
Université de Paris 7 - Denis DiderotUFR de PhysiqueTHESEprésentée parAntoine Kou
hnerpour l'obtention du titre deDOCTEUR de l'UNIVERSITE PARIS VIISpé
ialité : Champs, Parti
ules, Matières
POSSIBILITÉ D'OBSERVATION, PAR LE TÉLESCOPE ANTARES,DE NEUTRINOS DE HAUTE ÉNERGIE ASSOCIÉS AUX SURSAUTSGAMMA ET VALIDATION DES TECHNIQUES DE DÉTECTION ÀL'AIDE D'UN PROTOTYPE

soutenue le 23 avril 2001, devant le jury 
omposé deMM. François Vannu

i présidentJohn Carr rapporteurBernard DegrangeLu
iano Mos
oso dire
teur de thèseMi
hel Spiro rapporteur





Remer
iementsTout d'abord, je souhaite sin
èrement remer
ier Lu
iano Mos
oso, mon dire
teur de thèse. Dèsnotre première ren
ontre, il a su m'enseigner les enjeux d'Antares et m'in
iter ainsi à transformermon intêret pour l'expérien
e en une très belle aventure. Durant 
es trois années de 
on�an
e,son ouverture d'esprit et son enthousiasme n'ont 
essé de me porter. Je le remer
ie d'avoir été siattentif et stimulant. Lu
iano est pour moi un exemple.Je remer
ie Mi
hel Spiro, Pas
al Debu et Joël Feltesse pour leur a

euil au servi
e de physiquedes parti
ules du DAPNIA.J'exprime également toute ma gratitude aux membres du Jury. Mer
i à François Vannu

id'avoir bien voulu en prendre la présiden
e. Bien qu'après tout, il soit en partie �
oupable�, ave
 Lu
Valentin, de m'avoir initié au �monde subatomique�. Mer
i in�niment aux rapporteurs : à Mi
helSpiro qui, malgré un emploi du temps 
hargé, a a

epté de jeter un regard 
ritique sur le manus
rit,et à John Carr qui a suivi attentivement le déroulement de ma thèse en me 
ommmuniquantrégulièrement ses en
ouragements. Mer
i en�n à Bernard Degrange d'avoir gentiment a

epté deprêter son temps à mes travaux.Je voudrais aussi témoigner ma re
onnaissan
e envers tous 
eux ave
 qui j'ai travaillé pendant
ette thèse et notamment l'équipe toute entière qui a parti
ipé au déploiement et à l'exploitation duprototype. Mer
i plus parti
ulièrement à Patri
e Payre dont les idées fulgurantes m'ont beau
oupimpressionné et à Charling Tao qui a mis toute son énergie à essayer de 
omprendre les problèmesqui n'ont pas manqué de surgir.Mer
i également au groupe de Sa
lay au sein duquel je me suis senti parfaitement à l'aise. Mer
i àThierry Stolar
zyk, toujours présent, de m'avoir in
iter, jour après jour, à soigner aussi la formeet à lire les manuels avant de tenter quelque 
hose. Je remer
ie également sin
èrement NathaliePalanque-Delabrouille ave
 qui j'ai eu plaisir en plusieurs o

asions de travailler et qui m'a faitl'amitié de relire le manus
rit. Mer
i à Di
k pour ses dis
ussions passionantes et sympathiques.Mer
i à Jean-Pierre S
huller et Patri
k Lamare d'avoir fait appel à mois plusieurs fois pour lessorties en mer, 
e qui m'a permis de porter un regard di�érent sur l'expérien
e.Mer
i en
ore à tous 
eux qui, sans le savoir, m'ont aidé et ave
 qui j'ai passé de bon moments,à Sa
lay, en réunion de 
ollaboration, ou en d'autres lieux : mer
i à Anne, alter ego s'il en est, àCristina, Olga, Doriane, Yan, Alain. Mer
i aux plus jeunes de Sa
lay : Andrea, Bruno, Frédéri
 Dé.,Frédéri
 De., Gianni, Gilles, Mélanie, Nathalie, Raphaël et Vin
ent ainsi qu'à mes autres 
amaradesde DEA : Sophie, Benjamin et bien d'autres en
ore... Et puis mer
i surtout à mon ami Yahya quine sait sans doute pas assez tout le bien que je pense de lui.Mer
i en�n à ma soeur Camille et à mon frère Julien pour leur 
ompli
ité quotidienne. Et Mer
iave
 un grand �aime� à Céline. 3



4



Table des matièresI Astronomie de haute énergie. L'exemple des sursautsgamma 111 Neutrinos astrophysiques 131.1 Les neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 141.1.1 Dé
ouverte des neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 141.1.2 Les trois familles de neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161.2 Astronomie ave
 des neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 171.2.1 Rayons 
osmiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 191.2.2 Mé
anismes de produ
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 221.2.3 Les sour
es potentielles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 231.2.4 Limites supérieures sur les �ux de neutrinos ? . . . . . . . . . 281.2.5 Physique exotique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 301.3 Etudes 
omplémentaires annexes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 311.3.1 Matière noire non baryonique . . . . . . . . . . . . . . . . . . 311.3.2 Os
illations des neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 332 Prin
ipes de déte
tion 372.1 Intera
tion des neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 382.2 Absorption dans la terre . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 412.3 Propagation des muons dans la matière . . . . . . . . . . . . . . . . . 442.3.1 Intera
tions dominantes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 442.3.2 E�et T
herenkov . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 482.4 Le bruit de fond muonique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 502.5 Les Projets en 
ours . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 512.6 Le projet Antarès . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 552.6.1 La 
ollaboration Antarès . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 562.6.2 Evaluation des sites . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 562.6.3 Des
ription du déte
teur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 622.6.4 Les lignes de déte
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 632.6.5 Modules optiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 642.6.6 Cara
térisation des photo-tubes . . . . . . . . . . . . . . . . . 662.6.7 Numérisation de signaux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 682.6.8 Dé
len
hement de l'a
quisition . . . . . . . . . . . . . . . . . . 705



6 TABLE DES MATIÈRES3 Performan
es du déte
teur Antarès 713.1 Outils de simulations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 713.1.1 Génération des événements . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 713.1.2 Bruit de fond atmosphérique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 743.1.3 Propagation des événements dans le déte
teur . . . . . . . . . 753.2 Re
onstru
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 763.2.1 Conditions de re
onstru
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 763.2.2 Ajustement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 773.2.3 Pré-ajustement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 783.2.4 Estimation de l'énergie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 803.2.5 Séle
tion des événements et rejet du bruit de fond . . . . . . . 833.3 Performan
es . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 864 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope Antarès 934.1 Les sursauts gamma . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 934.1.1 Modèle de la boule de feu relativiste . . . . . . . . . . . . . . 964.2 �Sursauts neutrinos� . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1004.2.1 Flux de neutrinos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1004.2.2 Impli
ations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1034.3 Etude du 4e 
atalogue de BATSE . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1034.4 Observation de 
orrélations par Antarès . . . . . . . . . . . . . . . . . 1074.4.1 Probabilité de déte
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1074.4.2 Le �ux de muons induits . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1104.4.3 Spé
i�
ité du bruit de fond . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1114.4.4 Coupures de séle
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1124.4.5 Résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1134.5 Sensibilité aux paramètres du spe
tre . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1164.6 Limitations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1174.7 Autre modèle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1194.8 Résultats d'AMANDA . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1194.9 Con
lusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120II Le démonstrateur d'Antarès 1215 Présentation du démonstrateur 1235.1 Des
ription générale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1255.2 Immersion et ré
upération de la ligne . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1265.3 Positionnement spatial . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1285.3.1 Contr�le des paramètres environnementaux . . . . . . . . . . . 1285.3.2 Positionnement a
oustique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1305.3.3 Orientation de la ligne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1325.4 Modules optiques utilisés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 134



TABLE DES MATIÈRES 75.5 Transmission des données de photomultipli
ateurs . . . . . . . . . . 1355.6 Système de dé
len
hement et d'a
quisition . . . . . . . . . . . . . . . 1375.7 A
tivité optique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1406 Analyse du signal 1436.1 Dé
odage des données brutes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1436.1.1 Une méthode linéaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1446.1.2 Tests en laboratoire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1456.1.3 Appli
ation aux données de la ligne 5 . . . . . . . . . . . . . . 1476.2 Bilan et 
ara
téristiques des a
quisitions de la ligne 5 . . . . . . . . . 1506.2.1 Taux de 
omptage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1506.2.2 Saturation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1526.2.3 Préséle
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1536.3 E�
a
ité de re
onnaissan
e des signaux . . . . . . . . . . . . . . . . . 1546.4 Calibration en amplitudes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1576.4.1 Photo-éle
tron . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1576.4.2 Corrélation amplitude/
harge et stabilité des tensions . . . . . 1586.4.3 Corre
tion temps-
harge . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1606.5 Illumination arti�
ielle et résolution temporelle . . . . . . . . . . . . 1616.6 Retard entre �bres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1626.7 Con
lusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1627 Re
onstru
tion des muons atmosphériques 1637.1 Les prin
ipes de la re
onstru
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1647.1.1 Algorithme de re
onstru
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1647.1.2 Filtrage des impulsions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1667.2 Simulations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1677.2.1 Simulation des gerbes atmosphériques . . . . . . . . . . . . . . 1687.2.2 Les muons au déte
teur : quelques 
ara
téristiques . . . . . . . 1687.2.3 Suivi des muons dans le déte
teur . . . . . . . . . . . . . . . . 1697.3 Etalonnages . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1717.3.1 Etalonnage en temps . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1727.3.2 Etalonnage en amplitude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1747.4 Analyses des données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 177A Muons atmosphériques et muons induits : le programme GEM 187A.1 Méthode de génération . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 187A.2 Muons atmosphériques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 189A.3 Muons issus de neutrinos atmosphériques . . . . . . . . . . . . . . . . 190A.4 Performan
es du générateur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 190B Re
onstru
tion des muons atmosphériques : distributions de résidus193Bibliographie 198



8 TABLE DES MATIÈRES



Introdu
tionLa déte
tion de neutrinos issus de la supernova 1987A, �n février 1987, a 
onstituéla première observation de neutrinos émis hors du système solaire. Cet événementex
eptionnel est 
onsidéré 
omme la première observation astronomique au moyende neutrinos1. Elle a révélé de nombreuses informations sur les mé
anismes de lamort des étoiles et a 
onforté la 
ommunauté s
ienti�que dans l'idée d'utiliser lesneutrinos, notamment à plus haute énergie, pour observer le 
iel.Les neutrinos sont le seul re
ours pour une astronomie de pré
ision à haute énergieet sur des distan
es 
osmologiques. Les sour
es potentielles de neutrinos 
osmiques,de par leur éloignement et la quantité d'énergie qu'elles dégagent, sont des objetsd'observation utiles pour tenter de 
omprendre les origines de l'Univers et la physiquedes énergies extrèmes. Les neutrinos o�rent ainsi la possibilité d'ouvrir une nouvellefenêtre en énergie (E > TeV) sur l'Univers, 
e que les photons, messagers plustraditionnels en astrophysique, ne permettent pas.La première partie de la thèse débute par un résumé des enjeux de l'�astronomieneutrino� de haute énergie. Les mé
anismes d'émission de neutrinos sont brièvementexposés, ainsi que les prin
ipales sour
es potentielles de neutrinos, telles que lesvestiges de supernovae ou les galaxies à noyau a
tif.La méthode de déte
tion fait l'objet du se
ond 
hapitre. Il y est question de l'inter-a
tion des neutrinos et des muons ave
 la matière, et la te
hnique de T
herenkov àeau y est dé
rite. C'est également dans 
e 
hapitre que sont présentés les di�érentsprojets en 
ours, l'a

ent étant naturellement mis sur la des
ription du téles
opeAntarès (a
ronyme de �Astronomy Neutrino Teles
ope with Abyss environmentalRESear
h� et nom d'une géante rouge de la 
onstellation du S
orpion, visible dansl'hémisphère sud).Les performan
es du téles
ope sont exposées, en termes de résolution angulaire, derésolution spe
trale, de surfa
e de déte
tion et d'e�
a
ité de re
onstru
tion dansle troisième 
hapitre. Elles sont établies à partir de nouvelles simulations, plus
omplètes que 
elles qui ont servi pour la proposition d'expérien
e, et de nouveauxalgorithmes de re
onstru
tion, en
ore en 
ours d'amélioration.Dans 
ette première partie de la thèse, il est plus parti
ulièrement question despossibilités de mise en éviden
e de 
orrélations entre la déte
tion de neutrinos de1A l'ex
eption des neutrinos solaires, observés depuis la �n des années soixante.9



10 TABLE DES MATIÈREShaute énergie et 
elle de sursauts gamma. Les sursauts gamma sont de très 
ourtesémissions (� 10 s) de rayons gamma aux alentours de 100 keV dont l'origine resteénigmatique. Le modèle le plus favorisé (modèle de la �boule de feu�) invoque desmé
anismes de produ
tion hadroniques auxquels devrait s'asso
ier une émission deneutrinos de haute énergie (� 1014 eV). Le 
hapitre 4 est don
 
onsa
ré à la déte
tionde neutrinos issus des sour
es de sursauts gamma. Une étude détaillée des propriétéstemporelles des sursauts du 4e 
atalogue de BATSE y est entreprise a�n d'optimiserles paramètres de la déte
tion.La 
onstru
tion d'un téles
ope à neutrinos 
omme Antarès 
onstitue un véritabledé� te
hnique. Les prin
ipales di�
ultés résident dans le déploiement des élémentsdu téles
ope -les lignes de déte
tion, hautes de plusieurs 
entaines de mètres- etdans l'agen
ement global du déte
teur, in
luant les 
onnexions sous-marines à uneprofondeur ina

essible aux plongeurs. Compte tenu des 
ourants marins et dutemps né
essaire au déploiment des lignes dans des 
onditions météorologiquestoujours 
hangeantes, il semble imprudent de déployer d'aussi grandes stru
turessous forme d'un blo
 rigide. Les lignes de déte
tion du téles
ope Antarès sont deslignes autonomes, souples et don
 sujettes à se déformer sous l'in�uen
e des 
ourants.Aussi, elles doivent être equipées d'appareils de surveillan
e a
oustique a�n de
onnaître la position spatiale relative de 
haque sous-élément ave
 une pré
ision del'ordre de quelques 
m, 
ondition né
essaire pour la re
onstru
tion des traje
toiresdes muons ave
 une résolution angulaire meilleure que le degré.Pour se 
onvain
re de la faisabilité te
hnique du projet, la 
ollaboration Antarèsa pro
édé à l'immersion, �n 1999, d'une ligne prototype, de 
on
eption 
omparableaux pro
haines lignes. Les résultats obtenus à l'aide de 
ette ligne sont exposés dansla deuxième partie de la thèse.Une des
ription générale du démonstrateur, relié à la 
�te par un 
âble éle
tro-optiquede � 40km, est donnée au 
hapitre 5, ainsi que les résultats du système de position-nement a
oustique.Un jeu de 7 photomultipli
ateurs, disposés le long de la ligne, a pu être utilisé pourla re
onstru
tion de tra
es de muons atmosphériques des
endants. La méthode dedé
odage des signaux analogiques, après transmission à travers le 
âble, est dé
ritedans le 
hapitre 6.En�n, le septième 
hapitre présente les résultats de la re
onstru
tion. La méthoded'ajustement y est expliquée. Les données sont 
omparées aux événements simulés,engendrés dans la haute atmosphère et propagés jusqu'au déte
teur avant d'être re-
onstruits.



Première partieAstronomie de haute énergie.L'exemple des sursauts gamma
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Chapitre 1Neutrinos astrophysiquesLa physique des neutrinos s'étend sur plus de 20 ordres de grandeur en énergie
omme le montre la �gure 1.1 où sont représentés les �ux issus de 
ertaines sour
es.Les domaines s
ienti�ques qui y sont asso
iés 
on
ernent à la fois la physique desparti
ules, la physique nu
léaire, l'astrophysique et la 
osmologie. Les propriétés sin-gulières du neutrino lui 
onfèrent un statut ex
eptionnel. Il est à la fois 
andidat à lamatière sombre, un moyen indire
t de re
her
her 
ette matière sombre, et un messa-ger unique pour l'observation du 
iel à haute énergie.Ce 
hapitre est une présentation [1℄ rapide des neutrinos et des enjeux s
ienti�quesqui s'y ratta
hent, plus spé
i�quement à haute énergie.
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1Fig. 1.1: Le spe
tre des neutrinos s'étend sur plus de 20 dé
ades en énergie.13



14 Neutrinos astrophysiques1.1 Les neutrinos1.1.1 Dé
ouverte des neutrinosDé
ouverte des neutrinos éle
tronique �eLors des re
her
hes sur la désintégration �, à la �n de l'année 1930, la 
ommunautédes physi
iens se trouve 
onfrontée à un problème déli
at : l'énergie des éle
trons émispar les noyaux radioa
tifs présente un spe
tre 
ontinu, alors qu'on s'attendait, selonle prin
ipe de 
onservation de l'énergie, à 
e qu'il soit dis
ret. Et tandis que NielsBohr suggère de remettre en question 
e prin
ipe, Wolfang Pauli a une toute autreidée : une autre parti
ule que l'éle
tron, é
happant à la déte
tion, est émise. Paulinomme 
ette parti
ule le neutron. Le neutron a
tuel est dé
ouvert par Chadwi
k enfévrier 1932, et 
'est à 
ette o

asion qu'Enri
o Fermi propose le nom de neutrinopour la parti
ule suggérée par Pauli, avant d'a
hever la réda
tion de sa théorie dela désintégration �. Dès lors quelques physi
iens tentent de mettre en éviden
e 
etteparti
ule. Cela prendra un 
ertain temps, mais assez t�t quelques propriétés sonténon
ées : son spin est 1=2, sa masse est très petite et sa se
tion e�
a
e d'intera
tion�fantastiquement faible� selon les a�rmations de Hans Bethe et Rudolf Peierls en1934. A l'époque, ils la jugent inférieure à 10�44 
m2.Au départ, les re
her
hes se 
on
entrent essentiellement sur la déte
tion indire
te duneutrino, notamment ave
 la première expérien
e souterraine à laquelle parti
ipentAllen et Crane, dans le métro de Londres à 30 m sous terre. Ces e�orts fournissentbien sûr des limites, mais ne permettent pas de tran
her sur l'existen
e du neutrino.Aussi, sous l'impulsion du physi
ien améri
ain Luis Alvarez, en 1949, l'idée d'unetentative de déte
tion dire
te prend naissan
e.Au printemps 1953, Reines et Cowan montent une expérien
e dans 
e sens à l'aidede s
intillateurs. Le dispositif est installé auprès du réa
teur nu
léaire de Hanford. Leprin
ipe est le suivant : les (anti)neutrinos 
onstituent un fais
eau qui vient heurterles protons du s
intillateur, qui se transforment en neutrons en émettant un positron(réa
tion �-inverse). Les signaux lumineux sont mis en éviden
e par des photomulti-pli
ateurs. Une 
oïn
iden
e retardée entre le signal du positron et 
elui de la 
apturedu neutron 
onstitue la signature du neutrino. Reines et Cowan sont sur la bonne voie(ils annon
ent d'ailleurs leur résultat en 1953), mais le bruit de fond résiduel restetrop important pour 
on
lure dé�nitivement. Sur le même prin
ipe qu'à Hanford, ilsse remettent à l'ouvrage et 
onstruisent un déte
teur plus grand à Savannah River,a
hevé en 1956. Le neutrino éle
tronique est alors mis en éviden
e [2℄.Sur le plan théorique, une question majeure est soulevée en 1937 par Ettore Ma-jorana. Il s'agit de savoir si, 
omme l'a�rme 
e dernier, le neutrino est sa propreanti-parti
ule, 
ontrairement à 
e que propose la théorie de Paul Dira
. La questionreste toujours ouverte de nos jours, même si des tentatives de réponses sont abordées,grâ
e aux expérien
es de désintégration �� [3℄.



