 3 observé
apres le “genou”. Ceci suggérent 'introduction de composantes suplémentaires, tels que
des rayons cosmiques d’origine extragalactique, un nouveau canal d’interaction et/ou
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F1G. 1.2 — Spectre des rayons cosmiques.

la présence d’une source astrophysique dans notre environnement proche, ajoutant une
contribution a cet endroit du spectre.

A ultra haute énergie (au dela de 10'® eV), on observe une seconde rupture de pente
dans le spectre, couramment applelée la “cheville”. A partir de 10 eV, les rayons
cosmiques ne peuvent plus étre confinés dans la Galaxie, leur rayon de Larmor étant
devenu plus grand que le rayon de la Galaxie (Rggiazie =~ 12 kpc). La “cheville” peut
étre expliquée par la transition entre une origine galactique du rayonnement cosmique
et une origine extragalactique.
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Enfin, pour des rayons cosmiques d’énergie supérieure a 1020 eV, la faible déflection
de leur trajectoire induite par le champ magnétique galactique et extragalactique, per-
met de commencer a faire de I’astronomie. Cependant, une nouvelle contrainte apparait
a partir de 10 eV, l'effet Greisen, Zatsepin et Kuzmin (GZK) [9, 10], qui prédit une
section efficace d’interaction trés importante entre le bruit de fond diffus cosmologique
micro-onde (CMB) et ces particules de haute énergie :

p+ycmB — A — T+ p.

Ainsi, le libre parcours moyen des rayons cosmiques va diminuer avec leur énergie (c.f.
Figure 1.3), et une réduction du flux de rayons cosmiques est attendue au dessus de
quelques 10" eV. Une coupure progressive a, en effet, été confirmée par Iexpérience
AUGER a partir de 4.10'° eV [11].
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F1G. 1.3 — Libre parcours moyen des rayons cosmiques.

Les modeles tentant d’expliquer les mécanismes d’accélération des rayons cosmiques
allant jusqu’a de trés hautes énergies (au dela de 10°718 eV), sont divisés en deux
grandes catégories :

— Les modeéles ”bottom-up”, qui s’appuient sur ’accélération de particules chargées

dans des objets tres actifs, et qui est généralement décrit par le modele de Fermi
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du premier et deuxiéme ordre [12].

— Les modeles ”top-down”, qui sont basés sur la physique au-dela du modele stan-
dard, et qui considerent ’existence de particules super-massives dont les produits
de désintégration pourraient étre les particules de tres haute énergie observée
[13].

Cependant, 1'observation par Auger [2] d’une anisotropie dans le spectre des rayons
cosmiques de trés haute énergie (> 6.10'9 eV), corrélée avec la présence des noyaux
actifs de galaxie a des distances inferieures a 75 Mpc, et en accord avec la coupure GZK
attendue (environ 100 Mpc a cette énergie), ébranle quelque peu les modeles de type
”top-down” .

1.1.2 Les rayons gamma

L’astronomie 7y est une discipline relativement jeune, elle est apparue dans les années
1970. On désigne par astronomie gamma, I’étude des photons d’énergie supérieure & 10°
eV, s’étendant sur plus de 9 ordres de grandeur en énergie. Son étude est motivée par
la comprehension des phénomenes violents de ’Univers. La frontiére avec ’astronomie
X est assez mal définie, les méthodes de détection des rayons v "mous” étant du méme
type que celles utilisées pour les rayons X ”"durs”. Les rayons v sont produits par des
processus non thermiques, associés généralement a ’accélération de particules a des
vitesses ultra relativistes.

La difficulté de la détection des rayons vy réside dans le fait que leur longueur d’onde
est inférieure a la distance interatomique, ils ne peuvent donc pas étre focalisés. De plus
les sources d’émission sont variables, ce qui nécessite une observation continue. Enfin,
plus I'énergie des photons est élevée, plus leur flux est faible (de 'ordre de 1 v/m? /siecle
au deld de 10'2 eV). Par conséquent, il a fallu développer de nouveaux moyens de
détection, proches de ceux qui sont utilisés en physique des particules. Suivant le point
d’observation, on peut distinguer deux techniques de détection :

— Depuis P’espace : L’utilisation de satellites permet de recourir a des techniques
de détection plus simples, et de s’affranchir des produits d’interaction des rayons
cosmiques avec atmosphere. Jusqu’a quelques 10% eV, la détection repose sur ef-
fet photo-électrique!, I'effet Compton?, et la création de paires électron-positron,
suivant I’énergie des rayons «y incidents. Le télescope FERMI-GLAST [14], lancé
en 2008, peut sonder des énergies allant jusqu’a ~ 10'% eV, et est jusqu’a présent
le télescope embarqué le plus sensible dans le domaine des hautes énergies.

— Depuis la Terre : Pour sonder un domaine plus élevé en énergie, a partir de
~ 10% eV, la recherche de v va nécessiter des surfaces de détection beaucoup plus
importantes, qui sont difficilement réalisables dans I’espace. De méme que pour
les rayons cosmiques de tres haute énergie, les rayons gamma vont étre détectables
sur Terre par leur interaction avec l'astmophere, qui va produire des gerbes de

!Emission d’un électron aprés avoir absorbé un photon.
2Le photon incident céde une partie de son énergie par collision avec un électron.
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particules relativistes émettant de la lumiére Cherenkov, qui sera détectable au
sol. L’expérience HESS [1], notamment, utilise ce principe de détection, et a
découvert de nombreuses sources de rayons gamma de tres hautes énergies ces
dernieres années.

Malgré les grandes avancés en matiere de détection, des limites apparaissent en
raison des propriétés intrinseques aux photons. En effet, dus a leurs fortes interactions
avec la matiere, les photons vont rapidement étre absorbés par les nuages de poussiéres
interstellaires. De plus, au dessus de 102 eV, comme l'illustre la Figure 1.4, ils vont in-
teragir par mécanisme de création de paires avec les rayonnements électromagnétiques
diffus radios, micro-ondes et infrarouges. Ainsi, par exemple, il sera trés peu probable

de détecter des photons d’énergie de 'ordre de 10'® eV provenant de sources extraga-
lactiques.
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F1G. 1.4 — Libre parcours moyen des photons en fonction de leur énergie.

De nombreuses sources de rayons -, dont les énergies sont supérieures au GeV, ont
été découvertes avec le développement de la discipline. Cependant, sans la détection
d’autres messagers, il est difficile de déterminer si ces sources sont des accélérateurs
du rayonnement cosmique nucléaire chargé. En effet, les processus de production des
rayons -y sont non-thermiques et peuvent étre différenciés en deux types :
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— Les processus leptoniques, qui font appel au mécanisme de diffusion Compton
inverse, dans lequel les électrons accélérés dans une source vont ceder une grande
partie de leur énergie par diffusion avec des photons.

— Les processus hadroniques, qui considerent l'interaction de protons p avec des
particules de plus faibles énergies, des photons v ou des noyaux A, et produisant
des mésons (notamment des pions 7) ou des neutrons. Les 7¥ se désintegrent
ensuite en rayons gamma.

p+A y —» 7i° +7" +TC +...
Y+Y p v VI
€+ Vot Vy €+ VetV

Ainsi, en déterminant l'origine leptonique ou hadronique des rayons gamma pour
une source donnée, on pourra déterminer si des rayons cosmiques nucléaires sont accélé-
rés en leur sein. Cette discrimination est possible par la détection de neutrinos de haute
énergie en provenance de ces sources.

1.1.3 Les neutrinos

Les recherches sur la désintégration § en 1930 révélerent une distribution continue de
I’énergie de ’électron, engendrant un probleme de conservation de I’énergie-impulsion
et du moment angulaire. Afin de ”sauver” ces principes fondamentaux, Wolfgang Pauli
introduisit une particule électriquement neutre, de spin 1/2, interagissant tres faible-
ment avec la matiere, et de masse quasi nulle, qu’il appela neutron. Le ”véritable”
neutron ayant été découvert en 1932 par James Chadwick, cette particule fut rebap-
tisée neutrino par Enrico Fermi, qui I'incorpora dans sa théorie de la désintégration J3,
qui deviendra la théorie de l'interaction faible.

De nombreuses années furent nécessaire avant de pouvoir effectuer la détection
du premier neutrino. En 1953, le neutrino électronique est mis en évidence pour la
premiere fois par Frederick Reines et Clyde L. Cowen dans leur expérience de détection
de la réaction 8 inverse vep — etn. Ce résultat fut ensuite confirmé en 1956 [15],
et en méme temps fut découvert I'une des caractéristiques les plus remarquables des
neutrinos par Lee et Yang, la violation de parité de l'interaction faible [16]. En effet,
seuls des neutrinos, respectivement antineutrinos, de chiralité gauche, droite furent
détectés. Pour expliquer la non-existence de la chiralité droite, respectivement gauche,
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pour les neutrinos, antineutrinos, il fut introduit une masse nulle, supprimant ainsi sa
composante singlet d’isospin faible.

A partir de 1962, fut établie existence d’un deuxieme neutrino, associé au muon
par L.M. Lederman, M. Schwartz, J. Steinberger et leurs collaborateurs [17], par la
désintégration de pions produits dans la collision d’un faisceau de protons sur une cible
de béryllium. Enfin, apres la découverte aupres du collisionneur SPEAR du lepton
7~ par M. Perl en 1975 [18], et afin d’expliquer correctement son existence, il devint
nécessaire de postuler l'existence d’une troisieme saveur de neutrinos, les neutrinos
tauiques, qui furent détectés en 2000 par l'expérience DONUT & partir de neutrinos
issus de la désintégration du tau [19].

Dans le Modele Standard, on distingue deux types de neutrinos, les neutrinos de
Dirac standards, et les neutrinos de Majorana, dont la caractéristique est que la par-
ticule est sa propre antiparticule. Cette conjecture viole la conservation du nombre
leptonique, qui est I'un des points les plus obscurs du Modele Standard car affirmé par
aucun principe sous-jacent. Depuis la détection de 'oscillation des neutrinos, il a fallu
reconsidérer I'existence d’une masse pour ces particules. En effet, le fait de considérer
que les neutrinos, de Dirac ou de Majorana, soient des particules de masse non nulle
conduit a la notion de mélange des saveurs de neutrinos.

On a pu voir précédemment que l’astronomie 7 présentait des limites a haute
énergie, en raison de l'interaction des v avec le rayonnement électromagnétique dif-
fus dans ’Univers. De plus, due a leur trés grande interaction avec la matiere, les v ne
semblent pas étre les meilleurs messagers pour sonder les objets denses de 1’Univers.
La déflection des rayons cosmiques nucléaires chargés par les champs magnétiques, rend
difficile le pointage de leur source d’émission, excepté a de tres grandes énergies. Ce-
pendant, & ces énergies, les flux deviennent tres faibles, et 'effet GZK, interaction des
rayons cosmiques avec les photons du CMB, devient dominant.

Le neutrino semble, par conséquent, étre le meilleur vecteur d’information, par sa sta-
bilité, sa neutralité et sa tres faible interaction avec la matiere, lui permettant de
s’échapper du coeur de la source sans en étre affecté.

Les mécanismes de production ”Bottom-Up” des neutrinos dans les sources sont
de types hadroniques. Ils nécessitent la désintégration de mésons produits par 'inter-
action de protons avec des noyaux ou des photons. Ainsi, la détection de neutrinos,
et d’une contrepartie optique, en provenance d’une source, permettra de contraindre
les modeles d’accélération des rayons cosmiques de trés hautes énergies. En outre, la
détection de neutrinos sans aucune contrepartie, pourrait étre attribuée a une nouvelle
classe de source encore inconnue. Cependant, les flux de neutrinos prédits a partir des
observations de rayons 7 sont tres faibles [20], et il est nécessaire de disposer d'un tres
grand volume de détection pour pouvoir commencer a faire de I’astronomie.
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1.2 Les sources astrophysiques de neutrinos

La détection d’'une source de neutrinos est un fort indicateur de 'accélération de
rayons cosmiques en son sein. Dans le cas d’une accélération par onde de choc, les
rayons cosmiques vont gagner une énergie maximale fonction du facteur de boost de
I’accélérateur I', de la vitesse de I'onde de choc V., de la charge Z de la particule
incidente, et enfin de la taille caractéristique R et du champ magnétique B du site
traversé :

Epmaz = ZeI'BV,R. (1.1)

Si on fixe une énergie maximale et une charge pour un rayon cosmique, on peut
représenter le diagramme de Hillas Figure 1.5 qui illustre les différentes sources po-
tentiellement accélératrices, si on ne tient compte d’aucune perte d’énergie dans le mi-
lieu. Ce graphique permet d’avoir une idée sur les sites potentiellement accélérateurs.
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F1G. 1.5 — Diagramme de Hillas.

On peut en distinguer quatre grands types, les rémanants de supernovae (SNR) et les
étoiles a neutrons de type pulsar qui sont présents dans la Galaxie, et les noyaux ac-
tifs de galaxies (AGN) ainsi que les sursauts gamma (GRB) qui sont principalement
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des sources de type extragalactique. Ces différents sources seront succintement décrites
dans la suite, ainsi que les microquasars, non illustrés sur le graphique et qui sont
présents dans la Galaxie.

1.2.1 Les rémanants de supernovae (SNR)

Deux mécanismes totalement différents peuvent étre a l’origine de supernovae, I’'un
est thermonucléaire, 'autre est gravitationnel, donnant respectivement naissance aux
supernovae de type Ia (SNIa), et aux supernovae de type Ib, Ic ou II. Pour les supernovae
de type gravitationnel, le mécanisme d’effondrement va permettre la formation d’ondes
de choc propices a 'accélération de rayons cosmiques. En effet, lors de I’effondrement de
’étoile, lorsque la masse de son coeur de fer dépasse la masse de Chandrasekhar (1.44
masse solaire), la pression exercée par les électrons n’est plus suffisante pour contre-
balancer la gravitation. L’effondrement ne s’achéve que lorsque la densité nucléaire est
atteinte, les noyaux sont alors complétement dissociés, et le coeur est composé princi-
palement de neutrons. L’interaction forte entre alors en jeu entre les neutrons, et une
onde de choc est émise vers les couches extérieures de 1’étoile, les expulsant si elle est
assez puissante.

L’explosion de la supernova va permettre la production de neutrinos (observés par
IMB [21] et Kamiokande [22] avec ’explosion de SN1987A). Cependant ’énergie des
neutrinos produits est inférieure & quelques dizaines de MeV. Par ailleurs, apres 'ex-
plosion, les couches extérieurs en expansion de 1’étoile forment le “rémanent de la su-
pernovae”. La détection de rayons gamma de haute énergie dans ce milieu est un indice
fort en faveur de 'accélération de hadrons en leur sein [27, 28]. Des neutrinos d’énergie
pouvant aller jusqu’a ~ 10'5 eV [23, 24, 25, 26] pourraient alors étre produits, et leur
détection permettrait de confirmer sans ambiguité ’accélération de rayons cosmiques
dans ces sources.

1.2.2 Les étoiles a neutrons de type pulsar

Les pulsars ont été découverts par Jocelyn Bell et Antony Hewish en 1967. Ils
observerent un signal tres régulier, consistant en des impulsions électromagnétiques a un
taux de un pour quelques secondes. Depuis les premiers travaux menés par Gold [29] et
Pacini [30], ainsi que les travaux théoriques de Goldreich et Julian [31], il est maintenant
largement accepté que les pulsars sont des étoiles a neutrons en rotation rapide, ayant
une magnétosphere avec un plasma de charge en mouvement, et produisant un champ
électrique. Les impulsions électromagnétiques réguliéres observées, généralement dans
le domaine radio et X, proviendraient de la perte d’une partie de I’énergie de rotation
de I’étoile convertie en rayonnement synchrotron, et produisant des jets de photons
depuis ses poles magnétiques.

De nombreux pulsars ont été détectés depuis. On peut notamment citer les pulsars
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millisecondes, et les pulsars émettant dans le domaine des rayons ~.

Le plasma de charges en mouvement va induire de larges bandes de champs électro-
statiques paralleles au champ magnétique (observé par des simulations numériques
[32, 33]), et permettre 'accélération de particules a des énergies relativistes pouvant
aller jusqu’a 102! eV. Cependant, une étude considérant les pertes diies au rayonne-
ment synchrotron des particules chargées tend a montrer que seules des énergies de
I'ordre de 10'® eV peuvent étre atteintes [34]. Les particules présentes dans la plasma
seraient majoritairement des électrons et positrons, mais une contribution de particules
hadroniques est probables, et leurs interactions pourraient permettre la production de
neutrinos de haute énergie.

1.2.3 Les microquasars

Les microquasars sont des systemes binaires présentant des jets relativistes de
matiére similaires & ceux présents dans les noyaux actifs de galaxies (c.f. §1.2.4). Dans
de tels systemes, la premiere source d’énergie est gravitationnelle, la matiere provenant
d’une étoile est accrétée par un objet compact, tel qu’'un trou noir ou une étoile a
neutron, et une partie est accélérée dans des jets relativistes. L’observation de rayon-
nements non thermiques dans ces jets de matiere sont une bonne indication quant a
I’accélération de particules. Ils sont principalement émis dans le domaine des ondes
radios, mais aussi dans le domaine des rayons X [35] et v [36]. Ces jets de particules
suggerent l'accélération de hadrons en leur sein, et une émission de neutrinos peut
alors étre envisagée [37]. L’étude de microquasars est particuliérement intéressante par
leur proximité (présence dans la Galaxie), afin de mieux comprendre les mécanismes
d’accrétion et d’éjection de matiere, et les processus d’accélération dans les jets relati-
vistes.

1.2.4 Les noyaux actifs de galaxies (AGN)

Les noyaux actifs de galaxies ont été découverts la premiere fois en 1963, gréice a
leur intense luminosité dans le domaine radio. Ces objets se situent généralement au
coeur des galaxies, et leur émission recouvre presque tout le spectre électromagnétique.
Les AGN seraient constitués d’un trou noir supermassif (> 10% masses solaires), en-
touré d’un disque d’accrétion de matiere en rotation. Perpendiculairement a ce disque
d’accrétion, deux jets de particules relativistes sont émis, visibles sous la forme de gros
lobes, en radio-astronomie. De plus les observations en astronomie gamma [38] sup-
posent l'accélération de particules a des énergies au dela du TeV. Bien que les modeles
leptoniques semblent a premiere vue plus apte a expliquer les émissions de rayons
gamma, notamment lors d’états tres actifs et tres variables, il existe d’autres modeles
qui suggerent que les émissions serait dues a des hadrons. Si des protons sont présents
dans les jets, alors des rayons gamma seraient émis par interactions p — v [39, 40], ou
p — p [41, 42] si leur densité est suffisamment élevée, ainsi que des neutrinos. De plus,
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les émissions de rayons gamma pourraient provenir du rayonnement synchrotron émis
directement par les protons présents, qui doivent cependant étre accélérés a de tres
hautes énergies de 1’ordre de ~ 10! eV pour contribuer de maniere significative a la
densité de flux de 'AGN [43, 44]. Cette contribution suggere de nouveau la production
de neutrinos de haute énergie qui peuvent s’échapper aisément des champs magnétiques
intenses produits par les plasmas entourant le trou noir supermassif.

1.2.5 Les sursauts gamma

Les sursauts gamma, ou GRB pour Gamma Ray Burst, sont des émissions bréves
et extrémement intenses de rayons gamma, d’origine extragalactique. Les premiers
furent observés en 1967 par les satellites américains Vela, destinés a surveiller les es-
sais nucléaires sur Terre, et furent attribués a partir de 1973 & de violent phénomenes
cosmiques [45]. Les sursauts gamma sont classés en deux types, les sursauts courts,
dont I’émission principale (appelée émission prompte) est inférieure a 2s, et les sur-
sauts longs, d’une durée pouvant aller de 2s & plusieurs centaines de secondes [46]. Leur
origine est un mystere, ils pourraient provenir de ’explosion d’une supernova super-
massive ou apparaitre apres la collision de deux objets, tels que des étoiles a neutrons
ou des trous noirs.

Les GRB sont caractérisés par trois phases :

— Quelques heures avant I’émission prompte, aucune lumiere n’est visible, le milieu
étant supposé opaque aux photons, et 'accélération de hadrons en leur sein en
interaction avec les photons, pourraient produire un flux détectable de neutrinos.

— Lors de I’émission prompte, une intense luminosité dans le domaine des rayons
gamma est émise, et I'interaction des protons ultra-relativistes induirait la pro-
duction de neutrinos.

— Apreés I’émission prompte, pendant une période pouvant aller de quelques heures
a plusieurs semaines appelée afterglow, des photons de longueurs d’onde variées,
allant du domaine des rayons gamma au domaine radio, sont émis, et des neutrinos
pourraient étre produits dans cette phase.

Le modele le plus communément admis dans la communauté scientifique est le
modele dis de la “boule de feu” [47], qui suppose la propagation d’un plasma relativiste
de e*, de photons, et de baryons, et prédit I’émission d’un flux de neutrinos. Cependant,
il existe d’autres modeles, dont le modele dis du “boulet de canon” [48], qui suppose
un jet constitué de bulbes de matiere baryonique de vitesses relativistes, et prédit, lui
aussi, la production de neutrinos, mais de plus faibles énergies.

1.3 Principe de détection

En 1960, M.A. Markov [49] proposa une solution & la détection de tres faibles flux
de neutrinos cosmiques de haute énergie. Le principe des télescopes a neutrinos repose
sur I'utilisation d’un réseau tridimensionnel de photomultiplicateurs installés au sein
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d’un tres grand volume d’un milieu transparent naturel, tel qu'un lac, la mer, ou la
calotte glaciere, ceci pour détecter le rayonnement Cherenkov des leptons, produits
d’interaction des neutrinos par courant chargé. La Terre est utilisée, quant a elle, a
la fois comme cible pour les neutrinos et comme bouclier contre toutes les particules
autres que les neutrinos. En effet, un grand volume dense cible est nécessaire en raison
de la tres faible interaction des neutrinos avec la matiere. Un neutrino de 10'? eV a
un libre parcours moyen d’environ 3.10' g.cm™2, et le diametre de la Terre, & titre de
comparaison, est équivalent & environ 5.10° g.cm™2.

Considérons un neutrino (anti-neutrino) émis par une source, celui-ci va se propager
avec peu d’interactions jusqu’a la Terre, ou il va potentiellement interagir faiblement
avec celle-ci par courant chargé :

u@) +N Y00 + x,

ou par courant neutre :
_ Z _
Vl(l/l) + N 29, I/l(ljl) + X,

ou | est un lepton chargé, v un neutrino, et ot N est un nucléon et X une gerbe
hadronique.

Les sections efficaces des neutrinos et antineutrinos sont présentées respectivement sur
la Figure 1.6 et la Figure 1.7, elles sont calculées a partir de la théorie électrofaible et
du modele de Bjorken (diffusion profondément inélastique)[51, 52]. On remarque que
la section efficace d’interaction des neutrinos augmente avec ’énergie et qu’a partir de
~ 10'% eV, elle est de I'ordre de 10734 em?, ce qui correspond & la valeur pour laquelle
la Terre devient opaque.

Seule 'interaction par courant chargé va nous intéresser, étant donné la production
de leptons chargés, qui induisent des signaux caractéristiques forts, contrairement &
Iinteraction par courant neutre dont le signal produit par la gerbe hadronique fera
seulement quelques dizaines de meétres au maximum. De plus, les télescopes a neutrinos
ne pouvant pas distinguer un lepton d’un anti-lepton, il sera appelé lepton la particule
et son antiparticule sans distinction dans la suite.

Suivant la saveur du neutrino, différentes signatures vont se présenter lors du pas-
sage du lepton dans le détecteur. Les v, et v, ne seront détectables que s’ils interagissent
dans le volume du détecteur, en raison du tres faible libre parcours moyen de 1’électron
et du tauon, tandis que les v, pourront interagir dans la Terre a plusieurs kilometres,
et toujours étre détectables, le libre parcours moyen des muons dans la roche étant 1
km environ & 10'2 eV, et de 5 km & 10' eV. Le schéma Figure 1.8 montre les signaux
caractéristiques que produiraient un électron, un tauon et un muon en traversant le
milieu transparent. L’électron est rapidement stoppé dans le milieu, et seuls les pho-
tons induits par les gerbes hadronique et électromagnétique sont utilisables. Le tauon
produit, quant a lui, un signal appelé “double bang”. Son signal est caractérisé par des
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F1G. 1.6 — Section efficace d’interaction des neutrinos en fonction de leur énergie [53].
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photons induits par la gerbe hadronique produite par 'interaction du neutrino avec la
matiere, puis induits par I’émission Cherenkov du tauon dans le milieu, et enfin par la
gerbe hadronique de désintégration du lepton. Finalement, le v, par interaction avec la
matiere produit une gerbe hadronique, puis des photons Cherenkov sont émis lors de
la traversée du muon dans le milieu.

=

E5+HS

HS

¥
e v

F1G. 1.8 — Signaux caractéristiques produits par un électron, un muon et un tauon traversant un
milieu avec une vitesse supérieure a la vitesse de la lumiere dans ce milieu.

La trajectoire des muons est la plus facilement reconstructible grace a son long
sillage Cherenkov, et dans la these, seuls les v, sont considérés.
L’angle entre le neutrino incident et le muon produit diminue avec I’énergie qui aug-
mente, il est représenté sur la Figure 1.9.

La reconstruction de la trajectoire des particules incidentes, avec un télescope a
neutrinos, est basée sur le principe de I’émission Cherenkov. Ce principe est décrit
ci-apres.

1.3.1 L’émission Cherenkov

Une particule chargée traversant un milieu d’indice n, avec une vitesse v = fc,
supérieure & la vitesse de la lumieére ¢/n dans le milieu, induit la propagation d’une
onde électromagnétique.

La premiere étude observationnelle de ce phénomene a été entreprise par Mallet
entre 1926 et 1929. Mais ce n’est qu’entre 1934 et 1944 que Cherenkov mena I'étude de
ce rayonnement. Ainsi il analysa entre-autres la distribution angulaire, la dépendance
avec n et 4 du rayonnement, et démontra que l'intensité de ’onde est proportionnelle au
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F1G. 1.9 — Angle moyen entre le neutrino incident et le muon produit en fonction de I’énergie du
neutrino, au niveau du détecteur et au niveau du vertex d’interaction. La diffusion du muon dans la
roche explique la différence entre les 2 courbes.

chemin parcouru, ainsi que ’existence d’une polarilsation pour 'onde électromagnétique.
(Bn)
de propagation de 'onde électromagnétique et celle de la particule.

Considérant un milieu homogene d’indice n, I’émission Cherenkov de la particule se
fait de maniere symétrique par rapport a sa direction de propagation. Il se forme donc
un cone de lumiere, appelé aussi cone Cherenkov d’angle 6. constant par rapport a la
propagation de la particule, comme l'illustre la figure (1.10).

Dans cette approximation (6. constant), on peut exprimer le nombre N de photons
émis sur un intervalle d’énergie AE et une trajectoire de longueur L pour une particule
de charge Z, tel que

La relation portant son nom s’écrit : cos(6.) = , 0. étant I’angle entre la direction

- (hg)sm%ec) x L x AE x Z2, (1.2)
c
avec « la constante de structure fine. L’équation venant de I'intégrale de la relation de
Franck-Tamm [54] :
d’N «
= (—)Z2%sin*(0 1.3
Ainsi en connaissant le nombre de photons Cherenkov émis par une particule, et
leur angle d’émission, il est possible de remonter a sa charge. Typiquement, si on réécrit
I’équation 1.3 en fonction de la longueur d’onde A des photons émis :

d2N 21

ST = (7)225@'712(06), (1.4)




1.3 Principe de détection 27

F1G. 1.10 — Schéma de l’effet Cherenkov

en considérant un indice de réfraction n ~ 1.35, et un muon hautement relativiste
(6 ~ 1), environ 345 photons Cherenkov sont émis par cm dans le domaine de longueur
d’onde sensible des photomultiplicateurs du télescope ANTARES A ~ [300,600] nm
(c.f. paragraphe §1.5.1), avec un angle de ~ 42°.

1.3.2 Propagation de la lumiere

Les photons Cherenkov émis lors de la traversée d’un muon, vont se propager
différemment suivant les propriétés optiques du milieu traversé. Plusieurs campagnes
de mesures ont été effectuées sur le site ANTARES entre 1997 et 2000 [55], afin de
caractériser les propriétés optiques de 1’eau, et notamment la longueur d’atténuation
de la lumiere. La longueur d’atténuation L. effective correspond a la distance au bout
de laquelle l'intensité lumineuse a diminué d’un facteur 1/e. Elle est fonction de la
longueur d’absorption Lgps ainsi que de la longueur de diffusion® Ly; rf» telle que :

1 1 1

= + _
Lot Laps  Laify

(1.5)

La longueur d’atténuation entre dans la définition de l'intensité lumineuse I en
fonction de la distance R a la source d’émission, d’intensité Iy, et s’exprime pour une

source isotrope telle que :
I(] —R
I(R) x ?e%tt. (1.6)

En mesurant le nombre de photons en fonction de la distance a la source, les mesures
réalisées sur le site ANTARES donne une longueur d’atténuation de I'ordre de 50 m
pour une longueur d’onde de 473 nm (bleu).

3La longueur de diffusion correspond & la longueur moyenne entre deux diffusions.
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On peut, de plus, noter le phénomene de dispersion chromatique, lié & la vitesse de
groupe vy de la lumiere dans ’eau [56], caractérisée par I'indice de réfraction de groupe
ng = ¢/vg. L’'indice ny varie avec la longueur d’onde, et est d’environ 1.38 pour 460 nm
[57]. Cette dépendance entraine un phénomene de dispersion, qui provoque, pour une
distance de ~ 150 m, un temps d’arrivé plus étendu des photons allant jusqu’a ~ 2 ns
[57].

1.4 Physique exotique

D’apres les mesures effectuées a partir des supernovae de type Ia, des fluctuations
de température du fond diffus cosmologique, et des propriétés des amas de galaxies
dans les rayonnements X, le modele de concordance montre un Univers composé de
~ 30% matiere. Cette matiere serait composée de 15 & 20% de matiere baryonique
d’apres les observations, le reste étant composé de matiere certainement non baryo-
nique, appelée “matiere noire”. Des théories telles que la supersymétrie, ou celles de
Kaluza Klein prédisent ’existence de particules stables qui seraient des candidats pour
expliquer cette masse manquante de I’Univers. Si ces particules sont de type Majorana,
alors elles pourraient s’annihiler par auto-interactions. De telles particules piégées gra-
vitationnellement dans un corps massif, s’annihileraient et produiraient un signal de
neutrinos [58] éventuellement détectable par un télescope a neutrinos. Ainsi par la
détection indirecte de neutrinos provenant du Soleil, 'existence de telles particules de
matiere noire serait prouvée.

Un télescope a neutrinos est potentiellement sensible a toute particule émettant de la
lumiere sur son passage, et pourrait détecter le passage de particules encore inconnues,
telles que les monopoles magnétiques. Les monopoles magnétiques sont des particules
portant une ou plusieurs charges magnétiques, et ont été introduits par Dirac, afin de
symétriser ’électromagnétisme. Ils apparaissent de plus dans les théories de grande
unification des forces, et auraient été créés dans les brisures de symétrie de I’Univers
primordial. Leur existence pourrait apporter la preuve de I'existence de telles théories.
Le cadre théorique, et le signal émis par une telle particule dans un télescope & neutrinos
sont le coeur sont du sujet d’étude de ce manuscrit et sont décrits respectivement dans
le chapitre §3 et §4.

1.5 ANTARES

La collaboration ANTARES est composée de 20 instituts européens, et d’environ 150
chercheurs, ingénieurs et techniciens répartis dans sept pays. La Figure 1.11 représente
les différents instituts impliqués dans le projet.

La construction du détecteur a été achevée le 30 mai 2008, apres plusieurs phases
de construction, qui seront détaillées dans la suite avec la description du télescope, et
de ses différents éléments.
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F1G. 1.11 — Distribution géographique des 20 instituts impliqués dans la collaboration ANTARES.

1.5.1 Description du détecteur

Le détecteur ANTARES est localisé & 42°50° N et 6°10’ E, en France, a ~ 40 km au
large de Toulon, dans une zone militarisée (c.f. Figure 1.12). Cette zone a été choisie
pour son sol relativement plat (inclinaison de quelques meétres pour 100 m? de surface),
et sa profondeur d’environ 2500 m, qui permet de s’affranchir de la lumiere du soleil
ainsi que d’une grande partie des muons créés dans I’atmophere. De plus, sa proximité
a la cote permet d’effectuer les opérations de déploiement et de maintenance, beaucoup
plus simplement.

w e

Porgqusrsiian

F1G. 1.12 — Carte du site ’ANTARES.
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Le télescope est composé d’un réseau de 885 photomultiplicateurs répartis sur une
surface de ~ 0.1 km?. Ces photomultiplicateurs (PM) de 10 ” (Hamamatsu R7081-20),
sensibles dans la région de longueur d’onde A ~ [300, 600] nm sont entourés d’une sphere
de verre de 17 7 de diametre, a laquelle ils sont collés a 'aide d’un gel transparent, dont
I'indice de réfraction de 1.404 est compris entre celui de la sphere de 1.47 et de 'eau
d’environ 1.35, afin de diminuer la réflection de la lumiere sur sa surface. Les PMs sont
de plus protégés par une grille en mu-métal pour limiter les effets du champ magnétique
terrestre, et sont reliés a 1’électronique nécessaire a leur fournir la haute tension. On
peut en outre noter la présence d’'une LED interne utilisée pour controéler I’évolution du
temps de transit dans le phototube des PMs. Cet ensemble est appelé Module Optique
(OM) [59], et est représenté Figure 1.13. Les OMs sont orientés a ~ 43° de la verticale
en direction du sol et leur hémisphere supérieur est peint en noir, afin de diminuer la
sensibilité aux photons arrivant dans la direction opposée.

F1G. 1.13 — Une photographie d'un module optique. Le photomultiplicateur, la grille en mu-métal,
ainsi que I’hémisphere peint en noir sont visibles ici.

Trois OMs forment un groupe, appelé “étage”. Ce dernier, représenté Figure 1.14,
est en outre constitué d’un cylindre en titane, appelé LCM (Local Control Module),
responsable de la distribution du courant aux OMs, de la numérisation et du traitement
des signaux, et de I’envoi des données. Chaque LCM contient un inclinometre et un
compas, qui permettent de mesurer 'orientation en trois dimensions d’un étage, et
des cartes électronique vérifiant son bon fonctionnement (mesures de température, de
tension, d’intensité et d’humidité).

Les étages sont distants de 14.5 m, et sont reliés entre eux par des cables électro-
mécaniques. Ils constituent un ensemble de 25 niveaux, nommé “ligne”. Ces lignes sont
maintenues au sol par une base en plomb, et restent quasi-verticales a I’aide d’une
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F1G. 1.14 — Représentation d’un étage, avec ses trois modules optiques, son LCM, et un éventuel
systeme de LED, ainsi qu’un hydrophone récepteur.

bouée. Ces dernieres ne sont donc pas rigides, et se mouvoient légerement au gré des
courants. Sur chacune d’entre elles sont répartis cinq hydrophones récepteurs, ainsi que
quatres systémes a LED, appelés LED Beacon [60], afin, respectivement, de connaitre
la forme de la ligne, et d’effectuer un étalonage in situ des OMs du détecteur.

Sur chaque pied de ligne est fixé un hydrophone émetteur-récepteur, qui permet
de positionner I’emplacement des lignes, et d’envoyer des signaux aux cing récepteurs
répartis sur les lignes. Enfin, les lignes sont reliées a une boite de jonction, qui est
connectée par un cable électro-optique de 42 km de long au centre de controle, situé a
la Seyne sur Mer. La Figure 1.15 schématise le détecteur ANTARES dans son ensemble.

Le détecteur ANTARES est composé de 12 lignes, 11 comportant 25 étages, et la
ligne 12 en comportant 20, les derniers étages étant dédiés a la recherche et développement
de la détection acoustique de neutrinos, et a des mesures océanographiques. Les différentes
lignes ont été intégrées, et calibrées entre 2005 et 2008, au CEA Saclay (lignes impaires),
et au Centre de Physique des Particules de Marseille (lignes paires). Le déploiement et
la connection de ces lignes a la boite de jonction pour la prise de données, se sont faites
en cinq grandes étapes :

— Connection de la ligne 1 en Mars 2006.
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F1G. 1.15 — Schéma du détecteur ANTARES.

— Connection de la ligne 2 en Septembre 2006.

— Connection des lignes 3, 4 et 5 en Janvier 2007.

— Connection des lignes 6, 7, 8, 9 et 10 en Décembre 2007.

— Connection des lignes 11 et 12 en Mai 2008.
Le détecteur ANTARES est donc complet depuis Mai 2008. On peut, de plus, noter que
les lignes ont été pensées de fagon & étre réparables par la suite, avec comme exemple,
la récupération, la réparation, le redéploiement et la reconnection de la ligne 12 en
Décembre 2009.

1.5.2 Systeme d’acquisition

Chaque photomultiplicateur est “lu” par deux ARS (Analogue Ring Sampler) [61,
62], des cartes électroniques qui sont utilisées pour la numérisation du signal en sortie
du PM. Des que la tension provenant du PM excede un seuil de 0.3 photoélectron (pe),
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un “hit”, contenant la charge intégrée sur I’anode pendant un intervalle en temps de
~ 33 ns, avec ~ 8 ns avant le passage du seuil et ~ 25 ns apres, et un étiquetage
temporel donné par I’horloge interne du LCM, est créé par 'ARS. L’étiquetage est
rendu possible avec un TVC (Time to Voltage Converter), disponible pour chaque
ARS, qui interpole le temps entre deux impulsions de ’horloge locale de 50 ns, avec
une précision inférieure a la nanoseconde. L’horloge locale de chaque LCM est, quant
a elle, régulierement synchronisée avec ’horloge principale de la station de controle.

Apres lintégration et la conversion du signal, un temps mort d’environ 250 ns
résulte pour un ARS. Afin de compenser ce temps mort, deux ARS sont connectés
en parallele par une logique de “token ring”, qui exerce la permutation d’'un ARS &
'autre. Le temps mort entre le premier et le deuxieme signal est alors d’environ 40 ns?,
et d’environ 250 ns entre le premier et le troisieme signal.

La lecture de la paire d’ARS est effectuée par un FPGA (Field Programmable Gate
Array), qui regroupe les données numérisées par paquets de 104 ms, et qui sont ensuite
envoyées a I'un des LCMs, appelé MLCM (Master Local Control Module). Les MLCMs,
qui sont au nombre de un par secteur (regroupement de 5 étages consécutifs), com-
portent les mémes composants que les LCMs, mais aussi un commutateur éthernet, et
un systeme de démultiplexage, un DWDM (Dense Wavelength Division Multiplexing),
qui permet de rassembler les données des cing étages en un seul paquet et de l'en-
voyer dans une méme bande passante a terre. La Figure 1.16 représente une vision
schématique des composants présents dans un LCM.

clock
==

ARS 1
B

ARS 2

ARS 3
N

ARS 4

I ARS 5
PMT ]
L= ars 6

1*64 MB SDRAM ‘l

processor

FPGA [

® o
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N

FI1G. 1.16 — Représentation schématique des composants présents dans un LCM.

Enfin, une ferme d’ordinateurs située a la station a terre, combine les paquets simul-
tanés provenant de chaque PM dans une fenétre en temps de 104 ms. Ainsi, chacun de
ces paquets peut contenir plusieurs événements muoniques, ces derniers ayant un temps
de traversé du détecteur de l'ordre de 2 us. Cependant, aucune sélection n’est effectuée

‘Les ~ 40 ns de temps mort proviennent du temps d’intégration du signal d’environ 33 ns et du
temps de permutation des ARS d’environ 10 ns.
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par le systeme d’acquisition embarqué, et les données envoyées sont principalement dues
au bruit de fond environnant. La ferme d’ordinateurs applique donc en temps réels di-
vers systémes de déclenchement (ou triggers), sélectionnant les événements pouvant
correspondre au passage d’un muon dans le détecteur. Les algorithmes recherchent les
hits reliés en temps et en position, qui seront généralement la conséquence du pas-
sage d’'un muon dans le détecteur, en raison des propriétés de 1’émission de lumiere
Cherenkov, ces coincidences ne s’appliquant pas aux bruits de fond aléatoires. Dans
ANTARES, la notion d’événement correspond a la fenétre en temps dans laquelle les
hits ont été sélectionnés par un déclencheur, a laquelle sont ajoutées une fenétre en
temps de 2.2 us avant le premier hit triggé, et une fenétre en temps de 2.2 us apres
le dernier hit triggé. Cette large fenétre en temps s’appelle communément le snapshot.
Deux déclencheurs généraux sont implémentés dans le systéme d’acquisition off-shore,
le trigger 2T3 et le trigger 3N, dont les algorithmes seront brievement expliqués §4.6.

1.5.3 Positionnement acoustique

A défault d’étre un télescope rigide, les lignes d’ANTARES vont se mouvoir suivant
le sens des courants et leurs forces. Or, la reconstruction des trajectoires des particules
incidentes, a partir de la lumiere détectée par les modules optiques, nécessite une bonne
connaissance de la position relative de ces derniers dans I’espace. En effet, pour obtenir
une précision de 'ordre de la nanoseconde sur le temps d’arrivée des photons sur les
PMs, qui est requise par la reconstruction, il est nécessaire d’avoir une précision de 22
cm sur la position des modules optiques.

Pour cela, sur chaque pied de ligne, a été installé un hydrophone acoustique émetteur/ré-
cepteur, diffusant des signaux hautes fréquences de 40 a 60 kHz par cycle de une & deux
minutes. Les cinq hydrophones récepteurs disposés sur chaque secteur® d’une ligne,
détectent ainsi le signal acoustique, et, par triangulation, en connaissant la vitesse du
son dans le milieu, la forme de la ligne est reconstruite. Le graphique Figure 1.17 illustre
les déplacements horizontaux des hydrophones de la ligne 4 durant deux moix de prise
de données.

La précision estimée sur la mesure est de ’ordre de 6 cm pour les étages les plus éloignés
du pied de ligne, et est surtout due aux incertitudes de mesure de 'appareil, et a I'in-
certitude sur la vitesse du son.

