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Sébastien Saouter Introduction

INTRODUCTION

Lors de la premiere moiti¢ du vingtieme siecle, le rayonnement cosmique a permis a la
physique des particules de découvrir de nouvelles particules que les physiciens ne pouvaient
alors produire sur Terre. Depuis quelques années, c’est I’infiniment petit qui vient au secours
de I’infiniment grand au travers d’une nouvelle thématique scientifique : 1’astroparticule.
Cette jeune discipline a la frontiére entre la physique des particules, 1’astrophysique et la
cosmologie tente de mieux comprendre notre Univers grice aux connaissances et aux
techniques expérimentales acquises afin d’étudier les particules élémentaires.

L’astroparticule souhaite entre autre utiliser le neutrino comme un nouveau point de vue sur
I’Univers, en particulier pour étudier les objets astrophysiques les plus puissants. En effet,
cette particule aux caractéristiques un peu particulieres — elle est sensible uniquement a
I’interaction faible — est la seule qui permette une astronomie de précision sur des distances
cosmologiques a haute énergie, c’est-a-dire au dessus de 1 TeV.

Le premier chapitre, apres avoir effectué un état des lieux de ’astrophysique de haute énergie,
détaille comment le neutrino peut aider a résoudre quelques uns des problémes actuels de
I’astrophysique. L’un d’eux est de connaitre précisément quel est le mécanisme a I’origine des
rayons cosmiques et des photons de haute énergie observés sur Terre. Le mécanisme
généralement considéré est celui de Fermi, fondé sur la diffusion des particules dans un
milieu choqué. Ce processus peut accélérer un plasma composé soit d’électrons et de protons,
soit seulement d’¢lectrons. Dans le premier cas uniquement, des neutrinos seront produits par
interaction des protons accélérés avec le plasma. C’est pourquoi leur observation permettrait
une grande avancée dans le domaine de 1’astroparticule. Ensuite, quelques unes des sources
potentielles de neutrinos, telles que les sursauts gamma, les noyaux actifs de galaxies, sont
décrites.

La détection des neutrinos d’origine astrophysique est un réel défi technologique car elle
nécessite la mise en ceuvre d’instruments issus de la physique des particules dans des
conditions environnementales trés inhabituelles. Ce point fait 1’objet du deuxiéme chapitre
dans lequel la physique de D’interaction du neutrino muonique avec la matiére et la
propagation du muon induit sont exposés ainsi que les bruits de fond physiques associés a
cette détection. Plusieurs expériences tentent d’observer des neutrinos extraterrestres au
dessus du TeV. Ce contexte historique est développé dans ce chapitre avant une description
détaillée d’un projet qui souhaite déployer un télescope a neutrino au large de Toulon par
2 500 m de fond : Antares.

Pour développer les algorithmes de reconstruction des événements observés par le futur
télescope Antares et caractériser leurs performances, des simulations du signal — constitué par
des neutrinos astrophysiques — et du bruit de fond — les neutrinos et muons atmosphériques —
doivent étre utilisées. Les méthodes choisies sont précisées dans le troisieme chapitre.
Ensuite, les stratégies de reconstruction de la trajectoire et de 1’énergie des muons, ainsi que
leurs performances, sont décrites.

Ceci nous permet d’arriver au quatrieme chapitre qui développe 1’étude de la sensibilité
d’Antares aux sources ponctuelles de photons gamma observées par le détecteur Egret. Apres
une rapide description de ce détecteur et de son catalogue de sources, la méthodologie
employée et les résultats obtenus pour estimer cette sensibilité sont exposés dans le détail.
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Le chemin qui conduit au déploiement d’un télescope a neutrinos complet n’est pas des plus
aisé, il est donc nécessaire de passer par des prototypes afin de valider les différents choix
technologiques. La collaboration Antares en avait déja déployé un avec succes en 2000, la
« ligne 5 », mais souhaitait effectuer un dernier test avant la construction du détecteur final
grace a la «ligne secteur ». Le cinquiéme chapitre retrace ’histoire de la ligne secteur et
expose quelques uns des enseignements retirés. Pour permettre la reconstruction des
événements observés par ce prototype, une stratégie a été développée. Cependant, toutes les
fonctionnalités de la ligne secteur n’ont pas été opérationnelles, empéchant entre autre la
détection de muons. Toutefois, les résultats obtenus sur des données simulées sont détaillés
dans ce dernier chapitre
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A. L’ASTROPHYSIQUE DES HAUTES ENERGIES

L'astrophysique a haute énergie a pour objet 1'étude des sources extrémes de I'Univers,
celles ou se produisent les plus grands transferts d'énergie, afin de comprendre les processus
physiques qui y sont a l'ceuvre. Ce chapitre introduit tout d’abord 1’astronomie des hautes
énergies en photons et en rayons cosmiques, ainsi que le mécanisme de Fermi d’accélération
des particules qui permet de relier les informations apportées par les différents messagers de
I’Univers. Cependant, de nombreux problémes sont soulevés par les observations récentes,
auxquels 1’astronomie neutrino peut apporter des éléments de réponse. Pour finir, quelques
sources potentielles de neutrinos de haute énergie sont décrites ainsi que des limites
théoriques sur le flux diffus de neutrinos attendu.

A1 L’astronomie photonique

Depuis I’apparition il y a environ 120 000 ans de I’Homo sapiens sur Terre jusqu’au
début du vingtieme siccle, en passant par la premicre utilisation d’un télescope par Galilée en
1609 [1], notre connaissance de 1’Univers reposait seulement sur les messages lumineux que
nous en recevions, c’est-a-dire ceux transportés par la partie visible du spectre
¢lectromagnétique. Or la lumiére visible ne forme qu’une toute petite fraction de ce spectre,
qui va des ondes radio au rayonnement gamma, en passant par I’infra-rouge, 1’ultra-violet et
les rayons X. La deuxieéme moiti¢ du XXe si¢cle voit s’ouvrir, I'une apres 1’autre, toutes ces
nouvelles «fenétres» ¢lectromagnétiques sur 1’Univers.

A.1.1 Les premiers pas

L’atmosphére qui entoure la Terre est transparente aux rayonnements dont la longueur
d’onde est comprise entre environ 30 nm et 1 um (entre 1 et 35¢eV) : les longueurs d’onde
plus courtes et plus longues sont absorbées par les molécules de la basse atmosphére
(essentiellement I’oxygéne, 1’ozone et la vapeur d’eau). Mais pour les ondes radioélectriques,
entre quelques millimétres' et quelques dizaines de métres’, I’atmosphére est 2 nouveau
transparente : c’est le domaine de la radioastronomie. En 1932, un ingénieur a la Bell
Telephone, Karl Jansky, découvrit par hasard un tel signal alors qu’il ¢tudiait les directions
d’arrivée de parasites. Il remarqua méme un rayonnement en provenance d’un point fixe du
ciel, qui était le signal émis par le centre de notre Galaxie. Mais c’est le développement
militaire du radar, pendant la seconde guerre mondiale, qui devait fournir a la radioastronomie
les moyens d’un vrai départ, avec, entre autres, la découverte d’une émission radio solaire. Et
des les années 1960, les radioastronomes découvrent des objets célestes inimaginables
quelques années plus tot : les quasars’ d’abord, puis les pulsars®.

En 1963, travaillant pour Bell Laboratory, Arno Penzias et Robert Wilson devaient étudier le
bruit qui interférait avec le développement de satellites de communication. Ils ont découvert
que quelle que soit la direction de leur antenne, ils observaient toujours ce bruit, méme ou le
ciel était visiblement vide. Cette découverte majeure constituait une magnifique confirmation

! dépendant de la quantité d'eau dans l'atmosphére

% dépendant de la densité électronique dans I'ionosphére, la couche ionisée de la haute atmosphére

3 Les quasars sont des galaxies lointaines émettant d’énormes quantités d’énergie.

* Les pulsars sont des étoiles 4 neutrons en rotation rapide émettant des radiations & intervalles réguliers.
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de la théorie du Big Bang qui avait prévu un tel rayonnement, appelé fond diffus
cosmologique, comme la conséquence de «I’explosion » primordiale a 1’origine de notre
Univers.

Les autres fenétres d’observation ne pouvaient pas s’ouvrir pour des instruments basés a terre,
car I’atmosphere leur est opaque. En 1949 une fusée V2 emportant un compteur Geiger a
détecté une émission de rayons X en provenance du Soleil. Mais c’est du 18 juin 1962 qu’il
faut dater le début de ’exploration de I’univers par les rayons X°. En effet, sous I’impulsion
entre autres de Riccardo Giaconni, qui a regu le prix Nobel en 2002, une fusée qui emportait
un détecteur permit de déceler une émission extragalactique dont la source est connue depuis
comme Scorpius X 1. Pendant les années 1960, de nombreuses découvertes, comme celle de
la nébuleuse du Crabe, ont été faites a I’aide de fusées et de ballons. Ces observations ont
révélé des phénomenes qui n’avaient pas été prédits par les astrophysiciens, comme par
exemple les systémes binaires® et les processus d’accrétion’.

De petits détecteurs gamma®, sensibles a des photons d’énergie supérieure au keV, ont
commencé a étre installé sur des satellites au début des années 1960. Mais la découverte la
plus extraordinaire a été réalisée en 1967 par une série de satellites militaires américains,
nommée VELA, qui avait pour objectif de surveiller le respect des traités interdisant les essais
nucléaires a 1’air libre. Mais au lieu d’observer une quelconque explosion causée par
I’homme, ces satellites ont détecté pour la premiére fois des sursauts gamma (GRB pour
Gamma Ray Burst, cf. section A.5.1.2).

A.1.2 Les derniéres avancées

Dans le domaine des hautes énergies, c’est-a-dire au-dessus du GeV, les dernicres
observations majeures ont été obtenues grace a deux satellites, CGRO et Beppo-Sax, et par
plusieurs télescopes a effet Tcherenkov atmosphériques, comme Wipple [2], Cat [3], Celeste
[4], Magic [5] ou Cangaroo [6] qui observent la lumiere Tcherenkov (cf. B.1.3.3 sur I’effet
Tcherenkov) produite par les gerbes atmosphériques qui sont des cascades de particules
engendrées par I’interaction d’un photon unique de haute énergie avec I’atmospheére.

Le satellite CGRO [7] (pour Compton Gamma Ray Observatory) a exploré I’univers, grace a
ses quatre détecteurs (Batse, Osse, Comptel, Egret), entre 20 keV et 30 GeV pendant presque
une décennie, de 1991 a 2000. En particulier, le catalogue de sources obtenu par Egret recense
274 sources ponctuelles entre 100 MeV et 20 GeV, dont 94 noyaux actifs de galaxie (cf.
section A.5.1.2), 6 pulsars, 5 restes de supernova et 169 sources non identifiées’.

Le satellite Beppo-Sax [8], opérationnel de 1996 a 2002, a permis 1’étude des sursauts gamma
simultanément en y mous et en rayons X, soit entre 2 et 600 keV, par une localisation rapide
et précise de I’événement qui autorise par la suite une recherche de contrepartie optique par
un télescope. Lorsqu’une telle contrepartie est trouvée, une mesure de la distance du sursaut
peut étre obtenue par la mesure du décalage vers le rouge'® (noté z) de la galaxie hote. Le
sursaut le plus lointain jamais observé jusqu’a présent date du 31 janvier 2000 avec z = 4,5

[9].

> Le domaine des rayons X est compris par convention approximativement entre 0,1 et 50 A, soit entre 0,25 et 125 keV.

6 deux objets en orbite autour de leur centre de gravité

" accumulation de poussiére et de gaz autour d’un objet massif

8 Les photons gamma possédent une énergie supérieure a environ 100 keV.

? ¢’est-a-dire sans contrepartie clairement identifiée dans un autre domaine de longueur d’onde.

10 Le décalage vers les basses fréquences (donc vers le rouge pour la lumiére visible) de la fréquence détectée d’une onde par
rapport a sa fréquence d’émission est la conséquence directe de 1’expansion de ’univers. C’est 1’analogue cosmologique de
I’effet Doppler.
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Les télescopes a effet Tcherenkov atmosphérique, en détectant les photons émis par des
gerbes atmosphériques, utilisent un volume sensible bien plus important que les détecteurs
embarqués, mais en contrepartie, les propriétés cinématiques initiales du photon ayant
interagi sont moins bien mesurées. De plus, ils ne peuvent observer des photons qu’au dessus
d’une ¢énergie de quelques centaines de GeV. Cependant, ces détecteurs ont détecté les
premieres sources de photons y au dessus du TeV avec des résolutions angulaire de 1’ordre dé
0,2°, comme les pulsars du Crabe, de Vela et des noyaux actifs de galaxie tels que Markarian-
421 et Markarian-501.

En ce moment méme, d’autres expériences encore plus sensibles et avec une meilleure
acceptance en énergie sont en train de prendre des données : le satellite Integral [10], sensible
aux photons entre 3 keV et 10 MeV, et le télescope a effet Tcherenkov atmosphérique HESS
[11], qui posseéde un seuil de 100 GeV. Et dans un futur proche, en 2006, GLAST [12]
viendra combler le trou dans la couverture en énergie car il sera sensible a des énergies allant
de 10 MeV jusqu’a 100 GeV.

A.1.3 Les limites du photon a haute énergie

La grande section efficace d’interaction des photons avec la matiére'' rend leur
détection assez aisée mais représente une forte limitation a I’exploration de notre univers. En
effet, les photons sont absorbés par seulement quelques grammes par centimétre carré de
matiere et ne peuvent donc pas traverser le disque galactique ni méme des nuages,
interstellaires ou intergalactiques, de poussiéres ou de gaz.

De plus, au dessus du TeV, les photons interagissent avec les divers rayonnements
¢lectromagnétiques diffus, fond diffus radio, cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave
Background) et infrarouge, par le mécanisme de création de paire :

+ —
(1) yhauteénergie + ’onnd —¢ +¢€ |

Le libre parcours moyen'” des photons de haute énergie, représenté sur la Figure A-1, s’en
trouve donc fortement diminué. Par exemple, au dela de 10 TeV le libre parcours moyen d’un
photon est inférieur a environ 100 Mpc"”, ce qui correspond au Super Amas Local, le
voisinage de la Voie Lactée aux échelles cosmologiques. Cette figure permet aussi de
comprendre le cas de la source 3C279 qui est la source la plus lumineuse du catalogue d’Egret
mais qui n’a pas été vue par les télescopes a effet Tcherenkov au TeV car elle est située a
environs 2 Gpc.

A haute énergie, un autre inconvénient apparait : les télescopes a effet Tcherenkov, seuls
détecteurs capables de détecter les faibles flux de photons au dessus de 1 TeV, sont
opérationnels uniquement par ciel découvert et lors de nuits sans lune, ils disposent d’un
temps d’observation limité. De plus, ils possédent une trés faible acceptance angulaire (< 5°) :
ces détecteurs ne peuvent donc observer en général qu’une seule source a la fois ; or la plupart
des sources observées au TeV subissent de grandes variations d’intensité, apparemment
aléatoires, qui peuvent atteindre jusqu’a un ordre de grandeur en une journée. Il est donc
possible que certaines sources variables soient passées inapergues pour ne pas avoir €té
observées au bon moment.

Enfin, I’étude des objets astrophysiques uniquement en photons n’est pas suffisante pour
connaitre parfaitement les mécanismes a I’ceuvre en leur sein. Par exemple, il est a I’heure

' La section efficace de diffusion d’un photon avec un électron non relativiste est : Grhomson = (8/3).T0.1> = 665 millibarns,
avec 1, = e*/(4neymc’) = 2,8 107° m et le rayon classique de 1’électron (2,8 107'* m).

121 ¢ libre parcours moyen d’une particule est la distance moyenne qu’elle parcourt entre deux collisions.

13 1 parsec (pc) = 3,262 années lumiéres ~ 3,085 10'® m
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actuelle impossible de quantifier I’'importance relative, dans la production de photons de haute
énergie, des processus hadroniques et électromagnétiques (cf. section A.2.2).
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Figure A-1 : Evolution en fonction de leur énergie du libre parcours
moyen du photon (en trait plein) et du proton (en pointille, cf. section
A.2.2) correspondant a une diffusion sur les différents fonds diffus.

A.2 Les rayons cosmiques

L’hypothése de I’existence d’un rayonnement provenant de I’espace, appelé « rayons
cosmiques », a été formulée pour la premicre fois en 1900. L’T donne plus de détails sur la
découverte de ce phénomene ainsi que sur ses répercussions dans le domaine de la physique
des particules.

Les connaissances actuelles sur ce rayonnement sont résumées dans le paragraphe A.2.1 et
quelques uns des problémes non encore résolus sont décrits dans A.2.2.

A.2.1 Les rayons cosmiques aujourd’hui

L’atmosphére terrestre est donc continuellement bombardée par un flux isotrope de
noyaux atomiques et de particules élémentaires. Ce flux qui varie sur plus de 23 ordres de
grandeur possede une dépendance énergétique (cf. Figure A-2) qui peut étre décrite par trois
lois de puissance d’indices spectraux différents :

y = 2,7 pour 10 GeV< E < 10 GeV
@) g—g « E7 avec {y = 3,0 pour 10’ GeV < E < 10" GeV |
vy =277 pour E > 10" GeV

Ce spectre présente deux ruptures de pente nettes: une appelée le « genou » aux environs de
10" GeV et l’autre, la cheville, autour de 10'° GeV. I est généralement admis que les
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particules d’énergie inférieure au genou sont majoritairement d’origine galactique alors qu’au
dessus de la cheville, elles sont plutdt d’origine extragalactique.

—
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Figure A-2 : Spectre differentiel des rayons cosmiques en fonction de
[’énergie, au dessus de 1 GeV.

A basse énergie, ¢’est-a-dire en dessous d’environ 10° GeV, le flux des rayons cosmiques est
suffisant pour permettre une détection et une étude directe des particules primaires par de
petits détecteurs embarqués dans des ballons ou des satellites. Grace a cette technique, la
composition de ce rayonnement entre 1 TeV et 1 PeV est assez bien connue ([13], [14]) ; elle
est d’environ :

— 42 % de protons,

— 26 % de particules o,

— 13 % de noyaux de carbone, d’azote et d’oxygéne,
— 10 % de noyaux de néon et de soufre,

— 9 % de noyaux de chlore et de nickel,

— 0,1 % de photons,

— 0,04 % d’électrons.

Par contre, a plus haute énergie, le flux devient trop faible et son étude nécessite une détection
indirecte par 1’intermédiaire des gerbes atmosphériques grace a des détecteurs couvrant une
grande superficie. Dans ce cas, I’étude de la nature et méme de I’énergie de la particule
primaire devient treés délicate ; par exemple, seule une composition moyenne du rayonnement
primaire, en terme de nombre atomique moyen, peut étre estimée. D’ailleurs, les observations
les plus récentes [15] indiquent une diminution de ce nombre atomique moyen autour de la
cheville, tendant a prouver que le rayonnement s’enrichit en protons.
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A.2.2 Problémes en suspens

Une des questions soulevées par le rayonnement cosmique, en particulier par
I’expérience AGASA [16], est la présence ou non d’une coupure dans le spectre en énergie.
Cette coupure a été prédite la premicre fois par Greisen, Zatsepin et Kuzmin en 1966 [17]
comme la conséquence de 1’interaction des protons constituant les rayons cosmiques de tres
haute énergie (> 10" ¢V) sur le rayonnement diffus cosmologique découvert peu de temps
auparavant. La conséquence principale de cette interaction est 1’existence, a haute énergie,
d’un libre parcours moyen fini pour les protons (cf. Figure A-1) et donc d’une distance
maximale au dela de laquelle aucun objet astrophysique ne pourra €tre vu par leur
intermédiaire. Or, les résultats de I’expérience AGASA indiquent la présence d’événements
au dessus de cette coupure GZK qui ne peuvent étre expliqués par un modele d’univers
constitué de sources de rayons cosmiques uniformément réparties, cf. Figure A-3.

26
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Figure A-3 : Spectre en énergie des rayons cosmiques, au dessus de
10" eV, observé par AGASA. La courbe en pointillés indique ce qui
est attendu d’une distribution de sources uniformément réparties dans
["univers.

Quelles sont donc les sources susceptibles d’accélérer des particules jusqu’a des
énergies macroscopiques' ? Une condition nécessaire, mais non suffisante, afin qu’une
particule reste suffisamment longtemps dans un systéme pour pouvoir étre accélérée, est que
le rayon de giration de cette particule dans un champ magnétique moyen local B soit inférieur
a la taille de la région accélératrice R. L’énergie maximale théorique, sans tenir compte des
pertes ou de la durée de vie du systeéme accélérateur, est donné par :

3) EmaXzZecBRzIO”eVZ( B j R
1 Gauss /{ 1pc

ou Ze représente la charge de la particule.

4 A ce jour, I’événement le plus énergétique jamais observé posséde une énergie de 3.10%° eV, soit environ 50 J.
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Ceci est illustré par le diagramme de A. M. Hillas [18] (cf. Figure A-4) qui représente le
champ magnétique nécessaire au confinement des particules en fonction de la taille des objets
astrophysiques susceptibles d’accélérer les rayons cosmiques. Trés peu de ces objets
permettent d’atteindre les ultra hautes énergies de 10*! eV et, quand les autres contraintes sont
prises en compte, comme leur densité dans [’univers par exemple, aucun candidat satisfaisant
n’est trouvé. Toutefois, les limites précédentes supposent implicitement une source au repos
(ou de faible vitesse) par rapport a ’observateur. Or, il existe des mouvements de plasma
relativistes, caractérisés par des facteurs de Lorentz y importants qui peuvent aller de quelques
unités pour les jets des microquasars (cf. A.5.1.3) & quelques centaines pour les sursauts
gamma (GRB, cf. A.5.1.2) en passant par quelques dizaines pour jets de certains noyaux
actifs de galaxie (les blazars, cf. A.5.1.2). Quand le mouvement de la source relativiste est
dirigé vers I’observateur, 1’énergie maximale E.x est amplifié par le facteur y. C’est pourquoi
les noyaux actifs de galaxie et les sursauts gamma restent les meilleurs sites envisageables
pour 1’accélération des rayons cosmiques d’énergies extrémes. Une autre explication possible
est d’envisager 1’existence en quantité suffisante de vestiges cosmologiques, ¢’est-a-dire soit
des particules massives soit des défauts topologiques, dont la masse serait supérieure aux
énergies atteintes par les rayons cosmiques. Les rayons cosmiques de haute énergie seraient
alors le fruit de la désintégration ou de I’annihilation de ces « dinosaures cosmiques ».

Diagramme de Hillas
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Figure A-4 : Diagramme de Hillas. Les droites correspondent a la
condition nécessaire pour atteindre respectivement 10°° eV (100 EeV)
et 10° eV (1 ZeV) pour des protons et des noyaux de fer. Les objets
représentés en dessous de ces droites ne peuvent accélérer les
particules au dela de |’énergie correspondante.
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A3 Production et accélération des rayons cosmiques

Les plasmas astrophysiques sont le si¢ge de processus répétitifs qui accélerent
progressivement les particules chargées en leur conférant un spectre final en loi de puissance.
Les principes de base de ces mécanismes ont été développés par Enrico Fermi, mais leur
version moderne ne met pas en jeu les mémes conditions astrophysiques que dans les articles
originaux de Fermi [19], qui se fondaient sur la galaxie et son champ magnétique.

A.3.1 Le mécanisme de Fermi

Avant d’expliquer précisément ces processus d’accélération, quelques rappels
s’imposent sur la physique des plasmas astrophysiques. Dans un plasma trés conducteur, les
lignes de champ magnétique se déplacent avec les ¢léments de fluide ; en effet, dans le repére
local li¢ au fluide, le champ électrique doit rester nul car la conductivité est infinie. Les lignes
de champ sont « gelées » dans le fluide : elles lui conférent une certaine rigidité et peuvent
vibrer comme des cordes. Les ondes associées sont appelées « ondes d’Alfven » [20] et leur
vitesse est donnée en fonction du champ magnétique B et de la densité p de la partie ionisée
du gaz par :

B

4) Va :ﬁ,

qui est de I’ordre de 10 ¢ 4 107 ¢ dans les plasmas astrophysiques. La présence de particules
de haute énergie dans le milieu est génératrice d’ondes d’Alfven qui se superposent au champ
magnétique initial, créant des perturbations a différentes échelles. Réciproquement, ces
irrégularités magnétiques jouent le role de centres diffuseurs pour les particules si leur taille
est de I’ordre du rayon de giration de ces derni¢res dans le champ magnétique non perturbé.

Deux mécanismes d’accélération de particules peuvent étre distinguées dans de tels plasmas :
I’accélération stochastique et I’accélération par onde de choc en milieu diffuseur.

A.3.1.1 L’accélération stochastique

Au cours de ses multiples diffusions sur des nuages de plasmas, contenant des
perturbations d’Alfven, la particule gagne en moyenne plus d’énergie qu’elle n’en perd. En
effet, lorsque la particule entre en collision frontale avec un centre diffuseur elle va
généralement gagner de I’énergie, alors que lors d’une collision fuyante la particule va plutot
en perdre. Mais en moyenne, les collisions frontales sont plus fréquentes que les collisions
fuyantes, permettant ainsi a la particule de voir son €nergie augmenter grace a ce processus.

Soient E; et E, les énergies de la particule avant et aprés diffusion dans le référentiel de
I’observateur (cf. Figure A-5). Soient E;” et E;” ces mémes énergies dans le référentiel du
centre diffuseur. Dans ce dernier référentiel, la particule ne gagne pas d’énergie, donc
Ez’ = E1 .
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Inhomog@nditds
magn@tiques

Figure A-5 : Schéma du mécanisme de [’accélération stochastique sur
un centre diffuseur se déplacant a la vitesse V par rapport a
["observateur.

Or les relations reliant E; a E;” et E; a E,’ sont les suivantes :
E,=vE, (I—BCOSGI )
E, =vE, (1+pBcos0), )
avece

5
() i

y=—
J1-PB° ,

B= V diffuseur
C

ou 0; représente 1’angle d’entrée de la particule par rapport a la vitesse du centre diffuseur,
dans le référentiel de I’observateur, et 6,” I’angle de sortie dans le référentiel du nuage. Par
conséquent, le gain d’énergie vaut :

AE _E,-E, 1-Bcos0, +Bcos0,—B>cosb, cos, B
E E, 1-p*

(6) L

L’angle de sortie 0, est totalement aléatoire et non corrélé a ;. Sa valeur moyenne est nulle.
De plus, la probabilité pour la particule, de vitesse v, pour I’observateur, de trouver un
centre diffuseur de vitesse V, est proportionnelle a la vitesse relative vue par la particule :
V cos 0; — v;. En conséquence :

:><cos 91>:—§VX:—%B,
1

dn _Vecosb, —v,

7 =
@ dcos 6, 2v,

en supposant que v; = ¢. Au final, le gain relatif moyen d’énergie par diffusion vaut :

AE\ 1+Yp* . 4
® <E>:1—$'4z§y’

15 Par la suite, les vecteurs seront notés en caractéres gras et leur norme en caractéres simples.
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car [} est relatif au plasma et est donc de ’ordre de 10* 4 107 (cf. (4)).

Ce gain d’énergie est proportionnel a B, d’ou le nom généralement utilisé de mécanisme de
Fermi du second ordre. Il est possible de montrer [21] que I’indice spectral oy du flux intégré
®(E) de particules sortant du milieu accélérateur est le rapport entre la probabilité
d’échappement de la particule Pechap €t de AE/E :

P

échap

Oine = ,
) A%

La probabilité Pechap dépend du systeme qui accélere les rayons cosmiques et peut €tre estimée
simplement par : Pechap = Tace/ Teyele, OU Tace €st le temps pendant lequel les particules sont
piégées dans le systéme et Teyce le temps entre deux collisions avec un nuage diffuseur.
Clairement, I’indice spectral ainsi obtenu est donc différent pour chaque type de source de
rayons cosmiques. Donc, en plus d’étre assez inefficace a cause d’une dépendance au second
ordre en B3, ce mécanisme n’explique pas pourquoi I’indice spectral différentiel observé est de
2,7 sur un trés grand intervalle d’énergie engendré certainement par plusieurs types de
sources.

A.3.1.2  L’accélération par onde de choc en milieu diffusif

Si le plasma est parcouru par une onde de choc forte (comme I’onde de choc d’une
supernova), le milieu choqué se comporte comme un miroir magnétique. En effet, ce milieu
est le siege de nombreuses perturbations d’Alfvén (dont les vitesses sont faibles par rapport a
celle du fluide choqué); les collisions d’une particule avec ces centres diffuseurs sont
¢lastiques et, quand la particule revient dans le milieu calme, elle a acquis un surcroit
d’énergie, tout comme une balle qui rebondit sur une raquette avancant a grande vitesse. Le
milieu calme comporte néanmoins, lui aussi, des perturbations d’Alfveén (bien qu’en moindre
quantité) qui peuvent renvoyer la particule vers le milieu choqué pour un nouveau cycle
d’accélération (cf. Figure A-6).

ROfDrentiel de
IDonde de choc

@ Inhomog@nditds
magndtiques

Milieu choqu@ Milieu calme

Zone de choc

Figure A-6 : Schéma du mécanisme de l’accélération par onde de
choc en milieu diffusif : u; représente la vitesse du choc par rapport
au milieu non choqué et u; celle a laquelle le choc voit le milieu
choqué s éloigner.
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Le point de départ de ce calcul cinématique est la méme équation que pour le mécanisme
d’accélération stochastique (cf. (6)). Il suffit de prendre pour PBc la vitesse relative du gaz
heurté par rapport au milieu calme : Bc = u,—u; = u;—uy, ou u, représente la vitesse du choc par
rapport au milieu non choqué et u, celle a laquelle le choc voit le milieu choqué s’¢loigner
(uz =1 uy|| <[ w || <u;). La différence principale avec le processus précédemment décrit
apparait au moment de calculer 1’effet moyen, a cause de la présence du choc. En effet, la
probabilité pour qu’une particule traverse 1’onde de choc plane est la projection du flux
isotrope de particules sur un plan :

dn 2
=2cosO,,pour-1<cos0, <0=(cosb, )=——

19 Fooso) 1P 1 (cos0,) 3
dn , , ' 2
——=2cos0,,pour0<cos0, <1=(cos0,)=—
(1 dcos, »P ’ < 2> 3

Apres avoir effectué la moyenne sur tous les angles et en supposant B petit devant 1’unité,

1’équation (6) devient :
AE\ %+ 3B _ i
(12) <E> p —p? g

Le gain relatif moyen par cycle AE/E est proportionnel a B, d’ou le nom de mécanisme de
Fermi du premier ordre. Pour calculer I’indice spectral engendré par un tel processus, il faut
estimer la probabilité Peha, pour une particule de sortir de ce systeme (cf. (9)). Cette
probabilité est le rapport entre le flux @_ de particules qui fuit du systéme accélérateur, c’est-
a-dire qui a traversé définitivement 1’onde de choc, et le flux @, de particules qui traversent
cette onde. Or,

(13) D =ppc U, et

5

_ 2 CPre _ CPrc
(149 @, —Jodcos GJ.O d(p—4n cos 6 ==,

ou prc est la densité de rayons comiques et u, la norme de la vitesse a laquelle le choc voit le
milieu choqué s’éloigner (cf. Figure A-6). Par conséquent, conformément a 1’équation (9),
I’indice spectral oy s’exprime par :
L _du, 3 3
15 int — o . q-
(13) "¢ 4 u,/u,-1

Un calcul faisant intervenir la théorie cinétique des gaz et la conservation de la matiére permet

d’obtenir [21] :
C/ ) )
M
U P _ ( C, +1

16 4 "5 (C ;
> P2 2
(%V_JM +2

ou M est le rapport de la vitesse du choc ul a la vitesse du son dans le milieu, appelé nombre
de Mach, Cp et Cv les capacité calorifiques a pression et volume constant. Pour un gaz
monoatomique, leur rapport vaut 5/3 [21] et I’indice spectral oy s’exprime alors pour les
chocs forts (M >> 1) comme :
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ain >>
(17) (G, M2 M- M
C, +1
C 2
( %V_JM +2

De ce fait, on prédit que les spectres a la source ont un indice spectral différentiel proche
de2:

(18) %ocE “w) ZE avec a=2.

Compte tenu de 1’effet d’échappement de la Galaxie qui varie comme E~ ¢ [22], la valeur de
I’indice spectral des rayons cosmiques galactiques a 1’arrivée sur Terre de 2,7 se trouve assez
simplement expliqué.

L’importance relative des deux mécanismes précédents n’est pas claire : ainsi, dans le cas
d’une onde de choc, ’accélération stochastique joue aussi son role dans chacun des milieux ;
certes, le gain moyen qu’elle occasionne a chaque diffusion est faible, mais il y a beaucoup
plus de diffusions que d’allers-retours a travers le front de choc. Par ailleurs, les descriptions
simples données ici négligent la rétroaction des particules sur 1’onde de choc, c’est
I’approximation de la particule test, qui peut étre non négligeables [23].

A.3.2 La production de gamma

Dans ce paragraphe, nous allons voir que les mécanismes d’accélération de Fermi, en
accélérant des particules chargées, engendrent naturellement une production associée de
photons. Toutefois, les processus dominants permettant cette production different en fonction
du type de particule initialement accélérée. Les modeles qui se proposent d’expliquer les
observations se divisent en deux principaux genres : les modeles €lectromagnétiques, qui font
intervenir uniquement des ¢électrons, et les modeles hadroniques, qui impliquent
essentiellement des protons.

A.3.2.1 Les modéles électromagnétiques

L’hypothese principale de ces modeles est que les particules accélérées par les sources
de rayonnement cosmique sont essentiellement des électrons. Ceux-ci sont plongés dans le
fort champ magnétique qui régne a proximité de la source et subissent donc des variations
d’impulsion, en émettant un rayonnement de freinage appelé rayonnement synchrotron qui est

caractérisé par :
== B ( j E’B’,
synch. 3

ou PBc est la vitesse de la particule qui rayonne, Ze sa charge, m sa masse, E et B les valeurs
des champs électrique et magnétique. Ce rayonnement, dont I’intensité est inversement
proportionnel a la puissance quatriéme de la masse de la particule, est d’autant plus important
que la particule est 1égére. C’est pourquoi les pertes d’énergie des électrons via ce processus
sont particuliérement importantes et limitent leur énergie maximale E,x (€) a [23] :

19 &
(19) dt

-28 -



Sébastien Saouter A. L’astrophysique des hautes énergies

20)  Epu(€)=23TeV —/B/IG
C

avec u; la vitesse d’éjection de la matiére a I’avant de I’onde de choc accélératrice. Cette
valeur de E,x est obtenue en égalisant la perte d’énergie synchrotron avec 1’accélération de
Fermi du premier ordre.

Les photons émis par rayonnement synchrotron sont de basse énergie, ils ne dépassent pas
100 keV, mais sont convertis en photons de haute energle de lordre du TeV, par effet
Compton inverse en interagissant avec des e” de haute énergie (notés e yg)

+ +
2 Cup T Vemeh. € TVrev.

Toutefois, ces photons Yrev Ne peuvent pas dépasser 1’énergie maximale E.x donnée par
I’ equatlon (20) qui vaut 220 TeV dans le cas typique d’une supernova (B ~ 10 uG et u; ~
10% cms™ ).

A3.2.2 Les modeles hadroniques

Dans les modeles hadroniques de production de photons de haute énergie, des protons,
en nombre non négligeable par rapport aux électrons, sont aussi accélérés. Les pertes
d’énergie des protons par effet synchrotron sont bien plus faibles que celles subies par les
¢lectrons, par un facteur (me/mp) Leur energle maximale est donc bien supérieure a celle de
ces derniers et n’est plus limitée, en premiére approximation, que par le rayon R et le champ
magnétique B du systéme accélérateur :

R B
E =10”GeV — —
(22) max (D) Ipc 1G°

Une autre fagon d’exprimer cette énergie maximale est d’utiliser le temps de séjour des
protons dans la zone accélératrice tyjour ~ R/c au lieu du rayon pour obtenir :

t. B
3 sejour
23 E_ (p)=1510"GeV g | — || —
@) P 1s \1G )
ou € représente 1’efficacité du mécanisme d’accélération. Dans le cas des noyaux actifs de
galax1e (AGN) le temps tyjour €st de ’ordre de 10" s (~ 3000 ans) et permet d’obtenir
Emax (p) ~ 10° TeV, soit trois ordres de grandeur de plus qu’avec des électrons qui possedent
un temps de séjour d’environ 10% s.

Encore une fois la production des photons est initiée a basse énergie par le rayonnement
synchrotron des électrons. Ces photons, ou un noyau de basse énergie, peuvent désormais
interagir avec les protons pour donner naissance a des photons dont 1’énergie peut aller
jusqu’a 100 PeV via les processus :

+A
P - n° + X
p + Ysynch.
(24) !
Yeev T Vpev

Mais les pions neutres ne sont pas les seuls produits de cette interaction : des pions chargés
peuvent aussi étre produits qui vont engendrer, par désintégration, des neutrinos dans la méme
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gamme d’énergie que les photons Ypey issus des .