1.1 Les neutrinos 15Dé
ouverte du neutrino muonique ��Le neutrino muonique ��, 
elui que nous 
her
hons prin
ipalement à déte
terdans le 
adre de l'expérien
e Antarès, n'est mis en éviden
e qu'en 1962 [4℄. A 
etteépoque, en e�et, on en 
onnaît davantage sur les intera
tions faibles. On sait enparti
ulier que les mésons � et K se désintègrent en � en émettant un neutrino,et que 
e � se désintègre à son tour en éle
tron en libérant deux neutrinos (ils'agit là du mé
anisme 
lassique de produ
tion de neutrinos à la fois dans lesgerbes atmosphériques et au niveau des sour
es astrophysiques ; nous y revenonsen détail au paragraphe 1.2.2). Dès 1959, Melvin S
hwartz propose d'étudierl'intera
tion ave
 la matière des neutrinos résultants de la désintégration des pionsproduits auprès d'un a

élérateur. L'idée est simple : un fais
eau de proton de15 GeV est envoyé sur une 
ible de béryllium. Les pions produits, instables, sedésintègrent environ 2 �s après en libérant un � et un �. En interposant d'épaisblindages de fer sur plus de 10 mètres, on est sûr que seuls les neutrinos subsistent.Reste à mettre en éviden
e les produits de l'intera
tion de 
es neutrinos ave
 lamatière. Cette étape est assurée dans un déte
teur 
omposé de 
ou
hes alternativesd'aluminium et de 
hambres à étin
elles. Les tra
es laissées sont 
elles de � et iln'y a au
un signe d'éle
trons. On en déduit que le neutrino produit en asso
ia-tion ave
 le muon a une nature di�érente du �e. Le �� est ainsi identi�é à Brookhaven.Dé
ouverte du neutrino tauique ��L'existen
e du neutrino tauique a été postulée en 1975, après la dé
ouverte dulepton � [5℄. Il a fallu attendre 25 années avant la mise en éviden
e [6℄ par la 
olla-boration DONUT1 (Fermilab E872). Elle utilise un fais
eau de protons de 800 GeVqui interagit sur un blindage de tungstène de 36 m d'épaisseur. La désintégrationdes mésons 
harmés issus de l'intera
tion des protons est à l'origine du fais
eau deneutrinos �� . Ces neutrinos sont ensuite su
eptibles d'interagir dans des émulsions quisont analysées ultérieurement lors de la re
her
he de vertex. La topologie re
her
héeest 
elle de la réa
tion : �� +N �! � +X (1.1)puis de la désintégration du � en � + énergie manquante.Environ 4 millions de dé
len
hements ont été enregistrés pour 3; 54�1017 protons sur
ible, 
e qui a 
onduit à l'examen de 898 
andidats. Le re
her
he pré
ise d'un vertexadapté a fait 
huter la statistque à 262 événements.L'analyse de 203 d'entre eux a en�n 
onduit à 4 topologies satisfaisantes, autrementdit à la dé
ouverte de 4 �� .1Dire
t Observation of Neutrino Tau



16 Neutrinos astrophysiques1.1.2 Les trois familles de neutrinosExiste-t-il en
ore d'autres neutrinos asso
iés à des saveurs di�érentes ? Des élé-ments de réponse ont été donnés par l'astrophysique et par la 
osmologie, et la phy-sique des parti
ules a pré
isé le tout en 1990. Exposons rapidement les trois argu-mentations :� Presque toute l'énergie dégagée par l'explosion d'une étoile (supernova) est em-portée sous forme de neutrinos. En supposant que 
ette énergie se partage équi-tablement entre les neutrinos des di�érentes familles, et en tenant 
ompte dela se
tion e�
a
e d'intera
tion de 
ha
un d'entre eux, on déduit fa
ilement unnombre de familles. Ce 
al
ul a été e�e
tué en février 1987 quand la supernovaSN1987A à été observée : le nombre de saveurs est inférieur à 4.� En 
osmologie on peut déduire 
e nombre de la nu
léosynthèse primordiale etplus exa
tement de l'abondan
e de 4He à l'instant où le proton et le neutron sedé
ouplent des intera
tions faibles. En e�et l'abondan
e d'hélium est fon
tiondu rapport � du nombre de baryons au nombre de photons, lui-même fon
tiondu nombre de familles de neutrinos. La 
onjon
tion des valeurs de � favoriséespar les quantités observées de 3He, 7Li et D, ave
 l'abondan
e de 4He favorise2, plut�t 3 et en tous 
as moins de 4 familles de neutrinos.� Le mystère sur le nombre de familles de neutrinos est levé par la pré
ision desmesures e�e
tuées au LEP sur la masse du Z et sur sa durée de vie. Le Z estsus
eptible de se désintégrer en une paire de ��. Plus le nombre de famillesaugmente et plus la durée de vie du Z diminue. Or en vertu du prin
ipe d'in-
ertitude on a la relation �:� = ~où � est le temps de vie moyen de la parti
ule et � sa largeur naturelle. Aussi, enobservant la distribution du nombre d'événements mesurée au LEP en fon
tionde l'énergie initiale autour du pi
 
orrespondant à la masse du Z (91; 2 GeV),on a

ède aisément à sa durée de vie. En 1992 le 
hi�re o�
iel était de 3; 02�0; 04 familles de neutrinos ayant une masse inférieure à MZ=2. Aujourd'hui lesmesures se sont en
ore a�nées et le nombre de familles de neutrinos établi parle LEP est de 2; 99� 0; 01.Malgré 
es su


ès, de nombreux mystères entourent en
ore les neutrinos (masse,nature). Ces interrogations fondamantales ont d'importantes 
onséquen
es et pour-raient bien aider à mieux 
omprendre, non seulement le devenir, mais la nature del'Univers. Une displine ré
ente, l'�astronomie neutrino�, est en voie d'apporter sapropre 
ontribution à 
ette tâ
he immense. Ses enjeux sont résumés dans le para-graphe suivant.



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 171.2 Astronomie ave
 des neutrinosObserver le 
iel à haute énergie et sur des distan
es 
osmologiques exige que lesmessagers de l'observation aient des propriétés bien spé
i�ques que seuls les neutrinospossèdent.Pourtant le photon a toujours 
onstitué pour les astronomes un intermédiaire pri-vilégié et irremplaçable. Il a permis de faire des dé
ouvertes majeures sur plus de18 ordres de grandeur tout au long du spe
tre éle
tromagnétique. A haute énergie(�TeV), il a ré
emment 
onduit à la mise en éviden
e de phénomènes parmi les plusviolents de l'Univers et en
ore mal 
ompris : l'observation de sursauts gamma, la pro-bable présen
e de trous noirs supermassifs au sein de 
ertaines galaxies, la diversitédes pulsars et des quasars... Mais plus les énergies mises en jeu sont importantes etplus le potentiel d'observation des photons diminue. Ce phénomène s'explique parl'intera
tion des photons ave
 la matière interstellaire (gaz, poussière...), sur le fondmi
ro-onde, relique du �big-bang�, sur le fond infra-rouge (résidu de la formation desgalaxies), ainsi que sur le fond radioéle
trique. Ce phénomène appelé e�et �GZK�(Greisen-Zatsepin-Kuz'min) [7, 8℄ est illustré �gure 1.2.A titre indi
atif, un photon 
 de 1 TeV, peut di�
ilement provenir d'une sour
ed'éloignement supérieur à 700Mp
 2. La distan
e minimale est atteinte aux alentoursdu PeV : le libre par
ours moyen n'est alors que de l'ordre des dimensions de la ga-laxie3 ! Les observations en rayons 
 de haute énergie se 
antonnent don
 à des zonesrelativement pro
hes de l'Univers. En outre, à 
ause de l'absorption par la matière,les photons ne permettent pas l'exploration des milieux denses (don
 opaques). Pour
ontourner 
es obsta
les, il faut utiliser des messagers interagissant peu.Une autre possibilité est o�erte par les rayons 
osmiques hadroniques. Mais les parti-
ules 
hargées sont déviées par les 
hamps magnétiques gala
tique et extragala
tique,
e qui emphê
he de 
onnaître la dire
tion de la sour
e observée. L'in�uen
e des 
hampsmagnétiques devient négligeable aux énergies extrêmes (& 1020 eV), mais se pose alorsde nouveau le problème de l'e�et GZK qui réduit le 
hamp d'observation. Par ailleurs,si à ultra-haute énergie, la traje
toire d'un proton est globalement re
tiligne, le tempsde par
ours des parti
ules, lui, ne peut être 
onnu ave
 pré
ision, 
e qui empè
he parexemple de 
onfronter les observations ave
 les données re
ueillies auprès d'autresexpérien
es et de faire des 
orrélations ave
 d'autres messagers. Il faudrait pour 
elaune parti
ule neutre. Le neutron n'est pas un 
andidat satisfaisant dans la mesureoù son temps de vie (� 15 minutes pour un neutron au repos) est trop 
ourt pourqu'il puisse par
ourir de longue distan
e : à titre d'exemple, un neutron de 1020 eVne par
ourt qu'environ 1 Mp
.En somme, l'astronomie de haute énergie requiert, pour sonder l'Univers sur degrandes distan
es, des messagers neutres pour préserver la dire
tionnalité, et interagis-21 p
 = 3; 262 ann�ees� lumi�ere = 3; 0856� 1016 m = 206265 unités astronomiques3Cette e�et maximum 
orrespond au seuil de 
réation de paires e+e� d'un photon de hauteénergie sur un photon de 2; 7 K
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Fig. 1.2: Illustration de l'e�et �GZK� : les 
ourbes en trait plein représentent la lon-gueur d'intera
tion sur les fonds 
osmologiques (infra-rouge, mi
ro-onde et radio),d'un photon en fon
tion de son énergie. Les 
ourbes en pointillés 
on
ernent l'inter-a
tion de protons : à plus basse énergie, les phénomènes de 
réation de paires (e+ e�)dûs aux 
hamps magnétiques de l'Univers dominent, tandis qu'à plus haute énergie
'est l'intera
tion sur le 
orps noir qui 
ontraint le libre par
ours moyen. Pour �xerles idées, les distan
es à des objets 
onnus sont indiquées sur l'é
helle de droite. Lalimite sur le dé
alage spe
tral z 
orrespond à la limite de validité de la 
orrespondan
elinéaire entre le dé
alage spe
tral et la distan
e. Au delà, il faut tenir 
ompte de la
ourbure du 
ontinuum espa
e-temps.



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 19sant faiblement de façon à favoriser l'exploration des régions denses, et éloignées. Leneutrino est un 
andidat naturellement adapté : il permet ainsi d'ouvrir une nouvellefenêtre d'observation sur l'Univers (ave
 le potentiel de dé
ouverte que 
ela suppose)représentée s
hématiquement sur la �gure 1.3
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Télescopes à neutrinosFig. 1.3: Panorama des messagers permettant de sonder l'Univers sur de grandesdistan
es, en fon
tion de l'énergie. Les neutrinos sont présents partout, et, sur touteune zone du spe
tre, ils sont les seuls à permettre des observations astronomiques.1.2.1 Rayons 
osmiquesLes rayons 
osmiques primaires 
onstituent un �ux isotrope de noyaux atomiqueset de parti
ules élémentaires qui bombardent l'atmosphère terrestre au rythme d'en-viron 1000 par mètre 
arré et par se
onde. Lorsque 
es parti
ules pénètrent l'atmo-sphère et entrent en 
ollision ave
 les noyaux d'azote et d'oxygène, elles produisentdes générations su

essives de parti
ules se
ondaires, déte
tables au sol.Le spe
tre en énergie des parti
ules observées (�gure 1.4), qui s'étend sur une trèsgrande gamme et varie sur plus de 23 ordres de grandeur est 
ara
térisé par une loide puissan
e d'indi
e spe
tral 
 :I(E) = dN(E)dE / E�
 o�u 
 ' 8<: 2; 7 pour E < E13; 0 pour E1 < E < E22; 7 pour E > E2 (1.2)On observe expérimentalement deux 
hangements d'indi
e spe
tral. Le premier sur-vient aux alentours de 1015 eV (E1) et est nommé �genou�, tandis que le se
ondintervient à environ 1019 eV (E2) et est appelé �
heville� (voir aussi �gure 1.10 pourun s
héma plus expli
ite de 
es appellations).
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Fig. 1.4: Spe
tre des rayons 
osmiques [9℄ (toutes parti
ules) en é
helle log� log. Laligne droite en pointillés représente un spe
tre en E�3 pour �xer les idées. Les donnéesexpérimentales proviennent des expérien
es : LEAP, Proton, Akeno, AGASA, �y'seyes, Averah park, Yakutsk.



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 21La mise en éviden
e des rayons 
osmiques de plus de 1015 eV a été établie, via l'ob-servation des grandes gerbes atmosphériques, en 1938 par P. Auger et R. Maze. Il estgénéralement admis que les parti
ules d'énergie inférieure au �genou� sont d'originegala
tique tandis qu'au-delà de la �
heville� les parti
ules sont de provenan
e extra-gala
tique. La valeur la plus élevée (3:0) de l'indi
e spe
tral pourrait être due auxrayons 
osmiques qui se libèrent du 
hamp magnétique gala
tique.A plus basse énergie, la 
omposition des parti
ules primaires est relativement bien
onnue. Entre le TeV et le PeV, elle est d'environ [10℄ :� 50% de protons,� 25% de parti
ules �,� 13% de C, N, O,� 13% de fer,� < 1% d'éle
trons,� � 0:1% de photons.A plus haute énergie, seule l'énergie totale de la gerbe peut être re
onstruite et la
omposition initiale est di�
ile à déterminer. Les ré
entes observations font état d'un
hangement dans la 
omposition massique des éléments entre 1017 et 1018 eV ; tendantainsi à montrer que les parti
ules présentes au-delà de la �
heville� sont vraisembla-blement des protons d'origine extragala
tique [11℄. Ce
i d'autant que la 
omposanterégulière du 
hamp magnétique gala
tique 
ourbe la traje
toire des rayons 
osmiquesde sorte que le rayon de gyration d'une parti
ule de 
harge Ze est donné par :� ' 102 EZB (1.3)où � s'exprime en kp
, E en unité de 1020 eV, et B en �G4. Il en dé
oule qu'auxgrandes énergies (E > 1019 eV), les rayons de 
ourbure deviennent supérieurs auxdimensions 
ara
téristiques de la galaxie (10 kp
) : les parti
ules s'é
happent et nepeuvent être observées à l'intérieur de la galaxie. En 
e sens les observations au delàde la 
heville serait d'origine extragala
tique.Une autre interrogation majeure réside dans les mé
anismes d'a

élération desparti
ules. En deça du �genou�, on parvient à expliquer les données expérimentalespar l'a

élération, via le mé
anisme de Fermi du 1er ordre [12℄ de parti
ules 
hargéespar des ondes de 
ho
s répétitives sur des objets magnétisés tels que des plasmasrelativistes. Mais 
e mé
anisme ne peut parvenir à expliquer les parti
ules observéesà des énergies ma
ros
opiques5.Les nouveaux projets de téles
ope, 
omme le projet au sol Auger [13℄ et le projetde satellite EUSO [14℄, qui devraient voir le jour dans les années à venir devraientaider à lever le voile sur 
es questions en
ore très mystérieuses. De même, l'analyse de4Dans la voie la
tée, le module du 
hamp magnétique vaut environ 3�G, les dire
tions sontdésordonnées. Le module du 
hamp intergala
tique est inférieur 1 nG5A 
e jour, l'événement le plus énergétique a été observé par le téles
ope Fly's eye. Son énergieest estimée à 3� 1020 eV ' 50 J.



22 Neutrinos astrophysiquesla 
ontribution de neutrinos de haute énergie au �ux des parti
ules 
osmiques devraitpermettre d'é
lairer nos 
onnaissan
es sur les mé
anismes d'a

élération et les sour
esde produ
tion de 
es rayons 
osmiques.1.2.2 Mé
anismes de produ
tionLes mé
anismes sus
eptibles de produire des neutrinos de haute énérgie sont tou-jours des pro
essus hadroniques : un proton de haute énergie interagit ave
 une parti-
ule 
ible de plus faible énergie (un noyau ou un photon), 
e qui engendre des mésons(en majorité des pions) dont les produits de désintégration libèrent des neutrinos. Cemé
anisme est s
hématisé par les réa
tions 
i-après :p=A+ p=
 �! �0#
 + 
 + �+#�+ + ��#e+ + �e + �� + ��#�� + ��#e� + �e + �� + :::
Ce mé
anisme requiert généralement la présen
e de 
hamps magnétiques intensessus
eptibles de piéger les parti
ules a

élérées (éle
trons, protons, ions) dans des zonesde 
on�nement. Les éle
trons perdent leur énergie par rayonnement syn
hrotron etproduisent ainsi des photons de basse énergie qui 
onstituent alors une 
ible pour lesprotons de haute énergie. Les réa
tions photo-hadroniques né
essitent de fran
hir un
ertain seuil (le seuil de produ
tion d'un pion par un proton sur un photon de 3 keVest de l'ordre de 100 TeV) ; les pions produits sont don
 quasiment au repos dans leréférentiel du plasma de parti
ules, souvent ultra-relativiste.Le �ux de neutrinos issus de 
es désintégrations peut être dé
rit par la relation [12℄ :dN�dE� = I(E�)1� ZNN  1:0 + A�;�1 +B�;�(
os �)E��
� + 0:635 AK;�1 +BK;�(
os �)E��
K +X!(1.4)où � I représente le �ux de parti
ules primaires,� � est leur angle d'in
iden
e (par rapport à la 
ible),� A, B et ZNN sont des 
onstantes 
ara
téristiques des intera
tions et dépendantesdu spe
tre initial.Les 
ontributions les plus importantes de l'équation 1.4 proviennent de la désintégra-tion des pions et des kaons. Le terme X rend 
ompte de la désintégration des mésonsde saveurs lourdes.Le rapport des �ux de neutrinos ���+�� et de photons �
 est variable suivant les
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ontraintes 
inématiques et la densité de la 
ible. Les simulations permettent d'abou-tir, indépendamment de l'énergie, à la relation :���+�� = A�
 (1.5)où A � 0; 5 dépend de l'indi
e spe
tral initial [15℄. La relation 1.5 peut être utiliséepour estimer les �ux de neutrinos attendus par extrapolation des données des 
ata-logues d'observation en photons.Lorsque les pions se désintègrent, ils libèrent ainsi des parti
ules de très haute éner-gie. Les photons issus de la désintégration des �0 ne peuvent pas tous s'é
happer (leplasma est opaque pour les photons de haute énergie), tandis que les neutrinos selibèrent presque sans 
ontraintes. C'est pourquoi, si l'opa
ité de la sour
e n'est pas
onvenablement traitée, normaliser les �ux de neutrinos prédits sur la base des obser-vations de photons de haute énergie pourrait, dans 
ertains 
as, revenir à sous-estimerla 
ontribution réelle des neutrinos.En supposant que les photons de haute énergie 
réés par les pro
essus photo-hadroniques soient à l'origine du fond di�us de photons extragala
tiques de hauteénergie, on peut �xer des limites supérieures sur le �ux de neutrinos asso
iés [16℄.De même, on peut supposer que les rayons 
osmiques de très haute énergie sont pro-duits par 
e même pro
essus et �xer également des limites supérieures sur les �ux deneutrinos. Mais 
es limites sont pour le moment très 
ontroversées. Nous y revenonsau paragraphe 1.2.4. Auparavant, il 
onvient de 
iter les objets les plus fréquemmentévoqués pouvant produire des neutrinos de haute énergie.1.2.3 Les sour
es potentiellesSour
es gala
tiquesVestiges de supernovae Le phénomène de la supernova est rare ; il ne se produitdans une galaxie qu'une à deux fois par siè
le. Il s'agit de l'explosion spe
ta
ulaired'une étoile, qui libère alors une quantité d'énergie de l'ordre de 10% de la luminositétotale de la galaxie. Dans notre voisinage immédiat, les deux 
as les plus 
onnussont le Crabe dont l'explosion, survenue en 1054, a été rapportée dans les é
rits desastronomes 
hinois, et beau
oup plus ré
emment SN 1987A. Lors de l'explosion6,une importante quantité de matière est libérée (eje
ta). Les ondes de 
ho
 asso
iéesa