Par ailleur, la fiabilité sur le pointage de la direction de propagation de la particule
reconstruite, va dépendre en partie de 'incertitude sur le positionnement absolu du
détecteur. Ce dernier étant disposé a ~ 2500 metres de profondeur, le positionnement
GPS n’est pas envisageable. Des ondes acoustiques basses fréquences ont donc été
utilisées, afin de mesurer la distance entre un bateau et chaque ligne, ainsi que les
balises, du détecteur ; le bateau se servant, quant a lui, d’'un systeme de positionnement

GPS.

50On rappelle qu’une ligne est composée de 5 secteurs, qui contiennent 5 étages consécutifs.
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F1a. 1.17 — Déplacements horizontaux des hydrophones de la ligne 4 du premier étage (en noir) au
dernier étage (en rose) durant 2 mois de prise de données au printemps 2007.

Apres 'optimisation d’un algorithme dédié, 'incertitude obtenue sur la position absolue
d’une ligne est inferieure a 1 m, portant a 0.13° d’indétermination sur le pointage d’une
source. Cette valeur, comme nous le verrons par la suite, est négligeable devant la
résolution angulaire induite par la précision sur le temps d’arrivée des photons sur les
PMs, et par ’algorithme de reconstruction.

1.5.4 Bruit de fond optique

La lumiere produite par le passage de muons dans I’eau de mer n’est pas la seule
lumiere détectée par les photomultiplicateurs. Les photons vont en majorité provenir
de la désintégration S du potassium 40 (K40), et de 1’émission de lumiere par des
organismes bioluminescents.

L’eau de mer contient environ 400 ppm de potassium [63], dont I'isotope radioactif
K40 avec une proportion de ~ 0.0117 %. Cet isotope se désintegre principalement en
Ca'® (89.3 %) [64], en émettant un électron, dont 1’énergie maximum est de 1.311 MeV,
supérieure a 1’énergie nécessaire pour franchir le seuil Cherenkov de ~ 1.13 MeV pour
un électron.

WK =3 Cate +7 (1.7)

Chaque désintégration de K40 va émettre des photons Cherenkov visibles par les PMs
[65]. On montre que le taux de bruit de fond visible par les PM, et provenant de K4°
est a hauteur d’environ 30 + 7 kHz.

Une autre source de bruit de fond provient d’organismes bioluminescents, tels que
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des bactéries, des crevettes, ou méme des poissons, qui émettent de la lumieére dans
différents buts. La présence de micro-organismes bioluminescents produit un bruit de
fond variable, généralement de l'ordre de 30 kHz sur les PM. Ce taux de bruit de
fond varie, notamment en fonction des courants marins et de la température de 1’eau.
Plus le courant sera élevé, plus le bruit de fond sera important ('inverse n’étant pas
vrai). La Figure 1.18 (a) montre le taux de bruit de fond, ou ligne de base, mesuré par
différents étages d’une ligne dans une période de quelques jours, aux alentours de 60
kHz la majorité du temps, tandis que la Figure 1.18 (b) montre le taux de bruit de
fond pendant un intervalle de temps d’une centaine de secondes. Sur cette fenétre, on
apercoit, en outre de la ligne de base, des pics de quelques secondes, qui correspondent
généralement au passage d’organismes macroscopiques bioluminescents, et qui ne sont
visibles que sur des modules optiques voisins. Enfin, on peut noter le bruit de fond
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F1G. 1.18 — (a) Taux de comptage de 5 modules optiques de la ligne 1 placés sur 5 différents étages
pendant une période d’environ un mois. (b) Taux de comptage de trois modules optiques d’un méme
étage pendant une période d’une centaine de secondes.
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électronique des photomultiplicateurs qui est de I'ordre de 2-3 kHz.

1.5.5 Performances attendues pour les neutrinos

Les performances attendues du détecteur sont d’une maniere générale déterminées a
partir de données simulées. La résolution angulaire caractérise un télescope cherchant a
détecter des sources ponctuelles. Sur la Figure 1.19, est illustrée la résolution angulaire
du détecteur ANTARES. Cette figure montre la valeur médiane de la distribution entre
I’angle du neutrino simulé et celui du muon reconstruit, ainsi que la valeur médiane de
la distribution entre I'angle du muon simulé et celui du muon reconstruit.
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F1G. 1.19 — Distribution de I’écart angulaire entre la direction du muon reconstruit et la direction
du muon incident (en bleu), ou la direction du neutrino incident (en rouge) [66].

On remarque qu’a haute énergie, a partir de 100 TeV, le muon issu de 'interaction
du neutrino avec la matiére, suit quasiment la méme direction (< 0.2°), et la résolution
du détecteur est alors seulement limitée par la précision de la reconstruction. Tandis
que lorsque I’on se situe a basse énergie, la résolution ’ANTARES est majoritairement
limitée par ’angle entre le muon provenant de l'interaction du neutrino avec la Terre,
et le neutrino parent. La résolution en énergie du détecteur et sa surface effective sont
des parametres importants qui caractérisent aussi un télescope, elles sont fonction des
méthodes de reconstruction, qui évoluent sans cesse avec le temps.
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1.5.6 Bruit de fond atmosphérique

Dans le paragraphe §1.5.4, nous avons vu que la désintégration du K4, et les
organismes bioluminescents produisent un bruit continu de I'ordre de 60 kHz par module
optique. Les signaux numérisés sont dominés par ce bruit de fond, et seulement ~ 10
Hz provient de muons.

Ces muons sont en majorité produits dans ’atmosphere par la désintégration de
mésons chargés et neutres, issus de l'interaction des rayons cosmiques avec les noyaux
présents, donnant lieu a des gerbes hadroniques. Les muons sont les seules particules
produites dans 'atmosphere, avec les neutrinos, a pouvoir atteindre le détecteur AN-
TARES, et émettre un signal caractéristique. On observe une décroissance exponentielle
de leur flux avec la profondeur d’eau traversée, comme montré sur la Figure 1.20 [67],
en conséquence de pertes d’énergie importantes dues au Bremsstrahlung, a la produc-
tion de paires ete™ et aux interactions photo-nucléaires. Ces pertes d’énergies sont
représentées sur la Figure 1.21.
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F1G. 1.20 — Flux vertical de muons atmosphériques provenant de mesures effectuées avec la configura-
tion & 5 lignes du détecteur en 2007 (points noirs) en fonction de la profondeur d’eau traversée. Les tri-
angles rouges pointés vers le bas montrent les résultats provenant des données de la configuration a une
ligne prises en 2006 [68]. Les carrés bleus montrent les résultats obtenus avec une méthode sélectionnant
des muons de faibles énergies [69]. Le flux attendu provenant de la paramétrisation de Bugaev (ligne
pointillée) est superposée [70]. Une compilation des résultats obtenus avec d’autres détecteurs sous-
marins est montrée : AMANDA [71], AMANDA-II [72], Baikal [73], DUMAND [74], NESTOR [75],
NEMO [76].

Le détecteur ANTARES est particulierement sensible & des particules montantes,
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F1a. 1.21 — Pertes dénergie théoriques par unité de longueur dE/dx d’un muon se propageant dans
I’eau, en fonction de son énergie.

en raison notamment de l'inclinaison des OMs du détecteur, & ~ 43° par rapport &
I’axe de la ligne, en direction du sol. Les neutrinos atmosphériques sont produits dans
I’atmosphere par l'interaction des rayons cosmiques avec les noyaux dont les sections
efficaces de production sont dominées par la désintégration de pions et kaons jusqu’a
des énergies de I'ordre de 10° GeV, puis par la désintégration de mésons charmés
au dela de ces énergies. Ils peuvent traverser la Terre, et sont donc le bruit de fond
le plus génant pour la recherche de sources ponctuelles émettrices de neutrinos. La
Figure 1.22 montre le flux différentiel des muons atmosphériques et des muons issus
de l'interaction des neutrinos atmosphériques a 2400 metres de profondeur, en fonction
du cosinus de l'angle zénithal de la particule incidente. Un cosinus négatif indique
une particule descendante, et vice versa pour un cosinus positif. On peut noter les six
ordres de grandeur entre le flux de muons atmosphériques descendants et le flux de
muons provenant de la désintégration de neutrinos atmosphériques.
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F1G. 1.22 — flux différentiel des muons atmosphériques et des muons issus de I'interaction des neutrinos
atmosphériques a 2400 metre de profondeur, en fonction du cosinus de ’angle zénithal de la particule
incidente.

1.6 Autres télescopes a neutrinos

Dans cette partie sont présentés les deux autres télescopes & neutrinos de haute
énergie, le télescope Baikal installé au lac Baikal en Russie, et le télescope AMANDA /Ice-
Cube installé au pole Sud géographique.

1.6.1 Baikal

Le projet pionnier dans l'astronomie neutrino est le télescope a neutrinos du lac
Baikal [77], installé en Sibérie. Les lignes sont déployées 'hiver lorsque le lac est gelé,
facilitant grandement les opérations. Le détecteur, appelé NT200, est complet depuis
1998, et est installé a 1400 m de profondeur. Il est composé de 8 lignes et d’un total de
192 photomultiplicateurs. En 2005, une nouvelle configuration est apparue, le NT200+,
avec trois nouvelles lignes ajoutées (c.f. Figure 1.23). Enfin, des études sont menées, a
présent, dans le but d’étendre le télescope pour atteindre une taille kilométrique [78]. La
Figure 1.24 montre les limites apportées par NT200 sur les flux de neutrinos cosmiques,
comparés a diverses expériences [79].
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F1a. 1.23 — Schéma des détecteur NT200 et NT200+ [78].
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F1G. 1.24 — Limite apportée par NT200 sur flux de neutrinos cosmiques, comparée 3 la sensibilité
attendue pour le télescope NT200+, aux limites posées par d’autres expériences, et a différents modeles

[79].
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1.6.2 AMANDA /IceCube

Le télescope ayant apporté la plus grande contribution dans la recherche de neutri-
nos cosmiques de haute énergie est le télescope AMANDA [80]. Ce détecteur est situé en
Antarctique entre 1500 et 2000 m de profondeur dans la glace. Il est en activité depuis
2000, et est composé de 19 lignes, avec un total de 667 modules optiques. L’avantage de
la glace, est la facilité avec laquelle sont déployées les lignes, par 1'utilisation d’un jet
d’eau chaude a haute pression, et le tres faible bruit de fond optique de 'ordre de 1 kHz.
Cependant les nombreuses bulles et poussieres présentes dans la glace font diffuser la
lumiere, et entraine une résolution pour le détecteur d’environ 3°. Les recherches du
détecteur n’ont montré aucune source ponctuelle de neutrinos, et des limites ont été
posées sur le flux de neutrinos cosmiques, et sont illustrées sur la Figure 1.25.
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F1G. 1.25 — Limites posées par AMANDA sur le flux de neutrinos provenant d’une liste de sources
ponctuelles [81], comparées aux limites posées par les expériences MACRO et Super-Kamiokande, et
aux sensibilités attendues par IceCube et ANTARES.

Ces limites seront complétées par ANTARES sur I’hémisphere invisible du télescope
AMANDA /IceCube, leurs visibilités étant complémentaires, comme le montre la Figure
1.26.
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Galactic coordinates

Galactic coordinates -90

F1G. 1.26 — La fenétre du haut montre la visibilité (en % de temps d’exposition) du télescope
ANTARES, qui est comparée & la visibilité du télescope AMANDA /IceCube sur la fenétre du bas.

Depuis 2005, le détecteur est en extension, et est nommé IceCube. Il devrait at-
teindre sa configuration finale en 2011, avec 80 lignes de 60 modules optiques, pour un
total de 4800 photomultiplicateurs. Le détecteur final est illustré Figure 1.27, et devrait
atteindre une résolution angulaire inférieure au degré.



44 Télescopes a neutrinos de hautes énergies

F1G. 1.27 — Schéma du détecteur IceCube, avec le cylindre bleu foncé représentant le télescope
AMANDA.






Chapitre 2

Calibration du télescope

Avant la déploiement d’une ligne, et apres son intégration, une calibration minu-
tieuse de cette derniere est effectuée. En effet, la reconstruction optimale de la trace
d’une particules, nécessite une bonne connaissance du temps et de la position des pho-
tons incidents. Nous avons pu voir précédemment §1.5.3, que la position d’un étage est
connue & ~ 6 cm, une valeur trés supérieure & la résolution nécessaire (~ 22 cm) pour
obtenir une précision de 'ordre de la nanoseconde sur le temps d’arrivée d’un photon,
nécessaire a la reconstruction.

Afin d’obtenir une reconstruction optimale de la trace des particules traversant le
détecteur, il faut, avant toutes choses, avoir une grande précision sur le temps d’arrivée
des photons sur les OMs. La calibration temporelle va, par conséquent, consister a
connaitre au mieux le temps de transit des électrons a 'intérieur des PMs, et a rendre
négligeable les erreurs sur le temps de propagation du signal a travers les différents
éléments du détecteur. La méthode employée pour ce type d’étalonnage va étre de
mesurer la différence en temps entre deux signaux coincidents par l'utilisation d’un
laser.

Par ailleurs, afin d’estimer au mieux 1’énergie des particules incidentes, directement
liée au nombre de photons Cherenkov émis, il est important d’avoir une bonne connais-
sance du nombre de photons détectés. La calibration en charge va donc reposer sur
la détermination de la dynamique en charge des photomultiplicateurs utilisés, par la
connaissance de la position de leurs piédestals’, et des pics induits par la détection de
photo-électrons uniques.

Enfin, la calibration d’une ligne permet aussi de vérifier le bon fonctionnement
de ’ensemble de ’électronique d’acquisition, de niveau moyen de bruit de fond des
photomultiplicateurs, et des autres éléments instrumentés.

Dans la suite, seront présentées les différentes étapes de calibration avant la mise
a l'eau d’une ligne. La moitié de la calibration a Terre des lignes, a été effectuée au

Le piédestal dans ce cas va correspondre surtout au bruit de fond électronique, inhérent & tout
systeme électrique.
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CPPM & Marseille (lignes paires), et 'autre moitié au CEA Saclay (lignes impaires).
Ensuite nous verrons qu’apres leur mise a ’eau, d’autres systemes de calibration sont
utilisés, avec l'utilisation de LED Beacon, ou du bruit de fond environnant tel que la
désintégration du K40,

2.1 Calibration d’une ligne avant sa mise a ’eau

2.1.1 Description du systeme de calibration

La calibration est effectuée secteur par secteur, de maniere successive, a la suite de
leur intégration, dans une salle hermétique a la lumiere, appelée chambre noire [82]. Lors
de la calibration, les LCMs des 5 étages sont refroidis, pour atteindre une température
proche de celle du site ANTARES a ~ 2500 m de profondeur, d’environ 15°. Ensuite,
les 15 OMs du secteur en question, sont connectés a leurs LCMs correspondants (trois
par LCM), et leurs parties sensibles sont orientées vers le sol, et installées dans un pot
de fleurs. Chaque pot est peint en noir pour éviter les réflexions de lumiere, et est relié
a une fibre optique, elle-méme reliée a un laser, cadensé & 1 kHz. Ce laser peut illuminer
la photocathode de chacun des PMs de maniére quasi-isotrope, griace a un diffuseur de
lumiere placé dans les pots. On peut de plus noter la présence d’'un LCM de “référence”
connecté a une photodiode, qui est reliée au laser, et qui servira d’etalon temporel pour
la calibration en temps des OMs.

Par ailleurs, les LCMs du secteur sont connectés entre eux par les cables électro-
mécaniques, qui seront immergés, avec le MLCM (LCM maitre) servant de pont avec
le pied de la ligne (SPM), qui distribue la tension sur les différents secteurs, et qui
est relié directement au poste de controle, munis d'un DWDM (Dense Wavelength
Division Multiplexing), permettant de démultiplexer le signal de chaque étage recu a
des longueurs d’onde différentes.

Une fois la calibration d’un secteur terminée, ce dernier est placé sur une “palette”,
et le secteur suivant prend sa place dans la chambre noire. La Figure 2.1 montre une
photographie d’un secteur en chambre noire, avant sa calibration.

2.1.2 Procédure de la calibration temporelle

Avant de pouvoir calibrer en temps un OM, c’est a dire d’effectuer des mesures de
différences en temps entre deux signaux a ’aide du laser, il est nécessaire de prendre
en compte diverses corrections.

Afin d’étiqueter temporellement les événements, deux systémes sont utilisés :

— Un systéme d’horloge local aux LCMs, qui envoie une impulsion toutes les 50
ns, permettant d’étiqueter la fenétre en temps locale dans laquelle est arrivé le
signal.

— Un systeme d’horloge principal, situé au poste de controle, qui envoie une impul-
sion toutes les 120 ns aux ARS, et qui permet d’étiqueter globalement 'instant
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F1G. 2.1 — Photographie d’un secteur en chambre noire avant sa calibration.

du passage du signal.
Les impulsions envoyées par le systeme d’horloge principal vont étre décalées tempo-
rellement avec la distance parcourue dans les fibres optiques, et I'une des premieres
mesures a effectuer va étre de caractériser ces décalages et de les corriger.

Ensuite, une autre étude importante, va consister a corriger, dans le temps d’arrivée
des signaux détectés, le temps de parcours du signal laser dans les fibres optiques qui
relient le laser aux pots de fleurs, afin que le signal soit vu comme arrivant au méme
instant sur les PMs.

Enfin, les convertisseurs temps-tension (TVC), cadensés par le signal d’horloge
toutes les 50 ns, sont codés sur 1 octet (256 canaux), et permettent d’obtenir I'in-
formation du passage du seuil L0 avec une précision meilleure que la nanoseconde.
Cependant, en réalité les TVCs n’utilisent pas la dynamique totale disponible, et il est
alors nécessaire de déterminer cette dynamique utile, indispensable afin d’obtenir la
meilleure précision possible.

Apres toutes ces étapes, on peut finalement caractériser les différences en temps
entre les signaux provenant d’ARS différents a I’aide du laser.

2.1.3 Signal horloge

Les LCMs d’un secteur sont connectés les uns aux autres, et séparés par environ
25 metres de fibres optiques, induisant des différences en temps de parcours du signal
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horloge principal entre les différents étages, trés importants.

Des lors, afin de corriger ces décalages, I’horloge est utilisée afin d’émettre un signal,
qui est relégué a chacun des ARS du secteur calibré, et qui lui est renvoyé a I'image
d’un boomerang, sur le méme principe que la commande ping d’ordinateur a ordinateur,
permettant de connaitre le temps de latence entre les deux.

Les différences en temps de parcours du signal horloge jusqu’aux ARS des différents
étages sont alors obtenues avec une précision de I'ordre de 50 ps (pour plus de détail voir
[83]), en prenant le temps trajet entre le poste de controle et le pied de la ligne comme
référence. La Figure 2.2 montre les temps de trajet du signal horloge dans les différents
étages de la ligne 8. On observe que le temps de parcours du signal jusqu’au premier
étage d’un secteur est toujours inférieur au temps de trajet mesuré du signal jusqu’au
dernier étage du secteur précédent. En effet, les fibres optiques forment en réalité de
nombreuses boucles dans les LCMs, allongeant la longueur du chemin parcouru par le
signal entre le premier et le dernier étage d’un secteur, alors que les fibres optiques
allant d’un secteur a un autre sont directes.
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F1G. 2.2 — Temps de parcours du signal horloge entre les différents étages de la ligne 8, avec une

erreur de ~F 50 ps.
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2.1.4 Longueur des fibres optiques

Comme énoncé précédemment, une correction importante va concerner le temps de
trajet du signal laser dans les fibres optiques reliées aux pots de fleurs contenant les
OMs. Ces mesures doivent régulierement étre effectuées, les temps de parcours pouvant
avoir évolué au cours du temps (fibres pliées, usées avec le temps, ...).

Afin de mesurer le temps de transit propre a chaque fibre optique, ’'OM d’un étage
est pris comme référence, avec dans ce cas 'OM 0 du premier étage?. Cet OM est
ensuite soumis au laser diffusé dans chacun des pots de fleurs de la chambre noire.
Avec cette méthode, on s’affranchit du temps de transit propre a 'OM étudié, et on
en déduit les différences de temps de parcours du signal laser dans les différentes fibres
optiques. La Figure 2.3 montre les différences de temps de transit mesurées lors de la
calibration de la ligne 1, avant et apres la calibration du secteur 3 de la ligne 2, et lors
de la calibration de la ligne 8, avec la fibre 15 prise comme référence (correspondant
a ’OM 0 du premier étage). On observe que les différences en temps de parcours du
signal laser dans les fibres optiques ont peu ou pas évoluées au cours du temps. Ces
valeurs sont ensuite stockées et utilisées dans la calibration finale des modules optiques.
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Fiber number

FI1G. 2.3 — Evolution du temps de transit des fibres mesurées pour les ligne 1,2 et 8, la fibre 15 étant
prise comme fibre de référence.

2Les modules optiques sont au nombre de 3 par étage, et sont numérotés de 0 & 2.
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2.1.5 Calibration des TVC

L’information de I'instant de passage du seuil L0 d’un signal, a l'intérieur d’'une
période de ’horloge de référence, est fournie par le TVC, un convertisseur temps-tension
interne a I’ARS. Cette information, codée sur un octet, est complétée par le ”Time
Stamp” (I’étiquetage temporel), qui est le comptage des périodes de I’horloge, cadensée
a 50 ns.

Le convertisseur temps-tension (TVC) repose sur un générateur de rampes, qui
fournit une tension proportionnelle & la phase de I’horloge interne. Un compteur binaire,
cadensé par cette horloge, permet quant a lui de mesurer le " Time Stamp”.

Au moment du passage du signal, la valeur du TVC se fige en méme temps que celle
du compteur, et les deux sont ensuite combinées pour avoir 'information compléte sur
le temps. Le principe du convertisseur temps-tension est résumé sur la Figure 2.4.

i Sewil L0

Valewr du TV

Anpde

Céndrateur de rampes —

Herloge de rébérence

F1G. 2.4 — Principe du convertisseur temps-tension.

Le but de la calibration des TVC est de connaitre les canaux réellement occupés
par le TVC pour chaque ARS, afin de définir le temps réel a partir duquel le transfert
de l'information a débuté et s’est achevé.

Pour s’affranchir du temps que prend 1’électronique pour passer du maximum en ten-
sion au minimum, 2 TVCs par ARS, se chevauchant temporellement, sont utilisés. La
Figure 2.5 montre la distribution d’une rampe de TVC lors de la mesure du bruit de fond
environnant. La distribution est quasi plate, les hits provenant du bruit de fond étant
quasi aléatoire, avec cependant de nombreux pics apparaissant & de multiples endroits
dans la distribution. Ces pics s’expliquent par un effet de non-linéarité différentielle
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[84]. En effet, la valeur du TVC est déterminée par dichotomie, en commengant par
regarder si amplitude de la rampe est inférieure ou supérieure a 256/2 = 128 fois une
tension de référence, puis ainsi de suite. Cependant, il arrive que le comparateur soit
trop lent pour atteindre la valeur de référence, et alors la borne minimale de 'intervalle
de dichotomie résultant est choisie, privilégiant ainsi certains bits.

Dans le cas idéal, le TVC donne précisément le temps d’arrivée d’un hit entre 2
coups d’horloge (50 ns). Mais dans la pratique comme on peut le voir sur la Figure
2.5, tous les canaux TVC ne sont pas occupés. La calibration des TVCs consiste donc
a déterminer les valeurs minimale TVC,,;, et maximale TVC,,4;, pour lesquelles, par
convention, le nombre d’entrées est au moins égal & 10% du nombre moyen d’entrées
par canal TVC.
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F1G. 2.5 — Histogramme présentant la répartition des événements dans une rampe de TVC. Cette
répartition est quasi plate, avec cependant des pics et trous, provenant d’effets non-linéraires dans le
TVC.

Ensuite en connaissant les TVC,,;,, et TVC,,,4,, on peut déterminer la pente Tpente
du TVC, en supposant que sa forme est parfaitement linéaire. Elle s’écrit :

T _ Thorloge
P TV Copaw — TV Comin

On peut donc en déduire I'information sur le temps de passage ¢t du signal au dessus
du seuil LO :

, avec Thoploge = 50 ns. (2.1)

t(ns) =TS + Tpente(ns/canal) x (tvec — TV Cpyin), (2.2)

avec T'S la valeur du “Time Stamp”, et tvc la valeur de 'amplitude du canal corres-
pondant au signal.
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Les mesures de dynamique utile des TVC sont donc essentielles, et sont effectuées
rigoureusement, pour chaqu’un des ARS, puis enregistées dans la base de données, pour
étre utilisées in situ. Les graphiques de la Figure 2.6 représentent les TVCs minimum
et maximum de la ligne 8.

TVE limhz for Bectar 1 TWE limha for Sactor 2
w 8 : w B :
o r i o r i
o [ o [
5 ’ 1 - n 5 a : -
1. " ‘ . ke ] m— ; ., " P——
3 R S = 13 af R ¥ ey
al. !_, . PP al . A e
11— e & - — - i P ]
u C 1 1 ! 5 1 1 I 1 I 1 1 1 1 rl 1 U C 1 1 | 1 1 I I 1 I 1 1 I I 1 +
[i] 2] 108 150 200 280 [{] ofb 108 180 200 250
i Tir:
TVC llmiie for Sactor 3 TV IImits for Sector ¢ |
g °F ; ¢ o
< C i ] C
8- & - RS Fo1” & TR S B e e
C C 12M17
F : C & Lo i
14— A ek A 1 TSP B T . -
LN it * L d Py - kv el e
2-_ 43m i awoa 2 . + S
1 oo . L 1 A, P
] L # 1 M L L L . L C :
a 10 150 Sed” = 1 L - L 1 —
T B i 200 750
TE imits for Sectar 5 e
w &
@ u
= C
5. 10K = cree wevene s v o Qo oo
r 10581 72
r L 25
3 - LOM reveee e seseenir T wesesBessnnnn -l
F LG 2
3. —
s RSR—
1 e [——
[y L i PRI L L L 1 P
] ﬁ 100 150 200 2540
hattel

Fi1G. 2.6 — TVCyiin et TVCpaz de la ligne 8.
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2.1.6 Calibration des modules optiques

Lorsqu’un photon arrache un ou plusieurs électrons a la photocathode d’'un PM,
ces électrons, démultipliés par les différentes dynodes, finissent par atteindre I’anode du
PM, fournissant ainsi un signal électrique détectable. Le temps de transit des électrons
a l'intérieur du phototube est d’environ 100 ns, et varie de quelques ns suivant le PM.
De plus, le signal se propage différemment dans les ARS.

Le but de la détermination des décalages en temps des OMs, est donc de connaitre
le plus précisément possible les différences des temps de parcours des signaux a travers
les modules optiques et les ARS. Pour cela, nous recourons au dispositif illustré par
le schéma Figure 2.7. Un laser cadensé a 1 kHz émet de la lumiere guidée par une
fibre optique, qui est ensuite divisée en 16 autres, et qui sont réparties sur les 15 OMs
du secteur en cours de calibration. Une photodiode, recueillant en amont la lumiere
du laser, est connectée & un LCM, que 'on appelle LCM de référence, et est utilisée
comme étalon.

Chambre noire

Fibre optique

[ TASER

Poste de controle el

F1G. 2.7 — Schéma du dispositif utilisé pour la détermination des décalages en temps des OMs.
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Nous prenons donc tout d’abord le temps d’arrivée du signal de sortie de la diode
comme référence, qui est ensuite soustrait au temps d’arrivée du signal de sortie des

différents ARS :

ATARS; = tphotodiode — LARS;- (2.3)

En réalité le terme ”temps d’arrivée du signal” est simplificateur, aucun signal n’a
jamais totalement la forme d’un “pic de Dirac” et a toujours une certaine largeur; la
valeur moyenne de la gaussienne ajustée a donc été prise comme temps d’arrivée. La
figure 2.8 nous montre les formes de signaux obtenus, et les ordres de grandeurs des
différences en temps avec la photodiode (~ —70 ns).
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FIG. 2.8 — Temps d’arrivées des signaux provenant des différents OMs de 1’étage 23 de la ligne 8 par
rapport au temps d’arrivée a la photodiode.
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Enfin, afin d’obtenir les différences de temps de parcours, appelées T0, entre les
OMs, un ARS est pris comme nouvelle référence (nous choisissons arbitrairement ’'OM
0 du premier étage), et chaque AT g, est ensuite retranché de celui de référence :

T0 = ATARSZ- — ATARSO,LC’M1~ (2.4)

La Figure 2.9 représente les 70 du secteur 5 de la ligne 8. Ces T'0 sont au maximum & 6 ns
de différence par rapport a I’ARS pris comme référence, avec une incertitude d’environ
0.6 ns, correspondant a la largeur & mi-hauteur des distributions en 7'0. Les décalages
temporels dus aux fibres optiques, reliant I’horloge aux LCMs et le laser aux pots de
fleurs, mesurés lors de la calibration, ont été pris en compte dans la détermination des
T0, ainsi que la dynamique utile mesurée de chaque TVC. On peut de plus noter la
prise en compte de 'effet de Walk, qui est la variation du temps de passage du seuil
L0, avec I'amplitude. Plus 'amplitude est élevée plus le temps de passage sera court
[85].

Ces valeurs sont ensuite stockées dans la base de données pour étre utilisées in situ.
Nous verrons dans la suite qu’il existe des méthodes de calibration, utilisées in situ, qui
permettent de vérifier les mesures de T'0 effectuées, et de les corriger.

\ Ars Time Alignment |

Offsets (ns)

5
4
3
2

10 20 30 40 50 60
Storey:ARS

o \IIIII\II‘II\II\IIIII\IILIIIII\IIIIIIIIIIIIIII\II

F1a. 2.9 — 70 du secteur 5 (étage 21 & 25) de la ligne 8, ’OM 0 du premier étage ayant été pris
comme référence.
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2.1.7 Calibration en charge

La calibration en charge consiste a déterminer la gamme dynamique de la charge
mesurée par le convertisseur temps-tension (AVC), en mesurant la position du piédestal,
correspondant au bruit électronique, et la position des signaux provenant d’un photo-
électron®.

Chaque ARS dispose de 8 bits (28 = 256 canaux) pour coder I'information ; une
partie de ces canaux est inutilisable, et se situe entre le canal 0 et le piédestal, inhérent
a tout systeme électronique.

Il faut donc, dans un premier temps, déterminer la position (canal) du piédestal
mesuré a une température proche de celle du site ANTARES, afin d’éviter des fluc-
tuations dues au bruit thermique, qui devient le canal de référence. Afin de faire cette
mesure, le seuil de ’AVC est mis au maximum afin de ne garder que les événements
provenant du bruit de fond électronique. La Figure 2.10 présente le signal d’'un AVC,
lors de la prise de mesure de son piédestal. On observe cependant quelques événements
A haute charge, correspondant notamment & la désintégration de K*° dans la sphere
de 'OM.

. . AVC for lem: 21 (1219) ars: 1
| AVC for Icm: 21 (1219) ars: 1 | LT LTS
Mean 94.49
10° RMS 79.04
10%
10 - ]‘
E . L Hu ﬂ L | L ! -
0 50 100 150 200 250

F1G. 2.10 — Données obtenues & la sortie de ’ARS 1 de ’étage 21. Le premier pic correspond au
signal du piédestal, le dernier est le signal de I’horloge, et le reste est du bruit thermique et lumineux.

La Figure 2.11 montre la Figure 2.10 intégrée, utilisée pour la détermination de la
position du piédestal. Le piédestal correspond aux faibles valeurs de 'AVC jusqu’au
plateau, et sa position est choisie a la moitié de la valeur du nombre de coups jusqu’au

30n appelle communément photo-électron, le signal de sortie d’un photo-détecteur pour un seul
électron émis au niveau de la photocathode.
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F1G. 2.11 — Graphique représentant le nombre de coups sommés en fonction des canaux.

La figure 2.12 montre les positions des piédestaux des ARS des étages du premier
secteur de la ligne 8 (cinq premiers étages).
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F1G. 2.12 — Positions, en nombre de canaux, des piédestaux des ARS du premier secteur de la ligne
8.

Pour connaitre le nombre de photoélectrons détectés par un PM, il importe de
connaitre la position des photo-électrons uniques par rapport au piédestal. Une fois
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cette donnée en notre possession, une loi semi-linéaire* permet d’obtenir la position
d’un nombre quelconque de photo-électrons.

Afin d’obtenir la position du “pic” de photo-électrons uniques, une source de lumiere
extémement peu intense est communément utilisée. Cependant, la chambre noire n’est
pas parfaitement étanche a la lumiere, et quelques photons parviennent aux PMs.
Ces photons sont alors utilisés a 'instar de ceux provenant d’une source artificielle
de lumiere, et aucune condition particuliere n’est appliqué sur les seuils des AVCs.

La procédure demeure la méme pour déterminer la position du signal des photo-
électrons uniques, en prenant la valeur de la position a la moitié du nombre de coups
jusqu’au palier. La figure 2.13 montre les positions des signaux de photo-électrons
uniques des étages du premier secteur de la ligne 8.
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F1G. 2.13 — Positions, en nombre de canaux, du signal de photo-électrons uniques des ARS du premier
secteur de la ligne 8.

Enfin, en faisant I’hypothese que la position de la charge des photo-électrons mul-
tiples suit une loi linéaire, on peut déterminer la gamme dynamique G4, des AVCs
codés sur 256 canaux par la relation :

255 — Cpiedestal

Gmax = )
Clpe - Cpiedestal

(2.5)

avec Cpicdestal €6 C1pe Tespectivement la position en canal du piédestal et du signal de
photo-électrons uniques.

La différence Cipe — Cpicdestar €st typiquement de 'ordre de 10 canaux, impliquant
une gamme dynamique de I'ordre de 20 photo-électrons. 11 existe cependant un second

1A partir d’'une vingtaine de photo-électrons, un phénoméme d’écrantage entre en jeu dans le PM,
et le nombre de photo-électrons détectés devient inférieur au nombre de photo-électrons réels.
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mode de prise de données appelé le mode WF pour waveform, un mode “oscilloscope”
qui enregistre la forme du signal en I’échantillonnant, mais qui induit par sont trai-
tement des temps morts tres élevés d’environ 200 Mb.s~'. Ce mode est utilisé pour
certain run de calibration en lumiere intense, et permet d’atteindre un seuil de satura-
tion d’environ 300 photo-électrons.

2.2 Calibration in situ du détecteur

Une fois les lignes installées sur le site, de nouveaux systemes de calibration sont
utilisés, afin de vérifier le bon fonctionnement des OMs, et notamment de controler leurs
TO. Les calibrations se déroulent généralement une fois toutes les deux semaines, durant
laquelle des runs spécifiques sont lancés, et aucune donnée physique n’est enregistrée.

2.2.1 Calibration avec les LED beacon

Les LED beacons sont des systemes congus pour illuminer les OMs du détecteur
avec un temps d’émission connu avec précision grace a un petit photomultiplicateur de
1”. Le but principal de ces balises LED est de mesurer les différences en temps appelées
T0 entre les différents OMs, et finalement si nécessaire de les corriger [86].

Sur chaque ligne sont disposées quatres LED beacon (ou balises LED), sur les
étages 2, 9, 15 et 21, qui sont composées d’'un photomultiplicateur de 1”7, et de 36 LED,
disposées sur 6 faces formant un prisme hexagonal, émettant des pulsations de lumiere
bleu (A = 472 nm). La Figure 2.14 montre une LED beacon utilisée pour la calibration
en temps du détecteur.

F1G. 2.14 — Image d’une LED beacon utilisée dans la calibration en temps du détecteur ANTARES.
Trois des six faces hexagonales, contenant les LED, sont visibles, ainsi que le conteneur en verre, servant
a protéger le dispositif.
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Le calcul des différences temporelles T0 entre OMs est basé sur les résidus en temps
Ay, définis comme la différence entre le temps d’émission t7op de la lumiere des LED,
mesuré par le petit PM, et le temps détecté tops par les OMs, corrigé par le temps de
propragation de la lumiere jusqu’aux OMs :

d(LOB,OM
Ay =tom —tros — Q? (2.6)

Ceau

avec d(LOB,0OM) la distance entre 'OM et la LED beacon, et ceq, la vitesse de la
lumiere dans I’eau.

Ensuite, une étude, appelée étude “intra-étage” est effectuée. Cette étude consiste
a comparer les résidus temporels des OMs d’un méme étage, plutdt que ceux d’étages
différents, afin notamment d’étre peu sensible aux phénomenes de diffusion. La Figure
2.15 représente les différences en temps obtenues entre les différents OMs d’un méme
étage, pour tous les étages de la ligne 2. On remarque que seulement 62 70 ont été
calculés, en raison de modules optiques défectueux, et des trois OMs de I’étage 1 non
éclairés par les LED beacon. La distribution est bien centrée en zéro, avec une moyenne
quadratique (RMS) d’environ 0.6 ns.
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F1G. 2.15 — Différences en temps entre les différents OMs d’un méme étage, pour tous les étages de
la ligne 2.

Finalement, ces mesures sont régulierement effectuées pour toutes les lignes du
détecteur, puis permettent de corriger les temps mesurés par les OMs, si les T0 sont
supérieurs a 3 ns.
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2.2.2 Calibration avec la désintégration du potassium 40

Le potassium 40 est un isotope radioactif naturellement présent dans I’eau de mer.
Ses produits de désintégration sont suffisamment énergétiques pour produire de la
lumiere Cherenkov. Cette derniere est détectable a un taux d’environ 30 kHz, avec,
typiquement, environ 70 photons Cherenkov de longueur d’onde A = [300,600] nm
émis en moyenne par désintégration, et pouvant donc toucher deux OMs d’'un méme
étage.

Le principe des mesures de calibration effectuées avec le potassium 40 utilisent donc
la coincidence de paires de modules optiques d’un méme étage, de I’ordre de 13 Hz dans
les simulations, pour calculer les différences en temps entre ces OMs. La Figure 2.16
montre les différences en temps, sur la fenétre de gauche, entre deux des trois OMs
d’un méme étage, centrées sur 0. En combinant les différences en temps obtenues, on
obtient des valeurs permettant de vérifier la calibration temporelle effectuée avec les
LED beacon, et si nécessaire de corriger les temps des OMs, montrées sur la fenétre de
droite, Figure 2.16.
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FiG. 2.16 — A gauche : Différences en temps entre les hits mesurés de deux modules optiques d’un
méme étage. A droite : Décalages temporels entre les modules optiques d’un méme étage pour tous les
étages du détecteur obtenues & partir de la désintégration du K*°, pour la configuration de détecteur
utilisée de Janvier a Avril 2010.

De plus, a partir de ces mesures, il est possible d’obtenir 1’évolution du gain des
photomultiplicateurs, et donc de quantifier leur vieillissement, en utilisant le taux de
coincidences entre les OMs d’un méme étage. La Figure 2.17 montre sur la fenétre de
gauche le taux de coincidences pour tous les OMs du détecteur, ainsi que ce taux moyen
en fonction du temps sur la fenétre de droite, pour une période allant de Novembre
2009 a Mai 2010. On observe une légere décroissance des taux de coincidences, avec des
instabilités 'ordre de 1 Hz, et un taux relativement proche de celui obtenue avec les
simulations, d’environ 13 Hz.
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Fic. 2.17- A gauche : Taux de coincidences entre les OMs d’un méme étage, pour tous les étages du
détecteur, pour la configuration de détecteur utilisée de Janvier & Avril 2010. A droite : Taux moyen
de coincidences entre les OMs d’un méme étage pour tous les OMs du détecteur, en fonction du temps,
pour une période allant de Novembre 2009 a Mai 2010.

2.3 Conclusion

La résolution angulaire sur la reconstruction de la trace d’un muon dans le détecteur,
est fortement dépendante de I’algorithme de reconstruction, mais aussi de la bonne
connaissance de la position des modules optiques du détecteur, et du temps d’arrivée
des photons sur les photomultiplicateurs. La position des étages d’une ligne est fournie
par le positionnement acoustique (c.f. §1.5.3) et donne une précision de 'ordre de 6 cm
pour les étages les plus éloignés du pied de ligne. La calibration temporelle, effectuée une
premiere fois en chambre noire, puis régulierement in situ, permet quant a elle d’estimer
le temps d’arrivée des photons sur les photomultiplicateurs avec une précision d’environ
0.6 ns. La calibration permet en outre de définir le gain de chaque module optique afin
de connaitre 'amplitude du signal détecté, et de vérifier le bon fonctionnement des
différents instruments présents sur une ligne.






Chapitre 3

Les monopoles magnétiques

D’apres certains dictionnaires, une définition de la notion de “beauté” est “symétrie”.
La portée de ce mot du point de vue physique est tres attractive. En effet il permet de
décrire un concept central de la physique théorique de ces deux cent dernieres années,
qui a été la recherche de toujours plus de symétrie dans la Nature. Plus la théorie est
symétrique, plus elle apparait belle. Ainsi, une fois I'unité électrique et magnétique
comprise, il fut naturel de conjecturer ’existence de poles magnétiques, homologues
des charges électriques, qui completerait la dualité électro-magnétique des équations de
Maxwell.

Les monopodles magnétiques sont certainement les plus intéressantes, et peut-étre
les plus importantes, particules a n’avoir été trouvées. Dans I’histoire de la physique
théorique, 'hypothese de la possible existence de monopoles magnétiques est sans
précédent. Jamais une construction purement théorique n’a réussi a “survivre”, sans
la moindre évidence expérimentale, et sur plus d’un siecle, tout en restant le centre
d’intenses recherches pour des générations de physiciens. L’intérét quant a la possibi-
lité de tels objets a grandi apres I'observation de Dirac en 1931 [87], qui montra que
I’existence d’une seule de ces particules apporterait une explication a la quantification
de la charge électrique.

Un nouveau chapitre fut ouvert en 1974, avec 't Hooft [88] et Polyakov [89], qui
montrerent que, dans certaines théories de jauge brisées spontanément, les monopoéles
magnétiques ne sont pas seulement une possibilité, mais une prédiction. Sur les 40
dernieres années, la théorie de I'existence de monopoles est devenue étonnament proche
de nombreux domaines de recherches actuels. On peut citer I’astrophysique et 1’évolution
de I’Univers primordial, le probleme de la désintégration des protons, le probleme de
confinement en chromodynamique quantique, ou encore 1’extension supersymétrique du
Modele Standard. La cosmologie fut aussi révolutionnée, apres les travaux de Guth [90],
qui en tentant d’apporter une explication a la non-abondance de monopoéles dans 1’Uni-
vers, introduisit un scenario d’Univers inflationnaire. De plus, ces derniéres années, les
problemes de construction et d’investigation sur les configurations exactes des multimo-
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nopoles, a la frontiere entre la théorie moderne des champs et la géométrie différentielle,
ont mené au développement d’importants outils mathématiques utilisés dans de nom-
breuses autres applications.