A.4 Le neutrino : un nouveau messager astrophysique

L’ouverture d’une nouvelle fenétre sur 1’Univers par 1’observation de neutrinos de
hautes énergies, c’est-a-dire au-dessus du GeV, permettra entre autres de quantifier le rapport
entre la production de rayons gamma par des mécanismes hadroniques et ceux purement
¢lectromagnétiques. Elle permettra aussi de sonder bien plus loin I’Univers qu’avec les
messagers habituels grace a la faible section efficace d’interaction du neutrino. Le lien entre
les flux de photons observés et les flux de neutrinos attendus va ensuite étre détaillé. Par
contre, notre connaissance actuelle du neutrino et I’histoire de sa découverte sont développés
dans I’1I.

A.41 L’apport du neutrino pour I’'astronomie

Le photon est trés utile pour étudier 'univers a basse énergie, mais il est limité¢ au
dessus d’énergies de I'ordre de 10 GeV a cause de son libre parcours moyen limité (cf.
section A.1.3) et ne peut donc nous servir qu’a étudier I’environnement proche de notre
Galaxie. A I’opposé, le neutrino, qui n’interagit que via I’interaction faible, posseéde un libre
parcours moyen bien plus important : environ 10" km dans 1’eau a 100 GeV a comparer avec
moins de 1 m pour un photon de méme énergie.

Une autre source d’information possible sur les phénomeénes les plus énergétiques de 1’univers
est le proton, observé dans le rayonnement cosmique. Mais du fait de sa charge électrique non
nulle, seuls les plus énergétiques, au dessus d’environ 10%° eV, sont suffisamment peu déviés
par les champs magnétiques galactiques et intergalactiques pour étre utile a la recherche de
sources ponctuelles. De plus, a ces énergies 1a, les protons subissent I’effet GZK (cf. section
A.2.2) et ne peuvent, eux non plus, nous informer sur les sources trop distantes de la Voie
Lactée, typiquement pas plus loin que 20 Mpc au dessus de 10%° eV. Le neutron est un autre
messager envisageable qui a I’avantage d’étre neutre, mais sa courte durée de vie (14 min 46 s
au repos) le pénalise : & titre d’exemple, une neutron de 10°° eV ne peut parcourir en
moyenne que 1 Mpc.

La premiére utilisation des neutrinos comme vecteur d’information astrophysiques remonte au
milieu des années 60. Durant ses recherches sur les neutrinos solaires, J. Davis [24] a trouvé
seulement un tiers des neutrinos que les théories prévoyaient. Ses résultats ont longtemps été
dérangeants pour 1’astrophysique, et pendant presque trois décennies, les physiciens ont
essay¢ de résoudre le «probléme » des neutrinos solaires en mettant en ceuvre des
expériences comme Gallex [25].

Par la suite, la détection de neutrinos issus de la supernova 1987A dans le Grand Nuage de
Magellan, le 23 février 1987, a constitué¢ la premicre observation de neutrinos provenant de
I’extérieur du systeme solaire. Cette détection a permis de confirmer notre modélisation du
mécanisme de mort des étoiles. Ces deux exemples illustrent que les neutrinos sont un moyen
utile pour sonder et mieux comprendre 1I’Univers ; par exemple, la détection de neutrinos émis
par des sources de photons de haute énergie signerait sans équivoque qu’une partie non
négligeable de ces photons sont produits via un mécanisme hadronique (cf. A.3.2.2).

A.4.2 Lien entre flux de photons et de neutrinos

Les protons accélérés utilisés dans les modeles hadroniques de production de photons
(cf. A.3.2.2) peuvent interagir sur un noyau ou un photon de plus faible énergie. Des mésons
neutres et chargés, généralement des pions, sont alors produits et se désintégrent suivant les
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mécanismes suivants :

+A
P } - + T + T +
p+vy
\’ \’ l
@) Y+Y w4y, oo 4y,
\! l
e++ve+q e +v_+

Ce type de réaction posséde un seuil : dans le référentiel de centre de masse de la réaction,
c’est la masse du pion produit soit environ 135 MeV pour la production de n° et 140 MeV
pour les pions chargés. Ceci correspond a un seuil en énergie de 1,75 PeV pour des protons
interagissant avec des photons de 40 eV.

De maniere générale, le flux de neutrinos produit par I’interaction des protons s’exprime
comme [23] :

I (E A A
(26) dCI)V ( ) 1,0 it E +0,635 Kv + X ,
dE, 1= Zy 1+B,, cosf —* 1+B,, °
: € ’ €

T

— I,(Ey) représente le flux de protons,
— 0 ’angle entre I’impulsion du proton et celle de la cible (photon ou noyau),

—  Anrv, Ak, Bry, Bky et Zyn des constantes sans dimensions qui dépendent du spectre
I,(Ev). Elles sont caractéristiques de I’interaction hadronique et de la désintégration
des mésons,

— & et g’ les énergies critiques pour les pions et les kaons. Elles donnent une
estimation de 1’énergie au dessus de laquelle la probabilit¢ d’interaction prend le
dessus sur celle de désintégration,

— X prend en compte la désintégration des mésons de saveurs plus lourdes que les
pions et les kaons.

Le premier terme reflete la désintégration des pions en neutrinos, dont le rapport de
branchement est trés proche de 1’unité, alors que le second terme représente la désintégration
des kaons (rapport de branchement en neutrino de 0,635).

Si I’énergie E, du neutrino est bien inférieure a €%, énergie critique associée au méson m, le
flux de neutrino possédera une dépendance en €nergie identique a celle des rayons cosmiques
primaires I,(E,) ; tandis que si E, est trés supérieure a €y, le spectre des neutrinos variera
comme I,(Ey)/Ey : I’indice spectral sera donc augmenté d’une unité. Or, I’énergie critique d’un
méson est d’autant plus importante que le méson considéré posséde une durée de vie courte et
que la cible est de faible densité. Par exemple, si la cible des protons est 1’atmosphére
terrestre, les énergies critiques sont €7~ 115 GeV, €°x ~ 850 GeV et pour les autres mésons
(D, Ds, B, etc.), elles sont supérieures au PeV. Ainsi, en dessous de 100 GeV, le spectre des
neutrinos suit le spectre des rayons cosmlques primaires en E 7, puis au- dela du TeV, le
spectre des neutrinos devient en E. Enfin, quand la contribution des mésons charmés
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domine, au dessus du PeV, le spectre des neutrinos redevient proportionnel 2 E™’. Dans le
cas ou la cible est la maticre interstellaire du disque galactique, les énergies critiques sont
immenses et le spectre des neutrinos suit le spectre des primaires confinés par la Voie Lactée
en E™. Enfin, si la cible est a la source méme de production des rayons cosmiques, comme
dans le modele de production hadronique considéré ici, la cible est de faible densité
(typiquement comme le milieu interstellaire), et le spectre des neutrinos suit le spectre des
protons accélérés (sans qu’intervienne le confinement magnétique galactique) en E™'. Les

spectres qui résultent de ces trois cas de figures sont représentés schématiquement sur la
Figure A-7.

Enfin, le flux de photons issus de la désintégration des pions neutres peut étre décrit par une
équation similaire a I’équation (26), avec une énergie critique associée € trés élevée a cause
de la trés courte durée de vie du m°: 8,4 10”7 s & comparer avec la durée de vie des pions
chargés qui est de 2,6 10™%s. En conséquence, le spectre des photons produits lors de
processus hadroniques suit, comme les neutrinos, la méme dépendance en énergie que le
spectre des protons initiaux.
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Figure A-7 : Spectres schématiques de neutrinos pour trois cas de
figures : (1) neutrinos atmosphériques, (2) neutrinos issus du plan
galactique, (3) neutrinos issus de sources de rayons cosmiques. Les

normalisations relatives sont arbitraires.

A.4.2.1 Interaction des protons

Au niveau de la source, les seules cibles possibles sont des photons, des protons, des
¢lectrons, des positrons et trés peu de noyaux car ces derniers sont rapidement dissociés lors
des premieres phases de [’accélération. La comparaison des sections efficaces totales
d’interaction (cf. Figure A-8) montre que celle de proton-proton est supérieure, par plus de
deux ordres de grandeur, a celle de proton-photon. Mais cette différence est largement
compensée par la densité trés élevée des photons (~ 10" cm™) par rapport aux protons
(~ 10° cm™). De ce fait, seules les interactions protons-photons sont considérées par la plupart
des modeles de production de rayons cosmiques secondaires.

Les produits de I’interaction du proton avec un photon dépendent de 1’énergie disponible dans
le centre de masse de la réaction, notée +/s. Cette énergie s’exprime en fonction de 1’énergie
du proton E, et de sa masse m,, de I’énergie de photon € et de I’angle 0 entre les deux
directions de particules incidentes :
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(27) ng\/m§+2 E, (1-P coso) ,

avec B =py/E, ~ 1. L’énergie maximale disponible est obtenue pour une collision frontale et
vaut donc :

(28) S =M +26E, (14P) =2 [cE, =2¢m ¢

ou &’ = e : ’énergie du photon dans le référentiel du proton.
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Figure A-8 : Comparaison entre les sections efficaces totales des
réactions pp, pyet yyen fonction de [’énergie disponible dans le
centre de masse.
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Figure A-9 : Evolution de la section efficace des différents processus
induit par linteraction d’un proton avec un photon.

Le résultat de cette interaction couvre un grand nombre de possibilités : excitation des états
résonnant du proton, la production directe d’un ou de plusieurs mésons, ou la simple
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diffusion. Pour la production de neutrinos ou de photons, seules les deux premiers cas nous
intéressent et vont étre développés. La Figure A-9 indique 1’évolution des sections efficaces
de ces différents processus en fonction de I’énergie € du photon.

Le premier canal qui s’ouvre est la production directe d’un pion. L’énergie minimale
nécessaire pour ce processus est la somme de la masse du pion mr et de la masse du proton'® :

(29) Sseuil = mp + m, = 1,08 GCV

L’¢énergie minimale du proton qui permet d’atteindre ce seuil est obtenue en combinant (28) et
(29) :

30y E BELUL
Pmin 48

Ce qui donne un seuil d’environ 4 PeV pour un proton interagissant sur un photon de 40 eV.

A des énergies juste supérieures, le processus dominant de I’interaction proton-photon excite
une série de résonances qui apparaissent sous forme de pics dans la Figure A-9. Le seuil en
énergie, dans le référentiel du centre de masse, de production de 1’'un de ces états excités du
nucléon est égal a la masse de la résonance, soit 1,232 GeV dans le cas de la premicre
résonance : A(1232).

Dans la plupart des objets astrophysiques, comme dans les noyaux actifs de galaxie par
exemple, les champs de photons sont typiquement dans 1’ultraviolet, soit entre 10 eV et
100 eV. La réaction photon-proton a donc lieu essentiellement prés du seuil et le processus
dominant est production de résonance A: p+7y — A+ X. C’est pourquoi la plupart des
mode¢les ne prennent en compte que ce canal pour étudier la production de neutrinos, via la
désintégration du baryon en un pion et un nucléon. Dans ces modeles, seuls les rapports de
branchement des résonances A(1232) sont utilisés pour calculer la fraction de pions chargés
Tt par rapport a celle des pions neutres ©0, ce qui conduit a deux pions chargés pour un pion
neutre'” [26]. En effet, les sections efficaces de production des différentes orientations
d’isospin de la résonance A(1232) pour les réactions p +7y — A + 1 sont treés proches et sont
donc produits, en premiére approximation, de manicre équiprobable ce qui se traduit par une
production de pions dans le rapport t : w:n’de 1:1: 1.

Ainsi, de cette répartition entre pions neutres et chargés, il est possible de déterminer le
rapport entre le nombre de photons produits par voie hadronique et le nombre de neutrinos
émis par une source donnée. Dans le modele considéré, les canaux de désintégration
principaux des pions, décrits dans la réaction (25), donnent six neutrinos émis, quatre
neutrinos muoniques et deux ¢€lectroniques, pour deux photons.

A4.22 Fraction d’énergie emportée par les neutrinos

Le calcul de la fraction d’énergie emportée par le neutrino comporte trois étapes dont
la premiere est I’estimation de la fraction d’énergie du proton f; emportée par le pion. Cette
fraction est assez mal déterminée mais vaut entre 0,2 et 1 ; généralement, les mod¢les utilisent
la valeur inférieure de 0,2. En effet, f; peut varier fortement en fonction des processus de
photoproduction de pions étudiés : par exemple, lors de la production multiple de pions, f est
estimé a 0,4 + 0,25 [26].

'6 A cause de la conservation du nombre baryonique, un baryon doit étre présent dans 1’état final.
'7 La valeur de la projection de I’isospin sur I’axe de quantification I, est directement reliée a la charge de la particule, ainsi
les résonances A forment un quadruplet de charges (A™, A", A°, A).
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L’étape suivante considere la désintégration du pion pour estimer 1’énergie transférée au
muon et au neutrino. Dans les objets astrophysiques, les énergies des photons cibles sont de
I’ordre de la dizaine d’électron-Volt : les pions produits sont donc quasiment au repos dans le
référentiel du proton (cf. A.4.2.1). La cinématique de cette désintégration donne dans le
référentiel du pion au repos :

E. +E =m

v 0 b

31 ,
D E,=El-m’

ou la masse du neutrino a été négligée. Ceci donne une valeur de 1’énergie du neutrino :

2 2

m, —m
E,=——1%"
(32) v 2m, -

Or la masse du muon est de 105 MeV et vaut donc environ les trois quarts de la masse du pion
(140 MeV). Par conséquent, 1’énergie emportée par le neutrino représente environ un quart de
celle du pion.

Le dernier processus a étudier est la désintégration du muon produit par le pion. Ce processus
donne naissance a deux neutrinos dont I’énergie doit a nouveau étre estimée. Comme le muon
est lui aussi produit quasiment au repos dans le référentiel du pion et que les produits de sa
désintégration, un électron et deux neutrinos, sont de masses négligeables devant celle du
muon, 1’énergie disponible se répartit équitablement entre les trois particules produites. Les
neutrinos emportent ainsi chacun un tiers de 1’énergie du muon, elle méme représentant les
trois quarts de celle du pion. Au final, chacun de ces deux neutrinos emporte donc un quart de
I’énergie du pion.

En conclusion de ce calcul, chaque neutrino produit par la chaine de désintégrations d’un pion
emporte en moyenne 25% de ’énergie de ce pion, soit environ 5% de celle du proton initial.
Cette valeur est utilisée dans la quasi-totalit¢ des modeles et permet d’estimer facilement
I’énergie des neutrinos produits a partir de I’énergie des protons.

A.4.2.3  Flux de neutrinos muoniques

Nous venons de montrer (cf. A.4.2.1) qu’il y avait production de deux neutrinos
muoniques pour un photon lors d’une interaction photon-proton et que chacun de ces
neutrinos emporte en moyenne un quart de 1’énergie du pion intermédiaire (cf. A.4.2.2). Or,
lors la désintégration d’un pion neutre en deux photons, chacun d’entre eux emporte en
moyenne la moiti¢ de 1’énergie de ce pion. Au final, le rapport entre 1’énergie transportée par
les v et celle transportée par les y vaut donc 2.

De plus, nous avons vu plus haut (en A.4.2) que le flux de neutrino et le flux de photons issus
de la désintégration de mésons possedent la méme dépendance spectrale qui est celle du flux
initial de proton. Au final, au niveau de la source, ces flux de neutrinos et de photons sont
reliés par la relation suivante :

d (D ~ 1 dq)illadronique

G) 4, 2 aE,

v

Il est important de noter que les photons produits par la désintégration de pions neutres vont
voir leur énergie dégradée par leurs interactions avec le milieu environnant, phénomene
inexistant pour les neutrinos. A titre d’exemple, un proton de 10° GeV donnera naissance a
des photons de 10* GeV en moyenne (Ey=" £ E, = E;/10) ; mais ces photons ne vont sans
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doute pas s’échapper directement de la source: ils peuvent initier des cascades
¢lectromagnétiques via le processus de création de paires (cf. A.1.1.1) et les photons qui vont
émerger auront des énergies de I’ordre de 10 MeV a quelques TeV.

A.5 Les sources potentielles de neutrino

Dans ce paragraphe, deux principaux types de sources potentielles de neutrinos de
haute énergie vont étre décrits : les sources ponctuelles et les sources diffuses. Les premicres
sont principalement constituées par des systemes accélérateurs connus de particules jusqu’a
des énergies extrémes qui peuvent aussi produire des neutrinos. Les secondes sont plutot la
conséquence de I’interaction avec un milieu étendu du rayonnement cosmique ou alors de la
désintégration ou de 1’annihilation de particules reliques des premiers instants de I’Univers.
Toutefois, pour I’é¢tude développée dans la section D, seules les sources de haute énergie
ponctuelles et persistantes, comme les vestiges de supernova, les noyaux actifs de galaxies ou
bien les microquasars, seront susceptibles de donner un signal.

A.5.1 Les sources ponctuelles

Les principes de production de neutrinos de haute énergie par des supernove, des
noyaux actifs de galaxies, des microquasars, des sursauts gamma et par de la matiére noire
non baryonique vont maintenant étre détaillés.

A.5.1.1 Les supernovae

~ La premiére mention de I’apparition d’une « étoile nouvelle » dans le ciel date du
XIV®™ siécle avant Jésus Christ et est gravée sur un os sacré de la premiére dynastie chinoise.
Cependant, il pourrait s’agir tout aussi bien d’une cométe. Le premier événement historique
attest¢é comme étant une supernova est daté de I’an 185 aprés J.C. et est relaté dans des
annales astronomiques chinoises. Méme si les données photométriques ne sont pas tres
précises, cette description contient la date exacte de ’apparition (le 7 décembre dans notre
calendrier) ainsi que la région du ciel concernée (dans la constellation du Centaure suivant
notre nomenclature). Elle contient également la durée de visibilité (20 mois) et I’indication
que la courbe de lumiére est passée par un maximum avant de décroitre. On observe
aujourd’hui a la position de SN 185 une source radio et X : RCW 85, qui est interprétée
comme le reste de cette supernove. La supernova historique la plus brillante jamais observée
est celle de I’an 1006 dans la constellation du Loup. Son éclat était supérieur a celui d’un
quartier de Lune, si bien que la supernova était visible en plein jour. Aujourd’hui, le reste de
SN 1006 est observé comme une source radio et X : PKS 1459-41.

Pour bien comprendre le phénomeéne de supernove, il est nécessaire de connaitre les
principales étapes de la vie d’une étoile. Tout d’abord, une protoétoile se forme par
effondrement gravitationnel a partir d’un nuage de gaz et de poussiére, appelé nébuleuse. Plus
la protoétoile se contracte et plus sa température interne, c’est-a-dire 1’énergie cinétique des
protons et des €lectrons, augmente. Il arrive un moment ou cette température est telle que la
combustion par fusion des noyaux d’hydrogéne en hélium peut avoir lieu : I’étoile s’allume.
Cette combustion est exo-énergétique et permet a 1’étoile de contrebalancer la pression
gravitationnelle grace a la pression de radiation engendrée. Dés que la concentration en
hydrogeéne devient trop faible et ne permet plus un taux de réaction suffisant, 1’étoile
s’effondre de nouveau. Sa température augmente encore jusqu’a permettre la fusion de
I’hélium qui va produire du carbone et fournit I’énergie nécessaire a 1’étoile pour contrer a
nouveau [’attraction gravitationnelle.
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Si I’étoile possede une masse inférieure a la masse de Chandrasekhar, soit environ 1,44 masse
solaire, elle ne peut pas synthétiser d’¢léments les Elus lourds et finit sa vie en naine blanche,
astre extrémement dense (densité moyenne ~ 3.10” kg.m™) ol la pression qui s’oppose a la
gravitation est assurée par les électrons dégénérés'®. Sinon, la réaction de fusion du carbone
en néon se déclenche, fournissant a nouveau une pression de radiation temporairement
suffisante. Ce schéma se répéte encore jusqu’a synthétiser du °Fe, le noyau le plus fortement
li¢ qui existe. Il n’est alors plus possible de libérer de 1’énergie via des réactions
thermonucléaires et 1’équilibre entre fusion et effondrement qui a duré pendant plusieurs
milliards d’années n’est plus possible. Plus aucune force ne vient s’opposer a I’attraction
gravitationnelle et I’étoile s’effondre sur elle-méme en donnant naissance au phénomene de
supernove gravitationnelle.

En effet, deux mécanismes totalement différents peuvent étre a 1’origine du phénomene de
supernova : I’un est thermonucléaire, donnant naissance aux supernove de type SN Ia, et
I’autre est gravitationnel, produisant les supernove de type SN Ib, SNIc et SNIL Ces
différentes dénominations sont des réminiscences historiques d’un classement en fonction de
composition spectrale observée ; par exemple, le type II ou I est déterminé en fonction de la
présence ou non des raies d’absorption de I’hydrogeéne. Les SN Ia sont produites par
I’explosion thermonucléaire d’une naine blanche qui s’approche de la masse de
Chandrasekhar par accrétion de matiere provenant d’une étoile compagnon. Cette
augmentation de masse déclenche la combustion du carbone, mais la fusion thermonucléaire
en milieu dégénéré est instable : 1’augmentation de la température ne se traduit pas par une
augmentation de la pression et le processus s’emballe. Il se produit alors une véritable
explosion thermonucléaire qui détruit enti¢rement la naine blanche. Le fait que tous les
géniteurs de SN Ia aient la méme masse explique alors ’homogénéité observée dans ce
groupe qui permet d’utiliser ces supernovae comme chandelles standard.

Pour les supernova de type gravitationnel le mécanisme est bien différent. L’étoile possede
alors une structure en « pelure d’oignon » avec des couches de compositions différentes
depuis le fer dans le coeur jusqu’a I’hydrogeéne dans 1’enveloppe. La densité dans le coeur est
telle que les électrons y sont dégénérés et, tout comme dans une naine blanche, ce sont eux
qui fournissent 1’essentiel de la pression. A la périphérie a encore lieu la fusion du silicium
qui produit le fer qui migre par gravité vers le centre. Lorsque la masse du coeur de fer atteint
la masse de Chandrasekhar, la pression des électrons n’est plus suffisante pour contrebalancer
la gravitation et il commence a s’effondrer. L’effondrement ne s’arréte que lorsque la densité
nucléaire est atteinte. Les noyaux sont alors complétement dissociés et la matiere est
constituée majoritairement de neutrons. C’est ’interaction forte entre les neutrons qui entre en
jeu et s’oppose a I’effondrement, ce qui provoque un brusque durcissement de la pression.
Une onde de choc apparait et se propage vers 1’extérieur du ceeur. Si le choc est suffisamment
puissant, il provoque I’expulsion des couches externes de 1’¢toile, induisant ainsi une intense
émission électromagnétique : 1’étoile apparait comme une supernova.

Ces ondes de choc produites lors de 1’explosion d’une supernova offrent un terrain propice a
la mise en ceuvre du mécanisme de Fermi décrit précédemment (cf. section A.3.1). Une autre
source d’accélération peut aussi €tre fournie par le vestige de la supernova qui peut générer
des champs magnétiques trés intenses. Ils pourraient étre les sources de production et
d’accélération des rayons cosmiques, et en particulier de neutrinos, jusqu’a des énergies de
I’ordre de 10° GeV.

18 C’est la conséquence du principe de d’exclusion de Pauli : les électrons, des fermions, ne peuvent occuper le méme état

quantique et contrebalancent ainsi la pression gravitationnelle. Les électrons sont considérés comme dégénéré si la
4 ) . o A r . ’ . .

température de I’astre est inférieure a leur température de Fermi définie par: | pr_ [(p )2’ +mic’ -mc?» Avee

pF =#(3n’n,) et . la densité numérique d’¢électrons.

-37 -



Sébastien Saouter A. L’astrophysique des hautes énergies

A5.1.2  Les noyaux actifs de galaxies

Les galaxies a noyau actif (ou Active Galactic Nuclei : AGN) sont des galaxies dont
I’énergie totale rayonnée est bien supérieure a la somme des énergies émises dans le visible
par les étoiles la constituant. Cet exceés d’énergie est rayonné dans tout le spectre
¢lectromagnétique : du domaine radio au rayons gamma ; c’est d’ailleurs leur émission
radioélectrique trés intense en provenance du centre des galaxies qui a permis leur découverte
en 1963. Ces galaxies étant impossibles a distinguer des €toiles sur les clichés du ciel dans le
visible, elles ont donc ¢été appelées « quasar », pour « quasi stellar ». Ces AGN sont a
I’origine d’observations extrémement différentes en fonction de I’angle sous lequel ils sont
observés et, avant d’étre regroupés en un seul modele, ils étaient considérés comme des
sources distinctes sous les terminologies suivantes : Seyfert, Fanaroff-Riley, ou encore blazars
(cf. Figure A-10).

L’extréme luminosité des AGN, entre 10** et 10* erg.s™', est expliquée par I’accrétion autour
d’un trou noir central super massif (masse supérieure a 10’ masses solaires) de 10 a 100
masses solaires par an. Ces luminosités permettent de les détecter a des distances bien plus
¢levées que les galaxies normales : les décalages vers le rouge mesurés dépassent souvent
I’unité. Cependant, toutes les galaxies qui possédent un tel trou noir ne sont pas actives
(émission de jets) : seulement environ 2% des galaxies sont des AGN.

Figure A-10 : Diagramme
quasars variables Grande puissance schématique illustrant le
optiquement modele unifié¢ des AGN. La
violents radio loud partie supérieure
N quasars adio correspond a une source
jet galaxies de grande puissance avec
ol (FR Il des jets émergeant du tore
« ouvert », la partie
-—----£ N\ -------. inférieure a une source de
faible puissance avec des
Jjets émergeant d’un tore
« fermé ». Des
galaxies morphologies différentes
(FR1) sont produites en fonction
de I’oriention de
[’observateur par rapport
\‘ au tore obscurcissant et
Jet Seyfert 2 aux jets. Les BL lac et les
quasars variables
l Seyfert 1 optiquement violents sont

BL Lac ] ) appelés blazars dans le
Faible puissance texte.

ObSCUrciSSant| M NSV [Tol

Les émissions radio proviennent des jets de plasma sous forme de paquets discontinus issus
du trou noir. Le disque d’accrétion qui se forme autour du trou noir est a 1’origine d’un
rayonnement isotrope de photons UV, X et y mou (inférieur a 10 MeV) produit par
rayonnement synchrotron des électrons. Par contre, le rayonnement y dur est trés variable : le
temps typique ty, est de I’ordre de la dizaine d’heure voire moins. La source de ces photons
doit donc étre d’une taille de 1’ordre de cty,, pour des raisons de causalité relativiste, si elle
est au repos par rapport a I’observateur. Or, la luminosité en y est si élevée qu’un volume

aussi réduit serait opaque, les photons interagissant mutuellement par création de paires :
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Y+v—e +¢. En revanche, si le plasma avance vers 1’observateur avec un facteur de
Lorentz T, la taille minimale de la région émettrice devient I'ct,,, dans son référentiel et est
peut étre suffisamment grande pour étre transparente aux 7. Dans le cas des AGN, de tels jets
relativistes émis perpendiculairement au disque d’accrétion sont observés et possedent un
facteur de Lorentz estimé de 1’ordre de quelques dizaines.

Les noyaux actifs de galaxies sont des candidats idéaux pour 1’accélération des rayons
cosmiques du fait de la grande quantité d’énergie émise, d’un spectre s’étendant au-dela du
TeV et d’une variabilité¢ de I’ordre de quelques heures. Dans le disque d’accrétion et lors de la
chute de la maticre vers le trou noir, des particules sont accélérées et peuvent alors interagir
avec la matiere ou avec les photons. De plus, les plasmas entourant le trou noir central
engendrent d’intenses champs magnétiques et la densité de maticre est telle que les photons et
les protons sont piégés, seuls les neutrinos sont susceptibles de s’en échapper.

Les jets sont également un site privilégié pour 1’accélération de particules par mécanisme de
Fermi grace a Ionde de choc qu’ils peuvent créer. La longueur de ces jets peut varier de
quelques kpc a quelques Mpc et le champ magnétique qui y régne est de 1’ordre de 10 G.
Enfin, ces jets possedent un facteur de Lorentz élevé, ce qui entraine une amplification de
I’intensité pour les observateurs.

A.5.1.3 Les microquasars

Les microquasars sont, comme leur nom 1’indique, des « mode¢les réduits » de quasars
([27] et [28]). IIs sont formés d’un trou noir de quelques masses solaires en rotation entouré
par un disque d’accrétion provenant d’une étoile compagnon (cf. Figure A-11).
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Figure A-11 : Schéma comparatif entre le modele des quasars et des
microquasars (d’apres [27]).

Les microquasars sont des objets bien moins intenses que les quasars, mais ce handicap est
compensé par leur proximité : plusieurs microquasars ont été observé dans notre galaxie. De
plus, leur temps caractéristiques de variations, proportionnels a la masse du trou noir, sont

-39 -



Sébastien Saouter A. L’astrophysique des hautes énergies

beaucoup plus courts que ceux des quasars et permettent d’observer en quelques minutes des
effets qui prennent des années avec les quasars, comme la formation des jets ou la physique
de I’accrétion.

Les disques d’accrétion des microquasars émettent dans le domaine X, contrairement aux
quasars qui émettent principalement dans le visible et 1’ultraviolet. En se fondant sur la
modélisation des disques d’accrétion, il est possible de montrer que les propriétés globales
telles que la température du disque, sa fréquence maximale d’émission synchrotron Vi, ou
bien sa luminosité ne dépendent que de la masse du trou noir Mty et du taux d’accrétion [29] :
par exemple Vyax o< 1/Mrpy.

Les microquasars sont d’excellents candidats comme site galactiques d’accélération de
particule, et en particulier, ils pourraient produire des flux non négligeables de neutrinos et
des prédictions ont été faites, en particulier par Levinson et Waxman en 2001 [30] et par
Distefano et al en 2002 [31].

A5.1.4  Les sursauts gamma

Les sursauts gamma (ou GRB pour Gamma Ray Burst) sont de courtes et intenses
émissions de photons : leur durée est comprise entre quelques dizaines de millisecondes et
plusieurs centaines de secondes et 1’énergie typique des photons est de 1’ordre de 100 keV. Ce
phénomene a été découvert il y plus de 35 ans (cf. A.1.1) et pourtant, beaucoup d’incertitudes
demeurent. Plusieurs satellites récents ont permis de mieux caractériser ces GRB : lors que le
détecteur BATSE, a bord du satellite CGRO, localisait un sursaut (avec une précision de
0,5°), le satellite Beppo-Sax, en rayons X, en donnait rapidement la position a quelques
minutes d’arc pres, permettant ainsi la recherche de la galaxie hote et la mesure d’un décalage
vers le rouge. Pour plusieurs sursauts, ce décalage était important (supérieur a 1’unité),
indiquant que ce phénomeéne se produisait a des distances cosmologiques. De plus, les 2704
GRB observés par BATSE se distribuent de manicre isotrope sur la carte du ciel (cf. Figure
A-12), excluant clairement une origine galactique de ce phénomene.

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

+90
— AT
2 i T R D A
,"'w‘;\ii. s dhe Tg
J’“‘&,». Ry vi\!'
Lo .*‘: S e
e TG N

‘ Yi»oa“:
EX AN
G ,

-180

N ‘ - mm
107 10° 10° 10°

Flux, 50-300 keV (ergs.cm?)

Figure A-12 : Carte des sursauts gamma détectés par BATSE, en
coordonnées galactiques [32].

De si grandes distances imposent que la luminosité intrinséque en 7y est considérable : c’est
I’équivalent d’un dixiéme de masse solaire convertie en une seconde environ en rayonnement
gamma. Pour que la variabilité rapide de ’intensité au cours d’un sursaut soit compatible avec
la haute luminosité, il faut admettre que la région émettrice avance vers 1’observateur avec un
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mouvement relativiste ; c’est le méme argument que développé pour les AGN en A.5.1.2:
une source au repos serait trop dense en photons et donc opaque (via la création de paire).
Mais cette fois, les facteurs de Lorentz nécessaire sont de 1’ordre au minimum de plusieurs
centaines, ce qui fait des sursauts gamma de trés bons candidats a 1’accélération de particules
au dessus de la cheville (cf. A.2.1 et A.2.2).

Cependant, deux mod¢les tentent d’expliquer les sursauts gamma : le mode¢le dit de « la boule
de feu » (« fireball model » [33]), le plus généralement utilisé, et celui plus controversé dit du
« boulet de canon » (« canonball model » [34]). Le premier utilise I’hypothése de chocs entre
plasmas relativistes trés semblable au mécanisme de Fermi (cf. A.3.1), alors que le second
suppose des corps denses relativistes, produit juste aprés une supernova, venant frapper la
matiere expulsée par I’explosion de 1’¢toile.

Toutefois, quelque soit le modele considéré, des neutrinos peuvent €tre produits a des
¢énergies et en des quantités détectables par des télescope a neutrinos, produisant jusqu’a un
événement par an dans le détecteur Antares avec un bruit de fond de ordre de 107°
événement [35].

A.5.1.5 La matiére noire non baryonique

La densit¢ d’énergie présente dans [’Univers est représentée par le parametre
cosmologique Q défini par : Q = p/p., ou p est la densité moyenne de 1’Univers et p. la
densité critique”. Les observations des décalages spectraux des objets cosmiques montrent
que 1I’Univers poursuit actuellement une phase d’expansion consécutive a 1’explosion initiale
(« big-bang »), et que cette expansion continue de s’accélérer. Mais la valeur de ce parametre
Q nous informe sur le devenir final de notre univers :

— Q<1 implique un « Univers ouvert » toujours en expansion,

— Q>1 décrit au contraire un « Univers fermé » se terminant par une implosion
finale : « big-crunch »,

— Q=1 représente enfin un Univers limite entre les deux précédents, nommé
« Univers plat ».

Les connaissances actuelles favorisent la troisiéme solution pour des raisons aussi bien
expérimentales que théoriques. Par exemple, 1’analyse des anisotropies du fond cosmologique
a 2,7 K donne comme résultat : Q =1,02 0,02 [36]; de plus, la théorie de I’inflation, qui
résout par ailleurs d’autres problémes, prédit = 1. Or toutes les observations dont nous
disposons aujourd’hui imposent a la matiere présente dans 1’Univers une contribution

Qn=0,3 a la densit¢ d’énergie totale, largement insuffisante a reproduire Q=1. Le

complément serait sous forme d’énergie du vide (en introduisant la constante cosmologique
d’Einstein Q,) : Q = Q,, + Q.

La dispersion des vitesses des galaxies de certains amas [37] indique que la densité de masse
Qn, impliquée peut étre jusqu’a cent fois supérieure a la densité¢ de masse correspondant au
contenu en ¢toiles et en gaz des galaxies. La matiére manquante est appelée matiere noire ou
encore matiere cachée : c’est une forme de matiere qui est détectée par ses effets
gravitationnels mais qui n’est pas visible directement. La composante baryonique de cette
matic€re noire peut étre sous forme d’objets astrophysiques faiblement lumineux, comme des
naines blanches, ou d’objets massifs non lumineux, comme les trous noirs ou les étoiles
avortées. Cependant la nucléosynthése primordiale limite la contribution baryonique a
Q, <0,1, ce qui signifie qu’il existe également de la matiére sombre sous forme non

¥ p = (3H,*)/(81G) ~ 5,31 GeV m™>, avec H, la constante de Hubble et G la constante gravitationnelle.
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baryonique.

Les candidats les plus favorisés de cette matiére sombre non baryonique sont des particules
massives interagissant trés peu avec la maticre nommées WIMP pour « Weakly Interacting
Massive Particles ». Les neutrinos eux-mémes auraient fait de bons candidats, mais les
contraintes directes sur leurs masses (cf. b) limitent leur contribution a hauteur de Qv = 0,001.
Parmi les WIMPS, le neutralino® est la particule la plus prometteuse. Ces particules, aprés
avoir perdu de 1’énergie par des séries de collisions ¢€lastiques, peuvent se retrouver piégées
gravitationnellement au centre d’objets massifs. Lorsque leur concentration devient suffisante,
elles peuvent s’annihiler et produire ainsi, dans les produits secondaires de I’interaction, un
flux de neutrinos détectables. Des exces d’événements seraient donc attendus en provenance
du Soleil, du centre de la Terre, et du centre galactique. Les prédictions sont treés variables
selon les mode¢les, mais peuvent aller, pour le centre galactique, jusqu’a trois ordres de
grandeur au delda du bruit de fond des neutrinos produits par l’interaction des rayons
cosmiques avec les noyaux de I’atmosphére (neutrinos atmosphériques, cf. B.2.1).

A.5.2 Les sources diffuses

La production de neutrino de haute énergie par I’interaction du rayonnement cosmique
avec la matiére interstellaire ou avec le fond diffus cosmologique va étre brievement décrites.
Enfin, la possibilité de la production d’un flux observable de neutrinos par des particules
reliques de I’Univers sera discutée.