élèrent les parti
ules jusqu'à des énergies de l'ordre du PeV en suivant le mé
anismede Fermi du premier ordre, de sorte que les supernovae sont fréquemment évoquées
omme les sour
es prin
ipales de rayons 
osmiques jusqu'au �genou�. De même ellessont a l'origine de rayons gamma de haute énergie [20℄ et pourraient être à l'origine6Les téles
opes à neutrinos ont un seuil en énergie trop haut pour observer les tra
es de neutrinosissus de l'explosion elle-même de l'étoile. Néanmoins, l'observation, en 
orrélation ave
 plusieurs dé-te
teurs, d'un ex
ès sur la majorité des 
ellules élémentaires du déte
teur, des taux de 
omptage (dûsà la lumière T
herenkov émise 
onsé
utivement à l'intera
tion de neutrinos éle
troniques) pourrait,
omme 
e fut le 
as pour SN 1987A, signer l'explosion [17, 18, 19℄



24 Neutrinos astrophysiquesd'un �ux déte
table de neutrinos [21℄.Le rapport du �ux de neutrinos au �ux de photons ���+���
 dépend de l'indi
e spe
tralasso
ié au �ux de photons. Son estimation varie entre 0; 4 et 0; 9. Pour la nébuleusedu Crabe, par exemple, le �ux de neutrinos induits par intera
tion p � p, au dessusd'un seuil d'énergie E, et pour un spe
tre de proton dans l'eje
ta / E�2;2p , peuts'é
rire [22℄ : �� � 8; 3� 10�13� ETeV ��1:2 
m�2 s�1
e qui pourrait impliquer, pour un téles
ope d'une surfa
e de déte
tion de l'ordre de1 km2, un taux d'événements 
ompris entre 1 et 30 par an (selon la valeur de l'indi
espe
tral).D'autres mé
anismes, asso
iés aux jeunes supernovae, sont su
eptibles d'aboutir àl'émission de neutrinos. Dans 
ertains 
as, en e�et, après l'explosion, l'étoile terminesa vie sous forme de pulsar (souvent une étoile à neutrons) au sein de la nébuleuse(
'est la 
as du Crabe), engendrant alors un puissant 
hamp magnétique (B � 1012 G).Les noyaux libérés par l'explosion peuvent alors se désintègrer par intera
tion ave
le 
hamp magnétique et 
onduire à des neutrons qui s'é
happent de la 
oquille et sedésintègrent en protons produisant, par le mé
anisme exposé au paragraphe 1.2.2, un�ux de photons et de neutrinos observables. La 
ourbe étiquetée �jeune SNR� de la�gure 1.8 est un exemple de prédi
tion de �ux de neutrinos pour une sour
e lo
aliséeà 10 kp
 (le 
rabe se situe à 2 kp
), 0,1 année après l'explosion, et pour une périodede pulsation de 5 ms [22℄.

Fig. 1.5: Exemple de système binaire ave
disque d'a

rétion. Généralement, 
e disquese forme autour d'un objet 
ompa
t plusmassif. L'étoile 
ompagnon, de masse infé-rieure, est attirée vers l'objet 
ompa
t jus-qu'à 
e que son atmosphère soit happée et
ommen
e à former le disque.

Systèmes binaires D'autres objetsgala
tiques pourraient être à l'originede neutrinos de très haute énergie.C'est le 
as des systèmes binaires émet-tant du rayonnement X. Il s'agit làd'un objet 
ompa
t (le plus souvent uneétoile à neutrons ou un trou noir) àl'origine d'un 
hamp magnétique, bienplus important que le 
hamp magné-tique interstellaire, et d'une étoile 
om-pagnon lui transférant une importantequantité de masse, faisant ainsi naîtreun disque d'a

rétion (�gure 1.5). Lesprotons a

élérés peuvent ainsi entreren 
ollision ave
 les 
ibles que 
onsti-tuent le disque lui-même ou l'étoile
ompagnon, libérant alors des neutri-nos et des photons. Au début des an-nées 80, des 
 très énergétiques (1014



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 25eV) ont en e�et été déte
tés en provenan
e des systèmes binaires �Cygnus-X3� [23, 24℄et �Her
ule-X1 �.Pour expliquer l'a

élération des protons à de hautes énergies, il existe plusieurs hy-pothèses :� l'une repose sur la 
onversion de l'énergie libérée par l'a

rétion (grâ
e à ladi�éren
e de vitesse entre l'étoile à neutron et le disque d'a

rétion) en énergie
inétique. L'idée générale est la suivante : les lignes de 
hamp inter
eptent ledisque d'a

rétion, donnant ainsi naissan
e à un 
hamp éle
trique ~E / ~v ^ ~B,
e qui 
onférerait aux parti
ules 
hargées une énergie au delà de 1016 eV. Cemodèle est 
onnu sous le nom de mé
anisme de dynamo [25℄.� d'autres s'a�ran
hissent du disque d'a

rétion dont la formation peut, dans
ertains 
as, être empê
hée par le vent violent de parti
ules provenant de l'étoileà neutrons : 
e même vent peut être à l'origine de 
ollisions ultra-énergétiquesave
 l'atmosphère de l'étoile 
ompagnon par exemple, et de 
e fait engendrerdes parti
ules aux énergies qui nous intéressent.Régions denses De manière générale, toutes les régions denses de la ga-laxie sont des sour
es potentielles de neutrinos de hautes énergie puisqueles rayons 
osmiques peuvent y interagir (intera
tion p � p) et dé
len-
her les 
as
ades d'intera
tions se
ondaires aboutissant aux neutrinos.
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Fig. 1.6:Neutrinos issus de l'intera
-tion des rayons 
osmiques sur des ré-gions denses de la galaxie (Soleil [27℄,plan gala
tique [28℄) et sur le rayon-nement fossile [29℄. Le �ux des neu-trinos atmoshériques est égalementreprésenté [30℄.

Deux sour
es requièrent une attention par-ti
ulière :� le Soleil, d'une part, a fait l'objet de plu-sieurs 
al
uls aboutissant à une prédi
-tion du �ux de neutrinos ave
 [26℄ ousans [27℄ os
illations de neutrinos. Unexemple de �ux est montré �gure 1.6.Il se fonde sur l'intera
tion des parti-
ules 
osmiques ave
 l'atmosphère so-laire et tient également 
ompte de l'ab-soption des neutrinos dans les régionsdenses du Soleil. Pour des énergies su-périeures à 100 GeV, il est raisonnablede faire l'hypothèse ��� / E�
�� ave
1:75 < 
 < 2:45 ; l'in
ertitude étantessentiellement due aux �u
tuations du
hamp magnétique solaire. Même si lavaleur la plus faible semble être plus vo-lontiers a

eptée [31℄, toute la gammereste 
ompatible ave
 les obervations deEGRET et la limite fournie sur le �uxde rayons gamma en provenan
e du So-



26 Neutrinos astrophysiquesleil [32℄.� le 
entre gala
tique, d'autre part, visible uniquement dans l'hémisphère sud. Ene�et, le spe
tre de rayons gamma (> 1 GeV) semble dominé par les photonsissus de la désintégration des �0 produits par l'intera
tion des rayons 
osmiquesave
 le milieu interstellaire. Le signal attendu, qui est fon
tion de l'épaisseur dela 
olonne-
ible, a été estimé à partir de la méthode exposée dans le manuel [12℄et en prenant pour hypothèse un �ux 
onstant sur le disque gala
tique et unindi
e spe
tral équivalent à 
elui mesuré lo
alement [28℄ (voir aussi �gure 1.6).En suivant le même raisonnement, il 
onvient de 
iter également les neutrinos issus del'intera
tion des rayons 
osmiques sur les fonds 
osmologiques. Il ne s'agit plus i
i desour
es gala
tiques, ni de sour
es lo
alisées, mais d'un fond di�us isotrope. Plusieursprédi
tions sont représentées sur la �gure 1.6.Sour
es extragala
tiques
Jet
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rayons gamma

~10
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γ
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Riley II 


Radio-quasar

Fig. 1.7: Classi�
ation des di�érents typesde noyaux a
tifs de galaxie en fon
tion deleur intensité et de la ligne de visée de l'ob-servateur.

Noyaux a
tifs de galaxie (AGNpour �A
tive Gala
ti
 Nu
lei�)Ces galaxies d'un nouveau type ont étédé
ouvertes en 1963 grâ
e à leur émis-sion radioéle
trique. Elles sont impos-sibles à distinguer des étoiles sur les
li
hés du 
iel. C'est pourquoi nombred'entre elles ont été appelées des qua-sars (pour �quasi-stellar sour
es�). Dansle domaine des ondes radio, elles se 
a-ra
térisent par une émission très intenseen provenan
e d'une région très lo
ali-sée au 
entre des galaxies. Il est aujour-d'hui admis que se trouve dans 
ette ré-gion un trou noir supermassif (de masse104 à 1010 fois la masse du Soleil). Les ex-trêmes luminosités observées (1042 à 1048erg.s�1 [33℄) seraient dues à l'a

rétion dematière autour de 
e trou noir. Grâ
e à
es luminosités intrinsèques très grandes,qui en font les objets les plus puissants del'Univers, on peut déte
ter les AGN à desdistan
es bien plus grandes que les autresgalaxies : les dé
alages spe
traux mesu-rés sont souvent plus grands que l'unité.A la perpendi
ulaire du plan d'a

rétion,un jet de parti
ules intense et variableest expulsé, qui peut produire des émis-



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 27sions de photons très énergétiques dans le domaine gamma. Les AGN pro
hes Mkr501 et Mkr 421 (de dé
alage spe
tral respe
tif z = 0; 034 et z = 0; 031) ont parexemple été observés par les téles
opes T
herenkov au sol à plusieurs dizaines deTeV [34, 35, 36, 37℄. Lorsque les jets sont orientés vers l'observateur, 
omme pour 
esexemples, on parle alors de �blazar�. La terminologie des noyaux a
tifs de galaxie estassez 
omplexe ; elle dépend entre autres de la dire
tion de visée de l'observateur parrapport au disque d'a

rétion et de l'intensité de l'émission. Néanmoins des tentativesd'uni�
ation de 
es objets ont été entreprises. Un résumé est illustré �gure 1.7. Lesnoyaux a
tifs de galaxie 
onstituent une des sour
es extragala
tiques les plus pro-metteuses quant à l'emission de rayons 
osmiques et de neutrinos de haute énergie.Leur étude est d'autant plus importante que les mé
anismes sous-ja
ents d'a

élé-ration sont en
ore peu 
onnus et ne sauraient re�éter pour le moment une théorie
onsensuelle. Certains modèles favorisent des mé
anismes de produ
tion hadroniquesimilaires à 
eux dé
rits au paragraphe 1.2.2, tandis que d'autres ne mettent en jeuque des pro
essus éle
tromagnétiques. La produ
tion de neutrinos par les modèles ha-droniques pourrait avoir lieu soit dans les jets [38, 39, 40℄ soit au 
oeur de l'AGN [41℄.Des hypothèses di�érentes fournissent des prédi
tions variant sur plusieurs ordresde grandeur. Les données 
 (et les 
ontreparties X ou visible) a
tuellement dispo-nibles ne permettent pas de tran
her entre 
es modèles, ni même de distinguer uneprodu
tion hadronique d'une produ
tion éle
tromagnétique (voir par exemple les in-terprétations des émissions 
orrélées en X et en 
 de Mkr 501 [42, 43℄). En e�et, lesré
entes observations établies ave
 les téles
opes au sol sont 
ompatibles ave
 une pro-du
tion entièrement éle
tromagnétique dûe aux éle
trons a

élérés par le trou noir :à basse énergie, les émissions pourraient être attribuées au rayonnement syn
hrotrondes éle
trons, à plus haute énergie, 
'est par e�et �Compton inverse�7 qu'on pourraitexpliquer les observations.Il va sans dire que l'indi
ation la plus 
onvain
ante permettant de disso
ier les deuxmodèles sera donnée par l'observation ou non d'un �ux de neutrinos asso
ié.Phénomènes inattendusL'observation du 
iel sur toutes les longueurs d'onde du spe
tre éle
tromagnétiquea permis d'a�uter notre 
onnnaissan
e des objets 
osmiques qui nous entourent, maiselle a surtout été la sour
e de dé
ouvertes inattendues. L'observation du 
iel en mi
ro-ondes a, par exemple, abouti de façon fortuite à la dé
ouverte du rayonnement fossile(1965). En radio, 
e sont les radio-galaxies (1966) puis les pulsars (1968) qui ontété dé
ouverts, tandis que l'observation en rayons gamma a permis la mise en évi-den
e des sursaut gamma (voir le 
hapitre 4 pour plus de détails sur les 
ir
onstan
esde 
ette dé
ouverte). Compte-tenu du potentiel de dé
ouverte des neutrinos de hauteénergie (s
hématisé �gure 1.3), on peut paradoxalement s'attendre à observer des phé-7Réa
tion inverse de l'e�et Compton. Les éle
trons de haute énergie entrent en 
ollision ave
les photons mous (issus du syn
hrotron de 
es mêmes éle
trons), leur fournissant ainsi une énergiesupérieure.
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Fig. 1.8: Flux de neutrinos issus desour
es pon
tuelles identi�ables en tantque telles. Sont représentés le 
entre ga-la
tique (CGA [44℄), le Soleil [27℄, lagalaxie 3C273 [45℄, le Crabe [22℄, et un�ux générique de neutrinos issus d'unejeune supernova [22℄.
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Fig. 1.9: Flux di�us de neutrinos is-sus de galaxies à noyaux a
tifs. les réfé-ren
es de 
ha
un des �ux présentés sontdonnées dans le texte. Le �ux de neutri-nos atmosphériques est donné par [30℄.
nomènes inattendus, 
e qui 
onstitue une motivation suplémentaire à la 
onstru
tionde téles
opes à neutrinos 
osmiques.1.2.4 Limites supérieures sur les �ux de neutrinos ?Les observations a
tuelles des �ux de rayons 
 de haute énergie (EGRET, E
 >MeV) et de rayons 
osmiques (�gure 1.10) permettent d'établir des limites supérieuressur les �ux de neutrinos issus de sour
es di�uses 
omme les galaxies à noyaux a
tifsou les sour
es de sursauts gamma.Le spe
tre observable de rayons 
osmiques fournit généralement la limite la plusrestri
tive. Ré
emment Waxman et Bah
all [46℄ (WB) ont établi sur 
e mode unelimite qu'ils 
onsidèrent indépendante des modèles. Cette limite, si elle est valide,pourrait ex
lure la plupart des modèles présentés au paragraphe 1.2.3. En parti
ulier,elle impliquerait que les pro
essus hadroniques (dé
rits au paragraphe 1.2.2) ayant lieudans les jets des noyaux a
tifs de galaxie ne sont pas à l'origine du fond di�us gammaobservé, et par 
onséquent que les �ux de neutrinos établis sur 
es observations sontsurestimés. Mais 
ette limite n'est pas 
onsensuellement a

eptée [47℄. Un large débatest ouvert, et plusieurs limites di�érentes (sur plus de deux ordres de grandeurs) sont



1.2 Astronomie ave
 des neutrinos 29

Fig. 1.10: Spe
tre des rayons 
osmiques au delà du genou. La droite en pointillésreprésente la quantité maximale de protons dans le spe
tre des rayons 
osmiques,d'après les travaux de Mannheim et al. [49℄. Elle 
orrespond à l'équation 1.7.proposées.Dans tous les 
as les limites sont établies en utilisant les hypothèses suivantes :1. Ce sont les neutrons, non prisonniers des 
hamps magnétiques, qui s'é
happentdes zones de 
on�nement des sour
es et se 
onvertissent en protons observables(�r
(E)) par désintégration � ;2. Les 
hamps magnétiques qui règnent dans l'Univers n'ont pas d'in�uen
e sur le�ux de protons observés à haute énergie ;3. Le spe
tre des rayons 
osmiques (protons) extra-gala
tiques inje
tés par lessour
es suit une loi de puissan
e (spe
tre / E��).4. Le spe
tre doit être ensuite normalisé au moyen des observations expérimentales.La première hypothèse n'est généralement pas 
ontestée, même si les di�érents au-teurs mettent en garde sur ses impli
ations : 
ertaines sour
es pourraient être opaquesaux rayons 
osmiques et par là-même induire des �ux de neutrinos bien supérieursaux limites présentées. C'est pourquoi Mannheim, Protheroe et Ra
hen [49℄ (MPR)fournissent une large bande pour limite supérieure sur le �ux de neutrinos en jouantsur l'opa
ité aux neutrons de la sour
e, et donnent également une limite établie surla base des observations des satellites gamma.La se
onde hypothèse est également 
ommune aux limites de WB et MPR. Cepen-dant, 
es derniers pré
isent que pour des énergies inférieures à � 108 GeV l'in�uen
edes 
hamps magnétiques sur des grandes distan
es pourrait jouer un r�le plus im-portant, du fait des pertes en énergie des protons. Les observations s'en trouveraientbiaisées et les �ux de neutrinos augmentés.