Tous ces développements théoriques furent accompagnés par des recherches expéri-
mentales de monopoles magnétiques présents dans la matiere, y compris la roche lunaire,
dans les rayons cosmiques, ainsi que des tentatives de les créer dans les accélérateurs.
Jusqu’a maintenant toutes ces recherches ont été infructueuses, et les arguments théori-
ques suggerent, du moins pour les GUT monopdles, que leur abondance dans I’Uni-
vers est extrémement faible. Une revue non-exaustive sur le probleme des monopdles
magnétiques est donnée dans [91]

La section 3.1 traitera du monopoéle magnétique de Dirac, introduit pour la premiere
fois de maniere consistante dans la théorie, apportant une explication a la quantification
de la charge électrique. Ensuite la section 3.2 introduira une origine topologique a la
charge magnétique des monopoles. La section 3.3 presentera le monopole de 't Hooft et
Polyakov apparaissant dans le contexte d’une théorie de jauge SU(2). Apres ces discus-
sions, dans la section 3.4 sera discuté le flux attendu des monopoles magnétiques crées
dans I’Univers primordial par le mécanisme de Kibble. Enfin, la derniére partie don-
nera les contraintes théoriques et expérimentales actuelles quant aux flux de monopoéles
magnétiques dans I’Univers.

3.1 Le monopole magnétique de Dirac

Bien que l'idée de ’existence des monopdles magnétiques ne soit pas nouvelle, et
ait été retracée, d’apres [92], jusqu’a I’époque des Croisades, dans les notes de Petrus
Pelegrinius en 1269, elle est souvent attribuée a Dirac, qui fut le premier a les introduire
de maniere consistante dans la théorie en 1931 [87].

Il montra que si 'on suppose qu’une particule avec un seul pole magnétique puisse
exister, et qu’elle puisse interagir avec des particules chargées, alors les lois de la
mécanique quantique imposent que les charges électriques doivent étre quantifiées.

Considérons un champ magnétique produit par un monopole magnétique de charge
g, a 'image du champ électrique coulombien produit par une charge électrique :

=  gr

- (3.1)

Une particule chargée de charge électrique e interagissant avec un monopole magnétique
satisfait les équations classiques du mouvement :

mi = er A B (3.2)

La dynamique classique que cette équation définit est parfaitement sensée. Cepen-
dant, pour caractériser le mécanisme quantique d’une particule chargée interagissant
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avec un monopole magnétique, on a besoin d’introduire le potentiel vecteur Z tel que
B = ? A A. Nous n’entrerons pas dans les détails quant & la définition du potentiel
vecteur qui est nécessairement singulier [93].

Pour définir les mécanismes quantiques, nous introduisons 'action S, terme d’inter-
action d’une particule chargée avec un champ électromagnétique extérieur

2 = 2
e ar - e -
St = — [ @t A=5 | a7 A 3.3
t hc/l dt ne ), (3:3)

qui ne dépend que du chemin traversé par la particule. On peut alors représenter la
fonction d’onde de la particule par

W(F) = o (Feire Jo A, (3.4)

ou Yo(7) est une fonction d’onde satisfaisant 1’équation de Schrodinger libre. 1) est
indéterminé & une phase pres, et le potentiel vecteur A ne peut étre défini continument
sur une sphere entourant un monopdle magnétique. Cependant cette définition importe
peu, en effet seule la phase relative entre deux chemins va nous intéresser.

Soient I' et I, deux chemins différents avec les mémes points de départ et d’arrivée.
La phase relative est alors

e - —
— dr- A = — d*’S - B = —®p_p. 3.5
hC -1 " hC r=r ( )

(Sint)r — (Sint)r =

En appliquant le théoréme de Stokes, la phase relative a été exprimée comme le flux

magnétique & travers une surface bornée par le chemin fermé I' — I"V. La phase relative

est ainsi fonction du champ magnétique qui est mieux défini. Il y a, cependant, toujours

un probléme car la phase est multivaluée. Si le chemin I peut balayer une fois la surface

fermée entourant le monopodle et retourner a sa position initiale, alors 'action change
de

e e g [T 4dmeg

ASint = %(I)sphere - %ﬁ 0 he

avec 0 et ¢, respectivement ’angle zenithal et azimuthal en coordonnées sphériques.

Finalement, la phase relative entre deux chemins est definie de maniere non ambigiie,

seulement si exp(iASin:) = 1, et donc si

27
r2sinfdo / dp = (3.6)
0

eg = %ﬁc, (3.7)
avec n € Z. Cette relation simple est la condition de quantification de Dirac. Si un
monopole est quelque part dans I’Univers, alors il permettrait d’expliquer a lui seul la
quantification des charges électriques. Dans la suite, nous prendrons i = ¢ = 1 comme
notations, la condition de quantification s’exprimant alors eg = 3.
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3.2 Origine topologique de la condition de quantification

Il est possible de voir la condition de quantification comme une conséquence de
I'invariance de jauge. Il est requis, pour la consistance du mécanismeﬁqﬂuantique d’une
particule chargée avec un monopole magnétique, que la phase e $o Adr ass0cibe avec
un chemin fermé I' donné soit bien définie. Bien qu’il ne soit pas possible de définir
le vecteur potentiel partout sur une surface fermée entourant le monopodle, il est tou-
jours possible de trouver un vecteur potentiel sur un disque (cela découle du lemme
de Poincaré!). Imaginons donc un chemin fermé I' qui divise une surface S entourant
le monopdle magnétique en deux disques U (“Upper”) et L (“Lower”), et que chaque
disque a son propre vectg)lr potentiel, dénoté A—>U et A—L> Il est nécessaire que les phases

déterminées par Ay et Ay soient consistantes sur le contour I :
eiefrAUdT — €ie§r AL~d7” (38)

Cette équation peut étre réécrite comme

1= eie‘fr(A_iij—)L)'d; _ eie(q’UJr‘i)L) _ e4ieg71" (39)
avec @y et @ les flux magnétiques a travers les disques U et L (Py = &1 = 2mg).
On a de nouveau obtenu la condition de quantification de Dirac eg = 7. Mais on

— —
peut réinterpréter I’équation 3.9 comme le fait que Ay et Ap sont reliés au bord T’
commun aux deux disques par une transformation de jauge sur I'. En définissant la
transformation de jauge

Q) = e Av=ALrdro gy (3.10)
avec l'intégrale suivant I', on a

Ay = Ap + %(VZQ)Q*, (3.11)
avec le gradient V, pris le long de T' (en effet V,Q = ie(Ay — A7)Q). Les potientiels
vecteurs A_U> et A_g sont équivalents de jauge sur le bord I', ou les deux disques se
rejoignent, et décrivent donc la méme physique a cet endroit. L’équation 3.9 exprime
seulement le fait que la transformation de jauge €2, reliant Ay et Ap sur T, est sim-
plement valuée sur I'. La transformation de jauge €2 est Papplication de I" dans U(1),
et est de degré? n = 2eg. Ce nombre quantique topologique est I'entier qui appararait
dans la condition de quantification de Dirac. On a ainsi découvert que la condition

'Toute forme fermée sur un ouvert étoilé est exacte.
2En physique, le degré d’une application est aussi appelé nombre quantique topologique. En analyse
complexe, on peut le définir comme le nombre de tours effectués par un lacet I' autour d’un point z,

qui peut s’exprimer comme Indr(z) = 5= §. f‘ifz.
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de quantification de Dirac a une origine topologique. La charge magnétique est quan-
tifiée parce que le degré de I’application doit étre un entier. De plus, puisque c¢’est un
invariant topologique, il n’est pas affecté par des déformations de la surface S ou de
la boucle I'; ce nombre invariant est intrinseque au monopodle, et est indépendant du
choix de la surface S entourant le monopoéle, ou de la boucle I' contenue dans la surface.

Exemple plus explicite

Soit la surface S choisie comme étant une sphere centrée sur le monopodle, et la
boucle I' entourant la sphere. Pour tout contour I', on a

2w
j{ A-dr = / gu} - rsin(0)dug, (3.12)
T T

0

en coordonnées sphériques (0, uy., up, Ug), avec dr = rsin(f)deug. En intégrant sur ¢
entre 0 < 0 < § et 5 <0 < m, on obtient alors :

Ay - dr = g(1 — cos(8))de,0 < 0 < g et (3.13)
Ay - dr = —g(1 + cos(6))do, g <0< (3.14)
— —
Or a I'équateur (0 = ), Ay et Ar sont liés par la relation

(Ay — AL) =29 = —(ds0)Q 7, (3.15)

1
e

ot Q(¢) = e?me9?,
On obtient donc le degré de €2 qui est n = 2eg (en effet n = ﬁ - dgf(lx)).

On a pu conclure a une origine topologique de la condition de quantification de Di-
rac. Ceci a été démontré pour un monopoéle dans le groupe de jauge U (1) de I’électroma-
gnétisme, et peut étre généralisé pour étre valable & des champs de jauges non-abéliens®

[94]

3.3 Les monopodles magnétiques de 't Hooft et Polyakov
en 1974 (ou le monopodle magnétique SU(2))

L’ére moderne de la théorie des monopdles commenca en 1974, quand 't Hooft [88] et
Polyakov [89] découvrirent indépendamment des solutions monopoles dans des modeles
du type Georgi et Glashow [95] basés sur le groupe SO(3).

3Groupe dont la loi de composition interne est non-commutative.
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Pendant de nombreuses années, & partir du papier pionnier de Dirac [87], 'argument
le plus sérieux, défendant le concept des monopoles magnétiques, était ’explication pos-
sible de la quantification de la charge électrique. Cependant, avec ’arrivée des modeles
de grande unification, ce dernier argument perdit en valeur.

En effet, le point de vue moderne est que la charge électrique est le générateur
du groupe U(1). La condition de quantification apparait dans les modeles d’unifica-
tions si le sous-groupe U(1) de l’électromagnétisme est compris dans un groupe de
jauge non-abélien semi-simple* de rang plus grand. Dans ce cas, le générateur de la
charge électrique forme des relations de commutations non-triviales avec tous les autres
générateurs du groupe de jauge, et la condition quant a la quantification de la charge
électrique apparailt. Cependant, il a été réalisé que n’importe quel modele d’unification
dans lequel le sous-groupe U(1) de 'électromagnétisme est compris dans un groupe
de jauge semi-simple, qui est brisé spontanément® par le mécanisme de Higgs, possede
des solutions de types monopoéles. Finalement, ces deux explications a la quantifica-
tion de la charge électrique reviennent au méme probléeme, ’existence des monopdles
magnétiques.

Dans ce qui suit est montré 'existence de solutions monopoles dans le modele de
Georgi-Glashow [95], qui fut proposé comme un sérieux candidat pour décrire les in-
teractions faibles.

Considérons la densité lagrangienne classique L, d'un champ de jauge A, qui inter-
agit avec un champ de Higgs ¢, auquel on a imposé I'invariance de jauge. Ces derniers
peuvent étre exprimés comme A, = %UGAZ, et ¢ = %a"qﬁ“, dans la représentation ad-
jointe du groupe SU(2), groupe localement isomorphe® & SO(3) (0! étant les matrices
de Pauli).

L= —%TT(FWF“”) +Tr(DypD" o) —V(9), (3.16)
(979" = 2Tr(¢?) =| ¢ |*) ot
Dyu¢ = 0u¢ + ie[Ay, @] (3.17)

est la dérivée covariante du champ scalaire ¢, introduite afin que le terme cinétique soit
invariant sous SU(2).

Fu = 0uA, — 0, A, +ie[A,, Ay (3.18)
est le champ de jauge, avec e le couplage de jauge et
A
V(g) = ZTr(¢2 —v?)? (3.19)

4Un groupe G est dit semi-simple s’il n’a pas de sous-groupe normal abélien, c’est & dire s'il ne
posséde pas de sous-groupe abélien globalement stable par ’action de G sur lui méme par conjugaison.

5La notion de brisure spontanée de symétrie correspond aux situations dans lesquelles les lois phy-
siques décrivant un systéme donné sont invariantes sous une transformation de symétrie, mais 1’état
d’énergie minimale du systeme (i.e. ’état fondamental) ne l’est pas.

SGroupes ayant la méme algebre de Lie.
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est le potentiel dans lequel évolue le champ de Higgs, avec A le couplage scalaire (posi-
tif), et v la valeur attendue du vide pour laquelle le potentiel V(¢) est a I’état fonda-
mental. Le choix d’une solution particuliére a ’equation V' (¢) = 0 meéne a la brisure de
symétrie du groupe SU(2), I’état fondamental n’étant plus invariant sous I’action du
groupe G = SU(2), mais 1’étant sous son sous-groupe H = U(1), que nous décrirons
dans le language de I’électromagnétisme. En redéfinissant le champ de Higgs comme
une fluctuation autour de la valeur attendue du vide, on obtient le spectre perturbatif
de la théorie, qui consiste en un “photon” de masse nulle, deux mésons vecteurs de
masse my = ev et de charge électrique +e, et un scalaire électriquement neutre de
masse my = v2\v. Le mécanisme de Higgs s’est produit.

Pour investiguer le spectre de cette théorie au-dela de la théorie des perturbations,
on peut déterminer s’il existe une solution stable indépendante du temps aux équations
classiques des champs autre que la solution du vide. De facon équivalente, on cherche
une configuration de champ a un temps fixe, qui est un minimum local de la fonction-
nelle d’énergie [ d*zE. Une telle configuration de type “soliton” se comporte comme
une particule dans la théorie classique, et peut étre attendue a survivre dans le spectre
de la théorie quantique.

L’énergie totale du systeme, indépendante du temps, est la somme de trois termes
positifs :

E = / d3a( E“E“ + BAB® 4+ D¢ D, ¢% + U(¢), (3.20)

ou
1
E, = Fy, et B, = §enmkF;flk (3.21)

sont respectivement le champ de “couleur” électrique, et le champ magnétique. La
variété du vide G/H, l'espace des valeurs de ¢ qui sont équivalents de jauge a ¢ =
(0,0,v), est isomorphe la 2-sphere Smde de rayon v. Ainsi, pour construire les solu-
tions correspondant aux minima non-triviaux de la fonctionnelle d’énergie [3.20], nous
considérons que dans une certaine jauge, les valeurs asymptotiques spatiales du champ
scalaire (r — o0), qui prend ses valeurs dans la variété du vide |¢| = v, prennent la
forme : u
g 2 (3.22)
r—oo T
appelée configuration du “hérisson”. Une solution particuliere des équations des champs,

indépendantes du temps, en tenant compte de la condition (3.22), est obtenue pour :
a m

6 = TSH(©), Ah = camn (1~ K(©)], 45 =0, (3.2

ou H(§) et K (&) sont fonction de la variable sans dimension £ = ver. En réécrivant
I’énergie du systeme en fonction de ces variables

o dg dH

€ Jo 52 3

—H)2+1(K —1) +K2H2+1(H2 £2)?], (3.24)

p=" (o5 : =

dg
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et afin que I’énergie soit finie, on obtient que H et K doivent satisfaire les conditions

K(&) — 1, H() — 0 pour £ — 0, (3.25)
K() =0, H(£) — ¢ pour ¢ — oc. (3.26)

On peut alors réécrire le champ magnétique, et étudier son comportement asymptotique

,’,,a

B,

et (3.27)
Le champ de jauge (3.27) est un champ de jauge U(1)gas (o U (1) gas est le sous-groupe
non-brisé de SU(2)), qui transporte une charge magnétique g = % Cette charge est
réellement la charge magnétique de Dirac dans ce modele, car il est possible d’introduire
des champs de matiere dans les représentations d’isospin 1/2 du groupe SU(2), qui
transportent une charge électrique §.

On peut a présent estimer la masse du monopole magnétique au repos, qui est la
valeur de I’énergie (3.24) lorsqu’elle est minimum. Les équations du mouvement forment
un systeme d’équations non linéaires, qui n’ont en général pas de solution analytique (il
en existe en fait une, qui correspond a la limite connue sous le nom de limite BPS pour
A =0 [96] [97]). Nous présenterons donc seulement quelques caractéristiques générales
de la solution.

Deux échelles caractéristiques se présentent dans la solution classique avec le com-
portement asymptotique de E. Elles correspondent aux rayons rg et ry des régions
dans lesquelles le champ scalaire et le champ vecteur respectivement commencent a
s’éloigner sensiblement de leur valeur asymptotique. Ces longueurs sont choisies de
fagon a minimiser I’énergie E, qui, en configuration sphérique, est donnée, en ordre de
grandeur, par

47 1 e e
EFE~—m + ——m3rS + (mwrw — —mprg|0(rw — rg)l. 3.28
= W[mWTW o T (mwrw Mo aruld(rw —ru)].  (3.28)

Le premier terme est I’énergie d’une sphere magnétique de rayon 7y, qui favorise son
expansion. Le second terme est I’énergie contenue dans le potentiel U(¢), qui encourage
rg a diminuer. Enfin le dernier terme est I’énergie provenant du gradient du champ
scalaire ¢, qui relie rg et ryr. On peut distinguer deux cas, suivant les masses myy = ev
du boson vecteur et my = V2 du scalaire :

— Simyg > my alors rg ~ m;{l et ryy ~ m;Vl.

— Simyg < my alors rg ~ m;vl et ryy ~ m;vl
Dans ces deux cas, la masse du monopole est de 'ordre de E = M,,on ~ i—gmw, et est
peu sensible au rapport mg/my [98]. Cette estimation de la masse des monopdles est
aussi valable pour des théories de jauge unifiées plus complexes. Dans une théorie de
grande unification typique, la masse du boson vecteur lourd my est de I'ordre de 104
GeV, et donc la masse des monopoles Mmoo, résultants est de I'ordre de 106 GeV”.

"Une masse de 10'°GeV est comparable & la masse d’une bactérie 10~ 3¢, ou & Iénergie cinétique
d’un rhinocéros en pleine charge 10°.J.
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Des solutions de type monopoles peuvent, en réalité, étre obtenues pour tout groupe
de jauge semi-simple brisé spontannément en un sous-groupe contenant explicitement
un groupe U(1). Les monopoles magnétiques sont alors une prédiction générique de la
théorie de grande unification (GUT), qui suppose l'unification des forces forte, faible
et électromagnétique au sein d’'un méme groupe de jauge, qui s’est brisé en SU(3) x
SU((2) x U(1).

3.4 Création de monopoles magnétiques dans 1’Univers
primordial

Les théories de grande unification sont motivées par Iexistence d’une unification
des forces électromagnétique et faible dans le cadre du modele de Weinberg-Salam a
des énergies d’environ 250 GeV. Il est attendu que les symétries de jauge, brisées de
nos jours, soient restaurées dans un groupe de jauge plus large, c’est a dire pour des
énergies supérieures a 1’échelle électrofaible. Cette hypothése permet ainsi de poser
une limite inférieure quant a la masse des monopoles Mo, = 40 TeV. Les brisures
de symétries prédites par les théories de grandes unification ont pu avoir lieu dans
I’Univers primordial lors de son expansion et donc de son refroidissement, et les défaults
topologiques en résultant, tels que les monopdles magnétiques, nous donneraient des
éléments importants sur cette période de I’Univers.

On peut déterminer la densité et donc le flux de monopodles magnétiques résultants
d’une transition de phase par le mécanisme de Kibble [99]. Lors de la transition, environ
un monopdle (ou anti-monopole) serait produit par volume de corrélation, et le flux
présent, ainsi que la densité critique, peuvent s’exprimer [100]

. T UM 9 1
3 e \3 2 —1 1
Fy ~ 10 (1014G6V) (10736)cm ST (3.29)
T
Qarh? ~ 10 (G567 (3.30)

1014GeV” *1016GeV

ou vy est la vitesse du monopodle, et T, est la température de la transition de phase.
Avec une masse typique de 10'® GeV, la densité critique des monopodles excede la
densité de la masse observable de I’Univers de plusieurs ordres de grandeur [101]. Cette
incohérence est appelée le “probléeme des monopoles”, et peut étre résolue de plusieurs
manieres. Les modeles inflationnaires [90] peuvent résoudre ce probléme, mais réduisent
I’abondance de monopoéles dans I’Univers observable & des valeurs négligeables [102].
Une autre solution est basée sur les modeéles de grande unification dans lesquels les
monopdles magnétiques apparaissent & des températures inférieures a T, ~ 10'1GeV/,
bien en-dessous de 1’échelle de grande unification initiale [103]. Ceci conduit a des
monopodles de masses intermédiaires, et a une densité plus raisonnable en regard de la
cosmologie.

La masse et la charge des monopdles dépendent fortement de I’échelle d’unification
des théories de jauge qui les prédisent. Dans un modele d’unification minimal SU(5),
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les monopdles produits sont de masse ~ 1017 GeV, portants une seule charge de Dirac
[104, 105]. Cependant une extension du modele SU(5) prédit des monopoles de masse ~
10 GeV, et le modele phénoménologiquement intéressant SU(15) donne des particules
relativement légeres de ~ 108 GeV [106]. Dans quelques modeles supersymétriques, des
monopdles de masse pouvant descendre jusqu’a ~ 107 GeV apparaissent [107, 108]. On
peut aussi distinguer les modeles de type Kaluza-Klein [109, 110], qui font baisser la
masse de grande unification si les extra-dimensions ne sont pas trop compactifiées. Par
exemple, avec l'introduction de deux extra-dimensions de taille millimétrique, 1’échelle
d’unification devient de I'ordre de 100 TeV, impliquant une masse pour les monopoéles
de ~ 10* TeV.

En résumé, 11 y a de nombreuses possibilités théoriques pour produire des monopoéles
magnétiques, avec des masses allant de ~ 10* GeV & ~ 10?0 GeV, et de charges mul-
tiples. Le mécanisme de Kibble prédit un flux de monopodles sur Terre non négligeable,
si leur formation n’a pas été suivie par une période d’inflation.

3.5 Contraintes astrophysiques et cosmologiques

Il est difficile de prédire le nombre actuel de monopdles dans ’Univers. Cette dif-
ficulté réside dans les incertitudes quant a 1’échelle d’unification, étant donné le tres
grand nombre de modeles prédisants les monopoles. De plus, la présence d’une période
d’inflation apres la production des monopoéles magnétiques changerait radicalement le
flux attendu de ces derniers, de nos jours.

Cependant, les mesures astrophysiques peuvent fournir des informations utiles aux
expérimentateurs cherchant les monopoles. Les contraintes les plus concretes, a ce jour,
sur le flux de monopdles, proviennent des limites astrophysiques, qui peuvent étre
classées dans trois catégories :

— Les limites de type Parker, qui imposent que les champs magnétiques astrophy-

siques ne soient pas dissipés plus vite qu’ils ne sont régénérés.

— Les limites cosmologiques, qui requierent que la densité des monopodles ne peut

dépasser la densité critique de ’Univers.

— Les limites relatives a la catalyse de la désintégration de nucléons, provenant de

I’hypothese que les monopoles catalyseraient la désintégration des nucléons au
sein d’étoiles a neutrons et de naines blanches.

3.5.1 Survie du champ magnétique galactique

Parker fut I'un des premiers a mettre ’accent sur le fait que 'existence de champs
magnétiques galactiques observables pouvaient apporter une limite supérieure sur le
flux de monopoles [111]. La présence d’un champ magnétique galactique d’environ ~
3.1075G indique en effet une relative disette de monopoles magnétiques.

La limite originale basée sur la survie du champ magnetic galactique est la plus
directe. Les monopoles se propageant dans 1’Univers vont étre accélérés par le champ
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magnétique, et vont donc gagner de I'énergie cinétique au détriment de ce dernier.
Afin que le champ magnétique puisse survivre, le taux auquel est drainée ’énergie du
champ doit étre petit devant son échelle en temps de régénération. Cette régénération
est présumée se conformer a l'ordre en temps de la période de rotation de la Galaxie
d’environ 108 ans [112]. On obtient alors la limite de Parker, avec des choix raisonnables
de parametres astrophysiques [111] :

F <10 Pem™2.s7Lsr™, mupon < 1017GeV (3.31)
_ m 9 _ _
F <10 15(ﬁ)cm 257 s Minon = 1017GeV, (3.32)

en considérant une vitesse de l'ordre de 1073¢ pour les monopdles. Pour des vitesses
plus grandes, la limite devient moins contraignante.

En appliquant des arguments similaires & un éventuel champ antérieur, progéniteur
du champ galactique, on est conduit & une limite plus contraignante [113] :

m
F <[ 131079107 %em =257 Lsr™ L. 3.33
~ [1017G€V ] ( )
Cependant, dans la suite, sera considérée seulement la limite de Parker, donnée par
la relation (3.31), pour une masse de monopoles My,on < 1017GeV, la limite la plus
conservative étant basée sur tres peu d’hypotheses sous-jacentes.

3.5.2 Contraintes cosmologique

Une limite supérieure peut étre aussi obtenue en apportant un point de vue cosmo-
logique, en requérant que la densité de masse des monopodles magnétiques ne doit pas
dépasser la densité de I’'Univers. Si on suppose une expansion adiabatique de ’Univers,
ainsi qu’une distribution uniforme de monopoles, et si on considere que la densité cri-
tique est approximativement égale a la densité de masse de I’Univers [114], alors on
peut calculer la limite supérieure sur le flux moyen de monopoles [112]

< F>< 105ﬂicm_2.3_1.57’_1, (3.34)
mon
ou [ est la vitesse relative du monopodle, et M la masse du monopole en GeV. La Figure
3.1 montre la limite attendue sur le flux de monopodles, en fonction de leur masse,
obtenue a partir de considérations cosmologiques, comparée a la limite conservative
de Parker. Cette derniere est la plus contraignante sur a peu pres tout le domaine de
masse des monopoles.

3.5.3 Catalyse de la désintégration des nucléons

Des limites beaucoup plus contraignantes peuvent étre obtenues sur le flux de mo-
nopoles en considérant les implications astrophysiques de la catalyse de la désintégration
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F1G. 3.1 — Limites supérieures théoriques sur le flux moyen de monopdles magnétiques, en fonction
de leur masse, pour une vitesse 3 ~ 1073, Ces limites sont basées sur la densité de masse de 1’Univers
(ligne pointillée), et sur la survie du champ magnétique galactique (ligne pleine).

des nucléons, prédit par Rubakov [115, 116] et Callan [117, 118] au début des années 80
pour certaines théories de grande unification. L’implication la plus intéressante concerne
leffet produit par les monopdles dans les étoiles a neutrons [119, 120, 121], ou encore
les naines blanches [122]. Un monopole heurtant une étoile a neutrons va étre capturé
dans I’étoile. Puis, étant entouré de matiere a la densité nucléaire, il va catalyser la
désintégration des nucléons a un rythme effréné. Un nombre modeste de monopoéles
dans une étoile & neutrons causerait un réchauffement de I’étoile, et émettrait un flux
substantiel d’ultraviolets et de rayons X. A partir des limites observationnelles sur la
luminosité ultraviolette et X d’anciens pulsars, il est alors possible de déduire une limite
sur le flux de monopodles. De facon conservative, cette limite est

F <107 2em ™25 Lsr Y oB/107 % em™2) 71, (3.35)

ol o est la section efficace d’interaction de la catalyse de la désintégration des nucléons
par un monopole, et 3 est la vitesse relative du nucléon et du monopéle. A partir d’ob-
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servation de naines blanches, une limite comparable, mais de deux ordres de grandeur
supérieurs a été obtenue [123].

Si la catalyse a réellement lieu avec un taux d’interaction aussi fort, alors la limite est
beaucoup plus contraignante que celle de Parker, a plus de six ordres de grandeur. Les
monopoles seraient si rares, qu’il y aurait peu d’espoir d’en observer un seul directement.
La meilleure facon de trouver une évidence quant & leur existence serait d’observer leur
effet directement sur la distribution en luminosité d’étoiles a neutrons.

Cependant, cette limite n’a aucune valeur si les monopoles ne catalysent pas la
désintégration des nucléons, ou s’ils le font & un taux insignifiant. Il a été montré qu’il
est possible de construire des modeles de grande unification qui excluent ce phénomene
[124, 125, 107, 108]. Dans ce cas, la limite conservative la plus contraignante sur le flux
de monopoles magnétiques proviendrait encore une fois de la limite de Parker.

3.6 Contraintes expérimentales de monopoles magnétiques

Jusqu’a maintenant, il n’y a eu aucune confirmation quant a l’observation de par-
ticules exotiques possédant une charge magnétique. Guidés principalement par les ar-
guments de Dirac, et ’existence de monopoles prédite dans les mécanismes de brisures
spontanées de symmétries, les physiciens recherchent, et ont recherché, les monopoéles
dans les rayons cosmiques, dans les collisionneurs, ou encore piégés dans la matiere.

Les strategies de recherche sont déterminées par les interactions attendues des mo-
nopoles traversant la matiere. La méthode d’induction exploite par exemple 'interaction
électromagnétique a longue portée d’un monopdle avec un anneau supraconducteur, qui
par son passage induirait un courant permanent. Cette technique est ainsi utilisée pour
détecter la présence de monopoéles dans la matiere ou le rayonnement cosmique.

Une autre méthode consiste a exploiter la perte d’énergie électromagnétique des mo-
nopoles dans la matiere. En effet, un monopodle portant une charge de Dirac, perdrait
de I’énergie & un taux plusieurs milliers de fois plus élevé qu’une particule possédant
une charge électrique élémentaire. Par conséquent, des détecteurs tels que des scin-
tillateurs, des chambres & gaz, et des détecteurs a traces nucléaires (NTDs), ont été
utilisés dans les collisionneurs et les expériences d’astroparticules recherchant les mo-
nopodles magnétiques. De plus, comme nous le verrons dans le paragraphe suivant, les
télescopes a neutrinos comme ANTARES, AMANDA ou Baikal, se servent de I’émission
Cherenkov caractéristique que produirait un monopole, pour tenter de les détecter.

3.6.1 Recherche de monopoles dans le rayonnement cosmique

Bien que des candidats monopoles aient été observés dans des expériences utilisant
des NTDs [126], et des techniques d’induction [127], aucune observation n’a pu étre
confirmée. Des détecteurs plus récents comme ’expérience MACRO ont typiquement
utilisé ces types de détecteurs. Cette expérience a recherché des monopoles magnétiques
ayant une charge de Dirac, avec une acceptance de 10000 m?.sr pour un flux isotrope,
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et a obtenu la limite sur le flux de monopodles, portant une charge de Dirac, la plus
étendue en fonction de leur vitesse. Cette limite, & 90 % de niveau de confiance, est
montrée Figure 3.2, et est d’environ un ordre de grandeur supérieure a celle de Parker
pour 3 > 4 x 1075 [128]. Sur cette figure sont aussi montrées des limites provenant
d’expériences du méme type, telles que Ohya [129] et Baksan [130], ainsi que des limites
établies par les télescopes a neutrinos Baikal [131] et AMANDA [132], recherchant
une émission directe de photons Cherenkov par le passage de monopdles magnétiques.
Les contraintes les plus fortes, apportées par le télescope AMANDA, ne concernent
cependant pas les monopdles de masse supérieure a ~ 10'* GeV, ces derniers ne pouvant
étre accélérés a de tels vitesses, comme nous le verrons dans le Chapitre §4.
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FIG. 3.2 — Limite supérieure sur le flux de monopdles magnétiques, & 90% de niveau de confiance,

apportée par I'expérience MACRO [128], en fonction de leur vitesse. Cette limite est comparée & celles
posées par les expériences Baksan [130], Ohya [129], Baikal [131], et AMANDA [132], et & la limite
théorique de Parker[111].

De plus, on peut énoncer 'expérience SLIM [133], composée de NTDs, qui a re-
cherché des monopoles de masse intermédiaire (10° < Mo < 1012 GeV) et jusqu’a
triplement chargés (trois charges de Dirac), & haute altitude dans le rayonnement cos-
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mique. Ce détecteur a posé une limite de I'ordre de 10~ em=2.s7L.sr~! sur le flux de
monopoles. Enfin, la contrainte la plus forte n’est pas montrée sur le graphique. Cette
derniere de ~ 107 18em=2.s71.sr~1 a été obtenue par le télescope RICE [134], mesurant
le rayonnement Cherenkov radio des particules incidentes, sensible a des monopoles
magnétiques ultrarelativistes (107 < v < 1012).

Avec la construction de détecteurs toujours plus grands et plus sensibles, les li-
mites apportées sur le flux de monopdles magnétiques dépassent a présent la limite
conservative théorique de Parker ~ 10™em™2.s71.sr~1. Néanmoins, afin d’améliorer
la sensibilité aux flux de monopoles magnétiques, des surfaces de collections encore
plus grandes sont nécessaires, et 1'utilisation de NTDs, ou de méthodes d’induction,
sont de plus en plus difficiles & mettre en oeuvre. Les télescopes a neutrinos, cependant
restreints & la détection de monopoles de masse inférieure & ~ 10™eV | sont alors les
instruments pouvant apporter les résultats les plus prometteurs dans les prochaines
années.

3.6.2 Recherche de monopdles magnétiques dans les accélérateurs

Certains modeles prédisent ’apparition de monopoles magnétiques lors de la brisure
de symétrie électrofaible, avec des masses allant de ~ 2.5 TeV a ~ 15 TeV [94, 135].
Jusqu’a maintenant les accélérateurs n’ont pas une énergie au centre de masse suffisante
pour atteindre de telles énergies, cependant il n’y aucune prédiction sur la masse des
monopoles de type Dirac, et il est important de poser des limites a des échelles d’énergies
plus faibles. Ces détecteurs ont ainsi permi de poser des limites inférieures sur la masse
des monopdles, aupres de collisionneurs de type hadron-hadron, électron-positron, et
électron-hadron. On peut séparer ces recherches en deux types, celles directes, qui de-
mandent le passage d’un monopodle a travers un détecteur, et les recherches indirectes,
qui prennent 'hypothese que des processus avec des monopoéles virtuels modifient les
taux de production de certains états finaux.

Recherches directes

Il n’existe actuellement pas de théories décrivant les interactions des monopoéles
pour procéder a des calculs directs de production. Le large couplage monopdle-photon
interdit 1’utilisation de la théorie des perturbations pour calculer le taux et les pro-
priétés cinématiques des monopodles produits, laissant comme seul moyen de procéder,
I'utilisation d’“anséatze”. Ceci peut provoquer certaines problématiques lors de la com-
paraison des limites modeles-dépendantes obtenues de différentes expériences, notam-
ment concernant les régions d’exclusion de masses. Afin d’avoir une approche plus
conservative, la moins modele-dépendante possible, on peut représenter les limites sur
les sections efficaces d’interaction en fonction de I’énergie au centre de masse des col-
lisions, comme illustré sur la Figure 3.3 avec des résultats récents obtenus aupres de
collisionneurs.



80 Les monopdles magnétiques

= 10 2,
= o e'e
= * pp
g 10 v e"'p
c
) v
D 4L H1
O
m *
% ° E882
-1 L6-MODAL T
S 107 CDF
g | OPAL
o -2
5 10 e
10 10
Vs/2 (GeV)

F1G. 3.3 — Limites supérieures sur les sections efficaces de production de monopoles magnétiques
provenant d’expériences variées utilisant des collisionneurs.

Les plus hautes énergies disponibles avec lesquelles les monopdles magnétiques ont
été recherchés, ont été produites au Tevatron dans des collisions hadron-hadron. Ces re-
cherches ont été menées en utilisant des approches complémentaires par les expériences
CDF [136] et E882 [137]. CDF a utilisé un systeme dédié de temps de vol, alors que
I’expérience E882 a employé des techniques d’induction pour la recherche de monopoles
ayant été stoppés et piégés dans de “vieux” éléments des détecteurs DO et CDF. Ces
recherches ont été sensibles a des monopoles pouvant porter une a six charges de Dirac,
pour des masses allant jusqu’a ~ 900 GeV. D’autres études moins récentes, et moins
sensibles en raison de la luminosité relativement plus modeste, ont été réalisées au Te-
vatron en utilisant des NTDs [138] et dans des collisionneurs hadron-hadron de plus
faible énergie, en utilisant une variété de techniques différentes [139], [140].

Des investigations ont aussi été conduites aupres de collisionneurs e*e™, avec par
exemple les expériences OPAL [141] et L6-MODAL [142], respectivement au LEP-2
et LEP-1. OPAL a ainsi posé des limites sur la section efficace d’interaction pour la
production de monopdles de masses allant jusqu’a ~ 103 GeV, tandis que MODAL a
été sensible a des monopdles de masses inférieures a ~ 45 GeV. On peut aussi noter
les recherches menées aupres d’autres collisionneurs ete™ tels que le KEK [143], ou
PETRA [144].
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Enfin, 'expérience H1 installée aupres du collisionneur lepton-hadron HERA [145],
a établi des limites de sections efficaces d’interaction pour des monopdles portant une
a six charges de Dirac, et des masses allant jusqu’a 140 GeV. La méthode d’induction,
pour la détection de monopole piégés dans le tuyau du faisceau en aluminium, a été
utilisée pour cette recherche.

Recherches indirectes

Les recherches indirectes de monopoles se sont intéressées aux effets que produirait
une boucle virtuelle monopoéle/anti-monopéle ajoutée aux diagrammes de Feynman
en QED dans les collisions pp et ete™. Il a été proposé que des monopdles virtuels
peuvent servir de médiateurs dans des processus qui donnent lieu a des états finaux
multi-photons [146] [147]. Ces genres de processus ont été recherchés au Tevatron et au
LEP, dans les expériences DO [148] et L3 [149]. Le travail de DO a mené a des limites
de masses spin-dépendantes entre 610 et 1580 GeV, et 'expérience L3 a obtenu une
masse limite inférieure de 510 GeV. Cependant, il faut mentionner que les incertitudes
sur les calculs théoriques, utilisés pour tirer ces limites, sont difficiles a estimer.






Chapitre 4

Les monopoles magnétiques et
leur signature dans un télescope
a neutrinos

Les télescopes a neutrinos sont basés sur le rayonnement Cherenkov émis par des
particules chargées électriquement qui traversent le détecteur. Or les pertes d’énergies
électromagnétiques d’un monopole magnétique dans la matiere seraient similaires a celle
d’un nucléon lourd chargé électriquement. Les monopoles ayant une vitesse suffisante
pourraient émettre de la lumiere Cherenkov dans I’eau, et, ainsi, étre détectables par

ANTARES.

Nous montrerons dans la section 4.1, que les monopoles magnétiques d’une certaine
gamme de masse, grace a leur charge, peuvent étre accélérés a des vitesses relativistes,
et pourraient donner un signal caractéristique dans ANTARES. Cependant, le télescope
ANTARES est essentiellement sensible a des particules ascendantes, et les sections 4.2
et 4.3 présenteront respectivement les pertes d’énergies électromagnétiques dominantes
pour les monopodles dans la matiere, et la possibilité de ces derniers de traverser la Terre
pour une certaine gamme de vitesse et de masse.

Dans la section 4.4, seront examinés les différents signaux que produirait un mo-
nopole en traversant un détecteur comme ANTARES.

Enfin les paragraphes 4.5 et 4.6 expliqueront respectivement comment sont simulés
les monopoles magnétiques, et la sensibilité de déclenchement du détecteur a ces par-
ticules.
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4.1 Accélération des monopoles magnétiques dans I’Uni-
vers

Une large motivation pour la recherche de monopdles dans les rayons cosmiques de
hautes énergies, est la facilité avec laquelle de I’énergie cinétique est communiquée aux
monopoles par les champs magnétiques cosmiques. Comme signalé par Dirac, la charge
magnétique d’un monopole est fixée par les conditions de 'invariance de jauge, et la
valeur unique de I’équation d’onde. Elle s’écrit g = %, k=41,42, ..., et est minimum
pour k£ = 1. On peut apprécier la valeur de cette charge en la réécrivant en fonction

de la constante de structure fine v = €2, comme g = 5—2 En prenant o ~ 1/137, on

obtient g ~ %
L’énergie cinétique gagnée par un monopole de charge g, traversant un champ

magnétique B [150]
Bu=g | Bedi~gBevan (4.1)
chemin

ou & représente la longueur de cohérence du champ, et y/n est un facteur qui approxime
le parcours aléatoire du monopoéle a travers les n domaines de champs cohérents tra-
verseés.

En choisissant une constante de structure fine & ~ 1/137, on peut calculer I’énergie g B
qu’acquerrait un monopoéle magnétique de charge minimale g = 21? en traversant di-
verses régions de champs magnétiques dans ’Univers. Ces énergies sont indiquées dans
le tableau 4.1, tiré de [150], et sont calculées a partir de différentes caractéristiques
estimées de champs magnétiques cosmiques pouvant étre traversés par des monopoéles

magnétiques.

B (uG) ¢ (Mpc) gB¢ (GeV) Références
galaxies normales 3-10 1072 (de 0.3 & 1)x10" [151]
galaxies a sursaut de forma- de 10 & 50 10-3 de 1.7 3 8% 10! [152]
tion d’étoiles
jets ’AGN ~ 100 de 107* 21072 | 1.7x( de 10" & 10'%) [153]
amas de galaxies de 5 a 30 de107* a1 de 3 x 10” a5 x 10" [154]
milieu extragalactique de 0.1 4 1.0 de 1430 de 1.7 x 10" a 5 x 10" [155]

TAB. 4.1 — Tableau indiquant 1’énergie g B¢ que gagnerait un monopdle magnétique de
charge minimale g = 2% en traversant diverses régions de champ magnétique B, et de

longueur de cohérence £.

Comme nous le verrons dans le paragraphe §4.4, la détection de monopoles magnétiques
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par leur passage dans ’eau ne peut se faire essentiellement que si 4 2 0.5. En connais-
sant les ordres de grandeur auquels peuvent étre accélérés les monopoles, on peut en
déduire les échelles de masses accessibles par le télescope ANTARES.

Le milieu extragalactique est attendu comme étant le spectre dominant des milieu
pouvant étre traversés par les monopoles magnétiques. D’apres les valeurs du tableau
4.1, on s’attend & une énergie minimale gagnée de ~ 1.7x10'3 GeV pour un monopole de
charge minimale et o ~ 1/137, apres qu’il ait traversé une région de champ magnétique
extragalactique cohérente. Ainsi, afin qu'une charge magnétique puisse atteindre une
vitesse 0 ~ 0.5 et donc émettre un signal suffisamment caractéristique dans ’eau, il
faut que Myon < 1.5 x 10" GeV. Cependant ce calcul prend seulement en compte
le passage d’un monopdle dans une seule région de champ cohérente. Dans le papier
[150], le nombre de champs traversés est estimé de I'ordre de n ~ Hy ' /50 Mpc ~ 100,
induisant une énergie acquise d’'un ordre de grandeur supérieur, et donc une masse
limite pour des monopodles relativistes de 'ordre de M,on < 10 GeV.