Ab5.21 La Voie Lactée

Les rayons cosmiques primaires, accélérés par exemple grace au mécanisme de Fermi
(cf. A.3.1), qui se propagent dans notre Galaxie interagissent avec le milieu interstellaire. Ces
interactions produisent des particules secondaires détectables comme des photons ou des
neutrinos. Les mode¢les actuels (par exemple [38]) expliquent les flux diffus de photons au
dessus de 1 MeV grace a deux composantes principales :

— la désintégration des mésons neutres produits par interaction des protons avec la
matiere interstellaire,

— le rayonnement synchrotron (a cause du champ magnétique galactique), le
rayonnement de freinage (bremsstrahlung) sur les centres diffuseurs, noyaux ou
¢lectrons, qui composent la matiere interstellaire et I’effet Compton inverse sur les
¢lectrons du rayonnement cosmique.

Pour la production de neutrinos, c’est la portion de photons provenant de la désintégration
des mésons neutres, qui représente entre 10 % et 50 % des flux diffus détectés a 10 GeV
suivant les mod¢les, qui est intéressante. En effet, le processus géniteur est tout a fait
analogue a celui développé dans la section A.4.2 et permet donc de prédire le flux de neutrinos
®v produit par I’interaction des rayons cosmiques avec la Voie Lactée [39] :

34 do, [3,010°RE** E, <4,710° GeV
G4 dE, |1,910*RE,*® E,>4,710° GeV

ou R est la distance depuis le bord externe de la galaxie en kpc (pour le centre galactique :
R =20,5 kpc) et E, I’énergie du neutrino en GeV.

0 L e neutralino est considéré ici comme la particule supersymétique la plus légére et, par conservation de la R-parité, stable.
Le neutralino, qui est sa propre antiparticule, est une combinaison linéaire du photino, zino et des deux higgsinos, partenaires
supersymétriques du photon, Z° et des champs de Higgs scalaire lourd et 1éger.
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A.5.2.2 Leffet de la coupure GZK

Les rayons cosmiques d’énergie extréme (>10'eV) ne peuvent parcourir des
distances supérieures a quelques centaines de Mpc car ils interagissent sur le rayonnement de
fond cosmologique : c’est I’effet GZK décrit dans la section A.2.2. Des neutrinos et des
photons sont produits par ces interactions et leur détection apporterait sirement des ¢léments
de réponse quand a la distribution et la nature des sources capables d’accélérer des particules
a des telles énergies. Cependant, les photons ne peuvent pas, eux non plus, traverser des
distances cosmologiques a des énergies si ¢levées et sont de plus absorbé par les nuages
intergalactiques et interstellaires de gaz et de poussieres. C’est pourquoi les neutrinos
pourraient étre des messagers privilégiés, mais les études menées, par exemple par R. Engel,
D. Seckel et T. Stanev [40], indiquent que méme un télescope a neutrino de dimension
kilométrique ne sera pas sensibles a ce flux, avec moins de 0,2 événement par an et par
kilométre cube d’eau.

A5.2.3 Les modéles « Top-Down »

Les mode¢les dit « top-down » expliquent la présence de particules de trés haute
énergie par la désintégration de reliques massives (de lordre de 10% eV) des premiers
instants de I'univers. Ces reliques doivent avoir une durée de vie comparable ou supérieure a
I’age de I'univers et peuvent €tre de plusieurs nature : particules treés lourdes, défauts
topologiques® ou bien des trous noirs microscopiques. Cependant, parmi toutes ces
réminiscences des débuts de ’univers seuls les défauts topologiques, qui sont stables, ne
demandent pas de réglages fins des théories pour obtenir des durées de vie compatibles avec
les observations.

Ces défauts topologiques peuvent transmettre leur énergie a des quarks et des leptons, et donc
entre autre a des neutrinos, par annihilation ou effondrement. Mais des mesures récentes des
anisotropies du fond cosmologique faites par Boomerang [41], Maxima [42], Dasi [43],
Archeops [44] et WMAP [36] ne montrent aucune évidence de défauts topologiques,
défavorisant fortement leur éventuelle paternité des rayons cosmiques de haute énergie.

A.5.3 Les limites actuelles sur les flux de neutrino

Des limites supérieures sur les flux de neutrinos issus de sources ponctuelles non
résolues, et donc observables sous la forme d’un fond diffus, peuvent étre déduites des
mesures de flux de rayons gamma de haute énergie et de rayons cosmiques. En particulier,
deux limites sont généralement utilisées comme référence : celle calculée par Waxman et
Bahcall [45] (noté plus loin : WB) et celle fournie par Mannheim, Protheroe et Rachen [46]
(MPR). De maniére générale, ces limites se fondent sur les hypothéses suivantes :

— une partie des protons observés dans le rayonnement cosmique sont issus de la
désintégration B de neutrons qui ne sont pas piégés par les champs magnétiques et
donc peuvent s’échapper des zones de confinement des sources,

— les champs magnétiques qui régnent dans I’Univers n’influent pas sur le flux de
protons observé a haute énergie,

— le spectre au niveau des sources des rayons cosmiques extragalactiques, supposés
étre composés de protons, suit une loi de puissance (spectre < E ™).

2 Les défauts topologiques, comme par exemple les monopéles magnétiques ou les cordes cosmiques, ont pu étre formés par
brisure de symétries lors des transitions de phase aux débuts de I’univers : certaines régions de 1’espace non connectées
causalement peuvent acquérir des états différents, mais dégénérés, définis par des valeurs différentes du paramétre de
transition de phase.
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La premiere hypotheése est généralement acceptée; mais il faut garder a ’esprit que si
certaines sources sont opaques aux rayons cosmiques, le flux de neutrinos sera supérieur aux
limites calculées. C’est pourquoi MPR font varier 1’opacité aux neutrons de la source pour
calculer leur limite supérieure sur le flux de neutrinos et donnent également une limite établie
sur la base des observations des rayons gamma par des satellites.

La seconde hypothése est egalement commune aux limites de WB et MPR. Cependant, ces
derniers précisent que pour des énergies inférieures a environ 10° GeV I’influence des champs
magnétiques sur des grandes distances pourrait jouer un role plus important, du fait des pertes
en énergie des protons. Les observations s’en trouveraient biaisées et les flux réel de neutrinos
augmentés.

La troisiéme hypothese est la plus controversée. Mannhelm Protheroe et Rachen reprochent a
Waxman et Bahcall d’utiliser un spectre particulier en E %, qui selon eux s’applique aux objets
de relativement basse luminosité, mais sans doute pas a toutes les sources. C’est pourquoi
MPR préferent établir un spectre en se fondant sur la premiére hypothése, ce qui se traduit
par : ®\(E) = ADrc(E/C) ou A et { dépendent des facteurs de conversion de 1’énergie des
protons primaires en neutrons et neutrinos et de la densité de photons cibles dans les sources,
qui varie avec I’énergie.

Pour finir, le spectre doit étre normalis€¢ au moyen de données expérimentales et cette
normalisation différe également entre WB et MPR Les premiers normalisent leur spectre en
utilisant les données disponibles au dela de 10'° GeV formulant ainsi I’ hypothese que toutes
les sources susceptibles de produire des neutrinos émettent des rayons cosmiques jusqu’a ces
énergies extrémes, tandis que les seconds préferent étendre la normalisation a plus basse
énergie, jusqu’a environ 10° GeV.

Les limites supérieures de WB et de MPR sont représentées Figure A-13. Ces controverses
autour des limites supérieures théoriques soulignent largement la nécessité de la construction
de télescopes a neutrinos pour obtenir de véritables valeurs expérimentales qui permettront de
valider ou d’infirmer les hypothéses de départ.

)
-

Figure A-13 : Limites supérieures
. sur les flux de neutrinos induits
par les sources ponctuelles non
MPR (opaque) résolues. La limite la plus
restrictive est celle de Waxman et
MPR (tranparent Bahcall. Les autres limites sont
celles de Mannheim et al. La
limite en E~ (opaque) est obtenue
a partir de la normalisation sur
les observations de rayons
gamma. Elle est valable pour les
sources opaques aux neutrons et
donc aux rayons cosmiques. Le
bruit de fond atmosphérique est
également représente [46].
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B. LE DEFI DE LA DETECTION

Le neutrino est sensible uniquement a I’interaction faible. Cela lui permet de parcourir
des distances cosmologiques sans €tre absorbé par les nuages de maticre interstellaire ou de
sortir du cceur des objets les plus compacts. Mais sa détection est bien difficile et c’est
pourquoi il a été¢ observé pour la premiére fois seulement en 1956, soit 26 années apres sa
« découverte » théorique par W. Pauli.

Toutefois cet obstacle expérimental n’a pas empéché A. M. Markov [47] de proposer des
1960 d’utiliser les muons issus de I’interaction par courant chargé des neutrinos de haute
énergie pour faire de I’astrophysique. Cette détection était concevable déja a cette époque
pour plusieurs raisons : la probabilité d’interaction du neutrino et le parcours du muon produit
augmentent avec ’énergie. Par exemple, le parcours moyen d’un muon de 10 TeV est
d’environ 3 km dans la roche. L’interaction du neutrino est donc détectable méme si le point
d’interaction se situe loin du détecteur, et par conséquent, le volume de la cible est bien plus
important que le volume instrumenté. Malgré cela, a cause de la faible section efficace
d’interaction des neutrinos, 1’astronomie neutrino nécessite I’instrumentation d’un volume de
I’ordre du kilometre cube. Pour ce faire, la seule technique accessible a 1’heure actuelle est
celle de la détection par effet Tcherenkov. Elle consiste a installer un réseau de
photomultiplicateurs au fond de la mer, d’un lac ou de la glace polaire qui détectent le passage
des muons, produits par I’interaction des neutrinos, grace a la lumiére Tcherenkov qu’ils
émettent.

La difficulté technique est si importante que le déploiement d’un détecteur kilométrique n’est

pas envisageable sans un test antérieur de faisabilit¢é a une plus petite échelle. Le projet
Antares se situe actuellement dans cette phase.

Tout d’abord, la physique de I’interaction du neutrino ainsi que le principe de détection seront
développés et les différents types de bruits de fond seront ensuite discutés. Enfin, le contexte
expérimental de 1’astronomie neutrino sera exposé et le projet Antares sera présenté de fagon
plus détaillée.

B.1 Principe de détection

Dans cette partie, les différents aspects intervenant dans la détection des interactions
de neutrinos de haute énergie, c’est-a-dire au dessus de 10 GeV, seront abordés. En premier
lieu, les caractéristiques de l’interaction des neutrinos avec la matiére seront précisées, et
I’effet de I’absorption par la Terre sur les neutrinos sera décrit. La propagation des muons
dans la matiere sera aussi développée.

B.1.1 L’interaction du neutrino avec la matiére

Les neutrinos interagissent avec la mati¢re par interaction faible suivant deux voies
possibles : par échange de courant neutre, via un Z, ou par échange de courant chargé, via un
W. La petitesse de la masse de I’¢lectron rend la section efficace d’interaction neutrino-
¢lectron négligeable devant la section efficace neutrino-nucleon (dans un rapport proche de
m¢/my ~ 1/1 800). C’est pourquoi seule I’interaction avec le nucléon sera prise en compte par
la suite.

L’interaction par courant neutre du neutrino sur un nucléon N produit seulement comme
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signature visible une gerbe hadronique X :

ZO

35)  v(v)+N_v,(v)+X,

alors que par courant chargé, il y a production d’un lepton chargé de méme saveur que le
neutrino initial :

wH-

36 V(v)+N_sI(1")+X.

C’est pourquoi la détection de I’interaction par courant chargé est plus simple. De plus, dans
le cadre d’un télescope a neutrino, 1’observation du muon associé¢ a un neutrino muonique est
facilitée par le parcours du muon qui peut atteindre plusieurs kilomeétres, contrairement a
I’électron et au tau’’. En conséquence, la probabilit¢ de détection est augmentée
considérablement (cf. B.1.3), rendant plus efficace le télescope.

Dans le cadre de la théorie électrofaible et du modéle des quarks-partons de Bjorken et
Feynman, la section efficace d’interaction d’un neutrino par échange de courant chargé
s’exprime comme [48] :

2

dZG 2G12; 1 , _ )
= m E |—— X X, +x X, 1— 2
67 o . |
avec X = ety=1-—"
2m,(E, -E,) E
avec
u +d, u_ +d_
q= ) + 5 +s,. +b_
G® 1=, +d, :
q= +c,, +t,

pour un systéme isoscalaire (N=(p+n)/2)23 . Dans ces équation, x et y représentent les
variables d’échelle de Bjorken (x représente la fraction d’impulsion du parton « acteur » et
y I’inélasticité de I’interaction), - Q? le carré de la quadri-impulsion transférée, my et My, les
masses du nucléon et du boson W et Gr la constante de Fermi. Les fonctions q(x,Q?)
et q(x,Q?) représentent les fonctions de distribution des différents quarks au sein des nucléons
(les quarks de valence sont notés avec I’indice v, et ceux de la mer avec I’indice m).

Si le neutrino interagit par courant neutre, il n’y a pas de particule chargée parcourant une
grande distance et la longueur de la gerbe hadronique est seulement de quelques dizaines de
meétres au maximum. La probabilit¢ de détection s’en trouve grandement diminuée et le
volume cible est donc fortement réduit par rapport a une détection par courant chargé. C’est
pour cela que D’interaction par courant neutre intervient essentiellement au niveau de
I’absorption des neutrinos par la Terre (voir B.1.2). L’expression de la section efficace de
cette réaction est [48]:

22 Le parcours du tau dans la matiére peut dépasser le kilométre, mais seulement au dessus d’une énergie d’environ 20 PeV.
En dessous, le tau sera visible sur de grandes distances uniquement si il se désintégre en muon (rapport de branchement :
17,4%).

2

d;‘ = x GxQY) +x qxQ%) (1-y).
y

2 Dans le cas d’un antineutrino,
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d’c 2 G%— 1 ’ 0 2 —0 2 2
= PN ’ + ’ 1_
I L L2 ooy [x ¢°(x,Q)+x T°(x,Q) (1-y")],

avece ©

) GV (R

2 2 2

ao:(uv+dv+um+dmj(Ri+R§)+um+dm (L2u+L2d)

(40) 2 2 2 ,

+(sm+bm)(L2d+Rj)+(cm+tm)(L2u+Rﬁ)

Lu:l——sinzeW, Ld:—l+gsin20W, R :—§sin20W, RdzgsinzﬁW

ou Mz est la masse du boson Z, Oy est ’angle de Weinberg (ou angle de mélange
¢lectrofaible) et L, L4, Ry, Ry les couplages chiraux.

Pour les basses énergies, E, << My/(2my) ~ 3,2 TeV, ou de fagon équivalente pour les petites
impulsions transférées, Q* = 2myE,xy << 1, les sections efficaces dépendent linéairement de
I’énergie du neutrino. Par contre, a haute énergie, le propagateur du boson électrofaible
favorise les valeurs de Q* groches de M,”. Le produit xy des variables de Bjérken se trouve
alors limité autour de M,,"/2mnE, et infléchit donc la variation de la section efficace en
fonction de 1’énergie a cause de la réduction apparente de 1’espace des phases disponible.
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Figure B-1 : Evolution de la section efficace d’interaction des
neutrinos et anti-neutrinos en fonction de leur énergie exprimée en

GeV, par courant chargé (CC) et courant neutre (NC). Les courbes
sont issues de [48].

La Figure B-1 montre la variation de la section efficace d’interaction avec 1’énergie du
neutrino. On observe bien, a basse énergie, une section efficace (par courant chargé comme
par courant neutre) augmentant linéairement avec E,. Au dessus de 10 TeV, cette variation est
attg'?uée par le propagateur du W et au dessus de 1 PeV (soit 10° GeV) elle évolue comme
E,"
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B.1.2 L’absorption par la Terre

L’augmentation de la section efficace d’interaction du neutrino avec 1’énergie favorise
la détection ; mais a haute énergie, cette section efficace devient tellement grande que la Terre
commence a devenir opaque aux neutrinos. Pour calculer précisément cet effet, il faut
connaitre le profil de densité de la Terre.

Le profil de Terre utilisé est issu de [48]. Dans ce modele, la Terre est constituée de 10
couches concentriques de densité croissante, comme représenté dans la Figure B-2.

densite (g/cms)
N &
T T

=
N

=
o

Figure B-2 : Profil de densité de
la Terre en fonction de la
distance au centre [48].

O7\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000

rayon terrestre (km)

Un neutrino pointant sur le détecteur traverse une colonne de densité z(6,) qui dépend de son
angle d’arrivé 0, par rapport au Nadir (c’est-a-dire 6,=0 pour un neutrino vertical montant).
La probabilit¢ de transmission S(E,,0,) du neutrino (cf. Figure B-3), en fonction de son
énergie E, est obtenu par :

-2(0,)
S(EV 79\/ ) — o lin(Ey)

O N
int v _O-VCNC(EV)H

ou Liy est la longueur d’interaction par courant chargé du neutrino, et n la densité de nucléons
cibles, exprimée en g.cm™.

L’absorption par la Terre est donc négligeable pour les neutrinos horizontaux (cos 0 ~ 0),
mais le flux des neutrinos ascendants est réduit de plus de 70% au dessus de 100 TeV.

Le calcul de I’effet des diffusions par échange de courant neutre sur les flux de neutrino est
difficile a effectuer puisque le neutrino n’est pas absorbé, mais uniquement dévié¢ et dégradé
en énergie. Il faudrait donc effectuer une simulation compléte de la propagation des neutrinos
qui prenne en compte tous les neutrinos pointant « approximativement » vers le détecteur
pour comptabiliser ceux qui pourrait 1’atteindre apres avoir été dévié suite a une interaction
par courant neutre. C’est cela qui rend ce calcul si complexe. Toutefois, il est possible
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d’estimer cette contribution par le rapport entre la section efficace d’interaction par courant
neutre et celle par courant chargé, qui est d’environ 1/3.

Figure B-3 : Coefficient de
transmissibilité de la Terre aux
neutrinos en fonction de leur énergie
E, et de leur angle d’incidence 0,.
L’absorption est due aux interactions
par courants chargés. L effet du coeur
dense de la Terre est clairvement
visible.

Coeff. detransmission

Ce raisonnement est valable uniquement pour les neutrinos ¢électroniques et muoniques. Pour
les neutrinos tauiques, le probléme est tout autre parce que le lepton produit par courant
chargé se désintégre avant de perdre toute son énergie. Il donne donc naissance a un nouveau
neutrino tau dont I’énergie est seulement partiellement dégradée par rapport au neutrino
initial. Ce phénomeéne intervient tant que le libre parcours moyen du neutrino est inférieur au
diametre terrestre, et provoque donc un empilement des neutrinos aux environs de 10-
100 TeV.

B.1.3 La propagation des muons induits

Dans ce paragraphe, les propriétés de la propagation du muon dans la matiére vont
étre détaillées, comme 1’effet Tcherenkov ou I’augmentation avec ’énergie du parcours
moyen du muon. Mais avant tout, ce qui rend possible I’utilisation des neutrinos pour
I’astrophysique, c’est la forte corrélation entre la direction incidente du neutrino et celle du
muon induit a haute énergie.

B.1.3.1 Corrélation muon — neutrino

La différence entre la direction du muon au niveau du détecteur et celle initiale du
neutrino est gouvernée par deux processus : la cinématique de la réaction et les diffusions
coulombiennes multiples subies par le muon avant d’atteindre le détecteur.

Au point d’interaction, la direction du muon est d’autant plus alignée sur celle du neutrino que
son énergie est élevée. C’est une conséquence purement cinématique de relativité restreinte
qui ferme ’angle observé 8,,,”” lorsque E, augmente :

cm
p+cosh

cos0°” = >
* 1+BcosOiy P
42 ,
(42) E
avecf} = ——1
v +m1’1 '
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avec 0y, I’angle dans le centre de masse entre la direction initiale du neutrino et celle du
muon produit. Il faut de plus remarquer que pour une énergie donnée du neutrino, les muons
de plus haute énergie, c’est-a-dire produit avec des 0,,”" petits, seront favorisés par la
détection.

De maniere quantitative, une simulation Monte Carlo permet d’obtenir des résultats
statistiques sur 1’évolution de <6,,> aussi bien a la production qu’au détecteur, dont les
résultats sont présentés dans la Figure B-4. L’effet des diffusions multiples, inférieur au
dixiéme de degré, est relativement faible et n’empéche pas une bonne reconstruction de la
direction incidente du neutrino.

Quant a la corrélation en énergie entre le muon et le neutrino, au niveau du vertex, elle est la
conséquence directe des sections efficaces différentielles d’interaction développées dans la
section B.1.1. Cette corrélation est reliée a la variable de Bjorken y = (E, - Ey)/Ey qui, au
dessus d’environ 10 TeV, diminue avec Ev. L’écart entre I’énergie du neutrino et celle du
muon induit diminue donc avec 1’énergie comme indiqué dans la Figure B-5 ou le rapport
moyen entre 1’énergie du muon au point d’interaction et celle du neutrino est représenté. En
revanche, 1’effet des pertes d’énergies, qui augmente proportionnellement avec I’énergie du
muon, masque fortement cet effet et la corrélation énergétique s’en trouve fortement
atténuée. Méme avec une reconstruction parfaite de 1’énergie du muon, il sera impossible de
connaitre précisément celle du neutrino pére.
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Figure B-4 : Evolution de la corrélation
angulaire moyenne <6, > entre le
muon et le neutrino pere, au niveau du
point d’interaction et au niveau du
détecteur.
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Figure B-5 : Rapport moyen entre
[’énergie du muon et celle du neutrino,
au niveau du vertex de production
(courbe du haut) et du détecteur
(courbe du bas).

B.1.3.2 Interactions dominantes

Une fois simulée I’interaction du neutrino avec la matiére et les propriétés
cinématiques du muon induit, il faut propager ce muon depuis le point d’interaction jusqu’au
détecteur et prendre en compte les diffusions et pertes d’énergie de cette particule chargée le
long de son parcours. A basse énergie, en dessous de 1 TeV, le muon est au minimum
d’ionisation et perd de I’énergie de mani¢re continue par ionisation et excitation du milieu,
alors qu’a plus haute énergie, il perd essentiellement son énergie via des phénomeénes
stochastiques tels que la création de paire, le bremsstrahlung et les interactions
photonucléaires.
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Figure B-6 : Diagrammes de Feynman des processus de perte
d’énergie du muon avec la matiere. Le diagramme a) montre la
diffusion sur les électrons atomiques (ionisation), b) le
bremsstrahlung sur des électrons ou des nucléons, c) la création de
paire, et enfin d) montre [’interaction photonucléaire avec un nucléon.

Ionisation

Lorsque 1’énergie de la particule n’est pas encore suffisante pour initier les processus
stochastiques, mais assez élevée par rapport a I’énergie orbitale des électrons des atomes de la
matiere (de I’ordre de quelques électronvolts pour les moins liés), le muon interagit par
diffusion élastique avec les électrons du cortége (cf. Figure B-6 a). Il leur céde une petite
quantité¢ d’énergie suffisante pour délier les électrons du noyau. La matiere le long du
parcours du muon se trouve alors ionisée. La quantité¢ d’énergie perdue par ce mécanisme est
caractérisée par la célebre formule de Bethe et Bloch [49].

Création de paires

Elle consiste en une production d’une paire €lectron - positron par échange d’un
photon virtuel avec un noyau. Elle contient la part la plus importante de la perte d’énergie du
muon au dela de 1 TeV (cf. Figure B-7 c).

Bremsstrahlung

Le muon émet un photon de recul apres interaction avec un centre diffuseur (noyau ou
¢lectron). C’est un rayonnement de freinage (cf. Figure B-6 b).

Interaction photo-nucléaires

Il s’agit de la contribution la plus modeste. C’est une interaction rare sur les noyaux du
milieu via un photon virtuel (cf. Figure B-6 d), mais lorsqu’elle se produit, la perte d’énergie
est importante. Si bien qu’aux alentours de 1 TeV, elle contribue a hauteur d’environ 10% a la
perte d’énergie totale dans la roche.

Perte globale d’énergie

La contribution, en fonction de 1’énergie du muon, de chacune de ces interactions a la
perte globale est donnée par la Figure B-7. La somme de toutes ces contributions de perte
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d’énergie peut étre approximée par la relation :

(43) d—E:a+bE,
dx

ou a caractérise les pertes par ionisation et b les pertes stochastiques, avec
a~22MeV.gl.cm® et b~4.10°g".cm? a/b (~500GeV) s’appelle 1’énergie critique :
énergie a partir de laquelle les pertes d’énergies stochastiques ne sont plus négligeables.
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Figure B-7 : Contribution a la perte d’énergie des principaux types de
processus engendreés par le passage du muon dans la roche (a
gauche) et dans [’eau (a droite).

B.1.3.3 Effet Tcherenkov

Toute particule chargée qui se propage dans la matiere perd de 1’énergie par des
processus continus comme 1’ionisation décrite ci-dessus. Cela inclut aussi une toute petite
contribution due au rayonnement Tcherenkov, qui se produit si la particule chargée considérée
se déplace a une vitesse supérieure a la vitesse de la lumicre dans le milieu.

C’est dans les années 1930 que les théoriciens russes Ilya M. Frank et Igor Evghenievitch
Tamm [50] ont proposé une théorie, fondée sur 1’électromagnétisme classique, qui expliquait
le phénomene observé par Tcherenkov et Vavilov ([51] et [52]).

Lors de son déplacement dans un milieu transparent d’indice optique n, une particule chargée
agit sur les champs électriques et magnétiques pour former une série de sources émettant a
des fréquences différentes. Ces sources sont décalées dans le temps de At; =L /v : temps que
met la particule se déplacant a la vitesse v pour aller d’un point a un autre de sa trajectoire
distant de L (Figure B-8). Pour un observateur qui regarde la particule incidente sous un angle
0, le retard Atentre ces deux sources est différent & cause du temps de propagation des
photons, et il observe : At = Atl - Ad/(c/n), avec Ad est la différence de marche entre les deux
sources. Comme Ad =L cosO, on obtient At=L (1/v—n cos6 /c).
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Figure B-8 : Sillage conique de la lumiere Tcherenkov émise par une
particule de vitesse v > c¢/n.

Il existe donc un angle pour lequel toutes les sources émettent de fagon cohérente a la
condition que 1/v—n cosB./c = 0 < cosO, = (c/n)/v, c’est-a-dire que la particule se déplace
plus vite que la lumicre dans le milieu. Pour tous les angles autres que 1’angle Tcherenkov 6,
(~43° dans I’eau), les sources sont déphasées et s’annulent donc en moyenne par
interférences destructrices.

Les équations de Maxwell suffisent pour décrire ce phénomene, et permettent de calculer le
nombre photons Ny par unité de distance dx, ainsi que leur longueur d’onde A. Le résultat est
le suivant :

2
d'N 2m 2 .2
CON e el nzlﬁz =% asinf,,

ou o est la constante de structure fine.

Il faut ensuite prendre en compte la sensibilit¢ du détecteur, généralement constitué de
photomultiplicateurs, en fonction de 1’énergie des photons pour calculer 1’effet observable.
Dans le cas d’un photomultiplicateur parfaitement efficace entre 300 nm et 600 nm (et
insensible aux autres longueurs d’ondes) et en négligeant la variation de 1’indice optique en
fonction de la longueur d’onde, la densité de photons détectables est obtenue en intégrant
I’équation (44) pour aboutir a :

dN : +oo da
(45) de =2 7 asin’0, L €om (}L)F ~ 350 photons/cm .

Apres émission, les photons Tcherenkov se propagent dans I’eau sur une distance d avant
d’atteindre un détecteur. L’eau est un milieu qui diffuse et absorbe la lumiére ; le nombre de
photons réellement détectables devient alors :

46 dNY (d) ~ 1 Lex i
(46) dx 4nd L A P JLo Lo )

ou les quantités Les et Laps caractérisent la longueur effective de diffusion et d’absorption dans
le milieu. Ces quantités intrins€éques au milieu seront explicitées au paragraphe B.4.2.2.

B.1.3.4 Parcours du muon

Pour estimer le parcours du muon dans la matiere, il faut prendre en compte a la fois
les pertes d’énergies de la particule et sa durée de vie. En effet, la propagation de la particule
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peut étre interrompue soit parce qu’elle a perdu toute son énergie, soit parce qu’elle s’est
désintégrée. La distance moyenne avant désintégration est donnée par : Las(Ey) = Bycty, avec
Ty ~ 2,2 us la durée de vie du muon au repos. Cette distance est d’autant plus grande que
I’énergie du muon augmente. Or, pour un muon de 10 GeV, Lys(10 GeV) ~ 65 km, ce qui est
bien supérieur a la distance que peut parcourir un muon de cette énergie dans un milieu
comme I’eau ou la roche (~ 100 m). Seules les pertes d’énergies interviennent donc pour
calculer la distance moyenne que traverse un muon dans la roche ou dans I’eau. Par
conséquent, le parcours du muon Ry, s’exprime simplement, en utilisant I’équation (43), par :

R, j dE~—1 (1+bE)

@7) dX ,
1 E
~—In(1+—==
b ( E )

C
ou E est I’énergie de production de muon et E. 1’énergie critique a/b.

A basse énergie, c’est-a-dire Eq<<E, soit dans le régime ou les pertes d’énergie par
ionisation dominent, Ry ~ (1/b) E¢/E. est proportionnel a Eo. Cette propriété est utilisée pour
reconstruire 1’énergie du muon dans les analyses de basse €nergie comme la recherche de
WIMP ou I’étude des oscillations de neutrino. Par contre, lorsque Ey >> E,, la distance que
peut parcourir le muon est gouvernée par les pertes stochastiques. Ry évolue alors comme le
logarithme de 1’énergie initiale et devient bien supérieur a la taille du détecteur, comme le
montre la Figure B-9 ou le résultat du calcul de I’évolution du parcours du muon en fonction
de son énergie initiale est représenté. Dans ces conditions, 1’utilisation du parcours du muon
n’est plus possible et il est alors nécessaire d’estimer la perte d’énergie moyenne par unité de
longueur <dE/dx>, comme expliqué dans la section C.3.
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r -o—
16— -
14— ++ ,
12F . Figure B-9 : Evolution du parcours
10 - du muon dans la roche en fonction
C - r .
o . de son énergie au vertex
6 = .- d’intégration.
E -
a4 —o—
E .
21— -o—
oF o oleo-ei® | \ ! | |
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B.2 Les bruits de fond

Dans un télescope a neutrino, la recherche de muons induits est compliquée par la
présence de deux bruits de fond d’origine physique qui ont la méme provenance : les gerbes
atmosphériques, conséquences de I’interaction dans I’atmosphére des rayons cosmiques. Ces
rayons cosmiques sont essentiellement constitués de protons et, aprés interaction avec un
noyau de I’atmosphere, produisent une gerbe hadronique (cf. Figure B-10). Au cours de son
développement, la gerbe engendre des mésons chargés qui se désintégrent en muons et en
neutrinos.
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Figure B-10 : Schéma du développement d’une gerbe atmosphérique.
Le proton primaire interagit avec un noyau de l’atmosphere et produit
des mesons neutres et chargés, ces derniers étant a l’origine des
muons et neutrinos sources du bruit de fond.

B.2.1 Les neutrinos issus des gerbes atmosphériques

Les neutrinos produits par les gerbes atmosphériques depuis n’importe quel point du
globe terrestre peuvent interagir a proximité du détecteur. Les neutrinos muoniques
produisent des muons qui sont détectés. Le signal produit provient donc des deux hémispheres
(cf. Figure B-11) et rend la distinction, événement par événement, entre un muon induit par
un neutrino atmosphérique et par un neutrino astrophysique irréalisable. A cause de
I’épaisseur finie de 1’atmosphere, la dépendance en fonction de 1’énergie du flux de neutrinos
atmosphériques est une loi de puissance dont 1’indice spectral est plus €élevé que celui attendu
pour des flux de neutrinos galactiques ou extragalactiques : d®y ym/dE, ~ E,”>® a4 comparer
avec d®, 4o/dEy ~ E,~ 2. Une différenciation des deux types de flux est donc possible grace a
I’exces d’événements induit a haute énergie par les neutrinos astrophysiques par rapport aux
atmosphériques. Ainsi, une bonne détermination de 1’énergie des muons détectés est
indispensable.

B.2.2 Les muons issus des gerbes atmosphériques

Les muons produits dans les gerbes atmosphériques se propagent, si leur énergie est
suffisante, jusqu’au niveau de la mer puis dans I’eau jusqu’au détecteur. L’énergie moyenne
du flux de neutrino dépend donc de la profondeur d’observation : au niveau de la mer elle est
de 2 GeV alors qu’a 100 m de fond, elle passe a 300 GeV.

Le flux de ces muons atmosphériques est tellement important qu’il empéche toute recherche
de muons descendants induits par des neutrinos astrophysiques. En effet, il est supérieur au
flux de muons induits par les neutrinos atmosphériques par environ six ordres de grandeur (cf.
Figure B-11). Les télescopes a neutrinos sont donc contraints de n’observer que le demi
hémisphere inférieur, en quéte de particules montantes.

Les muons atmosphériques sont aussi a I’origine d’un autre genre de bruit de fond. En effet, si
la gerbe atmosphérique est suffisamment énergétique, plusieurs muons peuvent atteindre
simultanément le détecteur. Le signal lumineux engendré est extrémement complexe et peut
ainsi induire en erreur les algorithmes de reconstruction. Par conséquent, des événements
descendants peuvent étre reconstruits comme montants et étre pris pour des muons induits par
des neutrinos. Ce bruit de fond est rendu dangereux a cause de la grande intensité du flux de
muons atmosphérique ; il doit de ce fait €étre bien caractérisé.
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Il apparait évident que, de part les bruits de fond présents, les performances d’un télescope a
neutrino sont déterminées, en plus de par son volume instrumenté, par ses résolutions
angulaire et énergétique. En effet, une bonne résolution sur la direction reconstruite permet,
non seulement de bien localiser la source du signal, mais aussi de rejeter le bruit de fond des
muons et des neutrinos atmosphériques. De méme, une bonne résolution en énergie autorise
une reconstruction du spectre suffisante pour séparer les flux de neutrinos astrophysiques de
celui des neutrinos atmosphériques.

B.3 Le contexte expérimental

Depuis 1’idée de Markov [47], datant de 1960, d’utiliser les muons induits pour
observer des neutrinos extraterrestres, différentes expériences ont tenté¢ de les détecter. Ce
paragraphe présente le contexte dans lequel la collaboration Antares évolue, c’est-a-dire
I’héritage du passé, les détecteurs et projets en cours de réalisation, et enfin le futur envisagé.

B.3.1 Le passé

Dumand

L’histoire des télescopes a neutrinos a commencé avec Dumand (Deep Underwater
Muon And Neutrino Detector) [53]. Cette collaboration a étudié, des 1973, la possibilité de
déployer un détecteur au large de 1’1le d’Hawai, site qui présente 1’avantage d’étre d’une trés
grande profondeur (4 800 m). Le travail effectué a permis une bonne caractérisation de ce site
ainsi que de mesurer depuis un bateau, en 1987 [54], le flux de muon atmosphérique entre
2 000 m et 4 000 m de profondeur.

Par la suite, une ligne prototype a été déployée au fond de I’océan mais n’a fonctionnée que
pendant 10 heures : malheureusement, une fuite d’eau s’est produite au niveau d’un
connecteur électrique, causant la perte de la ligne. Cet incident témoigne de 1’extréme
difficulté technique que représente la réalisation dans de telles conditions d’un détecteur de
particules. L’expérience a finalement été définitivement arrétée en 1996 par manque de
financement.
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Macro

L’expérience MACRO (Monopole Astrophysics and Cosmic Ray Observatory) est
située dans le laboratoire souterrain de physique de Gran Sasso en Italie. Le but de cette
collaboration était 1’étude de 1’origine et de la composition des rayons cosmiques, ainsi que la
détection, ou I’établissement d’une limite sur le flux, de monopdles magnétiques et de
neutrinos astrophysiques.

Le détecteur, d’environ 4 300 m’, était constitué pour la plupart de rangées verticales et
horizontales de tubes a décharge, entremélées avec des couches passives d’absorbeurs
composés de roche et de fer ; le tout était entouré par des réservoirs de scintillateurs liquides.
Les tubes a décharge ont permis un positionnement fin des trajectoires, alors que les
détecteurs a scintillation fournissaient une mesure du temps de vol suffisamment précise afin
de distinguer les particules montantes des descendantes.

La recherche de sources ponctuelles par MACRO a permis de mettre une limite sur le flux de
muons induits par des neutrinos allant jusqu’a 1,5 1077 1) em?s? (3 90% de niveau de
confiance) pour 3 sources dont le reste de supernova SN 1987A [55].

B.3.2 Le paysage actuel

Super-Kamiokande

Super-Kamiokande [56] est un détecteur Tcherenkov a eau. C’est un cylindre de 39 m
de diametre sur 41 m de haut contenant 50 000 tonnes d’eau pure, localis¢ au Japon a 1000 m
sous terre. Sa paroi est tapissée de 11 200 photomultiplicateurs de 20 pouces et son seuil en
énergie est de 5 MeV.

Cette expérience a pour but principal 1’étude des neutrinos atmosphériques et solaires, ainsi
que la durée de vie du proton. Pour autant, des études ont ét¢ menées sur les flux de neutrinos
en provenance de sources astrophysiques et des limites ont été obtenues [57]. La plus
contraignante a ¢ét€ mise sur la source Scorpius X-1 avec un flux de muons, au dessus de
1,6 GeV, inférieur a 4,8 10~ 15 Uem- 25712 90% de niveau de confiance.