30 Neutrinos astrophysiquesEn�n, la troisième hypothése est la plus 
ontroversée. Mannheim, Protheroe et Ra-
hen repro
hent à Waxman et Bah
all d'utiliser un spe
tre parti
ulier en E�2, quiselon eux s'applique sans doute aux objets de plus basse luminosité de type BL la
er-tae 
omme Mkr 501, mais sans doute pas à toutes les sour
es. C'est pourquoi MPRpréfèrent un spe
tre établi à partir de l'hypothèse 1 et qui se traduit par la relation :���(E) / A�r
(E=�) (1.6)où A et � dépendent des fa
teurs de 
onversion de l'énergie des protons primaires enneutrons et neutrinos et de la densité de photons-
ibles dans les sour
es, qui varieave
 l'énergie 
omme n(E) / E���1 ( � étant généralement pris égal à 1 pour lesgalaxies à noyaux a
tifs et nul pour les sour
es de sursauts gamma.)Le quatrième point di�ère également entre WB et MPR. Les premiers normalisentleur spe
tre en E�2 en utilisant les données disponibles au delà de 1010 GeV 8 for-mulant ainsi l'hypothèse que toutes les sour
es sus
eptibles de produire des neutrinosémettent des rayons 
osmiques jusqu'à 
es énergies extrèmes [48℄, tandis que les se-
onds préfèrent étendre la normalisation sur plusieurs ordres de grandeur à plus basseénergie. Le spe
tre utilisé (valable pour 3� 106 < E (GeV) < 1012) :Np;obs = 0; 8� � EGeV��2;75 
m�2 s�1 sr�1GeV�1 (1.7)est représenté en pointillés sur la �gure 1.10.Les limites supérieures sont représentées �gure 1.11. Ces dis
ussions autour deslimites supérieures théoriques soulignent largement l'importan
e de la 
onstru
tionde téles
opes à neutrinos pour obtenir de véritables valeurs expérimentales qui per-metteront de valider ou d'in�rmer les hypothèses de départ.1.2.5 Physique exotiqueD'autres types de sour
es de neutrinos de très haute énergie, 
omme les défauts to-pologiques, peuvent être pris en 
ompte. Engendrés par la transition de phase brisantla symétrie intervenue lors de l'Univers primordial, 
es défauts topologiques peuventêtre de natures diverses : monop�les magnétiques ou en
ore 
ordes 
osmiques.Di�érents modèles ont été proposés pour expliquer la présen
e d'un �ux de neutrinosasso
iés à 
es hypothétiques sour
es. Les 
ordes 
osmiques peuvent par exemple perdreleur énergie par émission d'ondes gravitationnelles ou bien en
ore s'e�ondrer sur elles-mêmes. Ces pro
essus engendrent l'emisson de parti
ules A supermassives (jusqu'à1016 GeV=
2) se désintégrant rapidement en leptons et en quarks et produisant ainsipar émission se
ondaire un �ux de neutrinos d'énergie typique � mA [51, 52, 53℄.8Waxman et Bah
all partent d'un taux de produ
tion lo
al (z = 0) d'énergie de1044 erg Mp
�3 an�1 et le font évoluer ave
 le dé
alage spe
tral de manière à obtenir une limiteminimale, à partir de laquelle ils dérivent leur limite sur le �ux de neutrinos.
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W et B

MPR (tranparent)

MPR (opaque)

Atmosphériques

Fig. 1.11: Limites supérieures sur les �ux de neutrinos induits par les sour
es detype � Noyaux a
tifs de galaxie�. La limite la plus restri
tive est 
elle de Waxman etBah
all. Les autres limites sont 
elles de Mannheim et al. La limite en E�2 (opaque)est obtenue à partir de la normalisation sur les observations de rayons gamma. Elleest valable pour les sour
es opaques aux neutrons et don
 aux rayons 
osmiques. Lebruit de fond atmosphérique est également représenté [50℄.1.3 Etudes 
omplémentaires annexesLes études astrophysiques 
onstituent la motivation s
ienti�que prin
ipale à la
onstru
tion de téles
opes à neutrinos de haute énergie. D'autres thèmes s
ienti�quespeuvent néanmoins être abordés. A plus basse énergie (10 . E . 100 GeV) enparti
ulier, la déte
tion de neutrinos pourrait permettre la re
her
he indire
te dematière noire non baryonique, qui reste un thème 
her à l'astrophysique, et l'étudedes paramètres d'os
illation des neutrinos atmosphériques, thème plus spé
i�que à laphysique des parti
ules. Ces deux sujets plus annexes sont présentés brièvement i
i.
1.3.1 Matière noire non baryoniqueLa densité d'énergie présente dans l'Univers est représentée par le paramètre 
os-mologique 
 dé�ni 
omme : 
 = ��
 (1.8)



32 Neutrinos astrophysiquesoù � est la densité moyenne de l'Univers et �
 la densité 
ritique9. Les observationsdes dé
alages spe
traux des objets 
osmiques montrent que l'Univers poursuit a
-tuellement une phase d'expansion 
onsé
utive à l'explosion initiale (�big-bang�), etque 
ette expansion 
ontinue de s'a

élérer [54℄. Mais 
ette expansion va-t-elle 
esseret s'inverser ou bien perdurer indé�niment ? La réponse à 
ette question se trouveintrinsèquement reliée au paramètre 
 :� 
 < 1 implique un �Univers ouvert� toujours en expansion ;� 
 > 1 dé
rit au 
ontraire un �Univers fermé� se terminant par une implosion�nale (�big-
run
h�) par a

rétion ;� 
 = 1 représente en�n un �Univers plat�.Les 
onnaissan
es a
tuelles favorisent la troisième solution pour plusieurs raisons.D'abord, à 
ause des observations [55℄ des anisotropies du fond 
osmologique de pho-tons à 2; 7 K qui donnent 
 = 1; 07� 0; 06. D'autre part, la théorie de l'infation, quirésout par ailleurs d'autres problèmes, prédit également une valeur de 
 unitaire.

Fig. 1.12: Indi
ation de la présen
e de ma-tière noire, à plusieurs é
helles, par la valeurdu paramètre 
osmologique 


Or toutes les observations dontnous disposons aujourd'hui imposentà la matière présente dans l'Universune 
ontribution 
m � 0; 3 (in
luantl'énergie des fonds 
osmologiques) àla densité d'énergie totale, largementinsu�sante à reproduire 
 = 1 (�-gure 1.12). Le 
omplément serait sousforme d'énergie du vide (en introdui-sant la 
onstante 
osmologique d'Ein-stein 
�) : 
 = 
m + 
� (1.9)La dispersion des vitesses desgalaxies de 
ertains amas (
ommeComa [56℄) indiquent que la densité demasse (
m) impliquée peut être jusqu'à 
ent fois supérieure à la densité masse 
or-respondant au 
ontenu en étoiles et en gaz des galaxies (
lum). On parle de matièrenoire (ou en
ore de matière 
a
hée) : une forme de matière dont on déte
te les e�etsgravitationnels, mais que l'on ne voit pas dire
tement. La 
omposante baryoniquede 
ette matière noire peut être 
her
hée de façon dire
te ou indire
te. Les objetsastrophysiques faiblement lumineux, 
omme les naines rouges ou blan
hes dans notre9La valeur de �
 est donnée par :�
 = 3H208�G = 1; 88h2 � 10�29 gm�3où H0 est la 
onstante de Hubble, et G la 
onstante gravitationnelle.



1.3 Etudes 
omplémentaires annexes 33propre Galaxie peuvent être des 
andidats à l'observation dire
te. Les objets massifsnon lumineux, 
omme les trous noirs ou les étoiles avortées, peuvent être observésindire
tement par leurs e�ets gravitationnels [57, 58, 59, 60℄. Cependant la nu
léo-synthèse primordiale limite la 
ontribution baryonique à 
b < 0; 1 ; 
e qui signi�equ'il existe également de la matière sombre sous forme non baryonique.Les 
andidats les plus probables à 
ette matière sombre non baryonique sont des par-ti
ules massives interagissant très peu ave
 la matière : les WIMPS (pour �Weaklyintera
ting massive parti
les�). Les neutrinos eux-même, s'ils sont massifs, sont des
andidats, mais les 
ontraintes dire
tes sur leurs masses10 limitent leur 
ontribution àhauteur de 
� � 0; 001. D'autres parti
ules, 
omme le neutralino11, sont plus promet-teuses. Une partie de l'ensemble de 
es parti
ules se serait retrouvée piégée gravita-tionnellement au 
entre d'objets massifs, après avoir perdu de l'énergie par des sériesde 
ollisions élastiques. Lorsque la 
on
entration des parti
ules devient importante,elles peuvent s'annihiler et livrer ainsi, dans les produits se
ondaires de l'intera
tion,un �ux de neutrinos déte
tables. Des ex
ès d'événements seraient don
 attendus enprovenan
e du Soleil [62, 63℄, du 
entre de la Terre [62, 64℄, et du 
entre gala
tique [65℄.Les prédi
tions sont très variables selon les modèles supersymétriques, mais peuventaller, pour le 
entre gala
tique, jusqu'à trois ordres de grandeur au delà du bruit defond des neutrinos produits par l'intera
tion des rayons 
osmiques ave
 les noyaux del'atmosphère (neutrinos atmosphériques).1.3.2 Os
illations des neutrinosLes ré
ents résultats de l'expérien
e japonaise Superkamiokande [66, 67℄ font étatd'un dé�
it de neutrinos atmosphériques par apoort aux prédi
tions théoriques. Ilserait imputable au phénomène d'os
illation quantique qui survient entre parti
ulesdont les états propres de masse di�èrent des états propres de saveur [68℄, 
e qui im-plique inévitablement que les neutrinos sont massifs.Dans le 
as simple d'un mélange de deux saveurs de neutrinos �� et ��, les étatspropres de saveurs peuvent se dé
omposer en une 
ombinaison linéaire des étatspropres de masse �1 et �2 (de masse respe
tive m1 et m2) via une matri
e de mélange10Les limites a
tuelles [61℄ font état de :m�e < 3 eV=
2 (1.10)m�� < 0; 19 MeV=
2 (1.11)m�� < 18; 2 MeV=
2 (1.12)11Considéré i
i 
omme la parti
ule supersymétrique la plus légère. Le neutralino est une 
ombi-naison linéaire du photino ~
 (partenaire supersymétrique du photon), du zino ~z (partenaire super-symétrique du boson neutre Z) et des deux higgsinos ~H01 et ~H02 (partenaires supersymétriques des
hamps de Higgs s
alaires lourd et léger). Il est sa propre anti-parti
ule.
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Fig. 1.13: . Ces 
ourbes représentent, en 
oordonnées polaires, la probabilité de survied'un neutrino en fon
tion de l'angle zénithal, 
'est à dire de la distan
e de vol. Les pa-ramètres inje
tés sont 
eux indiqués par Superkamiokande : �m2 = 3; 5�10�3 eV2 etsin2(2�) = 1. A gau
he (i.e à plus basse énergie), les stru
tures d'os
illations ne sontdis
ernables qu'à l'horizon où la mesure de la distan
e de vol est très déli
ate, tandisqu'à droite (i.e à plus haute énergie), les stru
tures sont plus fa
ilement dis
ernables.unitaire U (matri
e MNS analogue à la matri
e CKM dans le se
teur des quarks) :� ���� � = � 
os � sin �� sin � 
os � �� �1�2 � (1.13)où � est l'angle de mélange. L'équation (de S
hrödinger) d'évolution dans le tempsappliquée à �1 et �2 permet de 
al
uler l'amplitude de transition de �� vers �� :h�� j ��i = � 
os � sin � exp��iE1t~ � + sin � 
os � exp��iE2t~ � (1.14)et de déduire la probabilité de transition P :P (�� ! ��) = sin2(2�) sin2�1; 27�m2(eV2)L(km)E�(GeV) � (1.15)où �m2 =j m21 � m22 j représente la di�éren
e des 
arrés de masse. Les études a
-tuelles sur les neutrinos atmosphériques (voir [69℄ pour une revue détaillée sur lesos
illations de neutrinos solaires et atmosphériques) favorisent un mélange �� $ ��total (sin2(2�) = 1) et une valeur de �m2 pro
he de 3; 5� 10�3 eV2. Les �gures 1.13illustrent l'in�uen
e des os
illations à di�érentes énergies du neutrino en fon
tion de



1.3 Etudes 
omplémentaires annexes 35la dire
tion d'in
iden
e de la parti
ule et don
 de la distan
e par
ourue. Le forma-lisme se généralise à trois familles de neutrinos ou plus. Les dé�
its observés de ��atmosphériques et de �e solaires et l'absen
e d'os
illation dans d'autres expérien
es(hormis l'e�et in
ertain de LSND [70℄) favorise un s
héma d'os
illation entre les troissaveurs de neutrinos. Pour les neutrinos atmosphériques, seule l'os
illation �� $ ��rentrerait en jeu et le formalisme à deux familles exposé i
i reste valable.
cos Θ

zénith
θ

L = 20 km

L = 10000 km

L = 500 km

Θ = -0.8cos

 = 0.8

Θcos  = 0

atmosphère

Détecteur

rayonnement cosmique
neutrino

Fig. 1.14: Représentations
hématique de la déte
tionde neutrinos atmosphériques.

Pour un déte
teur 
omme Antarès, qui peut obser-ver des neutrinos atmosphériques provenant des an-tipodes (�gure 1.14), 
'est à dire ayant par
ouru desdistan
es de l'ordre du diamètre terrestre (12740 km),les stru
tures des os
illations (disparition et réappa-rition) deviennent parfaitement dis
ernables à partirde 5 GeV et jusqu'à environ 100 GeV. En revan
he, àplus basse énergie, le rapport L=E impose une fré-quen
e d'os
illation trop rapide : les déte
teurs nesont sensibles qu'à un dé�
it global (à 
ause de ladispersion des énergies et de la pré
ision de mesure).Cet état des lieux fait d'Antarès un déte
teur uniquepour 
on�rmer les résultats établis par Superkamio-kande, Ma
ro [71℄, ou Soudan 2 [72℄, en distinguantdes stru
tures dans le spe
tre en énergie des événe-ments déte
tés à basse énergie (E < 100 GeV) [73℄.
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Chapitre 2Prin
ipes de déte
tionD'une façon générale, la déte
tion des neutrinos s'e�e
tue grâ
e à l'observation deleur intera
tion ave
 la matière. Les neutrinos muoniques de haute énergie ont 
e
i departi
ulier qu'en raison de la longueur de propagation du muon produit par é
hangede 
ourant 
hargé, l'intera
tion du neutrino peut être repérée même si elle se produitloin du déte
teur. La 
ible potentielle a don
 une profondeur 
omparable au par
oursdu muon et est don
 beau
oup plus massive que le volume instrumenté. La majoritédes événements déte
tés sont 
onstitués de muons induits par les intera
tions de neu-trinos se produisant à l'extérieur du déte
teur. L'idée de la déte
tion de muons dehaute énergie issus de neutrinos a été originellement proposée il y a plus de quaranteans [74℄. Elle 
onstitue essentiellement un dé� te
hnique. En prin
ipe, il existe plu-sieurs appro
hes pour déte
ter les muons, mais la seule qui permette d'instrumenterles volumes né
essaires, de l'ordre du km3, est 
elle du T
herenkov à eau. Il s'agitdon
 d'installer un réseau de photomultipli
ateurs au fond de la mer, d'un la
 ou dela gla
e polaire. Le muon est déte
té par l'intermédiaire de la lumière T
herenkovqu'il émet.Dans 
e 
hapitre, nous nous intéressons aux prin
ipes de déte
tion des neutrinos muo-niques de haute énergie et à la manière dont on peut évaluer le nombre d'événementsattendus dans le déte
teur. Ce nombre est bien sûr fon
tion du �ux de neutrinos pri-maires, mais plus en
ore de leur énergie et de leur dire
tion. En e�et la se
tion e�
a
ed'intera
tion des neutrinos dépend fortement de leur énergie (�gure 2.2) : pour une
ible de densité donnée, plus l'énergie du neutrino est importante, plus la probabilitéd'intera
tion de 
elui-
i augmente. Puisque la Terre n'est pas une 
ible homogène,la dire
tion d'in
iden
e du neutrino devient également un paramètre important : laTerre devient par exemple opaque aux neutrinos de dire
tion radiale à partir de 1 PeVenviron. En�n, le libre par
ours moyen du muon induit, qui dépend évidemment deson énergie, est aussi un paramètre du problème.Il est don
 né
essaire de 
onnaître au mieux la se
tion e�
a
e d'intera
tion des neu-trinos et le pro�l de densité terrestre, sans oublier les 
ara
téristiques de la propaga-tion du muon dans la matière. C'est l'objet des trois paragraphes suivants. Les troisétapes qui sont dé
rites i
i sont retrans
rites dans un générateur d'événements (�+,37



38 Prin
ipes de déte
tion��) nommé GEMINI [75℄ (�GEnerator of Muon Indu
ed by Neutrino Intera
tions�),é
rit dans le but de pouvoir, par la suite, étudier la sensibilité du déte
teur à plusieurstypes de �ux de neutrinos. La question des e�
a
ités de re
onstru
tion, intrinsèque-ment liées au déte
teur, est abordée dans le 
hapitre suivant.Le présent 
hapitre donne également une des
ription du déte
teur Antarès ainsi quedes divers projets en 
ours.2.1 Intera
tion des neutrinosOn ne 
onsidère dans 
e paragraphe que les pro
essus d'intera
tion profondémentinélastique par 
ourant 
hargé (voir exemple �gure 2.1).
n u

d

W

Hadrons

Fig. 2.1: Diagramme de Feynman de l'intera
tion d'un neutrino muonique sur neu-tron par 
ourant 
hargé.Nous avons distingué deux types de milieu pour l'intera
tion : la ro
he standard,qui 
ontient autant de neutrons que de protons, et l'eau où la 
ible est 
onstituée de8 neutrons n pour 10 protons p.Cette distin
tion est né
essaire dans la mesure où les neutrinos n'interagissent, par
ourant 
hargé, qu'ave
 les quarks de 
harge négative tandis que les anti-neutrinosinteragissent ave
 les quarks de 
harge positive. Ce qui par 
onséquent favorise l'in-tera
tion des anti-neutrinos dans l'eau par rapport à la ro
he et défavorise 
elle desneutrinos. Au delà de 10 GeV, la di�éren
e globale est de l'ordre de 2%.Pour un neutrino, on peut don
 é
rire (voir [61℄) les se
tions e�
a
es di�érentielles,dans la ro
he et dans l'eau respe
tivement, 
omme :d2�dxdy =G2F (s�M2N )2� M4W(Q2 +M2W )2 � 2x� �Tn + Tp2 � (2.1)d2�dxdy =G2F (s�M2N )2� M4W(Q2 +M2W )2 � 2x� �8Tn + 10Tp18 � (2.2)où MN est la masse de la 
ible, MW est la masse du boson W , Q2 est le 
arrédu quadrimoment transféré entre le neutrino et le lepton sortant, y = 1 � E�E�� et



2.1 Intera
tion des neutrinos 39x = Q22E�MNy sont les variables d'é
helle de Bjorken, et s =MN (2E�+MN) est le 
arréde la masse e�e
tive. Quant aux termes Tn et Tp, ils 
orrespondent à l'intera
tion surneutron et proton et s'expriment :Tn;p = 2x�1� y � M2Nxy(s�M2N )�F2n;p + y2xF1n;p + �y � y22 �xF3n;p (2.3)Les termes Fin;p sont les fon
tions de stru
ture du neutron et du proton. Elles sontparamétisables par les fon
tions de distribution de partons qui dépendent de x et deQ2. En faisant l'hypothèse que 
es fon
tions de distribution sont les mêmes pour lesquarks et les anti-quarks (q = q), on peut é
rire pour une intera
tion �N :F1n =(uval + umer + s + b+ dmer + 
+ t) (2.4)F1p =(dval + dmer + s+ b + umer + 
+ t) (2.5)F2n =2xF1n (2.6)F2p =2xF1p (2.7)F3n =2(uval + umer + s+ b� dmer � 
� t) (2.8)F3p =2(dval + dmer + s+ b� umer � 
� t) (2.9)Pour obtenir les se
tions e�
a
es di�érentielles d'intera
tion des anti-neutrinos dansla ro
he et l'eau (�N), il su�t de reprendre les équations pré
édentes et d'e�e
tuerles permutations d, u, 
, s et b, t.Les mesures a
tuelles sur a

élérateur ont permis au groupe CTEQ 5 ([76℄) de fournirdes valeurs des fon
tions de distribution de partons à l'intérieur des intervalles 10�5 <x < 1 et 1 < Q(GeV) < 104. Au delà, une extrapolation est né
essaire. Dans les
énario qui nous intéresse, la 
ontribution du quark top est négligeable [76℄.Ces équations peuvent être inje
tées dans des programmes de simulations dont onpeut ensuite extraire les se
tions e�
a
es totales en fon
tion de l'énergie du neutrino(anti-neutrino) : �gure 2.2.Le 
omportement asymptotique des se
tions e�
a
es est du type :� / E� E� > 10TeV (2.10)� / E0;4� E� > 1PeV (2.11)On peut don
 ajuster une fon
tion hyperbolique à la 
ourbe de ln � en fon
tionde logE� : ln (�

) = � log E� + � �q
 log2 E� + Æ logE� + � (2.12)
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tion
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tion e�
a
e d'intera
tion ��N et ��N par 
ourant 
hargé ave
 N = n+p2Les valeurs trouvées par ajustement sont :� =(0; 70454 ��0; 71788 �� (2.13)� =(�36; 79800 ���37; 00100 �� (2.14)
 =(0; 07782 ��0; 08601 �� (2.15)Æ =(�0; 69219 ���0; 82943 �� (2.16)� =(1; 60440 ��2; 07200 �� (2.17)Les te
hniques de Monte Carlo que nous avons développées permettent égalementde représenter la déviation moyenne entre le neutrino in
ident et le muon sortant(pour tout événement qui atteint le déte
teur). Ces distributions sont représentées�gure 2.3.
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Fig. 2.3: Angle moyen formé par les traje
toires du neutrino in
ident et du muoninduit au vertex et au déte
teur. La di�éren
e entre les deux 
ourbes est imputableaux di�érentes di�usions subies par le muon au 
ours de sa propagation jusqu'audéte
teur.Elles montrent qu'à hauteur du vertex d'intera
tion, la di�éren
e d'angle entre leneutrino in
ident et le muon induit varie à peu près 
omme :h���i = 0; 64Æ(E�=TeV )0;56 E� > 10TeV (2.18)
onformément aux 
al
uls 
inématiques qui prédisent :q
�2��� �rmNE� (2.19)Tandis qu'au niveau du déte
teur, la déviation diminue ave
 l'énergie en suivant àpeu près la loi : h���i = � 0;65Æ(E�=TeV )0;48 E� < 100TeV0;33Æ(E�=TeV )0;32 E� > 100TeV (2.20)A 1 TeV, la résolution angulaire globale est ainsi dominée par 
ette déviation etnon par la résolution du téles
ope. Nous y reviendrons plus en détail au 
hapitresuivant.2.2 Absorption dans la terreA haute énergie, 
ompte tenu de l'évolution de la se
tion e�
a
e, les neutrinos sontsus
eptibles d'être absorbés : la Terre devient opaque aux neutrinos. Pour quanti�erplus pré
isément 
e phénomène, il faut 
onnaître le pro�l de densité terrestre. On peutensuite évaluer le nombre de muons attendus en fon
tion de l'empla
ement potentiel
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hématique des 
ou
hes de di�érente densité de la Terre et repré-sentation de la densité de matière terrestre en fon
tion de la distan
e au 
entre.des sour
es de neutrinos. Le pro�l que nous utilisons est donné dans [77℄. Le modèlefait état de 10 di�érentes 
ou
hes 
on
entriques dont la densité (voir les �gures deréféren
e 2.4), donnée en g 
m�3 dépend de la distan
e radiale r (en km) au 
entrede la Terre, et s'exprime en fon
tion de x (x = r=R�) 
omme :
�1;11 =

8>>>>>>>>>>>>>>>>>><>>>>>>>>>>>>>>>>>>:
�10;11 = 13; 0885� 8; 8381x2 r < 1221; 5�9;10 = 12; 5815� 1; 2638x� 3; 6426x2 � 5; 5281x3 1221; 5 < r < 3480; 0�8;9 = 7; 9565� 6; 4761x� 5; 5283x2 � 3; 0807x3 3480; 0 < r < 5701; 0�7;8 = 5; 3197� 1; 4836x 5701; 0 < r < 5771; 0�6;7 = 11; 2494� 8; 0298x 5771; 0 < r < 5971; 0�5;6 = 7; 1089� 3:8045x 5971; 0 < r < 6151; 0�4;5 = 2; 6910� 0; 6924x 6151; 0 < r < 6346; 6�3;4 = 2; 9000 6346; 6 < r < 6356; 0�2;3 = 2; 6000 6356; 0 < r < 6368; 0�1;2 = 1; 0200 6368; 0 < r � R�(2.21)où R� = 6371; 0 km. �1;11 est normalisé par la suite à la densité de l'eau.Pour un �ux de neutrinos isotrope, le terme d'absorption dans la terre, pour lesparti
ules montantes, s'exprime 
omme :
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A(E�) = 12� Z 0�1 d (
os �) Z d� e� R �(�)dlLint = 12� Z 0�1 d (
os �) Z d� e�N�

 R �dl (2.22)où � et � sont les angles zénithal et azimutal, Lint la longueur d'intera
tion, Nle nombre d'Avogadro, �

 la se
tion e�
a
e (�gure 2.2) et � la densité du milieu(équation 2.21). Il 
onvient don
 de 
al
uler l'intégrale Z(�) = R �(�) dl le long dupar
ours du neutrino (�
olumn depth�) qui, par 
onvention de 
al
ul, 
ommen
een haut de l'atmosphère (altitude R(1)) et s'arrête au vertex d'intera
tion. Poursimpli�er les 
al
uls le déte
teur est supposé se trouver à 3000 m de fond, soit àRd�ete
teur = R(2) = 6368 km. On peut alors exprimer l en fon
tion de r par :l2 = r2 � R(2)2 + 2lR(2)
os� (2.23)l = R(2)
os� �pr2 � R(2)2sin2� (2.24)où l est la distan
e d'un point au déte
teur et r la distan
e de 
e point au 
entrede la terre. Dans l'exemple de la �gure 2.4, le neutrino traverse 9 
ou
hes distin
tesde H 0 à D (R(10)=R(2) � sin� < (R(9)=R(2)). Ce qui 
onduit àZ = Z H0D � dl (2.25)Z = 2 Z ID �2;i dl + 2� Z AI �i;8 dl + 2� Z BA �8;9 dl + Z B0B �9;10 dl + Z H0D0 �10;11 dl(2.26)où les limites d'intégration I et I 0 sont données par (2.24) :I = R(2)
os� �pR(i)2 �R(2)2sin2� (2.27)I 0 = R(2)
os� +pR(i)2 � R(2)2sin2� (2.28)L'épaisseur Z(�) (en mètres équivalent eau) que doit traverser une parti
ule avantd'arriver au déte
teur (représentée sur la �gure 2.5) ne dépend don
 que de la den-sité du milieu traversé le long du par
ours. Cette distan
e peut être 
omparée ave
la longueur d'intera
tion Lint des neutrinos représentée, en fon
tion de l'énergie, surla �gure 2.6. Le 
oe�
ient de transmissibilité, lui, dépend à la fois de la dire
tiond'in
iden
e des parti
ules et de leur énergie. Il est représenté en fon
tion de 
es deuxvariables �gure 2.7. Ses e�ets moyens en fon
tion de l'énergie et de la dire
tion d'in-
iden
e sont illustrés respe
tivement sur les �gures 2.8 et 2.9. Le problème peut don
être entièrement traîté de façon numérique. Il est important de pré
iser que les 
al
uls
i-dessus ne tiennent pas 
ompte du fa
teur de �régénération� par 
ourant neutre. Onpeut, en e�et, s'attendre à 
e que 
ertains neutrinos interagissent par 
ourant neutre



44 Prin
ipes de déte
tiondonnant alors un muon de plus faible énergie sus
eptible à nouveau d'interagir par
ourant 
hargé et de produire un muon déte
table.
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Fig. 2.6: Longueur d'intera
tion (par
ourant 
hargé) Lint en fon
tion del'énergie des (anti-) neutrinosLa se
tion e�
a
e d'intera
tion du neutrino, 
onvoluée ave
 la distan
e par
ouruepar le muon induit permet d'évaluer la probabilité P qu'un neutrino d'énergie E�dirigé vers le téles
ope produise un muon qui atteigne le déte
teur ave
 E� > Emin :P(E� ; Emin) = N�

 
R(E� ; Emin) (2.29)où R(E� ; Emin) est le par
ours moyen que suit le muon pour que son énergie passe deE� à Emin . La manière dont est estimé 
e fa
teur fait l'objet du paragraphe suivant.P est représentée �gure 2.10 en fon
tion de l'énergie du neutrino.2.3 Propagation des muons dans la matièreUn fois simulée l'intera
tion du neutrino, il faut propager le muon depuis le vertexjusqu'au déte
teur et prendre en 
ompte les di�usions et la perte d'énergie le long dupar
ours. Les 
ara
téristiques de la perte d'énergie du muon le long de son par
ourssont données 
i-après.2.3.1 Intera
tions dominantesLa perte d'énergie d'une parti
ule est souvent attribuée au phénomène d'ionisa-tion. Ce
i ne 
onstitue pourtant pas le phénomène le plus in�uent à haute énergie
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46 Prin
ipes de déte
tionoù les pro
essus radiatifs 
ommen
ent à jouer un r�le prépondérant pour dominer�nalement la perte d'énergie par plus de 3 ordres de grandeur (� PeV). Les prin
i-paux types d'intera
tion [78℄ sont rapidement répertoriés 
i-après, leur 
ontributionrespe
tive à la perte d'énergie du muon est résumée dans la �gure 2.11.
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Fig. 2.11: Contribution à la perte d'énergie des prin
ipaux types de pro
essus radiatifsengendrés par le passage d'un muon dans l'eau (gau
he) et dans la ro
he (droite)Ionisation (ion) Lorsque l'énergie 
inétique n'est pas en
ore assez 
onséquentepour initier les pro
essus radiatifs, mais su�samment élevée par rapport à la vitesseorbitale des éle
trons, les muons interagissent par di�usion élastique ave
 les éle
tronsdu 
ortège, leur 
édant une petite quantité d'énergie, néanmoins su�sante pour lesdélier du noyau. La matière, le long du par
ours du muon se retrouve ionisée. Laquantité d'énergie transmise par ionisation est 
ara
térisée par le formule de Bethe-Blo
h [79℄. La quantité d'énergie minimale é
hangée par ionisation est appelée �MIP�pour �minimum ionizing parti
le�.Création de paires (p) Elles 
onstituent la part la plus importante de la perted'énergie du muon au delà du TeV. Les 
onséquen
es sont assimilables à des 
as
adeséle
tromagnétiques que les parti
ules se
ondaires (éle
trons et positrons) 
ontribuentà alimenter.Bremsstrahlung (b) C'est le rayonnement de freinage que subit le muon lorsqu'ilpasse à proximité d'un 
entre di�useur. Le rayonnement par bremsstrahlung peutégalement être assimilé à l'initiation d'une 
as
ade éle
tromagnétique.
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tions photo-nu
léaires (pn) Il s'agit de la 
ontribution la plus modeste.Ce genre d'intera
tion hadronique (
ollision entre le muon et un nu
léon par é
hanged'un photon virtuel) est rare. Néanmoins, lorsqu'elles se produisent, la perte d'énergieest importante, si bien qu'aux alentours du TeV, elles parti
ipent à hauteur de 10%à la perte d'énergie globale dans la ro
he.La 
ontribution globale de tous 
es pro
essus se résume par la relation :�dEdX� / � + �E (2.30)ave
 � ' 2; 2 Mev:g�1:
m2 et � ' 4� 10�6 g�1:
m2.A plus basse énergie (< 1 TeV), le terme dominant provient de l'ionisation : le par
oursdu muon est proportionnel à son énergie (�gure 2.12). On tirera avantage de 
ettepropriété pour les études de plus basse énergie 
omme la re
her
he de WIMPs oules os
illations de neutrinos. En étudiant les événements 
ontenus ou semi-
ontenusdans le déte
teur, on pourra utiliser 
ette propriété pour re
onstruire l'énergie de laparti
ule.
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ours moyen dumuon en fon
tion de l'énergie au vertexd'intera
tion. A haute énergie le par-
ours du muon varie linéairement ave
le logarithme de l'énergie.Au delà de 1 TeV environ, 
'est le se
ond terme qui domine la relation 2.30(�gure 2.13). La perte d'énergie moyenne est proportionnelle à l'énergie. Néanmoins,les é
arts à 
ette relation sont importants, des pro
essus 
atastrophiques 
ommeles 
as
ades éle
tromagnétiques peuvent se produire en engendrant soudainementbeau
oup de lumière, 
e qui 
ontribue à détériorer la résolution globale en énergie.La re
onstru
tion de l'énergie, pour 
e régime est exposée brièvement au para-graphe 3.2.4. Elle repose sur l'observation de la quantité de lumière re
ueillie dans



48 Prin
ipes de déte
tionles photomultipli
ateurs, issue des pro
essus radiatifs 
onsé
utifs au passage du muon.La somme de 
es pro
essus doit être prise en 
ompte pour propager le muonjusqu'au déte
teur. Le muon observé a en moyenne pour énergie 1=3 de l'énergie duneutrino in
ident. La di�éren
e de l'énergie provient à la fois de l'intera
tion elle-même et de la propagation, 
omme le montre la �gure 2.14.
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Fig. 2.14: Energie du muon induit,au niveau du vertex d'intera
tion etau niveau du déte
teur, en fon
tion dul'énergie du neutrino père. Fig. 2.15: Dé�nition du volume e�e
tifde déte
tion, largement supérieur auxdimensions du déte
teur lui-même.La distan
e par
ourue par le muon depuis l'intera
tion est une donnée majeurepour 
al
uler le taux d'événements attendus dans le déte
teur : elle augmente 
onsi-dérablement le volume e�e
tif de déte
tion S � R� 
omme il est illustré �gure 2.15.La relation 2.30 permet de 
al
uler le par
ours R� suivant :R(E�; Emin) = 1� ln � + �E�� + �Emin (2.31)Ce qui permet �nalement d'exprimer le taux T d'événements attendus dans le déte
-teur, pour une surfa
e de déte
tion S et pour un �ux de neutrinos dNdE� par :T = S Z dE�P(E� ; Emin)A(E�) dNdE� (2.32)2.3.2 E�et T
herenkovLe passage de parti
ules 
hargées à travers la matière donne lieu à une émission deradiation éle
tromagnétique appelée e�et T
herenkov. Dans les milieux transparents,il apparaît sous la forme d'un é
lair lumineux dont les propriétés sont liées à latraje
toire et à la vitesse de la parti
ule émettri
e. Cette émission parti
ulière revêt
ertaines 
ara
téristiques des ondes de 
ho
 qui ne se produisent que lorsque la vitessedu proje
tile dépasse un 
ertain seuil. Les physi
iens Pavel Alexeïevit
h T
herenkovet Sergey Ivanovi
h Vavilov en ont énon
é les prin
ipales propriétés en 1934 :



2.3 Propagation des muons dans la matière 49� l'émission se produit dans tous les milieux transparents sous la forme d'unspe
tre 
ontinu, 
ontrairement aux phénomènes de phosphores
en
e ;� la lumière, fortement polarisée, est émise dans une dire
tion déterminée parrapport à la sour
e du rayonnement.A partir de 
es 
onstatations expérimentales, les théori
iens russes Ilya M. Franket Igor Ievghenievit
h Tamm ont proposé une théorie qui, s'appuyant sur l'éle
trody-namique 
lassique, rend 
ompte des observations et prédit de nouveaux phénomènes.Lors de son dépla
ement dans un milieu transparent d'indi
e de réfra
tion n, uneparti
ule agit sur les 
hamps éle
trique et magnétique 
omme une série d'é
lairs su
-
essifs équivalents à des sour
es émettant à des fréquen
es f di�érentes, 
ha
une étantdé
alée di�éremment dans le temps. Ce dé
alage de temps �t 
orrespond au tempsque met la parti
ule pour aller d'un point à un autre de sa traje
toire (�gure 2.16) :�t1 = L=v où v est la vitesse de la parti
ule. Lorsqu'un observateur regarde la parti-
ule in
idente sous un angle �, il voit 
es sour
es ave
 un retard di�érent à 
ause dutemps que met la lumière pour venir jusqu'à lui : �t2 = nL 
os �
 . Ce retard diminuelorsque la parti
ule se rappro
he. En d'autres termes, l'observateur verra une séried'é
lairs émis su

essivement et se dé
alant 
omme �t = �t1��t2 = L �1v � n 
os �
 �.
L= vt 

particule θ 
l =ct/n 

cône de lumière 

Fig. 2.16: Sillage 
onique de lumière T
herenkov émise par une parti
ule de vitessev > 
=nLorsque la parti
ule se dépla
e à une vitesse supérieure à 
elle de la lumière dansle milieu, on peut trouver un angle d'observation pour lequel les deux e�ets se 
om-pensent exa
tement : 1v � n 
os �
 = 0Alors, toutes les sour
es �
tives sont syn
hronisées ; il y a émission et déte
tion pos-sible de lumière T
hérenkov. Dans tous les autres 
as, les variations des 
hamps éle
-trique et magnétique agissent en désordre et s'annulent globalement par interféren
esdestru
tri
es. En�n, la 
ondition d'émission s'é
rit don

os � = 1�n (2.33)



50 Prin
ipes de déte
tionoù � = v=
 est le fa
teur de Lorentz. La quanti�
ation de 
e phénomène est don
dire
tement liée aux 
onstantes fondamentales de la physique et permet une mesuredire
te de la vitesse des parti
ules. Les équations de Maxwell su�sent à la dé
rire en-tièrement. En parti
ulier, elles 
onduisent à la relation donnant le nombre de photonsN(�f) émis lors d'un dépla
ement L de la parti
ule émettri
e et pour un intervalle�f de fréquen
e : N(�f) = 2��Z2e2 sin2 �
�f (2.34)où � est la 
onstante de stru
ture �ne et Z le nombre de 
harges élémentairese portées par la parti
ule. Typiquement, pour l'intervalle de fréquen
e 
orrespondantaux longueurs d'onde 
omprises entre 330 nm et 600 nm, on trouve environ 300photons/
m. Ce
i équivaut à une perte d'énergie dEdx � 0:85 keV 
m�1 négligeablepar rapport aux pertes subies par ionisation, 
réation de paires ou Bremsstrahlung.Le prin
ipe de la re
onstru
tion des tra
es de muons repose entièrement sur 
ephénomène ; il s'agit de déte
ter la lumière T
herenkov émise à l'aide d'un ensemblede photomultipli
ateurs dont le positionnement spatial est parfaitement 
onnu. La
onnaissan
e du temps auquel les photons sont déte
tés permet ensuite de re
ons-truire la traje
toire du muon. Quant à la quantité de lumière re
ueillie, elle permetd'estimer l'énergie de la parti
ule mère. Les te
hniques de re
onstru
tion utilisées parla 
ollaboration Antarès sont exposées plus en détail au 
hapitre 3.2.4 Le bruit de fond muoniquePour la déte
tion des neutrinos, qui passe par 
elle des muons, les téles
opes sontsoumis à deux types de bruit de fond :� le premier est irrédu
tible. Il s'agit des muons induits par les neutrinos 
réesdans les gerbes atmosphériques. Les mé
anismes de produ
tion des neutrinossont identiques à 
eux présentés au paragraphe 1.2.2. Le �ux de muons induitsest le même pour 
haque hémisphère (�gure 2.17). Son évolution en fon
tion del'énergie peut être par exemple observée sur la �gure 1.6. L'observation de 
esneutrinos atmosphériques permet l'étude des paramètres d'os
illation.� une autre sour
e de bruit de fond provient des muons atmosphériques eux-mêmes. Leur origine est la même que 
elles des neutrinos atmosphériques, maisles muons perdent toute leur énergie en pénétrant la terre : 
e bruit de fond estdon
 ex
lusivement 
onstitué de parti
ules des
endantes (�gure 2.17). Il dominede plusieurs ordres de grandeur le �ux de muons induits par les neutrinos etexige de restreindre le domaine d'observation aux tra
es re
onstruites as
en-dantes.Il est possible de réduire signi�
ativement 
e bruit de fond en plaçant le dé-te
teur à des profondeur de plus en plus importante. C'est 
e que dé
rit la�gure 2.18 : du fait des e�ets de l'horizon, la 
omposante rasante (� � 90Æ) di-minue plus vite ave
 la profondeur que la 
omposante verti
ale. Aussi, le bruit