4.2 Pertes d’énergie des monopodles magnétiques dans la
matiere

Les mesures et estimations des champs magnétiques cosmiques suggerent que des
monopoles magnétiques plus légers que ~ 10'* GeV pourraient étre accélérés a des
vitesses relativistes. A grandes vitesses, la charge d’un monopole magnétique trans-
portant une charge de Dirac, devrait se comporter comme un ion lourd Ze ~ 68.5¢
(considérant une constante de structure fine de ~ ﬁ) En raison de cette charge rela-
tivement importante, on s’attend a de larges pertes électromagnétiques d’énergie lors
de la traversée dans la matiere.

Dans son mouvement, le monopole magnétique produit un champ électrique per-
pendiculaire a sa direction de propagation, qui interagit avec les électrons des atomes,
et les noyaux du milieu traversé. Ce champ électrique va ainsi mener a I’ionisation et
I’excitation des atomes environnants.

En premiere approximation, ’énergie perdue par un monopéle de charge magnétique
g, par interaction avec les électrons des atomes, est (g3/Ze)? fois plus importante
que celle perdue par une particule de charge Ze de méme vitesse [156]. L’équivalent
monopodle de la formule de Bethe-Bloch dans un milieu non-conducteur, qui décrit les
pertes d’énergie par ionisation, et excitation du milieu lors du passage d’une charge
électrique lourde, est donné par [157]

dE 47N, g?e?
dr  mec?

2222
[zn(2meclﬂ L R 0 g (4.2)

Ou N, est la densité d’électrons, m, est la masse de ’électron, g la charge magnétique
du monopodle, I le potentiel moyen d’ionisation, ¢ la correction de l'effet de densité
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[158], k la correction sur la “cross section” QED [159], et By, la correction de Bloch
[160].

Comme le montre la Figure 4.1, extraite de [150], qui représente les pertes d’énergies
électromagnétiques par centimeétre dans 'air pour un monopoéle M,,on ~ 10° GeV, les
pertes dues a l'ionisation et a I'excitation du milieu, appelées aussi pertes par collision,
sont dominantes jusqu’a environ v ~ 10%. Pour des vitesses plus élevées, les pertes
d’énergies électromagnétiques sont dominées par les productions de paires! ete™ pour
10* < v < 105, et par les interactions photonucléaires? pour v > 10°. La Figure 4.1
expose aussi la contribution des pertes d’énergies par rayonnement Bremsstrahlung des
monopdles magnétiques, qui deviennent négligeables pour des particules beaucoup plus
massives, car inversement proportionnelles & leur masse [150].
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F1G. 4.1 — Pertes d’énergie électromagnétique par collisions (coll), Bremsstrahlung (brem), pro-
ductions de paires (pair), et par interactions photonucléaires dans I’air pour un monopdle de masse
Mmon = 100 TeV, en fonction de son facteur de “boost” ~. Les pertes par collisions, par production de
paires, et par interactions photonucléaires sont quasi-indépendantes de la masse du monopoéles, alors
que celles par Bremmstrahlung y sont inversement proportionnelles.

'Dans le papier [150], les pertes d’énergies par production de paires e*e™ par des muons [161] ont

été adaptées aux monopoles magnétiques.
2Les interactions photonucléaires sont décrites par I’échange virtuel d’un photon entre un monopéle

et un noyau. Les pertes d’énergies des leptons dues & ces interactions [162], ont été adaptées aux

monopdles magnétiques[150].



4.3 Interaction des monopdles magnétiques dans le milieu terrestre 87

Afin de rester le plus modele indépendant possible, la contribution des pertes
d’énergie par interactions hadroniques monopodles-matiere sera négligée, la structure
des monopoles magnétiques étant dépendante du modele d’unification les prédisant.
L’ordre de grandeur des pertes d’énergies attendues est comparable a I’énergie perdue
par production de paires ete™ [150].

4.3 Interaction des monopoles magnétiques dans le milieu
terrestre

Le télescope ANTARES est surtout sensible & des particules ascendantes, en raison
notamment de l'interaction des rayons cosmiques dans 1’atmospheére, produisant un
bruit de fond important de muons descendants dans le détecteur. Il convient donc
d’estimer 1’énergie que perdrait un monopole magnétique en traversant la Terre, afin
de savoir s’il est possible de les rechercher en tant que particules ascendantes.

La Figure 4.2 montre le profil de densité de la Terre utilisé par Derkaoui et ses
collaborateurs [163], pour calculer I’énergie que perdrait un monopoéle en traversant la
Terre. Dans ce papier, la Terre est divisée en premiere approximation en deux régions
de quasi-méme taille, le noyau composé de fer et le manteau composé de silicium.
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F1G. 4.2 — La ligne pointillée représente le profil de densité de la Terre d’aprés [164]. La ligne pleine,
représente le profil simplifié, et utilisé par [163] pour calculer I’énergie que perdrait un monopdle en
traversant la Terre, avec o son rayon.

Comme nous ’avons vu précédemment, le passage d’un monopole relativiste a tra-
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vers un milieu va ioniser les atomes environnants. Pour une vitesse 3 > 107! et v < 100,

les pertes d’énergies électromagnétiques par un monopole sont données par la formule
4.2.

Le Figures 4.3 montrent ’énergie, estimée par [163], que perdrait un monopdle
magnétique par centimetre, pour différentes charges magnétiques, en traversant un
manteau de densité 4.3 g.cm ™3 (& gauche) et le noyau de densité 11.5 g.cm™3 (& droite).
A partir de considérations différentes, les auteurs ont de plus calculé les pertes d’énergies
que subiraient des monopoles magnétiques pour de plus faibles vitesses.
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F1G. 4.3 — Pertes d’énergies de monopoles magnétiques dans le manteau terrestre (& gauche) et dans
le noyau terrestre (& droite) en fonction de leurs vitesses 3 et de leurs charges magnétiques g. Les
lignes pleines dans les régions A, B et C, correspondent aux calculs les plus fiables, tandis que les lignes
pointillées correspondent aux calculs pour lesquels il y a le plus d’incertitudes [163].

On peut a présent estimer I’énergie totale perdue par un monopole en traversant la
Terre de rayon o ~ 6371km, en considérant le profil de densité simplifié de [163]. Pour
un monopole de charge minimale g = gp, et 0.5 < 8 < 1, on attend une perte d’énergie
2 x 101 GeV < Ep < 4.5 x 1019 GeV. Or les champs magnétiques cosmiques (voir
paragraphe §4.1) peuvent accélérer les charges magnétiques a des énergies de l'ordre
de 10™ GeV. Malgré les énergies collossales qui seraient perdues lors de la traversée
de la Terre, les calculs suggerent la possibilité aux monopdles magnétiques de masse
Mon < 10* GeV de la traverser tout en conservant des vitesses suffisamment élevées
pour pouvoir émettre un signal caractéristique dans le télescope ANTARES, comme
nous le verrons dans la section suivante.
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4.4 Signatures des monopoles magnétiques dans ’eau

4.4.1 Emission Cherenkov directe

De méme que pour les charges électriques, Tompkins [165] montra que pour des
charges magnétiques, I’émission Cherenkov ne se produit pas pour une vitesse 5 < 1/n,
avec n l'indice de réfraction de phase du milieu. Le nombre de photons émis par unité
de longueur et de longueur d’onde, pour 8 > 1/n, de maniére analogue a I’équation
(1.3), s’écrit comme :

A 27;“(@)2(1 _ L)’

d\dx A2 e n232
avec N le nombre de photons émis, A leur longueur d’onde, et « la constante de structure
fine. Pour une vitesse donnée, le rayonnement Cherenkov émis par le monopoéle est un
facteur (ng/Ze)? plus important que pour une particule électriquement chargée. En
plus d’une intensité différente du rayonnement Cherenkov, le rayonnement est polarisé
différemment pour un monopdle que pour une charge électrique.

La charge magnétique d’'un monopole peut s’exprimer comme g = ke/(2a), avec
k=+1,42,... . On peut donc réécrire ’équation comme

dN k*n’m 1
d\dz 2)\2a( B n252)'

En prenant un indice de réfraction de phase n ~ 1.35 pour l'eau de mer, et la
constante de structure fine a ~ 1/137, on attend ~ 8550 fois plus de photons Cherenkov
émis par un monopole de charge de Dirac (¢ = gp = e/(2a)) que par une charge
électrique de méme vitesse.

En considérant que n est constant dans l'intervalle ~ 300 et ~ 600 nm?, on peut
représenter le graphique Figure 4.4 qui montre le nombre de photons Cherenkov di-
rects détectables, qu’émettrait un monopoéle magnétique par centimetre, comparé a
une particule de charge électrique, en fonction de leur vitesse dans ’eau de mer. Les
pertes d’énergies dues & I’émission Cherenkov sont de l'ordre de 3 MeV.cm™!, et sont
négligeables par rapport a I’énergie d’un monopdle émettant de la lumiere Cherenkov.

Les monopoles magnétiques dont la vitesse est supérieure au seuil Cherenkov 3 ~
0.74, émettraient une tres grande quantité de lumiere, qui serait détectable par AN-
TARES. De plus, lors du passage d’'un monopoéle dans I’eau de mer, cette derniére va
étre ionisée, entrainant une émission indirecte de lumiere bien avant le seuil Cherenkov,
comme expliqué dans la section suivante.

(4.3)

(4.4)

4.4.2 Emission Cherenkov indirecte

Lors de son passage dans la matiere, un monopdle va ioniser le milieu environ-
nant. Cette ionisation va entrainer la production de d-électrons (ou d-rays), qui vont

3Les modules optiques I’ANTARES sont sensibles & des longueurs d’onde comprises entre ~ 300 et
~ 600 nm.
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F1G. 4.4 — Nombre total de photons Cherenkov directs émis par centimeétre dans des longueurs d’onde
comprises entre 300 et 600 nm, par un monopoéle de charge magnétique minimale g = gp (ligne rouge),
et par un muon (ligne noire), en fonction de leur vitesse.

potentiellement émettre de la lumiere Cherenkov si leur énergie cinétique est suffi-
sante. Les interactions électromagnétiques d’un monopole magnétique dans la matiere
peuvent étre approximées a celles produites par une charge électrique par la substitu-
tion Z — gB/e [166]. Ainsi la distribution de d-rays qui sont produits par un monopole
magnétique peut étre déduite de ceux produits par une charge électrique [167].

Production de -rays dans I’eau de mer

La distribution des J-rays produits par un monopdle par unité de longueur dz et
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d’énergie dT, est donnée par [168§]

d*N.  2nNg%e? F(T.)
dl.dr ~ mec? T2

(4.5)

ou T, est ’énergie cinétique des électrons. L’expression est valable pour T, > I, avec
I’énergie d’ionisation moyenne. Afin d’émettre de la lumiere Cherenkov dans un milieu
d’indice 1.35, un électron doit avoir une énergie d’au moins Ty = 0, 2487 MeV?. Comme
I(H20) ~ 0.75 eV, I'équation (4.5) peut étre utilisée pour déterminer le nombre de
d-électrons produisant de la lumiére Cherenkov. Le facteur F(T¢), quant a lui, est
dépendant du spin du monopdle. Cependant, tant que T, est petit devant 1’énergie
cinétique et la masse du monopdle, la production de d-ray est indépendante de son
spin, et F'(T,) s’exprime [168]

T

Tmam

F(T.) = (1-p° ) (4.6)
ol Tyae = 0.697,, est I’énergie maximale qui peut étre transférée a un électron dans
une collision avec un monopdle. Elle est fonction de la limite cinétique du transfert
d’énergie, qui tend vers T, ~ 2m.c?3*y? pour Mo, > me [168]. Le facteur 0.69
prend en compte la correction du parametre d’impact [169].

L’équation (4.5) s’écrit alors :

d*Ne 27TN9262[ 1 32 ]
dT€d$ a meCQ T€2 TeTmaw
1-p TTe 1
o~ 400.1[TW]M6V.cm_. (4.7)
€

En intégrant cette équation entre Ty et Ti,q., on peut déterminer le nombre de
d-électrons produits par unité de longueur par un monopoéle de vitesse 3

dN. Trmazx 1— 2_Te
- / 400.1[%]dﬂ
dZE To Te
400.1 T , T T, .
= 1-— —] cm . 4.8
TO [ Tmam mon Tmaw ( Tmar )] ( )

La Figure 4.5 montre le nombre de J-électrons, ayant une énergie cinétique supérieure
a Ty = 0.2487 MeV, produits par centimetre en fonction de la vitesse du monopodle. Au
seuil 3 ~ 0,51 °, ce nombre est de zéro, et il augmente jusqu’a environ 1,7.10% em ™!
pour f =1 (y — o).

41’énergie d’un électron dans son référentiel propre est Ey = mc® = 511 keV, celle dans son
référentiel impropre s’exprime comme Er = ymc?, la différence Er — Ey donne Ty = 0.2487 MeV pour
B ~ 0.74, la vitesse nécessaire a une particule pour émettre de la lumiere Cherenkov dans un milieu
d’indice 1.35.

SCette valeur se retrouve facilement & partir du seuil en énergie qui est donné par Tp = 0.69 x
2mec?y2 52
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FI1G. 4.5 — Nombre de §-électrons, ayant une énergie cinétique supérieure & To = 0.2487 MeV, produits
par unité de longueur en fonction de la vitesse du monopdle, tiré de [170].

Emission Cherenkov des d-rays

Le nombre de photons Cherenkov, ayant une longueur d’onde comprise entre 300
et 600 nm, émis par unité de longueur par un électron s’écrit

AN, 1 .
o = 70401 W)cm , (4.9)

ou (3, est la vitesse du d-ray. Avant de pouvoir calculer le nombre total de photons Che-
renkov N, émis par un ¢-électron avec une énergie cinétique initiale T, il est nécessaire
de connaitre les pertes d’énergies par ionisation d’un électron dans I’eau. On peut les
calculer via la formule de Seltzer et Berger [171], valable pour des énergies cinétiques
inférieures a 10 MeV :

dE.  2mNe'
dre  mec?3?

(B(T,) — 2ln(——) — 6), (4.10)

MeC2
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ou T est I'énergie cinétique du d-électron, et § est la correction des effets de densité

dus aux pertes d’énergie par ionisation. Le facteur B(T,) ne dépend que de l'énergie

cinétique :

14 % — (2r + 1)in2)
(t+1)2 ’

2(1 +2)
2

B(T.) = In(

) + (4.11)

avec T = 5.
MeC

On obtient donc le nombre total de photons Cherenkov émis par un -ray d’énergie
cinétique T¢ :
Te 4N, dE,

—1
— ) dE,. 4.12
) (4.12)

N, =

Ainsi le nombre total de photons Cherenkov n, émis par tous les d-rays qui sont
produits par unité de longueur, par le passage d’'un monopole, peut étre déterminé par :

Tmaz J2 Te
dny :/ @ Ne dN”(dEe)*ldEedTe. (4.13)
dx Ty dledx Jp, dze " dze
Ceci est illustré sur la Figure 4.6. En comparaison avec la lumieére émise par un
muon, on observe qu’un monopdle magnétique ayant une vitesse inférieure au seuil
Cerenkov, pourrait étre détectable par ANTARES jusqu’a des vitesses de 'ordre de
B ~ 0.55, étant donné la grande quantité de lumiere émise par les §-électrons.

4.4.3 Mécanisme de Callan-Rubakov

Comme cela a été montré par Callan et Rubakov [172] au début des années 80, les
monopoles magnétiques de certains modeles GUT catalyseraient la désintégration des
nucléons. Ce processus requiert une faible vitesse pour les monopdles magnétiques de
Pordre de 8 < 1073, Une estimation sur la section efficace de catalyse o..; prend la
forme :

—_ _0o0
Ocat = Bom

on’

otl g est de I'ordre des sections efficaces pour les interactions fortes (~ 10728 e¢m?).

Lors d’une catalyse, I’énergie libérée est distribuée entre les différents produits de la
désintégration du proton, qui vont émettre de la lumiere Cherenkov. Si le taux de
désintégration des nucléons est assez élevé le long de la trajectoire du monopdle, le
taux de comptage des photons Cherenkov pourrait dépasser celui du bruit de fond.
Cependant, dans la suite de la these nous ne nous focaliserons que sur la détection
de monopdles magnétiques par leur émission Cherenkov directe et indirecte, afin de
rester le plus modele indépendant possible. En effet, il a été montré qu’il est possible de
construire des modeles d’unification prédisant 1’existence de monopoles magnétiques, et
excluant les processus de catalyse de désintégrations des nucléons [124, 125, 107, 108].



94s monopoles magnétiques et leur signature dans un télescope a neutrinos

107§
106;—
= 105;—
2 10l
< 10k
10 |
T

F1G. 4.6 — Nombre total de photons Cherenkov émis par tous les d-rays (ligne pleine), produits par
centimetre par le passage d’un monopdle dans ’eau de mer, en fonction de sa vitesse (3, comparé a son
emission directe Cherenkov (tirés), et a celle produite par la traversée d’un muon (pointillés) [170].

4.5 Simulation des monopdles magnétiques

Le programme de simulation monopole utilisé a été développé par Bram van Rens
[173] durant sa these. Il est adapté du programme Monte Carlo GEASIM [192], outil
basé sur GEANT3 [174], qui simule le signal émis par le passage d’'un monopole, de
charge g = gp = 68.5¢, par émission Cherenkov directe et indirecte, ainsi que la réponse
du détecteur.

Les monopodles sont tout d’abord générés sphériquement avec des trajectoires recti-
lignes isotropes, et sont propagés jusqu’a la surface d’un volume cylindrique entourant
le télescope, appelé “canette”, ou “CAN”. Une fois dans la canette, le passage des
événements est simulé en détail, avec notamment la propagation des photons Che-
renkov jusqu’aux OMs. Lorsque les photons atteignent le détecteur, la réponse des
photomultiplicateurs est simulée.

Pour un muon, la canette est généralement de quelques longueurs d’absorption plus
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large que le détecteur (illustrée Figure 4.7), et doit étre augmentée pour des monopoles,
afin de tenir compte du tres grand nombre de photons émis. Nous montrerons dans la
suite comment nous avons défini sa taille.

<

Cherenkoy.--~
Particle | | _.a=- -kight
tracking | generation

only |_—
N

Instrumented
"""""""" Volume

F1G. 4.7 — Schéma de la canette (can) utilisée dans les simulations. Ici, son rayon correpond & celui
employé pour la simulation de muons ou neutrinos atmosphériques.

Le nombre de photons Cherenkov émis par le monopdle, ainsi que leur distribution
uniforme suivant 'angle cos(6) = 1/(n par rapport a la trajectoire de la particule,
avec n ~ 1.35 Pindice de réfraction de I’eau de mer, sont calculés par le programme, et
seuls les photons de longueurs d’onde comprises entre 300 et 600 nm sont considérés, en
accord avec le domaine de sensibilité des photomultiplicateurs. L’intensité lumineuse I
en fonction de la longueur parcourue L par les photons et de la longueur d’atténuation
Aatt
e~ L/ Aatt

L

est de plus prise en compte dans la simulation.

I(L) x
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Afin de simuler les photons émis par les d-rays produits par le passage d’un mo-
nopodle, il est nécessaire de connaitre leur dispersion angulaire. Cette derniere est cal-
culée numériquement [175] & partir de l’angle du photon par rapport a la direction du
monopole

€08(Opnon) = —8in(Op,0n)sin(0 )5in(@2) + 08005 ) c05(67), (4.14)

avec ¢¢ pris uniformément entre 0 et 27, 7 I'angle d’émission entre les d-rays et les
photons tel que

cos(07) = 1/(Ben), (4.15)

ou . est la vitesse du d-ray, et ou 0, ,,, est 'angle de production des d-rays par rapport
a la direction du monopodle tel que

1 T,
6c ) = \/ - 4.1
COS( mon) ﬁmon Te + 2mec2 I ( 6)

avec T, I'énergie cinétique du J-ray, et m. sa masse.
De plus, la distribution de I’angle correspondant a la multiple diffusion des électrons
dans 'eau est approximée par une gaussienne de déviation standard [176]

13.6MeV [ x, Te
=—F-,/=0 . — 4.1
0y E.5. Xo( + 0.038In X, ), (4.17)

avec . l’énergie du d-ray, x. sa distance traversée, et Xy la longueur de radiation de
leau de 36.1 cm [177]. La figure 4.8 montre les dispersions angulaires par rapport a la
trajectoire du monopole obtenues, calculées pour différentes vitesses.

Finalement, dix distributions ont été calculées dans 'intervalle 0.55 < Gy0n < 0.995,
puis implémentées dans la simulation, avec l'utilisation d’une interpolation logarith-
mique afin de déterminer ’émission Cherenkov pour des distributions non disponibles.
De méme que pour I’émission Cherenkov directe, 'intensité lumineuse I en fonction de
la distance parcourue par les photons L est prise en compte, et en raison de la nature
quasi-isotrope des photons (c.f. Figure 4.8), elle est exprimée comme [170]

1
I(L) ﬁe*mm. (4.18)

Pour des muons, la canette, qui entoure le volume du détecteur et a partir duquel le
passage des particules est simulé en détail, s’étend typiquement sur un rayon de quelques
longueurs d’absorption de plus que le volume instrumenté (~ 2.5\zps avec Agps ~ 55 m),
afin d’inclure la lumiere produite & 'extérieur du détecteur. Dans le cas des monopodles,
la canette a besoin d’étre élargie en raison de leur rayonnement Cherenkov tres intense.
Le rayon de la canette a été optimisée telle que la position de génération de la trace
la plus éloignée du centre, pour laquelle I’angle zenithal est plus petit que 10°, et pour
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F1G. 4.8 — Distributions angulaires des photons Cherenkov émis par les §—électrons, avec la prise
en compte des multiples diffusions des électrons dans l’eau, pour différentes vitesses de monopodles
magnétiques.

laquelle au moins un hit a été détecté par les OMs, corresponde au rayon minimum du
volume cylindrique de génération. La Figure 4.9 montre la distribution des positions
(en metre) de génération des traces par rapport au centre de la base du détecteur,
ayant un angle zénithal plus petit que 10°, et ayant produit au moins un hit dans le
détecteur, pour des monopdles de vitesse 0.975 < 5 < 0.995. La position de la trace la
plus éloignée fournit ainsi la taille minimum du rayon de la canette. Cette position a
été définie comme 12 fois la longueur d’atténuation (~ 40m) de la lumiere dans l'eau.

Finalement, la derniere étape consiste & simuler le bruit de fond environnant®, la
réponse de 1’électronique, ainsi que le systeme de déclenchement utilisé in situ.

5Le bruit de fond environnant est soit modélisé par un bruit de fond “plat”, soit par un bruit de
fond plus représentatif de la réalité, extrait de données réelles.
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F1G. 4.9 — Distribution du nombre de monopoles magnétiques montants de vitesse 3 ~ 0.99, pour
g

lesquels I’angle zénithal est plus petit que 10°, et pour lesquels au moins 1 hit a été détecté par les

photomultiplicateurs, en fonction de la distance au centre de la base du détecteur, a laquelle ils ont été

générés.

4.6 Comparaison des systemes de déclenchement

Une phase primordiale, avant de commencer toute analyse, est de connaitre 1’ef-
ficacité des systemes de déclenchement (trigger) de notre détecteur au passage des
particules recherchées.

Une étude a ainsi été menée pour évaluer lefficacité des déclencheurs I’ANTARES,
implémentés ou non, et exploitant différentes logiques. Afin de décrire les déclencheurs
existants, il est nécessaire d’introduire les différentes notations, communément utilisées
dans ’expérience. A I’étape du trigger, seuls les hits ayant passé un seuil de 0.3 photo-
électrons (pe) sont considérés. Ensuite on distingue deux types de clusters :

— Les L1 qui correspondent soit & un hit de large amplitude (généralement défini &

3 pe), soit a une coincidence d’au moins deux hits sur un méme étage dans une
fenétre en temps de 20 ns. Cette fenétre en temps de 20 ns permet de s’accomoder
de la distance entre les modules optiques, des incertitudes sur la calibration en
temps, et de la possible lumiere diffusée.

— Les clusters T3, qui sont définis par la coincidence de deux L1 sur deux étages
parmi trois adjacents, dans une fenétre de 100 ns, ou 200 ns, suivant la distance
des L1 en coincidences. Une fenétre en temps de 100 ns correspond au temps que
met un photon voyageant d’'un étage a un autre, a une vitesse 8 = 1/ng ~ 0.72,
avec ny l'indice de réfraction de groupe de 'eau de mer, auquel 30 ns ont été
ajoutées.

Les différents déclencheurs étudiés sont :
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— Le trigger 3N : Ce déclencheur est optimisé pour la traversée de muons dans le
détecteur, et était déja implémenté dans ’acquisition. Il recherche tout d’abord
les clusters L1, puis ne conserve que ceux qui vérifient deux a deux la relation
de causalité |A¢] < “2d, ot A; est la différence en temps entre deux L1, et d la
distance entre les deux étages. Ensuite, un scan est pratiqué sur ~ 200 directions
prédéfinies, et par de simples considérations géométriques et temporelles, seuls les
L1 reliés causalement dans I'une des directions sont gardés. Enfin, si au moins 5
L1 sont restants, I’événement est gardé, et tous les hits présents dans une fenétre
en temps correspondant au snapshot” autour des clusters sont enregistrés.

— Le trigger 3S : Ce déclencheur a été spécialement créé afin d’améliorer 'efficacité
de déclenchement pour des monopodles magnétiques ayant des vitesses inférieures
au seuil Cherenkov [170]. Il est basé sur le méme algorithme que le trigger 3N,
mais suppose en premier lieu que la différence en temps maximale entre deux
L1 corrélés est déterminée par la vitesse minimale du monopdle, tel que |A;] <
ﬁminc %( ﬁim —nyg), OU Brin ~ 0.5 est la vitesse minimale & laquelle un monopéle
peut émettre de la lumiere. Le deuxiéme terme est relié a ’émission de photons
le long de la trajectoire du monopdle, avec L la distance longitudinale entre un
photomultiplicateur et le point d’émission des photons, posée a une valeur de
24 m. Cette valeur est obtenue a partir de l'intensité I de la lumiere émise par
les d-électrons qui décroit avec la distance L parcourue (c.f. 4.5). Ensuite, un
scan est pratiqué suivant différentes directions, et seuls les L1 reliés causalement
sont gardés (se référer a la these [170] pour plus d’informations). Enfin, si au
moins 7 L1 sont restants, ’événement est gardé, et tous les hits présents dans
une fenétre de ~ 4 us avant et apres, respectivement le premier et le dernier hit,
sont enregistrés®.

— Les trigger 1T3 et 2T3 : Ces déclencheurs, moins contraignants, sont basés sur
le cluster T3, et demande respectivement au moins 1 ou 2 clusters T3 dans une
fenétre en temps de 2.2 ps. De nouveau, une fois cette condition remplie, tous les
hits présents dans une fenétre en temps de 2.2 us avant et apres, respectivement
le premier et le dernier hit, sont enregistrés.

Les triggers de type T3 étant les moins contraignants, on s’attend a ce qu’ils soient
les plus efficaces. La Figure 4.10 montre 'efficacité de déclenchement des différents
déclencheurs en fonction de la vitesse des monopoéles magnétiques®. L’efficacité est
définie comme le nombre d’événements triggés divisé par le nombre d’événements

"Tous les hits présents 2.2 us avant le premier hit triggé, et 2.2 us apres le dernier hit triggé sont
enregistrés, et le temps total est appelé communément snapshot. Le temps de 2.2 us correspond au
temp maximal de traversée d’'un muon d’un bout a ’autre du détecteur, et est calculé a partir de la
hauteur d’une ligne ~ 450 m, & laquelle sont ajoutées 5 longueurs d’absorption (~ 40m) de la lumiére
dans l'eau ~ 200 m.

811 faut environ 4 ps & un monopdle de vitesse 8 ~ 0.5 pour traverser le détecteur.

9Pour effectuer cette étude, les monopéles magnétiques ont été simulés montants dans 18 domaines
de vitesses différents.
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générés ayant produit au moins 6 hits dans le détecteur. Les déclencheurs 1T3 et
2T3 sont effectivement les plus efficaces sur tout le domaine de vitesse étudié, et se
distinguent notamment dans la région 3 ~ [0.55,0.65].

l Trigger Efficency at 0 kHz for upgoing magnetic monopoles I
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F1G. 4.10 — Efficacité de déclenchement aux monopdles magnétiques montants en fonction de leur
vitesse, pour les trigger 3N (en rouge), 3S (en vert), 2T3 (en noir) et 1T3 (en bleu).

Le trigger 1T3 étant trop lache sur les criteres requis, ce dernier n’a pas été
implémenté, et seul le trigger 2T3 a été choisi comme déclencheur complémentaire au
trigger 3N, augmentant ainsi l'efficacité de déclenchement, notamment pour des mo-
nopoles magnétiques dont la vitesse est inférieure au seuil Cherenkov 3 ~ 0.74. L’idée
d’implémenter le déclencheur 3S a, quant a elle, était abandonnée pour le moment.

4.7 Conclusion

Cette section avance des arguments quant & une possible détection des monopoéles
magnétiques par le télescope ANTARES. D’apres [150, 163], les monopdles magnétiques
dont la masse n’excederait pas 10'* GeV pourraient étre accélérés a des énergies suf-
fisamment élevées pour leur permettre de traverser la Terre, et émettre un signal ca-
ractéristique dans le détecteur. Ce signal détectable se compose de deux composantes
principales. On distingue I’émission Cherenkov directe produite par des monopoles
magnétiques de vitesse 8 2 0.74, supérieure au seuil Cherenkov. Pour un monopoéle
de charge magnétique minimale, ce signal est attendu comme étant ~ 8500 fois plus
lumineux que celui émis par un muon de méme vitesse dans I’eau de mer. La deuxieme
composante correspond a I’émission Cherenkov indirecte produite par les d-électrons
créés par le passage d’'un monopoéle de vitesse 8 2 0.51 dans ’eau. Le nombre de pho-
tons émis s’avere conséquent, avec cependant une tres grande dispersion angulaire, en
comparaison avec I’émission Cherenkov directe focalisée.






Chapitre 5

Recherche de monopodles
magnetiques au dessus du seuil
Cherenkov

Nous avons pu voir, dans la section précédente, que les monopoles magnétiques dont
la vitesse est supérieure au seuil Cherenkov 3 2 0.74, vont émettre ~ 8500 fois plus
de photons qu’un muon de méme vitesse dans ’eau de mer. En dessous de ce seuil, le
nombre de photons émis indirectement par les d-électrons serait aussi conséquent, avec
cependant une dispersion angulaire beaucoup plus importante. Une premiere approche
pour la recherche de monopdle magnétique, et qui est le coeur de ce chapitre, consiste
a utiliser les algorithmes de reconstruction de trace existants. Cependant, ces derniers
ayant été congus pour reconstruire la trace de particules chargées voyageant a la vitesse
de la lumiere ¢, il est attendu que leur efficacité! diminue lorsque la vitesse des particules
incidentes s’éloigne de c¢. En dessous du seuil Cherenkov, cette efficacité sera encore
amoindrie, en raison notamment de la grande dispersion angulaire de la lumiere émise
par les d-électrons.

Dans ce chapitre sera présentée une analyse consistant a rechercher des monopoéles
magnétiques ayant des vitesses supérieures au seuil Cherenkov, en utilisant les algo-
rithmes de reconstruction existants. Le chapitre suivant présentera la modification de
I'un des algorithmes de reconstruction existants, qui a consisté a implémenter la vitesse
des particules incidentes en tant que parametre libre, et a utiliser la lumiere indirecte
issue des d-électrons, afin de reconstruire les monopoles magnétiques en-dessous du
seuil Cherenkov. Suivant les résultats obtenus sur la sensibilité des analyses au flux de
monopdles magnétiques, 'une, 'autre, ou la combinaison des sensibilités en fonction de
la vitesse des monopoles sera décidée.

'Dans ce cas, Pefficacité va notamment correspondre au facteur de qualité de la reconstruction.
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5.1 Stratégie d’analyse

5.1.1 Principe de I’analyse a ’aveugle pour un flux diffus

Sur ANTARES, la politique d’analyse de données est basée sur “I’analyse a ’aveu-
gle”. On entend par “analyse a 'aveugle”, le fait de développer une analyse complete
non biaisée, et basée sur les simulations MonteCarlo du signal et des bruits de fond.
Cependant, il est nécessaire d’exploiter les données prises avec ANTARES, afin de
tester I'accord entre les simulations et les données réelles. Différentes stratégies sont
utilisées suivant les objectifs de I'analyse. Pour la recherche de sources ponctuelles,
par exemple, toutes les données sont utilisées pour effectuer les comparaisons données
réelles/simulées, et seule l'information sur la direction reconstruite réelle des parti-
cules incidentes est faussée, par I’application d’une rotation virtuelle de la position du
détecteur.

Dans le cas d'un flux diffus, comme les monopoles magnétiques, la stratégie est
toute autre. Dans ce cas, I'information sur la direction incidente des particules n’est plus
I’élément central de I’analyse, et I'utilisation de toute les données réelles afin d’effectuer
des comparaisons est exclue. L’idée est donc d’utiliser un lot de ~ 15% de données
réelles enregistrées, afin d’effectuer les comparaisons avec les simulations MonteCarlo,
puis de considérer seulement les ~ 85% restants pour une possible limite, ou découverte.
Ce principe d’analyse en aveugle a, par exemple, déja été utilisé par la collaboration
AMANDA pour la recherche de particules exotiques [178].

L’analyse présentée dans ce chapitre concerne la période du détecteur complet a 12
lignes en 2008, 'une des configurations de prises de données du détecteur ANTARES
en 2008, comme vu au §1.5.1.

5.1.2 Stratégie

Le principe de la stratégie d’analyse générale peut étre synthétisé en 4 étapes :

— Définir les variables discriminantes qui pourront discriminer les muons et neutri-
nos atmosphériques des monopoles.

— Effectuer des comparaisons entre les données réelles (échantillon de 15 %) et les
données simulées, afin de vérifier ’accord pour diverses distributions, et de valider
I’analyse effectuée avec les simulations.

— Optimiser les coupures sur les variables discriminantes, afin d’obtenir la meilleure
sensibilité pour la recherche de monopodles magnétiques. Cette étape sera basée
sur la méthode de minimisation du facteur de réjection.

— Appliquer les coupures définies précédemment sur les 85% des données restantes,
afin d’obtenir une limite ou de proclamer une découverte. Cette étape ne sera
appliquée qu’apres 'accord de la collaboration ANTARES.

Les analyses présentées ci-apres utilisent les deux algorithmes servant usuellement a

reconstruire la trace de muons traversant le détecteur sur ANTARES. Ces stratégies de
reconstruction sont optimisées pour des particules voyageant a la vitesse de la lumiere,
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et émettant un cone de lumiere Cherenkov d’angle § = arccos(1/ng) ~ 42°, avec ng ~
1.35 lindice de réfraction de phase de l'eau de mer. Elles seront donc plus efficaces
pour la recherche de monopédles magnétiques dont la vitesse se rapproche de celle de la
lumiere.

Les deux algorithmes de reconstruction sont désignés comme la stratégie de Aart
[179], et la stratégie de BBfit [180]. La stratégie de Aart est basée sur une maximisation
de vraisemblance. Elle est sensible aux informations relatives a I’alignement des lignes et
a l'orientation des modules optiques, et offre une résolution angulaire de I'ordre de 0.3°
sur la direction des neutrinos montants, dont I’énergie est supérieure & ~ 10 TeV (12
lignes). Le facteur de qualité de sa reconstruction est cependant fortement dépendant du
bruit de fond environnant. BBfit, quant a lui, offre une résolution angulaire plus faible,
de 'ordre de 1 & 2° pour ces mémes énergies. Il a I’avantage de pouvoir étre utilisé on-
line, grace a sa rapidité, et de ne pas étre sensible aux informations de positionnement.
Il présente en outre une stabilité remarquable vis & vis du bruit de fond environnant.

Quelque soit la stratégie de reconstruction adoptée, Aart ou BBfit, le principe de
I’analyse est basée sur la méthode du facteur de réjection décrit ci-apres.

5.1.3 Modele du facteur de réjection
MRF

Dans cette partie, la question de comment effectuer une optimisation sur la sélection
finale des événements, de maniere a obtenir la meilleure sensibilité, est discutée.

Afin d’effectuer une optimisation pour obtenir la meilleure sensibilité, i.e. poser la
meilleure limite si aucun signal n’est présent, le modele du facteur de réjection [181]
a été largement utilisé dans les détecteurs a neutrinos de haute énergie (AMANDA,
IceCube, ANTARES). La méthode est seulement basée sur les valeurs attendues de
bruit de fond et de signal, provenant de simulations MonteCarlo, et aucun biais n’est
introduit en regardant les données réelles.

Nous allons tout d’abord présenter le calcul exact d’une limite supérieure. Apres
avoir effectué une analyse complete, nous disposons d’un bruit de fond attendu ny, d’un
nombre d’événements observés n.p, dans les données réelles, et d’une surface effective
pour les monopoéles magnétiques Sqry. Cette surface effective est définie comme

nMM
)
Drrpr

Sefr = (5.1)

avec @y le flux de monopodles simulé, et npsps le nombre d’événements monopodles
restants. Nous choisissons par convention un intervalle de confiance ugy de 90%. Ce
dernier est fonction du nombre d’événements observés et du bruit de fond attendu tel
que

1490 (Tobs, 1), (5.2)

et se rapporte aux tables obtenues dans I'approche unifiée de Feldman-Cousins [182].
Par exemple, pour 4 événements observés, et 2 événements de bruit de fond attendus,
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I'intervalle de confiance sera pgy = [0.0,6.60], avec 6.60 la limite supérieure, qui sera
appelée pour plus de simplicité pgg.

Ainsi en connaissant le nombre d’événements détectés nps, le nombre d’événements
de bruit de fond attendus n;, dans un temps donné T', et la surface effective aux mo-
nopoles magnétiques Scf¢, on peut calculer la limite supérieure ®gg9, [183] sur le flux
de monopodles, qui s’exprime comme

& —2 1 g1y 1490 (Tobs > 1) )
o (cm s sm Segp(em?.sr) x T(s)

(5.3)

Cependant, la limite supérieure sur le flux est dépendante du nombre d’événements
observés nyps, qui n’est pas connu lors de 'optimisation des coupures, afin de ne pas biai-
ser 'analyse. Par conséquent, I’optimisation des coupures se fait a partir d’un concept
de “limite supérieure moyenne”, que nous appellerons sensibilité [182], et qui est la
somme des limites supérieures attendues, pondérées par leur probabilité d’occurence
poissonnien, telle que

0 nnobs
Tgo(m) = Y p90(Tobs, 1) €. (5.4)
Ngpa=1 Nobs*

Dans ce chapitre, les coupures des analyses présentées seront optimisées de maniere
a minimiser le facteur de réjection, qui est le rapport ’L;iOT(ZZ’), et qui équivaut a minimiser
la limite supérieure moyenne Sqg; (sensibilité) sur le flux de monopdles magnétiques,
a 90% de niveau de confiance, qui s’écrit :

R R Foo(75)
Sgon(cm™“.s  .sr7 ) = So 7 (em?.s7) X T(5) (5.5)

MDP

Cependant, dans les analyses présentées, une autre méthode aurait pu étre utilisée.
Elle consiste a optimiser les coupures dans le but de maximiser les chances de clamer
une découverte [184, 185] plutdt que de chercher & poser la meilleure limite supérieure.
Cette méthode est utilisée dans le chapitre §6, qui détaille ’analyse développée pour la
recherche de monopdles magnétiques en-dessous du seuil Cherenkov.

En effet, il est possible de clamer une découverte si la “p-value” P(> nops | np), c'est
a dire la probabilité d’observer plus de ng,s événements sachant ny, est inférieure a 'aire
a des queues d’une gaussienne, a 50, de 5.73 x 10~7. On peut alors calculer le nombre
critique d’événements n..;; mimimum nécessaire pour obtenir une “p-value” plus petite
que «, qui par exemple sera de 13 pour 2 événements de bruit de fond attendus. De
plus, si un signal monopdles avec un taux npsps est aussi présent, la probabilité 1 — 3
que 'on observe plus de n.;; événements est donnée par P(> nepit | nyrar+np) = 1—0.
On définit alors le plus “petit signal détectable” [184] n;4s comme la valeur de npsps
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pour laquelle I’égalité est satisfaite dans une fraction 1 — 8 des expériences. Ainsi par
exemple pour ng.iy = 13, nygs + ny sera égale a 17.8 avec une puissance 1 — 3 de 90%,
et nygs sera donc égale a un taux de 15.8 événements. Ce nombre correspond alors & un
taux de signal minimum pour que dans 90% des expériences, le nombre d’événements
observés soit supérieur au nombre critique ng-;z, nécessaire pour clamer une découverte
a bo.

Finalement, ’optimisation des coupures dans le but de maximiser les chances de cla-
mer une découverte, consiste a minimiser le rapport n;4s90/na7 a1, ou de fagon équivalente
a minimiser le flux de monopdles qui maximise une découverte a 5o, avec une puissance
de 90%, que nous appellerons “MDP” dans la suite. On peut de plus noter que la sen-
sibilité obtenue avec les coupures définies dans ce type d’analyse, prend la méme valeur
que la limite supérieure que 'on obtiendrait apres avoir défini les coupures en minimi-
sant le facteur de réjection, et apres avoir détecté ng.;s — 1 événements dans les données
réelles.

Cependant avant d’entrer dans la description des analyses utilisant chacune des deux
stratégies de reconstruction, il est nécessaire de donner un apergu de la simulation des
événements atmosphériques, bruit de fond principal pour la recherche de monopdles
magnétiques.