Baikal

Baikal [58] a été le premier télescope a neutrino de haute énergie opérationnel.
Regroupant des laboratoires russes et allemands, cette expérience est localisée en Sibérie,
dans le lac Baikal par 1 100 m de profondeur et a 3,6 km de la cote. Le déploiement du
détecteur, ainsi qu’un nettoyage annuel des modules optiques, s’effectue en hiver pour
bénéficier de la couche de glace qui sert de plateforme solide. Apres presque dix années de
recherche et développement, les trois premiéres lignes de détection ont été déployées en 1993.
Par la suite, le détecteur a été agrandi chaque année jusqu’en 1998, pour arriver a un total de
192 modules optiques répartis sur 8 lignes. Ce télescope, baptis€ NT-200, est représenté sur la
Figure B-12.

Les modules optiques, composés de photomultiplicateurs de 15 pouces, sont groupés deux par
deux le long des lignes afin de permettre une utilisation des coincidences locales pour rejeter
le bruit de fond optique qui est d’environ 50 kHz par module mais peut aller jusqu’a 250 kHz
en automne. La mesure de la position des modules optiques est effectuée grace a un systéme a
ultrasons qui permet d’atteindre une précision de 20 cm et la calibration en temps est assurée
par deux lasers, situés au dessus et en dessous des lignes.

Ce détecteur a permis de mesurer un flux de neutrinos atmosphériques (environ un événement
par jour apres coupures) compatibles avec les prédictions théoriques (cf. Figure B-13) ainsi
que la détermination de limites sur le flux diffus de neutrinos astrophysiques et le flux de
neutrinos produit par annihilation de neutralinos au centre de la Terre [59] (cf. Figure B-14).
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Figure B-12 : Schéma du détecteur NT-200 de Baikal.

30 —— Expérience
—— MC sans oscl.
20—
10— ‘
0 | | | |
-1 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 -0

cos (angle zénithal / 1°)
Figure B-13 : Distribution angulaire
des événements observés par
[’expérience Baikal entre 1996 et 1999
(croix) comparée a la distribution
attendue pour le flux des neutrinos
atmosphériques (sans prendre en
compte ’effet des oscillations).

Amanda

A Baksa
e AMANDA
v
[ .
o 10t
=
£
x
=) SK
L
MACRO
10 -15| )
10 102 103
m o en GeV

Figure B-14 : Limite supérieure a 90%
de niveau de confiance obtenue par
Baikal sur le flux de neutralino en
provenance du centre de la Terre
comparée aux resultats de Baksan,
Amanda, Macro et Super Kamiokande

/597 .

Amanda [60] (Antarctic Muon and Neutrino Detector Array) est un télescope a
neutrino auquel collaborent des instituts de physiques américains, allemands, belges et
suédois. Il se situe au Pole Sud, dans la glace de 1’ Antarctique qu’il utilise comme milieu de
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détection. La glace présente les avantages de posséder un faible bruit optique (de I’ordre de
1 kHz par photomultiplicateur de 8 pouces) et de faciliter le déploiement, mais présente
I’inconvénient de causer une forte diffusion de la lumiére par la présence de micro-bulles
d’air et de poussieres.

L’installation nécessite de creuser un trou profond dans la glace par jet d’eau chaude sous
pression, pour ensuite y installer la ligne. Pour finir, il suffit d’attendre que la glace se
reforme et picge la ligne. Les photomultiplicateurs sont protégés de la pression par des
sphéres de verre et connectés au batiment d’acquisition en surface.

Les quatre premicres lignes, qui forment Amanda-A, ont ét¢ installées en 1993 et 1994 a une
profondeur d’environ 1 000 m. Cependant, la diffusion de la lumiére y était tellement
importante que la reconstruction de la direction des muons était quasi impossible. Aussi, en
1995 et 1996, un détecteur semblable a été déployé plus profondément, entre 1 500 m et
2 000 m, ou les propriétés optiques de la glace sont plus favorables. Par la suite, il a été
complété par I’ajout de six nouvelles lignes pour constituer Amanda-B10, avec un total de
302 modules optiques. Enfin, entre 1997 et 2000, quatre autres lignes bien plus longues
(1 200 m) on ét¢ installées entre 1 150 m et 2 350 m autour d’Amanda-B10 pour former
Amanda-II. Toutes ces étapes sont représentées sur la Figure B-15.
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A la surface, deux expériences, SPASE* et GAPS®, collaborent avec Amanda pour lui
permettre de vérifier ses mesures de normalisation et de résolution angulaire sur le flux de
muons descendants, ainsi que d’assurer un pointage précis du télescope a neutrino.
L’étalonnage est assuré par un systetme complexe de laser et de LED qui permet d’atteindre
une résolution sur la position des modules optiques de 1’ordre de 1 m et sur le temps de

24 SPASE (South Pole Air Shower Experiment) est un réseau de 30 stations espacées les une des autres de 30 m et contenant
chacune 4 scintillateurs de 0,2 m”.
%> GASP (Gamma Astronomy South Pole) est un télescope 4 imagerie gamma.

-61 -



Sébastien Saouter B. Le défi de la détection

I’ordre de 5 ns.

Les résultats publiés par Amanda mettent actuellement la limite la plus restrictive sur les flux
diffus de neutrinos de haute énergie [61], ainsi que sur la recherche de sources ponctuelles
[62], allant jusqu’a 4,6 107" 1) cm *s ' (2 90% de niveau de confiance) pour Cygnus X-3,
pour des muons entre 1 TeV et 1 PeV.

Nestor

Nestor [63] (Neutrino Experimental Submaine Telescope with Oceanographic
Research) est une collaboration regroupant des laboratoires grecs, allemands, russes et
américains qui a débuté en 1989 et a pour but de déployer un télescope a neutrino en
Meéditerranée, au large de Pylos, a 4 000 m de profondeur et a 15 km des cotes. Le détecteur
se composera a terme de plusieurs tours semi-rigides et autonomes. Chaque tour est composée
de 144 modules optiques, contenant des photomultiplicateurs de 13 pouces, répartis en 12
¢tages hexagonaux d’un diametre de 32 m et séparés verticalement de 30 m. Deux modules
optiques sont positionnés a chaque extrémité de 1’hexagone, I'un regardant vers le haut et
I’autre vers le bas. La particularité de D’architecture choisie est d’effectuer toutes les
connections « a sec », c’est-a-dire sur le bateau au moment du déploiement.

Pour valider les choix technologiques un étage a ét¢ déploy¢ sur le site du futur détecteur en
mars 2003. Le test s’est avéré concluant et a permis de reconstruire des muons
atmosphériques. Prochainement, Nestor prévoit de déployer une tour compléte puis le
détecteur complet.

Auger

L’Observatoire Pierre Auger [64] est congcu pour la détection et 1’étude des rayons
cosmiques dont les énergies sont supérieures a 10" eV. Toutefois, une détection de neutrinos
horizontaux de trés haute énergie (au dessus de 10'® eV) est possible [65].

Situé¢ en Argentine, sa construction a débutée fin 1999 et doit finir en 2005. Il sera alors
constitu¢ de 1600 cuves de détection & effet Tcherenkov réparties sur 3 000 m” et de 24
télescopes a fluorescence. Cette détection mixte, par imagerie et échantillonnage au sol, des
gerbes produites par interaction des rayons cosmiques avec l’atmosphére permet une
calibration croisée dans le but de diminuer les erreurs systématiques.

B.3.3 Le futur

IceCube

IceCube [66] est la prochaine étape de la collaboration Amanda qui vise a développer
le premier télescope a neutrino de dimension kilométrique. Le détecteur [67], positionné au
Pole Sud, sera composé de 80 lignes de 60 modules optiques chacune, pour un total de 4 800
photomultiplicateurs de 10 pouces. Les lignes seront espacées de 125 m et installées entre
1 500 m et 2500 m de profondeur. Au dessus du télescope, un détecteur nommé IceTop
servira de veto ainsi que de systéme d’étalonnage pour IceCube. L’agenda officiel prévoit le
déploiement de 16 lignes par été austral, ce qui permet d’obtenir le détecteur au bout de cinq
années.

L’écart moyen attendu entre la direction du muon vrai et celle reconstruite sera d’environ
0,7°. Cette résolution angulaire devrait permettre de diminuer par un facteur quinze le taux de
bruit de fond engendré par les neutrinos atmosphériques pour la recherche de sources
ponctuelles par rapport a8 Amanda. Enfin, la résolution sur 1’énergie reconstruite du muon
devrait étre de I’ordre d’un facteur deux au dessus de 1 TeV.
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Un km3 méditerranéen

Nemo [68], pour Neutrino Mediterranean Observatory, est apparu en 1999 et regroupe
exclusivement des instituts italiens. Cette collaboration travaille a la recherche d’un site pour
le déploiement d’un futur télescope a neutrino kilométrique au large de la Sicile ainsi que
I’étude de I’architecture du futur détecteur. Actuellement, une étude intensive des propriétés
optiques de différents sites potentiels est en cours. De plus, une géométrie a été proposée qui
utilise environ 4 000 photomultiplicateurs placés deux par deux, 1’'un regardant vers le bas et
I’autre vers le haut, aux extrémités de bras rigides composant des structures semi rigide de
600 m de haut et espacées de 200 m.

Une partie de la collaboration Nemo fait partie de la collaboration Antares depuis I’année
2000.

Euso

Installé sur la Station Spatiale Internationale, le télescope Euso [69] mesurera la
lumicre de fluorescence et le rayonnement Tcherenkov produit par les gerbes se développant
dans 1’atmosphére. Les buts de cette expérience sont de mesurer le spectre d’énergies, la
nature et la direction d’arrivée du rayonnement cosmique au dessus de 10 eV et d’observer
des neutrinos cosmiques de haute énergie.

B.4 Antares : un projet de télescope a neutrino

Antares est une collaboration européenne (cf. Figure B-16) qui réunit environ 150
physiciens, ingénieurs, océanologues et astronomes. Elle regroupe des instituts francais,
allemands, anglais, espagnols, hollandais, italiens et russes. Parmi ces instituts se trouvent
principalement des laboratoires de physique des particules, mais aussi d’astrophysique.
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Figure B-16 : Emplacements géographique des laboratoires
participant au projet Antares.
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La collaboration bénéficie également du soutien logistique précieux de I’Ifremer (Institut
frangais de recherche pour I’exploitation de la mer) dont les submersibles ont été et seront
utilisés pour les déploiements et de I’INSU (Institut national des sciences de 1’Univers) qui
fournit les bateaux lors des campagnes de tests en mer.

B.4.1 Le détecteur

Le télescope a neutrino Antares, schématisé dans la Figure B-17, est constitué¢ de 12
lignes de détection indépendantes espacées les unes des autres de 60 ou 75 m. Chaque ligne se
compose de cinq secteurs de cing ¢étages identiques, espacés verticalement de 14,5 m, qui
regroupent trois modules optiques (MO) contenant des photomultiplicateurs de 10 pouces.
Cela fait donc un total de 75 modules optiques par ligne et de 900 pour le détecteur complet.

Les lignes sont reliées a une boite de jonction, installée en décembre 2002 (Figure B-19), qui
est reliée a la cote via un cable électro-optique de 48 km de long (Figure B-18). Elle assure
I’alimentation des lignes au moyen de convertisseurs de tension et contient aussi le systéme
de multiplexage qui permet I’envoi a terre des données (aussi bien les données physiques que
celle liées au contréle lent) en provenance des différentes lignes. Les connections sous-
marines entre les lignes et la boite de jonction sont réalisées grace a un submersible.

Chaque étage est contr6lé par un module local de controle (LCM pour Local Control Module)
qui, en plus d’assurer les fonctions de distribution de la tension et de la transmission du
signal, contient des ¢léments permettant de déterminer I’orientation de 1’étage : un compas et
un inclinométre. Le deuxieme LCM, en partant du bas, de chaque secteur assure le contrdle
du secteur entier : ¢c’est le MLCM (pour Main Local Control Module).

40 km

Station cotiere

Hydrophone

LCM (compas,
inclinometre)

Flotteur

2400 m

Module optique

i t Conteneur électronique
— = |
| | | |

Balise Lest Boite de jonction Cable sous-marin
acoustique

Figure B-17 : schéma du détecteur Antares.
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Figure B-18 : photographie montrant la fin du déploiement du cable
électro-optique sur la plage des Sablettes a la Seyne-sur-Mer.

Figure B-19 : photographie montrant la boite de jonction sur le
bateau peu de temps avant sa mise a l’eau.
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Figure B-20 : Schéma descriptif des différents élements de la boite de
jonction.

B.4.1.1 Les lignes

Chacun des 25 étages composant une ligne (Figure B-21) est constitué d’une structure
mécanique en titane. Le LCM est en titane ¢étanche et résistant a la pression et renferme
I’¢lectronique embarquée. Les trois modules optiques contiennent chacun un
photomultiplicateur et sa base. Les modules optiques sont orientés a 45° vers le bas par
rapport a la verticale pour augmenter la sensibilité du détecteur aux particules montantes.

Etant donné la longueur des lignes de détection d’Antares, une structure rigide aurait pu subir
des dommages importants a cause des courants marins. C’est pourquoi la collaboration a opté
pour une architecture souple en reliant les étages par un cable ¢électro-mécanique flexible.
Chaque secteur contient en plus d’un hydrophone pour le positionnement acoustique, une
«boule de LED »* pour assurer un étalonnage temporel des modules optiques, deux compas
et deux inclinometres pour contrdler I’orientation des étages.

La ligne est maintenue verticale par une bouée placée a son sommet et par la flottaison des
modules optiques. Elle est fixée au sol par une ancre composée d’un poids mort et d’une
partie instrumentée récupérable comprenant: un émetteur-récepteur acoustique, un
connecteur pour la relier a la boite de jonction, un distributeur de puissance pour alimenter
chaque secteur et de I’¢électronique de contrdle. Le premier étage est placé a 100 m au dessus
de I’ancre afin de laisser suffisamment de milieu transparent aux muons montants pour
émettre de la lumicre Tcherenkov.

%6 Cylindre transparent contenant une source lumineuse isotrope.
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Figure B-21 : Schéma d’un étage. On distingue le conteneur pour
[’électronique embarquée positionné entre les trois modules optiques,
surmonté par la « boule de LED » et tout en bas, [’hydrophone.

B.4.1.2 Les modules optiques

Les modules optiques se composent d’un photomultiplicateur (PM) et de sa base
¢lectronique, de [D’alimentation haute tension et d’une photodiode comme systéme
d’étalonnage (voir Figure B-22). L’ensemble est protégé de I'humidité et de la pression
régnant a 2400 m par une spheére de verre transparent de 1,5 cm d’épaisseur. La
transmissibilit¢ des sphéres dans le bleu, région principale d’émission pour la lumiére
Tcherenkov, est meilleure que 95%. La demi sphére opposée au PM est peinte en noir pour
minimiser les réflexions internes en absorbant les photons. La cohésion entre les deux
hémispheéres de verre, méme a ’air libre, est obtenue grace a une dépression interne de 1’ordre
de 200 mbar.

Le contact optique entre le PM et la sphére en verre est réalisé par un gel de silicone. 11 a été
choisi de mani¢re a minimiser les réflexions des photons vers 1’extérieur du module optique :
son indice optique (1,404) est compris entre celui de I’eau (1.35) et celui de la sphere (1.47).

La photocathode du PM, un Hamamatsu R7081-201, a un diametre de 10 pouces. Les
caractéristiques du PM sont présentées dans [70]. L’une des principales caractéristiques d’un
PM est la dispersion du temps de transit des photoélectrons (TTS pour Transit Time Spread).
Elle résulte de la différence dans le temps de collection des charges par la premic¢re dynode
pour différents points d’impact sur la photocathode. La moyenne mesurée des TTS des PM,
c’est-a-dire la moyenne de 1’écart type du temps de transit, est de 1,3 ns et permet d’obtenir
une résolution temporelle totale inférieure a 3 ns. Le reste de D'incertitude est di a
I’¢lectronique d’acquisition.
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Sphére de verre
Phototube
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Figure B-22 : Schéma de principe d 'un module optique.

Le champ magnétique terrestre, d’environ 0,5 G, modifie les trajectoires des ¢lectrons, surtout
ceux qui vont de la photocathode a la premiére dynode car ils sont de basse énergie. Cela a
pour conséquence de dégrader I’'uniformité de la réponse du PM et donc d’augmenter sa TTS.
Pour amoindrir ces effets, une cage en p-métal, un alliage de fer et de nickel qui posséde une
grande perméabilité magnétique, sert de blindage. L’ ombre totale portée sur la photocathode
est estimée a 9%.

Des mesures en laboratoires ont été effectuées afin de caractériser le comportement des
modules optiques. Un dispositif expérimental, « la gamelle », a ét¢ spécialement développé
pour reconstituer les conditions réelles de I’immersion. La gamelle est de forme cylindrique
(1,5 m de hauteur et 0,7 m de rayon), contient 2,3 m> d’eau pure et est prise en sandwich entre
deux réseaux plans de scintillateurs (a 0,95 m au-dessus et 1,0 m au-dessous de la gamelle).
Le module optique y est plongé et détecte la lumicére Tcherenkov émise lors du passage d’un
muon atmosphérique. Les scintillateurs permettent la reconstruction des muons
atmosphériques avec une précision d’environ 6 cm sur les points d’entrée et de sortie, et
servent aussi de systeme de déclenchement a I’acquisition. Compte tenu du dispositif
expérimental, seul les muons faisant un angle avec la verticale inférieur a 5° sont détectés.
Les résultats montrent 1’existence d’une orientation privilégiée entre 1’axe du module optique
et la direction du muon a 6ov=43° (cf. Figure B-23, a gauche). En effet, la sensibilit¢ du
photomultiplicateur est maximale lorsque les photons arrivent sur la photocathode
parallélement a 1’axe du phototube. Or les muons sélectionnés sont quasi-verticaux, la valeur
de 43° constitue donc une mesure de 1’angle Tcherenkov dans 1’eau pure. De plus, il a été
vérifié que le nombre de photoélectrons mesuré diminue comme I’inverse du carré de la
distance a la trajectoire (cf. Figure B-23, a droite).

Ces résultats influent sur la géométrie du détecteur : devant étre sensible aux trajectoires
montantes, les modules optiques seront orientés a 45° de la verticale vers le bas. Cette
disposition est un compromis entre le besoin de couvrir un grand angle solide et la nécessité
d’un recouvrement des champs de vue de deux modules optiques pour pouvoir utiliser les
coincidences locales.
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Figure B-23 : L histogramme de gauche représente le nombre de
photoélectrons détectés en fonction de I’angle formé par la direction
de visée du module optique et la direction incidente du 1, pour des
trajectoires éloignées de 50 cm de la photocathode. L histogramme de
droite montre le nombre de photoélectrons mesurés en fonction de la
distance de la trajectoire a la photocathode, pour un angle de 45°
entre le module optique et la trajectoire.

B.4.1.3  La numérisation des signaux

La transmission analogique via un cable de 40 km de long n’est pas une solution
valable a cause de la distorsion et de 1’atténuation du signal. C’est pourquoi la collaboration
Antares a choisi de numériser les signaux des photomultiplicateurs in situ avant de les
envoyer a terre. Ceci est réalisé par un circuit intégré spécialement congu : I’ARS (Analog
Ring Sampler).

Une grande partie des signaux, plus de 98%, posséde une charge d’environ un photoélectron
(1 pe). Les signaux plus importants sont produits :

— soit par une fluctuation de I’amplification du signal produit par un électron unique
arraché a la photocathode,

— soit par Darrivée quasi-simultanée de plusieurs photons, c’est-a-dire en un temps
trop court (de I’ordre de quelques nanosecondes) pour que le photomultiplicateur
puisse les distinguer et produire plusieurs impulsions distinctes.

Tous les signaux a 1 pe sont identiques et il n’est pas nécessaire de stocker les informations
liées a la forme du signal : seul le temps d’arrivée de I’impulsion et la charge sont utiles. Un
mode spécifique de fonctionnement, nommé mode SPE pour Single PhotoElectron
(photoélectron simple) est alors utilisé. Le temps de I’impulsion est défini par le passage du
signal au dessus d’un seuil Ly (~1/4 pe) et amplitude par une intégration de la charge du
signal pendant 33 ns (8 ns avant le passage du seuil L et 25 ns apres).

Pour les signaux ayant une structure plus complexe que le simple photoélectron, un second
mode de fonctionnement est utilisé : le mode WF pour Wave Form (forme de I’onde). Dans
ce mode, le signal est échantillonné, numérisé a une fréquence pouvant varier de 0,3 GHz a
1 GHz par 128 cellules mémoires (la valeur choisie par la collaboration est de 0,7 GHz) et
enfin transmis a la cote pour une analyse compléte.
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Le choix de traiter une impulsion donnée par I’un ou I’autre des deux modes est effectué par
un discriminateur de forme d’impulsion (PSD pour Pulse Shape Discriminator). Le signal du
phototube est comparé a un gabarit standard (cf. Figure B-24) qui n’accepte que les signaux
compatibles avec le signal d’un photoé¢lectron unique (temps de I’impulsion inférieur a 20 ns
et amplitude inférieure a 2,5 pe). Si le signal est contenu dans le gabarit, le mode utilisé est le
mode SPE; dans le cas contraire, c’est le mode WF. Les valeurs limites utilisé pour le gabarit
sont un compromis entre le débit maximal possible pour chaque ARS (~ 7 Mb/s) et la
sensibilité¢ a la forme du signal. En effet, un événement WF occupe bien plus de données
qu’un événement SPE : 519 octets & comparer avec 6 octets. De plus, un événement WF a un
temps mort associé a son traitement d’environ 2 us alors qu’il n’est que d’environ 300 ns pour
un SPE. Afin de diminuer ce temps mort, il a ét¢ décidé de recourir a deux ARS pour
numériser les signaux issus d’un seul module optique : si un ARS est occupé alors qu’un
événement se présente, c’est ’autre ARS qui prend le relais.

| t t
mode simplg ——————— mode simple

|~2,5 pe

P —
~20ns
mode complexe mode complexe

mode simplé————— ‘\/‘

U mode complexe

A A

mode simple

Figure B-24 : Schéma illustrant le fonctionnement de la
discrimination entre événements SPE et WF.

La mesure du temps d’arrivée des impulsions est obtenue grace a une horloge cadencée a
20 MHz, soit une période de 50 ns. Entre deux impulsions d’horloge, un convertisseur temps-
amplitude (TVC pour Time Voltage Converter) est utilis€ pour affiner la mesure. Le
fonctionnement d’un TVC est illustré par la Figure B-25. Pour arriver a la précision souhaitée
de 0,5 ns, il faut en plus corriger de 1’effet Walk. Cet effet provient du fait qu’un signal
d’amplitude élevée franchira le seuil de déclenchement Ly plus t6t qu’un signal d’amplitude
plus faible, cf. Figure B-26.
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Figure B-25 : Schéma montrant le principe de fonctionnement d’un
TVC pour la détermination du temps d’arrivée d 'une impulsion.
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Figure B-26 : Principe de [’effet Walk.

B.4.1.4 Le positionnement

Le positionnement des modules optiques est réalisé en utilisant les mesures combinées
obtenues grace a des hydrophones, des compas et des inclinométres. La mesure de
I’orientation des modules optiques est assurée par les inclinometres et les compas, au nombre
de deux par secteur. Les inclinométres mesurent 1’inclinaison d’un étage par rapport au plan
horizontal, tandis que les compas mesurent les composantes du champ magnétique terrestre
suivant trois directions. La combinaison de ces mesures permet d’obtenir 1’orientation de
’étage et par conséquent des modules optiques.

Chaque ligne intégre cinq récepteurs acoustiques, des hydrophones, répartis sur toute sa
longueur. De plus, ’ancre posséde un émetteur-récepteur acoustique. Les hydrophones
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recoivent les signaux émis par I’une des trois balises disposées sur le fond marin autour du
détecteur ou par I'un des émetteurs incorporé aux lignes. Les mesures des différents temps de
transit entre les émetteurs et les récepteurs acoustiques permettent d’obtenir par triangulation
le positionnement de chaque hydrophone avec une précision de 1’ordre de 3 cm. Cette
technique a été testée en conditions réelles avec un prototype, la ligne 5 (cf. E.1). Il a été
montré a cette occasion que la précision atteinte sur la détermination de la position des
modules optiques est inférieure a 10 cm.

B.4.2 Larecherche et I’étude de sites

L’exploration et 1’évaluation des sites a permis de choisir un site pour le futur
détecteur Antares ainsi que de caractériser le milieu marin, avec par exemple la mesure des
propriété optiques de 1’eau ou la sédimentation. Ce programme se poursuit toujours dans le
but de suivre 1’évolution de I’environnement du site sélectionné sur de longues périodes, mais
aussi dans le but de trouver le meilleur site possible pour installer le futur détecteur de
dimension kilométrique.

B.4.2.1 Positionnement géographique

Le site sélectionné pour I’implantation du futur détecteur Antares se situe a environ
40 km au large de La Seyne-sur-Mer (dans le Var). Ses coordonnées géographiques sont
42°50’N, 6°10°E et sa profondeur est de 2475 m (cf. Figure B-27). La proximité des
installations de I’Ifremer a été prise en compte dans ce choix car elle facilite grandement les
opérations de déploiement en mer.

Une opération de déploiement de matériel en mer peut s’effectuer uniquement si les
conditions météorologiques sont bonnes : une hauteur de houle inférieure a 1,5 m et une
vitesse de vent inférieure a 25 nceuds (46 km/h). Ces conditions doivent €tre remplies pendant
toute la durée des opérations soit généralement trois jours. Des mesures effectuées sur 1’ile
voisine de Porquerolles pendant quatre années ont permis d’évaluer ces conditions
météorologiques pour le site Antares. Les résultats obtenus montrent qu'une telle situation
favorable se produit moins de cinq fois dans un mois entre octobre et avril et plus de cinq fois
le reste de I’année. C’est donc essentiecllement de mai a septembre que les opérations de
déploiement auront lieu préférentiellement.

Le Nautile, submersible appartenant a I’Ifremer, a exploré le fond marin du site en décembre
1998. Les mesures bathymétriques (cf. Figure B-28) effectuées sur une zone de 300 m par
300 m indiquent une dénivelée douce d’environ 5m (~ 1,7%) de méme que 1’absence
d’anomalies topologiques. De plus, des carottages ont été réalisés au cours de cette plongée et
leur analyse a révélé que le sol est constitu¢ d’une couche solide adaptée a I’immersion de
structures telle que les lignes d’ Antares.

En plus de I’exploration topologique, de nombreuses campagnes de mesures, plus d’une
vingtaine au total, ont permis de suivre les variations saisonni¢res de différents parameétres.
Par exemple, deux paramétres importants pour le positionnement acoustique, car la vitesse du
son en dépend, sont la salinité de I’eau et la température. Ils ont été mesurés respectivement a
38,44 g de sel par kilogramme d’eau et a 13,2° de maniere trés stable dans le temps, mais sont
toutefois mesurés en permanence. En outre, la vitesse du courant est importante pour estimer
les contraintes mécaniques que doit subir le détecteur. Elle a ét¢ mesurée a environ 6 cm/s en
moyenne, avec une valeur maximale de 20 cm/s (cf. Figure B-29). Par précaution, le dispositif
expérimental (I’espacement entre les lignes, leur structures, etc.) est donc congu pour pouvoir
résister a un courant de 30 cm/s.
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Figure B-29 : Vitesse et orientation du courant enregistrés sur le site
Antares. Les différentes teintes indiquent différentes semaines, pour
une durée totale de 76 jours. La direction privilégiée du courant est

Est-Ouest et la plus grande valeur enregistrée est de 20 cm/s.

B.4.2.2

Caractéristiques optiques du milieu

La connaissance des propriétés optiques du site Antares est capitale pour étre capable
de déterminer la configuration optimale du détecteur ainsi que pour développer les
algorithmes de reconstruction ou estimer ces performances futures.
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Propriété optiques de I’eau

L’atténuation de la lumiére Tcherenkov par absorption et diffusion affecte les
capacités du détecteur. Par exemple, I’absorption contraint la distance possible entre les lignes
et la diffusion dégrade la précision de la reconstruction des trajectoires. Ces deux grandeurs
ont été mesurées sur le site Antares par deux dispositifs expérimentaux différents.

La longueur d’atténuation effective, qui est définie comme la distance au bout de laquelle
I’intensité lumineuse transmise a diminué d’un facteur 1/e, résulte de la combinaison de la
longueur d’absorption et de la longueur de diffusion :

S B

(48) - .
Latt.eff. Labs Ldiff.eff.

En décembre 1997 a été déployé un photomultiplicateur de 8 pouces et une source lumineuse

collimée d’intensité réglable ®y,m, séparés par une distance ajustable D. La mesure de la

longueur d’atténuation effective est obtenue en faisant varier I’intensité lumineuse de la

source pour obtenir un signal d’intensité constante sur le phototube Ipy;. La relation entre @y,

Ipm, D et Lagefr. €st donnée par :

-D

()

= # e Lo o .

Le résultat de cette mesure est : Lageir =41 + 1(stat.) = 1(syst.) m.

(49) I PM

Un autre dispositif expérimental utilisé permet de mesurer séparément les longueurs de
diffusion et d’absorption par I’emploi d’une source lumineuse pulsée (durée de 1’impulsion :
11 ns) distante de 24 m ou 44 m d’un photomultiplicateur. La résolution expérimentale sur le
temps d’arrivée des photons est d’environ 4,5ns, ce qui rend cet instrument sensible
uniquement aux grands angles de diffusion, c’est-a-dire induisant un retard suffisamment
important. Les données sont présentées sur la Figure B-30. Le pic signe les photons arrivés en
ligne droite depuis la source, sans aucune diffusion, alors que la queue est formée par les
photons diffusés.

-
I
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unité arbitraire

Figure B-30 : Distributions
normalisées a une méme hauteur de
pic des temps d’arrivée des photons
sur les photomultiplicateurs pour les

photons diffusés
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Bien que les ajustements destinés a déterminer les paramétres s’effectuent de fagon globale,
on comprend bien que I’estimation de la longueur d’absorption est issue du rapport
d’amplitude entre les pics aux différentes distances. Pour sa part, la longueur de diffusion est
estimée a partir de la forme des queues. Enfin, comme ces valeurs sont différentes pour
différentes longueurs d’ondes, la mesure a ¢été faite dans le bleu (466 nm) et dans 'ultraviolet
(UV : 370 nm). Les résultats les plus récents sont reportés dans le Tableau 1, ainsi que
<cos 0>, le cosinus moyen de I’angle de diffusion, et la longueur de diffusion effective Lyisresr:
définie par :

I _ Ldiﬁ'.
(50) diff eff . — 1— <COS 9> .

Cette quantité Lgifr e est la seule qui ait un sens lorsque 1’on parle de diffusion dans Antares.
En effet, dans le cas d’une diffusion vers I’avant, qui n’induit aucun retard pour le photon et
donc sans effet pour un télescope a neutrino, cette longueur tend vers 1’infini.

Période Couleur Lps (M) Laisr (M) |  Laigr. er(m) | <cos 6> Lo, efr.(M)
Bleu
493+03+2 38+ 8 301 £3+£27 0,87 464+£19+2
(466 nm)
juin 2000
uv
289+0,1+1 | 24+1 | 1332312 | 082 |260+05+1
(370 nm)
uv
septembre 256+02+2 | 28«1 | 113+3+10 | 076 |228+03+2
1999 (370 nm)
uv
juillet 1999 235+0,1£2 27+4 119+£2+10 0,78 219+£08+2
(370 nm)
Bleu
mars 1999 61,2+0,7+1 58+ 18 | 228+ 11+24 0,75 51,9+0,7+1
(466 nm)
Bleu
juillet 1998 68,6t1,3+5 62+6 265 +4 +28 0,77 60,6+0,4+5
(466 nm)

Tableau 1 : Propriétés optiques de [’eau au site d ’Antares. Les
premieres erreurs indiquées sont statistiques et les secondes,
systéematiques.

La comparaison entre les longueurs d’absorption et de diffusion montre que, quelque soit la
longueur d’onde, Lgirefr >> Laps. Le facteur dominant 1’atténuation sur le site d’Antares est
donc clairement I’absorption. En outre, il faut mentionner que les valeurs obtenues sont trés
proches de celles attendues pour de I’eau pure. Enfin, il est important de noter que les
propriétés optiques de I’eau sont constantes sur toute la hauteur d’une ligne, mais qu’elles
subissent des variations saisonnieres (de I’ordre de 25% dans le bleu et 15% dans ’'UV).

Bruit de fond optique

La connaissance du bruit de fond optique présent sur le site Antares est aussi
primordiale parce qu’elle détermine aussi bien 1’¢lectronique embarquée que la logique de
déclenchement qui doivent étre capables de sortir le signal du bruit. Le dispositif
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expérimental utilisé pour étudier ce bruit de fond est constitué d’une ligne équipée de
phototubes de 8 pouces et a pris des données sur le site Antares a plusieurs reprises. Cette
ligne a permis de mesurer sur une longue période le taux de comptage des
photomultiplicateurs ainsi que ses corrélations avec la vitesse du courant, sa corrélation
spatiale et sa dépendance temporelle. Un exemple du taux de comptage mesuré sur un
phototube est présenté sur la Figure B-31. Deux composantes sont visibles :

— une ligne de base d’environ 40 kHz,
— des pics pouvant atteindre plusieurs MHz.

La corrélation spatiale est caractérisée par la distance maximale pouvant séparer deux
photomultiplicateurs au comportement identique. Cette distance est trés différente pour la
ligne de base et les pics. En effet, les pics de taux de comptage sont vus simultanément a une
distance de 1,5m, mais jamais sur deux phototubes distants de 20 m, pour des
photomultiplicateurs ne regardant pas dans la méme direction. Par contre, la distance de
corrélation des fluctuations de la ligne de base est supérieure a 40 m.

o
™
T

Taux de comptage (en kHz)
=]
N
T

B v by b e b e
4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000
Temps (en sec)

103
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10®

Taux de comptage (en kHz)

Figure B-31 : Exemple de taux de comptage enregistre sur un
phototube de 8 pouces et la distribution de ce taux de comptage.

L’une des composantes de la ligne de base est associée a la désintégration - d’un isotope
radioactif du potassium présent dans 1’eau de mer : le 40K. Son abondance isotopique est de
0,0118% dans la nature et sa durée de vie de 1,3 milliard d’année. Il intervient a hauteur
d’environ 30 kHz pour des PM de 10 pouces sur le taux de comptage a cause de la lumicre
Tcherenkov émise par I’électron produit via :

40 40 - .,
(51) wK—5,Ca+e +v,

La composante variable de la ligne de base ainsi que les pics sont attribués a une activité
continue d’organismes vivants au fond de la mer. Cette bioluminescence subie des variations
saisonnieres et est corrélée a la vitesse du courant, comme le montre la Figure B-32.
L’évolution du taux de comptage par photomultiplicateur et du taux de pics s’explique par la
stimulation d’ orgamsmes vivants qui viennent heurter le détecteur a cause du courant marin.
Chaque organisme possede un seuil au dessus duquel il répond en émettant de la lumiére,
mais ce seuil n’est pas identique pour tous. En prenant une distribution de seuils en fonction
de la vitesse, par exemple gaussienne, et en I’intégrant, il est possible d’expliquer la présence
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du seuil et la saturation observée dans la Figure B-32.
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Figure B-32 : Evolution du taux de comptage de la ligne de base et du taux de pics des
photomultiplicateurs en fonction de la vitesse du courant.

Au dela de 200 kHz de taux de comptage, 1’¢électronique commence a saturer et le détecteur
devient aveugle. Mais ce phénomeéne est localisé puisque les pics du taux de comptage ne sont
pas corrélés a grande distance. En intégrant sur les distributions mesurées, le temps mort
induit sur chaque photomultiplicateur est inférieur a 5%. Ce temps mort est aléatoirement
réparti sur ’ensemble du détecteur et peut étre supprimé par une logique de déclenchement
adaptée, notamment en utilisant des coincidences ou des coupures sur I’amplitude des signaux
observés par les phototubes. En effet, en passant d’un seuil de 0,3 a 2 pe, le taux de comptage

est diminué d’un facteur 100 tout en conservant la majeure partie du signal.

B.4.2.3 Bio-salissure

Le milieu marin affecte également les modules optiques par ’intermédiaire de la
sédimentation et du développement de micro-organismes. La sédimentation affecte
préférentiellement 1’hémisphere supérieur du module optique alors que les colonies de
bactéries se développent sur toute la surface immergée. Le film biologique ainsi formé est
essentiellement transparent, mais il forme une surface facilitant 1’adhésion des petites
particules de sédiments (de taille inférieure a 20 um) qui diminuent la transmissivité des
spheres. Deux parameétres importants font varier cette bio-salissure : la densité de bactéries,
qui décroit avec la profondeur, et I’apport sédimentaire local. L’immersion d’un dispositif
expérimental, en 1997 et 1998, a permis de mesurer la transmissivité des spheres ainsi que
d’étudier la sédimentation et I’influence des bactéries [71]. Les principaux résultats sont :

— la perte de transmissivité des spheres aprés un an d’immersion est estimée a environ
2% a I’horizontale (cf. Figure B-33). Il faut remarquer que les courants marins
importants nettoient partiellement la surface des spheres des dépdts sédimentaires,
ce qui explique les variations fortes de transmissivité au cours du temps. Puisque
dans Antares les modules optiques seront orientés a 45° vers le bas, cette valeur de
perte de transmissivité est une limite supérieure pour les futures sphéres du
détecteur.
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— e taux de sédimentation varie de 19 mg.m™j"' au mois d’aofit & 352 mg.m™" au
mois d’octobre. Ceci peut s’expliquer par la présence en automne et en hiver
d’événements météorologiques forts : vent violent en provenance des cotes, rivieres
en crues, etc.