2.5 Les Projets en 
ours 51de fond horizontal pourraît atteindre le niveau irrédu
tible asso
ié aux muonsinduits par les neutrinos atmosphériques, en augmentant la profondeur du sited'immersion. Ce
i permettrait d'élargir davantage l'a

eptan
e e�e
tive du dé-te
teur. C'est en tous 
as, une propriété importante qu'il ne faut pas négligerlors de la re
her
he d'un site adapté pour un téles
ope à l'é
helle du km3.
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oursCe paragraphe a pour but de faire un rapide tour d'horizon des projets de téles
opeà neutrinos existants. Le détail de la des
ription du projet Antarès est donné dans lesse
tions suivantes.Comme il vient d'être exposé, le bruit de fond des muons atmosphériques imposeaux déte
teurs de restreindre leur sensibilité aux parti
ules montantes. Ce
i justi�edon
, à long terme, la 
onstru
tion d'un téles
ope à l'é
helle du km3 dans 
haquehémisphère pour 
ouvrir l'ensemble de la voûte 
éleste.L'expérien
e DUMAND [80℄ (Deep Underwater Muon And Neutrino Dete
-tor) est l'une des premières a avoir tenté la 
onstru
tion d'un téles
ope à neutrinossous-marin. Le site 
hoisi pour le déploiement, au large de la grande île d'Hawaii,présentait l'avantage d'être très profond (4800 m). Le travail e�e
tué a permis unebonne 
ara
térisation du site, et une ligne prototype a pu être immergée en 1993,permettant ainsi la re
onstru
tion de tra
es de muons atmosphériques. Mais 
ette



52 Prin
ipes de déte
tionligne n'a pu fon
tionner que 10 heures, une fuite s'étant dé
larée dans l'une des uni-tés éle
triques. Cet in
ident témoigne, s'il en faut, de l'extrême di�
ulté te
hniqueque représente le déploiement dans de telles 
onditions d'un déte
teur de parti
ules,et souligne l'importan
e d'une étroite 
ollaboration ave
 les spé
ialistes des milieuxo
éaniques. L'expérien
e a �nalement été dé�nitivement arrêtée en 1996, par manquede �nan
ement, et après 18 années de travaux.L'expérien
e en eau dou
e BAïKAL [81℄ est une 
ollaboration entre labora-toires russes et allemands. Il s'agit d'un déte
teur de neutrinos immergé à 1380 m defond, dans le la
 Baïkal, en Sibérie. Le déploiement du déte
teur est fa
ilité, en hiver,par l'épaisse 
ou
he de gla
e qui re
ouvre le la
 et o�re un support rigide adapté àl'installation et à la ré
upération des lignes.
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Module orienté vers le basFig. 2.19: S
héma du déte
teur Baïkal. Certains modules optiques sont orientés versle haut, 
e qui permet ainsi l'établissement d'un meilleur véto pour rejeter le bruitde fond. Le déte
teur est largement exposé aux salissures en suspension dans le la
,mais la 
ou
he de gla
e qui se forme 
haque hiver permet de ré
upérer les lignes et denettoyer les modules optiques.A 
e jour, 192 modules optiques, 
ontenant des photomultipli
ateurs de 15 pou
es,répartis sur 8 lignes sont en servi
e (�gure 2.19), permettant ainsi à la 
ollaborationde fournir des résultats de physique, notamment sur la re
her
he de matière sombresous forme de WIMPs, parmi les plus 
ompétitifs. Le 
alibrage du déte
teur est as-



2.5 Les Projets en 
ours 53suré par des lasers situés au dessus et en dessous des lignes. Le positionnement1 de
elles-
i est obtenu par un système à ultra-son de résolution � 20 
m.Les propriétés optiques de l'eau du la
 d'une part, et les faibles perspe
tives d'ex-tension dûes à sa profondeur, 
onduisent d'autre part à penser que le téles
ope nepourra jamais 
on
urren
er les projets méditerranéens. En e�et, la transparen
e del'eau est très réduite par les diverses salissures et la longueur d'absorption est estiméeà environ 22 m, 
e qui o�re une faible surfa
e e�e
tive de déte
tion.AMANDA [82℄ (Antar
ti
 Muon and Neutrino Dete
tor Array) réunit des ins-tituts de physique améri
ains, allemands et suédois. Comme son nom l'indique, ledé
teur AMANDA est enfoui dans la gla
e de l'Antar
tique, au P�le Sud, très exa
-tement. A l'instar du téles
ope du la
 Baïkal, la gla
e 
onstitue un milieu adapté audéploiement des lignes de déte
tion, même dans un milieu aussi hostile que le p�le.La te
hnique 
onsiste à 
reuser un trou profond dans la gla
e par envoi d'eau 
haudesous pression, à y installer une ligne de déte
tion et laisser ensuite l'eau geler rapi-demment. Les modules optiques 
ontiennent des photomultipli
ateurs de 8 pou
es dediamêtre et sont disposés le long de la verti
ale 
omme l'indique la �gure 2.20.Les si-gnaux des photomultipli
ateurs sont a
heminés par des 
âbles éle
triques à la stationd'observation située à la verti
ale du déte
teur.Les 4 premières lignes de déte
tion (AMANDA-A) ont été déployées entre 1993et 1994, à 900 m de fond environ. A 
ette profondeur, la 
ou
he de gla
e renferme denombreuses bulles d'air, 
e qui provoque une forte di�usion de la lumière et rend trèsdi�
ile la re
onstru
tion de la traje
toire des parti
ules. Pour 
ette raison, à partirde 1995, la 
ollaboration a 
hoisi d'enfouir l'extension du déte
teur (AMANDA-B)entre 1500 et 2000 m de fond.En 1997, une autre phase (AMANDA-II) a débuté, ave
 l'installation de 3 lignes pluslongues. Cette phase de l'expérien
e 
orrespond à la mise en pla
e d'environ 700 pho-tomultipli
ateurs sur 19 lignes.L'étalonnage de l'appareil est assuré par un systéme 
ombinant lasers et LED danstout le déte
teur, 
e qui permet de 
onnaître ave
 une pré
ision de l'ordre du mètrela position des modules optiques.Si la di�usion est moins forte à 
es profondeurs, elle reste un phénomène importantqui restreint très fortement les performan
es du déte
teur. En parti
ulier, on ne peutespérer une résolution angulaire inférieur à quelques degrés, 
e qui rend déli
at l'étudedes sour
es pon
tuelles.Quoi qu'il en soit, AMANDA est le seul déte
teur de neutrinos de 
ette envergure enfon
tionnement. Les résultats publiés à 
e jour, 
orrrespondant aux deux premièresannées de prise de données, jusqu'en 1997, 
onstituent les meilleures mesures dispo-nibles sur les neutrinos atmosphériques de haute énergie et les meilleures limites surles �ux de neutrinos 
osmiques [83℄.1les 
ourants peuvent être assez importants dans le la
 Baïkal
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Fig. 2.20: S
héma du déte
teur AMANDA.
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Runway

AMANDA-II

SPASE-2

Pole
South

100 m

DomeFig. 2.21: Con�guration 
hoisie pour le fu-tur déte
teur de 1 km3 I
eCube.

Le projet I
eCube [84℄ est à l'étude.Il prévoit l'installation, sur le même sitequ'AMANDA, de 4800 modules optiquesrépartis sur 80 lignes distantes de 125 m
ha
une (�gure 2.21). L'agenda o�
ielmentionne un déploiement de 16 lignespar été austral, 
e qui devrait permettrela mise en servi
e 
omplète du déte
teurdans les 
inq pro
haines années.En dépit de la di�usion, et grâ
e auxdimensions du déte
teur, la 
ollabora-tion pense pouvoir atteindre une résolu-tion angulaire . 1� qui devrait fa
iliterl'étude des sour
es pon
tuelles et dimi-nuer le taux de bruit de fond par plus dedeux ordres de grandeur (pour la re
her
he des sour
es pon
tuelles). I
eCube seraprobablement le déte
teur d'un km3 de l'hémisphère sud2.Le projet NESTOR [85℄ (Neutrino Experimental Submarine Teles
ope withO
eanographi
 Resear
h) qui a débuté en 1989, est en phase de Re
her
he et Dé-veloppement. Il a pour ambition de déployer un déte
teur en Méditerranée, au largede Pylos par 3800 m de fond. Il s'agit i
i de déployer en une seule fois un déte
teurde taille importante, une �tour� héxagonale semi-rigide de 32 m de diamêtre, 
om-portant 168 modules optiques répartis sur 12 étages. Les propriétés du site ont faitl'objet de diverses études [86℄.Le projet NEMO [87℄ (NEutrino Mediterranean Observatory), apparu en 1999,regroupe ex
lusivement des instituts italiens qui travaillent à la re
her
he d'un siteadapté à l'installation, en mer Méditerrannée, d'un téles
ope à neutrinos de largedimension � km. Une partie de l'équipe NEMO travaille également ave
 le projetAntarès.2.6 Le projet AntarèsLe projet Antarès est né en 1996. En 
inq ans la 
ollaboration est passée dustatut d'expérien
e française à 
elui de 
ollaboration internationnale. De nombreusesa
tivités ont été entreprises, notamment dans le but de 
ara
tériser les propriétés dusite d'immersion du déte
teur. La 
on�guration du déte
teur a également fait l'objetd'études approfondies. Cette partie du 
hapitre donne un aperçu de l'ensemble de 
es2AMANDA et I
eCube étant situé au p�le sud, ils ne peuvent pas observer le 
entre gala
tique
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ipes de déte
tiontravaux. L'étude des performan
es es
omptées du déte
teur est l'objet du 
hapitresuivant.2.6.1 La 
ollaboration AntarèsAntarès est une 
ollaboration européenne qui réunit environ 170 physi
iens,ingénieurs, o
éanologues et astronomes. Elle regroupe des instituts français, anglais,espagnol, hollandais, italiens et russe. Parmi 
es instituts se trouvent évidemmentdes laboratoires de physique des parti
ules, mais aussi d'astrophysique.La 
ollaboration béné�
ie également du soutien logistique pré
ieux de l'Ifremer3dont les submersibles sont et seront utilisés pour les deploiements, de l'INSU4 quifournit les bateaux lors des 
ampagnes de tests en mer et de Fran
e Télé
om, dontles 
ompéten
es en matière de 
âbles éle
tro-optiques sont un véritable atout.2.6.2 Evaluation des sitesEmpla
ement géoraphiqueLe site du futur déte
teur a été 
ontinuellement étudié depuis 1996. Il se situeà 20 milles marins au sud-est de La Seyne-sur-Mer où se trouvent les installationsde l'Ifremer. Ses 
oordonnées géographiques sont 42Æ500N; 6Æ100E, sa profondeur estd'environ 2500 m (�gure 2.22).
TOULON

ANTARES Site

ILES D'HYÈRES

HYÈRES

SEYNE

S-MER

5°50 6°00 6°10 6°20

43°00

42°50

42°40

200 m

2200 m

2400 m

Porquerolles
Port-Cros

Levant

Fig. 2.22: Carte géographique du site Antarès.Les 
onditions météorologiques ont été évaluées grâ
e à quatre années de donnéesre
ueuillies sur la pro
he île de Porquerolles. Les données fournissent des informa-3Institut français de re
her
he pour l'exploitation de la mer4Institut national des s
ien
es de l'Univers



2.6 Le projet Antarès 57tions sur la vitesse et la dire
tion du vent ainsi que sur la hauteur de la houle. Les
onditions requises pour les opérations de déploiement ou de re
upération des lignessur le site exigent pendant trois jours 
onsé
utifs une hauteur de houle inférieure à1; 5 m et une intensité de vent inférieure à 25 noeuds. D'après les statisques dont nousdisposons, de telles 
onditions sont réunies moins de 5 fois par mois entre o
tobre etavril et plus de 5 fois par mois le reste de l'année. C'est don
 essentiellement de maià septembre in
lus que peuvent se faire les opérations en mer.Une exploration 
omplète du lit du site a été entreprise ave
 le submersible �NAU-TILE� de l'Ifremer. Elle a permis d'établir la 
arte 2.23 : la zone retenue est en pentedou
e (� 5 m de dénivelé sur un 
arré de 300 m de 
�té) et au
un a

ident topogra-phique n'est à déplorer. Au 
ours de 
ette plongée, des 
arottages ont été pratiqués.L'analyse des é
hantillons révèle que le sol est 
onstitué de boue solide adaptée àl'immersion de stru
tures telles que les lignes que la 
ollaboration souhaite installer.

Fig. 2.23: Carte du fond de mer du site Antarès. Les dénivelés sont très faibles etsatisfont aux 
ritères d'immersion du déte
teur.La mesure des paramètres du site 
omme la 
ondu
tivité, la température et lavitesse du 
ourant ont fait l'objet de 14 sorties en mer permettant ainsi de se faireune idée globale des variations saisonnières. La salinité (dont dépend la vitesse du sonqu'il est indispensable de 
onnaître ave
 pré
ision pour le système de re
onstru
tiona
oustique) et la température sont très stables : 38; 44Æ=ÆÆ (g de sel par kg d'eau)et 13; 2ÆC. Quant à la vitesse du 
ourant, en moyenne, elle est de 6; 8 
m:s�1. Lavitesse maximale jamais mesurée sur le site est de 19 
m:s�1, mais par mesure depré
aution, la 
onstru
tion mé
anique des lignes et leur distan
e relative est prévuepour faire fa
e à des 
ourants pouvant atteindre 30 
m:s�1. La �gure 2.24 représenteles variation de la dire
tion du 
ourant sur une période de 76 jours.
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Fig. 2.24: Variation sur un total de 76 jours de données des 
ourants mesurés. Lesdi�érentes teintes indiquent di�érentes semaines. On peut observer une dire
tion pri-vilégiée Est-Ouest.Propriétés optiquesUne attention parti
ulière a été portée à l'étude des propriétés optiques de l'eau,
ar elles sont dire
tement liées aux performan
es de déte
tion du téles
ope. D'elles dé-pendent également les 
hoix portant sur la distan
e entre les lignes et sur l'orientationdes modules optiques.La prolifération de ba
téries et le dépot de salissures provenant de la surfa
esur les modules optiques a�e
tent la qualité de la transmission des signaux lumineux.Une min
e 
ou
he de sédiment se développe peu à peu autour des sphères. Les taux deformation de 
ette 
ou
he en fon
tion du temps et de la latitude du module optiqueont été étudiés. La transmissivité peut 
huter de 40% près du p�le supérieur dumodule optique en un mois. Il est don
 ex
lu d'orienter 
ertains photomultipli
ateursvers le haut. En revan
he, dans les régions équatoriales de la sphère, l'e�
a
ité detransmission reste > 98% après des mois d'immersion, 
omme l'indique la �gure 2.25.A l'équateur, la perte est de l'ordre de 1; 5% après huit mois d'immersion du test etsemble se stabiliser. En e�et les 
ourants marins, s'il déforment les lignes, présententl'avantage de nettoyer les sphères. On peut don
 tabler à long terme sur une faibleperte de transmissivité, et 
e d'autant plus que les photomultipli
ateurs seront orientésà 135Æ de la verti
ale et sou�riront don
 une perte d'e�
a
ité en
ore inférieure à 
ellemesurée à l'équateur.
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Fig. 2.25: Perte de transmissivité sur une région plus ou moins pro
he de l'équateurd'un module optique et sur une période de 8 mois.Le bruit de fond optique sur le site Antarès a fait l'objet de plusieurs me-sures [88℄. Il est 
onstitué de trois 
omposantes prin
ipales :� une 
ontribution à peu près stable de � 30 kHz (pour un photomultipli
ateurde 10 pou
es de diamètre) due à l'émission T
herenkov d'éle
trons produits lorsde la désintégration �� du 40K 5 selon :4019K !4020 Ca+ e� + �e (2.35)Les éle
trons induits ont une énergie maximale de 1; 3 MeV, largement supé-rieure au seuil d'émission T
herenkov des éle
trons (0; 768 MeV).� une 
omposante variable sur une 
ourte durée (quelques heures) et pouvantatteindre plus d'une vingtaine de kHz. Elle est généralement attribuée à des
olonies de ba
téries lumines
entes. Cette 
omposante est sus
eptible de varierde plus de 50% en fon
tion de la période de prise de données. Il semblerait que
es variations soient saisonnières.� une 
ontribution plus spe
ta
ulaire, sans doute le fruit des mé
anismes de dé-fense de 
réatures sous-marines, se manifestant par des sursauts d'a
tivité pou-vant dépasser plusieurs dizaines de MHz, mais ne durant que quelques se
ondes.5Le 40K est un isotope radioa
tif du 38K. Il est présent à hauteur 0:0118% (abondan
e isotopique)dans la nature. Son mode prin
ipal de désintégration (89; 3%) est la radioa
tivité �.



60 Prin
ipes de déte
tionAu delà de 200 kHz le temps mort de l'éle
tronique devient signi�
atif et le dé-te
teur lo
alement aveugle. Le taux de 
es sursauts dépend de la vitesse du
ourant et de la saison. En intégrant sur les distributions mesurées, le tempsmort6 induit sur le déte
teur est inférieur à 5% du temps d'observation de
haque photomultipli
ateur. Il est distribué uniformément sur tout le téles
opeet peut être éliminé par une stratégie de dé
len
hement adéquate (
oïn
iden
eslo
ales). Une façon plus radi
ale en
ore de l'éliminer 
onsiste à augmenter lesseuils des photo-tubes. En passant de 0; 3 à 2 photo-éle
trons, on diminue lestaux de 
omptage d'un fa
teur � 100, en ne perdant qu'une moindre partie dusignal.La transparen
e de l'eau sur le site a été parti
ulièrement étudié. Il s'agit d'éva-luer ave
 pré
ision la longueur e�e
tive d'atténuation d'une part, et d'estimer d'autrepart la 
ontribution relative des deux phénomènes qui entrent en jeu : l'absorption etla di�usion. La relation entre la longueur d'atténuation et les longueurs d'absorptionet de di�usion est donnée par : 1�att = 1�abs + 1�diff (2.36)La mesure de �att a été obtenue grâ
e à un test déployé en dé
embre 1997. En utilisantun photomultipli
ateur 8 pou
es et une sour
e 
ollimée d'intensité réglable, et envariant la distan
e entre le photomultipli
ateur et la sour
e, le résultat suivant a étéobtenu à la longueur d'onde de � = 466 nm :�att = 41� 1(stat:)� 1(syst:) m (2.37)Pour disso
ier l'absorption de la di�usion, d'autres tests ont été immergés, utilisant
ette fois-
i une sour
e pulsée de lumière isotrope de largeur à mi-hauteur de 11 ns,illuminant un photomultipli
ateur pla
é à di�érentes distan
es (24 m ou 44 m). Lesdonnées sont représentées �gure 2.26 : 95% des photons qui sont déte
tés à 24 marrivent ave
 un retard inférieur à 10 ns par rapport à 
e qui est attendu en absen
ede di�usion 
ontre 45 ns à 44 m. Ce
i montre que la di�usion prend davantage d'im-portan
e à grande distan
e. Compte tenu de la largeur de la sour
e utilisée, elle restetoutefois globalement peu importante.Les 
ara
téristiques de l'absorption peuvent être extraites en 
omparant les hau-teurs des pi
s de photons dire
ts. Un ajustement sur les distributions mesurées permetd'estimer la longueur de di�usion. Cet ajustement se fonde sur une des
ription géné-rale du milieu donnée par [89℄. Sur 
es 
ritères, on peut é
rire la densité de probabilitépour un photon ayant par
ouru une distan
e l sans être absorbé, de di�user pour lapremière fois dans une dire
tion � 
omme :d2Pdl d(
os �) = 2�e�l=�diff 1�diff ~�(�) (2.38)6temps où les taux de 
omptage ex
èdent 200 kHz
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Fig. 2.26: Distributions normalisées des temps d'arrivée des photons dans les pho-tomultipli
ateurs pour di�érentes distan
es à la sour
e. L'in�uen
e des queues dedi�usion augmente ave
 la distan
e.où ~�(�) est une fon
tion de phase qui dé
rit la distribution des angles de di�usion.Dans le 
adre de 
ette analyse, elle est dé
omposée en deux parties distin
tes :~�(�) = � ~�R(�) + (1� �) ~�P (�)qui dé
rivent respe
tivement la di�usion sur les molé
ules d'eau (�distribution Ray-leigh�) et sur les parti
ules en suspension. Le terme � en fournit les 
ontributionsrelatives. Il est attendu entre 10 et 20%. L'angle de di�usion moyen peut être égale-ment dé
rit par l'intermédiaire de � 
omme :< 
os � > = � < 
os � >R +(1� �) < 
os � >P (2.39)= (1� �) < 
os � >P (2.40)dans la mesure où la di�usion Rayleigh est isotrope (< 
os � >R= 0). Cette modéli-sation a permis d'aboutir aux résultats rassemblés dans le tableau 2.1 :Couleur Période �abs(en m) �di�(en m) �Bleu Juil 98 67; 3� 1; 3 66; 6� 6; 1 0; 19� 0; 03(466 nm) Mars 99 58; 7� 0; 7 51; 4� 5; 9 0; 14� 0; 03UV Juil 99 22; 3� 0:1 22; 9� 1; 4 0; 13� 0; 01(370 nm) Sept 99 25; 1� 0; 1 23; 1� 0; 9 0; 13� 0; 01Tab. 2.1: Résumé des résultats des mesures de la transparen
e de l'eau du site Antarès.