5.2 Simulation du bruit de fond atmosphérique

Afin de construire une analyse compléte non biaisée, il est nécéssaire d’utiliser des
simulations, aussi bien pour le signal que pour les bruits de fond atmosphériques. Pour
cela, des chaines de production MonteCarlo existantes sont utilisées, et les événements
sont simulés un par un. Contrairement aux monopoles, avant d’atteindre la “canette”,
les interactions des muons et neutrinos atmosphériques sont simulées, ainsi que leurs
éventuelles particules secondaires. Ensuite, une fois ces particules dans la canette, la
simulation détaillée de la propagation des photons Cherenkov jusqu’au détecteur est
effectuée, ainsi que la réponse des photomultiplicateurs. Enfin, le bruit de fond environ-
nant est simulé, ainsi que 1’électronique d’acquisition, et les systemes de déclenchement
du télescope.

5.2.1 Interactions des neutrinos

L’interaction des neutrinos dans la Terre est simulée par le générateur officiel d’AN-
TARES, le programme GENHEN [186, 187]. Les neutrinos de haute énergie sont générés
dans un large volume entourant le détecteur. La taille de ce volume est choisie telle
que tous les muons ayant la possibilité de produire de la lumiere dans le détecteur
soient créés dans le volume de génération. Par exemple, pour des neutrinos d’énergie
~ 108 GeV, le volume de génération sera de ~ 8.10* km?>. Les neutrinos sont générés
suivant une loi de puissance arbitraire (£~ avec 'indice v habituellement de 1.4), puis
pondérés de maniére a reproduire la spectre souhaité. De meéme, ils sont générés de
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facon isotrope, et les coefficients de pondération permettent de prendre en compte leur
direction. En effet, un événement ayant une direction verticale aura moins de chance
d’atteindre le détecteur qu’un événement provenant de I’horizon, en raison d’une quan-
tité plus grande de matiere a traverser. La simulation de l'interaction des neutrinos
par courant chargé, ainsi que I’hadronisation sous-jacente est, quant a elle, fournie par
'utilisation du pack LEPTO [188].

5.2.2 Propagation jusqu’a la canette

Afin de propager les muons jusqu’a la canette, GENHEN utilise le pack MU-
SIC [190], qui simule leurs pertes d’énergie et leurs multiples diffusions Coulombiennes.
Mais parmi tous les événements engendrés, seulement ceux atteignant la canette sont
conservés et seront utilisés pour ’étape suivante. La canette utilisée est un volume
cylindrique qui est obtenu en ajoutant 2.5 longueurs d’absorption de la lumiere dans
I'eau (~ 55 m) aux dimensions du détecteur [189)].

5.2.3 Génération des photons dans la canette et détection

Le programme KM3 [191], une version modifiée de MUSIC, simule ensuite la pro-
pagation des muons a travers la canette, jusqu’a ce que le muon soit stoppé, ou qu’il
en soit sorti.

Les photons Cherenkov, produits sur le passage du muon, sont générés et propagés
par KM3, qui simule leur dispersion, leur absorption et leur diffusion dans ’eau de mer.
Les produits d’interaction des neutrinos ayant interagi dans la canette, ainsi que les
photons émis, sont, quant a eux, propagés avec l’aide du programme GEASIM [192].

Ensuite, lorsque ces photons atteignent un OM, la réponse du photomultiplicateur
est simulée, en considérant I'efficacité quantique, ainsi que le temps de transit du PMT.
Les propriétés optiques de la sphere et du gel sont aussi pris en compte dans cette étape,
ainsi que la réponse des ARS.

5.2.4 Flux de neutrinos et muons

Dans la description de la simulation présentée précédemment, aucun modele de flux
pour les neutrinos et muons atmosphériques n’a été évoqué.

La génération des neutrinos par le programme GENHEN, qui simule leur interaction
jusqu’au détecteur, peut étre effectuée entre deux bornes d’énergie, allant de 10 & 108
GeV. Une distinction est faite entre des neutrinos produits par la désintégration de
pions et de kaons, qui dominent le spectre & des énergies inférieures & 10° GeV, et des
neutrinos produits par la désintégration de mésons charmés, qui doivent dominer le
spectre a de plus hautes énergies. On peut voir sur la Figure 5.1, a gauche, le spectre
de neutrinos atmosphériques calculé par différents modeles pour des énergies inférieures
4 10° GeV, avec des différences de I'ordre de 20 % entre les flux attendus. En ce qui
concerne les flux de neutrinos au dessus de 10° GeV, les calculs dépendent des modeles
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de production des mésons charmés dans les collisions protons-nucléons. Le graphique
de droite représente les gammes de flux des neutrinos atmosphériques prédits pour
différents modeles de production, affichant de tres larges incertitudes.

Les neutrinos montants étant le bruit de fond dominant pour la recherche de neu-
trinos cosmiques, il a été décidé d’utiliser le modele de Bartol [193], combiné au modele
RPQM [194], afin d’étre le plus conservatif possible, ces derniers prédisants les plus
grands flux de neutrinos.
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Fic. 51— A gauche : Spectres de neutrinos atmosphériques d’énergies inférieures & 10° GeV, calculés
avec le modele de Bartol [193], de Fluka [195], et le modele HKKM [196]. A droite : Flux de neutrinos
atmosphériques provenant de la désintégration de mésons charmés, calculés & partir des modeles GQSM,
RPQM, pQCD (une revue de ces flux est donnée [197]), et comparés aux flux prédits par le modele de
Bartol [193].

Quant aux muons atmosphériques, ils peuvent étre simulés de deux manieres. L’une
des options est d’utiliser le programme CORSIKA [198], qui effectue une simulation
complete, partant du spectre du rayonnement cosmique primaire, et nous laissant le
choix de la composition des rayons cosmiques, ainsi que le choix du modele de pro-
pagation. L’autre option consiste a utiliser le programme MUPAGE [199, 200], qui, &
partir d’une formule analytique obtenue a ’aide d’une simulation du méme accabi que
la premiere, donne directement un flux de muons sous I'eau.

Nous avons choisi, dans la suite, de n’utiliser que les muons atsmophériques simulés
a l’aide de CORSIKA, suivant le spectre de rayons cosmiques paramétré par le modele
de Horandel [201], et représenté Figure 5.2. De plus, afin de simuler le développement
des gerbes atmosphériques jusqu’au niveau de la mer, le modele QGSJET [202] a
été désigné. Ce dernier modele a affiché de bons accords avec les résultats issus de
lexpérience MACRO [203].
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FI1G. 5.2 — Spectre en énergie mesuré par différentes expériences. Le spectre total obtenu avec le
modele de Horandel [201] est représenté par une ligne en pointillés fins pour 1 < Z < 28 et une ligne
pleine pour 1 < Z < 92.

5.3 La stratégie de reconstruction de Aart

Dans cette partie, nous présenterons succintement 'algorithme de reconstruction
de Aart [179], puis nous détaillerons les différentes étapes de I’analyse en utilisant cette
stratégie de reconstruction. Cependant, tout d’abord, la trace d’un muon traversant le
détecteur, ainsi que les relations qui la relie aux OMs seront évoquées.

5.3.1 Trace d’un muon dans le détecteur

La trajectoire d’un muon peut étre caractérisée par deux vecteurs, un vecteur de
direction d = (sinfcosg, sinfsing, cosh), et un vecteur de position j = (pg, py, p-) défini
a un temps de référence tg. Un muon est considéré comme voyageant a la vitesse de la
lumiere ¢, avec une trajectoire rectiligne, et est caractérisé par 5 parametres, qui sont
estimés par l'algorithme de reconstruction. Ces parametres sont déterminés a partir des
photons détectés, et contraints par les trois fonctions suivantes :

— Le temps d’arrivé théorique t;;, du photon sur le module optique.

— La distance théorique dj, parcourue par le photon.

— L’angle d’arrivé théorique ay, du photon incident par rapport a la direction @ de
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pointage du module optique.
Si on considere un photon Cherenkov émis par un muon, et ayant voyagé sans avoir
subi de diffusion, son temps d’arrivé t;, s’écrit :
k 1.k
tanf.” vy sinf.”’

ton = to + =1~ (5.6)
o1 vy correspond a la vitesse de groupe de la lumiere, 0. est I’angle Cherenkov d’émission
du photon, et ou l = v - det k= ViZ -2 sont, respectivement, les composantes de v
paralléle et perpendiculaire & la direction du muon (c.f. Figure 5.3). Le deuxiéme terme
correspond au temps que met le muon pour atteindre le point d’émission du photon,
par rapport & un temps de référence tg, et le troisieme terme au temps que met le
photon entre son point d’émission et le module optique.

.“‘ a

F1G. 5.3 — Description de la géométrie de la détection de la lumitre Cherenkov (tiré de [179]). Le
muon passe par un point p dans la direction d. La lumitre Cherenkov est émise & un angle 0. par
rapport a la trace du muon, et est détectée par un module optique placé au point ¢. La ligne pointillée
indique le chemin de la lumiére Cherenkov.

La distance traversée par le photon s’exprime alors comme
, (5.7)

et le cosinus de ’angle d’incidence du photon par rapport a la direction @ du module
optique est donné par :

k
tan0,

cos(a,) = [V —d(l —

)] - . (5.8)
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5.3.2 Algorithme de reconstruction

Avant de lancer ’algorithme de reconstruction, les informations relatives a ’aligne-
ment des lignes, ainsi qu’a 'orientation des photomultiplicateurs sont récupérées. Dans
le cas ou ces informations sont inaccessibles, ou si l'algorithme est appliqué sur des
données simulées, alors un détecteur dont les lignes sont verticales est utilisé.

Différentes étapes, qui se veulent complémentaires, sont appliquées par I'algorithme
de reconstruction de traces développé par Aart, et sont résumées dans ce qui suit :

1. Préselection des hits :

Afin de rendre 'algorithme moins sensible au bruit de fond environnant (biolu-
minescence, K49), une présélection des hits est appliquée. Aprés avoir sélectionné
tous les hits présents dans le snapshot, une seconde sélection est appliquée de
manieére a ne retenir que les hits causalement reliés entre eux, dans une fenétre
en temps At < .~ d 4 100 ns. At correspond au temps entre le hit d’amplitude la
plus élevée et un *hit quelconque, d correspond a la distance entre ces deux hits,
et vy est la vitesse de groupe de la lumiere dans I’eau. Une fenétre en temps ad-
ditionnelle de 100 ns est prise en compte pour s’accommoder des incertitudes sur
la position des étages, sur la calibration en temps, et sur la diffusion des photons
dans l'eau.

2. Pré-ajustement linéaire :

Bien qu’il n’apporte pas une tres grande précision quant a la direction de la trace
de la particule incidente, le pré-ajustement linéaire a ’avantage de ne demander
aucun point de départ, et est donc utilisé comme base pour les étapes suivantes.
Cet ajustement est accompli & partir d’un lot réduit de hits, constitué de hits en
coicidences locales? ou de large amplitude (supérieure & 3 photo-électrons).

Il est basé sur la connaissance de la position des hits dans le détecteur, avec le
temps des hits en tant que variable indépendante. Afin d’obtenir une relation
linéaire entre la position des hits et les parametres de la trace, il est supposé que
les hits sont positionnés sur la trajectoire de la trace®. On peut alors écrire la
relation

y=HO, (5.9)

avec y = [21,Y2, 23, - - - , 2n] le vecteur position des hits, et © = [py, dy, py, dy, Pz, d] 7
le vecteur des parametres de la trace. Les quantités p,, p,, p. correspondent a la
position du muon a un temps to de référence, et d;, dy, d. a la direction de la

2Ici, une coincidence locale correspond & plusieurs hits ayant été detectés sur un méme étage dans
une fenétre en temps de 25 ns.

3Cette approximation est raisonnable si la longueur de la trace du muon est bien plus grande que
la longueur d’atténuation de la lumiere dans 1’eau.
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trace. La matrice H qui les relie, contient les temps ¢; des n hits, et s’écrit :

1 c¢1 0 0 0 O
0 0 1 e O O
0 0 0 0 1 ety
H=1|1 c2 0 0 0 O (5.10)
0 0 1 ct2 0O O
0 0 0 0 1 ety

L’estimation © des parameétres de la trace est ensuite obtenue par les parametres
minimisant le y? :
2 Ty, —1
X*=ly—HOI'V[y— HO (5.11)
avec V, la matrice contenant les erreurs estimées sur la position de hits, les in-
certitudes sur le temps des hits étant négligées.

3. Ajustement de M-estimateur :

Dans ce cas, le M-estimateur est un x? qui donne des poids plus faibles aux hits
les plus éloignés du pré-ajustement linéaire. Il n’a besoin d’aucun point de départ,
tout comme précédemment, et, afin d’obtenir les parametres de la trace, consiste
a minimiser la fonction

2
G:Za(—m/HA;@) — (1 = @) fang(a;). (5.12)

Ou A; est 'amplitude du hit ¢ en photo-électrons, r; = t; — tfh est le résidu
temporel entre le temps détecté du hit i et son temps théorique (voir équation
5.6), fang(a;) décrit, quant a lui, 'acceptance angulaire du photomultiplicateur,
avec a; le cosinus de 'angle entre le photon et 1’axe du photomultiplicateur (voir
équation 5.8). Enfin, a vaut 0.05, et est obtenu & partir de simulations.

Dans ce deuxieme ajustement, la sélection des hits est plus restrictive, et garde
seulement ceux dont la charge est supérieure a 2.3 pe, ou dont la valeur absolue
des résidus en temps, par rapport a la trace obtenue a partir du pré-ajustement
linéaire, est inférieure a 150 ns, et dont la distance a la trace reconstruite est
inférieure a 100 m.

4. Ajustement avec maximum de vraisemblance :

Avant de commencer cet ajustement, une nouvelle sélection de hits est réalisée.
La sélection est basée sur les hits utilisés dans le M-estimateur, et demande soit
qu’ils fassent partie d’une coincidence locale, ou qu’ils aient une charge supérieure
a 2.5 pe, soit que leur résidu temporel soit compris entre —0.5 X R et R, avec R
lécart quadratique moyen de la distribution des résidus. L’asymétrie de I'intervalle
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est motivée par les hits en retard, par rapport au temps attendu, en raison,
notamment, de diffusions multiples.
Cette troisieme étape consiste en la maximisation d’une fonction de vraisemblance
L. Pour chaque combinaison de parametres, est calculée une fonction de vraisem-
blance en multipliant les fonctions densités de probabilité L; de chaque hit (ces
derniers étant décorrélés), tel que :

L=]]L. (5.13)

La Figure 5.4 représente la fonction densité de probabilité des résidus temporels
ri =1t; — t;?h, utilisée dans cette étape, qui ne prend pas en compte les hits pro-
venant du bruit de fond. Le jeu de parametres qui maximise cette vraisemblance
basée sur les résidus en temps, est ensuite choisi.

> 7
A
a =
= L
2.5
r l T
-10F /
-15F /
.20
-25-
-50 0 50 100 150 200
residual ()

F1G. 5.4 — Fonction densité de probabilité des résidus temporels [179].

Enfin, avant de passer a I’étape suivante, 8 nouveaux points de départ sont générés
par rapport au résultat du pré-ajustement, afin d’éviter de tomber dans un maxi-
mum local de la fonction L. Les 4 premiers points sont obtenus par rotation
de £25° de la trace, par rapport au centre de gravité des hits utilisés dans le
pré-ajustement. Les 4 points restants sont générés en effectuant diverses trans-
lations de +50 m. Ainsi, les nouveaux parameétres de trace obtenus en sortie du
M-estimateur, aprés avoir utilisé ces 8 nouveaux points de départ, sont injectés
comme parametres d’entrée dans ’ajustement avec maximum de vraisemblance.
Finalement, le jeu de parametres dont la vraisemblance est maximum, est gardé
comme combinaison pour débuter la derniere étape.
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5. Ajustement par maximisation de vraisemblance avec fonctions
densités de probabilité améliorées :

Le jeu de parametres de trace obtenu dans ’étape précédente est finalement utilisé
comme point de départ de cette derniere étape. Les hits sélectionnés doivent
satisfaire les conditions sur les résidus temporels tels que r; € [—250,250] ns, et
avoir une amplitude supérieure a 2.5 pe, ou faire partie d’une coicidence locale.
Contrairement a ’étape 4, la fenétre des rédidus a été augmentée, ce dernier
niveau voulant se rapprocher de la réalité, en prenant en compte le bruit de fond
environnant.

Une maximisation de vraisemblance est de nouveau effectuée, en utilisant, cette
fois, plusieurs fonctions densités de probabilité, qui changent suivant ’amplitude
du hit. La Figure 5.5 montre les distributions de résidus temporels utilisées, pour
différents domaines d’amplitude. Le taux de bruit de fond ambiant, dans cette
étape, a été pris a une valeur de 60 kHz. On observe que plus 'amplitude est
élevée, plus les résidus temporels sont proches de zéro. Il est a noter que ceux
utilisés dans cette maximisation ne tiennent pas compte du second pic aux alen-
tours de 25 ns, di aux temps d’intégration des ARS, afin d’éviter d’obtenir des
maximas locaux.

Finalement, cette derniere étape donne les parametres finaux de la trace recons-
truite, utilisables dans les analyses.

Comme nous le verrons dans la suite, une quantité importante de muons descendants
sont reconstruits comme des traces montantes, en raison de certaines configurations
de hits (traces horizontales, événements fragmentés, bruit de fond important). Afin
d’améliorer la discrimination des traces descendantes des montantes, un facteur de
qualité de la trace reconstruite a été développé, il s’exprime comme

= — 2 L 0.1 (Neomp — 1), (5.14)

. —log(L . : . , . )
ou %;l) correspond au logarithme du maximum de vraisemblance par degré de liberté,

et Neomp au nombre de points de départs, dont le résultat sur I'’estimation de la direction
de la trace est compatible avec la trace “choisie” a £1°. Le parametre Neop), est tronqué
par la trace choisie, et est normalisé par le facteur 0.1 pour considérer le nombre de
traces totales analysées en étape 2 et 3 plus un. Le nombre de degrés de liberté est
défini par le nombre de hits utilisés, soustraits par le nombre de parametres libres, i.e.
5.

Ce critere A sera tres important dans la discrimination de particules montantes et

descendantes, et sera I'un des parametres utilisés dans la suite afin d’isoler les monopoéles
magnétiques.
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F1G. 5.5 — Distributions des résidus temporels pour des hits de différentes amplitudes A, et des fonc-

tions ajustées qui paramétrisent les distributions [179]. Les fenétres incrustées montrent les distributions
en échelles linéaires.

5.3.3 Détermination des variables discriminantes

La premiere étape de I’étude consiste a définir des variables discriminantes pouvant
isoler les monopoles magnétiques, basée exclusivement sur les simulations MonteCarlo.
Nous présenterons tout d’abord les résultats obtenus a partir de simulations utilisant
un détecteur 12-ligne “idéal”. On désigne par “idéal”, un détecteur dont les lignes sont
totalement verticales, et dont tous les modules optiques sont opérationnels (885 OMs).
Cependant, afin de s’approcher des conditions de prise de données, un bruit de fond
plat de 60 kHz a été ajouté au niveau du trigger.

Comme cette analyse est centrée sur la recherche de monopoles magnétiques mon-
tants traversant le détecteur, une coupure naturelle, que 'on attend efficace dans la
réduction du bruit de fond muonique descendant, concerne l'angle zenithal recons-
truit des particules incidentes. Par convention, un angle zénithal compris entre 0 et 90
degrés correspond a une particule montante, alors qu’un angle appartenant a ’intervalle
[90, 180] degrés correspond a une particule descendante.
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Sur la Figure 5.6, la fenétre de gauche montre I’angle zenithal reconstruit pour des
muons et neutrinos atmosphériques, tandis que celle de droite montre cet angle pour des
monopoles magnétiques simulés dans différentes gammes de vitesse. Comme attendu,
les muons atmosphériques sont le bruit de fond majoritaire, et sont pour la plupart
reconstruits descendants. Cependant, aussi bien pour les muons que pour les neutrinos,
on observe une large contamination d’événements reconstruits avec de mauvais angles
zénithaux. Par ailleurs, pour les monopoéles, on constate que plus leur vitesse est proche
de la vitesse de la lumiere ¢, mieux ’angle zénithal de ces derniers est reconstruit. Ces
formes de distribution ne sont pas surprenantes, étant donné que la stratégie de Aart
est optimisée pour des particules voyageant a la vitesse c.

La contrainte 6., < 90°, ol 0., est I’angle zénithal reconstruit, a donc été imposée
en premier lieu, et permet d’exclure une large proportion de particules descendantes,
notamment des muons atmosphériques.
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FI1G. 5.6 — Gauche : Distribution de ’angle zénithal reconstruit pour des muons atmosphériques
simulés descendants (rouge), des neutrinos atmosphériques simulés montants (bleu) et des neutri-
nos atmosphériques simulés descendants (vert). Droite : Distribution de ’angle zénithal reconstruit
pour des monopoles magnétiques simulés dans les domaines de vitesse S = [0.725,0.775] (violet),
B =[0.825,0.875] (noir) et S = [0.975,0.995] (vert).

Cependant, de nombreuses traces mal reconstruites, a l'origine descendantes, sont
identifiées comme montantes en sortie de la reconstruction. Une coupure sur la qualité
de la trace reconstruite devient alors nécessaire afin d’améliorer la pureté des signaux
montants. La Figure 5.7 donne les distributions du facteur de qualité A, défini par
Iéquation (5.14), pour des muons et neutrinos atmosphériques (fenétre de gauche),
ainsi que pour des monopoles magnétiques (fenétre de droite), pour lesquels 6., < 90°.
On peut noter que la variable A offre une possibilité intéressante afin de séparer les
muons mal reconstruits, des neutrinos. Il en va de méme pour isoler les monopodles
magnétiques. En effet, on observe que plus leur vitesse est proche de la vitesse de la
lumiere, plus leur facteur de qualité est élevé, et donc plus ils seront discernables des
muons atmosphériques mal reconstruits.

Les monopodles magnétiques sont attendus comme émettant une quantité énorme
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FIG. 5.7 — Gauche : Distribution du facteur de qualité A pour des événements reconstruits montants,
pour des muons atmosphériques simulés (rouge), des neutrinos atmosphériques simulés montants (bleu)
et descendants (vert). Droite : Distribution du facteur de qualité A pour des monopdles magnétiques
reconstruits comme montants, et simulés dans les domaines de vitesse f = [0.725,0.775] (violet),
B =[0.825,0.875] (noir) et 8 = [0.975,0.995] (vert).

de lumiere Cherenkov directe comparé a ce qu’émettrait un muon de méme vitesse.
On s’attend donc a ce que le nombre de hits produits par le passage d’'un monopoéle
soit bien plus élevé que celui produit par une particule chargée quelconque. Plusieurs
variables ont été étudiées, afin de prendre en compte l'intense quantité de lumiere
émise par les monopoles magnétiques. Parmi celles-ci on s’est intéressé a ’amplitude
totale enregistrée, au nombre de clusters L1%, ou encore au nombre de clusters T3°.
Ces variables ont ainsi été recalculées au niveau reconstruction a partir de tous les hits
détectés dans la fenétre en temps du snapshot incluant I’événement. Les résultats de
cette étude ont montré que le meilleur rapport signal sur bruit était obtenu avec le
nombre de clusters T3, 'amplitude ou le nombre de L1 étant plus dépendants du bruit
de fond environnant (da & la bioluminescence et la désintégration du potassium 40).
Nous avons donc décider d’utiliser le nombre de T3 comme parametre discriminant
dans l'analyse.

La distribution du nombre de T3 par événement est présentée Figure 5.8 pour des
muons et neutrinos atmosphériques, ainsi que pour de monopdles magnétiques simulés
a différentes vitesses. On apercoit, sans équivoque, le grand pouvoir discriminant de
cette variable, notamment pour des monopoles dont la vitesse est proche de la vitesse
de la lumiere.

4Nous rappelons quun L1 est généralement défini comme un hit de large amplitude supérieure &
~ 3 pe, ou une coincidence de plusieurs hits sur un méme étage dans une fenétre en temps de 20 ns.

5Un cluster T3 est défini par la coincidence de deux L1 sur deux étages parmi trois adjacents, dans
une fenétre de 100 ns, ou 200 ns, suivant la distance des L1 en coincidence (c.f. §4.6).
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F1G. 5.8 — Distribution normalisée du nombre de clusters T3 pour des événements reconstruits
montants, pour des muons atmosphériques simulés (rouge), pour des neutrinos atmosphériques simulés
montants (bleu) et descendants (vert), et pour des monopdles magnétiques simulés dans les domaines
de vitesse 8 = [0.725,0.775] (violet) et 8 = [0.975,0.995] (noir).

5.3.4 Comparaison entre données réelles et données simulées

Un lot de 10 jours de données, correspondant & ~ 15% des données prises en 2008
dans la configuration 12 lignes, a été choisi afin d’effectuer les comparaisons données
réelles et données simulées nécessaires a ’analyse. Durant la période choisie, le détecteur
était quasi-complet, avec environ 770 modules optiques fonctionnels. Le taux de bruit
de fond moyen par OM oscillait autour de ~ 70 kHz (c.f. Figure 5.9), et la proportion
de burst était inférieure & 20%, ce qui fait entrer ces données parmi les fichiers “or”.
Ces conditions de prises de données sont les meilleures qui puissent étre obtenues in
situ, et sont relativement proches des simulations MonteCarlo, pour lesquelles un bruit
de fond plat de 60 kHz a été ajouté.

Les Figures 5.10 et 5.11 montrent la comparaison des distributions entre le lot de
données réelles et les productions MonteCarlo, apres reconstruction avec la stratégie de
Aart, respectivement pour le parametre de qualité A, et le nombre de clusters T3 par
événement.

Les figures montrent un grand désaccord entre les données réelles et les simulations.
Une hypothese serait que ce désaccord provienne de la simulation, qui a été réalisée
avec un détecteur “idéal”. Néanmoins, on peut montrer qu’en imposant une valeur
de A supérieure a —6.1, les distributions simulées en A collent raisonnablement avec
les données réelles. On peut noter cependant un déficit en neutrinos dans les données
réelles. Pour illustrer ’accord données réelles et simulées sur la deuxieme variable dis-
criminante T3, la Figure 5.12, présente la distribution du nombre de T3 par événement,
pour deux coupures en A différentes, lorsque A > —6.5 et lorsque A > —6.1.
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F1G. 5.10 — Comparaison des distributions du facteur de qualité A pour des événements recons-
truits montants (cos(6.en) > 0), entre les simulations de muons atmosphériques (rouge), neutrinos
atmosphériques montants (bleu) et descendants (vert), et le lot de 10 jours de données réelles (noir).
La ligne violette représente la somme des événements de simulations.

5.3.5 Optimisation des variables discriminantes

Les deux quantités, qui sont le facteur de qualité A et le nombre de clusters T3,
vont étre choisies afin de maximiser la sensibilité sur le flux de monopoles magnétiques
a 90% de niveau de confiance. Cette méthode est basée sur le modele du facteur de
réjection (c.f. §5.1.3).
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F1G. 5.11 — Comparaison des distributions du nombre de clusters T3 pour des événements recons-
truits montants (cos(0zen) > 0), entre les simulations de muons atmosphériques (rouge), neutrinos
atmosphériques montants (bleu) et descendants (vert), et le lot de 10 jours de données réelles (noir).

Les monopdles magnétiques ont été simulés sur 6 domaines de vitesses 3 dans I'inter-
valle # = [0.725,0.995]. Les coupures appliquées sur le jeu de parametres discriminants
(A, T3), ont, dans un premier temps, été optimisées pour chaque domaine de vitesse.
Afin d’illustrer cette optimisation, les Figures 5.13, 5.14 et 5.15, montrent la sensibilité
optimale trouvée pour une coupure en A supérieure & —6, pour des monopdles simulés
respectivement dans les intervalles de vitesse § = [0.775,0.825], § = [0.875,0.925] et
B = 10.975,0.995]. On peut noter que les maximas de sensibilité ne sont pas toujours
obtenus avec le méme jeu de coupures, sur toute la gamme de vitesse des monopdles
simulés.

Considérant que la sensibilité sera meilleure pour des monopoéles simulés dans le
domaine de vitesse 8 = [0.725,0.775] lorsque la vitesse sera implémentée comme pa-
rametre libre dans la reconstruction, et afin d’avoir un jeu de coupures indépendant de
la vitesse des monopoles magnétiques, ce dernier a été optimisé exclusivement pour le
domaine de vitesse 3 = [0.775,0.995]. Ainsi, pour une condition donnée sur le parametre
A, la meilleure coupure sur le nombre de clusters T3 est trouvée quand

i=[0.975,0.995]

Y. 80 (5.15)

i=[0.775,0.825]

est minimum, avec S(i) la sensibilité pour un domaine de vitesse i donné. Cette condi-
tion revient a optimiser les coupures pour un flux plat de monopoéles entre 3 = 0.775
et B =0.995.

Le tableau 5.1 résume, pour quelques-unes des conditions appliquées sur le pa-
rametre A (A entier pour illustration), les meilleures coupures obtenues sur la variable
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F1G. 5.12 — Comparaison des distributions du nombre de clusters T3 pour des événements reconstruits
montants (cos(0zen) > 0), entre les données simulées (rouge), et le lot de 10 jours de données réelles
(noir), apres avoir appliqué la coupure de qualité A > —6.5 (fenétre en haut) et A > —6.1 (fenétre en

bas).

T3, ainsi que les sensibilités intégrées correspondantes.

(A,T3)

(-5,80)

(-6,150)

(-7,280)

(-8,280)

(-9.280)

ST S0 (10 Ten s )

6.94

3.96

3.6

3.5

3.5

TAB. 5.1 — Sensibilités, & 90% de niveau de confiance, intégrées obtenues avec différents couples de

coupures (A,T3).

Cependant, nous avons pu constater précédemment qu’un bon accord entre les
données réelles et les simulations MonteCarlo existe seulement si la coupure sur le
parametre A est supérieure a —6.1. On ne peut donc pas définir cette variable comme
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F1G. 5.13 — Sensibilité attendue, & 90% de niveau de confiance, en fonction de la coupure appliquée

sur le nombre de clusters T3, pour A > —6, pour des monopoles magnétiques simulés dans I'intervalle
de vitesse 8 = [0.775,0.825].
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F1G. 5.14 — Sensibilité attendue, & 90% de niveau de confiance, en fonction de la coupure appliquée

sur le nombre de clusters T3, pour A > —6, pour des monopdles magnétiques simulés dans l’intervalle
de vitesse 8 = [0.875,0.925].
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FI1G. 5.15 — Sensibilité attendue, & 90% de niveau de confiance, en fonction de la coupure appliquée

sur le nombre de clusters T3, pour A > —6, pour des monopoles magnétiques simulés dans l’intervalle
de vitesse 8 = [0.975,0.995].

un parametre totalement libre dans I’optimisation, et le meilleur jeu de coupures obtenu
dans l'intervalle A = [—6.1,0.] est finalement donné par (A,73) = (—6.1, 140).
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5.3.6 Sensibilité attendue

Finalement, la meilleure sensibilité attendue, & 90% de niveau de confiance, pour le
domaine de vitesse 3 = [0.775,0.995], est définie quand A > —6.1, et quand le nombre
de clusters T3 est supérieur a 140. Apres avoir appliqué ces coupures de sélection,
environ 1.9 événements de bruit de fond sont attendus apres un an de prise de donnée
(1.2 neutrinos montants et 0.7 muons descendants).

La sensibilité, & 90% de niveau de confiance, pour le détecteur & 12 lignes ANTARES
apres un an de prise de données, est montrée Figure 5.16, et est comparée aux limites
supérieure, & 90% de niveau de confiance, posées par d’autres expériences, telles que
AMANDA [178], MACRO [128], et Baikal [131].
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F1G. 5.16 — Sensibilité attendue (vert), & 90% de niveau de confiance, pour des monopéles magnétiques
montants, en fonction de leur vitesse, aprés un an de prise de données. Les limites supérieures posées
par d’autres expériences (AMANDA, MACRO et Baikal) sont aussi reportées.

5.3.7 Etude des incertitudes systématiques

Dans cette partie est estimé I'impact sur la sensibilité attendue, si des changements
sont appliqués a la configuration du détecteur. Nous verrons 'impact de 'utilisation
d’un détecteur plus réaliste, puis de I'utilisation d’informations relatives a I’alignement
dans les données réelles, qui modifie la forme de la distribution en A, et nécessite
I’application d’un facteur d’échelle sur les simulations afin d’améliorer I’accord entre les
données réelles et les simulations. L’impact sur la sensibilité, avec I'introduction d’une
nouvelle paramétrisation de ’acceptance angulaire [204] des modules optiques dans les
simulations, sera aussi décrit, ainsi que 'utilisation d’une variable discriminante moins
sensible au temps mort des ARS, autre que le nombre de clusters T3.
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5.3.7.1 Etude avec un détecteur plus “réaliste”

L’étude présentée précédemment a été réalisée avec un détecteur “idéal” 12-ligne,
avec 885 OMs et un bruit de fond plat de 60 kHz. Cependant, il est possible d’utiliser
une configuration plus “réaliste” du détecteur dans les simulations. Par “réaliste”, nous
entendons extraire le bruit de fond d’un run standard, et prendre en compte les OMs
manquants de ce run. Dans le cas du run choisi représentatif de toute la période 12-ligne
en 20085, environ 140 OMs sur 885 sont désactivés. Dans cette section, le but sera de
déduire la sensibilité attendue sur le flux de monopdles en utilisant une configuration
de détecteur plus représentative de la réalité.

Les variables discriminantes 6,.,, A et T3 sont les mémes que celles utilisées avec le
détecteur “idéal”, ainsi que la méthode d’optimisation du facteur de réjection. La Figure
5.17 montre les distributions du nombre d’événements reconstruits, en fonction de leur
angle zenithal reconstruit, pour le bruit de fond atmosphérique simulé et des événements
monopoles. Ces distributions sont comparées a celles obtenues avec le détecteur “idéal”
12-ligne, et montrent que, comme attendu, les formes changent peu, mais que le nombre
d’événements détectés, avec la perte de ~ 140 OMs, a diminué.
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F1aG. 5.17 — Gauche : Distribution de I’angle zénithal reconstruit pour des événements reconstruits
sur au moins deux lignes, pour des muons atmosphériques simulés descendants (rouge), des neutrinos
atmosphériques simulés montants (bleu) et des neutrinos atmosphériques simulés descendants (vert),
en utilisant le détecteur “réel” (lignes pleines) et le détecteur “idéal” (lignes pointillées) a 12 lignes.
Droite : Distribution de ’angle zénithal reconstruit pour des monopdles magnétiques montants, simulés
dans les intervalles de vitesse 8 = [0.725,0.775] (violet), 8 = [0.825,0.875] (noir) et 8 = [0.975,0.995]
(vert), en utilisant le détecteur “réel” (lignes pleines) et le détecteur “idéal” (lignes pointillées) & 12
lignes.

Les Figures 5.18 et 5.19 montrent les distributions du nombre d’événements recons-
truits montants, en fonction, respectivement, du facteur de qualité A de la reconstruc-
tion, et du nombre de clusters T3, pour les données simulées. Ces distributions sont
aussi comparées avec celles obtenues avec le détecteur “idéal” 12-ligne.

Le run communément utilisé est le 37218 (Novembre 2008)
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F1G. 5.18 — Gauche : Distribution du facteur de qualité A pour des événements reconstruits sur
au moins deux lignes, pour des muons atmosphériques simulés descendants (rouge), des neutrinos
atmosphériques simulés montants (bleu) et des neutrinos atmosphériques simulés descendants (vert),
en utilisant le détecteur “réel” (lignes pleines) et le détecteur “idéal” (lignes pointillées) & 12 lignes.
Droite : Distribution du facteur de qualité A pour des monopdles magnétiques montants, simulés dans
les intervalles de vitesse 5 = [0.725,0.775] (violet), 8 = [0.825,0.875] (noir) et 5 = [0.975,0.995] (vert),
en utilisant le détecteur “réel” (lignes pleines) et le détecteur “idéal” (lignes pointillées) a 12 lignes.
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F1G. 5.19 — Distribution normalisée du nombre de clusters T3 pour des événements reconstruits
montants, pour des muons atmosphériques descendants (rouge), des neutrinos atmosphériques montants
(bleu), des neutrinos atmosphériques descendants (vert), et des monopdles magnétiques simulés dans
les intervalles de vitesse 8 = [0.725,0.775] (violet) et 8 = [0.975,0.995] (noir), en utilisant le détecteur
“réel” (lignes pleines) et le détecteur “idéal” (lignes pointillées) & 12 lignes.

La forme des distributions n’est pas tres affectée par le changement de détecteur,
excepté pour les muons induits par les neutrinos atmosphériques descendants. On s’at-
tend a ce que les événements descendants, reconstruits montants, présentent des valeurs
en A moins bonnes que des événements bien reconstruits, et la nouvelle forme obtenue
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pour des neutrinos atmosphériques descendants semble donc plus réaliste.

Comme cela a été fait dans le paragraphe §5.3.5, une optimisation de la sensibilité
a été réalisée avec le jeu de coupures (A,T'3), ceci aprés avoir appliqué une coupure
sur ’angle zénithal, afin de ne garder que les événements reconstruits montants. Le
tableau 5.2 résume, pour quelques-unes des conditions appliquées sur le parametre A,
les meilleures coupures obtenues sur la variable T3, ainsi que les sensibilités intégrées
correspondantes. Il permet, de plus, de comparer les coupures définies en T3 pour une
condition sur A donnée, entre les deux configurations de détecteur. Cette comparaison
montre que, dans le but d’obtenir la meilleure sensibilité, la coupure en T3 pour un A
donnée est plus faible pour le détecteur “réaliste” que pour le détecteur “idéal” ; ce qui
peut étre expliqué une nouvelle fois par le plus petit nombre d’OMs disponibles.

Détecteur “réel” a 12 lignes
(A,T3) (-5,80) | (-6,120) | (-7,220) | (-8,220) | (-9.220)
Sl oaan S() (10 Tem ™25 Lsr™!) | 6.81 3.6 3.56 3.64 3.64
Détecteur “idéal” a 12 lignes
(A,T3) (-5,80) | (-6,150) | (-7,280) | (-8,280) | (-9.280)
Y lorraomaa S() (10 Tem 2.5 Lsr ™) | 6.94 3.96 3.6 3.5 3.5

TAB. 5.2 — Sensibilités, & 90% de niveau de confiance, intégrées obtenues avec différents couples de
coupures (A,T3), en utilisant le détecteur “réel” et le détecteur “idéal” & 12 lignes.

Cependant, la coupure appliquée sur le paramétre A a, de nouveau, besoin d’étre
optimisée en regard d’un accord entre donnée réelles et données simulées. Le méme lot
de 10 jours de données est utilisé pour effectuer les comparaisons. Les Figures 5.20 et
5.21 montrent la comparaison d’événements reconstruits montants, entre les données
réelles et les simulations, respectivement en fonction du parametre de qualité A et du
nombre de clusters T3.

L’accord entre les données réelles et simulées, pour des valeurs de A proche de
zéro, est meilleur que celui obtenu avec un détecteur idéal (c.f. Figure 5.10). Un accord
raisonnable entre les données rélles et les simulations est obtenu pour une coupure sur le
parametre A, tel qu’il soit supérieur & —5.5, comme montré Figure 5.20. Cette valeur est
corroborée avec les distributions en T3, repésentées Figure 5.22. En effet, I’accord sur les
distributions en T3 devient raisonnable des que A > —5.5, bien qu’il ne soit pas parfait.
En particulier, on peut noter que le nombre de T3 par événement semble étre surestimé
dans la simulation. Finalement, le meilleur compromis entre ’optimisation effectuée
afin d’obtenir la meilleure sensibilité et la contrainte sur le parametre A afin que les
simulations reproduisent au mieux les données réelles, conduit a choisir la coupure de
qualité a A > —5.5.

Ainsi, la meilleure sensibilité, & 90 % de niveau de confiance, sur le domaine de
vitesse § = [0.775,0.995], est définie avec les conditions A > —5.5 et T3 > 110. Apres
avoir appliquées ces coupures de sélection, environ 1.07 événements de bruit de fond
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F1G. 5.20 — Comparaison des distributions du facteur de qualité A, pour des événements reconstruits
montants (cos(fzen) > 0) entre les simulations de muons atmosphériques descendants (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu) et descendants (vert), et le lot de données réelles (noir),
en utilisant le détecteur “réel” a 12 lignes. La ligne violette représente le nombre total dévénements
simulés.
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F1G. 5.21 — Comparaison des distributions du nombre de clusters, pour des événements reconstruits
montants (cos(fzen) > 0) entre les simulations de muons atmosphériques descendants (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu) et descendants (vert), et le lot de données réelles (noir), en
utilisant le détecteur “réel” a 12 lignes.

sont attendus (seulement des neutrinos atmosphériques montants). La sensibilité est
présentée Figure 5.23, pour un an de prise de donnée, et est comparée a la sensibilité
calculée avec un détecteur “idéal”.
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FI1G. 5.22 — Comparaison du nombre de clusters T3 pour des événements reconstruits montants
(cos(0zen) > 0) entre les données simulées (rouge), et le lot de données réelles (noir), avec une coupure
sur le facteur de qualité A > —6.0 (gauche) et A > —5.5 (droite), en utilisant le détecteur “réel” a 12
lignes.
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F1G. 5.23 — Sensibilité attendue (vert), & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopdles
magnétiques montants en fonction de leur vitesse, obtenue avec le détecteur “réel” a 12 lignes, aprés un
an de prise de données. Les résultats obtenus avec ’étude effectuée en utilisant le détecteur “idéal” a 12
lignes sont aussi montrés (orange), ainsi que les limites supérieures posées par différentes expériences.

La perte de modules optiques ne semble pas tellement affecter la sensibilité du
détecteur, excepté pour les monopoles les plus lents (5 = [0.725,0.775]), ce qui s’ex-
plique par une coupure plus forte sur le parametre A. Le tableau 5.3 résume les sensibi-
lités obtenues avec les deux détecteurs. Il montre de plus ’écart AS entre les sensibilités,
défini tel que :

_ Sx — SR

A
S S

(5.16)
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avec Sg la sensibilité du détecteur “réaliste” R, et Sx celle obtenue avec une configura-
tion X. Les résultats obtenus avec la configuration R sont donc pris comme référence ici.
Excepté pour la région 5 = [0.725,0.775], la différence relative entre les deux configura-
tions est inférieure a ~ 28 %, et la sensibilité attendue avec un détecteur “réaliste” est
légerement meilleure que celle attendue avec un détecteur “idéal”, pour les monopoéles
les plus rapides avec 3 = 0.90.