Coefficient de transmission

0.85} ous’

©=50

0.805 50 100 150 200 250

Jours depuis le 12 juillet 97

Figure B-33 : Perte de transmissivité au travers de deux spheres, sur

une période de 8 mois. Les différents angles indiquent des angles de

vue par rapport a la verticale orientée vers le haut, 90° indique donc
[’horizontale.
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C. LA GENERATION ET LA RECONSTRUCTION
DES EVENEMENTS

La collaboration Antares a développé différents outils permettant de simuler et de
reconstruire les déformations des lignes et les événements susceptibles d’étre détectés. Les
différentes étapes sont :

— la génération des neutrinos selon un flux donné et le traitement de leur interaction
ou la génération de gerbes atmosphériques produites par le rayonnement cosmique,

— la propagation des muons,
— la simulation du rayonnement Tcherenkov,
— la simulation de la réponse du détecteur,

— le filtrage des impulsions lumineuses et la reconstruction des trajectoires et des
¢énergies des muons.

Dans un premier temps, les principes des simulations servant a engendrer et a propager les
événements seront présentés. Ensuite, les quantités et formules utilisées par la reconstruction
seront développées, ainsi que les choix de filtrage des impulsions. La stratégie de
reconstruction de la trajectoire du muon et I’estimateur d’énergie seront aussi détaillés.

CA1 Outils de simulation

Dans ce paragraphe, la premiere étape qui consiste a simuler la réponse du détecteur a
un flux de neutrinos mais aussi a un flux de muons atmosphériques va étre développée. Ainsi,
la production des muons, des photons Tcherenkov associées et la simulation de la réponse des
modules optiques vont étre détaillées.

C.1.1 Génération d’événements liés a un flux de neutrinos

Pour permettre 1’¢tude des différents phénomenes physiques accessibles a Antares,
plusieurs générateurs ont été développés. Par exemple, pour un neutrino de moins de
quelques centaines de GeV, le parcours du muon induit est faible, de I’ordre de quelques
centaines de meétres. Pour de tels cas, les événements détectables sont souvent des événements
contenus dans le volume instrumenté et la simulation de la gerbe hadronique engendrée par
I’interaction devient nécessaire. A contrario, pour les hautes énergies, [’essentiel des
événements observables sont des muons produits a grande distance du détecteur, plusieurs
kilometres, et qui le traversent enticrement.

C1.11 Génération des événements

La génération des événements consécutifs a I’interaction d’un neutrino est effectuée
par le programme nommé GENHEN interne a la collaboration. Cette génération est effectuée
entre deux bornes d’énergies et pour un flux de neutrino donnés. Afin de I’optimiser, elle est
divisée en dix intervalles d’énergie d’égale dimension en logarithme. Pour chacun d’entre
eux, un volume de génération est défini a partir de la distance maximale que peut parcourir un
muon d’énergie égale a la borne supérieure de I’intervalle (cf. Figure C-1). De plus, le nombre
d’événements a engendrer est estimé a partir du nombre total d’événements souhaité et de
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I’indice spectral spécifi¢ au départ; les différences relatives entre les sections efficaces
d’interactions interviennent pour le choix du mode d’interaction du neutrino (cf. Figure B-2).

La distribution angulaire du flux de neutrino incident est engendrée suivant deux modes
possibles. Le premier, le mode diffus, permet la génération d’un flux isotrope alors que le
second, le mode ponctuel, simule le cas d’une source ponctuelle en prenant en compte son
mouvement apparent.

Enfin, I’événement est conservé uniquement si le muon produit au point d’interaction atteint
le volume sensible du détecteur, appelé « canette » (cf. Figure C-1). Ce volume est un
cylindre dont le rayon et la hauteur sont égaux a ceux du détecteur auxquels généralement
trois longueurs effectives d’atténuations sont ajoutées (environ 135 m au total, cf. B.4.2.2). La
propagation du muon inclut les pertes d’énergie le long de son parcours et les déviations dues
a son interaction avec le milieu, eau de mer ou roche.

Volume de génération / détection des

Volume
instrumenté

canette

V
[

Figure C-1 : Cylindre de génération des interactions de neutrinos et
la « cannette », cylindre dans lequel la génération de la lumiere
Tcherenkov est effectuée (L = 3Lay.cf).

C.1.1.2  Production des photons Tcherenkov

La propagation des événements dans la canette est effectuée par le programme KM3,
interne a la collaboration. Il permet de simuler par des méthodes Monte-Carlo la lumicre
émise par les différentes particules chargées. La réponse des phototubes est également prise
en compte. Le fonctionnement de KM3 peut se diviser en deux étapes principales.

La premicre est la construction, a partir d’une simulation basée sur GEANT 3 [72], de tables
de photons Tcherenkov. Pour cela, des photons engendrés par des muons de différentes
énergies sont suivis en incluant les résultats des tests sur les propriétés optiques de 1’eau
(absorption et diffusion). Ensuite, ces champs de photons sont convertis en densité de
probabilité de coups sur les phototubes.

La seconde étape consiste a suivre chaque trajectoire de muon a partir de son point d’entrée
sur la canette et a simuler les impulsions engendrées sur les phototubes a I’aide des
distributions de probabilité précédentes. La perte d’énergie du muon le long de son parcours
est prise en compte en analysant des segments de 1 metre. Si la perte d’énergie sur le segment
est trés supérieure a la perte par ionisation (environ 0,22 GeV/m, cf. A.1.1.1), une gerbe
¢lectromagnétique est susceptible de se former aléatoirement sur le segment. Les particules
produites dans la gerbe seront également suivies et traitées.

Enfin, les impulsions engendrés sur les photomultiplicateurs passent a travers une simulation
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simplifiée de ’ARS (cf. B.4.1.3) en mode SPE : deux ARS identiques par phototube, ayant
chacun un temps d’intégration de 25 ns et un temps mort de 250 ns.

C.1.1.3  Production du bruit de fond optique

Le programme KM3 permet également de simuler le bruit de fond o 0pthue da a
I’émission Tcherenkov des électrons provenant de la désintégration du K et de la
bioluminescence.

Le potassium 40 présent dans I’eau est instable et se désintégre par émission 8", Le taux de
désintégration peut étre déduit a a partir de la concentration en sel de I’eau de mer (38,44 /-) et
le résultat est de 13 700 Bq m™. Ceci donne 26 + 5 kHz pour des phototubes de 10 pouces.
Les spheres en verre contiennent elles aussi du potassium et le taux de comptage associ€ est
d’environ 2 kHz. A ceci s’ajoute la ligne de base du bruit de fond di & la bioluminescence qui
est d’environ 30 kHz.

En général, le taux de bruit de fond simulé sur un phototube de 10 pouces est de 60 kHz, ce
qui permet d’inclure la correction pour la ligne de base induite par la bioluminescence. Cette
valeur de 60 kHz est une extrapolation de la ligne de base mesurée sur le sitt ANTARES avec
un phototube de 8 pouces (cf. B.4.2.2).

C.1.1.4  Simulation des modules optiques

Les modules optiques sont les ¢léments clefs du détecteur et en conditionnent les
performances. La simulation de leur réponse est un point important qui a été particuliecrement
soigné de manicre a rester fidele autant que possible a la réalité.

I s’agit donc de reproduire le nombre de photoélectrons Ny produit par un flux de photons
dy(A) (A étant la longueur d’onde) arrivant sous un angle 6, par rapport a I’axe du module
optique. Cette quantité Np(A) peut s’exprimer en fonction de six parametres :

—  Sgeo, la surface de la photocathode,
— g, lefficacité de collection des charges,

— 0, un coefficient qui tient compte des effets d’ombre de la cage en n métal servant
de blindage contre le champ magnétique terrestre,

— T(X), la transmissibilité de la sphére et du gel (cf. Figure C-2 gauche),
—  Q(A), I’efficacité quantique du phototube (cf. Figure C-2 droite),
— 1(6,), la réponse angulaire du phototube,

La formule mathématique s’écrit :
dN,
G2 daxda

ou le facteur exponentiel prend en compte 1’atténuation induite par le parcours L des photons
dans I’eau, avec L,ps(A) la longueur d’absorption de la lumicere.

-L

Se € & f(6,)[®,(A) T(A) 0(A) e da

A T’exception de I’efficacité de collection des charges €, ces six parameétres a été mesuré sur
un phototube Hamamatsu de 10 pouces installé dans une sphere en verre de 17 pouces ; € va
donc étre estimé en comparant les données a la simulation (cf. B.4.1.2 et Figure C-4).
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Figure C-2 : Evolution de la transparence du couple verre-gel (d
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Figure C-4 : Comparaison entre

I’évolution du nombre de photoélectrons

détectés en fonction de [’angle dans les
données de « la gamelle » (en trait
plein) a la simulation (en pointillés)
pour des trajectoires passant a un 1
metre du phototube.

Les mesures effectuées dans « la gamelle » (cf. B.4.1.2) ont montré qu’un muon au minimum
d’ionisation passant a 1 métre du module optique et émettant des photons Tcherenkov dans
I’axe du phototube donnait un signal de 52 photoélectrons. Une simulation, utilisant le flux de
photons Tcherenkov donné par 1’équation (46) et I’ensemble des mesures réalisées, a été
effectuée. L’accord entre les données expérimentales et la simulation est obtenu pour une

valeur de 1’efficacité de collection € de 80%.

C.1.2 Génération des bruits de fond physiques

Comme indiqué dans le paragraphe B.2, des neutrinos et des muons sont produits au
cours du développement des gerbes atmosphériques, consécutives de I’interaction d’un rayon
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cosmique avec un noyau de la haute atmosphére. Ces deux composantes font 1’objet de
simulations détaillées afin de permettre une bonne caractérisation des performances futures
d’ Antares.

C.1.21 Les neutrinos atmosphériques

Les neutrinos atmosphériques constituent un bruit de fond irréductible pour les
télescopes a neutrinos. Leur flux a été mesuré jusqu’a des énergies de quelques TeV et les
différents modeles qui tentent d’extrapoler ce flux a de plus grandes énergies sont en accord a
environ 20 % pres (cf. Figure C-5). Les plus couramment utilisés sont au nombre de trois et
sont produits par M. Honda, T. Kajita, K. Kasahara et S. Midorikawa (plus connu sous le nom
de HKKM) [73], par un groupe de I’institut de recherche Bartol dans le Delaware (USA) ([74]
et [75]) et par L. V. Volkova [76].

Les événements de type «neutrinos atmosphériques » sont engendrés comme expliqué
précédemment dans C.1.1.

N> 800 L I L I LN I . I L 400 K LI B B I LI B B I LI N N I L ]
S 700 Eooones Vot anti-vM 3 350 Vo t+ anti-v,
= 600 F N 4 300 .
» E E B 7
v, BOOF 4 250 [ ]
¥g 400F 4 200 [ 7]
» 300F 4 150 7]
v) 200F _EKKI\IA 5 100 [ ]
o) :_ ..... arto _: ‘_ _‘
= 100 Volkova ™~ ST .

-O O 111 l ) I - l 11 1 l 111 0 11 1 l ) I - l 1l ]'\"l:'L“*‘—'—l
1 2 3 4 5 1 2 3 4 5
log,,E, (GeV) log,,E, (GeV)

Figure C-5 : Comparaison du flux prédit par trois modeéles de flux de
neutrino atmosphérique conventionnel : HKKM, Bartol et Volkova.
Flux différentiels prédits multipliés par E,, & gauche flux pour les
neutrinos et anti-neutrinos muoniques, a droite pour les neutrinos et

anti-neutrinos électroniques

C.1.2.2 Les muons atmosphériques

Les muons atmosphériques (cf. B.2.2) posent surtout probléme a cause des
événements appelés « multi-muons » qui sont composé€s de plusieurs muons issus d’une
méme gerbe atmosphérique. Ces muons atteignent le détecteur en méme temps avec une
topologie complexe de coups sur les photomultiplicateurs. Ceci peut induire en erreur
I’algorithme de reconstruction en simulant un événement montant. C’est pourquoi la
simulation de ce bruit de fond est trés importante afin de bien quantifier ces effets.

La génération des événements de type « muon atmosphérique » dans Antares utilise le
programme HEMAS [77] qui simule I’interaction des rayons cosmiques avec la haute
atmosphere et le développement des gerbes atmosphériques, et qui suit les muons jusqu’au
niveau de la mer. Ensuite, ces muons sont propagés jusqu’au niveau de la canette grace au
programme PROPMU [78]. Enfin, les photons Tcherenkov sont engendrés le long du
parcours des muons par KM3 (cf. C.1.1). La simulation des gerbes nécessite des temps de
calcul considérables, ce qui limite le nombre de muons atmosphériques qu’il est possible de
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simuler.

C.2 La reconstruction d’une trajectoire

Une fois simulé¢ I’interaction du neutrino, ou le développement d’une gerbe
atmosphérique, la propagation du muon et la réponse du détecteur simulés, les trajectoires des
muons peuvent étre reconstruites. Aprés avoir défini quelques unes des quantités qu’il utilise
(cf. C.2.1), le principe des solutions fantdmes, autrement appelées solutions secondaires, sera
détaillé (cf. C.2.2). Enfin, avant de développer la stratégie de reconstruction d’une trajectoire
(cf. C.2.3), les différents filtres d’impulsions seront décrits (cf. C.2.4).

C.21 Quantités utilisées par la reconstruction

La trajectoire d’'un muon peut étre caractérisée par cinq parametres indépendants : une
direction d = (sin O cos @, sin O sin @, cos 0) ou O représente I’angle zénithal et ¢ 1’angle
azimutal, et une position X, = (Xo, Yo, Zo) & un temps prédéfini to. Le but de la reconstruction
est donc d’estimer le mieux possible X, et d, a partir des quantités mesurées qui sont les
temps d’arrivée des impulsions sur les phototubes, ainsi que leurs amplitudes et leurs
positions.

Le référentiel utilisé par la reconstruction a pour origine le barycentre du détecteur, calculé a
partir de la position des phototubes. L’origine X, de la trajectoire est définie comme étant le
point d’intersection entre le plan perpendiculaire a la trajectoire passant par le barycentre du
détecteur et la trajectoire elle-méme (cf. Figure C-6).

1

W

Figure C-6 : Schéma du référentiel utilisé par le programme de
reconstruction.
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Front d'onde
Tcherenkov

Figure C-7 : lllustration de |’émission d’'un photon Tcherenkov par un
muon se propageant en ligne droite vers un phototube.

Le temps théorique d’arrivée t" d’un photon Tcherenkov émis par un muon sous ’angle O¢
est défini par (cf. Figure C-7) :

h—> —
53 "Xy d) = t0+%(L—L)+L X

tan0 Vv, sinf, >
ou bien :
(54) c(tth(f(o,a)-to):L+ktan9c,
k =+VAX? —L? : distance entre le phototube et la trace
AX =X, -X,
(55) avec L= HAX ‘ HH
v, =ccos B :vitesse de groupe de la lumicre dans I' eau

Le deuxiéme terme de I’équation (53) est le temps nécessaire au muon pour atteindre le point
d’émission du photon Tcherenkov a partir du point X, ; le troisiéme est le temps que met la
lumiére pour arriver jusqu’au photomultiplicateur en (Xpm, Ypm, Zpm), € est-a-dire a parcourir
la distance b = k/sin O¢. Cette relation entre temps théorique et paramétres de la trajectoire est
a la base de tous les algorithmes de reconstruction. Elle est plus souvent utilisée sous la forme
du résidu At; = t; — ™ qui mesure 1’écart de temps entre le temps enregistré d’une impulsion t;
et le temps d’arrivée théorique t;™

Une partie des photons sont diffusés dans 1’eau, ce qui induit un retard sur leur temps
d’arrivée effectif, comme le montre la Figure C-8. De plus, les muons peuvent perdre leur
énergie via des pertes catastrophiques (cf. A.1.1.1), ce qui induit la création de gerbes
¢lectromagnétiques le long du parcours du muon. Les particules secondaires ainsi créées
é¢mettent de la lumic¢re Tcherenkov qui peut arriver en avance ou en retard par rapport au
temps théorique. En effet, les particules secondaires se propagent a la vitesse c, vitesse de la
lumiére dans le vide, alors que les photons se propagent a la vitesse c/n (n: indice de
réfraction de I’eau) ; dans certaines configurations, les photons issus des gerbes peuvent donc
arriver a des At; négatifs.
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Le bruit de fond issu de la désintégration du *’K ou de la bioluminescence, n’étant pas corrélé
aux muons, apporte une contribution plate en temps a la distribution des résidus.

E distributions normalisées — moins de 1 TeV
= 5 1 TeV - 10 TeV
s L — 10 TeV - 100 TeV
10" b — 100 TeV - 1 PeV
= = |'| ----- 1 PeV - 10 PeV
= - I
:D B 1
107 &
E b T N ._-.-.-.-.-l----.--HI-L-.,““__“_d_
10° ﬂlll

== Wi

s ey ey by Py by by by by
-20 0 20 40 60 80 100 120 140 160

— th.
At=t ¢~ thit (ns)

Figure C-8 : Evolution de la distribution des résidus en temps en
fonction de [’énergie des muons.

\

L’¢évaluation des parameétres de la trajectoire est effectuée grace a un enchainement
d’algorithmes de filtrage et d’ajustement. La sélection et 1’organisation de ceux-ci sont
définies dans une stratégie de reconstruction. Les premiers algorithmes servent a la sélection
des impulsions et permettent de rejeter celles dues au bruit de fond optique. Ensuite viennent
des algorithmes simplifiés permettant une premicre estimation des parametres de la
trajectoire. Ceux-ci constituent le point de départ de 1’algorithme d’ajustement suivant, un peu
plus perfectionné mais plus sensible aux conditions initiales. Ce processus itératif peut
éventuellement étre répété plusieurs fois avant la détermination finale de X, et d.

Dans le programme de reconstruction, trois stratégies peuvent étre utilisées. Seule celle
utilisée dans le cadre de 1’analyse de la sensibilité d’Antares aux sources ponctuelles sera
décrite dans C.2.4 aprés la description des principaux algorithmes de sélection.

C.2.2 Les solutions fantomes

Les solutions fantdmes sont des trajectoires reconstruites ayant des directions
différentes de la trajectoire engendrée mais qui reproduisent la distribution des coups sur le
détecteur. Elles apparaissent essentiellement lorsque les impulsions sont distribuées le long
d’une ligne de détection (pour plus de détails, voir E.5.1). En effet, dans un tel cas la symétrie
de révolution autour d’un axe vertical, noté z, permet de réécrire I’équation (53) sous la forme
(cf. E.5.1 pour plus de détails) :

56)  c(t,=T,)=(z, —Z,) cos® +tan®_ \/D2+(zi ~Z,) sin’0 |

ou (zj, t;) représentent les altitudes et les temps des impulsions lumineuses sur les phototubes
et (Zo, To) laltitude et le temps de passage de la trajectoire au point correspondant a la
distance minimale d’approche D a ’axe z, c’est-a-dire la ligne de détection. Cette équation,
dans laquelle le paramétre ¢ a disparu, est I’équation d’une hyperbole dans le plan (z,t) et
dépend de quatre paramétres. Il est possible de réécrire cette équation pour faire apparaitre les
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asymptotes ainsi que les termes correctifs :

cos (0-€0,) : D?
57 t =T, )=Hl\z. -Z,)=\z. - Z,) ————+ 0tan0 | -1+ ———+1
(57) 0(1 o) (Zl o) (Zl o) cos 0, €8Sy tany, \/(Zi—ZO)ZSiI’IZQ ,
|z - Z,|
(58) avec € = =5
z,— 72,

Le second terme de 1’équation (57) représente la correction a 1’asymptote qui tend vers zéro
quand D/|zi-z0| tend vers zéro :

9 lim H(Az )= COS(G_SGC)Azi N Az, e cos0,

-0 cosf At.  cos(0—¢0,)’

|Az| ¢

(60) avec Az, =z, —Z,etAt, =t,-T,.

Il existe deux solutions exactes a 1’équation (59), dans le cas ou |(cAti/Az;) cosO¢| < 1, ce qui
correspond a la propagation de I’information portée par la lumiere Tcherenkov jusqu’au
détecteur :

At,
0, =Arccos[C ~COoS ecj+ec

Az.

1

(61)

C

Az.

1

At,
0, =Arccos(C - COoS GCJ_G

Lorsque les impulsions sont produites par un muon a la limite asymptotique, ces deux
solutions, qui différent par 26¢ ~ 86°, sont indiscernables. Elles peuvent donc conduire a une
solution appelée « solution fantdme ». Cette configuration s’obtient pour D/|Az;| << 1, c’est-a-
dire pour des muons passant trés pres de la ligne ou treés en dessous ou au dessus du détecteur.
La proportion d’événements susceptibles de donner des « événements fantomes » est d’autant
plus grande que le détecteur est petit par rapport a la longueur d’atténuation de la lumiere (~
55 m).

Dans le cas d’un détecteur complet, il devient plus difficile de remplir ces conditions car la
symétrie de révolution est brisée des que plusieurs lignes sont touchées. Néanmoins, ce type
de dégénérescence existe toujours et conduit a des solutions secondaires.

C.2.3 Sélection des impulsions

Les impulsions associées a un événement physique ne proviennent pas uniquement
des photons Tcherenkov émis par un muon : une partie d’entre-elles sont dues au bruit de
fond optique issu du *’K et de la bioluminescence. En effet, pendant le passage du muon au
travers du détecteur, de 1’ordre de la microseconde, ce bruit de fond induit environ 55
impulsions sur un détecteur constitué¢ de 900 phototubes. Il est alors nécessaire, avant de
tenter un ajustement, d’utiliser des filtres pour essayer de les supprimer. Ceux-ci représentent
des outils génériques qui peuvent étre utilisés dans les stratégies de reconstruction.

Une coupure sur I’amplitude des impulsions est appliquée en amont pour simuler, sur les
données Monte Carlo, le seuil de déclenchement de 1’acquisition. Cette coupure est fixée a
0,5 pe.
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C.2.31 Sélection des impulsions en coincidence

Deux impulsions sont dites en coincidence si elles appartiennent au méme étage et
sont séparées par moins de 20 ns>’. Ces 20 ns permettent d’intégrer environ 55% du signal
tout en laissant une probabilité d’environ 10° d’avoir une impulsion due au bruit de fond
optique. Cette sélection permet de rejeter des impulsions liées au bruit de fond qui se répartit
aléatoirement sur I’ensemble du détecteur.

C.2.3.2  Sélection des impulsions dans
une fenétre temporelle et spatiale

Pour chaque impulsion i, le résidu At; et la distance b; sont calculés. Seules celles qui
ont une distance b; inférieure a une certaine valeur dp,.x et un résidu compris entre Atpy;, et
Atmax seront sé€lectionnées. Les valeurs de dpax, Atmin €t Atmax sont fixées dans la stratégie de
reconstruction. Cette sélection permet de conserver les impulsions qui ont le plus de chance
d’avoir été émises par le muon.

C.2.33 Filtre de causalité

Le principe de cette sélection est le suivant : deux photons Tcherenkov, émis par la
méme trajectoire en 2 points différents doivent avoir un rapport de I’¢loignement spatial Ax a
I’écart du temps d’arrivée At, compatible avec une vitesse de propagation comprise entre celle
de la lumiere dans 1’eau, c/n, et celle du muon c. Ce critére ne peut s’appliquer de manicre
stricte car le temps d’arrivée d’un photon est soumis a des fluctuations liées par exemple a la
diffusion. Le critére de causalité admet une tolérance, par exemple de 20 ns ; deux impulsions
sont considérées comme causales si Ax / (At — 20 ns) est plus petit que la vitesse de groupe v,
de propagation de la lumiére dans 1’eau.

Chaque fois qu’une impulsion est en relation causale avec une autre, un compteur associé¢ a
cette impulsion est incrémenté d’une unité. Une fois toutes les paires d’impulsions possibles
parcourues, seules sont retenues les impulsions en « causalit¢ » avec 1’impulsion dont le
compteur est le plus élevé. Ce filtre permet ainsi de doubler la proportion d’impulsions
provenant du muon tout en réduisant a environ 15% celle induite par le bruit de fond optique.

C.24 Description de la stratégie utilisée

Une stratégie de reconstruction regroupe et organise 1’enchainement des algorithmes
de filtrage et d’ajustement. Actuellement, trois sont accessibles via le programme de
reconstruction. La stratégie qui sera présentée ici est la plus récente et la plus performante.
Elle utilise une méthode d’ajustement par maximum de vraisemblance [79].

Les impulsions sont tout d’abord sélectionnées par une coupure sur I’amplitude et par
I’application d’un filtre de type filtre de causalité utilisant une tolérance de 100 ns. Un pré-
ajustement linéaire, qui fournit une premicre estimation grossiere des parametres de la
trajectoire, est ensuite effectué.

A partir de cette premicre estimation, huit trajectoires sont engendrées qui ont pour but
d’éviter de tomber sur une solution secondaire, qui ne correspond pas a la réalité (appelées
solutions fantdmes, cf. C.2.2). Ces huit trajectoires sont définies par rapport a la solution du
pré-ajustement comme :

— quatre a des angles de 25° et équidistantes en angle, avec comme point fixe, le point
de la trajectoire le plus proche du barycentre des impulsions,

7 Les modules optiques d’un méme étage sont distants d’environ 1 m. La lumiére met donc 4 4 5 ns pour parcourir cette
distance dans 1’eau.
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— quatre a des distances de £50 m dans les directions dAZ et Z.

Elles vont permettre de tester différentes directions et de vérifier que I’hypothése initiale
déterminée par le pré-ajustement est bien le maximum global, ou de choisir une meilleure
solution.

Une nouvelle phase de sélection des impulsions est alors effectuée pour chacune des 8
trajectoires : seule les impulsions ayant des résidus inférieurs a 250 ns et correspondant a des
photons Tcherenkov ayant parcouru moins de 100 m sont retenues.

Les différentes trajectoires engendrées sont alors utilisées tour a tour comme point de départ
d’une méthode d’ajustement de type « M-estimator » suivie par une méthode de maximum de
vraisemblance utilisant une fonction densité de probabilité relativement simple. La trajectoire
ayant donné la meilleure solution a la fin de cette étape, c’est-a-dire le plus grand maximum
de vraisemblance sera le point de départ de I’ajustement final basé une nouvelle fois sur un
maximum de vraisemblance. Ce maximum de vraisemblance utilise des fonctions densité de
probabilité plus complétes incluant, en particulier, le bruit de fond du *°K.

C.2.41  Pré-ajustement linéaire

Tout d’abord, un ajustement linéaire est effectu¢ sur la position (X;, yi, ;) et le temps t;
des impulsions enregistrées et sélectionnées dans le détecteur. Ce premier ajustement est
fond¢ sur le fait que pour les trajectoires de muons de grande longueur, la distance séparant
les phototubes de la trajectoire est toujours petite comparée a la longueur de la trajectoire dans
le détecteur.

Une méthode de minimisation de > est appliquée pour déterminer les paramétres de la
trajectoire en utilisant D’information de position et de temps des impulsions. Cette
minimisation est contrainte en imposant une vitesse du muon égale a la vitesse de la lumiére
dans le vide.

Pour donner une idée des performances : en dessous de 1 TeV, environ 20% des trajectoires
sont reconstruites avec un écart de direction inférieur a 10° par rapport a la trajectoire
engendrée. Au-dessus de 1 TeV cette fraction tombe a 10%.

C24.2 Méthode de 'estimateur M

Une manicre différente de trouver les paramétres de la trajectoire est d’étudier le
résidu Ati( X,,d) calculé a partir de la formule (53) en utilisant les paramétres obtenus du pré-
ajustement linéaire. Les paramétres sont estimés en minimisant la quantité
Q=i g( Ati(X,,d)). Par exemple, si le choix se porte sur g(At) = At> cette méthode est
équivalente a la méthode des moindres carrés.

Dans le cas présent, il serait intéressant de trouver une fonction g(At) qui soit peu sensible au
fait que quelques points sont mal décrits par g(At), et peu sensible aux conditions initiales.
Cette derniere condition est difficile a satisfaire avec une méthode de maximum de
vraisemblance sensible aux maxima locaux. Ceci est dii au fait que pour les grands résidus,
qui ont la contribution la plus importante, la fonction densité de probabilité associée est
quasiment plate. Ceci induit des maxima secondaires dans la fonction de vraisemblance dans
des régions ou seulement quelques points présentent de petits résidus alors que tous les autres
sont grands.

L’insensibilit¢é aux conditions initiales est appelée « robustesse ». Sa nécessité justifie
I’utilisation des estimateurs M, qui permettent d’évaluer avec une bonne précision les
parametres de la trajectoire et de s’¢loigner suffisamment d’une solution secondaire.

La fonction g(At) retenue par cette stratégie est: g(At) =2 (1+Ati2/2)‘/2 -2, avec At en
nanosecondes. Pour augmenter les performances, des informations physiques supplémentaires
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sont ajoutées : 1’amplitude des impulsions A;, la probabilit¢ Ppy(0,) qu’une impulsion
provenant d’une direction donnée soit vue par le phototube (réponse du phototube, voir Figure
C-3). Dans la méme optique une nouvelle sélection empirique est effectuée : seules les
impulsions avec un At inférieur a 150 ns et une distance parcourue par le photon estimée a
moins de 100 metres sont considérées. La fonction a maximiser devient :

2
)  Q=To@l+AS + (-0 Py

ou o est un poids relatif entre les deux termes dont la valeur de 0,05 a été obtenue par une
¢tude Monte Carlo. La petite valeur de o ne signifie pas nécessairement que le second terme
domine dans I’ajustement puisque I’influence des deux termes dépend de leur dérivées par
rapport aux paramétres de la trajectoire.

C.243 Méthode du maximum de vraisemblance

Les deux dernicres étapes de la stratégie de reconstruction utilisent la méthode du
maximum de vraisemblance. Ces deux étapes différent uniquement par leur fonction densité
de probabilité ou PDF*. La derniére étape incluant le plus d’information possible, sa PDF est
une extension de celle utilisée dans le maximum de vraisemblance simplifié.

Généralités

Cette méthode consiste en la maximisation d’une fonction de vraisemblance L (en fait
la minimisation de —log L) et permet d’évaluer les paramétres X, et d de la trajectoire. Cette
fonction de vraisemblance est le produit de fonctions de densités de probabilité calculées pour
chaque impulsion :

nhit

(63) L= E L, :

De maniére générale, un événement est un ensemble d’impulsions enregistrées par les
phototubes, définies par des temps d’arrivée, des amplitudes et des positions. Quatre variables
sont utilisées pour définir une PDF générale pour décrire la relation entre ces informations et
la trajectoire du muon :

64) L, =P(t|t",b.,0

Ai)7

yi®

ou P(ti\tith, bi, 0y, A;) représente la densité de probabilité pour qu’un photon donnant lieu a une
impulsion enregistrée au temps t; ait :

— un temps théorique d’arrivée ™,
— parcouru une distance b; entre le point d’émission sur la trajectoire et le phototube,
— ¢té vu par le phototube alors que 1’angle entre 1’axe du phototube et sa direction vaut
0y,
— et que ’amplitude de I’impulsion soit A;.
Maximum de vraisemblance « simplifié »

Dans le maximum de vraisemblance simplifié, la fonction densité de probabilité est
fonction uniquement de deux variables :

28 PDF : Probability Density Function
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— 0y pour tenir compte de la probabilité qu’un photon soit vu par le phototube,

— At; = t; - §" pour tenir compte de la probabilité qu’une impulsion arrive avec un
résidu At;. Ceci prend en compte le fait que des photons peuvent atteindre le
phototube avec un certain retard.

La fonction densit¢ de probabilité est le produit de deux termes f; et f,, respectivement
fonction de 0y; et At; :

nhit nhit

(65) L=1IL = Efl(eyi) fz(Ati).

La fonction f; est la réponse angulaire du phototube en fonction de I’angle d’incidence 6, du
photon (cf. Figure C-3). La faible dépendance de la forme de la distribution des résidus avec
I’énergie du muon, illustrée sur la Figure C-8, permet de n’utiliser qu’une seule
paramétrisation pour la fonction f;. Celle-ci a pour expression :

—At?
Sk H(A) e A [1-H(At)] ™
(66) f2 (At) = o € 2 + At2 + At2 ,
1+F I+—
o) 20

ou le terme H(At) = } (1+anh(a))est une approximation de la fonction de Heavyside”. La
valeur des paramétres est illustrée dans le Tableau 2.

Le premier terme est une gaussienne, représentant le pic de la distribution des résidus At dont
la largeur est déterminée par la résolution temporelle des appareils de mesure, de I’ordre de
1,3 ns. Le deuxieme terme prend en compte les photons diffusés et ceux produits par les
gerbes ¢électromagnétiques arrivant en retard. Le dernier terme reproduit la forme de la
distribution des At aux temps négatifs.

L’expression de o est :
(67) 1/oo= 1,04 + x/2 + A/2 + kuo.

Dans la Vegsion actuelle, le niveau de 0K est fixé a 0 et toffset €St UNe correction apportée a At :
At = t; - " — tofer.

Paramétre Valeur
K 0,52
1/p 140,00
A 0,001
1/v 4,0
(9 1,3
toffset 0,94

Tableau 2 : Valeur des parameétres utilisés dans la densité de
probabilite.

2 L approximation utilisée pour représenter la fonction de Heaviside permet de ne pas avoir de discontinuité en 0.
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Sébastien Saouter
La PDF compléte, qui est donc le produit de f; et de f,, est représenté sur la Figure C-9 dans le

plan (At, 6y).
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Figure C-9 : Densité de probabilité utilisée pour le maximum de
vraisemblance simplifié en fonction du résidu At et de I’angle entre le
photon et le phototube 6,

Maximum de vraisemblance final
Le maximum de vraisemblance complet est utilis¢€ comme étape finale de la stratégie
de reconstruction. Il utilise, comme point de départ, la solution avec le plus grand maximum
de vraisemblance par degré de liberté obtenu par le maximum de vraisemblance simplifié.

Il utilise les quatre variables tith, 0y, bi, A; et inclut le bruit de fond li¢ aux impulsions
a une impulsion enregistrée au

engendrées par la désintégration du “°K. La PDF associée

temps t; est de la forme P(t; | tith, 0y, bi, Aj).

La PDF peut étre séparée en deux parties, ’'une décrivant les impulsions provenant du muon
et ’autre les impulsions provenant du bruit de fond :
(68)  P(ti| 0y b, A) = Pgrati | ') Plsignal | 0, b, A) + By(ti | ) P(bg | 0,5 by, A).
Les impulsions liées au bruit de fond optique sont distribuées de manicre totalement aléatoire

durant un événement. Pyg(t; | tith) est donc un terme constant qui sera déterminé par la

normalisation de la PDF. Pggna(t; | tith) est paramétris€ par :
—Ati; K e_HIAti +1C e—HzAti oy eVIAti
thy __ 26 1 2 _ 1
(69) Psignal (t1 ti ) =a e + H(p) At.2 + [1 H(p)] At.2
14+— 14+ =
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ou le terme H(p) = b ( I +tanh (pAt) ) est une approximation de la fonction de Heavyside, le
paramétre p gouverne la « rapidité » du passage entre O et 1.

Les trois termes ont la méme fonction que dans 1I’équation (66), le dénominateur de la formule
q q

(66) étant reli¢ a celui de la formule (69) par un développement limité. Si At; <-2 ns, une

paramétrisation particuliere est utilisée : Psignal(ti|tith) = A exp(vy At).

\

La valeur des paramétres est déterminée a partir d’'un ajustement sur les données Monte
Carlo. Un exemple des distributions de Pgignai(t; | tith), du nombre d’impulsions liées au signal
et au bruit de fond en fonction de 6,; et b; est montré sur la Figure C-10 pour des impulsions
d’amplitude comprise entre 0,5 et 1,5 photo-¢électrons.

Les impulsions utilisées lors de cet ajustement sont celles qui :
— sont acceptées par la coupure en amplitude et par le filtre de causalité,

— qui vérifient un At inférieur a 250 ns et une distance parcourue par le photon estimée
a moins de 100 meétres.

Au terme de cette derniere étape, les paramétres finals de la trajectoire sont obtenus.

- @« @ 10 F
0 = N =
= 310 . 2
§ 107k E. — signal E-
& = =
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2 E10°
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z z
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. e i
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Figure C-10 : Exemple de distribution de probabilité pour des
amplitudes d’impulsions comprises entre 0,5 et 1,5 photoélectrons. En
gris, pour les impulsions provenant du bruit de fond, en noir pour les

impulsions provenant du signal.