62 Prin
ipes de déte
tionUne façon plus parlante d'exprimer la moindre importan
e de la di�usion parrapport à l'absorption sur le site Antarès est d'introduire une longueur de di�usion�e�e
tive� : �diff;eff = �diff1� < 
os � >En e�et, pour 
os � = 1, 
'est-à-dire dans le 
as d'une di�usion vers l'avant,�diff;eff ! 1 : l'e�et de la di�usion est insigni�ant, le photon est à peine retardé.Les mesures sur le site Antarès aboutissent à :�diff;eff � 300 m >> �abs (bleu) (2.41)�diff;eff � 100 m >> �abs (UV) (2.42)L'absorption est don
 e�e
tivement le fa
teur dominant pour Antarès, 
ontraire-ment à AMANDA où le fa
teur dominant est la di�usion.L'ensemble des mesures établies sur le site Antarès satisfait aux 
ritères d'immer-sion du prototype. La 
onnaissan
e de tous 
es paramètres a permis à la 
ollaborationd'établir une 
on�guration optimisée pour le futur déte
teur. Elle est résumée dansles paragraphes suivants.2.6.3 Des
ription du déte
teurUne des
ription détaillée du déte
teur est proposée dans le rapport te
hniqued'agen
ement (� te
hni
al design report�) [90℄.Le téles
ope se 
ompose de plusieurs éléments identiques qui forment des sous en-sembles indépendants. Une ligne de déte
tion 
onstitue un des 
es 
omposants. Lenombre total de lignes, à 
e jour, est en
ore in
ertain. Il dépend des fonds �nan
iersdisponibles. On peut d'ores et déjà a�rmer qu'il est de 10 au minimum et pourraitaugmenter jusqu'à 14. Cha
une des lignes est équipée de modules optiques qui 
onsti-tuent les 
ellules élémentaires du téles
ope. Une attention parti
ulière sera don
 portéeà la des
ription des lignes elles-mêmes d'une part, et des modules optiques d'autrepart.La �gure 2.27 s
hématise le prin
ipe du déte
teur. Un 
ertain nombre de lignes y estreprésenté. Elles sont toutes reliées, par l'intermédiaire de 
âbles éle
tro-optiques, àla boîte de jon
tion qui assure l'alimentation de 
ha
une d'entre elles (� 400 V) aumoyen de 
onvertisseurs de puissan
e. Les 
onne
tions sont assurées par le submer-sible télé
ommandé �Vi
tor� de l'Ifremer. C'est à 
e niveau également qu'est assuréela liaison ave
 le 
âble éle
tro-optique prin
ipal, long de 40 km, qui relie le déte
teurà la 
�te. C'est un 
âble de télé
ommuni
ation standard.Autour du déte
teur, sont disposées plusieurs balises a
oustiques qui permettent depratiquer des triangulations et de 
ontr�ler ainsi la position des éléments de la ligne(�
ontr�le lent�). L'ensemble des données, a
oustiques ou éle
triques, est 
onverti
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Fig. 2.27: S
héma du futur déte
teur.en signaux lumineux. Toute l'information est transportée à travers le 
âble éle
tro-optique, qui 
onstitue don
 un des éléments 
lefs du déte
teur.Les 
onditions extrêmes dans lesquelles est pla
é le déte
teur imposent une �abilitétrès importante des éléments avant l'immersion et une durée de vie � 10 ans. En e�et,si la ré
upération d'un élément défe
tueux n'est pas ex
lue, elle reste une opérationlourde et 
oûteuse qu'il 
onvient de prévenir le plus possible.Dans la deuxième partie de la thèse sont présentés les résultats d'un prototype 
onsti-tué d'une ligne et relié à la 
�te par un 
âble similaire à 
elui du futur déte
teur. Ilsattestent de la possibilité de faire fon
tionner des telles stru
tures de déte
tion plon-gées en profondeur.2.6.4 Les lignes de déte
tionUne des premières 
ara
téristiques de 
es lignes est leur souplesse. Pla
er une stru
-ture rigide d'une telle dimension (� 450 m de long) pourrait entraîner des dommagesimportants lors de tempêtes sous-marines. Aussi les lignes sont elles a

ro
hées au solpar des lests éje
tables et maintenues plus ou moins verti
ales par des bouées, libresd'épouser la forme que leur imposent les 
ourants. Dans 
es 
onditions, et puisque lare
onstru
tion des traje
toires de muons né
essite de 
onnaître ave
 pré
ision l'em-pla
ement des 
ellules de déte
tion, toutes les lignes sont pareillement équipées des



64 Prin
ipes de déte
tionsenseurs a
oustiques (hydrophones) et autres appareils de mesure (
ompas et in
lino-mètres) pour établir un 
ontr�le sur le positionnement du déte
teur.

Fig. 2.28: S
héma d'un étage d'une ligne dutéles
ope. On distingue les trois modules op-tiques. Au milieu des trois modules, dans le
ylindre, se trouve le 
onteneur éle
troniqueprin
ipal. Au dessus, le dernier 
onteneur
ylindrique abritent les sour
es de lumièreutiles à la 
alibration en temps.

Les lignes 
omportent 30 étages dis-tants de 12 m. Ces étages sont re-liés par un 
âble éle
tro-mé
anique quiassure les 
onne
tions éle
tro-optiquesentre étages (�gure 2.28) au niveaud'un 
onteneur éle
tronique lo
al en ti-tane (voir LCM sur le s
héma 2.27).Trois modules optiques sont présents à
haque étage, dépendant ainsi du mêmemodule éle
tronique lo
al. Les modulesoptiques sont in
linés à 135�de la ver-ti
ale, augmentant ainsi la sensibilitédu déte
teur pour les parti
ules mon-tantes.Pour assurer un étalonnage temporel,des lasers seront pla
és au sol et des�boules de LED� (des 
ylindres trans-parents 
ontenant des sour
es isotropeslumineuses) seront disposées tout aulong de 
haque ligne, à raison de 1�boule� par étage.Les lignes sont distantes les unes desautres de 60 m (une distan
e minimaledoit être observée pour la sé
urité dusous-marin qui assure les 
onnexions)et sont disposées au sol suivant un o
-togone régulier (�gure 2.29). Au piedde 
haque ligne se trouve un 
onte-neur éle
tronique prin
ipal, ainsi que lesystème de 
onnexion ave
 la boîte dejon
tion.
2.6.5 Modules optiquesLe module optique se 
ompose prin
ipalement d'un photomultipli
ateur Hama-matsu 10 pou
es de type R7081-20 à 14 étages d'ampli�
ation pla
é à l'intérieurd'une sphère de verre transparente de 43 
m de diamètre. Les 
ara
téristiques prin-
ipales [91℄ sont rassemblées dans le tableau 2.2.
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Fig. 2.29: Disposition au sol des lignes du futur téles
ope. Les lignes sont espa
éesde 60 m et 
onstituent un o
togone adapté aux manoeuvres du submersible. Dans unpremier temps 10 lignes seront déployées suivies éventuellement de 4 autres.Tension (V) 1430 (170)Rapport Pi
/Vallée 2,0 (0,4)TT (ns) 3,4 (0,4)TTS (ns) 1,3S
oll (
m2) 440Se� (
m2) 390Tab. 2.2: Cara
téristiques prin
ipales des photomultipli
ateurs 10 pou
es HamamatsuR7081-20, mesurées par la 
ollaboration Antarès sur 80 photomultipli
ateurs à un gainG = 108 (voir paragraphe 2.6.6). Les valeurs entre parenthèses indiquent la dispersiondes mesures. Le Temps de transit TS est le temps entre l'instant d'illumination etl'instant d'apparition de l'impulsion de 
ourant asso
iée. La dispersion sur 
e tempsde transit TTS (�Transit Time Spread�) varie en fon
tion du point d'illumination surla photo
athode. La surfa
e de 
olle
tion est la surfa
e de la photo
athode, la surfa
ee�e
tive, son projeté suivant la dire
tion du photon in
ident.A l'intérieur de la sphère, su�samment résistante pour faire fa
e à la pressionenvironnante à 2400 m de fond, se trouve également l'éle
tronique asso
iée au photo-
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ateur.

 Connecteur/ pénétrateur

  




Carte mère

DC/DCPeinture noire

Gel optique

Phototube

Diamètre: 251 mm

Ecran magnétique

Fil: 1,1 mm de diamètre
Maille: 4x1,7=6.8 cm et de la carte mère

Support du PM

Sphère de verre

Diamètre externe: 430 mm
Epaisseur: 15 mm

Fig. 2.30: S
héma de 
onstitution d'un module optiqueLe s
héma 2.30 o�re un aperçu de la disposition des éléments dans la sphère.L'adhésion entre les deux hémisphères du module optique est obtenue grâ
e à lal'établissement d'une dépression interne de 200 mb. Pour assurer la 
ontinuité du
onta
t optique entre la sphère et la surfa
e de la photo
athode, on trouve un gel op-tique 
ompa
t qui aide par ailleurs au maintien du photomultipli
ateur à l'intérieurde la sphère.Une 
age en mu-métal est disposée autour du PM pour le protéger des perturbationsprovoquées par le 
hamp magnétique terrestre. L'ombre globale portée sur la photo-
athode est estimée à 9% [92℄.L'hémisphère intérieur, opposé à la surfa
e de déte
tion du photomultipli
ateur, estre
ouvert d'une peinture noire qui absorbe la lumière et minimise les risques de ré-�exions internes.2.6.6 Cara
térisation des photo-tubesLes modules optiques ont été étudiés au moyen d'un dispositif expérimental spé
ia-lement 
onçu pour appro
her les 
onditions réelles de l'immersion : la �gamelle� [93℄.La �gamelle� est un volume 
ylindrique isolé de toute pollution lumineuse extérieure(
f �g 2.31). Le 
ylindre mesure 1; 5 m de haut pour un rayon de 70 
m. Il 
ontientainsi 2; 3 m3 d'eau pure re
y
lée, a�n de maintenir un pH 
onstant et neutre.Un module optique y est immergé et peut déte
ter la lumière T
herenkov induitepar les muons atmosphériques traversant, ou bien la lumière envoyée par une sour
einstallée sur le 
apot du dispositif.Au dessus et au dessous du 
ylindre (à 3; 6 m de distan
e) sont installés deux réseaux
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Fig. 2.31: Dispositif de test : la �gamelle�



68 Prin
ipes de déte
tionde s
intillateurs (24 au total) de 12 
m de large et 70 
m de long. Ces 24 s
intillateurssont reliés à autant de photomultipli
ateurs. Chaque réseau se 
ompose de deux plans
roisés de 6 s
intillateurs, permettant ainsi de re
onstruire ave
 une pré
ision de �6 
m les 
oordonnées des points d'entrée et de sortie des muons. L'ensemble 
onstituele système prin
ipal de dé
len
hement. Le réseau inférieur est re
ouvert de briquesde plomb formant ainsi une 
ou
he d'une épaisseur de 15 
m, de façon à 
e que seulsles � ayant une énergie supérieure à � 0; 6 GeV puissent établir le dé
len
hement.Compte tenu de la disposition des plans de s
intillations, seuls les muons à moins de5�de la verti
ale sont déte
tés. A l'intérieur du système, un moteur permet la rotationdu module optique sur lui-même, de manière à 
e que l'angle formé par la verti
aleet la dire
tion de visée du photo-tube (�OM) varie entre 0o (le PM est orienté versle haut) et 180� (le PM est orienté vers le bas). �OM est repérable au moyen d'unpotentiomètre.Les PMs testés ont fon
tionné dans des 
onditions telles que le gain soit de l'ordre de108, 
'est-à-dire soumis à des tensions 
omprises entre 1200 V et 1400 V . Dans 
es
onditions, 
haque photomultipli
ateur reste dans un régime linéaire jusqu'à environ40 photo-éle
trons (p.e.). L'analyse des données de la gamelle permet de représenterle nombre de photo-éle
trons re
ueillis en fon
tion de deux paramètres : la distan
eentre la tra
e du muon in
ident et le 
entre du module optique d'une part, et l'angle�OM d'autre part. Les résultats obtenus pour un module optique équipé d'un PM 8pou
es sont rassemblés �gure 2.32.On véri�e expérimentalement que la quantité de lumière observée diminue 
ommel'inverse de la distan
e à la tra
e7. Les 
ourbes montrent également 
lairement l'exis-ten
e d'une orientation optimale du photomultipli
ateur. La quantité maximale delumière re
ueillie est atteinte pour une valeur de �OM de � 43o. Puisque les muons sé-le
tionnés dans la gamelle sont quasi verti
aux et que la quantité de lumière re
ueillieatteint sa valeur optimale lorsque les photons viennent frapper la photo-
athode pa-rallèlement à l'axe du photo-tube, on peut 
onsidérer qu'il s'agit là d'une mesure del'angle T
herenkov dans l'eau pure.Ces 
onsidérations in�uent naturellement sur l'agen
ement mé
anique du déte
teur.Le futur projet devant être sensible aux tra
es montantes, les PMs seront orientés à135�de la verti
ale. Cette disposition 
onstitue un bon 
ompromis entre le besoin de
ouvrir le plus grand angle solide ave
 les PM d'un même étage et 
elui de maximiserle 
hamp 
ommun de vision de deux modules optiques pour les 
oïn
iden
es lo
ales.2.6.7 Numérisation de signauxLa transmission de données analogiques sur une distan
e de 40 km n'est pas unesolution valable à 
ause des distorsions du signal et de l'atténuation dans les �bres. Ilest préférable de numériser les signaux des photomultipli
ateurs avant de les envoyer7La lumière est émise sur un 
�ne 
ir
ulaire. La quantité totale de lumière reçue en un pointdistant de r à la tra
e varie don
 
omme 12�r
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Fig. 2.32: L'histogramme de gau
he représente le nombre de photo-éle
trons déte
-tés en fon
tion de la distan
e à la tra
e lorsque l'angle entre 
elle-
i et le moduleoptique est de 45 degrés. Compte tenu des dimensions de la gamelle, les donnéesne sont disponibles que pour un éloignement maximal de 70 
m. Le s
héma montreune extrapolation jusqu'à un mètre. L'histogramme de droite représente le nombre dephoto-éle
trons déte
tés en fon
tion de l'angle formé par la dire
tion de visée du mo-dule optique et la dire
tion du � in
ident, pour des tra
es éloignées de 50 
m de laphoto-
athode. Un maximum est atteint vers 43 degrés (angle T
herenkov dans l'eau),
'est à dire lorsque la dire
tion du photon est parallèle à l'axe du photo-tube.à la terre. Cette tâ
he est 
elle du 
ir
uit intégré ARS8 [94℄. Ces 
ir
uits sont pla
ésà l'intérieur des 
onteneurs éle
troniques lo
aux.
Echantillonage 1 GHz

Sortie du PM

Fig. 2.33: L'ARS é
hantillonneles signaux de modules optiquesen permanen
e.

Deux ARS sont utilisés pour 
haque photomul-tipli
ateur. Une numérisation généralisée des si-gnaux est peu réaliste ; elle induirait un taux dedonnées trop important (en grande partie à 
ausedu bruit de fond optique) et risquerait de satu-rer les systèmes d'a
quisition. La grande majo-rité des signaux (> 98%) se situant au niveau duphotoéle
tron-unique, d'un gabarit standard et fa-
ile à re
onnaître, il a été dé
idé que lorsque 
e
as se présenterait, seuls la 
harge et le temps depassage du signal au dessus d'un 
ertain seuil se-raient gardés en mémoire, et envoyés à terre. Enrevan
he, dans le 
as de signaux de gabarit di�é-rents, l'ensemble de la forme du signal est é
han-8Analog Ring Sampler



70 Prin
ipes de déte
tiontillonnée (ave
 un é
hantillonage de 0; 3 à 1 GHz, voir �gure 2.33) et transmise à la
�te pour une analyse 
omplète.Le 
hoix de numériser ou pas un signal in
ombe au 
omparateur PSD9. Le fon
tion-nement global se fait don
 suivant deux modes distin
ts : le mode �SPE10� ou �modesimple� et le mode �Wave Form (WF)� ou �mode 
omplexe� qui sto
ke l'information,in
essamment é
hantillonnée dans 128 
ondensateurs auxquels sont asso
iés autantde 
onvertisseurs analogiques numériques.2.6.8 Dé
len
hement de l'a
quisitionUne des
ription détaillée des diverses propositions de dé
len
hement de le
ture desdonnées est exposée dans [95℄. En résumé, la philosophie du dé
len
hement repose surtrois niveaux 
onsé
utifs :� Des 
oups simples de type �SPE� forment le niveau 0.� Le se
ond niveau (type 1) est initié par des 
oïn
iden
es lo
ales (sur un mêmeétage) de type 0, ou en
ore par l'observation de signaux simples d'amplitudeélevée (> 1; 5 p:e).� Le dernier niveau (type 2) demande deux 
oïn
iden
es de type 1 avant d'ordon-ner une le
ture intégrale du déte
teur.Une estimation des taux de dé
len
hements à 
ha
une de 
es étapes est donnée dansle tableau 2.3. Niveau 0 (0,3 pe) (par OM) 70 kHzNiveau 1 (1,5 pe) (par LCM) 4; 5 kHzNiveau 1 (40 ns) 14 kHzNiveau 2 (3,5 �s) 55 kHzTOTAL 69 kHzVolume des données (par OM) 1; 4Mb=sTab. 2.3: Taux de dé
len
hement et volume des données pour un téles
ope de �0:1 km2 équipé de photomultipli
ateurs 10 pou
es. Les 
hi�res sont extraits de [95℄.