Configuration / § 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 0.99
Stacat (cm 2.8 Tsr 1) | 7210777 | 1.6.10°7 | 8.8.107° [ 5.9.10° " | 4.4.107° [ 3.9.10°®
Sheet (em 2.5 Tsr™ 1) [ 38107 [ 221077 | 9.6.107 8 | 5.8.107 " | 4.0.10°® | 3.4.10" %

Déviation
AS 809% | -281% | 84% [ 05% [ 108% [ 1466 % |

TAB. 5.3 — Comparaison des sensibilités, & 90% de niveau de confiance, attendues avec les détecteur
“idéal” et “réel” a 12 lignes, ce dernier étant pris comme référence dans le calcul de AS. Chaque colonne
correspond aux résultats obtenus pour un intervalle de vitesse.

De nombreuses modifications ont été apportées, durant 1’étude, sur les simula-
tions et/ou données réelles. La méme analyse a été réalisée pour les changements les
plus notables, et les sensibilités calculées peuvent étre considérées comme des erreurs
systématiques. Lorsque les sensibilités sont comparées dans la suite, la configuration
“réelle” R est considéré comme celle de référence.

5.3.7.2 Impact de I’alignement sur les données

Dans la section précédente, en raison de leur indisponibilité au moment de I’étude,
les informations relatives a I’alignement n’ont pas été utilisées lors de la reconstruction
du lot de données réelles. Ici, nous investiguons 'effet d’utiliser des données alignées,
qui peut modifier la forme des distributions, et changer I’accord entre les données
réelles et les simulations. L’alignement donne la position des étages, qui bougent en
fonction des courants marins, et est fournie par des hydrophones installés sur chacune
des lignes, elle est de plus complétée par ’orientation des modules optiques, fournie par
des instruments qui équipent chaque étage.

La Figure 5.24 montre la comparaison d’événements reconstruits montants entre les
simulations MonteCarlo, et le lot de données réelles alignées, en fonction du parametre
de qualité A. Sur ce graphique est aussi représentée la distribution en A obtenue avec le
lot de données non alignées. On peut noter que la nouvelle distribution, obtenue avec les
données alignées, a légerement changée, et que 1'accord entre les muons atmosphériques
simulés et les données réelles s’est dégradé, en tout cas au niveau de la normalisation. Il
devient alors nécessaire d’appliquer un facteur d’échelle « sur les muons atmosphériques,
dans le but d’obtenir des distributions compatibles.

Dans le but de définir le facteur d’échelle «, la distribution en A des données réelles

est divisée bin par bin, par la distribution des données MonteCarlo : §; = %
1
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F1G. 5.24 — Comparaison des distribution du facteur de qualité A pour des événements reconstruits
montants (cos(fzen) > 0), entre les muons atmosphériques simulés (rouge), les neutrinos atmosphériques
simulés montants (bleu) et descendants (vert), et le lot de données reconstruit avec alignement (noir)
et sans alignement (vert), en utilisant le détecteur “réel” & 12 lignes. La ligne violette représente le
nombre total des événements simulés.

Ensuite, une nouvelle distribution est obtenue, et est ajustée par une fonction po-
lynomiale de degré 0, dans le domaine qui nous intéresse —6.3 < A < —5.0. La valeur
obtenue est o ~ 2.14.

La distribution en A renormalisée de la simulation des muons atmosphériques est
montrée Figure 5.25 sur la fenétre de gauche. Un bon accord données réelles/simulées
est obtenue des que A > —6.1, ce qui est corroboré par la distribution du nombre
de clusters T3 par événement (fenétre de droite Figure 5.25), aprés avoir appliqué
la condition A > —6.1. La prise en compte de I'alignement dans les données réelles
améliore ’accord général avec les simulations.

Finalement, la meilleure sensibilité sur ’espace des parametres de coupure (A, T'3),
avec A > —6.1, est obtenue pour les conditions A > —6.1 et T'3 > 120, avec environ 0.98
événements de bruit de fond atmosphérique attendus par an. Le tableau 5.4 résume
les sensibilités résultantes, et montre 1’écart avec les résultats de référence obtenus
précédemment sans considérer ’alignement des données réelles dans la reconstruction.

Configuration / 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 0.99
Satignment (cm 2.5 Tsr 1) [ 691077 | 1.5.107 77 | 7.8.10° " | 5.1.10~® | 3.9.10"® | 3.5.10
AS 81.8% | -353% | -192% | -11.8% -2.3 % 117 %

TAB. 5.4 — Sensibilités attendues, & 90% de niveau de confiance, en considérant ’alignement dans
le lot de données réelles, en utilisant un détecteur “réel”. Les écarts AS entre ces sensibilités et celle
de référence, sans alignement sont affichés. Chaque colonne correspond aux résultats obtenus pour un
intervalle de vitesse.



5.3 La stratégie de reconstruction de Aart 131

Number of events
=
2

Number of events

a
=)
)

LALLL AL B L B B AL VB AL

I

P I
80 100
A T3 clusters

&
4
&
6.4
A
[}

F1G. 5.25 — Gauche : Comparaison des distributions du facteur de qualité A pour des événements
reconstruits montants (cos(6.en) > 0), entre la simulation de muons atmosphériques renormalisée par
le facteur d’échelle o ~ 2.14 (rouge), la simulation de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et
le lot de données avec alignement (noir), en utilisant le détecteur “réel” & 12 lignes. La ligne violette
représente le nombre total des événements simulés. Droite : Distributions du nombre de clusters T3
pour des événements reconstruits montants, pour les simulations (rouge), et le lot de données réelles
avec alignement (noir), apres avoir appliqué la condition A > —6.1.

Cette étude montre que 'effet sur les sensibilités attendues est important, notam-
ment pour les monopodles de plus faible vitesse, lorsque ’alignement est pris en compte.
Il faut cependant noter que l’application d’un facteur d’échelle, sur les muons at-
mosphériques simulés, est devenue nécessaire dans cette analyse. La Figure 5.26 montre
la sensibilité attendue, & 90 % de niveau de confiance, apres un an de prise de données,
déduit de cette analyse, et comparée a la précédente, qui est considérée comme celle
de référence. L’amélioration de la sensibilité, notamment pour de plus faibles vitesses,
malgré Papplication du facteur d’échelle, s’explique par la coupure plus lache imposée
sur la variable A.

5.3.7.3 Impact de la nouvelle acceptance angulaire

Durant I’analyse, de nouvelles mesures ont été effectuées afin d’améliorer la connais-
sance sur ’acceptance angulaire des modules optiques. Dans cette partie, seront inves-
tigués les changements liés a 1'utilisation de nouvelles simulations, prenant en compte la
nouvelle paramétrisation de I’acceptance angulaire [204], que nous appellerons “dic08”.
Les neutrinos atmosphériques descendants, apportant un bruit de fond quasiment in-
existant, ne sont pas pris en compte dans ce paragraphe.

La Figure 5.27 montre la distribution en A pour les événements reconstruits mon-
tants, provenant du lot de données non alignées, et des simulations Montecarlo de
muons et neutrinos atmosphériques, générées avec la nouvelle acceptance des OMs.
La distribution des données simulées avec ’ancienne acceptance angulaire est de plus
montrée, & titre de comparaison.

Le nombre d’événements simulés reconstruits montants est plus faible, entrainant un
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F1G. 5.26 — Sensibilité attendue (orange), & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopbdles
magnétiques montants en fonction de leur vitesse, obtenue en considérant I’alignement avec le détecteur
a 12 lignes “réel”, pour ANTARES apres un an de prise de données, et comparée aux limites supérieures
posées par les expériences AMANDA, MACRO et Baikal. La sensibilité de référence obtenue sans
considérer Ialignement avec le détecteur a 12 lignes “réel”, est aussi montrée pour comparaison (vert).
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F1G. 5.27 — Comparaison des distribitions du facteur de qualité A pour des événements reconstruits
montants (cos(0zen) > 0), entre les muons atmosphériques (rouge) et les neutrinos atmosphériques
(bleu) simulés en considérant la nouvelle acceptance angulaire “Dic08”, et le lot de données reconstruit
sans alignement (noir), avec le détecteur “réel” & 12 lignes. Les lignes violettes pleine et pointillée
représentent le nombre total d’événements simulés, en considérant respectivement la nouvelle et ’an-
cienne acceptance angulaire.

désaccord avec les données réelles. Un facteur d’échelle o peut étre de nouveau introduit,
afin de corriger la normalisation du MonteCarlo, comme cela a été décrit dans la section
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précédente. Un facteur o ~ 2.19 a alors été défini pour les muons atmosphériques. La
distribution résultante des muons simulés est montrée Figure 5.28, elle affiche un bon
accord entre les données réelles et les simulations a partir de A > —5.8.
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F1G. 5.28 — Comparaison des distributions du facteur de qualité A pour des événements reconstruits
montants (cos(0zen) > 0), entre les muons atmosphériques simulés renormalisés par le facteur d’échelle
a ~ 2.19 (rouge), les neutrinos atmosphériques simulés montants (bleu), en considérant la nouvelle
acceptance angulaire “Dic08”, et le lot de données réelles reconstruit sans alignement (noir), en utilisant
le détecteur “réel” a 12 lignes. La ligne violette représente le nombre total d’événements simulés.

La meilleure sensibilité est finalement trouvée pour A > —5.8 et T'3 > 110, attendant
environ 1.5 événements de bruit de fond aprés un an de prise de données. Le tableau 5.5,
ainsi que la Figure 5.29, résument la sensibilité obtenue, & 90 % de niveau de confiance,
et est comparée a celle de référence. Peu de différences sont a noter entre les deux,
excepté, une nouvelle fois, pour les vitesses plus faibles de monopoéles.

Configuration / 8 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 0.99
Spicos (em™ 2.5 Lsr™ 1) | 1.4.107° [ 2.0.10777 | 9.8.107 [ 6.2.107® | 4.4.107® | 3.9.107™®
Ecart p. r. a réf.

AS 629% | -98% | 25% [ 57% [ 108% | 147% |

TAB. 5.5 — Sensibilités attendues, & 90% de niveau de confiance, obtenue en utilisant la nouvelle
acceptance angulaire “Dic08” avec le détecteur “réel” a 12 lignes. L’écart AS entre ces sensibilités et
celles de référence obtenues avec l’ancienne acceptance est aussi montré. Chaque colonne correspond
aux résultats obtenus pour un intervalle de vitesse.
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F1a. 5.29 — Sensibilité attendue (orange), & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopéles
magnétiques montants en fonction de leur vitesse, obtenue avec la nouvelle acceptance angulaire “Dic08”
en utilisant le détecteur “réel” a 12 lignes, pour ANTARES apres un an de prise de données, et comparée
aux limites supérieures posées par les expériences AMANDA, MACRO et Baikal. La sensibilité de
référence attendue avec ancienne acceptance angulaire est aussi montrée pour comparaison (vert).

5.3.7.4 Impact du choix des variables discriminantes

Dans le processus de simulation, les temps morts des ARS sont fixés a des valeurs
par défault (c.f. §1.5.1). Cependant, en réalité, le temps mort des ARS entre deux hits
peut augmenter lorsqu’un photomultiplicateur est illuminé par un tres grand nombre de
photo-électrons, impliquant la perte de ceux arrivant durant le temps mort. Cette perte
de photo-électrons, difficile & quantifier, peut mener a des différences sur le nombre de
L1 (et donc de T3) créés par le passage d'un événement, entre les simulations et les
données réelles. Cette caractéristique fut soulignée lors de diverses discussions, et une
étude de I'impact sur la sensibilité, par 1'utilisation d’une variable indépendante aux
temps morts des ARS, a été effectuée. Cette variable a été définie comme le nombre
d’étages inclus dans les clusters T3, elle est appelée LC'M. Cette définition prévient,
en effet, le fait de compter deux fois le méme étage, et est donc indépendante du temps
mort des ARS. Cependant, cela implique une perte d’information, et devrait diminuer
la sensibilité attendue, tout en améliorant ’accord entre les données réelles et simulées.

Comme montré dans ’étude menée avec le détecteur “réel”, la coupure de qualité
A, dans ce cas, est choisie supérieure a —5.5. Elle permet un bon accord entre les
événements reconstruits montants, provenant des données réelles et de la simulation,
pour les distributions du nombre de LC'M, comme montrée Figure 5.30.

Ensuite, Poptimisation du facteur de réjection a été réalisée, donnant la meilleure
sensibilité, & 90 % de niveau de confiance, pour un nombre d’étages touchés supérieurs a
45, et pour laquelle nous attendons environ 3.0 événements de bruit de fond neutrinos
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F1G. 5.30 — Comparaison des distributions du nombre de LOM pour des événements reconstruits
montants (cos(0zen) > 0) entre les données simulées (rouge) et le lot de données réelles (noir), apres
avoir appliqué une coupure sur le facteur de qualité A > —5.5, en utilisant le détecteur “réel” a 12
lignes.

par an. Le tableau 5.6 résume les résultats, et la Figure 5.31 illustre la sensibilité
obtenue. Comme attendue, ’analyse perd en sensibilité avec 1'utilisation du nombre
d’étages a la place du nombre de clusters T3 lors de I'optimisation de la sensibilité, en
raison d’une légere perte d’information.

Configuration / 3 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 0.99
Stoem (em™2.s Lsr™h) [ 111077 [ 341077 | 1.2.1077 [ 7.1.107" | 4.9.107F | 4.2.107™®
Ecart p. r. a réf.
AS 1891% | 531% | 271% [ 21.8% [ 218% [ 235% |

TAB. 5.6 — Sensibilités attendues, & 90% de niveau de confiance, avec le détecteur “réel” & 12 lignes,
obtenues en utilisant le nombre de LCM, au lieu du nombre de clusters T3 en tant que variable
discriminante. L’écart AS entre ces sensibilités et celles de référence obtenues avec les clusters T3 est
aussi montré. Chaque colonne correspond aux résultats obtenus pour un intervalle de vitesse.

5.3.7.5 Contamination d’OMs scintillitants

Des problemes de modules optiques scintillants ont été observés dans le détecteur
a plusieurs reprises. En effet, par certains processus d’ionisation, les photomultiplica-
teurs peuvent émettre une grande quantité de lumiere, et donc apparaitre comme des
événements trés lumineux dans ANTARES, comme cela est montré Figure 5.32. L’ob-
jectif de cette partie est de s’assurer que ces événements ne puissent étre vus comme
des monopoles magnétiques, apres I’application des criteres de sélection.

Une grande partie des runs contenant ces modules optiques scintillants ont pu étre
isolés, cependant il est possible que certains d’entre eux soient passés entre les “mailles
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F1a. 5.31 — Sensibilité attendue (orange), & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopdles
magnétiques montants, obtenue en utilisant le nombre de LC'M, au lieu du nombre de clusters T3 en
tant que variable discriminante, avec le détecteur “réel” a 12 lignes, pour ANTARES apres un an de
prise de données, comparée aux limites supérieures posées par les expériences AMANDA, MACRO et
Baikal. La sensibilité de référence attendue en utilisant les clusters T3 est aussi montrée (vert).

du filet”. Afin de se prévenir de cette possibilité, des coupures suffisamment fortes sont
nécessaires pour éliminer ces événements. Le run 36666 a été étiqueté comme contenant
un module optique scintillant. Aprés avoir identifé le module optique “défaillant” placé
sur ’étage 17 de la ligne 7, au milieu du détecteur, nous avons décidé d’étudier si les
événements “factices” peuvent effectivement étre identifiés comme des monopdles.

La Figure 5.33 nous permet d’avoir une idée de l'intensité de la lumiere émise par
un module optique scintillant, avec le nombre de clusters T3 détectés par événement
reconstruit montant dans le run 36666. En raison de la quantité impressionnante de
clusters T3 détectés, ces événements sont facilement identifiables, avec environ 150
événements ayant chacun produit environ 700 T3.

Les événements identifés sur la Figure 5.33 vont passer sans problemes les coupures
sur le nombre nécessaire de T3 de 110, défini dans I’étude avec le détecteur “réel”. Il
devient donc important de regarder le facteur de qualité A des événements provenant
du module optique scintillant. La distribution en A des événements étiquetés comme
scintillants est montrée Figure 5.34. Comme nous pouvions 'attendre, ces événements
ne sont pas reconstruits avec de tres bonnes valeurs de A, qui sont toujours inférieures
a—7.

En définitive, aucun événement scintillant ne subsiste apres la coupure de sélection
appliquée sur A, ot A > —5.5. Ainsi, étant donné qu’un lot d’environ 150 événements
n’a pas passé les critéres de sélection, et que le module optique scintillant a été choisi au
milieu du détecteur, nous pouvons faire I’hypotheése que les coupures appliquées dans
Panalyse, utilisant la stratégie de “Aart”, sont suffisamment discriminantes pour rejeter
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FI1G. 5.32 — Représentation graphique d’un événement reconstruit sur 12 lignes, et provenant d’un
module optique scintillant placé sur ’étage 17 de la ligne 7. Chaque fenétre correspond a une ligne,
avec l'axe des abscisses le temps (ns) et 'axe des ordonnées la hauteur des modules optiques. Chaque
croix correspond a un hit sur un module optique, et les couleurs a leur amplitude.

les événements non souhaités.

5.4 Stratégie de reconstruction BBfit

Dans ’analyse précédente, nous avons choisi d’utiliser I'algorithme de reconstruction
basé sur la stratégie de Aart. Cependant, il existe une seconde stratégie, appelée BBfit,
et communément utilisée, & présent, dans ANTARES, pour la recherche de flux diffus.
Le but de cette section est de comparer les sensibilités atteintes par les deux stratégies,
pour plus de fiabilité sur les résultats finaux attendus.

5.4.1 Algorithme de reconstruction

BBfit [180] est une méthode de reconstruction robuste, qui produit des résultats
sans positionnement précis des étages. Les lignes du détecteur sont, en effet, considérées
comme des lignes verticales dans ’espace. Sa stricte sélection des hits procure une tres
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F1G. 5.33 — Distribution du nombre de clusters T3 détectés pour des événements reconstruits mon-
tants dans le run 36666, contenant un module optique scintillant sur létage 17 de la ligne 7.
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F1G. 5.34 — Distribution du facteur de qualité A pour des événements reconstruits montants provenant
du module optique scintillant du run 36666.

bonne séparation des événements montants et descendants, tout en gardant une bonne
efficacité.

Sélection des hits

Dans BBfit, un étage est per¢u comme un point centré sur une ligne, la géométrie
des trois modules optiques est ignorée.
Avant de débuter la sélection des hits, les calibrations en temps et en charge du
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détecteur sont appliquées. Tout d’abord, la sélection des hits commence en considérant
tous les coups enregistrés dans la fenétre en temps de 2.2 ps. Seul un hit par étage est
autorisé dans la procédure d’ajustement. Le traitement suivant est donc appliqué en
premiere étape :

— Tous les hits ayant été enregistrés sur le méme étage, sont ordonnés en temps,
sans considérer le module optique correspondant.

— Les hits espacés temporellement de moins de 20 ns sont fusionnés, et les am-
plitudes sont additionnées. Le temps de référence devient alors celui du premier
hit.

— Quand des hits provenant de différents modules optiques sont fusionnés, un bonus
de 1.5 photo-électrons est donné.

Dans la suite, seront appelés “hits”, aussi bien les hits seuls, que les hits fusionnés.

Pour continuer, il est nécessaire d’introduire les conditions “L1” et “T3” définies
dans BBfit. Un L1 est défini comme un hit de large amplitude supérieure a 2.5 photo-
électrons, privilégiant donc les hits fusionnés, qui passeront la plupart du temps ce
critere.

Un T3 est défini ici par la coincidence de 2 L1 sur deux étages adjacents, dans une
fenétre en temps de 80 ns, ou dans une fenétre de 160 ns pour deux étages étant séparés
par un étage entre les deux.

Dans I'étape de sélection suivante, seules les lignes contenant au moins un T3 sont
considérées, afin de prévenir 'utilisation de hits isolés pouvant provenir du bruit de
fond. Ces T3 deviennent les hits de référence, et des hits supplémentaires sont ajoutés
en appliquant une sélection exclusivement basée sur I'information du temps d’arrivée
par rapport aux T3.

Enfin, avant de commencer la procédure d’ajustement, seuls les événements dont
cinq hits ont été sélectionnés sont gardés. Cette condition est nécessaire afin que le
nombre de degrés de liberté soit suffisant pour un ajustement multilignes.

Procédure d’ajustement d’une trace

Dans BBfit, la trajectoire d’une particule est considérée comme une droite dans ’es-
pace, voyageant a la vitesse de la lumiere ¢ dans le vide, et émettant un cone de lumiere
Cherenkov. L’algorithme est basé sur une procédure de minimisation des résidus tem-
porels par la méthode des moindres carrés. Il est donc nécessaire d’estimer le temps
d’arrivé des photons sur les modules optiques. Pour cela, Il faut introduire les pa-
rametres requis pour la description de la trace d’une particule traversant le détecteur.
A un temps to, une particule va passer par un point § = (¢z+ 9y, q-), et voyager dans
la direction 9. Le vecteur ¥ est défini par deux parametres, le cosinus de ’angle d’inci-
dence azimutal v,, et le cosinus de 'angle d’incidence zenithal v,. La trace peut ainsi
étre paramétrée par 5 parametres tels que :

p(t) = qlto) + c(t — to)v. (5.17)
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En considérant une ligne verticale (0,0, z), nous pouvons exprimer le point minimal
d’approche z. de la trace par rapport a la ligne suivant I'axe vertical :

qz — 'Uz((j 17)

e =T o2 (5.18)
La particule passe en ce point au temps minimal d’approche
q:v: — (7 V)
te =ty + ————, 5.19
SRR () (19
a la distance minimale d’approche
de = \Jp2(te) + PR(te) + (pa(te) — 2% (5.20)

Etant donné que quelque soit 'azimut d’une trace, cette derniere est vue de fagon
invariante, la trace d’une particule peut maintenant étre définie par les 3 parametres
d’approche minimale de la trace z., t., d., et par le cosinus de l’angle d’incidence
zénithal v,. Cependant, I’ajustement d’une trace requiert des variables relatives aux
photons émis par le passage de la particule incidente. Les fonctions utilisées concernent
le temps d’arrivée t, des photons sur les OMs, la longueur du chemin traversé d,, et
leur inclinaison par rapport a la ligne verticale 6.,. Ils s’expriment selon :

dy(2) = \/dg (2= 2P0 =) (5.21)

5in20,,
1
by (2) = (te = to) + — (= = 2Jvs — costl x d,(2)) + icgdy(z). (5.22)
Z— Ze

cosf(z) = (1 —v2)

z

() + v, X cosb,. (5.23)
Le temps d’arrivée des photons Cherenkov émis par une particule voyageant a la vitesse
de la lumiere ¢, a un angle Cherenkov cosf. = 1/n4, a ainsi été défini en fonction des
variables caractérisant une trace, avec ng ~ 1.35 l'indice de réfraction de phase du
milieu traversé, et avec ngy ~ 1.38 son indice de réfraction de groupe’. Le premier terme
correspond au temps mis par la particule entre le point d’approche minimum et le point
d’émission, le deuxieme terme est le temps de référence, le troisieme terme correspond,
quant a lui, au temps mis par le photon entre son point d’émission et I’étage. Comme
nous le verrons, la fonction cosf.,(z) sera utilisée dans la minimisation de x?, et sera
reliée & la charge des hits détectés.

Comme pour un ajustement standard de y?, la fontion d’ajustement Q dépend
des résidus temporels, c’est a dire de la différence entre le temps d’arrivé théorique

"On peut noter que dans P’algorithme BBfit, ’approximation ne = ng = 1.38 est utilisée.
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des hits, et celui détecté. Cependant, afin d’améliorer I’ajustement, et notamment de
pouvoir séparer plus aisément les particules montantes des descendantes, un terme
supplémentaire a été ajouté dans la fonction, dépendant de ’amplitude et de la distance
minimale d’approche théorique de la trace :

Nhit

1?2 ala
Q= Z[(t” 0;’) 1 dad(dy), (5.24)
i=1 ?

<a>dy

o; correspond a ’erreur sur le temps d’arrivée des hits. Elle est posée a 10 ns pour des
hits dont la charge est supérieure a 2.5 pe, et a 20 ns sinon. La Figure 5.4, qui montre
la densité de probabilité des résidus temporels, sans considérer le bruit de fond, étaye
le choix de 10 ns d’erreur. Le fait d’appliquer différentes erreurs sur le temps d’arrivée
des hits a pour effet de donner un poids plus important aux hits de large amplitude
dans 'ajustement.

Le second terme est plus technique, il apporte une pénalité pour une large amplitude
combinée & une grande distance d’approche minimale. a(a;) est fonction de 'amplitude
du hit 7, & laquelle une saturation artificielle est introduite. De plus, cette amplitude a
été corrigée de manieére a prendre en compte grossierement ’acceptance angulaire des
OMs, tel que :

!
a(a;) = —2% (5.25)
w/a% + a?
avec )
/ a;
= 5.26
i cosf, + 1 ( )

En plus de la saturation artificielle introduite sur la charge de ag = 10 pe, une limite
minimale sur la distance traversée par les photons a été appliquée telle que :

d(dy) = \/d? + &2, (5.27)

avec d; = 5 m la distance minimale.

Le dénominateur du deuxieme terme de 1’équation 5.24 est fonction de 'amplitude
moyenne des hits détectés <a>, définie tel que

1 /
<a> = E a;, 5.28
Nhit < (5.28)

et d’un facteur de normalisation dy = 50 m, servant a obtenir des poids comparables
entre les deux termes de 1'équation (5.24).

Finalement, a partir de la valeur () minimum trouvée par ’algorithme d’ajustement,
la variable de qualité tx? est définie, telle que :

X = —— (5.29)
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avec Ngq le nombre de degré de liberté utilisé lors de ’ajustement de la trace incidente,
s’exprimant :
Naai = Npit — Npi, (5.30)

ou NNy est le nombre de parametres libres dans I’ajustement. Pour un événement mul-
tiligne, il est de 5, alors que pour un événement reconstruit sur une seule ligne, il est
de 4, Pazimut étant dégénéré.

Procédure d’ajustement d’une source ponctuelle

Un second ajustement est appliqué dans ’algorithme. Il consiste a reconstruire un
événement comme un point lumineux sphérique. Contrairement a une trace de parti-
cule, un point lumineux est une source ponctuelle de lumiére, qui va émettre un seul
flash, & un moment donné, supposé isotrope. Le modele de point lumineux ne s’ap-
plique pas seulement a la lumiere artificielle, telle que celle provenant de LED beacon,
mais aussi a la lumieére provenant de gerbes hadroniques et électromagnétiques, dont
I’extension est bien plus petite que ’échelle du détecteur. Un point lumineux est défini
par 4 parametres, sa position ¢ = (qz, gy, qz), et son temps ty d’émission. Il est alors
possible de faire une analogie directe avec les parametres d’approche minimale :

te =t0, 2c = qz, €t dc = \/qa2;+%3~

Le point lumineux est ainsi défini totalement par 3 parametres par rapport a une
ligne. Et, une nouvelle fois, par analogie avec la trace d’une particule, 'ajustement sera
dépendant des trois fonctions :

dy(2) = VA2 + (z — ¢.)?. (5.31)

t.(2) = to + %dy(z). (5.32)
Z—Qq;
cosb(z) = i) (5.33)

La fonction d’ajustement () est identique a celle utilisée par la reconstruction de
trace, afin que le parameétre de qualité bx? de I’ajustement de point lumineux soit
comparable & ty2.

5.4.2 Détermination des variables discriminantes

Pour cette analyse, les simulations prenant en compte "acceptance angulaire “dic08”
ont été utilisées. Comme cela a été fait dans le paragraphe §5.3.3, il est nécessaire de
définir les variables discriminantes a utiliser, afin d’isoler les monopdles magnétiques des
événements de bruit de fond atmosphérique. La premiere coupure de sélection concerne
I’angle zénithal reconstruit, tel que seuls les événements reconstruits montants sur au
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moins deux lignes soient gardés. La Figure 5.35 montre la distribution de I’angle zénithal
pour des événements reconstruits sur au moins deux lignes, pour des simulations de
muons et neutrinos atmosphériques, comparées aux données réelles sur la fenétre de
gauche, et pour des monopodles magnétiques simulés dans différents domaines de vitesse
sur la fenétre de droite.

Number of events
Number of events

S R R R B T | Ll et |
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 20 40 60 80 100 120 160 180
zenith zenith

F1G. 5.35 — Gauche : Distribution de I’angle zénithal reconstruit pour les simulations de muons
atmosphériques (rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour le lot de données réelles
(noir), reconstruits sur au moins deux lignes. Droite : Distribution de 1’angle zénithal reconstruit pour
des monopdles magnétiques simulés montants dans les intervalles de vitesse 8 = [0.725,0.775] (violet),
B = [0.825,0.875] (noir) et 8 = [0.975,0.995] (vert), reconstruits sur au moins deux lignes.

Deux ajustements sont appliqués dans la stratégie de BBfit, un ajustement de point
lumineux, utile pour éliminer des événements multimuons, et un ajustement de trace,
comme détaillé dans la section précédente, leurs parametres de qualité respectifs étant
désignés par bx? et tx2. Ceci permet de définir une coupure de qualité intéressante,
consistant a privilégier la reconstruction de trace plutot que la reconstruction de point
lumineux, en requérant tx? < bx?. Les événements restants sont illustrés Figure 5.36,
qui représente les distributions en tx? des événements atmosphériques simulés comparés
au lot de données réelles sur la fenétre de gauche, et pour des monopoles magnétiques
sur la fenétre de droite.

Tout comme dans ’analyse précédente, I'une des variables discriminantes sera le
facteur de qualité de la stratégie de reconstruction ty?, qui représente un bon potentiel
discriminatoire pour les monopodles, notamment pour ceux dont la vitesse est proche
de celle de la lumiere. Par ailleur, le deuxieme parametre discriminant, va concerner
la quantité de lumiere détectée. Deux variables sont disponibles en sortie de la recons-
truction, le nombre d’étages utilisés lors de ’ajustement, appelé “nhit”, et ’amplitude
totale enregistrée des hits utilisés dans ’ajustement. L’amplitude étant encore peu
fiable, car trop dépendante du bruit de fond, nous avons choisi de seulement considérer
le nombre d’étages en tant que variable discriminante pour la recherche de monopdles.
La Figure 5.37 montre les distributions normalisées des événements de bruit de fond
atmosphérique, et des monopoles magnétiques en fonction de la variable nhit. On re-
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F1G. 5.36 — Gauche : Distribution du paramétre de qualité tx? pour des événements reconstruits
montants sur au moins deux lignes, pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de neutrinos
atmosphériques montants (bleu), et pour le lot de données réelles (noir), avec la condition tx? < by?.
Droite : Distribution du parameétre de qualité tx? pour des monopdles reconstruits montants sur au
moins deux lignes, et simulés montants dans les intervalles de vitesse 3 = [0.725,0.775] (violet), 8 =
[0.825,0.875] (noir) et 3 = [0.975,0.995] (vert), avec la condition tx? < bx?.

marque que cette variable apporte un grand pouvoir discriminant a 1’analyse.
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F1G. 5.37 — Distribution normalisée de la variable nhit pour les simulations de muons atmosphériques
(rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu) et de monopéles magnétiques simulés dans les
intervalles de vitesse 8 = [0.775,0.825] (violet) et 8 = [0.975,0.995] (vert), reconstruits montants sur
au moins deux lignes, avec la condition tx? < by?.
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5.4.3 Comparaisons données réelles/simulées

Comme on a pu le voir dans la section §5.3.7 avec 'utilisation de ’acceptance angu-
laire “dic08”, il devient nécessaire d’appliquer un facteur d’échelle sur les simulations
de muons atmosphériques, afin d’obtenir un accord raisonnable entre les données réelles
et les données simulées. Ainsi un facteur de correction de ~ 1.97 a été défini a partir
des distributions en ty?, sur un domaine raisonnable tx? < 20. La Figure 5.38 montre
la distribution en tx? pour des neutrinos atmosphériques simulés et le lot de données
réelles, ainsi que pour des simulations de muons atmosphériques renormalisés par le
facteur de correction.
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F1G. 5.38 — Distribution du parametre de qualité tx? pour les simulations de muons atmosphériques
renormalisées par le facteur d’échelle a ~ 1.97 (rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et
pour le lot de données réelles (noir), reconstruits montants sur au moins deux lignes, avec la condition
tx* < bx?.

On observe, dans les distributions de ¢y? un bon accord entre les données réelles
et les simulations deés que tx? < 8, ce qui est corroboré par les distributions en nhit,
Figure 5.39, obtenues aprés avoir appliqué cette condition.

5.4.4 Optimisation des variables discriminantes

Maintenant que les parameétres discriminants ont été définis, il ne reste plus qu’a
définir le jeu de coupure qui optimise la sensibilité sur le flux de monopdles magnétiques.
De méme que dans le paragraphe §5.3.5, le jeu de coupure sur les variables (tx?2, nhit) est
tout d’abord optimisé pour chacun des 6 domaines de vitesse des monopoles simulés.
Puis un seul couple est choisi, tel que fiz::g)'.?97755760.é9295?] S(i) soit minimum, avec S(i) la
sensibilité pour un domaine de vitesse ¢ donné, toujours dans l'idée d’optimiser les
coupures pour un flux plat de monopoles entre 5 = 0.775 et 8 = 0.995. La Figure
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F1G. 5.39 — Distribution de la variable nhit pour les simulations de muons atmosphériques renorma-
lisées par le facteur d’échelle (rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour le lot de
données réelles (noir), reconstruits montants sur au moins deux lignes, avec la condition tx* < bx?, et
apres avoir appliqué la condition tx? < 8.

5.40 donne un apercu de I’espace des parametres de coupure (tx?, nhit) dans lequel la
sensibilité évolue pour un domaine de vitesse 5 = [0.975,0.995], et montre clairement
un minimum aux alentours de nhit ~ 80 et ty? ~ 10.
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F1G. 5.40 — Espace des paramétres de coupures (tx?, nhit), dans lequel la sensibilité évolue pour des
monopdles simulés dans l'intervalle de vitesse 8 = [0.975,0.995].

Ainsi, la meilleure sensibilité intégrée sur Uintervalle § = [0.775,0.995] et pour
tx? < 8, pour lequel on a un bon accord entre les données réelles et les simulations, est
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obtenue en appliquant les critéres tx? < 8 et nhit > 60.

5.4.5 Sensibilité attendue

Finalement, apres avoir appliqué les coupures sur les variables discriminantes, définies
dans la section précédente, environ 1.6 événements de bruit de fond neutrinos sont at-
tendus apres un an de prise de données. Le tableau 5.7 et la Figure 5.41 résument les
sensibilités, & 90 % de niveau de confiance, obtenues pour chaque domaine de vitesses
avec BBfit, et les comparent aux valeurs obtenues avec ’analyse de “référence” utilisant
la stratégie de Aart. Les différences entre les sensibilités sont inférieures a ~ 15 % dans
le domaine 3 = [0.775,0.995].

Configuration / 3 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 0.99
Sprrit (cm™ 2.5 Tsr ) 5.1.1071% [ 2310777 | 9.1.107® | 5.6.107® | 4.3.107® | 3.9.10°®
Saartaras (cm 2.5 Tsr ) | 3.8.107° [ 221077 [ 9.6.10 " | 5.8.10 " | 4.0.10 ' | 3.4.10° ®
Ecart p. r. a réf.
AS 35.28% [ 455% [ 521% | -345% | T5% | 14T % |

TAB. 5.7 — Sensibilités attendues, & 90% de niveau de confiance, en utilisant I’algorithme de recons-
truction BBfit. L’écart AS de ces sensibilités par rapport a celles de référence obtenues avec la stratégie

de Aart est montré.
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F1G. 5.41 — Sensibilité attendue (orange), & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopdles
magnétiques montants en fonction de leur vitesse, obtenue avec la stratégie de reconstruction BBfit,
pour ANTARES apreés un an de prise de données, comparée aux limites supérieures posées par les
expériences AMANDA, MACRO et Baikal. La sensibilité de référence obtenue avec la stratégie de Aart

est aussi montrée pour comparaison (vert).
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5.4.6 Modules optiques scintillants

De méme que pour Ianalyse utilisant la stratégie de “Aart”, il est intéressant et
nécessaire de connaitre le nombre d’événements, s’il en est, qui passeraient les coupures
définies avec ’algorithme de reconstruction BBfit, et qui proviendraient de modules
optiques scintillants. De nouveau, le run 36666, étiqueté comme contenant un module
optique scintillant, a été choisi. Apres avoir exécuté ’algorithme BBfit sur le run 36666,
nous notons qu’aucun événement, identifiable comme provenant du module optique
scintillant, n’est reconstruit comme montant. Cependant, afin de s’assurer qu’aucun
de ces événements, s’ils étaient reconstruits montants, ne passeraient les criteres de
sélection définis, nous pouvons regarder la Figure 5.42, qui montre le nombre d’étages
nhit utilisés lors de I'ajustement, par événement, sans appliquer de coupures sur ’angle
zenithal de reconstruction. Sur ce graphique est aussi montrée (en noir) la distribution
obtenue, en demandant que le parametre de qualité de la trace ty? soit meilleur que le
parametre de qualité de point lumineux by?, i.e. apreés avoir appliqué tx? < by?2.
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F1G. 5.42 — Distribution de la variable nhit pour les événements reconstruits du run 36666, contenant
un module optique scintillant, avant (rouge) et aprés (noir) avoir appliqué la condition tchi2 < bchi2.

L’amoncellement d’événements provenant du module optique scintillant est facile-
ment identifiable (~ 270 événements) sur la droite de la distribution, avec un nombre
d’étage centré sur environ 180 nhit. Ces événements disparaissent avec la condition
tx? < bx?, corroborant le fait que les événements provenant de modules optiques scin-
tillants sont bien décrit comme des événements de type “points lumineux”.

En conclusion, nous pouvons faire 'hypothése que, méme si des événements étaient
reconstruits comme montants, la coupure tx?> < by? les éliminerait, et ainsi aucun
de ces événements ne devrait étre identifié comme monopole magnétique, en sortie de
I’analyse.
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5.5 Conclusion

Les analyses présentées dans ce chapitre sont basées sur I'utilisation des algorithmes
de reconstruction de traces usuels de la collaboration ANTARES. Ces algorithmes étant
optimisés pour reconstruire la trace de particules voyageant a la vitesse de la lumiere,
ces analyses ne sont sensibles que pour la recherche de monopoéles magnétiques dont
la vitesse est proche de celle de la lumiere, et en-dessous de 8 ~ 0.75 les sensibilités
atteintes ne sont plus compétitives. Les études ont été menées avec deux stratégies
de reconstruction, la stratégie de Aart et la stratégie BBfit. Durant ’analyse effectuée
avec la reconstruction de Aart, de nombreuses modifications ont été apportées et ont été
prises en compte dans les calculs de sensibilités, avec par exemple 1'utilisation des infor-
mations relatives a la position des modules optiques (alignement) dans le lot de données
réelles, montrant des écarts relatifs de I'ordre de ~ 15% avec et sans ces modifications.
De plus, la comparaison des sensibilités obtenues avec 'utilisation de la stratégie de
Aart et de la stratégie BBfit (c.f. Figure 5.41), affiche des résultats équivalents. On
a pu cependant noter les meilleurs accords entre données réelles et données simulées
obtenus avec la reconstruction BBfit, justifiés notamment par sa faible dépendance au
bruit de fond environnant, grace a une sélection stricte des hits a utiliser dans ’ajus-
tement. D’hors et déja, les résultats obtenus apres un an de prise de données intégrées
d’ANTARES permettraient d’améliorer la sensibilité attendue sur le flux de monopdles
magnétiques d’'un facteur dix par rapport aux contraintes mondiales actuelles.

Le but de I'analyse présentée dans le chapitre suivant, sera de récupérer les mo-
nopoles magnétiques plus lents, notamment émettant de la lumiere en dessous du seuil
Cherenkov, par 'implémentation de la vitesse de la particule incidente en parametre
libre dans I'une des deux reconstructions présentées précédemment.






Chapitre 6

Recherche de monopodles
magnétiques en-dessous du seuil
Cherenkov

Dans le chapitre précédent, la recherche de monopoles magnétiques a été optimisée
pour des vitesses supérieures a G ~ 0.8. Les reconstructions utilisées habituellement
dans ANTARES, qui permettent de reconstruire la trace des muons, sont définies pour
des particules voyageant a la vitesse de la lumiere, et émettant un céne de photons
Cherenkov a un angle de ~ 42°. On comprend donc le décroit de sensibilité de la
premiere analyse vis a vis des monopoéles de faible vitesse, moins bien reconstruits par
les algorithmes.

Afin d’étre sensible a ces monopdles de plus faible vitesse, la méthode employée a
consisté a modifier I'une des deux reconstructions présentées dans le chapitre précédent,
afin d’y inclure la vitesse de la particule incidente en tant que parametre libre supplémen-
taire.

6.1 Modification de la reconstruction

6.1.1 Choix de la reconstruction

Dans le chapitre précédent, nous avons vu que deux stratégies de reconstruction

étaient utilisées usuellement dans ANTARES :

— La stratégie de Aart qui est divisée en plusieurs étapes, et est basée principale-
ment sur une maximisation de vraisemblance a partir de distributions de résidus
temporels. Cette reconstruction offre une résolution angulaire de ~ 0.3° pour
des neutrinos d’énergie supérieure a ~ 10 TeV, lorsque 'alignement des lignes et
I’orientation des OMs sont pris en compte.

— L’algorithme de reconstruction BBfit, qui est basé sur la méthode des moindres
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carrés, fonction des résidus temporels des hits produits dans le détecteur. Il offre
une résolution angulaire de 1 a 2° pour des neutrinos d’énergie supérieure a ~ 10
TeV, et ne prend pas en compte les informations concernant ’alignement des
lignes, ni l'orientation des OMs.

Pour cette nouvelle analyse, ’algorithme BBfit a été choisi car il répond a plusieurs
criteres importants. La sélection des hits appliquée par BBfit est beaucoup plus stricte,
et rend la reconstruction peu sensible au bruit de fond environnant [205], contrairement
a la reconstruction de Aart, dont les fonctions densités de probabilité, optimisées pour
un taux de 60 kHz de bruit de fond, dépendent de I’amplitude du hit regardé. De plus,
en flux diffus, comme la recherche de monopdles magnétiques se fait en analyse de flux
diffus, la résolution angulaire de BBfit peut étre considérée comme suffisante.