C24.4 Critere de sélection

La philosophie adoptée dans I’algorithme de reconstruction est de reconstruire le plus
possible d’événements sans essayer de réduire le nombre d’événements mal reconstruits par
des critéres intermédiaires de sélection. Cela permet d’appliquer ensuite les différents criteres
de sélections nécessaires aux différentes analyses de physiques.

La meilleure variable [79] pour supprimer a la fois les événements mal reconstruits et le bruit
de fond des multi muons (cf. C.1.2.2) est une combinaison entre le maximum de
vraisemblance rapporté au nombre de degrés de liberté (Ngq) et le nombre de trajectoires
compatibles parmi les neuf essayées (Ncomp) (cf. C.2.4), c’est-a-dire pointant dans la méme
direction a 1° pres, avec la meilleure trajectoire reconstruite :

log(L
(70) A=;g—()+0»1(Ncomp—l).

ddl
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La Figure C-11 montre la distribution du nombre d’événements reconstruits montant par an
pour le bruit de fond produit par les muons atmosphériques, pour les neutrlnos
atmosphériques et pour une source astrophysique ponctuelle ayant un spectre en EZ en
fonction de la coupure appliquée sur A : A > Acoupure-

La coupure choisie pour I’étude de la sensibilité d’Antares aux sources ponctuelles observées
par Egret (cf. D) est: A >-6,5. Elle permet de supprimer fortement le bruit de fond issu des
muons atmosphériques, il n’en reste qu'une centaine par an, qui seront négligés par la suite
par rapport aux neutrinos atmosphériques. Cette coupure supprime environ 91% des
événements de neutrinos atmosphériques tout en conservant 54% des événements issus d’une
source astrophysique ayant un spectre en E
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Figure C-11 : Distribution du nombre d’événements reconstruits
montant par an en fonction de la coupure appliquée sur A pour le
bruit de fond des muons atmosphériques, pour les neutrinos
atmosphériques (flux calculé par Bartol) et pour une source
astrophysique ayant un spectre en E -

C.24.5 Performances comparées

Cette stratégie a été retenue car elle présente les meilleures performances comparées
aux deux autres stratégies disponibles dans la collaboration. La stratégie dite « initiale » est
basée sur le maximum de vraisemblance simplifié. La stratégie dite itérative reprend le
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maximum de vraisemblance simplifié¢ en y ajoutant un pré-ajustement itératif.

Les performances de la stratégie utilisée sont visibles sur I’évolution de la surface effective
des événements reconstruits en fonction de I’énergie du neutrino (cf. Figure C-12). La surface
effective Scr est définie de maniere générale par: S.p=1/D, avec I' le nombre
d’événements par unité de temps du type considéré, dans notre cas : reconstruits, et ® le flux
incident de particules.

Ceci traduit le fait qu’elle permet de reconstruire plus d’événements que les 2 autres et ceci
dans n’importe quelle gamme d’énergie. Les résolutions angulaires sont, dans tous les cas, de
I’ordre de 0,15° comme le montre la Figure C-13.
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Figure C-12 : Evolution de la surface effective neutrino en fonction de
l'énergie du neutrino pour les trois stratégies disponibles dans le
programme de reconstruction.
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Figure C-13 : Evolution de l'angle entre le muon au vertex () et le
muon reconstruit (U,e.,), le neutrino (v) et le muon reconstruit en
fonction de l'énergie E, du neutrino.
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Cette dernicre ﬁgure permet également d’ 1llustrer le fait que la résolution angulaire est
dominée, a basse énergie (en dessous de 10° GeV), par la cinématique de I’interaction alors
qu’a haute énergie (au dessus de 10* GeV) ce sont la diffusion coulombienne du muon et les
performances intrinseéques du détecteur qui dominent.

C3 La reconstruction en énergie

L’algorithme utilisé¢ pour estimer 1’énergie est expliqué en détail dans [80] et va étre
résumé ici. Comme expliqué dans A.1.1.1, les pertes d’énergie du muon via le bremsstrahlung
et la création de paires augmentent fortement avec son énergie. La quantité¢ de lumiére émise
par les cascades électromagnétiques qui en résulte peut étre utilisée pour mesurer la perte
d’énergie par unité¢ de longueur du muon, et par conséquent, son énergie.

Un estimateur du dE/dx peut étre considéré comme le rapport de deux termes :

— un terme relié a I’énergie perdue par le muon lors de son passage dans le volume de
sensibilité du détecteur,

— Dautre reli¢ a la longueur de son parcours au sein du méme volume.

L’¢énergie émise par le muon est estimée a partir de la somme des amplitudes des impulsions
. , , tot . . e 17 7
enregistrées par le détecteur (A™). Les impulsions considérées sont :

— des impulsions de grande amplitude, supérieure a 2,5 0photo -¢lectrons ceci dans le
but de rejeter quasi totalement les impulsions liées au K et de ne conserver que les
impulsions liées aux muons (émission directe et indirecte — par le biais des pertes
catastrophiques — de lumiere Tcherenkov),

— liées a des distances de vol du photon Tcherenkov raisonnables compte tenu de la
longueur d’atténuation effective (Lyy. ot ~ 55 m), inférieures a 300 m,

— dans une fenétre de résidu temporel restreinte, |At| <250 ns.

Les parametres de la trajectoire du muon sont estimés a partir de [’algorithme de
reconstruction décrit précédemment (cf. C.2) afin de calculer la réponse du détecteur a la
lumiére émise pour pouvoir corriger I’estimation de la perte d’énergie :

dE\ A" 1 Nf(e) o
(N e et o) P

n PM i=l bi

ou Npy représente le nombre total de photomultiplicateurs, bi la distance parcourue par un
photon pour atteindre la photocathode et f;(0) la réponse angulaire du phototube, qui dépend
de l’angle d’incidence ©; du photon. Enfin, L, est le parcours visible du muon dans le
détecteur, défini comme la distance parcourue par le muon a I’intérieur d’un volume sensible
semblable a la canette (cf. C.1.1.1).

Par comparaison avec 1’évolution théorique du dE/dx en fonction de 1’énergie du muon (cf.
Figure B-7), il est possible de convertir la perte d’énergie observée en une estimation de
I’énergie du muon.

La Figure C-14 montre 1’évolution de 1’énergie reconstruite en fonction de 1’énergie simulée
pour I’ensemble des événements reconstruits a gauche et pour les événements sélectionnés
comme « bien reconstruits » a droite (cf. C.2.4.4). 1l a ét¢ montré que la dispersion des points
est plus importante en utilisant ’ensemble des evenements reconstruits (cf. Figure C-14 de
gauche) qu’uniquement les événements bien reconstruits™ (cf. Figure C-14 de droite), surtout

30 Les événements bien reconstruits satisfont un critére basé sur le maximum de vraisemblance [80].
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en ce qui concerne les nombreux événements ayant une énergie reconstruite plus faible que

celle engendrée.

Globalement, la résolution sur I’énergie reconstruite est quasiment constante sur une grande
plage d’énergie (cf. Figure C-15). Elle vaut 0,4 en échelle logarithmique entre 1 TeV et

D. Sensibilité d’ Antares a un ensemble de sources ponctuelles

10* TeV, ce qui correspond a une incertitude sur 1’énergie d’un facteur 2,5 en linéaire.

événements reconstruits
en énergie

log10 E,"*° (GeV)
(o]
T

log E,"*° (GeV)
<

log10 E,MC (GeV)

7 2

événements sélectionnées
comme bien reconstruits

o=

6
logio E“'VIC (GeV)

Figure C-14 : Distribution des énergies reconstruites en fonction des
énergies vraies : a gauche pour tous les événements reconstruits en

énergie et a droite pour les événements sélectionnés comme « bien

reconstruits » (coupure sur le maximum de vraisemblance).
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Figure C-15 : Evolution de la dispersion (RMS) de I’estimation de
[’énergie en fonction de l’énergie vrai du muon.
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D. SENSIBILITE D’ANTARES A UN ENSEMBLE DE SOURCES
PONCTUELLES

Ce chapitre expose la méthode et les résultats de 1’analyse de la réponse d’ Antares aux
sources ponctuelles observées dans le domaine gamma par le satellite Egret. Aprés un bref
descriptif des détecteurs composants ce satellite et des données utilisées pour cette étude, les
probabilités de détection des sources et la sensibilité d’Antares (cf. D.2.2.2) seront calculés en
détails.

DA Egret : un détecteur de photons de haute énergie

L'astronomie gamma est parvenue a maturité avec le satellite CGRO pour « Compton
Gamma Ray Observatory », mis sur orbite en 1991, et contenant a son bord quatre
instruments, BATSE, OSSE, COMPTEL et EGRET. Ces instruments ont permis une large
couverture spectrale allant de 20 keV a 30 GeV. Ce satellite a fonctionné pendant dix ans
avant d'étre perdu en 2000, suite a une panne de gyroscopes.

D.1.1 Description et caractéristiques

BATSE ¢tait dédié a 1'observation des sursauts gamma entre 20 keV et 100 keV grace
a des scintillateurs Nal, son champ de vue couvrant l'ensemble du ciel. 11 a permis
l'identification de plus de 2700 sursauts gamma (cf. A.5.1.4). Le spectrometre OSSE,
fonctionnant dans une gamme d'énergie allant de 50 keV a 10 MeV, était dévolu a 1'étude des
raies nucléaires et au signal d'annihilation d'électron-positron. COMPTEL utilisait 1'effet
Compton, dominant dans la gamme 1-30 MeV, pour reconstruire la direction de provenance
du photon v incident grace a deux plans de détection.

A plus haute énergie, entre 20 MeV et 30 GeV, le détecteur EGRET utilisait la conversion du
gamma en une paire ¢lectron-positron. Le schéma de principe de ce détecteur est représenté
Figure D-1. Egret est composé de trois sous détecteurs : un trajectographe, un calorimétre et
un dome anti-coincidences [81].

Le trajectographe est constitu¢ de deux chambres a fils associées a des plans de convertisseur
en tantale. La premie¢re chambre posséde des plans faiblement espacés pour permettre une
bonne précision sur la mesure des trajectoires des particules produites, alors que la seconde
chambre, plus basse sur la figure, permet la mesure de leur temps de vol. Cet instrument est
efficace, mais souffre de quelques défauts: le temps mort est tres élevé (de 1’ordre de
quelques millisecondes) et les réserves embarquées de gaz sont limitées.

Le calorimétre était composé de 36 blocs de Nal(TI) optiquement couplés pour former un
scintillateur monolithique de huit longueurs de radiation d’épaisseur.

Enfin, pour réduire la quantité de gaz embarqué, un dome scintillant a été mis au point pour
servir de veto lorsqu’une particule chargée pénétrait le télescope. Il fournit un excellent
facteur de réjection (de I'ordre de 10°) et le fond résiduel estimé était inférieur & 10% du fond
diffus extragalactique au dessus de 100 MeV (environ 10 yem™?s™ ' sr™!). Par contre, un
des effets néfastes de ce dome était de mettre un veto sur les événements d’énergie supérieure
a quelques GeV, a cause de la rétro-diffusion de particules chargées issues de la cascade dans
le calorimetre. Ceci se traduisait par une chute importante de la surface effective d’Egret au
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dessus d’environ 10 GeV.
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Figure D-1 : Photo et schéma de principe du détecteur Egret.

5

D.1.2 Le 3° catalogue d’Egret

La synthése des observations de I’expérience Egret a fait 1’objet de publications de
plusieurs catalogues successifs. Le troisiéme catalogue [82], publié en 1999, est le plus récent
et recense 274 sources ponctuelles entre 100 MeV et 20 GeV, dont 67 noyaux actifs de
galaxie (plus 27 sources détectées compatibles avec un AGN), 6 pulsars, 5 restes de
supernove et 169 sources non identifiées, cf. Tableau 3.

Third EGRET Catalog
E » 100 MeV

& Blazars (+ Cen A) m Pulsars
Unidentified EGRET Sources LMC
Solar FLare

Figure D-2 : Carte en coordonnées galactiques des sources observées
par Egret.
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Types de Sources identifiées Sources non identifiées
sources
Pulsars Restes de AGN |b[<10° [bj>10°
supernovae
Nombres de 6 5 67(27) 79 90
sources

Tableau 3 : Récapitulatif des sources présentes dans le troisieme
catalogue d’Egret.67 de ces sources sont associées avec certitude a
un AGN, tandis que pour 27 autres, le lien est seulement probable. b

représente la latitude galactique.

La distribution des indices spectraux mesurés par Egret est représentée sur la partie gauche de
la Figure D-3. Elle est relativement gaussienne et centrée sur 2,36. Cependant, I’écart type
observé de 0,34 est compatible avec I’erreur sur la mesure effectuée par Egret (cf. Figure D-3,
a droite). Cette largeur n’est sans doute pas inhérente aux sources observées, mais plutdt une
largeur expérimentale. C’est pourquoi, dans I’analyse qui va suivre, les indices spectraux des
sources ne seront pas les indices spectraux mesurés par Egret mais seront fixés a priori. La
premicre valeur retenue est 2,0, c’est-a-dire 1’indice spectral naturel avec un mécanisme
accélérateur de type Fermi. Ensuite, les valeurs de 2,1 et 2,2 ont été utilisées pour estimer
I’effet d’une augmentation de 1’indice spectral des sources.
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Figure D-3 : A gauche : distribution des indices spectraux mesurés
par Egret. A droite : évolution de I’erreur absolue sur la
détermination de l'indice spectral en fonction de sa valeur.
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D.2 Observation de corrélations par Antares

Le but de cette analyse est d’étudier le pouvoir de détection d’Antares aux sources
ponctuelles observées par Egret. Comme jusqu’a présent aucune observation n’a pu mettre en
¢vidence une émission de neutrinos au dessus de GeV par des sources astrophysiques et que
la proportion de neutrinos par rapport au photons n’est pas connue, 1’hypothese choisie pour
calculer cette sensibilité est que la production de photons gamma est issue uniquement de
processus hadroniques, conduisant a des spectres identiques pour les flux de photons et de
neutrinos (cf. A.4.2). De plus, les flux de neutrinos sont supposés égaux a ceux des gammas,
sans tenir compte d’une éventuelle absorption au niveau des sources des photons.

D.2.1 Description des données

Les ¢études suivantes sont faites a partir de données simulées par Monte Carlo. Ces
données ont été produites grace aux outils développés par la collaboration (cf. C.1).

D.211 Sources astrophysiques

Pour chaque source observée par Egret, un milliard d’interactions de neutrinos
muoniques par courant chargé (cf. B.1.1) sont engendrées grace a GENHEN (cf. C.1.1.1)
entre 10 et 10° GeV avec un indice spectral de 1,35 afin d’augmenter la statistique & haute
énergie. Cette génération est effectuée dans le mode ponctuel qui permet de tenir compte du
mouvement apparent de la source dans le ciel (cf. Figure D-4).

Ensuite, les impulsions lumineuses vues par le détecteur sont simulées par le programme
KM3 (cf. C.1.1.2) en incluant un bruit de fond optique constant de 60 kHz correspondant au
bruit de fond optique. Enfin, ces événements sont reconstruits en direction et en énergie grace
aux algorithmes définis dans les paragraphes C.2.4 et C.3.

0.8

0.6

0.4

0.2

T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T

0 v b b b b b b b
-80 -60 -40 -20 0 20 40 60 80
Déclinaison

Figure D-4 : Pourcentage de temps de visibilité d’une source par le
détecteur Antares, en fonction de sa déclinaison en degrés.
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D.21.2 Bruit de fond

Les deux types de bruits de fond physiques sont engendrés indépendamment 1’un de ’autre.
La génération des neutrinos atmosphériques est effectuée suivant le procédé défini en C.1.1
alors que celle des muons atmosphériques suit celui expliqué dans le paragraphe C.1.2.2.

Neutrinos atmosphériques

Les générations de neutrinos atmosg)hériques disponibles portent sur 9,5 10"
interactions de neutrinos muoniques et 1,1 10" interactions d’anti-neutrinos muoniques, via
GENHEN par échange de courants chargés dans les deux cas. Toujours dans le but
d’augmenter la statistique relative a haute énergie, 1’indice spectral de génération est de 1,4 ;
par la suite, les événements sont re-pondérés afin d’avoir la distribution en énergie souhaitée.
Ces événements se situent entre 10 et 10’ GeV et uniquement dans I’hémisphére inférieur.

Ensuite, le programme KM3 simule la production des photons Tcherenkov et la perte
d’énergie des muons produits en y incluant un bruit de fond optique de 60 kHz, comme pour
les sources astrophysiques. Pour finir, ces événements passent par les algorithmes de
reconstruction de trajectoire et d’énergie.

Le flux est re-pondéré par la suite pour étre conforme au flux calculé par le groupe de Bartol
(cf. C.1.2.1)
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Figure D-5 : Temps de vie équivalent différentiel de la génération de
neutrinos atmosphériques utilisée en fonction de [’énergie du
neutrino.

Muons atmosphériques

La génération des gerbes atmosphériques a ’origine des muons atmosphériques est
effectuée %réce au programme HEMAS. Les données utilisées pour cette analyse se fondent
sur 9,8 10" interactions de rayons cosmiques primaires avec 1’atmosphere, dont I’énergie
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initiale est comprise entre 20 et 2 10° TeV et 1’angle d’incidence entre 0 et 85° (cf. Tableau
4).

Gamme | 20—-200TeV | 0,2—-2PeV 2-20PeV | 20—-200PeV | 0,2—-2EeV
d’énergie

Typede | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E.
particule
Proton | 16,510° 1,5 0,24 10° 0,8 36 10° 1,4 4 800 16 600 174
He 154 10° 1,4 0,22 10° 1,0 41 10° 3,0 4 400 39 600 602
CNO 8,4 10° 2,0 0,22 10° 1,5 34 10° 2,4 4 800 51 600 979
Mg-Si 6,3 10° 1,9 0,1810° | 0,8 29 10° 1,4 4200 30 478 549
Fe 3,110° 1,9 0,18 10° 0,4 27 10° 0,5 4000 5,7 466 59

Gamme | 20-—-200 TeV | 0,2—-2PeV 2-20PeV | 20—200PeV | 0,2—-2EeV
d’énergie

Typede | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E. | Ngen | T.E.
particule
Proton | 13,8 10° 1,4 1,44 10° 5,1 120 10° 53 14 400 57 1810 668
He 11,6 10° 1,1 1,33 108 6,6 104 10° 9,0 13 300 142 1654 2170
CNO 7,3 10° 1,8 0,97 10° 73 84 10° 7,1 11 800 154 1411 2950
Mg-Si | 5110° 1,6 [09510°| 48 8110° 4,6 9 000 81 1384 | 2100
Fe 2,8 10° 1,7 0,80 10° 1,9 45 10° 0,9 4500 8,1 1228 207

Tableau 4 : Récapitulatif des nombres d’interactions de rayons
cosmiques primaires engendrés avec HEMAS Ngen et la
correspondance en temps de vie équivalent T.E. (en jours). En haut,
sont indiquées les valeurs pour un angle d’incidence compris entre ()
et 60° et en bas, entre 60 et 85°.

Les muons ainsi produits dans les gerbes sont propagés jusqu’au niveau de la mer. Seuls les
muons ayant au moins 500 GeV sont alors propagé grice a PROPMU jusqu’au niveau du
détecteur. Enfin, comme pour les autres simulations, la lumieére Tcherenkov est simulée avec
KM3, avec un bruit de fond de 60 kHz, avant de passer par les algorithmes de reconstruction.
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D.2.2 Sensibilité d’Antares

Deux approches sont envisageables pour calculer la sensibilité d’ Antares aux sources
ponctuelles observées par Egret. La premiére consiste a exprimer cette sensibilité en terme de
probabilité de détection pour chaque source, en tenant compte de la mesure de flux effectuée
par Egret. La seconde méthode se place dans le cadre d’une non observation de signal par
I’expérience pour déterminer une limite supérieure sur le flux de neutrino émis par ces
sources.

D.2.21 Probabilité de détection

L’approche utilisée dans ce paragraphe pour déterminer la sensibilité d’Antares aux
sources ponctuelles observées par Egret est de déterminer la probabilit¢ de détection pour
chacune d’entre elles. En effet, étant donné la faible statistique attendue dans le cas d’une
expérience de découverte comme Antares (de I’ordre de quelques événements par source et
par an), le nombre d’événements effectivement observé lors d’une réalisation de cette
expérience suit une loi de Poisson. Ceci est aussi bien vrai pour le signal issu d’une source
astrophysique que pour les bruits de fond atmosphériques sous les sources.

Il apparait donc logique d’exprimer les résultats en terme de probabilité¢ de détection d’une
source, c’est-a-dire la probabilité que le signal ajouté au bruit de fond donne significativement
plus d’événements que le bruit de fond seul.

Méthode générale

Probabilité d’obtention
N

Probabilité (Ngps > Nj) < 107
S1 bruit de fond seul

N
7

Nl Nombre d’événements

Figure D-6 : Schéma de principe de calcul de la probabilité de
deétection. Le nombre N,

La probabilité de détection se calcule en deux étapes. La premiére ne dépend que du
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bruit de fond (cf. Figure D-6) : elle consiste a déterminer le nombre N; tel que la probabilité
d’observer un nombre d’événements supérieur a Nj, en présence uniquement du bruit de fond,
soit inférieur a une valeur prédéfinie, par exemple 107,

Pour la seconde étape, le signal et le bruit de fond interviennent. La probabilité d’observation
d’une source est alors obtenue en sommant les probabilité d’obtenir, lors d’une expérience
donnée, un nombre d’événements supérieur a Nj.

Etant donné le faible nombre d’événements attendus dans Antares, la probabilité d’observer
un nombre N d’événements sachant qu’en moyenne une expérience en observera n est donnée
par la loi de Poisson :

N
n

(72) P(N\n)=ﬁe

avec P(a | b) la probabilité d’obtenir a quand la condition b est vérifiée. Donc, la probabilité

d’observer N événements sachant que le bruit de fond moyen est b et que le signal moyen est
s, est également donnée par la loi de Poisson :

(b + S)N ef(b+s) '

73)  P(N|n=b+s)= N

Le niveau de confiance CL (ici fixé a 10™%) de cette observation de N événements pour
I’hypothéese du bruit de fond seul est définie comme étant la probabilité d’observer au moins
N événements :

(74) CinP(i\ b)=1-> P(i|b).
i=N i=0

Par conséquent, N; et la probabilité¢ de détection sont définis comme suit :

1—CL=NfP(i\ n=b)
i=0

(75) . .
Probabilité de détection= Y P(i| n=b+s)

i=N,

Afin d’optimiser cette probabilité de détection, deux sélections peuvent étre effectuées sur les
événements reconstruits, en plus de la sélection sur la valeur du maximum de vraisemblance
(cf. C.2.4.4). La plus évidente de ces s¢lections utilise la position connue de la source : elle ne
conserve que les événements dont la distance angulaire entre la source étudiée et I’événement
reconstruit est inférieure a 0.

Le signal attendu pour les sources astrophysiques de neutrinos posséde un indice spectral
proche de 2, alors que le bruit de fond, essentiellement issu des neutrinos atmosphériques,
possede plutét un indice spectral de 3,6 (cf. B.2.1). C’est pourquoi la seconde sélection
concerne 1’énergie reconstruite : ne seront conservés que les événements dont I’énergie
reconstruite est supérieure a E.

Enfin, un balayage est effectué dans le plan (Eg, Oy afin de trouver le couple (Eg™, 0™")
qui maximise la probabilité de détection.
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Probabilité pour un flux donné

Les résultats présentés dans ce paragraphe correspondent aux mesures de flux
observées par Egret au dessus de 100 MeV. Par contre, I’indice spectral a ét¢ modifi¢ pour
varier entre 2 et 2,2, tout en conservant le flux mesuré par Egret constant, ce qui revient a
recalculer la constante de normalisation. Pour étudier la réponse d’Antares a ces sources, il est
nécessaire de convertir ce flux en un flux différentiel : d¢/dE = A, (E/Ey)~ Y avec Eg=1 GeV.
Or:

Tod
a6 9= | d—ng

0,1GeV

Pour y= 2, le résultat est simplement : A, = ¢/ 10.

La Figure D-7 montre quelques exemples des résultats obtenus en balayant le plan (Ese, Osel).
La Figure D-7 a) présente le cas de la source 3EG J0834-4511, auss1 appelee le pulsar de
Vela, dont le flux différentiel de neutrino est d¢/dE =8,34 10 °E *m *s™'. Avec une
déclinaison de — 45,2°, cette source se situe presque au maximum de sen51b111té du détecteur
(cf. Figure D-4). De plus son flux est partlcuherement 1mportant c’est la source la plus
lumineuse observée par Egret avec 843,3 photons cm™* s~ '. Dans ces conditions, quelque soit
le couple (Ese, Ose1) choisi, avec Oy >0.12°, la probablhte de détection de ce pulsar est
supérieure a 99% avec un niveau de confiance de 99,99%.

La Figure D-7 b) montre le résultat obtenu pour la source 3EG J0534+2200 a une déclinaison
de 22,01°, plus connu sous le nom de pulsar du Crabe. Pour cette déclinaison, Antares est
environs 60% moins sensible que pour celle du pulsar de Vela; mais cette source est
suffisamment puissante (d¢/dE = 2,26 10 E ?m %5 ") pour étre encore visible. Par contre,
sa probabilit¢ de détection max1male n’est plus que de 87,29% avec pour coupures
optimales : log;o(Ese)) = 2,98 et B5 = 0,56°.

Les structures visibles dans la distribution de probabilité¢ en fonction des coupures sont dues
au comportement du bruit de fond. En effet, celui-ci ne dépend que de la déclinaison de la
source, il augmente avec Oy et diminue quand Eg; augmente. D’ou la forme de la distribution
de N;. De plus, N étant nécessairement un nombre entier, sa distribution possede donc une
forme en escalier.

Les résultats pour les sources 3EG J1639-4702 et 3EG J1652-0223 de déclinaison — 47,04° et
—2,40° sont représenté sur les Figure D-7 c) et d). Leur comportement est trés similaire a
celui observe pour le pulsar du Crabe seulement leur intensité, respectivement
0,532 10 °E *m *s et 0,184 107 ° E? _2 s -, est telle que leur probabilité de détection
est bien plus falble : respectivement 50,37% et 3,39%.

Dans le Tableau 5 sont indiqués le nombre d’événements simulés restant aprés les coupures
optimales, qui dépend essentiellement de la position de la source dans le ciel, et le nombre
moyen correspondant d’événements attendus par an pour ces quatre sources.
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b) J0534+2200 de déclinaison 22,01°. La
probabilité maximale est 87,29% en
(2,98 ; 0,56°).

d) J1652-0223 de déclinaison —2,40°. La
probabilité maximale est 3,39% en
(2,98 ; 0,24°).

Figure D-7 : Les figures a) a d) présentent, codé par différentes teintes :

en bas, la distribution du nombre N, Ce nombre correspond au nombre minimal
d’événements qui doit étre observé par Antares en un an pour que [ ’h)ipothése de la seule
contribution du bruit de fond ait un niveau de confiance inférieure a 10,

en haut, la probabilité que la source en question soit détectée par Antares en un an. C’est-
a-dire la probabilité que le nombre d’événements observés soit supérieur ou égal a N,.

En abscisse est représenté logo(Es./1 GeV) et en ordonnée, G, exprimé en degrés. L’indice spectral
des sources est de 2.
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Nombre d’événements Nombre moyen
Nom de la source Y " h
simulés restants d’événements attendus par an
Pulsar de Vela 2 540 20,3
3EG J0534+2200 1522 4,89
3EG J1639-4702 3 006 1,68
3EG J1652-0223 1477 0,27

Tableau 5 : exemples de nombres d’événements simulés et attendus
par an apres les coupures optimales pour quatre sources.

Les distributions des coupures optimales 0,4 et E¢*®" sont indiquées sur la Figure D-9. Pour
la coupure en ¢énergie, une valeur privilégiée est clairement visible autour de
logio(Esel) = 3,36, c’est-a-dire Eg ~ 2,3 TeV : valeur proche mais inférieure au maximum de
sensibilité d’Antares pour un spectre en E* (cf. Figure D-8). La distribution de la coupure
angulaire optimale présente aussi une valeur moyenne de 0,47°, ce qui est de I"ordre de
grandeur de la précision angulaire d’ Antares aux dessus de 1 TeV (cf. Figure C-13).

| Taux de détection|
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5T, IR
25
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Figure D-8 : Distribution des événements détectés par Antares pour
un flux différentiel en E~* en fonction du logarithme en base 10 de
leur énergie vraie. La normalisation du flux utilisée est arbitraire.

La distribution des probabilités maximales®' présente deux pics, I'un centré autour de 20% et
I’autre autour de 5% (cf. Figure D-10). Mais leur existence n’est que la conséquence de la
distribution non uniforme du flux (cf. Figure D-11) et du lien direct entre le flux mesuré par
Egret et la probabilité de détection dans Antares comme le montre la Figure D-12. Sur cette
derniere figure, la dispersion des points est due aux différentes positions des sources en
déclinaison qui correspondent a différentes sensibilités pour Antares. Comme attendu, un
effet de saturation pour des flux importants, tels que do/dE > 107 E *m ?s™ ' GeV ™!, est
visible avec une probabilité de détection qui tend vers 1.

3! Bien que les sources ayant une probabilité de détection inférieure & 10% ne présentent pas un grand intérét du point de vue
de I’observation, elles sont présentées afin de mieux apprécier 1’évolution de cette probabilité avec 1’indice spectral (cf.
Figure D-15).
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Figure D-10 : Distribution des
probabilités de détection maximale pour
les probabilités supérieures a 0,1%.
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Les distributions du signal de la source astrophysique et du bruit de fond au niveau des
coupures optimales sont représentées sur la Figure D-13 et Figure D-14. La premicre possede
une forme tout a fait analogue aux distributions des Figure D-10 et Figure D-11. Par contre la
seconde distribution montre que le bruit de fond doit toujours étre inférieur a 15 1077
événement attendu par an, sauf pour les deux sources les plus lumineuses pour lesquelles le
bruit de fond attendu peut atteindre 0,61 et 0,43 événement par an. Cette limite est la simple
conséquence du niveau de confiance demand¢, a savoir 1-10" %= 99,99%, pour des sources
émettant extrémement peu de neutrinos et donc pour lesquelles le nombre événements par an
attendu est de 1’ordre ou plus petit que 1.
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Figure D-13 : Distribution du Figure D-14 : Distribution du bruit de
logarithme en base dix du nombre fond attendu par an sous les sources
moyen d’évenements produits par les avec les coupures optimales.
sources avec les coupures optimales. N’apparaissent pas ici les bruits de fond

associée aux 7 sources les plus intenses
qui sont de 2 a 3 événement par an.

Les onze sources les plus prometteuses sont, par ordre décroissant de la probabilité de
détection en un an :

— 3EG J0834-4511 ou pulsar de Vela de déclinaison —45,2° et d’ascension droite
128,73°, avec une probabilité de détection de pratiquement 100%,

— 3EG J0633+1751 ou pulsar de Geminga de déclinaison 17,86° et d’ascension droite
98,49°, avec une probabilité¢ de détection de 99,4%,

— 3EG J0534+2200 ou pulsar du Crabe de déclinaison 22,01° et d’ascension droite
83,57°, avec une probabilité de détection de 87,3%,

— 3EG J0210-5055, un candidat AGN dont le décalage vers le rouge a ét¢ mesuré et
vaut 1,003, de déclinaison —50,93° et d’ascension droite 32,58°, avec une
probabilité de détection de 76,6%,

— 3EG J1746-2851, un autre candidat AGN de déclinaison — 28,86° et d’ascension
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droite 266,51°, avec une probabilité de détection de 73,2%,

3EG 1410-6147, un candidat AGN de déclinaison — 61,73° et d’ascension droite
212,73°, avec une probabilité de détection de 63,4%,

3EG J1027-5817 de déclinaison —58,27° et d’ascension droite 156,9°, avec une
probabilité de détection de 63,3%,

3EG J1710-4439, un candidat AGN, de déclinaison —44,67° et d’ascension droite
257,55°, avec une probabilité de détection de 57,6%,

3EG 1048-5840, un candidat AGN de déclinaison — 58,68° et d’ascension droite
162,14°, avec une probabilité de détection de 56,2%

3EG 1639-4702 de déclinaison —47,04° et d’ascension droite 249,78°, avec une
probabilité de détection de 50,4%

3EG J2020+4017 de déclinaison 40,3° et d’ascension droite 305,25°, avec une
probabilité de détection de 50,2%,

Indice
spectral
2,0 2,1 2,2
Nom de
la source Nature
Pulsar de Vela Pulsar ~100% 95,6% 30,5%
Pulsar de Geminga Pulsar 99,4% 48,8% 12,5%
Pulsar du Crabe Pulsar 87,3% 25.0% 3,5%
3EG J0210-5055 AGN ? 76,6% 19,.3% 2,2%
3EG J1746-2851 AGN ? 73.2% 11,8% 1,3%
3EG J1410-6147 AGN ? 63,4% 13,8% 1,7%
3EG J1027-5817 63.3% 16,1% 4,4%
3EG J1710-4439 AGN ? 57,6% 16,6% 4,5%
3EG J1048-5840 AGN ? 56,2% 10,7% 1,5%
3EG J1639-4702 50,4% 7,6% 0,9%
3EG J2020+4017 50,2% 8,5% 0,9%

Tableau 6 : Récapitulatif des probabilités de détection obtenues avec
des indices spectraux de 2,0, 2,1 et 2,2. Les différentes évolutions en
fonction de cet indice sont dues aux différentes déclinaisons des
sources.
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Figure D-15 : Distribution des probabilités de détection maximale
pour les probabilités supérieures a 0,1%, a gauche pour un indice
spectral de 2,1 et a droite de 2,2.

Les résultats obtenus en effectuant le méme type de calcul de sensibilité¢ avec des indices
spectraux différents sont résumés dans le Tableau 6 et les distributions des probabilités pour
les indices spectraux de 2,1 et 2,2 sont représentées sur la Figure D-15.

Pour tous ces calculs, un bruit de fond optique constant de 60 kHz a été utilisé, négligeant
ainsi I’effet des pics de bioluminescence. Ces pics, qui peuvent dépasser le MHz, saturent les
modules optiques et les rendant donc aveugle et induisant un temps mort de moins de 5%.
Pour estimer cet effet, 5% et 10% des modules optiques ont été supprimés de fagon aléatoire
avant la reconstruction des événements pour quelques sources. Le bruit de fond physique, les
neutrinos atmosphériques, n’ont pas ¢t¢é modifiés ; les résultats obtenus, présentés dans le
Tableau 7, sont donc des estimations pessimistes de la réalité.

Probabilité de Probabilité de ’ Prqbabilité de

Nom de la source détection référence détection avec 5% détection avec ‘10%

des MO supprimés des MO supprimés
Pulsar de Vela 99,99% 99,99% 99,99%
Pulsar de Geminga 99,39% 99.25% 99.21%
Pulsar du Crabe 87,3% 86.,2% 85.2%
3EG J0210-5055 76,6% 74,2% 71,5%
3EG J1027-5817 63,3% 61,2% 58,4%
3EG J1710-4439 57,6% 54,5% 51,3%
3EG J2020+4017 50,2% 49,1% 47,0%

Tableau 7 : Probabilités de détection avec 0%, 5% et 10% des
modules optiques supprimés afin de simuler [’effet de la
bioluminescence.
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L’effet de cette suppression de 5% des modules optiques est faible : il fait varier la probabilité
de détection des sources de 0% a 3% suivant les cas. La bioluminescence affecte donc assez
peu le pouvoir de détection d’ Antares.

Flux pour une probabilité donnée

Aprées avoir étudié¢ la réponse du détecteur Antares a un flux donné de neutrino, une
autre mesure du pouvoir de détection de cette expérience peut étre obtenu en calculant quel
est le flux nécessaire pour qu’une source donnée ait une probabilité¢ de détection fixée en un
an, par exemple 50%. Le résultat d’un tel calcul avec des indices spectraux pour les sources
valant 2,0, 2,1 et 2,2 est présenté sur la Figure D-16.

indice spectral y=2,2"

-2 -1 -1
Ay( s'GeV™)
o
I

Figure D-16 : Flux
nécessaire pour
une source pour

avoir une
probabilité de
detection égale a
50% en fonction
de sa déclinaison
pour différents
indices spectraux.

indice spectral y=2,1__/

...indice spectral y= 2,

-80 -60 -40 -20 0] 20 40
déclinaison en degrés

D.2.2.2 Limite supérieure de sensibilité

Méthode générale

Dans I’hypothése ou Antares ne détecterait aucune source ponctuelle, une limite
supérieur sur le flux émis par les sources astrophysiques de neutrinos peut étre calculée. Cette
limite dépend donc uniquement du bruit de fond. Celui-ci sera mesuré aisément par le
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détecteur quand ’acquisition des données aura commencée, mais pour le moment, il sera
estimé a partir des simulations Monte Carlo utilisées dans le calcul de la probabilité¢ de
détection.