Nous verrons cependant que la difficulté majeure réside dans la non-utilisation de
fonctions de densité de probabilité, rendant difficile ’estimation des résidus temporels
des hits produits par les §-électrons. En effet, la distribution angulaire d’émission des
photons Cherenkov produits par les §-électrons par rapport a la trajectoire du monopole
incident est, contrairement & la lumiere Cherenkov directe, tres étalée (c.f. Figure 6.1).
Dans le paragraphe suivant seront décrites les différentes étapes qui ont été nécessaires
afin d’inclure la vitesse des particules incidentes comme variable d’ajustement.
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F1G. 6.1 — Distributions angulaires des photons Cherenkov émis par les §—électrons, avec la prise
en compte des multiples diffusions des électrons dans 1’eau, pour différentes vitesses de monopoles
magnétiques.
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6.1.2 Modifications apportées

Différentes parties de I’algorithme BBfit ont été modifiées afin de le rendre sensible
au passage des monopdles magnétiques, et afin de reconstruire leur vitesse incidente.
Dans cette section seront expliqués seulement les changements les plus significatifs.

Dans la sélection des hits, seule la définition du temps des clusters T3 a été mo-
difiée, passant de 80 ns a 100 ns, afin d’étre en accord avec la définition utilisée par le
déclencheur 2T3, et afin d’augmenter le nombre de hits utilisables pour la reconstruc-
tion, notamment ceux provenant des monopoles magnétiques (les photons produits par
les §-rays sont trés dispersés en temps).

Nous avons montré que l’algorithme de reconstruction de trace est basé sur un
ajustement de x?, par la minimisation d’une fonction @, fonction dépendante des résidus
temporels et d'un terme d’amplitude, telle que :

Nhit

—t;)? ala; ~y
Q _ Z [(tV a;z) + ( )d(d )]? (61)
=1 ?

<a>dy

avec, dans le premier terme, ¢, et ¢;, respectivement, les temps d’arrivée théoriques et
mesurés des hits, et o; 'erreur sur le temps d’arrivée des hits, posée a 10 ns pour des
hits dont la charge est supérieure a 2.5 pe, et a 20 ns sinon. Le deuxiéme terme apporte
une pénalité aux hits combinant une large amplitude, et une grande distance parcou-
rue, caractérisée par d(d,). Ce terme est dépendant de a(a;), une fonction dépendante
de 'amplitude mesurée a; du hit, corrigée pour prendre en compte, en premiere ap-
proximation, ’acceptance angulaire des modules optiques. Cette correction dépend de
I'angle cosf), d’incidence du “photon” sur le module optique.

Ainsi, comme cela a été vu précédemment paragraphe §5.4.1, la fonction @ est
dépendante de seulement trois fonctions :

1. Le temps d’arrivée du hit sur le module optique :
1
ty(2) = (te — to) + E((z — 2c)Vy — cosb X dy(2)) + %d,y(z)7 (6.2)

avec t., le temps d’approche minimale de la trace, tg un temps de référence, v,
I'angle zénithal d’incidence de la trace, ¢ la vitesse de la lumiere dans le vide, et
ng ~ 1.38 I'indice de réfraction de groupe de la lumiere dans I’eau de mer, pour
des longueurs d’onde entre 300 et 600 nm. z et z., respectivement, la hauteur de
I’étage touché et la hauteur de la trace a la distance minimale d’approche par
rapport a la ligne.

2. La distance parcourue par le photon incident :

4, (z) \/dg + (2 — 20)3(1 — 02)7 6.3)

5in20,.

avec d., la distance minimale d’approche de la trace.
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3. L’angle d’arrivée du photon incident :

cosl(z) = 1—02 Z_Zc+vz><cosﬁc. 6.4
()= (=) T (6.4)

Les parametres relatifs a la distance minimale d’approche de la trace sont exprimés pa-
ragraphe §5.4.1. Ces fonctions sont optimisées pour des particules simplement chargées,
voyageant a la vitesse de la lumiére ¢, et émettant de la lumiere Cherenkov & un angle
cosf. = 1/ng ~ 0.74, avec ng ~ 1.35 'indice de réfraction de phase de I'eau de mer.
Afin d’implémenter la vitesse en tant que parametre libre dans ces trois fonc-
tions, nous allons tout d’abord exprimer deux configurations différentes de maniere
indépendante. Une configuration, qui se rapporte aux monopdles voyageant a une vi-
tesse supérieure au seuil Cherenkov, et pour laquelle, en premiere approximation, ne
sera pris en compte que 1’émission Cherenkov directe, qui est bien plus intense que
I’émission indirecte produite par les d-électrons. La seconde configuration concernera
les monopodles dont la vitesse est inférieure au seuil Cherenkov.
— Pour une particule incidente avec une vitesse supérieure au seuil Cherenkov
G 2 0.74, les photons sont émis & un angle Cherenkov bien défini, qui s’ex-
prime comme cosf.(3) = 1/Bng. Le temps d’arrivée des photons change donc
avec I’angle d’émission des photons, mais aussi avec le temps mis par la particule
pour atteindre le point d’émission. L’expression (6.2) devient alors :

£(2) = (1o — to) + ﬂlc((z — 2)v — costl(9) x dy(2)) + "Ly, 8), (65)
avec cos.(3) variant de 1 & 0.74 pour, respectivement, une vitesse 5 de 0.74 & 1.

— Pour des photons émis par les d-électrons produits sur le passage d’un monopole,
langle d’émission est trés étendu, et donc beaucoup moins facile a définir (c.f.
Figure 6.1). L’une des fagons les plus simples est de choisir 'angle cos6,,,4, () pour
lequel le plus grand nombre de photons est émis pour chaque vitesse. L’expression
du temps d’arrivée des photons s’exprime :

ty(2) = (te = to) + = ((z — 2c)vz — cosbmaz(B) X dy(2)) + %d’y(z7ﬁ)7 (6.6)

1
Be
avec €oSOmaqz () entre ~ 0.93 et ~ 1 pour [ allant de 0.55 & 0.74.

L’angle cosf) d’émission des photons varie suivant la vitesse considérée, et modifie
donc la distance parcourue d,, et l'angle d’arrivée cosfl.,, qui deviennent fonction de
(. Les deux cas de figure présentés nous montrent le cas “idéal” que nous aimerions
pouvoir implémenter dans la reconstruction. Cependant, il est nécessaire de construire
une fonction cosf(3) continue, qui permet de joindre les deux régimes évoqués, et dont
les dérivées en chaque point ne sont pas trop élevées, afin d’éviter des problemes de
minima locaux lors de la procédure d’ajustement basée sur ’algorithme de minimisation
MINUIT [206]. Dans cet objectif, nous avons choisi d’utiliser une fonction spéciale f(x),
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appelée “sigmoide”, s’exprimant comme f(x) = He%m, avec A € R. Afin d’illustrer ce
type de fonction, cette derniere est représentée Figure 6.2, avec un coeflicient arbitraire

A= —b.

= 1
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F1G. 6.2 — Représentation de la fonction sigmoide avec un coefficient A = —5.

En se basant sur cette fonction spéciale, nous pouvons construire une fonction qui
se rapproche de la fonction “idéale” avec :

1 1

COSQ(Ig) 0.6 COSHmax(ﬂ)m + 60300(5)(1 - m), (67)

ou (g correspond au point de fusion des fonctions cos8,,q..(3) et cosf.(3), idéalement le
seuil Cherenkov. En pratique, il est nécessaire d’utiliser des fonctions sigmoides étalées,
afin d’éviter les minima locaux lors de 'ajustement. Ceci implique une déformation des
fonctions espérées. Les parametres tels que I'étalement des sigmoides, contraint par A,
la position exacte du seuil Gg, ainsi qu’un facteur de normalisation, ont été définis de
maniere empirique, par une série de tests, dans le but d’obtenir une reconstruction de
la vitesse la plus proche de la réalité, quelque soit la vitesse des monopoles magnétiques
incidents. La Figure 6.3 montre la fonction finalement utilisée afin de représenter ’angle
d’émission des photons sur tout le domaine de vitesse 5 = [0.55, 1]. Il est & noter que la
fonction a en fait été définie sur un domaine plus large dans le code, allant de g = 0.1
a 0 = 1.5, afin d’éviter des problemes “d’effets de bord” lors de I'ajustement.

De plus, parmi les modifications apportées a ’algorithme, on peut noter la prise
en compte du degré de liberté supplémentaire dans la définition du parametre de qua-
lité tx2, ainsi que le changement des erreurs sur le temps d’arrivé des hits dans la
fonction d’ajustement @). En effet, afin d’améliorer la reconstruction, notamment, des
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FIG. 6.3 — Représentation de la fonction utilisée pour représenter I’angle d’émission 6 des photons
par rapport & la direction du monopdle incident, en fonction de sa vitesse.

événements dont la vitesse est supérieure au seuil Cherenkov, il a été nécessaire d’aug-
menter le poids des hits de large amplitude, i.e. supérieure a 2.5 pe, pour donner une
importance plus grande aux photons Cherenkov directs par rapport aux photons émis
par les d-électrons. Ce changement a été aussi répercuté sur la fonction d’ajustement
de point lumineux, afin que les facteurs de qualité restent comparables.

6.1.3 Efficacité de reconstruction de la vitesse des monopdles magnéti-
ques

Pour plus de clarté pour la suite, nous désignerons par [, la vitesse simulée des
monopoOles magnétiques, et par (3, leur vitesse reconstruite. La reconstruction a été
optimisée avec des monopoles magnétiques simulés sur 10 domaines de vitesse allant
de § = 0.55 & B = 0.995. L’efficacité de reconstruction peut étre évaluée par deux
parametres, la résolution sur la vitesse reconstruite des monopdles, et le facteur de
qualité ty2.

La résolution sur la vitesse reconstruite des monopoles est définie comme la différence
entre la vitesse simulée 35 et celle reconstruite G, par 'algorithme. Elle est représentée
Figure 6.4, pour quatre domaines de J;, avec leur distribution respective de §,. Comme
on pouvait s’y attendre, la résolution sur la vitesse reconstruite est meilleure pour des
monopdles dont la vitesse est supérieure au seuil Cherenkov s = 0.74 et est de I'ordre
de AS ~ 0.003, alors qu’elle avoisine ASG ~ 0.025 pour des monopodles dont la vitesse est
inférieure au seuil Cherenkov. Cette différence s’explique par la moins grande dispersion
angulaire de la lumiere Cherenkov émise directement par les monopdles.
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F1G. 6.4 — Vitesses reconstruites 3, (colonne de gauche), et résolutions sur la vitesse reconstruite
définies par Bs — Br (colonne de droite), pour des monopoéles simulés dans les intervalles de vitesse
B = [0.525,0.575] (premiere ligne), 8 = [0.625,0.675] (deuxiéme ligne), 8 = [0.825,0.875] (troisieme
ligne) et 8 =[0.975,0.995] (quatrieme ligne).



158 Recherche de monopdles magnétiques en-dessous du seuil Cherenkov

Le facteur de qualité tx? des traces reconstruites donne de plus une information
quant & la qualité de la reconstruction. La distribution en tx? est illustrée Figure 6.5,
pour les quatres mémes domaines de vitesse de monopoéles simulés. De nouveau, on
constate que les distributions du facteur de qualité, obtenues en sortie de la reconstruc-
tion, sont tres étalées, et donc moins bonnes, pour des monopdles dont la vitesse est
inférieure a G5 ~ 0.74, alors qu’au dessus du seuil Cherenkov, le facteur de qualité tend
vers des valeurs plus raisonnables (tx? ~ 5). Il est d’hors et déja possible de remarquer
qu’il ne sera pas envisageable d’appliquer une coupure globale trés contraignante sur
le facteur de qualité tx?2, sans quoi trop de monopodles magnétiques, ayant notamment
des vitesses au dessous du seuil Cherenkov, seronnt supprimés.
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F1G. 6.5 — Distributions du facteur de qualité tx? de la trace reconstruite pour des monopdles
magnétiques simulés dans les intervalles de vitesse 5 = [0.525,0.575] (a), 8 = [0.625,0.675] (b), 8 =
[0.825,0.875] (c) et B = [0.975,0.995] (d).

6.1.4 Reconstruction des muons et neutrinos simulés

La reconstruction de la vitesse des traces des muons et neutrinos atmosphériques,
est tout aussi importante, ces particules étant le bruit de fond majoritaire auquel nous
sommes confrontés dans la recherche de monopoles magnétiques. La Figure 6.6 nous
montre les distributions en vitesse reconstruite des muons et neutrinos atmosphériques,
normalisées a un. Comme espéré, les particules sont reconstruites majoritairement a la
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vitesse de la lumiere 3 ~ 1, avec cependant un “pic” notable apparaissant aux alentours
de 8 ~ 0.65. On peut en réalité montrer que ces traces “mal reconstruites” proviennent
de trajectoires ayant été reconstruites sur une seule ligne. La Figure 6.7 représente, en
effet, les mémes distributions en vitesse, des muons et neutrinos atmosphériques, ayant
été reconstruits, cette fois, sur au moins deux lignes.
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F1G. 6.6 — Distribution normalisée de la vitesse reconstruite Br des simulations de muons at-
mosphériques (rouge) et de neutrinos atmosphériques montants (bleu).
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F1G. 6.7 — Distribution normalisée de la vitesse reconstruite Br des simulations de muons at-
mosphériques (rouge) et de neutrinos atmosphériques montants (bleu), reconstruits sur au moins deux
lignes.
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Le principe de ’analyse présentée ci-apres sera d’optimiser les variables discrimi-
nantes sur 10 intervalles de vitesse reconstruite disjoints. Il est donc intéressant de
regarder les distributions du facteur de qualité de la reconstruction, non pas sur tout
I’ensemble des muons et neutrinos atmosphériques, mais pour des intervalles disjoints
prédéfinis. La Figure 6.8 présente les distributions du facteur de qualité obtenu pour
quatres domaines de vitesse reconstruite différents, pour les muons et neutrinos at-
mosphériques, normalisés & un. Méme pour des vitesses mal reconstruites, les moyennes
des distributions en ty? restent meilleures que celles des monopoles magnétiques, notam-
ment ceux dont la vitesse est inférieure au seuil Cherenkov. Cela confirme la difficulté
d’envisager 1'utilisation de la variable ty? comme parametre discriminant dans la suite.
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F1G. 6.8 — Distributions normalisées du facteur de qualité ¢tx? pour les simulations de muons at-
mosphériques (rouge) et neutrinos atmosphériques montants (bleu), reconstruits dans les intervalles de
vitesse 3, = [0.525,0.575] (a), 8, =]0.675,0.725] (b), 8, =]0.825,0.875] (c), Br =]0.975,0.995] (d).
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6.2 Choix des lots de données et facteurs d’échelle

Cette analyse est dédiée aux données prises en 2008 avec le télescope. Tout comme
dans la premiere analyse', le principe de ’analyse en aveugle appliqué pour la recherche
de monopodles magnétique est d’utiliser un lot de ~ 15% de données afin d’effectuer des
comparaisons données réelles/simulations MonteCarlo indispensables. Ensuite, seules
les 85% de données restantes seront considérées dans I'analyse finale, permettant de
fournir une limite, ou de clamer une découverte. Cependant, I’analyse a été optimisée
pour le nombre de jours correspondant aux 85% de données.

Durant ’année 2008, le détecteur a connu 3 grandes périodes, présentées dans le
tableau 6.1. Elles sont divisées pour séparer les données enregistrées avec un seuil imposé
de 3 ou de 10 photo-électrons (pe). Ce seuil définit les hits qualifiés de hits de large
amplitude, sa valeur nominale est de 3 pe, mais est parfois augmentée a 10, notamment
apres la (re)connexion d’une ligne, afin de tester sa stabilité, et de moins dépendre de
problemes éventuels liés a la calibration en charge du détecteur.

Configuration de détecteur Déclencheurs Seuil (pe) Nombre de jours
10 lignes SN 3 ~ 46
10 lignes SN 10 ~9
9 lignes SN+2T3 3 ~ 47
9 lignes SN+2T3 10 ~ 2
12 ligne SN+2T3 3 ~ 44
12 ligne SN+2T3 10 ~ 27

TAB. 6.1 — Résumé des configurations de prise de données du détecteur ANTARES en 2008.

Les données enregistrées avec un seuil de 10 pe n’ont pas été prises en compte
dans 'analyse, en raison du faible nombre de jours de données enregistrées dans cette
configuration avec les détecteurs 10 et 9 lignes, et en raison de problemes importants
d’accords données réelles/simulées pour le détecteur 12 lignes a 10 pe. Ce désaccord
est présenté Figure 6.9 (a), ou sont illustrées les distributions des vitesses reconstruites
pour un lot de ~ 15% de données 12 lignes 10 pe et les simulations MonteCarlo neutri-
nos/muons. Le désaccord entre données réelles et simulées est impressionnant comparé
a ce qui est obtenu avec des données 3 pe, illustré Figure 6.9 (b). Un large pic apparait
sur les données réelles 10 pe aux alentours de 3 ~ 0.3, qui ne peut étre expliqué par le
changement de seuil dont I'effet devrait étre minime sur la forme de la distribution de
la vitesse reconstruite.

Pour effectuer ces comparaisons, un facteur d’échelle a été appliqué sur les muons,
et est expliqué dans la suite.

Lors de la premiere analyse, les données 12 lignes prises avec un seuil de 3 et 10 pe n’ont pas été
différenciées, et le lot de ~ 15 % de données a été pris sur un total de ~ 70 jours.
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F1G. 6.9 — Distributions de la vitesse reconstruite avec le détecteur 12-ligne pour les simulations de
muons atmosphériques (rouge), de neutrinos atmosphériques (bleu), et pour les lots de données réelles

(noir), avec un seuil de 10 photo-électrons (a), et de 3 photo-électrons (b).

Facteurs d’échelles :

La Figure 6.10 montre la vitesse reconstruite des particules incidentes pour le lot
de données 3 pe 12 lignes, comparé aux simulations de muons atmosphériques, et aux
simulations de neutrinos atmosphériques montants. Les neutrinos atmosphériques des-
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cendants n’ont pas été considérés dans cette seconde analyse.

10

1072

F1a. 6.10 — Distributions de la vitesse reconstruite avec le détecteur 12-ligne pour les simulations de
muons atmosphériques (rouge), de neutrinos atmosphériques (bleu), et pour les lots de données réelles
(noir), avec un seuil de 3 photo-électrons sans appliquer de facteur d’échelle.

Afin de palier une forte sous-estimation du bruit de fond atmosphérique, nous avons
choisi d’appliquer un facteur d’échelle sur les simulations MonteCarlo. Tout comme dans
I’étude précédente, seuls les muons atmosphériques descendants sont concernés par ce
facteur, n’observant pas de désaccord entre le bruit de fond atmosphérique provenant
des neutrinos montants et les données réelles. On peut se référer a la Figure 6.11, ou
sont présentées les distributions de la qualité de la reconstruction tx? pour un détecteur
12 lignes 3 pe, pour des muons et neutrinos simulés, ainsi que pour le lot de données
réelles, reconstruits dans le domaine 0.975 < G, < 1.025.

Plusieurs éléments peuvent expliquer le désaccord entre les muons atmosphériques
simulés, et les données enregistrées. Les OMs sont orientés a 45° par rapport a ’axe
de la ligne, en direction du sol, et des effets de bord difficiles a estimer interviennent
lorsque des photons descendants les frappent. Ces problemes sont liés a la connaissance
précise de ’acceptance angulaire des OMs. Par ailleurs, la composition exacte du rayon-
nement cosmique interagissant dans ’atmosphere n’est pas résolue a ces énergies, et
d’autres paramétrisations et modeles de développement de gerbes aurait pu étre utilisés
que respectivement le modele de Horandel et QGSJET, tels que la paramétrisation de
Bugaev [207], et le modele de développement de gerbes SYBILL [208].

Afin de définir le facteur d’échelle, la distribution, relative a la vitesse reconstruite,
des données réelles est divisée par celle des muons atmosphériques, et une fonction
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F1aG. 6.11 — Distribution du facteur de qualité de la reconstruction avec le détecteur 12-ligne (3 pe),
pour des muons (rouge) et neutrinos (bleu) atmosphériques simulés, et pour le lot données réelles,
reconstruits dans lintervalle de vitesse 38, =]0.975,0.995].

constante est ajustée sur le domaine de vitesse intéressant 0.5 < G < 1. Cette constante
devient finalement le facteur multiplicatif appliqué aux muons atmosphériques simulés.
Sur la Figure 6.12 sont montrées les distributions de vitesses reconstruites obtenues
pour les détecteurs 10 lignes et 9 lignes a 3 pe, apres avoir respectivement appliqué un
facteur 1.64 et 1.79 sur les muons simulés. La distribution obtenue avec le detecteur 12
lignes 3 pe est montrée Figure 6.9 sur le graphique de droite, pour lequel un facteur
de 1.95 a été appliqué. Dans la suite, ces facteurs d’échelle seront systématiquement
appliqués sur les distributions étudiées.
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F1G. 6.12 — Distributions de la vitesse reconstruite pour les simulations de muons atmosphériques
(rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir), avec

le détecteur 10-ligne (a) et 9-ligne (b), et un seuil de 3 photo-électrons.

6.3 Stratégie d’analyse

La stratégie de cette nouvelle analyse est différente de la premiere. Les coupures
vont changer suivant le domaine de vitesse reconstruit considéré. Avant de commencer

I’analyse, quelques précoupures de qualité générales ont été définies.
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6.3.1 Coupures préliminaires

Seuls les monopoles magnétiques pouvant traverser la Terre sont recherchés dans
cette analyse. Une précoupure naturelle est donc de garder seulement les particules
reconstruites avec un angle zénithal 0.., < 90°. Les distributions des angles zenithaux
reconstruits pour les simulations de particules atmosphériques, comparées aux données
réelles, ainsi que pour des monopoles magnétiques reconstruits dans différentes gammes
de (., sont exposées Figure 6.13. On constate que plus les monopdles sont rapides, plus
ces derniers sont reconstruits horizontalement, avec une tres faible proportion recons-
truite descendante. En outre, cette coupure permet de supprimer, comme attendu, la
majorité des muons atmosphériques.
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F1G. 6.13 — Distributions de 'angle zénithal reconstruit avec le détecteur 12-ligne & 3 pe, pour
les simulations de muons atmosphériques (rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu) et
pour le lot de données réelles (noir) sur le graphique (a), et pour des monopdles magnétiques simulés
et reconstruits dans les intervalles de vitesse (8, =]0.575,0.625] (rouge), B, =]0.675,0.725] (violet),
Br =]0.775,0.825] (bleu), 8, =]0.875,0.925] (noir), sur le graphique (b)
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Une seconde coupure naturelle est de donner la priorité a la reconstruction de traces,
plutét qu’a la reconstruction de points lumineux. Pour cela, nous choisirons seulement
les particules dont le facteur de qualité de la trace reconstruite tx? est meilleur que
celui de point lumineux by?. La Figure 6.14 présente les distributions du log(lt’xij) pour
des particules reconstruites montantes dans différentes gammes de (3., pour les simula-
tions de particules atmosphériques, comparées aux données réelles, ainsi que pour des
monopoOles magnétiques. Les distributions montrent qu’effectivement la majorité des
monopodles magnétiques sont mieux reconstruits en tant que trace, et qu’appliquer une

telle coupure supprime un grand nombre de muons atmosphériques.
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F1G. 6.14 — Distributions du log(%) pour des événements reconstruits montants avec le détecteur
12-ligne a 3 pe dans différentes gammes de vitesse G,, pour les simulations de muons (rouge) et neutrinos
(bleu) atmosphériques, pour le lot de données réelles (noir), et pour des monopoles magnétiques simulés
dans la région de vitesse correspondante (violet). Les intervalles de vitesse reconstruite sont 3, =
[0.525,0.575] (a), Br =]0.675,0.725] (b), B, =]0.825,0.875] (c), Br =]0.975,0.995] (d).

Un argument supplémentaire a 'application de cette précoupure est la suppression
de la plupart des événements provenant d’OMs scintillants (c.f. §5.4.6), et produisant
une tres grande quantité de hits dans le détecteur. La Figure 6.15 présente la distribu-
tion du log(%) en fonction du nombre d’étages “nhit” utilisés dans I’ajustement, pour
des données réelles présentant un OM scintillant. Des événements provenant d’OMs
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scintillants sont clairement identifiables sur cette figure, et sont aisément extractibles
en appliquant la condition ty? < by?2.
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F1G. 6.15 — Distribution du log(i’%) en fonction de la variable nhit pour les événements reconstruits
du run 36666 de données réelles contenant un module optique scintillant.

Nous avons vu précédemment que les pics apparaissant aux alentours de 3, ~ 0.65
étaient dus a des événements reconstruits exclusivement sur une ligne. Ne connaissant,
a priori, pas I'impact sur la sensibilité d’appliquer une coupure sur le nombre de lignes
utilisées dans la reconstruction, ’analyse a été réalisée pour deux configurations, une
configuration d’événements reconstruits sur au moins une ligne, puis une configuration
d’événements reconstruits sur au moins deux lignes.

Un parametre important, en sortie d'un ajustement, est de quantifier la qualité de
la trace reconstruite. Cependant, comme cela a été montré paragraphe §6.1.3, les distri-
butions de tx? obtenues pour des monopdles magnétiques, dont la vitesse est inférieure
au seuil Cherenkov notamment, ont une dispersion énorme, et il devient difficile de
choisir une coupure sur la qualité de la reconstruction, pertinente, quelque soit la vi-
tesse reconstruite. Les tx? élevés obtenus s’expliquent par la trées grande dispersion
angulaire d’émission des photons Cherenkov par les d-électrons, et par ’algorithme de
reconstruction, basé sur une minimisation de y2. Nous verrons, plus loin, comment ont
été définies les conditions sur la qualité des traces reconstruites, qui seront dépendantes
des domaines de vitesse reconstruits.



6.3 Stratégie d’analyse 169

6.3.2 Meéthode

Apres avoir défini les précoupures & appliquer aux données, .., < 90° et tx? < by?,
I'idée est d’appliquer deux algorithmes :
— BBfit, basé sur la reconstruction de particules voyageant a la vitesse de la lumiere,
décrit section §5.4.1. Nous appelerons son critere de qualité tx/%:l.
— BBfit modifié, dont la vitesse a été ajoutée en parametre libre, décrit section
§6.1.2. Nous appellerons son critere de qualité tx%,u ar
Le fait d’appliquer ces deux reconstructions nous procure un nouveau critere de
qualité, que nous appellerons A, et qui est défini tel que :

(6.8)

Cette variable sera donc attendue comme étant positive pour les monopdles magnétiques
dont Bs # 1, et négative pour les particules voyageant a la vitesse de la lumiere et
reconstruite avec une vitesse différente de ¢, c’est & dire les muons et neutrinos at-
mosphériques.

Les distributions relatives au parametre A sont présentées Figure 6.16 pour différentes
gammes de (3, pour le bruit de fond atmosphérique simulé, et pour des monopoéles
magnétiques simulés sur des domaines de s correspondants. On observe que ce pa-
rametre ne sera pas efficace de fagon équivalente pour toutes les gammes de vitesse. On
peut voir en réalité quatres “régimes” : Les monopoles dont les vitesses sont proches
de B ~ 0.55 sont extrémement mal reconstruits avec I’agorithme BBfit, et malgré des
valeurs de tx%v . médiocres, des valeurs intéressantes en A sont obtenues. Ensuite plus
la vitesse augmente et se rapproche du seuil Cherenkov, plus le critére A est inefficace,
les valeurs de tx%zl étant relativement meilleures (la vitesse se rapprochant de ¢), et
les valeurs de tx%vw s’étant dégradées en raison de la grande dispersion des photons
émis. Le troisieme “régime” au-dessus du seuil Cherenkov voit la variable A redevenir
intéressante, avec 'arrivée des photons directs émis par les monopoOles, améliorant la
variable tx%var, et laissant des valeurs médiocres de tX%:p pour des vitesses encore
éloignées de c. Enfin le dernier “régime”, correspond aux monopoles dont la vitesse est
proche de celle de la lumiere, pour qui la variable A n’est plus efficace pour séparer le
bruit de fond atmosphérique des monopoéles.

Dans cette analyse, les criteres discriminants sont chacun optimisés sur 10 régions de
vitesses reconstruites (3, disjoints. Ainsi, afin d’obtenir la meilleure sensibilité pour un
domaine de vitesse donné, les coupures sont optimisées avec des monopdles magnétiques
simulés sur ce domaine, et reconstruits dans cette méme région. Par exemple, le meilleur
jeu de coupures pour la gamme 0.625 < § < 0.675, est optimisé avec des monopoOles
simulés sur le domaine 0.625 < (5 < 0.675, et reconstruits dans la région correspondante
0.625 < G, < 0.675. Nous pouvons cependant distinguer deux exceptions :
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F1G. 6.16 — Distributions du parametre A pour des événements reconstruits avec le détecteur 12-ligne
a 3 pe dans différentes gammes de vitesse 3, pour les simulations de muons (rouge) et neutrinos (bleu)
atmosphériques, pour le lot de données réelles (noir), et pour des monopdles magnétiques simulés dans la
région de vitesse correspondante (violet). Les intervalles de vitesse reconstruite sont 3, = [0.525,0.575]
(a), Br =]0.675,0.725] (b), B =]0.825,0.875] (c), B =]0.975,0.995] (d).

— Les monopoles simulés dans la région 0.55 < 35 < 0.575, pour qui 'optimisation
des coupures a été réalisée sur le domaine plus large 0.525 < 5, < 0.575.

— Les monopdles simulés dans la région 0.975 < G < 0.995, pour qui 'optimisation
des coupures a été réalisée sur le domaine plus large 0.975 < 3, < 1.025. Cette
gamme n’est a prior: physiquement pas possible, mais n’est pas une contrainte
dans BBfit modifié (c.f. section §6.1.2).

Les sensibilités sont donc optimisées pour dix domaines de vitesses disjoints, pour
des monopoles magnétiques simulés dans le domaine de vitesse “correspondant”, et
les variables discriminantes choisies sont le nombre d’étages “nhit”? utilisés par 1’algo-

X%:1)

. . N P t
rithme, ainsi que le parametre \, définie comme log( i
Bvar

2De méme que dans la premiere analyse, nous avons choisi de ne pas utiliser I’information, trop
dépendante du bruit de fond environnant, sur ’amplitude totale détectée.
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6.4 Comparaison données réelles/données simulées

Apres I'application des précoupures, avant de passer a I'étape d’optimisation des
variables discriminantes, il est nécessaire d’effectuer des comparaisons entre les données
réelles, et les simulations de muons et neutrinos atmosphériques, notamment pour ces
parametres. Les comparaisons sont ainsi effectuées avant chaque optimisation, pour
chaque domaine de vitesse reconstruite, et chacune des configurations de détecteur.
On peut voir, tout d’abord, Figure 6.17, les comparaisons sur les vitesses reconstruites
pour les 3 configurations de détecteur, obtenues apres avoir appliqué les précoupures.
On observe un trés bon accord données réelles/simulées, qui se dégrade en-deca de
B ~ 0.6, notamment pour les détecteurs 9 et 10 lignes.
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F1G. 6.17 — Distributions de la vitesse reconstruite pour les simulations de muons atmosphériques
(rouge), de neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces
distributions sont montrées pour des événements reconstruits avec le détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b)
et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.

Ci-apres sont montrées les distributions en nhit et A, pour trois domaines différents
de vitesse reconstruite, pour les trois configurations de détecteur étudiées :

1. Les distributions en nhit et A des événements reconstruits dans la région 0.525 <
G- < 0.575 sont montrées Figures 6.18 et 6.19, respectivement. On remarque un
treés bon accord sur la forme entre données simulées et réelles, avec cependant une
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sous-estimation du bruit de fond atmosphérique muonique, notamment pour le

détecteur 10 lignes.
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F1G. 6.18 — Distributions de la variable nhit pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 3, = [0.525,0.575] avec le
détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.
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F1aG. 6.19 — Distributions du parametre A pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 3, = [0.525,0.575] avec le
détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.

2. Les distributions en nhit et A des événements reconstruits dans la région 0.675 <
G, < 0.725, juste en dessous du seuil Cherenkov, sont montrées Figures 6.20 et
6.21, respectivement. De nouveau, de trés bons accords données réelles/simulations
sont obtenus, aussi bien pour la forme que pour la normalisation des distributions,
pour les trois configurations de détecteur.
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F1G. 6.20 — Distributions de la variable nhit pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 8, =]0.675,0.725] avec le
détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.
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F1aG. 6.21 — Distributions du parametre A pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 8, =]0.675,0.725] avec le
détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.

3. Les distributions en nhit et A des événements reconstruits dans la région 0.825 <
By < 0.875 sont montrées Figures 6.22 et 6.23, respectivement. Les simulations
collent, une nouvelle fois, trés bien avec le lot de données réelles utilisé, pour les
trois configurations de détecteur.
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F1G. 6.22 — Distributions de la variable nhit pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 8, =]0.825,0.875] avec le

détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.
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F1G. 6.23 — Distributions du parametre A pour les simulations de muons atmosphériques (rouge), de
neutrinos atmosphériques montants (bleu), et pour les lots de données réelles (noir). Ces distributions
sont montrées pour des événements reconstruits dans le domaine de vitesse 8, =]0.825,0.875] avec le
détecteur 10-ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.

Les comparaisons montrent de tres bons accords entre les données réelles et les
simulations, excepté pour des événements dont la vitesse reconstruite est en-deca de
By ~ 0.57, qui présentent une sous-estimation du bruit de fond attendu. Ces désaccords,
obtenus pour de plus faibles vitesses, ne sont pas encore expliqués, mais pourraient
provenir de la simulation de la bioluminescence, encore trés simplifiée.
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6.5 Optimisations des variables discriminantes, et combi-
naison des sensibilités sur ’année 2008

Cette analyse étant beaucoup plus sensible que dans I’étude présentée chapitre §5,
et les comparaisons entre les données réelles et les simulations affichant de tres bons
accords, nous avons décidé, plutot que d’optimiser les coupures sur les variables discri-
minantes dans le but d’obtenir la meilleure sensibilité, et finalement la meilleure limite,
d’optimiser ces coupures de fagon & maximiser la possibilité de clamer une découverte
sur le temps de prise de données des trois configurations, prises indépendamment. Cette
méthode a été expliquée paragraphe §5.1.3, et est appelée communément la minimisa-
tion de la MDP.

On peut voir, & titre d’exemple, Figure 6.24, les espaces de parameétres dans les-
quels évoluent les événements reconstruits, pour deux domaines de vitesse reconstruite
différents 5, =]0.625,0.675] et [, =]0.775,0.825], et pour le détecteur 12 lignes. Sur
cette figure sont représentés les événements muons atmosphériques simulés, le bruit
de fond prédominant, ainsi que les monopdles magnétiques simulés dans les domaines
de vitesse “correspondants”. (Des contours arbitraires, sont présents afin de distinguer
plus aisément les différentes composantes.)

On s’apercoit nettement du grand pouvoir de discrimination entre les monopoles
magnétiques et le bruit de fond atmosphérique, sur le jeu de variables (nhit, \). Ainsi,
pour chaque gamme de vitesse reconstruite, I’espace des parametres de coupure est
scanné, et un lot de coupures est choisie lorsque la valeur de la MDP est minimum,
c’est a dire, lorsque le pouvoir de découverte est maximal, dans la période de prise de
données.

Dans la suite, seront présentés les optimisations de ces variables, et les résultats
obtenus, lorsqu’aucune contrainte n’est demandée sur le nombre de lignes, puis lorsque
sont demandées au moins deux lignes pour tout événement reconstruit, supprimant
ainsi les événements de bruit de fond, piqués sur 5, ~ 0.65. Enfin, aprés avoir choisi
I’'une ou 'autre des optimisations, une derniere étape consistera a définir des coupures
sur le parametre de qualité tx%v . de la reconstruction, pour chaque domaine de vitesse
reconstruite.

6.5.1 Optimisation sans contraintes sur le nombre de lignes

Le tableau 6.2 présente les lots de coupures définies pour chaque domaine de vi-
tesse reconstruite, et pour les trois configurations de détecteur, ainsi que le bruit de
fond atmosphérique attendu d’apres les simulations, et le nombre d’événements 7.
nécessaires pour clamer une découverte “a 507, sur les périodes de prise de données
respectives. On remarque dans le tableau présentant les coupures appliquées avec
une configuration a 10 lignes, qu’aucun jeu discriminant n’a été défini dans la région
B =10.525,0.575]. En effet, comme cela a été vu §4.6, le trigger 3N est trés peu efficace
pour des monopoles magnétiques dont la vitesse est inférieure & 3 ~ 0.60. Ainsi, avec
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F1G. 6.24 — Distribution de la variable nhit en fonction du paramétre A pour des événements recons-
truits dans le domaine de vitesse 3, =]0.625,0.675] (a) et 3, =]0.825,0.875] (b), pour les simulations
de muons atmosphériques (contour rouge), et de monopéles magnétiques (contour violet). Les contours
ont été définis de maniére arbitraire afin de distinguer chaque composante.

cette analyse, et les variables utilisées afin de discriminer le bruit de fond des monopoéles
dans cette région, aucun lot de coupures contraignant n’a pu étre obtenu afin de rejeter
suffisamment de bruit de fond, et de conserver des monopodles magnétiques.

A partir de ces jeux de coupures, nous pouvons de plus déterminer la sensibilité?
(c.f. §5.1.3), & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopoles pour chaque
configuration de détecteur considérée, puis la sensibilité attendue S99 sur toute la
période de prise de donnée 2008 T ~ 115 jours, qui est montrée Figure 6.25 et s’exprime :

_ 1490 (N )
STot QO(Dﬁ) - SEffComb(Dﬁ) « T’ (69)

avec figo(Npgr), le facteur dépendant des tables de Feldman et Cousins (c.f. §5.1.3) et
Npgr le nombre d’événements de bruit fond total attendu, et avec Sgfrcoms la sur-
face effective combinée des configurations de détecteur aux monopoles magnétiques,

3Nous rappelons que la sensibilité a été définie comme la limite moyenne, en considérant une sta-
tistique poissonienne, attendue.
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Configuration a 10 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 N.A. N.A. N.A. N.A.
0.575,0.625 > 20 >1.5 1.03.10~3 2
0.625,0.675 > 27 > 0.6 3.15.10~% 2
0.675,0.725 >34 > 0.4 8.29.10~1 2
0.725,0.775 > 43 >0.2 2.18.10~ 4 2
0.775,0.825 > 77 >0.9 4.08.10~7 1
0.825,0.875 > 93 > 0.4 5.12.10~7 1
0.875,0.925 > 118 >0.1 1.77.10~7 1
0.925,0.975 > 114 >0.2 5.09.10—7 1
0.975,1.025 > 85 >0.0 1.40.10~2 3
Configuration a 9 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 > 11 > 3.0 2.39.107 T 6
0.575,0.625 > 21 >1.7 3.39.10~7 1
0.625,0.675 > 28 > 0.5 2.55.10~4 2
0.675,0.725 > 35 >0.2 1.03.10~ % 2
0.725,0.775 > 57 > 0.4 5.65.10~7 1
0.775,0.825 > 64 >0.7 5.18.10—7 1
0.825,0.875 >79 >0.3 3.08.10—7 1
0.875,0.925 >99 >0.2 5.63.10— 7 1
0.925,0.975 > 108 >0.1 4.17.1077 1
0.975,1.025 > 110 > 2.1 1.06.10~3 2
Configuration a 12 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 >10 >4.5 3.14.10°° 2
0.575,0.625 > 21 > 1.1 3.20.10~% 2
0.625,0.675 > 36 >0.7 3.69.10~7 1
0.675,0.725 > 47 > 0.0 6.70.10— 4 2
0.725,0.775 > 53 > 2.1 2.35.10~4 2
0.775,0.825 > 81 >0.8 3.09.108 1
0.825,0.875 > 93 > 0.4 1.49.10~7 1
0.875,0.925 > 85 >0.7 4.18.10~7 1
0.925,0.975 > 84 >0.0 8.40.10 ¢ 2
0.975,1.025 > 92 > 0.0 1.49.10~2 3

TAB. 6.2 — Lots de coupures définis pour chaque domaine de vitesse reconstruite, pour les trois
configurations de détecteur, avec le nombre d’événements de bruit de fond atmosphériques attendu,
ainsi que le nombre d’événements n..;: nécessaires pour clamer une découverte “a 50", sur les périodes
de 85 % de prise de données respectives.

s’écrivant

Sefrcomy(Dpg) = %(TIOL x Sprrion(Dg) +Tor X Sepror.(Dg) + Tiar, X Sefr120.(Dg))-

(6.10)
T'x 1, correspond au temps de prise de donnée de la configuration a X-ligne du détecteur,
et Sprrxr asasurface effective aux monopoles magnétique, pour le domaine de vitesse
reconstruite Dg.
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FIG. 6.25 — Sensibilité attendue, & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopdles magnétiques
montants en fonction de leur vitesse, pour ANTARES apres 115 jours de prise de données en 2008,
comparée aux limites posées par les expériences MACRO, Baikal et AMANDA.

6.5.2 Optimisation requérant au moins deux lignes

Nous avons pu constater précédemment dans la section §6.1.4, qu’un grand nombre
d’événements de bruit de fond, dont la vitesse était mal reconstruite, et était piquée
sur 3. ~ 0.65, provenait d’événements reconstruits sur une seule ligne. Nous allons
a présent évaluer I'impact de requérir au moins deux lignes pour chaque événement
reconstruit sur la sensibilité finale attendue.

Les lots de coupures obtenus apres I’optimisation sur I’espace des parameétres (nhit, \)
sont présentés sur le tableau 6.3, pour les trois configurations de détecteur. Tout comme
dans la section précédente, le nombre d’événements de bruit de fond attendu, ainsi que
le nombre d’événements n..;; nécessaires a une découverte, pour chaque intervalle de
vitesse reconstruite, sont données.

La Figure 6.26, montre la sensibilité combinée, & 90 % de niveau de confiance,
attendue pour la période de prise de donnée considérée, en 2008. Cette derniere est
comparée a celle obtenue sans imposer de contrainte sur le nombre de lignes utilisées
dans la reconstruction.