La limite sur le nombre moyen d’événements de signal s; qui pourra étre déduite de la mesure
de N événements pour un bruit de fond b, qui dépendent des coupures Eg et Oy, est obtenue
en recherchant quel est le nombre moyen n; =s; + b qui permet d’associer a cette observation
particuliére une probabilité (1-CL) de provenir d’une fluctuation du bruit. Le nombre moyen
n; est donc défini comme suit :

77) 1-CL, ZN:P(i\nl)et CL,(n,)>CL,

i=0

Il s’agit donc de déterminer le nombre moyen de signal s; qui permet de vérifier 1’équation
(77). Pour ce faire, le niveau de confiance CL doit étre défini au préalable, par exemple 90%.
Et s; représente donc le nombre moyen d’événements de signal qui doit étre observé pour
permettre d’attribuer I’observation des N événements a une observation d’un signal provenant
d’une source ponctuelle, avec une probabilité de CL.

Pour prendre en compte toutes les observations possibles, et donc tous les N possibles, la
sensibilit¢é moyenne est obtenue en moyennant les différents s; calculés avec les différents N
pondérés par P(N|n=b) :

(78) <sl>=NZ%sl P(N|n=b).

Pour cela, a chaque observation N possible, le s; et la probabilit¢ d’avoir effectué cette
observation avec un bruit de fond moyen de b sont calculés respectivement grace a 1’équation
(77) et grace a la loi de Poisson définie par 1’équation (73). Ceci permet de définir la limite
supérieure moyenne d’événements de signal <s> a CL de niveau de confiance qu’il sera
possible de déterminer en 1’absence de signal.

A une déclinaison donnée, cet exercice doit étre répété pour chaque couple de coupures de
sélection (Es, Os¢1) afin de choisir le couple optimal qui donnera la meilleure sensibilité pour
la déclinaison en question.

Résultats

L’extraction de la limite sur le flux a partir de <sp> nécessite de se donner une
hypothese sur la forme du spectre en énergie du flux de neutrinos incidents :

=Y
v

dg _, (E
dE, " "|E,) °

(79)

avec Eg=1GeV, A la constante de normalisation du flux et y son indice spectral. La
simulation donne pour chaque indice spectral le nombre sy d’événements de signal produit par
ce flux pour les coupures optimales (Eg™', 05" calculées par la méthode définie dans le
paragraphe precedent La limite de sensibilité en terme de flux est donc définie comme étant
le flux A,"™ E"Y qui donnera <s;> événements dans le détecteur, avec :

<s, >

lim
80 A, =A,
SY

Ceci signifie qu’il ne sera sensible qu’aux flux supérieurs a la sens1b111te définie dans la
formule précédente, c’est-a-dire a des facteurs de normalisation A > A, fim pour les flux
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possédant le méme indice spectral y. Bien entendu, comme <sp> dépend de la déclinaison,
cette limite va elle aussi étre une fonction de la déclinaison.

Dans le cas d’un spectre en E 2, deux exemples caractéristiques de distribution de Ax(<s;>/s,)
dans le plan (Eg, Os) sont représentés dans la Figure D-17 et la Figure D-18 pour des
déclinaisons respectives de 14,97° et —57,14°. Le point (Ew™', 0.™) qui minimise
Ay(<sp>/sy) et donne donc la Valeur de A,"™ y est indiqué par un point noir. Ces deux figures
montrent que seule la coupure angulaire est efficace pour obtenir la meilleure limite et qu’une
coupure en énergie n’améliore pas du tout ce résultat. Le résultat final de la limite de
sensibilité d’Antares a 90% de niveau de confiance sur des sources de positions connues
ayant un spectre en E 7 avec y=2,0, 2,1 ou 2,2 est représenté¢ sur la Figure D-19. La
mellleure Valeur est obtenue pour un spectre en E % avec une déclinaison de —90° et vaut

36410 m?s ! GeV! tandls que la sensibilité¢ diverge pour des déclinaisons supérieures
a 40°. Pour les spectres en E *! et E"*? les meilleures limites sont aus51 obtenues pour une
déclinaison de —90° et Valent respectivement 1,03 107 m *s ' GeV™' et

2,6810 °m2s 'Gev L.

La forme de cette limite de sensibilité est la conséquence du pourcentage du temps de
visibilit¢ des sources en fonction de leur déclinaison, représenté sur la Figure D-4. La
sensibilit¢ d’Antares est donc nulle pour les sources de déclinaison supérieure a 47° et
augmente lorsque la déclinaison diminue. Cependant, cette sensibilité continue d’augmenter
en dessous de —47° alors que la Figure D-4 présente un plateau. Pour comprendre cet effet,
prenons 1’exemple d’une source située a une déclinaison de — 50°. Cette source est toujours
visible mais est en limite du champ d’observation pendant une fraction de temps non
négligeable. En effet, le détecteur est optimisé pour les neutrinos verticaux et est moins
sensible aux trajectoires proche de I’horizontal. Au fur et a mesure que la déclinaison de la
source diminue encore, cette fraction de temps en limite de champs diminue, ce qui explique
que la sensibilité d’ Antares continue d’augmenter.
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Figure D-17 : Distribution dans le plan Figure D-18 : Distribution dans le plan
(Eselx asel) de A2(<S1>/S2) d (Esel’ esed de A2(<Sl>/s2) d
la déclinaison 14,97°. Le point noir la déclinaison —57,14°. Le point noir
indique la position de lali};aleur indique la position de la valeur
minimale qui est A;"™". minimale qui est A;"™.
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Figure D-19 :
Sensibilité d’Antares
aux sources
ponctuelles de
positions connues d
90% de niveau de
confiance pour des

indices spectraux de
2,0,2,1et2,2.
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E. UN PROTOTYPE : LA LIGNE SECTEUR

Le développement d’un télescope a neutrino sous marin comme Antares nécessite de
procéder par étapes successives, afin de démonter la faisabilité du projet et de valider les
options technologiques choisies. L’avant dernier prototype nommé « ligne 5 » et les résultats
qu’il a obtenus vont étre rapidement décrits avant de détailler le fonctionnement de celui
appelé « ligne secteur », déployé en 2003. Ensuite, la reconstruction d’événements de muons
atmosphériques grace a ce prototype sera décrite ainsi qu’une tentative d’utiliser ces résultats
pour un étalonnage en temps d’un secteur.

E.1 L’ancétre : la ligne 5

Plusieurs dispositifs destinés a étudier I’environnement marin ont tout d’abord été
immergés. Puis une premicre ligne, baptisée «ligne 4 », permettant de tester le
positionnement acoustique a ¢t€¢ mise a 1’eau en 1998. Elle comportait plusieurs compas,
inclinometres, courantomeétres ainsi qu’un célérimetre. Cette ligne a ensuite ét¢ modifiée pour
accueillir 8 photomultiplicateurs et devenir la « ligne 5 », qui fut déployée le 25 décembre
1999 par 1 200 m de fond et récupérée le 21 juillet 2000. Elle était reliée a la cote par un cable
¢lectro-optique de 40 km.

Un schéma de la « ligne 5 » est représenté sur la Figure E-1. La ligne est composée de deux
cables séparés de 2,3 m et maintenus verticaux par une bouée. Ces cables supportent seize
¢tages espacés de 15 m contenant chacun deux spheres en verre. Huit de ces sphéres sont
équipées de modules optiques, six contiennent des instruments pour le systeéme de
positionnement, et les autres sont vides.

Cette ligne a fonctionnée suivant plusieurs modes de prise de données qui sont :

— le mode « acoustique », destiné au positionnement du détecteur et a 1’étude de son
comportement sous I’influence du courant marin,

— le mode «étalonnage », afin de comprendre toute la chaine d’acquisition et
d’analyse des données,

— le mode « bruit de fond », pour I’étude du bruit de fond optique,

— le mode «muony, autorisant la prise de données provenant des muons
atmosphériques (cf. section B.2.2).

L’analyse des données issues de ce dernier mode ont fait 1’objet d’une thése [35] et la
distribution angulaire obtenue, comparée a une simulation Monte Carlo, est représenté sur la
Figure E-2. La structure observée, composée de deux pics, sera expliquée dans la section
E.5.2.
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Figure E-1 : Schéma du démonstrateur « ligne 5 ».
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Figure E-2 : Distributions angulaires reconstruites des muons
atmosphériques a partir des données réelles et des données simulées.

-122 -



Sébastien Saouter E. Un prototype : la ligne secteur

E.2 L’histoire de la ligne secteur

Apres avoir passé le cap du démonstrateur qui a établi la faisabilit¢ du déploiement
d’un télescope a neutrino en Méditerranée, la collaboration Antares a décidé de développer un
prototype qui reprenne la configuration finale d’une ligne de détection, et déploy¢ sur le site
Antares, afin de valider toutes les options technologiques choisies. Dans cet optique, la
fabrication d’une ligne compléte était envisageable mais toutes les fonctionnalités pouvaient
déja étre vérifiées en utilisant un seul secteur (c’est-a-dire un cinquiéme de ligne). De plus,
cette option permettait d’économiser du temps lors de I’intégration des différents éléments et
ainsi de pouvoir utiliser pour la connection le sous marin « le Nautile » de I’Ifremer”. Ce
prototype devait donc permettre de tester par exemple les procédures de déploiement et de
récupération d’une ligne, le mouvement sous la contrainte du courant, les effets de la
corrosion a moyen terme.

En outre, il a été décidé de déployer une ligne dite instrumentée qui avait pour objectif de
mesurer continiiment les différents parametres du milieu marin sur le site Antares, comme la
salinité, la température, la vitesse du son et le coefficient d’atténuation optique (cf. B.4.2.2).

z

12m
O Y,
- Sondede = =
0 X ’ -_— — - vitesse du'son |
O \C) : i e R Profileurd
=) étages de courant marin
C) y 3 modules optiques ‘
1 \
v Sonde salinité et de LED Beacon
O \C) 2l température
) <ﬁ=‘\hydrophones
100 m = Boite de jonction A,
' : ! Sismographe
|| e |1 R L e ‘A/é\l_aser Beacon
: i,
Ligne secteur sontaine : Vil RS

Figure E-3 : Schéma représentant la ligne secteur et la ligne
instrumentée connectées a la boite de jonction.

32 L’Ifremer disposait 4 ce moment 13 d’un seul sous marin capable d’opérer sur le site Antares et il devait partir pour une
mission dans ’océan atlantique début 2003 pour une durée de I’ordre d’un an. Il fallait donc étre capable de déployer le
prototype assez rapidement : en un an et demi environ.
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La ligne secteur (cf. Figure E-3) avait une structure identique & une ligne finale : elle était
composée d’étages, cinq au total, constitués de trois photomultiplicateurs regardant a 45° vers
le bas, d’'un cable électro-optique qui reliait les étages entre eux, d’une base contenant
I’¢électronique de controle lent et la distribution de puissance électrique, et d’une bouée
assurant le complément de flottaison afin de maintenir la ligne verticale. L’¢lectronique
utilisée n’était pas I’électronique finale, mais c’était la premiére fois que les différents
composants étaient utilisés ensemble, permettant ainsi de vérifier complétement toute la
chaine d’acquisition.

Figure E-4 : Photo de la ligne secteur a Marseille. Les cing étages et
le cable électro-optique sont visibles en arriere plan alors que la base
contenant [’électronique de controle lent et la distribution de
puissance est en avant plan. Le prototype est prét a étre installé dans
la chambre noire (salle bleue a droite de la photo) pour une série de
tests.

Figure E-5 : Photos, prises par le sous-marin le Nautile, montrant la
connection entre le boite de jonction (photo de gauche) et la ligne
instrumentée (photo de droite).
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Une fois le prototype monté, des tests ont été effectués en chambre noire pour vérifier ses
fonctionnalités et pour 1’étalonner. Cela a permis, en particulier, de valider I’¢électronique
d’acquisition, la distribution de puissance, les différentes fonctionnalités du controle lent, la
transmission des données, mais aussi d’étalonner les différents composants électroniques,
comme les ARS, et de mesurer les écarts en temps, causés par des longueurs de cables
différents, entre des données provenant de différentes parties du détecteur.

La ligne secteur a été déployée le 22 décembre 2002 sur le site Antares qui est & une
profondeur de 2 475 m, et la ligne instrumentée le 12 février 2003, a proximité. Les 16 et 17
mars, ces deux lignes ont été reliées a la boite de jonction par le sous-marin le Nautile, de
I'TFREMER (cf. Figure E-5). Elles ont été récupérées a la fin de 1’été 2003. Les prochaines
étapes importantes pour Antares sont les déploiements : d’un nouveau prototype début 2005,
de la premicre ligne de détection a 1’ét¢ 2005 et enfin du détecteur complet début 2007.

E.2.1 Les enseignements

Ce paragraphe va détailler quelques uns des enseignements acquis grace a la ligne
secteur. En effet, cette étape, qui a consistée en la fabrication, le déploiement, la mise en
fonctionnement et la récupération d’une ligne prototype, a permis a la collaboration Antares
d’approfondir son expertise et de valider plusieurs de ses choix technologiques.

E.211 Le fonctionnement global

L’électronique

Les principales fonctionnalités qui devaient étre vérifiées €taient : la mise en route et
le réglage des différents parametres du détecteur via le contrdle lent, la distribution de
puissance, les performances du systétme d’acquisition et de transmission asynchrone des
données. Globalement, tout a trés bien fonctionné.
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Figure E-6 : Evolution environ un mois de I’orientation de deux
étages consecutif de la ligne secteur par rapport au nord magnétique.

Cependant, un probléme est apparu sur la fibre optique transportant le signal d’horloge, au
niveau du cable électro-optique allant de la base du prototype au premier étage. Les signaux
de I’horloge transmis depuis la cote ne pouvaient pas atteindre les différents étages, rendant
impossible la mesure précise du temps d’arrivée des photons sur les photomultiplicateurs, et
donc la reconstruction de muons atmosphériques. Ce probléme était dii a un changement de
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derniére minute des gaines de fibres optiques par le fournisseur. Par conséquent, la
collaboration a choisi de changer de type de cable pour les prochaines lignes, en exigeant une
technologie plus habituelle et éprouvée pour des utilisations sous marine, comme précisé au
départ.

Pour sa part, le contréle lent a permis de mesurer I’évolution de la température et de
I’humidité a I’intérieur des conteneurs en titane, ou encore I’orientation des étages par rapport
au nord magnétique, obtenue grace a des compas (cf. Figure E-6).

La mécanique

Le comportement mécanique des lignes, durant le déploiement puis pendant la période
d’immersion, a aussi pu étre vérifié. Ainsi, la mise a I’eau des lignes prototypes a permis de
valider les techniques de déploiement comme la capacité de déposer les lignes sur le fond
marin a un metre prés. De plus, les lignes se sont globalement trés bien comportées sous les
effets combinés de la pression du milieu et de la tension. Cependant, un probléme
d’étanchéité au niveau d’un des conteneurs en titane a été observé. Il était dii a un joint
torique hors spécifications qui a caus¢€ une entrée d’eau de quelques centimétres cube d’eau en
sept mois. Ceci explique pourquoi I’étage impliqué, celui du milieu, n’a jamais fonctionné
une fois immergg.

Un autre objectif de cette phase était de controler le mouvement de la ligne sous I’influence
du courant marin. Or, le systéme de positionnement acoustique utilise 1’horloge pour mesurer
le temps de parcours des signaux sonores. Le signal d’horloge ne pouvant atteindre les
différents ¢étages de la ligne secteur a cause du probléeme de fibre optique décrit
précédemment, cette vérification n’a pas pu étre faite. Toutefois, les données des
inclinometres et des compas ont permis de montrer que la ligne est restée globalement
verticale.

E.2.1.2 L’environnement marin

La mesure des parameétres du milieu marin, comme la vitesse du courant, a été
effectuée pour la premicre fois sur une longue période sur le site Antares. Les valeurs
obtenues concordent avec celles déja mesurées : par exemple, la vitesse du courant est en
moyenne de I’ordre 4 cm/s et a toujours été inférieure a 10 cm/s.
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Figure E-7 : Exemples de taux de comptage exprimé en kHz en
fonction du temps en secondes. La ligne de base ainsi que le taux de
pics sont trés variables.

Plusieurs régimes ont été observés dans I’activité de bioluminescence du site Antares (cf.
Figure E-7) : le taux de comptage, pour la ligne de base, peut varier de 40 kHz a plus de
200 kHz et le taux de pics de bioluminescence, définit comme la proportion de temps pendant
lequel le taux de comptage est supérieur de 20% a celui de la ligne de base, varie de quelques
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pourcents a pres de 40%.

E.3 Description des données simulées

La collaboration Antares a développé différents outils permettant de simuler les
phénomenes physiques détectables par Antares et la réponse du détecteur (cf. C.1).

Cependant, le seul signal observable par une ligne telle que la ligne secteur est constitué par
les muons atmosphériques, le flux de neutrinos atmosphérique étant trop faible. Les données
utilisées pour cette étude, engendrées par HEMAS (cf. C.1.2.2), sont le résultat de 3,6 10°
interactions de rayons cosmiques primaires avec I’atmosphere ayant un angle d’incidence
compris entre 0 et 70° et isotrope en azimut. L’énergie minimale des particules a 1’origine des
gerbes atmosphériques simulées est de 1 TeV par nucléon.

Les muons produits lors du développement de ces gerbes atmosphériques sont propagés
jusqu’au niveau de la mer. Ensuite, seuls ceux possédant une énergie supérieure a 250 GeV
sont propagés graice a PROPMU (cf. C.1.2.2) jusqu’au site Antares. Un seuil a 20 GeV est
fixé pour poursuivre la simulation (cf. Tableau 8).

Nombre
d’événements
(correspondant a 27
heures de données)

Gerbes atmosphériques 3,6 10°
Simulés par KM3 (un coup au moins
originaire du muon) 705 625
Nombre d’étages touchés > 4 18 902
Nombre d’étages touchés = 5 3267

Tableau 8 : Quelques chiffres a propos des données Monte Carlo
utilisées pour l’étude de la ligne secteur.

Le volume sensible pour la génération des photons Tcherenkov via KM3 (cf. C.1.1.2) est la
cannette habituelle (cf. Figure C-1) dont la distance au détecteur est de 100 m (environ deux
longueur d’atténuation effective). Un bruit de fond optique de 60 kHz par photomultiplicateur
est ajouté pour tenir compte du bruit de fond optique.

Enfin, la ligne simulée est rigoureusement verticale sans aucune rotation: les

photomultiplicateurs sont strictement alignés verticalement. Le pied de la ligne secteur est a
2475 m de fond.

E.4 Caractérisation des multi muons

Plusieurs muons issus d’une méme gerbe atmosphérique peuvent atteindre le
détecteur. Ces muons arrivent en méme temps, illuminent le détecteur de fagon complexe et
peuvent ainsi conduire a une mauvaise reconstruction de I’événement. Ces événements pour
lesquels les impulsions lumineuses vues par le détecteur proviennent d’au moins deux muons
différents sont appelés multi-muons. Ils peuvent en particulier étre reconstruits comme un
muon montant, simulant un neutrino. Il est donc important pour Antares de bien simuler et
caractériser ce bruit de fond afin de bien estimer ces effets. Par exemple, les multi-muons
émettent plus de lumiére que des muons simple : 8,2 photo-¢lectrons sont vus en moyenne par
la ligne secteur dans le cas d’un multi-muon, a comparer avec 5,2 p.e. de moyenne lorsqu’un
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seul muon éclaire le détecteur. La proportion de multi-muons va donc augmenter apres la
reconstruction.

Les figures suivantes, Figure E-8 et Figure E-9, comparent les propriétés des multi-muons au
niveau du détecteur pour la ligne 5, qui était a 1 200 m de profondeur, et la ligne secteur, a
2475m. Les données comparées sont issues de la méme simulation de gerbes
atmosphériques : elles différent seulement par la profondeur jusqu’a laquelle les muons ont
¢été propagés et par la taille de la canette utilisée : L = 34 (cf. Figure C-1) pour la ligne 5
par rapport & L = 2A,q.r pour la ligne secteur, afin de compenser la perte de statistique™.
Aussi bien pour la multiplicité, nombre de multi-muons par événements, que pour la distance
entre les muons d’'un méme événement, les distributions entre les deux profondeurs sont
similaires. Cependant, le nombre d’événements au niveau de la ligne secteur est beaucoup
plus faible en raison de sa plus profondeur.

De plus, la distance entre paires de muons appartenant 8 un méme événement (cf. Figure E-9)
diminue fortement avec la profondeur. En effet, les muons les plus a I’extérieur d’une gerbe
possédent moins d’énergie que les muons au cceur de la gerbe et sont donc arrétés plus tot que
ces derniers. La taille des « paquets » de multi-muons diminue donc avec la profondeur. La
Figure E-10 (a gauche) montre bien que plus I’énergie moyenne du « paquet » de muons est
¢levée et plus ce « paquet » est resserré en moyenne. Enfin, la Figure E-10 (2 droite) montre
que plus la gerbe contient de muons et plus leur énergie moyenne est faible.

multiplicite multiplicité des muons

au niveau de la canette
10°H éclaire le detecteur (5 étages)

ts

evenemen

nombre d’

60 - PRI RIS
0 10 20 30 40 50 60
Multiplicité

Figure E-8 : Multiplicite des muons engendrés pour la ligne 5 au
niveau de la canette (a gauche) et pour la ligne secteur au niveau de
la canette (a droite, courbe du haut) et pour les muons ayant éclairé

les cing étages de la ligne (a droite, courbe du bas).

33 Le rapport des flux & 2 475 m et 4 1 200 m est supprimé exponentiellement par un facteur : exp(-2 475 / 1 200) ~ 0,127.
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Figure E-9 : Distance entre les muons d’un méme événement pour la
ligne 5 au niveau de la canette (a gauche) et pour la ligne secteur, au
niveau de la canette (a droite, courbe du haut) et pour les muons
ayant illuminé les cing étages de la ligne (a droite, courbe du bas).
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Figure E-10 : A gauche, distance moyenne des muons au centre du
« paquet » en fonction de l’énergie moyenne des muons composant ce
« paquet ». A droite, énergie moyenne du « paquet » de muons en
fonction du nombre de trajectoires engendrées. Ces deux
distributions sont effectuées au niveau de la canette.
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E.5 Reconstruction des événements

Dans ce paragraphe, aprés avoir développé 1’aspect mathématique de la reconstruction
simplifiée a quatre parametres utilisée dans le cas de la ligne secteur, les performances du pré-
ajustement linéaire, de 1’ajustement simplifié & quatre parametres et enfin de 1’ajustement a
cinq parametres seront détaillés.

E.5.1 L’aspect mathématique

Dans le cas de la ligne secteur, comme dans le cas de la ligne 5, les
photomultiplicateurs peuvent étre considérés, en premicre approximation, comme étant
strictement alignés verticalement suivant une unique ligne de détection, c’est-a-dire que
xpm = ypm = 0. Dans ce cas, 1’équation (53), page - 87 -, peut étre simplifiée en utilisant
seulement quatre parametres. Pour cela, il est nécessaire de définir un nouveau référentiel de
calcul qui est le référentiel de moindre approche du muon a la ligne (cf. Figure E-11). Soit
d =00’ cette distance. La trajectoire du muon est maintenant la droite (ME) qui fait un angle
0 par rapport a la ligne de détection (PO), supposée verticale. Au point M, le muon émet un
photon Tcherenkov qui arrive au temps t= 0t sur le photomultiplicateur P (t=0 quand le
muon est en O’). Au méme instant, le muon est en E (cosOC = MP/ME, comme dans le cas
général). L’origine des altitudes est prise en O, avec OP = h.

Figure E-11 : Schéma du référentiel de moindre approche.

Le temps d’arrivée du photon Tcherenkov en P est donc tel que :
c-ot = O'E
= O'H+HE
= h cosﬂ+i
tan(n -0, j

(81) 2
= h cos?+tank.4/HQ? + PQ’
= h cosd+/n2 —14/d? + hsin
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D’ou, dans un cas plus général :

82) c(t-T,)=(z-Z,)cos?++/n’ —1\/d2 +(z—2,)sin’®,

avec t le temps d’arrivée du photon (t—T¢ = t) sur le photomultiplicateur situé a 1’altitude z et
Z I’altitude a laquelle le muon est a la distance d de moindre approche.

Cette équation est 1I’équation d’une hyperbole a quatre paramétres (To, Zo, 0, d) dans le plan
(z, t). Ces quatre paramétres peuvent &tre reliés aux cinq parametres du cas général
(X0, Yo, Zo, 0, @) au temps t = ty, par les relations suivantes :

d = Y,C0SQ — X ,SInY
T, = t,— X ,COSQ+ y,Sin
(83) 0 0 csim}( 0COSP Ty, (0).
1 .
Z, = z,— (x,cos0+y,sing)
tan ¢}

La Figure E-12 montre de quelle maniére 1’hyperbole dans le plan (Zo, To) est échantillonnée
par la ligne secteur en fonction de I’altitude du point de moindre approche du muon a la ligne
de détection. C’est seulement dans le cas ou cette altitude est proche de celle des
photomultiplicateurs que la courbure de I’hyperbole est visible. Sinon, seule une des
asymptotes sera €chantillonnée, rendant I’estimation des parametres de la trajectoire plus
délicate, en particulier a cause des solutions fantdmes (cf. C.2.2).

La Figure E-13 montre I’évolution de la forme de 1’hyperbole en fonction de la distance de
moindre approche du muon, entre 0 et 80 m : plus cette distance est grande, plus la courbure
est visible et la correction aux asymptotes importante.

200
E
N \
100 20— 1=
|
| g !
o | = = o
| < ®
| N
| | P
-100 : | =Y
| |
|
200 . . ¢fo o p leTo 0 p
40 O 40 80 120 40 O 40 80 120 -40
cT (ns) CT (ns)

Figure E-12 : Topologie des impulsions lumineuses vues par le
détecteur pour différentes configuration en Zy = —100, +10 et +100 m
et pour une distance de 10 m, représentés dans le plan (cT, Z). Les
cing points le long de [’axe verticale symbolisent la position des
phototubes, et donc la partie de [’hyperbole échantillonnée par le
détecteur. Le point (cTy, Zy) est positionné a l'intersection des deux
axes pointilles.
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Figure E-13: Evolution de la forme de I’hyperbole avec la distance,
de 0 a 80 m, dans le méme systeme d’axes que dans la Figure E-12.

E.5.2 Les résultats

La reconstruction des événements détectés par la ligne secteur est fondée sur une suite
d’ajustements, inspirés de ce qui a été fait pour la ligne 5 [35]. Comme indiqué sur la Figure
E-14, chaque événement est nettoyé des impulsions hors temps par un filtre de causalité
(décrit dans le paragraphe C.2.3.3). Ensuite, une premiere estimation de I’angle zénithal de la
trajectoire est obtenue grace a un pré-ajustement linéaire. Ce premier résultat sert de
parametre d’entrée a un ajustement a quatre parametres utilisant 1’équation simplifiée (82).
Enfin, un ajustement complet a cinq parametres est effectu¢ utilisant 1’équation (53).

cvenement Pré-ajustement
linéaire

A 4

Ajustement a
Filtre a *°K 4 parameétres

Ajustement a
5 parametres

Figure E-14 : Organisation de la stratégie de reconstruction.

E.5.2.1 Pré-ajustement linéaire

Un événement consiste en une liste de coups caractérisés par une position, c’est-a-dire
’altitude de I’étage touché, et du temps d’arrivée correspondant du photon Tcherenkov. Une
régression linéaire est effectuée dans le plan (Z, T) pour estimer ’angle zénithal de la
trajectoire dans 1’approximation asymptotique en utilisant I’équation (61). La pente est
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obtenue lorsqu’au moins trois étages sont touchés. La régression linéaire est faite en utilisant
toutes les impulsions vues par la ligne*, mais n’utilise pas leur amplitude.

La taille du détecteur est telle qu’il est impossible d’étre sensible a un flux de neutrino, c’est-
a-dire a des muons montants. C’est pourquoi 1’estimateur utilisé est celui correspondant a
I’angle le plus ¢élevé : 0 (cf. C.2.2). Cette approche asymptotique introduit un biais du fait du
choix d’une solution particuliere sur les deux possibles (cf. Figure E-15) : cela introduit une
asymétrie dans 1’angle estimé, en désavantageant les solutions fantomes, puisque seuls des
événements descendants sont présents dans les données. La régression linéaire va donc
diminuer la proportion de solutions fantdémes pour la suite de la stratégie de reconstruction par
rapport a un choix aléatoire de point de départ.

O reconstruit - © Monte Carlo
1000 60 Vs. parameétre asymptotique
N [
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Figure E-15 : Distribution des angles
reconstruit par le pré-ajustement
linéaire : Or—6yc a gauche et 8,—6yc a
droite en degrés (unité arbitraire). Gy
représente [’angle engendré.

Abs(Zo/d)

Figure E-16 : Résolution angulaire

(6,—6yc) en fonction du parameétre
asymptotique (|Zy|/d).

La forme non gaussienne de ces distributions est due a la déviation systématique de
I’asymptote par rapport a 1’angle vrai, déviation qui est toujours du méme signe (cf. équation
(57)). Cette correction est liée au paramétre |zi—Zo|/d ~ |Zo|//d pour |Zo| >> |zi| ~ [0, 24] m.
Malgré le peu d’événements dans la région intéressante ou ce parametre asymptotique tend
vers I’infini, la Figure E-16 montre clairement que la précision du pré-ajustement linéaire
s’améliore lors que ce parametre augmente.

E.5.2.2  Ajustement a 4 parametres

Apres le pré-ajustement linéaire, un ajustement a quatre parametres est effectué pour
améliorer la détermination de 1’angle zénithal, en utilisant 1’équation (56). Pour ce faire, il est
réclamé qu’au moins cinq impulsions soient distribuées sur au moins trois des cinq étages de
la ligne secteur. Comme pour le pré-ajustement linéaire, toutes les impulsions sont prisent en
compte.

3* L utilisation du premier coup en temps ayant touché un étage introduit un biais systématique dans I’estimation de I’angle
zénithal.
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Figure E-19 : Distribution des résidus
(en ns) de l’ajustement a 4 parametres
de tous les PM pour les événements
ayant touchées les 5 étages.
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La distribution angulaire des muons atmosphériques est la quantité mesurable la plus simple a
comparer avec les simulations des gerbes atmosphériques avec la ligne secteur. C’est
pourquoi une attention toute particuliere est apportée a I’étude de la réponse angulaire de la
reconstruction. La Figure E-17 montre la distribution des angles reconstruits et engendrés
avec comme unique coupure de sélection que les cinq étages de la ligne secteur doivent étre
touchés apres filtrage des impulsions. La distribution de la différence entre I’angle reconstruit
et I’angle vrai est portée sur la Figure E-18, ou le pic dii aux solutions fantomes est clairement
visible autour de —90°.

Les résidus

Les résidus en temps R; et le y* associé sont définis pour chaque impulsion i par :

8 Ri=t" -t X2=Z :

ou t;" est le temps mesuré de I’impulsion, t;, le temps ajusté et o; la précision de la mesure du
temps associé a chaque impulsion. L’étude des résidus d’un ajustement permet de détecter de
possibles effets systématiques. La distribution obtenue pour 1’ajustement a quatre parametres
est bien centrée en zéro (cf. Figure E-19) avec la présence d’une queue asymétrique pour les
résidus positifs qui résulte de la diffusion des photons dans I’eau qui crée un retard. L’étude
de la distribution des probabilités de x> (cf. Figure E-21 et Figure E-22) montre que la forme
de cette distribution est conforme a celle attendue pour ¢ ~ 3 ns. Cette valeur est proche de la
largeur observée pour le pic principal de la Figure E-19, mais est treés différente de la
dispersion, c’est-a-dire de la RMS, a cause de la présence d’une queue dans la distribution.

Il est important de remarquer que les solutions fantdmes ne sont pas des événements mal
reconstruits, mais bien des solutions secondaires. Cela s’observe clairement en comparant la
Figure E-21 et la Figure E-22. Les formes sont tout a fait similaires comme la proportion
d’événements au dessus de 5% de probabilité, a savoir 22% pour les solutions fantdmes et
23% pour les non-fantdmes.
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Figure E-21 : Distribution de la Figure E-22 : Distribution de la
probabilité de ¥ (0= 3 ns) pour les probabilité de }* (o= 3 ns) pour les
solutions fantomes.

solutions non-fantomes.

- 135 -



Sébastien Saouter E. Un prototype : la ligne secteur

Détecteur

Trajet réel du photon \O_ -7

Retard ajouté par la diffusion
==== Trajectoire réelle du muon ="
\O' - /

D E— Trajectoire reconstruite

Figure E-23 : Schéma explicatif de la distribution angulaire non
centrée (cf. Figure E-20). Plus le photon Tcherenkov parcourt une
grande distance et plus il est retardé par la diffusion.

La Figure E-20 montre que si la coupure sur la probabilité de x> n’améliore pas réellement la
résolution angulaire de la reconstruction a quatre parametres elle améliore plutdt la déviation
moyenne. La Figure E-23 permet de bien comprendre la situation. En effet, un algorithme de
reconstruction qui néglige la diffusion des photons dans I’eau, comme le fait I’ajustement a
quatre parametres, doit avoir une distribution de la différence entre 1’angle estimé et 1’angle
vrai non centrée dans le cas de muons uniquement descendants. Une coupure sur la
probabilité de x* sélectionne principalement des événements pour lesquels les distributions
des impulsions sont de moins en moins écartées du modele de trajectoire et donc de moins en
moins retardés. Elle permet ainsi de diminuer le décalage systématique de cette distribution.
Cependant, une telle coupure diminue fortement le taux d’événements reconstruits (par plus
d’un ordre de grandeur, cf. Figure E-21 et Figure E-22).

La suppression de fantomes

Dans le cas spécifique de la ligne secteur, il est illusoire de vouloir détecter des
neutrinos. Par conséquent, 1’essentiel des données est constitué par des muons descendants et
il est possible d’exploiter cette hypothése pour supprimer les solutions fantdmes. La Figure
E-24 montre bien que I’angle reconstruit est proche de celui engendré pour Zy <—15 m alors
que pour Zy > —15 m, I’angle reconstruit correspond a une solution fantome, le barycentre du
détecteur étant en Z =0, a 124 m au-dessus du fond marin. Une coupure qui ne conserve que
les événements reconstruits pour lesquels Zy <—15 m réduit fortement la composante des
solutions fantomes (cf. C.2.2 et Figure E-25). Il faut se souvenir que le détecteur “regarde”
vers le bas. Le volume sensible est donc notablement décalé vers le bas par rapport a la zone
instrumentée.
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La Figure E-26 montre les performances, en terme de résolution angulaire, de I’ajustement a
quatre parametres apres la coupure sur I’altitude reconstruite. La distribution correspond assez
bien a la superposition de deux composantes gaussiennes : [’une ayant un écart type de 5,6°
centrée en zéro et I’autre d’écart type 20,4° et centrée autour de —7° mais ne contribuant qu’au
niveau de 20% a la distribution totale. Enfin, la Figure E-27 représente la distribution
angulaire reconstruite du flux de muons atmosphériques, aprés la coupure sur Z,, et la
distribution des angles engendrés pour les mémes événements. Au dessus de 110°, — 0,34 en
cosinus, les deux distributions sont en trés bon accord ; cependant, en dessous de 110°, la
reconstruction introduit des événements mal reconstruits qui rendent difficile la détection
d’éventuels événements montants.

Criteére de déclenchement

Le choix du critére de déclenchement de départ, a savoir le nombre d’étages touchés
apres filtrage, a une forte incidence sur I’efficacité et la qualité de la reconstruction. Comme
indiqué dans le Tableau 9, avec cinq €tages demandés 1’efficacité de reconstruction, a savoir
le rapport entre le nombre d’événements reconstruits et le nombre d’événement qui satisfont
le critére de déclenchement, est de 99% ; mais celle-ci tombe a 20% pour trois étages
demandés. De plus, la résolution angulaire, représentée sur la Figure E-28, est bien meilleure
en demandant cinq étages touchés (environ 5,8°) qu’avec seulement trois étages
(seulement 8,1°).
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Figure E-28 : Résolution angulaire de I’ajustement a 4 paramétres
pour différents criteres de déclenchement.
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Nombre d’étages | 3 4 5

reconstruits

20% | 67% | 99%

sélectionnés

Tableau 9 : Proportion des événements reconstruits a 4 parameétres
par rapport aux événements satisfaisant le critere de déclenchement,
en fonction du nombre d’étages demande.

E.5.2.3  Ajustement a 5 paramétres

Aprés ’ajustement a quatre paramétres, un ajustement a cinq paramétres, utilisant
I’équation (53), est tenté si les cinq étages de la ligne secteur sont touchés, apres sélection des
impulsions en causalité. Sans cette sélection, les résultats obtenus ne sont pas exploitables a
cause du manque de données pour contraindre I’ajustement.

L’ajustement a cinq parametres est effectué¢ dans un référentiel cartésien. Il utilise comme
point de départ les valeurs obtenues par I’ajustement a quatre parameétres, en commengant par
faire une premicre estimation de 1’angle azimutal en conservant les autres parameétres fixes.
Ensuite, un ajustement complet des cinq parametres est effectué. Les distributions angulaires
zénithale et azimutale (en 0 et en @) obtenues sont présentées sur la Figure E-29 et la Figure
E-30.
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Encore une fois, la contribution des solutions fantdmes est bien visible dans la premicre
figure. Les pics visibles dans la distribution de 1’angle ¢ reconstruit sont reliés a la structure
du détecteur. La ligne secteur simulée est une ligne non déformée, qui consiste donc en trois
colonnes de phototubes. Si une seule colonne du détecteur est essentiellement touchée par la
lumic¢re Tcherenkov émise par un muon, ’angle azimutal reconstruit aura pour valeur
privilégiée celle de cette colonne. Une autre topologie privilégiée correspond au cas ou le
muon éclaire presque équitablement deux colonnes, dans ce cas, I’angle ¢ reconstruit sera la
moyenne de celui des colonnes concernées. Ces angles agissent comme des « attracteurs » en
dépeuplant les angles avoisinants. Dans les autres cas plus complexes, 1’angle azimutal
reconstruit ne subit pas cet effet, expliquant le fond plat sous les pics.

La Figure E-31 montre que le comportement des valeurs obtenues grace a 1’ajustement a cinq
parametres par rapport aux solutions fantdmes est identique a celui observé dans Figure E-24.
La variable Z min posséde la méme signification que le Z, de 1’ajustement a quatre
paramétres : c’est I’altitude du point de moindre approche du muon a la ligne de détection.
Cette fois encore, la coupure Z min <—10 m supprime fortement la contribution des solutions
fantdmes aux résultats de 1’ajustement, comme le montre Figure E-32.

Concernant I’estimation de 1’angle azimutal, la Figure E-33 montre clairement que les pics
observés dans la distribution angulaire (cf. Figure E-30) ne sont que trés peu corrélés aux
angles engendrés. En conséquence, la distribution de la différence entre ’angle azimutal
engendré et reconstruit ne présente pas ces pics et est relativement étalée avec une dispersion
de I’ordre de 60° (cf. Figure E-34). Quant a I’angle zénithal, sa résolution (environ 5,7°) et la
distribution de muons reconstruits sont trés proche de celles obtenu grace a 1’ajustement a
quatre parametres (cf. Figure E-35 et Figure E-36).
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parameétres (en ns).

La Figure E-37 montre que la distribution des résidus obtenue aprés 1’ajustement a cinq
parametres est centrée, mais possede encore une fois une queue pour les résidus positifs a
cause de la diffusion. La distribution de la probabilité de x?* est représentée sur la Figure E-38
avec un écart type : 6 = 3 ns. L’étude de I’influence d’une coupure sur cette probabilité n’est
pas faisable : il reste seulement 45 événements sur un total de 2 500 pour une probabilité de x>
supérieure a 10%.

\

En conclusion, la reconstruction a cinq parametres possede un comportement analogue a
I’ajustement a quatre parameétres. Cependant, elle n’améliore pas I’estimation de 1’angle
z¢nithal, mais permet tout de méme une estimation de I’angle azimutal.

E.6 Etalonnage en temps grace aux muons atmosphériques

Il existe des méthode directes pour étalonner le décalage en temps des différents
photomultiplicateurs du détecteur dans la chambre noire et in situ. En principe, il est aussi
possible d’effectuer cet étalonnage grace aux muons reconstruits. Cette derniére méthode
possede 1’avantage d’utiliser toute la chaine d’acquisition et de reconstruction et permet en
plus de vérifier les simulations Monte Carlo. Se serait donc le test le plus complet du
détecteur.

Le principe de base de cette méthode est d’analyser les résidus en temps de chaque
photomultiplicateur, en utilisant la reconstruction a cinq parametres décrite précédemment et
en conservant les solutions fantdmes qui sont aussi bien reconstruites que des événements
descendant.

La trajectoire du muon est reconstruite en utilisant tous les PM touchés a I’exception de celui
dont le décalage en temps doit €tre mesuré. Le résultat de I’ajustement n’est donc pas
influencé par I’éventuel décalage de ce PM.

La Figure E-39 présente la moyenne des résidus sur chacun des photomultiplicateurs pris
séparément ; le premier point sommant la contribution de tous les phototubes. Les barres
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d’erreurs correspondent a la dispersion des valeurs mesurées entre —20 ns et +20 ns, c’est-a-
dire \/<(R.-<R, >) >, divisée par la racine carrée du nombre d’entrées. Cette figure montre

que toutes les moyennes observées sont relativement compatibles entre elles, avec toutefois
un effet systématique visible en fonction de 1’étage. Cependant, en la comparant avec les
valeurs obtenues dans les mémes conditions avec des trajectoires simples de muons,
engendrées grace a GENTRA (cf. Figure E-40), un des effets des multi-muons apparait
clairement : la valeur moyenne globale qui était de 0,5 ns devient nulle lors que les multi-
muons sont supprimes.

Cet effet s’explique par le fait que 1’ajustement tend a estimer les parametres de la trajectoire
pour correspondre au muon qui €claire le plus le détecteur, donc celui qui en est le plus
proche. Néanmoins, les photons émis par les autres muons d’un paquet, qui sont donc plus
¢loignés de la ligne, vont arriver en retard par rapport aux photons du muon le plus proche.
Ceux-ci vont biaiser 1’ajustement vers les photons tardifs par rapport a la majorité des coups
observés. Les résidus, qui correspondent au temps mesuré moins le temps estimé, seront donc
biaisés en moyenne vers les valeurs négatives.

Enfin, aucun effet systématique di a la géométrie de la ligne secteur n’est observé sur ces
deux dernic¢res figures, un alignement en temps des modules optiques semble donc étre
possible.
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Figure E-39 : Distribution des Figure E-40 : Distribution des
moyennes des résidus pour chaque PM moyennes des résidus pour chaque PM
sur des données Monte Carlo incluant sur des données Monte Carlo sans
les multi-muons. Le premier canal multi-muons. Le premier canal
correspond a la somme contributions de correspond a la somme contributions de
tous les PM. tous les PM.

La méthode est schématisée dans la Figure E-41 et est la suivante. Supposons que le
photomultiplicateur S est décalé de dts. Pour chaque photomultiplicateur k, k=1, ..., 15:

— on sélectionne les événements qui satisfont les critéres de sélection en ayant
supprimé le PM k,

— on effectue un ajustement a cinq parametres,

— on calcule toutes les moyennes des résidus Ry;, i=1, ..., 15, en temps de tous les
photomultiplicateurs.

Si le PM S seul est décalé, la distribution des Rg; (i=1, ..., 15, 1 # S) doit étre assez plate en
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comparaison de toutes les autres distributions des Ry (k# S,1=1, ..., 15,1 #k). Pour estimer
I’écart a une distribution plate, une (k) est calculé pour chaque PM k comme suit :

ZRki

85  2’(k)=Y R, -(R,)), avec(R,)=-—2——
ik NPM —1

Une estimation du décalage en temps Ay du PM k est obtenue par 1’écart de Ry a la moyenne
des résidus observés sur les deux autres photomultiplicateurs de 1’étage contenant ce PM.
Ceci afin de minimiser la distribution non uniforme des résidus sans décalage. Les
photomultiplicateurs sont analysés par ordre décroissant des valeurs de y*(k) jusqu’a ce
qu’une valeur de Ay soit supérieure a un seuil préalablement fixé Ap;n.

Enfin, le photomultiplicateur incriminé est corrigé du décalage observé Ay et le processus
recommence jusqu’a ce que les déviations a la moyenne soient toutes inférieures a Ap;,. La
valeur de Ay, est obtenue a partir de la dispersion intrinséque des résidus montrée sur le
Tableau 10. Des décalages supérieurs a 2 ns peuvent potentiellement étre détectés.

PM 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15

Ve 0.46 | 0.44 | 0.44 | 0.31 | 0.58 | 0.65 | 0.49 | 0.47 | 034 | 049 | 0.51 | 0.30 ] 0.28 | 0.53 | 0.34

A
(PM) -1.22 1 2.03 | -0.82 1 0.87 | -0.75 | -0.12 | -0.36 | 0.76 | -0.40 | -0.49 | -0.24 | 0.73 | 0.61 | 0.96 | -1.56
en ns

Tableau 10 : Tableau montrant les décalages Ay et les (k) obtenus
en supprimant a chaque fois le PM k indiqué en premiere ligne.

Un exemple de quinze distributions des moyennes de résidus Ry,, ou le PM k n’intervient pas
dans I’ajustement, pour un décalage de +10 ns sur le PM numéro 5 est indiqué sur la Figure
E-42. La distribution pour laquelle ce PM ne participe pas a I’ajustement possede un trés bon
x> et une valeur de A ~ 6 ns.

Cependant, la présence d’un bruit de fond optique ¢élevé, de 60 kHz par photomultiplicateur,
et d’'un nombre trés restreint de PM et donc d’informations utiles pour I’ajustement limite
fortement les performance de cette méthode. En effet, il a été montré que pour des décalages
plus faibles que 3-4 ns sur un module optique, ou pour des configurations ou plusieurs
modules sont décalés, 1’algorithme finit par se tromper en tentant d’identifier le module
décalé¢ et effectue de mauvaises corrections. La recherche d’une méthode automatisée
permettant de détecter tous typesde configuration a donc été abandonnée.
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CONCLUSION

L’utilisation des neutrinos de haute énergie permettra bientdt d’observer notre Univers
sous un nouvel éclairage. Les informations ainsi obtenues favoriseront slirement une
meilleure compréhension des phénomenes les plus violents, et en particulier le mécanisme
d’accélération des rayons cosmiques. D’autre part, les possibilités d’explorer le cceur des
objets astrophysiques sans étre géné par la densité de matiere ou bien d’observer des types de
sources encore totalement inconnues car uniquement visibles en neutrino sont extrémement
stimulantes.

Toutefois, la trés faible section efficace d’interaction du neutrino avec la matiére impose des
conditions expérimentales extrémes comme I’instrumentation d’un volume de l’ordre du
kilométre cube ou bien la nécessité d’un blindage important aux rayons cosmiques. Il faut en
outre essayer d’obtenir une résolution angulaire la plus proche possible des limites imposées
par la physique de [D’interaction pour pouvoir faire de [’astronomie neutrino dans les
meilleures conditions. Ce contexte explique pourquoi, quarante ans apres 1’idée novatrice
émise par Markov de se servir du parcours des muons issus de I’interaction des neutrinos,
aucune détection de neutrinos astrophysiques de haute énergie n’a encore été effectuée.

Pour relever ce défi, la collaboration Antares souhaite déployer d’ici début 2007 au large de
Toulon un télescope a neutrino constitué de 900 photomultiplicateurs de 10 pouces répartis
sur 12 lignes autonomes immergées par 2 400 m de fond. Dans le cadre de ce projet, des
outils de simulation et de reconstruction des événements ont été développés. Ils permettent en
particulier de déterminer la direction incidente des neutrinos a 0,2° pres au dessus d’environ
10 TeV et d’estimer leurs énergies a un facteur 2,5 prés.

J’ai utilisé ces outils pour développer et optimiser une méthode de détection de sources
ponctuelles de positions connues. Pour déterminer si Antares pourra ou non observer des
sources déja découvertes en photons, je me suis servi du troisieme catalogue fourni par Egret,
un détecteur de rayons gamma sensible aux photons d’énergie supérieure a 100 MeV
embarqué sur le satellite CGRO. Pour ce faire, j’ai supposé que le flux de neutrino est égal au
flux mesuré en photons. Toutefois, la réponse calculée du futur télescope a neutrino dépend
fortement de I’indice spectral des sources. En effet, la probabilit¢ de détection des deux
sources les plus prometteuses, les pulsars de Vela et de Geminga, varie de pratiquement
100% a 31% pour la premiére et de 99% a 13% pour la seconde en faisant évoluer cet indice
de 2,0 a 2,2. Dans le cas ou aucun signal ne serait observé en provenance de ces sources, une
sensibilité limite a été calculée en fonction de la déclinaison de la source et pour des indices
spectraux valant 2,0, 2,1 ou 2,2. Elle vaut 3,64 107*m 2s ' GeV™ 1, dans le cas d’un spectre
en E~ 7 et d’une déclinaison de — 90°.

Pour valider les solutions techniques choisies, la collaboration Antares a déployée en 2003 un
prototype constitué d’un cinquieme de ligne. Pour analyser ses données, j’ai adapté un
algorithme de reconstruction des muons inspiré¢ de celui développé pour un ancien prototype :
la ligne 5. Cependant, a cause d’une défaillance technique, I’acquisition des données
nécessaires a cette reconstruction a été impossible. J’ai toutefois présenté¢ dans ce document
les résultats obtenus sur des données de muons atmosphériques simulées qui pourront servir
de point de départ pour 1’analyse des données issues du futur prototype a quatre étages qui

doit étre connecté début 2005.
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Mais le détecteur Antares ne sera qu’une premicre étape vers le déploiement d’un télescope a
neutrino de dimension kilométrique nécessaire pour entrer enfin dans I’ére de I’astronomie
neutrino. Tout en finalisant son projet, la collaboration Antares étudie déja les conditions
nécessaires a I’implantation d’un tel géant en Méditerranée.
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| BREF HISTORIQUE DES RAYONS COSMIQUES

a. Bref historique

En 1900, Charles Wilson [83] formula I’hypothése de I’existence d’un rayonnement
corpusculaire venant de I’espace. Il avait repris une expérience de Coulomb pour démontrer
qu'une sphére chargée se déchargeait par conduction atmosphérique de 1’¢lectricité. Cette
conduction était expliquée par la présence dans I’atmosphere d’un rayonnement ionisant, mais
I’origine de ce dernier n’était pas claire. Rutherford montra que le rayonnement provenait de
I’extérieur de I’instrument, et qu’il provenait principalement de la radioactivité naturelle. Afin
de s’en affranchir, I’expérience fut reproduite par Wulf [84] en 1910 au sommet de la tour
Eiffel, et le phénoméne de décharge fut encore observé. Wulf avait noté aussi que la décharge
¢tait plus rapide au sommet qu’a la base de la tour. Mais c’est seulement en 1912 que
I’origine spatiale de ce rayonnement fut prouvée par Victor Hess [85] puis par Kolhorster
[86] : a I’aide d’une chambre a ionisation embarquée dans des vols en ballon, ils apportérent
la preuve d’une augmentation de I’ionisation de I’atmosphére entre 1 000 et 5 000 m, puis
jusqu’a 9000 m. Pour désigner cette nouvelle sorte de rayonnement, le terme de « rayons
cosmiques » fut alors introduit par Millikan, qui pensait alors qu’il s’agissait de rayons
gamma.

En 1928, J. Clay montra que I’ionisation de I’atmosphere augmentait avec la latitude, preuve
qu’en fait le rayonnement était causé, au moins en partie, par des particules chargées et donc
déviées par le champ magnétique terrestre. Par la suite, Thomas H. Johnson, Luis Alvarez et
Arthur H. Compton, en 1933, observérent une dissymétrie est-ouest du rayonnement prévue
par Bruno Rossi trois ans plus tot en supposant la prédominance d’une charge électrique par
rapport a 1’autre dans la composition des rayons cosmiques.

A la fin des années trente, Roland Maze mis au point un dispositif pour réaliser des
coincidences entre des compteurs Geiger-Miiller avec une résolution temporelle de 5
microsecondes. Avec Pierre Auger, ils détectérent ainsi des coincidences a un meétre de
distance puis a 200 metres de distance entre 1’Institut de Physique du Globe et leur
laboratoire, 1’Institut du radium. La cause de telles coincidences est I’interaction d’un rayon
cosmique primaire unique avec un noyau de I’atmospheére, ce qui provoque une gerbe
hadronique qui peut étre détectée au sol. C’est en 1938, en Suisse, que Pierre Auger, Roland
Maze et Mme Grivet-Meyer [87] installérent un dispositif de 300 m d’envergure qui leur a
permis de détecter les premiéres gerbes de 10" eV. Plus récemment, la ]Z)remiére expérience a
avoir détecté une particule dont I’énergie estimée est supérieure & 10°° eV, c’est-a-dire 16
Joules, fut Volcano Ranch [88], au Nouveau Mexique.

b. Les rayons cosmiques et la physique des particules

Tres tot, les rayons cosmiques ont offert aux physiciens un accélérateur naturel de particules,
leur permettant ainsi de faire de nombreuse découverte. En 1932, Carl D. Anderson découvrit
le positron, prédit par P. A. M. Dirac en 1928, dans une chambre a brouillard plongée dans un
champ magnétique (cf. Figure I-1). Le principe de fonctionnement de ce type de détecteur est
le suivant. Un mélange, plongé dans un champ magnétique, de gaz non condensable (de 1’air
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ou de I’argon) et de vapeur en saturation (de 1’eau ou de 1’alcool) est détendu brusquement a
I’aide d’un piston. L’expansion adiabatique refroidit le gaz et la vapeur devient sursaturée.
Une particule chargée qui traverse la chambre génére alors une succession de gouttelettes
liquides par condensation. La chambre reste sensible pendant environ un dixiéme de seconde
apres I’expansion ; elle est ensuite illuminée et une photographie de son contenu est prise. Un
intervalle de quelques minutes est nécessaire entre deux détentes successives afin de laisser au
systtme le temps de retrouver son équilibre thermodynamique. Anderson détermina la
direction incidente de la particule, nécessaire pour déterminer le signe de sa charge, grace a la
perte d’énergie causée par la traversée d une plaque de plomb.

Figure I-1 : Photographie d’une trajectoire laissée par un positron
dans la chambre a brouillard de C. D. Anderson.

En 1937, avec son étudiant Seth H. Neddermeyer, il observa une nouvelle particule de courte
durée de vie possédant une masse intermédiaire, alors nommée mesotron [89] et connu de nos
jours comme ¢étant le muon. Cette découverte a été faite simultanément et indépendamment
par J. C. Street et E. C. Stevenson [90].

A la méme époque se développait la technique des plaques d’émulsion. Le principe de base
est I'utilisation d’une émulsion photographique épaisse de bromure d’argent et de gélatine.
Les particules chargées qui traversent I’émulsion dissocient le bromure d’argent par ionisation
et, aprés développement, la trajectoire de la particule ionisante peut étre observée au
microscope. C’est en exposant de telles émulsions que C. Powell [91] détecta en 1947 les
pions prédits par la théorie de Yukawa. Dans le méme temps, G. Rochester et C. Butler [92]
exposent leur chambre a brouillard aux rayons cosmiques et observent la désintégration de
particules inconnues en particules secondaires. Ce sont les premicres observations
convaincantes de kaons neutres et des kaons chargés. Elles permettent de valider
I’observation d’un kaon chargé faite un peu auparavant par Louis Leprince-Ringuet et
L’ héritier [93].
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Il LE NEUTRINO ET SON HISTOIRE

a. Historique de sa découverte

La premicre apparition du neutrino en physique peut étre datée de 1914 avec la mesure
surprenante faite par J. Chadwick [94] d’une distribution continue de 1’énergie de 1’électron
émit par une désintégration . En effet, jusqu’alors, les théories en vigueurs supposaient que
cette radioactivité transmutait un élément X en un autre Y par le processus suivant:
X = Y +e. Par conséquent, le lepton émit devait étre monoénergétique. La situation était si
complexe que N. Bohr ne voyait pas d’autre solution que de supposer la non conservation de
I’énergie dans les processus de désintégration par interaction faible.

Un autre probléme majeur au début du vingtiéme si¢cle des modeles nucléaires provenait de
la supposition que les noyaux atomiques ¢étaient composés de protons et d’¢lectrons, les deux
seules particules connues a 1’époque. Pour expliquer leur masse Am,, (avec m, la masse du
proton) et leur charge Ze, un noyau devait alors nécessairement contenir A protons et A-Z
electrons Mais cette theorle rencontrait de nombreux problémes. Par exemple, le noyau
d’azote (**N) aurait du étre un fermion, car composé de 14 protons et de 7 électrons, alors que
la mesure du moment angulaire de ce noyau donnait un résultat entier, indiquant clairement
qu’il s’agissait d’un boson.

La solution a ces deux problémes est apparue en 1930 dans la fameuse lettre de Pauli envoyée
au colloque de Tubingen aux « Radioactive Ladies and Gentlemen ». Il y fait part de son
hypotheése de I’existence dans les noyaux d’une particule électriquement neutre de spin 'z et
qu’il appelait neutron. Avec cette nouvelle supposition, 1’atome d’azote devenait donc un
boson: “N=14p+7¢ +7°n" et la désintégration B conduisait & la libération de deux
particules : X > Y +e” +'n' et donc a un spectre continue pour I’électron.

Cependant en 1932, Chadwick découvrit le « vrai » neutron qui posseéde une masse similaire
a celle du Eroton Les noyaux ne sont donc plus constitués que de protons et de neutrons : par
exemple "N=7p+7n, qui est aussi bosonique. Pour prendre en compte cette nouvelle
découverte, E. Fermi en vint a appeler le « neutron » de Pauli neutrino (petit neutron) et a
suggérer que le processus sous jacent de désintégration B était en fait: n - p+e +v. Il
décrivit cette interaction [95] par analogie avec la seule autre interaction entre particules
connue a ce jour, I’électrodynamique quantique, et conclut que la masse de ce neutrino devait
étre treés faible voir nulle. Cette description a permis a Bethe et a Peierls [96] de calculer la
section efficace d’interaction de cette nouvelle particule avec la maticre suivant le processus
appelé B-inverse v+p — n+e seul progessus permettant une détection directe. Le résultat
obtenu d’environ 2,3 107 (peE /me ) cm? était si faible qu’ils ont conclu qu’évidemment
personne ne pourrait jamais voir de neutrino. A titre d’exemple, la distance moyenne que peut
parcourir un neutrino de 2,5 MeV (énergie typ1c£ue des désintégrations ) dans 1’eau avant
d’interagir est de 1/nc ~ 2 5 10 cm, avec n ~ 10 cm™, ce qui est comparable a I’épaisseur
du disque galactique.

C’est seulement en 1958 que Reines et Cowan ont observé pour la premicre fois une
interaction de neutrino [97] prouvant ainsi que Bethe et Peierls avaient été trop pessmnstes
Leur stratégie consistait 4 dire que s’il fallait 10°° cm d’eau pour arréter un neutrino, avoir
10% neutrinos devait étre suffisant pour pouvoir en arréter un. Or, aprés la seconde guerre
mondiale, de puissants réacteurs nucléaires avaient commencés a fonctionner, produisant a
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chaque fission d’un noyau d’uranium six antineutrinos et environ 200 MeV. Ce genre de
réacteur produit donc un flux isotrope de neutrino de :

dd.  2.10% (Puissance — B
v — v strad™
dQ 4t 1GW

Donc, en plagant quelques centaines de litresd’eau (contenant du Cadmium) a proximité d’un
tel réacteur, ils ont été capables d’observer la production de positrons, via son annihilation
avec un ¢lectron en deux 7y de 511 keV, et de neutrons, a travers I’émission retardée d’un
photon suite a sa capture par le noyau de Cadmium, avec un taux d’événements compatible
avec les prédictions.

(86)

En 1947, le muon a été découvert dans les rayons cosmiques (cf. b). Sa ressemblance avec
I’¢lectron incita Pontecorvo a supposer qu’il pouvait aussi interagir par interaction faible avec
les protons suivant le processus : u+p — n+v. De plus, il montra, avec Steinberger, que le
muon se désintégrait en trois particule : @ —e+v+v, et la question de savoir si les deux
neutrinos étaient identiques ou non est apparue. Feinberg prouva [98] que si ces deux
neutrinos ¢étaient identiques, alors le processus de désintégration radiative p — e+vy devrait
exister avec un rapport de branchement® supérieur a 10-5, valeur déja exclue a cette époque.
Lee et Yang suggércrent alors que les deux neutrinos émis étaient de saveur différentes,
w—e+v, +v,, et que par conséquent la désintégration radiative était impossible. Ceci a éte
prouvé a Brookhaven [99] dans la premicre expérience de neutrino aupres d’un accélérateur.
IIs ont utilisé pour cela un faisceau quasiment pure de v, et n’ont observé que des
productions de p+, par le processus v+p—>n+p’, et aucun positrons. C’était la preuve
qu’un neutrino produit dans une désintégration faible avec un muon n’était pas le méme que
celui produit lors d’une désintégration f3.

Dans les années 1960, Glashow, Weinberg et Salam [100] développérent une théorie qui
unifiait la force ¢lectromagnétique et la force faible en une seule force électro-faible. La
théorie était tres attrayante, et elle prédisait que la force faible devait aussi avoir une particule
vecteur neutre. Ceci impliquait qu'il devait exister des réactions nucléaires faibles dans
lesquelles les charges des particules interagissant n'étaient pas mélées. Le probléme était que
de telles réactions d'échanges neutres, ou réactions de courants neutres, n'avaient jamais été
observées dans des réactions nucléaires faibles. Telle était la situation jusqu'en 1972, lorsque,
dans une expérience menée par André Lagarrigue, un neutrino invisible passa a travers
Gargamelle [101], la gigantesque chambre a bulles du CERN, donnant une partie de son
énergie a un électron du milieu. Etait-ce enfin un exemple d'événement de courant neutre dans
lequel un neutrino incident et un électron avaient interagi en échangeant un vecteur de force
neutre 7 Apparemment aucune autre expérience ne parvenait a observer des événements
similaires et il fut fortement suggéré que l'observation dans Gargamelle n'était pas réelle.
Cependant, aprés un examen particulierement minutieux et quelques éveénements
supplémentaires du méme type, la découverte du courant neutre fut annoncé en 1973.

En 1975, un troisieéme lepton chargé, le tau, a été¢ découvert par Perl a SLAC [102] (Stanford
Linear Accelerator Center) et il a alors été conclue qu’'un troisiéme type de neutrino devait
exister. Sa détection directe a été¢ obtenue en 2001 par I’expérience DONUT [103] a Fermilab,
en recherchant la courte trajectoire laissée, dans des émulsions photographiques (cf. b), par un
T produit par I’interaction d’un v, avec la mati¢re. Ces neutrinos ¢€taient produits par la
désintégration de mésons charmés (c’est-a-dire contenant un quark b) issus de I’interaction
des protons du faisceau avec une cible.

Existe-t-il encore d’autres neutrinos associés a des saveurs différentes ? Des éléments de
réponse ont ¢été donnés a la fois par I’astrophysique et par la cosmologie ; la physique des

33 Le rapport de branchement représente la proportion des désintégrations qui aboutissent a I’état final souhaité.
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particules a précisé le tout en 1990 grace a I’accélérateur LEP au CERN.

La majeure partie de I’énergie libérée par une supernova est emportée sous forme de
neutrinos. En supposant que cette énergie se partage équitablement entre les différentes
saveurs de neutrinos, et en tenant compte de la section efficace d’interaction de chacun d’eux
avec la maticre, la détection des neutrinos issus SN1987A par Kamiokande a permis de fixer
une limite : le nombre de saveur de neutrinos légers (c’est-a-dire de masse inférieure a celle
du Z) est inférieur a quatre.

En cosmologie, il est possible de déduire le nombre de familles de neutrino a travers le
mécanisme de nucléosynthése primordiale, en particulier via I’abondance de “He observée
dans I'univers. En effet, cette abondance est liée au rapport en le nombre de baryons et le
nombre de photons, rapport qui est lui méme fonction du nombre de saveurs de neutrinos
légers. Le résultat obtenu favorise trois familles, voire deux, mais en tout cas moins de quatre.

Finalement, la question a été définitivement résolue par la précision des mesures effectuées
sur la durée de vie du Z auprés du LEP, un accélérateur de particule du CERN (Centre
Européen de Recherche Nucléaire). Ce boson peut se désintégrer en paire v v : plus le
nombre de familles de neutrino sera important et plus ses possibilités de désintégration
augmentent, diminuant ainsi sa durée de vie. Or, en vertu du principe d’incertitude, cette
durée de vie est reliée a la largeur naturelle de la particule. Cette largeur ainsi que toutes les
mesures effectuées au LEP ont conduits en 1992 au résultat de 3,02 familles = 0,04.
Aujourd’hui, les analyses se sont encore affinées et le résultat actuel est de : 2,994 £ 0,012.

b. Le neutrino aujourd’hui

La physique des particules est régie actuellement par une théorie nommée le « modele
standard » qui décrit les interactions forte et électrofaible entre particules. Dans ce cadre
théorique, le neutrino est décrit comme étant un fermion de spin 2, électriquement neutre et
de masse nulle. Le modé¢le standard suppose également que les nombres leptoniques associés
a chacun des trois familles de leptons (e, ve), (L, Vy) et (T, V¢) se conservent indépendamment
les uns des autres quelque soit le processus considéré.

Les prédictions du modele standard sont vérifiées avec toujours plus de précision aupres des
accélérateurs, mais 1’hypotheése d’une masse nulle pour les neutrinos ne repose sur aucun
argument théorique fort. D’ailleurs, la premiere (et a I’heure actuelle la seule) évidence
expérimentale d’une physique au dela du modé¢le standard minimal est 1’observation d’une
masse des neutrinos non nulle via le mécanisme d’oscillation. Ce mécanisme se fonde sur le
principe suivant : pour des neutrinos massifs, il est possible de distinguer les états propres de
masse des états propres de saveur. En effet, les premiers sont les états propres de
I’Hamiltonien de propagation dans le vide alors que les seconds sont les états propres de
I’Hamiltonien d’interaction faible : ils n’ont donc aucune raison a priori d’étre identiques. Les
conséquences de cette différence s’expriment aisément dans le cadre simplifié d’un
formalisme a deux familles de neutrino. Soient (|v. >, [vy,>) la base des états propres de
saveurs et ([v; >, |V, >) la base des états propres de masse (de masse m; et mp) que nous allons
considérer. Dans ce cas, il existe nécessairement une rotation R, de parametre 6 appelé angle
de mélange, transformant ([v; >, [v2 >) en (Ve >, [vy >):

lv.) _R() v,) =(c0s0 sinO] [v,)

o) RO L sne cosovn)

avec 0 € [0, 2xn]. Dans ces conditions, I’évolution au cours de sa propagation d’un neutrino

36 Le calcul avec trois saveurs de neutrino fait simplement intervenir trois angles de mélanges et trois états propres de masse
(plus trois phases que nous ne considérerons pas).
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produit a I’instant t = 0 dans 1’état propre de saveur [ve > s’écrit, en unité 7 =c=1:

88) | Ve()=Hyp|v

ou E; et E; sont les énergies associées aux états [v; > et [v, >, et Hjpe |’Hamiltonien de
propagation dans le vide. E; et E; sont différentes, malgré une impulsion identique, a cause de
la différence de masse entre [v; > et [v, >. La probabilité pour le v, produit en t=0 soit
observé comme un v, est alors :
2
V)
. . L
~ sin’20sin’n—

(89) L, ;

4nE
VZA -~ et Am’ =m} -m;]
m

avec L = ct désigne la distance parcourue et L, la longueur d’oscillation dans le vide. Le
terme sin (nL/I_N) oscille le long du parcours du neutrino et I’amplitude de cette oscillation est
donnée par sin ’(20), 0 € [0, W/4]. L’observation d’un tel phénomeéne d’oscillations entre
différentes saveurs de neutrinos est donc une preuve que les neutrinos possédent une masse
non nulle et permet la mesure de I’écart de masse Am’ et I’ angle de mélange 0. 11 faut noter de
plus que ce processus est interdit dans le modele standard car il viole la conservation du
nombre leptonique.

>—‘v >coseelE1 +‘v >s1nee‘E2

P(v, > v,)= Kvu ‘H“bre = sin’20sin’2(E, —E))t

avec L

Expérimentalement, trois différences de masses associées a trois angles de mélanges sont
observables : (Am?gqLeil, Osoleil) dans le systéme des neutrinos solaires, (Am?y, O.m) pour les
neutrinos atmosphériques (créés par 1’interaction des rayons cosmiques avec I’atmosphere) et
(AmM?geacteur, Oreactenr) pOUr les neutrinos issus de réacteurs nucléaires. Les résultats combinés
des expériences SNO [104] et KamLAND [105] donne, a 36 soit 99,73% de niveau de
confiance, le résultat suivant :

5,4.10°eV> < Am2,, <9,4.107eV?,

©0) 0,30 < tan’ 6, <0,64 ’

avec une oscillation fortement favorisée du type ve — v, /vy, c’est-a-dire une oscillation vers
une superposition d’état de saveur VL et VT en proportion a peu pres €gales. Les expériences
SuperKamiokande [106] et K2K [107] donnent (2 30) :

1,4.107eV? < Am;, <5,1.107eV?,

O sin?20, > 0.86 :

Atm

avec une oscillation du type v, — v privilégi¢e. Enfin, I’expérience de CHOOZ [108] n’ayant
pas observé d’oscillation dans le systéme des neutrinos de réacteur permet seulement de
contraindre (Amgeacteur, Oréacteur) cOMme indiqué sur la Figure 11-1.

En plus de ces recherches qui ne donnent acceés qu’aux différences de masse entre neutrinos,
des expériences tentent de mesurer directement les masses effectives des différentes saveurs
de neutrino. Les valeurs obtenues sont les suivantes :

37 Le niveau de confiance est noté en abrégé C.L. pour confidence level.
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2,2eV a95%deC.L.
170keV a90%de C.L.
< 182MeVaos5%deC.L.

La masse du neutrino ¢lectronique est mesurée a partir du spectre en €nergie de 1’€lectron issu
de la désintégration du tritium [109] : 3H — 3He + ¢ + v.. La limite sur la masse du neutrino
muonique provient de la désintégration T+ — ' + vy [110] et celle du neutrino tauique de :

T — hadrons + v [111].

.
1 1 1 1 1 1 1 1 1
1 1 1 1 1 1 1 1 1
- 1 1
‘o‘_ _| _ |_ _| _ |_ ! _I_ |_ _| _
1 1 1 1 1 1 1 1 1
v |+ 1 [zoned’exclusion]|
1 1 1 1 1 1 1 1 1
10-,-—| =l == 4 =1= + =1 - - 4
1 1 1 1 1 1 1
1 1 1 1 1 1 1
1 1 1 1 1 1 1
10 - - - - - T ==
1 1 1 1 1 1 1 1 1
1 1 1 1 1 1 1 1 1
1 1 1 1 1 1 1 1 1
‘°-‘ 1 1 1 1 1 1 1 1 1
0 01 02 035 04 05 06 07 08 09

Figure II-1 : Domaine d’exclusion de CHOOZ pour les neutrinos de

réacteur, pour un niveau de confiance de 90%...
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Résumé

Possibilité d’observation par le télescope Antares des sources ponctuelles de rayons gamma
observées par le détecteur Egret et étude d’un prototype

La collaboration Antares se propose d’installer un télescope a neutrino par 2 500 m de fond, a 40
km au large de Toulon. Les neutrinos sont détectés grace a leur interaction par courant chargé
dans le milieu entourant le télescope, la roche ou I’eau. Le muon ainsi produit émet de la lumiére
Tcherenkov lors de sa propagation dans 1’eau qui est détectée par un réseau tridimensionnel de
900 photomultiplicateurs répartis sur 12 lignes indépendantes.

Pour valider les techniques choisies, un prototype constitu¢ d’un cinquiecme de ligne a été
déployé en 2003. Un algorithme de reconstruction a été¢ développé sur des données simulées dont
les résultats sont présentés. Cependant, une défaillance technique a rendu inexploitable les
données enregistrées par le prototype.

Le potentiel de détection d’ Antares pour les sources observées en gamma par Egret est étudié¢. En
effet, sous ’hypothése d’une production des rayons gamma par I’intermédiaire de hadrons de
haute énergie, un flux comparable de neutrinos associé est prédit. En supposant I’égalité des flux
et un spectre en énergie en E~ 2, onze sources sont potentiellement détectables en un an. La
sensibilité d’Antares a un tel spectre dépend de la déclinaison de la source avec un optimum de
3,610 *m ?s ' GeV ' enun an a 90% de niveau de confiance pour une déclinaison de — 90°.

Mots-clés : ANTARES, neutrino, télescope, astrophysique, source ponctuelle, Egret, sensibilité

Possibility of observation by the Antares telescope of the gamma ray point sources
observed by the Egret detector and study of a prototype

The ANTARES collaboration aims to install an underwater neutrino telescope at 2 500 m deep
and 40 km from Toulon (France). The neutrinos are detected thanks to their interaction by
charged current in the medium surrounding the telescope which can be rock or water. The
produced muon emits Tcherenkov light along its path in water. This light is detected by a three-
dimensional network of 900 photomultipliers divided into 12 independent lines.

To validate the chosen techniques, a prototype made up of a fifth of line was deployed in 2003.
A reconstruction algorithm was developed on simulated data whose results are presented.
However, a technical failure made the data recorded by the prototype unsuitable.

The detection potential of Antares to gamma ray sources observed by Egret is studied. Indeed,
under the assumption of a gamma ray production via high-energy hadrons, a comparable flux of
neutrinos associated is predicted. By supposing the two fluxes equal and an energy spectrum
varying as E~2 eleven sources are potentially detectable in one year. The Antares sensitivity to
such a spectrum depends on the declination of the source with an optimum of
3.6107*m *s™ ' GeV ™' in one year at 90% of confidence level for a declination of — 90°.

Keywords : ANTARES, neutrino, telescope, astrophysics, point source, Egret, sensitivity
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