A partir du tableau, et de la sensibilité combinée, nous remarquons que les cou-
pures, ainsi que la sensibilité attendue sont identiques & celles obtenues lorsqu’aucune
contrainte sur le nombre de lignes n’est requise, pour un domaine de vitesse recons-
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Configuration a 10 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 N.A. N.A. N.A. N.A.
0.575,0.625 > 20 >1.5 3.21.10—7 1
0.625,0.675 > 27 > 0.6 3.15.10~% 2
0.675,0.725 > 34 > 0.4 8.29.10—4 2
0.725,0.775 > 43 > 0.2 2.18.10~4 2
0.775,0.825 > 77 >0.9 4.08.10~7 1
0.825,0.875 > 93 > 0.4 5.12.10~7 1
0.875,0.925 > 118 >0.1 1.77.10°7 1
0.925,0.975 > 114 >0.2 5.09.10—7 1
0.975,1.025 > 85 > 0.0 1.40.10~2 3
Configuration a 9 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 >7 >4.1 3.61 17
0.575,0.625 >21 >1.3 5.66.10~7 1
0.625,0.675 > 28 >0.5 2.55.10~4 2
0.675,0.725 > 35 >0.2 1.03.10~ % 2
0.725,0.775 > 57 >04 5.65.10~7 1
0.775,0.825 > 64 > 0.7 5.18.10—7 1
0.825,0.875 > 79 >0.3 3.08.10—7 1
0.875,0.925 > 99 >0.2 5.63.10—7 1
0.925,0.975 > 108 >0.1 4.17.10~7 1
0.975,1.025 > 110 > =21 1.06.10—3 2
Configuration a 12 lignes
Br coupure nhit | coupure A | Bruit de fond attendu | ncpit
0.525,0.575 > 10 > 4.5 3.14.10°° 2
0.575,0.625 > 21 >1.1 2.35.10~% 2
0.625,0.675 > 36 > 0.7 3.69.10~7 1
0.675,0.725 > 47 > 0.0 6.70.10— 12 2
0.725,0.775 > 53 > 2.1 2.35.10~ 4 2
0.775,0.825 > 81 > 0.8 3.09.10~8 1
0.825,0.875 > 93 > 0.4 1.49.1077 1
0.875,0.925 > 85 > 0.7 4.18.10~7 1
0.925,0.975 > 84 > 0.0 8.40.10— 1 2
0.975,1.025 > 92 > 0.0 1.49.10~2 3

TAB. 6.3 — Lots de coupures définis pour chaque domaine de vitesse reconstruite sur au moins
deux lignes, pour les trois configurations de détecteur, avec le nombre d’événements de bruit de fond
atmosphériques attendu, ainsi que le nombre d’événements n.,;;: nécessaires pour clamer une découverte
“a 5o”, sur les périodes de 85 % de prise de données respectives.

truite supérieure a (5, = 0.625. Les seuls changements notables interviennent dans les
gammes [, = [0.525,0.575] et (5, =]0.575,0.625], ou la sensibilité est respectivement
moins bonne de ~ 14.4 %, et est améliorée de ~ 5.4 %.

Finalement, le choix des coupures s’est porté sur cette derniére optimisation, ne
changeant peu, ou pas, la sensibilité finale attendue, ainsi que le potentiel de découverte,
et réduisant le nombre d’événements mal reconstruits dans ’analyse.
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FIG. 6.26 — Sensibilité attendue, & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopéles magnétiques
montants en fonction de leur vitesse, pour ANTARES apres 115 jours de prise de données en 2008,
comparée a la sensibilité attendue sans imposer de contraintes sur le nombre de lignes, et comparée
aux limites posées par les expériences MACRO, Baikal et AMANDA.

6.5.3 Coupures et sensibilité finales

Enfin, comme cela a été préalablement expliqué, la derniere étape de la définition des
coupures consiste a imposer pour chaque gamme de vitesse reconstruite, une contrainte
supérieure sur le parametre de qualité de la reconstruction de trace tx%v o+ Ces contraintes
sont définies de maniere & ce que moins de 1 % des événements monopoles restants, dans
leur domaine de vitesse “correspondant”, aprés avoir appliqué les coupures déterminées
dans la section précédente, soient rejetés. Comme attendu, les contraintes sur le facteur
de qualité de la reconstruction, définies pour chaque gamme de vitesse reconstruite,
sont tres laches en-dessous du seuil Cherenkov, en raison de la tres grande dispersion
des photons émis par les d-électrons, qui entraine des valeurs de tx%wr élevées pour
les monopoles magnétiques reconstruits avec un algorithme tel que BBfit (c.f. §6.1.2).
Le tableau 6.4 synthétise les différentes coupures déterminées dans ’analyse, avec, de
nouveau, le bruit de fond attendu, provenant des muons et neutrinos atmosphériques,
ainsi que le nombre critique d’événements n.-;; qui serait théoriquement nécessaire pour
clamer une découverte, pour les trois configurations de détecteur étudiées.

Finalement, & partir des différentes contraintes appliquées sur les données simulées,
nous pouvons calculer la sensibilité totale attendue du détecteur pour les trois périodes
de prise de données (~ 115 jours), a 90 % de niveau de confiance, montrée Figure 6.27.
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Configuration a 10 lignes
Br coupure nhit | coupure A\ | coupure tx%var Bruit de fond attendu | nepie
0.525,0.575 N.A. N.A. N.A. N.A. N.A.
0.575,0.625 > 20 >1.5 < 155.0 2.88.10~7 1
0.625,0.675 > 27 > 0.6 < 186.7 3.05.10~ 2 2
0.675,0.725 >34 >04 <171.2 8.27.10~1 2
0.725,0.775 > 43 >0.2 < 145.9 9.49.10—° 2
0.775,0.825 > 77 >0.9 <41.3 6.25.10~ 10 1
0.825,0.875 >93 > 0.4 <20.2 0 1
0.875,0.925 > 118 >0.1 <149 0 1
0.925,0.975 > 114 >0.2 <10.1 0 1
0.975,1.025 > 85 > 0.0 <124 6.19.10—3 3
Configuration a 9 lignes
Br coupure nhit | coupure A\ | coupure tx%mr Bruit de fond attendu | ncp4t
0.525,0.575 >7 >4.1 <61.5 3.50 17
0.575,0.625 >21 > 1.3 < 169.0 5.38.10—7 1
0.625,0.675 > 28 > 0.5 < 189.7 2.54.10~4 2
0.675,0.725 >35 >0.2 <177.9 9.11.10—° 2
0.725,0.775 > 57 >04 < 133.3 2.00.10—7 1
0.775,0.825 > 64 > 0.7 <47.2 2.90.10—7 1
0.825,0.875 >179 > 0.3 < 18.9 0 1
0.875,0.925 > 99 >0.2 <14.5 0 1
0.925,0.975 > 108 > 0.1 <95 0 1
0.975,1.025 > 110 >—-21 <126 1.94.10~ 7 2
Configuration & 12 lignes
Br coupure nhit | coupure A | coupure t)(%vm, Bruit de fond attendu | mnerie
0.525,0.575 > 10 > 4.5 <60.3 3.14.10—° 2
0.575,0.625 >21 >1.1 < 172.6 2.25.10~1 2
0.625,0.675 > 36 >0.7 < 190.5 8.88.10° 8 1
0.675,0.725 > 47 > 0.0 <178.5 2.79.10~4 2
0.725,0.775 > 53 > 2.1 <135 3.40.10—° 2
0.775,0.825 > 81 >0.8 <44.7 5.70.10~ 10 1
0.825,0.875 >93 >04 <19.2 0 1
0.875,0.925 > 85 > 0.7 <10.7 0 1
0.925,0.975 > 84 > 0.0 <14.2 4.01.10°6 2
0.975,1.025 >92 > 0.0 <139 6.98.10~3 3

TAB. 6.4 — Lots de coupures définis pour chaque domaine de vitesse reconstruite, pour les trois
configurations de détecteur, avec le nombre d’événements de bruit de fond atmosphériques attendu,
ainsi que le nombre d’événements n.,i; nécessaire pour clamer une découverte “a 50", sur les périodes
de 85 % de prise de données respectives.
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FIG. 6.27 — Sensibilité attendue, & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopdles magnétiques
montants en fonction de leur vitesse, pour ANTARES apres 115 jours de prise de données en 2008,
comparée aux limites posées par les expériences MACRO, Baikal et AMANDA.

6.6 Analyse des données 2008 A’ ANTARES

Cette derniere analyse s’avere efficace aussi bien pour des monopoles magnétiques
en-dessous du seuil Cherenkov, qu’au dessus, affichant de tres bons accords entre
données réelles et données simulées. L’analyse a donc été choisie pour la demande
de levée de traitement en “aveugle” & appliquer sur les 85% des données 2008 restantes
aupres de la collaboration ANTARES.

Une fois I’accord obtenu par la collaboration, avant d’appliquer les coupures définies
dans l'analyse, des comparaisons entre les données réelles et les données simulées ont
été effectuées. La Figure 6.28 illustre les distributions de la vitesse reconstruite des
événements, apres avoir appliqué les précoupures de ’analyse, pour les trois configura-
tions de détecteur. De méme qu’avec le lot de 15% des données 2008, de bons accords
sont obtenus, aussi bien sur la normalisation que sur la forme des distributions, notam-
ment dans la région 3, ~ [0.57,1].

Une fois les comparaisons entre les données réelles et les données simulées effectuées,
les reconstructions et coupures définies dans ce chapitre ont été appliquées. Le tableau
6.5 présente les événements résultants de ’analyse pour chaque période du détecteur
ANTARES en 2008, avec le bruit de fond attendu, ainsi que le nombre critique ne.;
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F1G. 6.28 — Distributions de la vitesse reconstruite aprés avoir appliqué les précoupures pour les
simulations de muons atmosphériques (rouge), de neutrinos amtmosphériques (bleu) et pour les données
réelles (noir). Ces distributions sont montrées pour des événements reconstruits avec le détecteur 10-
ligne (a), 9-ligne (b) et 12-ligne (c), avec un seuil de 3 photo-électrons.

d’événements nécessaire pour annoncer avoir observé une déviation “a 50” (c.f. §5.1.3).
On peut noter que le nombre de jours total est de ~ 116 jours au lieu des 115 définis
lors de 'optimisation, augmentant légérement le bruit de fond atmosphérique attendu.
Au total, 16 événements passent les coupures définies dans ’analyse, et sont répartis
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dans 3 gammes de vitesses 3, = [0.525,0.575], 5, =]0.575,0.625] et 3, =]0.675,0.725].

Configuration & 10 lignes
Br Bruit de fond attendu | mncrir | Nombre d’événements observés
0.525,0.575 N.A. N.A. N.A.
0.575,0.625 2.89.10—7 1 0
0.625,0.675 3.06.10~ 12 2 0
0.675,0.725 8.30.10~ 1 2 1
0.725,0.775 9.52.10—° 2 0
0.775,0.825 6.27.10~10 1 0
0.825,0.875 0 1 0
0.875,0.925 0 1 0
0.925,0.975 0 1 0
0.975,1.025 6.21.10—3 3 0
Configuration a 9 lignes
Br Bruit de fond attendu | nepq¢ | Nombre d’événements observés
0.525,0.575 3.52 17 12
0.575,0.625 5.42.10~7 1 1
0.625,0.675 2.56.10 % 2 0
0.675,0.725 9.17.10—° 2 0
0.725,0.775 2.01.10—7 1 0
0.775,0.825 2.98.10~7 1 0
0.825,0.875 0 1 0
0.875,0.925 0 1 0
0.925,0.975 0 1 0
0.975,1.025 1.95.10— % 3 0
Configuration a 12 lignes
Br Bruit de fond attendu | n¢r¢ | Nombre d’événements observés
0.525,0.575 3.20.10°° 2 0
0.575,0.625 2.30.10~% 2 2
0.625,0.675 9.06.10~8 1 0
0.675,0.725 2.85.10~4 2 0
0.725,0.775 3.47.10°° 2 0
0.775,0.825 5.81.10- 10 1 0
0.825,0.875 0 1 0
0.875,0.925 0 1 0
0.925,0.975 4.09.10°F 2 0
0.975,1.025 7.12.10°3 3 0

TAB. 6.5 — Evénements résultants de ’analyse pour chaque période du détecteur ANTARES en 2008,
avec le bruit de fond attendu, ainsi que le nombre critique n.r;+ d’événements nécessaires pour annoncer
avoir observé une déviation “a 50”

Hormis pour le canal de vitesse § =|0.575,0.625], pour les configurations d’'un
détecteur a 9 lignes et 12 lignes, I’ensemble des événements observés est inférieur au
nombre critique d’événements calculés a partir de la simulation, ce qui permet de poser
une limite sur le flux de monopdles. Mais pour la région § =]0.575,0.625] respective-
ment 1 et 2 événements ont été détectés avec le détecteur a 9 lignes et 12 lignes, ces
nombres d’événements étant égaux aux nombres critiques calculés a partir du bruit
de fond atmosphérique simulé attendu. Il s’agit donc d’évaluer si ces événements cor-
respondent & un signal monopodle, ou s’ils proviennent d’'un bruit de fond mal évalué.
Les caractéristiques de ces événements sont présentées sur le tableau 6.6, avec leur
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numéro de run, et le numéro de leur fenétre en temps de détection, appelée frame ici.
Les événements résultants sont reconstruits sur plus de 4 lignes avec des facteurs de
qualité tx%v ar» €6 des nombres de hits nhit utilisés dans I’ajustement, correspondants
aux valeurs moyennes que 'on attendrait pour des monopdles magnétiques.

9-ligne
Br nhit A txévm 0 cnith bx? amplitude | lignes date run frame
0.598 23 2.72 17.0 84.3° 480.1 85.4 4 09/04/2008 | 33459 | 104162
coupures > 21 >1.3 <169 <90
12-ligne
Br nhit A tx%mr 0. enith bx? amplitude | lignes date run frame
0.604 21 1.12 49.7 82.1° 170.9 114.2 4 13/10/2008 | 36364 37909
0.612 22 1.90 46.4 77.0° 807.4 70.8 5 15/10/2008 | 36403 16981

coupures | >21 | > 1.1 | <172.6 <90

TAB. 6.6 — Caractéristiques des événements restants dans les domaines de vitesse pour lesquels le
nombre critique d’événements a été dépassé. “frame” correspond au numéro de leur fenétre en temps
de détection. Les coupures appliquées dans ces intervalles de vitesse sont de plus rappelées.

Quelques études complémentaires ont été menées afin de mieux comprendre les
événements observés. Des comparaisons entre les données simulées et les données réelles
ont été ainsi entreprises, pour des coupures discriminantes relachées, afin d’avoir une
idée du degré de confiance imputable & ces déviations a “bo” par rapport au bruit de
fond attendu. Les contraintes appliquées sur nhit ont tout d’abord été relachées de
Vnhit, puis de 2v/nhit, puis celles appliquées sur le facteur A de 0.3, puis de 0.5%. Les
nombres d’événements réels et simulés résultants de I’étude sont montrés sur le tableau
6.7. On observe que dans certaines gammes de vitesse, le nombre d’événements attendus
n’a pas ou peu augmenté avec le relachement des coupures, notamment pour des vitesses
proches de celle de la lumieére, en raison des précoupures contraignantes définies dans
la section précédente sur le facteur de qualité txéwr a ces vitesses. Cependant, on
peut noter un écart important entre le nombre d’événements prédits par la simulation
et le nombre d’événements observés dans les données, pour le canal de vitesse (3, =
10.575,0.625] avec un détecteur 12 lignes et une coupure sur nhit relachée de 2v/nhit. En
effet, le nombre d’événements observés est de 114 a comparer au nombre d’événements
attendus de 68. Ceci suggere déja que la simulation ne reproduit pas parfaitement le
comportement des données pour les événements reconstruits a 3, =]0.575,0.625] dans
la configuration 12 lignes notamment.

Les désaccords pourraient provenir de bruits de fond non simulés, tels que les neutri-
nos de saveurs électroniques et tauiques, ou encore les neutrinos muoniques descendants.
Les produits de désintégration des neutrinos électroniques et tauiques ne sont visibles,
en majorité, que lorsque le neutrino interagit dans le détecteur, en raison du faible libre
parcours moyen des particules résultantes, et seules les gerbes électromagnétiques et

4Le facteur A relaché de 0.3 puis de 0.5, correspond & un facteur de qualité tx%vm environ 2 fois
plus grand, puis & txgmr environ 3 fois plus grand.
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nhit — \/nhit
154 10-ligne 9-ligne 12-ligne
Simu. Obs. Simu. Obs. Simu. Obs.
~ 0.55 N.A. N.A. 162.26 42 20.20 13
~ 0.60 6.05 1 8.48 5 14.86 14
~ 0.65 1.76 0 0.59 1 2.90.10° 0
~ 0.70 0.60 1 1.95 2 2.04 1
~ 0.75 0.13 1 7.96.10~"7 0 0.94 0
~0.80 | 2.810°° 0 1.59.107° 0 1.05.1077 0
~ 0.85 0 0 0 0 0 0
~ 0.90 0 0 0 0 0 0
~ 0.95 0 0 0 0 1.4.107¢% 0
~0.99 [ 1.18.1072 0 4.95.107% 0 1.27.1072 0
nhit — 2v/nhit
153 10-ligne 9-ligne 12-ligne
Simu. Obs. Simu. Obs. Simu. Obs.
~ 0.55 N.A. N.A. 162.26 42 41.15 48
~ 0.60 27.79 26 68.55 40 67.75 114
~ 0.65 14.94 10 10.42 28 | 6.50.1072 0
~0.70 10.71 6 14.05 20 5.51 5
~ 0.75 3.77 6 1.56.107° 0 2.46 1
~ 0.80 | 9.13.10°° 0 2.39.107° 1 8.08.10~ 7 0
~0.85 | 6.29.107° 0 5.29.107° 0 0 0
~ 0.90 0 0 0 0 0 0
~0.95 [ 1.25.107 % 0 1.5.1078 0 2.56.10~% 0
~0.99 | 2.26.1072 0 1.44.1073 0 2.30.1072 0
A—03
I5] 10-ligne 9-ligne 12-ligne
Simu. Obs. Simu. Obs. Simu. Obs.
~ 0.55 N.A. N.A. 6.47 16 2.82 3
~ 0.60 2.23 0 3.02.1073 1 4.23 5
~ 0.65 1.99 2 3.92 2 1.67.107° 0
~ 0.70 2.33 1 0.37 0 417.1071% 0
~0.75 | 1.92.107 7% 1 3.30.10~7 0 3.40.107° 0
~0.80 | 6.27.10°1° 0 2.90.10~7 0 5.45.10~ 19 0
~ 0.85 0 0 0 0 0 0
~ 0.90 0 0 0 0 0 0
~ 0.95 0 0 0 0 3.84.107° 0
~0.99 | 6.49.1073 0 1.95.107 % 0 7.06.1073 0
A—05
I5) 10-ligne 9-ligne 12-ligne
Simu. Obs. Simu. Obs. Simu. Obs.
~ 0.55 N.A. N.A. 23.98 22 2.82 5
~ 0.60 2.62 0 1.06 6 12.46 12
~ 0.65 13.77 5 11.60 9 0.11 0
~ 0.70 4.24 2 0.41 0 417.10°% 0
~0.75 | 1.94.1077 1 7.62.10°7 0 3.41.107° 0
~0.80 | 6.27.1071° 0 3.10.107 17 0 5.45.10"1° 0
~ 0.85 0 0 0 0 0 0
~ 0.90 0 0 0 0 0 0
~ 0.95 0 0 0 0 3.84.10°° 0
~0.99 | 6.50.1073 0 1.95.1077 0 7.06.1073 0

TAB. 6.7 — Nombres d’événements réelles et simulés résultants apres avoir relaché les coupures sur
la variable nhit de Vnhit et 2v/nhit, et les coupures sur le parametre A de 0.3 et de 0.5, pour les trois
configurations de détecteur. Par simplification les régions de vitesse sont notées par “~”.
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hadroniques des désintégrations produisent un signal suffisamment important dans le
détecteur. Ces signaux devraient étre reconstruits comme des points lumineux, mais
I'implémentation de la vitesse en parametre libre dans la reconstruction peut avoir
changé les résultats de ’algorithme, qui pourrait reconstruire les gerbes comme des
traces de particules ayant des vitesses éloignées de celle de la lumiere.

Une contribution supplémentaire pouvant apporter un élément d’explication aux
différences observées entre données simulées et données réelles pourraient provenir du
bruit de fond optique extrait de données réelles et qui est ajouté dans la simulation.
Les simulations effectuées avec les configurations a 9 et 10 lignes, utilisent un bruit de
fond optique extrait d’un échantillon de différents run de données pris pendant leurs
périodes respectives de fonctionnement, alors qu’en raison de I’indisponibilité partielle
de ces informations lors de létude 12 lignes, le bruit de fond optique utilisé a été
extrait d’un unique run pris en Novembre 2008, communément utilisé dans ’expérience
comme référence®. Par 'utilisation d’un bruit de fond extrait d’un seul run de prise
de données, il semble évident que de nombreux comportements pouvant étre observés
dans les données réelles ne seront pas reproduits dans la simulation. Ainsi, afin de
mieux comprendre 'influence du bruit de fond environnant, la simulation des muons et
neutrinos atmosphériques a été relancée avec un bruit de fond extrait d’un échantillon
de run de données du détecteur 12 lignes. Les coupures définies dans ’analyse ont été
appliquées en aveugle sur ce nouveau lot de données simulées.

Le tableau 6.8 montre le nombre d’événements attendus, ainsi que le nombre cri-
tique n¢ d’événements nécessaires pour une déviation a “bo”, pour le détecteur 12
lignes avec cette derniere simulation, apres 'application des différentes coupures dis-
criminantes, comparé a la simulation utilisée dans ’analyse présentée dans ce chapitre,
qui utilise un bruit de fond optique extrait d’un unique run de prise de données. Les
événements résultants des ~ 116 jours de prise de données de 2008 sont de plus montrés
dans ce tableau.

Les différences sur le nombre d’événements attendus entre les deux simulations
montent & environ un ordre de grandeur pour § > 0.625, alors qu’elles atteignent pres
de cinq ordres de grandeur pour des vitesses inférieures, modifiant alors radicalement
le nombre critique d’événements nécessaires pour une déviation a 5o. Le bruit de fond
environnant semble avoir un impact important pour des événements reconstruits a
B < 0.625, et notamment pour des muons atmosphériques descendants, reconstruits
montants. Le nombre d’événements observés dans les données 12 lignes dans l’inter-
valle § =]0.575,0.625] présente alors une déviation inférieure & “2¢” par rapport aux
simulations. Avec de tels écarts sur le nombre d’événements attendus pour des vitesses
inférieures a 0 < 0.625, la confiance a attribuer aux déviations observées aussi bien sur
les données 9 lignes que sur les données 12 lignes peut étre remise en question.

Enfin, 'analyse de la distribution temporelle de la position des hits dans le détecteur
peut nous donner des informations supplémentaires quant a la qualité de la reconstruc-

5Ce run de référence est le 37218.
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Bruit de fond optique 12-ligne Bruit de fond optique 12-ligne
I6] extrait d’un run extrait d’un échantillon de runs | neps
Bruit de fond attendu Nerit Bruit de fond attendu Nerit
[0.525,0.575] 3.20.10°° 2 2.51 14 0
]0.575,0.625] 2.30.107 17 2 0.42 7 2
]0.625,0.675] 9.06.10°° 1 2.18.10 7 1 0
0.675,0.725 2.85.10 % 2 3.48.10°° 3 0
0.725,0.775 3.47.107° 2 2.07.107° 2 0
]0.775, 0.825] 5.81.10~ 1 1.34.10°° 1 0
0.825,0.875 0 1 0 1 0
0.875,0.925 0 1 0 1 0
]0.925,0.975] 4.09.10°° 2 2.25.10°° 2 0
10.975,1.025] 7.12.1077 3 6.45.107° 3 0

TAB. 6.8 — Tableau représentant le nombre d’événements de bruit de fond attendus avec la confi-
guration a 12 lignes en utilisant un bruit de fond optique extrait d’un unique run, et d’un échantillon
de différents runs, aprés avoir appliqués les coupures discriminantes de ’analyse pour les différentes
gammes de vitesse. n¢ri¢ correspond au nombre d’événements nécessaires pour observer une déviation
a “bo”, et neps correspond au nombre d’événements observés dans les ~ 116 jours de prise de données
réelles.

tion des événements. Les Figures 6.29, 6.30 et 6.31 sont les représentations graphiques
des événements résultants et reconstruits dans la région 5 =]0.575,0.625] respecti-
vement pour les configurations a 12 et 9 lignes. A chaque fenétre est associée une
ligne du télescope, ’axe des ordonnes représentant ’altitude en metres de la position
géométrique des hits dans le détecteur, et ’axe des abscisses leur temps d’arrive. La
ligne violette correspond quant a elle & la position attendue des hits par ’algorithme
de reconstruction de trace, avec les hits sélectionnés pour effectuer I'ajustement en-
tourés d’un carré violet. Enfin, les différences de couleur entre ces derniers donnent une
information quant a I'intensité, en nombre de photons, des hits détectés.

La Figure 6.29 illustre 'un des deux événements reconstruits avec le détecteur a
12 lignes dans l'intervalle § =]0.575,0.625]. Cet événement présente la distribution
typique attendue par le passage d’un muon suivi d’une gerbe électromagnétique. Dans
ce cas ’événement n’a pas été reconstruit en tant que point lumineux, et le temps de
traversée de la particule incidente a été sur-estimé par ’algorithme de reconstruction
qui a alors donné une vitesse reconstruite inférieure a la vitesse réelle. Les Figures 6.30
et 6.31 respectivement du second événement reconstruit avec le détecteur a 12 lignes
et de I’événement reconstruit avec le détecteur a 9 lignes, peuvent étre classés dans
une méme catégorie. Comme le montre les lignes 3, 4, 8 et 10 pour la Figure 6.30,
I’événement reconstruit comme montant est en réalité descendant, les premiers hits
ayant une altitude supérieure aux derniers hits. Cependant, I'utilisation par I’algorithme
de reconstruction des deux hits présents sur la ligne 5, détectés a une altitude tres
inférieure aux hits des autres lignes, et certainement produits par du bruit de fond
environnant, a eu pour conséquence la reconstruction de la particule incidente en tant
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F1G. 6.29 — Distribution temporelle de la position des hits dans le détecteur du premier événement
résultant dans la configuration & 12 lignes et reconstruit dans la région de vitesse 8 =|0.575,0.625].
La ligne violette représente la position attendue des hits par ’algorithme de reconstruction. Les hits
sélectionnés pour effectuer 'ajustement sont entourés d’un carré violet.
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F1G. 6.30 — Distribution temporelle de la position des hits dans le détecteur du second événement
résultant dans la configuration & 12 lignes et reconstruit dans la région de vitesse 5 =]0.575,0.625].
La ligne violette représente la position attendue des hits par ’algorithme de reconstruction. Les hits
sélectionnés pour effectuer I'ajustement sont entourés d’un carré violet.
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F1G. 6.31 — Distribution temporelle de la position des hits dans le détecteur de I’événement résultant
dans la configuration & 9 lignes et reconstruit dans la région de vitesse 8 =]0.575, 0.625]. La ligne violette
représente la position attendue des hits par ’algorithme de reconstruction. Les hits sélectionnés pour
effectuer 'ajustement sont entourés d’un carré violet.

qu’événement montant au lieu de descendant. Il en est de méme pour ’événement du
détecteur a 9 lignes illustré Figure 6.31, pour lequel les hits présents lignes 7, 8 et 10
montrent distinctement la traversée d’une particule descendante, qui a cependant été
reconstruite montante en raison de 1'utilisation par ’algorithme des hits présents ligne
1. Cette analyse conclut a une mauvaise reconstruction des événements résultants, qui
auraient dis étre reconstruits comme un point lumineux dans un cas, et comme des
événements descendants dans les autres.

Ces dernieres études permettent d’exclure sans ambiguité une éventuelle découverte,
mais il est malgré tout possible de poser une nouvelle limite sur le flux de monopoles, qui
sera dégradée dans les régions de vitesse pour lesquelles des événements sont observés.
La Figure 6.32 montre la limite finale obtenue, & 90% de niveau de confiance, avec le
détecteur ANTARES apres ~ 116 jours de prise de données en 2008. Cette nouvelle
limite est comparée a celles posées par les expériences MACRO, Baikal et AMANDA,
et devient la meilleure contrainte mondiale sur le flux de monopdles magnétiques de
masse inférieure & 10'* GeV dans la région de vitesse 3 ~ [0.625,0.995], allant de
~ 758107 em 2. s Lsr !t 4 ~ 1.27.10 Tem 2.5 Lsr L.

On peut noter que la limite a été calculée en prenant en compte les incertitudes
systématiques sur la longueur d’absorption de la lumiere dans ’eau de mer, et sur I'effi-
cacité de collection des modules optiques. Ces incertitudes ont été estimées comme
produisants un impact équivalent 4 environ 15 % de hit détectés en moins au ni-
veau du déclencheur. La limite a alors été calculée en considérant les événements si-
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mulés résultants apres suppression de ces hits de maniere aléatoire. Il est résulte une
dégradation de la limite initiale d’environ 3 % au-dessus du seuil Cherenkov, et de 7 %
2 30 % en dessous. De plus, pour le calcul de la limite, le nombre d’événements attendus
avec le bruit de fond optique extrait d’un unique run de prise de données, utilisé dans
I’analyse présentée dans ce chapitre pour la configuration a 12 lignes a été utilisé. Pour
les vitesses inférieures a G < 0.625, la limite est alors conservative comparée a la limite
obtenue si le nombre d’événements attendus est pris de la seconde simulation, présentée
dans les paragraphes précédents. Les différences sur les limites obtenues avec 1'utilisa-
tion des deux simulations, pour des vitesses supérieures a § < 0.625 sont inférieures a
1 %, et n’ont alors pas été pris en compte, de méme que les effets induits par le choix
des facteurs d’échelle appliqués aux muons atmosphériques simulés.

L’amélioration de la limite d’un facteur d’environ trois par rapport au télescope
AMANDA pour un nombre de jours presque équivalent peut en partie s’expliquer par
le volume de détection d’ANTARES, qui est plus de trois fois plus important que ce
dernier. Les limites obtenues en em™2.s71.sr~! sont reportées dans le tableau 6.9, avec
pour simplifier les régions de vitesses notées par le signe “~7”.

Flux (cm?s.sr)
=)
3

1078 |—
= — — Limite de Parker
B ——— MACRO (9 ans)
| ——— Baikal (1003 jours)
AMANDA Il (154 jours)
107 —— | #5542 ANTARES 2008 (116 jours) =
: | I I | | | N | | | I I ‘ L L1 1 | | I I | | | I I | | | N | | | I I | | | L1 :
0.55 0.6 0.65 0.7 0.75 0.8 0.85 0.9 0.95

==

F1G. 6.32 — Limite finale, & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopdles magnétiques
montants en fonction de leur vitesse, obtenue avec le détecteur ANTARES aprés ~ 116 jours de prise
de données en 2008, comparée a celles posées par les expériences MACRO, Baikal et AMANDA.
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8 Limites (cm ™ 2.5 L.sr 1)
~ 0.55 5.03.1071°
~ 0.60 5.69.10~1°
~ 0.65 7.58.10°17
~ 0.70 9.12.10° 17
~ 0.75 4.08.10~ 17
~ 0.80 2.41.10~17
~ 0.85 1.76.10~7
~ 0.90 1.72.107 %7
~ 0.95 1.57.107 %7
~ 0.99 1.27.10°%7

TAB. 6.9 — Limites, & 90% de niveau de confiance, sur le flux de monopoles magnétiques montants,
obtenues apres I'application de I'analyse sur les 116 jours de données réelles. Par simplification les
régions de vitesse sont notées par “~”.

6.7 Conclusion

Par 'implémentation de la vitesse en parametre libre dans la reconstruction, cette
nouvelle analyse augmente la sensibilité du détecteur a des flux de monopodles sur une
plus grande région de vitesse allant de g = 0.55 a § = 0.995. L’analyse des données
de 2008 prises avec trois configurations différentes du détecteur ANTARES, présente
des résultats intéressants, avec notamment 3 événements résultants dans la gamme de
vitesse [ =]0.575,0.625], et dépassant le nombre critique nécessaire pour théoriquement
clamer une déviation a “50”. Cependant, apres avoir observé de larges fluctuations, pour
des vitesses § < 0.625, sur le nombre d’événements attendus lorsqu’un bruit de fond
optique différent est utilisé, et apres avoir analysé les distributions temporelles de la
position des hits dans le détecteur pour chaque événement, les déviations observées sont
remises en question, et excluent une éventuelle découverte. Malgré cela, il est possible
de poser de nouvelles limites sur le flux de monopoéles magnétiques montants de masse
inférieure & 10 GeV, montrées Figure 6.32, qui deviennent les meilleures contraintes
mondiales dans la région de vitesse 3 ~]0.625,0.995].






Conclusion

Les neutrinos étant des particules interagissant faiblement avec la matiere, leur
détection nécessite de treés grands volumes afin d’étre observables. Cette particularité
fait des télescopes a neutrinos, de nouveaux outils pour la recherche de particules exo-
tiques pour lesquelles les contraintes sur les flux sont extrémements fortes. Le manuscrit
montre la sensibilité offerte par le télescope a neutrinos ANTARES pour la recherche
d’une particule convoitée depuis 1931 notamment, le monopdle magnétique.

La these a présenté, chapitre 1, tout d’abord les enjeux de I’astronomie neutrinos,
avec le nouveau regard apporté par les neutrinos. La détection de sources de neutrinos,
avec contrepartie optique, permettrait en outre de mieux comprendre les mécanismes
entrant en jeu, et d’identifier 'origine du rayonnement cosmique nucléaire chargé de
haute énergie. Dans cette partie, ont de plus été décrites les techniques mises en oeuvre
pour leur détection avec le télescope ANTARES, mais aussi avec les précurseurs que
sont les télescopes Baikal et AMANDA, et leurs extensions.

Afin de faire de 'astronomie avec les neutrinos, les télescopes détectent les photons
produits par les muons issus de l'interaction de neutrinos muoniques avec la matiere. La
trajectoire de ces particules est reconstruite a partir d’algorithmes, qui, afin d’obtenir la
plus grande précision possible, nécessite une bonne connaissance sur le temps d’arrivée
des photons sur les photomultiplicateurs du détecteur, ainsi qu’une bonne connaissance
du nombre détecté. Pour cela, des systemes d’étalonnage ont été mis en oeuvre, et ont
été décrits dans le chapitre 2. Dans cette partie, la calibration effectuée avant chaque
déploiement de ligne a notamment été détaillée, et montre une résolution de I'ordre de
la nanoseconde atteinte sur le temps d’arrivée des photons.

Avec le chapitre 3, nous avons pu découvrir comment ont été introduits pour la
premiere fois les monopoles magnétiques de maniére consistante dans la théorie, avec
Dirac en 1931, et leur explication de la quantification de la charge électrique, encore
mystérieuse. Au fil des années, avec I’émergeance des théories de grande unification,
ces particules sont devenues des prédictions, apparaissant en tant que solitons dans les
transitions de phase de I’Univers primordial. Les monopoles devraient avoir survécu
jusqu’a nos jours, mais d’importantes contraintes sur leur flux ont été posées, avec
notamment la contrainte théorique de Parker, qui demande un flux inférieur a 10~1°
em™2.s7Lsr~! pour que le champ magnétique galactique puisse se régénérer, et avec
notamment la limite expérimentale de 'expérience MACRO, qui est meilleure d’un
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ordre de grandeur a la limite théorique sur un tres large domaine de vitesse.

Les monopoles étant munis d’une ou de plusieurs charges magnétiques, suivant le
modele les prédisant, ces derniers en traversant un milieu, vont émettre un champ
électrique perpendiculaire a leur direction. A I'image des particules chargées électrique-
ment, les monopoles vont alors pouvoir émettre de la lumiere Cherenkov si leur vitesse
la leur permet, avec une intensité ~ 8500 plus élevée qu'un muon de méme vitesse. Le
chapitre 4 nous a montré que les monopoles magnétiques pourraient atteindre de telles
vitesses si leur masse est inférieure & 10 GeV, et qu’ils pourraient de plus traverser
la Terre, et atteindre le télescope ANTARES du dessous tout en restant relativiste,
qui est la direction pour laquelle le détecteur est au maximum de sa sensibilité, les
modules optiques étant orientés vers le sol. On a de plus pu constater que les monopoles
magnétiques, en plus d’étre détectables par émission Cherenkov directe, pourraient
émettre de la lumiere Cherenkov indirecte provenant des électrons arrachés de leurs
atomes lors de son passage, méme pour des vitesses, inférieures au seuil Cherenkov
(6 ~ 0.74 dans l'eau), supérieures a 5 ~ 0.50. Enfin, dans ce chapitre, nous avons
défini les simulations utilisées pour les monopoles magnétiques, et étudié l'efficacité
de déclenchement du détecteur aux monopoles, de I'ordre de 80 % sur un domaine de
vitesse allant de 3 ~ 0.60 a v = 10.

Ensuite les deux analyses effectuées pour la recherche de monopole ont été détaillées
dans les chapitre 5 et 6. La premiére (chapitre 5), qui présente par ailleurs les simulations
des neutrinos et muons atmosphériques, les bruits de fond prépondérants, est basée sur
I'utilisation des deux algorithmes principaux employés pour la reconstruction de la
trace des muons incidents. L’analyse a été effectuée exclusivement sur des simulations,
avec cependant 1'utilisation d’un lot de données réelles pour effectuer des comparaisons,
et est basée sur la minimisation du facteur de réjection, afin de définir les paramétres
de sélection pour poser une limite optimale sur le flux de monopoéles. Elle présente
des sensibilités compétitives sur le flux de monopoles magnétiques pour des vitesses
supérieures a 3 ~ 0.80, les algorithmes étant optimisés pour reconstruire des particules
voyageant a la vitesse de la lumiere.

Apres cette étude, la seconde analyse (chapitre 6) a consisté a modifier I'un des deux
algorithmes de reconstruction, choisi notamment suivant sa fiabilité, afin d’implémenter
la vitesse des particules incidentes en tant que parametre libre, et donc afin d’améliorer
la sensibilité pour des monopdles magnétiques de plus faible vitesse. Cette analyse, elle
aussi effectuée exclusivement sur des simulations avec 'utilisation d’un lot de données
pour des comparaisons, est basée sur la maximisation du potentiel de découverte,
contrairement a la premiere qui était basée sur la minimisation du facteur de réjection.
Ce type d’optimisation diminue généralement légerement la limite maximale attei-
gnable, mais peut grandement améliorer le potentiel de découverte. On a pu constater
que ’analyse était aussi bien efficace pour des monopoles magnétiques ayant des vitesses
supérieures au seuil Cherenkov qu’inférieure, et a finalement été choisie pour étre ap-
pliquée sur les données prises en 2008 avec le télescope ANTARES. Apres 'application
de 'analyse sur les données réelles, plusieurs événements sont ressortis, et la région de
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vitesses 5 =]0.575,0.625] présente un nombre d’événements supérieur au seuil critique
nécessaire théoriquement pour clamer une découverte. Cependant, 1'utilisation d’un
bruit de fond optique différent dans la simulation montrent de larges fluctuations sur
le nombre d’événements attendus dans cette méme gamme de vitesse, et 'analyse des
distributions temporelles de la position des hits dans le détecteur a permi de conclure a
une mauvaise reconstruction des événements résultants. Ces dernieres études remettent
alors en question les déviations observées, et excluent une éventuelle découverte. Une
limite supérieure, & 90 % de niveau de confiance, sur le flux de monopoles magnétique
avec le détecteur ANTARES apres ~ 116 jours de prise de données, a donc été établie,
et devient des lors la meilleure limite mondiale sur le flux de monopdles magnétiques
montants de masse inférieure & 10'* GeV dans le domaine de vitesse 3 ~]0.625,0.995].
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Résumé

Le télescope a neutrinos ANTARES est situé a 2500 metres de profondeur, et est composé d’un
réseau de 900 photomultiplicateurs installés pour la détection de la lumiere Cherenkov émise par
des muons, induits par l'interaction de neutrinos avec la matiere, et dans le but de reconstruire
leur direction. Cependant en outre d’étre en mesure de détecter des neutrinos de hautes énergies,
les télescope a neutrinos pourraient mesurer le passage de monopOles magnétiques dans le
détecteur.

Dans ce travail, ont été présentées tout d’abord les différentes méthodes d’étalonage utilisées
afin de caractériser les photomultiplicateurs, qui sont le coeur d’un télescope a neutrinos. La
possibilité de détecter des monopoles magnétiques avec ANTARES a ensuite été abordée, puis
une premiere analyse optimisée pour la recherche de monopoéles de hautes vitesses a montré la
grande sensibilité offerte par le télescope. Enfin, un algorithme de reconstruction de traces a
été modifié, et une nouvelle analyse cette fois sensible sur une plus grande gamme de vitesse
a été effectuée. Apres Iapplication de la dernieére analyse sur les données prises en 2008 par
le télescope ANTARES, de nouvelles limites supérieures sur le flux de monopoéles magnétiques
ascendants de masse inférieure & 10'* GeV ont finalement été obtenues, et sont les meilleures
contraintes expérimentales sur leur flux pour la région de vitesse 5 ~ [0.625,0.995].

Mots clés : Antares / Monopéles magnétiques / Neutrinos / Etalonnage temporel / Télescope
a neutrinos

Abstract

The ANTARES neutrino telescope is located at 2500 meters depth, and is composed by an
array of 900 photomultipliers installed for the detection of Cherenkov light emitted by neutrino-
induced muons, after having interacted with matter, and in order to reconstruct their directions.
However, besides of being capable to detect high energy neutrinos, neutrino telescopes could
mesure the through going of magnetic monopoles in the detector.

In this work, were first presented the different methods used in order to calibrate the pho-
tomultipliers, which are the heart of a neutrino telescope. The possibility to detect magnetic
monopoles with ANTARES was then discussed, and a first analysis optimised for the search for
high velocity magnetic monopoles showed the great sensitivity offered by the telescope. Finally,
a track reconstruction algorithm was modified, and a new analysis this time sensitive over a
wider range of velocities was performed. After the application of the last analysis on the data
taken in 2008 with the ANTARES telescope, new upper limits on the upward going magnetic
monopole flux, of masses lower than 10'* GeV were obtained, and are the best experimental
constraints on their flux for the velocity region 5 ~ [0.65,0.995].

Keywords : Antares / Magnetic monopoles / Neutrinos / Calibration / Neutrino telescopes