9Pulse Shape Dis
riminator10Single Photo-Ele
tron



Chapitre 3Performan
es du déte
teur AntarèsLa 
on�guration du futur déte
teur est dé
rite au 
hapitre pré
édent. Elle est dif-férente de 
e qui est indiqué dans la proposition d'expérien
e [96℄. Les 
hangementsviennent essentiellement des 
ontraintes imposées pour fa
iliter les 
onnexions par lesubmersible de l'Ifremer ainsi que des 
ontraintes �nan
ières. Ce 
hapitre est don
un aperçu des performan
es du déte
teur revu au regard de la nouvelle géométrie dudéte
teur et mis à jour en utilisant des simulations plus réalistes prenant notammenten 
ompte les phénomènes de di�usions.Les 
ara
téristiques qui sont exposées dans 
e 
hapitre ne s'appliquent en général quedans le régime de haute énergie asso
ié aux études d'astrophysique. Les 
ara
téris-tiques à basse énergie sont étudiées dans [73℄.3.1 Outils de simulationsLa 
ollaboration dispose de plusieurs outils de simulations qu'il s'agisse de la gé-nération des événements, de la propagation des muons dans le déte
teur ou mêmede la re
onstru
tion (de nouvelles te
hniques étant a
tuellement à l'étude). Ce quiest proposé i
i est d'utiliser les te
hniques développées le plus ré
emment. Les pro-grammes ne sont pas for
ément optimisés mais présentent l'avantage de n'être pasen
ore dépassés par l'évolution in
essante des outils informatiques de la 
ollabora-tion. En d'autres mots, les résultats présentés dans 
e 
hapitre sont les plus ré
ents.Au fur et à mesure de la des
ription des étapes de la simulation, nous nous e�or
eronsde souligner les parti
ularités des programmes et les la
unes qui restent à 
ombler.3.1.1 Génération des événementsPlusieurs types de générateurs sont utilisés par la 
ollaboration Antarès. Certainssont 
onçus pour les hautes énergies et engendrent des événements traversant le déte
-teur tandis que d'autres, plus spé
i�quement adaptés aux basses énergies, engendrentdes événements 
ontenus dans le déte
teur, ou su�samment pro
hes de 
elui-
i pourque la gerbe produite au point d'intera
tion illumine 
ertains modules optiques.71



72 Performan
es du déte
teur AntarèsLe déte
teur est dé�ni 
omme le 
ylindre dont le 
entre 
oïn
ide ave
 le bary
entredes modules optiques, et dont le rayon et la hauteur ont les valeurs minimales quipermettent aux modules optiques d'y être tous 
ontenus. Ce déte
teur est plongédans un milieu transparent et indé�ni. C'est pourquoi on est amené à dé�nir unerégion sensible, à l'intérieur de laquelle les 
han
es que les photons T
herenkov pro-duits soient déte
tées sont non négligeables. Par la suite, nous appellerons �
anette�,
e volume sensible. Le 
entre de la 
anette 
oïn
ide ave
 le 
entre du déte
teur. Sonrayon R
 est pris 
omme R
 = Rd + L (3.1)= Rd + 2; 5� �abs (3.2)où Rd est le rayon du déte
teur et �abs est pro
he de la longueur d'absorption mesurée,à 466 nm de longueur d'onde, sur le site Antarès (
f paragraphe 2.6.2). De même, lahauteur de la 
anette 
orrespond à la hauteur des lignes de déte
tion, à laquelle onajoute, de part et d'autre la longueur L (�gure 3.1). Ainsi le volume de génération,délimité par la surfa
e de la 
anette, est su�samment grand pour ne pas biaiser lessimulations. La �gure 3.2 représente les dimensions de la surfa
e du 
ylindre projetéesur le plan perpendi
ulaire à la dire
tion du neutrino -du muon- en fon
tion de sonénergie et de son 
osinus dire
teur.
L L

L

L canette sol

   detecteur

Fig. 3.1: Cylindre de générationdes événements. Les dimensions du
ylindre doivent être su�sammentgrandes pour ne pas fausser les simula-tions, et su�samment restreintes pourne pas gaspiller du temps de 
al
ul.
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Fig. 3.2: Surfa
es projetées de la 
a-nette et du déte
teur (14 lignes) surle plan perpendi
ulaire à la dire
tiondu muon in
ident, en fon
tion de sonangle zénithal.Le programme GEMINI [75℄, développé dans le 
adre de 
ette thèse, simule l'inter-a
tion profondément inélastique par 
ourant 
hargé de neutrinos muoniques à l'exté-rieur du 
ylindre. L'énergie des neutrinos est tirée de façon aléatoire ave
 une densité



3.1 Outils de simulations 73de probabilité inversement proportionnelle à l'énergie de manière à simuler le mêmenombre d'événements dans 
haque dé
ade d'énergie et de préserver, de la sorte, un lotstatistique su�sant à haute énergie. La distribution angulaire des neutrinos est iso-trope. L'utilisateur est néanmoins libre de 
hoisir les limites zénithales de génération.Pour 
haque neutrino engendré, la 
inématique, de même que les e�ets d'absorptiondans la terre, sont pris en 
ompte par les formules données au paragraphe 2.1. L'éner-gie du muon induit sert à estimer la distan
e maximale Dmax qu'il peut par
ourir(dans l'eau). La distan
e entre le vertex d'intera
tion et la 
anette, le long de la di-re
tion du muon est ensuite 
hoisie de façon aléatoire entre 0 et Dmax, de manière à nepas gaspiller le temps de 
al
ul en propageant un muon qui ne pourrait pas atteindrele 
ylindre de génération. Cette étape est assurée par le programme TRAM [97℄. Ceprogramme est une version modi�ée du programme PROPMU [98℄. Il permet de pro-pager les muons d'abord dans la ro
he, puis dans l'eau de mer, lorsqu'ils ren
ontrentles deux milieux le long de leur par
ours, tout en simulant les di�usions su

essivesqu'ils subissent en route (�gure 3.3).

Interaction

Muon

Muon

Neutrino

Incident

Θθ1

2θ

Canette

reconstruit

Fig. 3.3: Représentation s
hématique de la méthode de génération des événementssimulés. Après l'intera
tion du neutrino, le muon induit est propagé jusqu'à la 
anetteen tenant 
ompte des di�usions multiples le long de son par
ours.Le par
ours moyen du muon dans la ro
he est illustré par les �gures 2.12 et 2.13.Les biais induits par la méthode de génération sont 
ompensés à posteriori en pon-dérant les événements par les fa
teurs 
orre
tifs appropriés. Le 
hoix du spe
tre deneutrinos intervient en dernier lieu, au moment de l'analyse des événements simulés :
ha
un est libre d'appliquer une normalisation globale qui peut dépendre de l'énergieet de la dire
tion, soit du neutrino père, soit du muon �ls. L'in
onvénient majeurde 
ette méthode se fait ressentir lorsque la statistique est faible. En e�et les poidsasso
iés aux événements 
omprennent entre autres : la se
tion e�
a
e du neutrino,le par
ours du muon, le 
oe�
ient d'absorption dans la terre et la surfa
e projetéede la 
anette sur le plan perpendi
ulaire à la dire
tion du muon. En 
onséquen
e, lesdispersions sur 
es poids varient sur plusieurs ordres de grandeur. Quand le nombre



74 Performan
es du déte
teur Antarèsd'entrées des histogrammes est peu important, 
e
i rend l'analyse déli
ate. C'est le 
asen parti
ulier pour les événements de bruit de fond dont le nombre est rendu minimalpar les 
oupures de séle
tion. Par exemple, il est possible d'étudier le bruit de fond demuons induits par des neutrinos atmosphériques en appliquant, sur les événements en-gendrés ave
 GEMINI, une normalisation �dèle au �ux de neutrinos atmosphériques.Cependant, pour les raisons qui viennent d'être évoquées, il est préférable d'utiliserdire
tement une génération de muons selon la loi qu'ils suivent e�e
tivement. C'est ler�le du programme GEM [99℄, également développé dans le 
adre de 
ette thèse, quiengendre sur la 
anette, à la fois des muons issus spé
i�quement de neutrinos atmo-sphériques et des muons issus de gerbes atmosphériques. Le détail de 
ette générationest donné dans l'annexe A.
3.1.2 Bruit de fond atmosphériqueL'étude du bruit de fond des muons atmosphériques est don
 réalisée ave
 le géné-rateur GEM. La produ
tion est longue, 
ar la statistique résiduelle est faible, à 
ausedes 
oupures d'une part, et à 
ause de l'ine�
a
ité (souhaitée) de la re
onstru
tionpour les tra
es des
endantes (les modules optiques sont in
linés vers le bas).Le nombre de muons simulés (42 millions au total) représente une journée de prisede données et équivaut à environ 1; 5 milliard de se
ondes CPU sur des PC-linux etplus de 60 GO de données à sto
ker.Dans le sou
i de prendre aussi en 
ompte la 
omposante du bruit de fond des multi-muons issus des gerbes atmosphériques qui sont sus
eptibles, à 
ause de leur multi-pli
ité, de satisfaire plus fa
ilement les 
ritères de dé
len
hement, nous avons étudiéun é
hantillon représentant environ 1 heure et 20 minutes de prise de données. Cesévènements sont plus di�
iles à engendrer. Il est d'abord né
essaire de simuler l'in-tera
tion des rayons 
osmiques primaires ave
 les noyaux de la haute atmosphère etde suivre les muons produits dans la 
as
ade d'intera
tion jusqu'au niveau de la mer.Cette étape est assurée par le programme HEMAS [100℄ dont une des
ription plusdétaillée est donnée dans la se
onde partie du manus
rit (paragraphe 7.2). Les muonssont ensuite propagés jusqu'au 
ylindre de génération par le programme PROPMU.La produ
tion d'une statistique plus signi�
ative de muons atmosphériques utilisant
es programmes demande plusieurs mois de temps de 
al
ul et un espa
e de sto
kage
olossal. Elle est a
tuellement en 
ours. L'é
hantillon de multi-muons que nous utili-sons ne 
ontient que les événements1 ayant au moins deux tra
es de muons. Les autres,� 85% de l'ensemble des muons qui arrivent au déte
teur et � 95% de l'ensemble desévènements, sont pris en 
ompte par GEM.1Un événement = un rayon 
osmique primaire = une gerbe atmosphérique = un ou plusieursmuons dans le déte
teur



3.1 Outils de simulations 753.1.3 Propagation des événements dans le déte
teurLa propagation des muons à l'intérieur de la 
anette est assurée par le programmeKM3 [101℄ qui simule par des te
hniques de Monte Carlo, la lumière émise par lesmuons et par les parti
ules se
ondaires. La réponse du photomultipli
ateur est égale-ment prise en 
harge à 
e niveau. La simulation se divise en trois parties distin
tes :1. La génération de la lumière T
herenkov est tabulée après une simulation 
om-plète ave
 GEANT [102℄. Les photons émis sont suivis dans tout l'espa
e, 
ha-
un d'entre eux ayant une énergie distin
te. Les phénomènes d'absorption et dedi�usion sont pris en 
ompte selon les résultats des tests e�e
tués sur le site An-tarès. La position, la dire
tion et le temps d'arrivée des photons dire
ts 
ommedes photons di�usés sont sauvegardés pour plusieurs valeurs de la distan
e à lasour
e.2. Cette information est ensuite utilisée lors de la se
onde étape qui 
onvertitles 
hamps de photons ainsi obtenus en distributions de probabilité de 
oupsdans des unités de déte
tion analogues aux photomultipli
ateurs. Quatre dis-tributions sont engendrées pour 
haque type de tra
e initiale (muon ou gerbeéle
tromagnétique) : la probabilité de voir un photon dire
t et la distributiondes temps asso
iée, ainsi que la probabilité de voir un photon ayant di�usé etla distribution des temps asso
iée.3. La dernière étape 
onsiste à suivre les muons préalablement engendrés sur lasurfa
e de la 
anette et à simuler les 
oups dans les photomultipli
ateurs grâ
eaux distributions de probabilité. Des segments d'environ un mètre sont exa-minés pas à pas, prenant ainsi en 
onsidération la perte d'énergie du muon.Au 
ours de 
et examen, si la perte d'énergie est largement supérieure à laperte moyenne par ionisation2, une gerbe éle
tromagnétique est sus
eptible dese produire aléatoirement le long du segment. Elle sera ensuite examinée indé-pendemment et traitée grâ
e aux tables des éle
trons. Les 
oups induits par lalumière T
herenkov émise par les éle
trons de désintégration du 40K sont ajou-tés sur toutes les 
ellules élémentaires du déte
teur. Un taux e�e
tif de 60 kHzpermet ainsi de rendre 
ompte à la fois du taux d'a
tivité e�e
tif dû au 40K etde la 
omposante variable induite par la biolumines
en
e (
f. paragraphe 2.6.2).Dans tous les 
as, les impulsions de photomultipli
ateur ne sont gardées quelorsque la 
harge est supérieure à 1=2 photo-éle
tron, 
e qui permet de dimi-nuer le volume d'information et reste largement su�sant pour les études dehaute énergie.Les dernières versions utilisées pour 
ara
tériser les performan
es du déte
teur si-mulent, en plus de la réponse des modules optiques (issue de mesures présentées auparagraphe 2.6.6) résumée sur le �gures 3.4, les e�ets de l'éle
tronique de numérisa-tion (voir paragraphe 2.6.7). Seul le mode simple (photo-éle
tron) est in
orporé dansles programmes. Cette limitation n'existe pas dans la réalité, 
e qui signi�e que les2minimum d'ionisation : dEdx ' 0; 22 GeVm�1 voir paragraphe 2.3
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c)Fig. 3.4: Distributions de : a) l'e�
a
ité quantique du photo-tube en fon
tion dela longueur d'onde, b) l'a

eptan
e angulaire en fon
tion de l'angle d'in
iden
e duphoton , 
) du 
oe�
ient de transmission 
ombiné de la sphère et du gel en fon
tionde la longueur d'onde. Le produit de 
es trois fa
teurs de restri
tion est in
lus dans latroisième étape de KM3. D'après 
es �gures, on 
onstate que le domaine de sensibilitédes modules optiques se situe entre 300 et 600 nm. A basse fréquen
e la limitation vientde l'e�
a
ité quantique du PM, tandis qu'à haute fréquen
e, elle est essentiellementle fait de la perte de transmission de la sphère. Une autre 
ontribution, qui n'est pasreprésentée mais dont les programmes tiennent 
ompte, vient de l'ombre de la 
age enmu-métal (� 9%) (voir paragraphe 2.6.6).résultats obtenus ave
 
es simulations peuvent être sans au
un doute améliorés. Enparti
ulier, la présen
e du se
ond mode (impulsions de grand gabarit) permettra sansdoute de distinguer des impulsions multiples 
onsé
utives aux signaux de multi-muonset don
 de rejeter ave
 davantage d'e�
a
ité les événements de bruit de fond. DeuxARS sont simulés pour 
haque module optique. Elles peuvent fon
tionner en relais.Le temps d'intégration [94℄ est de 25 ns par ARS. Durant 
et intervalle de temps, lesamplitudes des signaux sont sommées. Le temps mort 
onsé
utif à l'intégration est de250 ns. En 
onséquen
e, le nombre de signaux e�e
tivement déte
tés est largementinférieur au nombre de 
oups simulés. En revan
he, la quantité totale de lumière estpro
he de la réalité, grâ
e au mode d'intégration [95℄.3.2 Re
onstru
tionLe programme de re
onstru
tion o�
iel de la 
ollaboration Antarès se nommeRECO [103, 104℄. Les algorithmes sont tirés du programme original Seaweed [105℄.3.2.1 Conditions de re
onstru
tionPour s'a�ran
hir au maximum de l'in�uen
e du bruit de fond optique, seuls lesévénements dont les 
oups observés forment des 
oïn
iden
es lo
ales entres les photo-
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onstru
tion 77multipli
ateurs voisins sont pris en 
ompte. On parle de �
onditions minimales� pourla re
onstru
tion. Plus pré
isément, six 
oups au minimum sont exigés sur au moins
inq modules optiques di�érents. Au moins deux modules appartenant au même étaged'une ligne doivent être tou
hés. Les modules optiques tou
hés doivent également ap-partenir à au moins deux lignes distin
tes.3.2.2 Ajustement

(xi , y 
i
, z )

i

t 0

iL

θ
c

θ
c
di

iPM

Tcherenkov

θ


Muon

Front d�onde

A

Plan (P)Fig. 3.5: Les paramètres de latra
e sont représentés sur 
e s
hémaqui illustre l'émission d'un photonT
herenkov à partir d'une tra
e demuon et en dire
tion d'un PM.

Le temps d'arrivée d'un photon T
herenkov(issu d'une tra
e de muon) sur un photomultipli-
ateur peut être fa
ilement trouvé par un raison-nement géométrique. En prenant pour 
onven-tion les notations de la �gure 3.5, le temps tid'arrivée du photon T
herenkov sur la photo
a-thode s'exprime3 
omme :ti = t0 + 1
 (Li + di tan �
) (3.5)où 
 est la vitesse de propagation de la lumièredans le vide (les muons qui émettent de la lu-mière T
herenkov sont relativistes).Cinq paramètres p� sont né
essaires pour re-
onstruire une tra
e physique. Dans le 
adre dela re
onstru
tion, ils ont été 
hoisis de la façonsuivante :� le zénith � et l'azimut � indiqués sur la�gure 3.6� deux 
oordonnées x et y pour repérer le point A dé�ni par l'interse
tion de latra
e et du plan (P ) perpendi
ulaire à 
elle-
i et 
ontenant (par 
onvention) le
entre du déte
teur (voir la �gure 3.6).� le temps t0 de passage de la tra
e par le plan (P )3Un 
al
ul plus rigoureux doit prendre en 
ompte le fait que la propagation de la lumière dans unmilieu dispersif 
omme l'eau de mer s'opère ave
 la vitesse du paquet d'onde (vg vitesse de groupe)et non pas à la vitesse de phase v� = 
=n [106℄.Une 
orre
tion dépendante de la longueur d'onde, doit don
 être appliquée suivant :vg = 
n ��1 + dn=nd�=�� (3.3)L'é
art moyen par rapport au temps d'arrivée de la lumière T
herenkov sur les photomultipli
ateursdonné par 3.5 est de l'ordre de 2% et la nouvelle formulation est dé
rite par :ti = t0 + 1
 (Li � di
otan�
) + divg sin �
 (3.4)
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héma des di�érentes topologies d'événements déte
tables. Le premiers
héma 
orrespond aux études de haute énergie. Les deux autres, qui montrent desgerbes hadroniques, ont trait aux études de plus basse énergie. En grisé, on distinguele plan, perpendi
ulaire à la tra
e, qui passe par le 
entre du déte
teur.La re
onstru
tion des tra
es est obtenue en évaluant, à partir d'un jeu de pa-ramètres initiaux et pour 
haque 
oup, le temps théorique d'arrivée du photon surle module optique. En utilisant la di�éren
e Æti entre 
e temps attendu et le tempsobservé, on 
al
ule la probabilité, pour un 
oup donné, de provenir de la tra
e. Les pa-ramètres les plus probables sont obtenus en maximisant la fon
tion de vraisemblan
eL dé�nie par : L = nYi fdp(Æti; p�) (3.6)La fon
tion de densité de probabilité fdp est représentée �gure 3.7. Pour l'ajustement
'est 
elle 
orrespondant à une énergie de 10 TeV qui est utilisée.Avant l'ajustement, une pré-ajustement s'impose pour fa
iliter la maximisation.Les maxima se
ondaires étant nombreux, il est important de partir de valeurs initiales
rédibles pour éviter des solutions erronées.3.2.3 Pré-ajustementLa méthode de pré-ajustement [107℄ se fonde sur une re
her
he systématique del'espa
e des paramètres. La première étape de la méthode suppose que les paramètres� et � sont 
onnus. A partir de là, les deux 
oordonnées x et y sont re
her
hées,suivies �nalement de t0. L'équation 3.5 peut être réé
rite :di = 
ti � 
t0 � Litan �
 (3.7)En 
ombinant 2 
oups di�érents, on élimine t0 :dij = 
tij � Lijtan �
 (3.8)
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tion de densité de probabilité. On distingue i
i 4 énergies di�érentes :du plus haut vers le plus bas dans la queue de distribution : 250, 50, 10 et 2 TeV.où Xij désigne Xi �Xj.La position du point A est donnée par l'interse
tion de deux hyperboles. Il y adon
 4 solutions en général. L'utilisation d'un troisième 
oup permet, en prin
ipede lever l'ambiguité. En répétant l'exer
i
e ave
 plusieurs 
ombinaisons de tripletsd'impulsions, le bon 
andidat peut être trouvé.Reste ensuite à évaluer t0. Puisque les 4 autres paramètres sont 
onnus, 
haquetemps ti fournit, via l'équation 3.5, un temps t0;i asso
ié. La valeur retenue pour t0
orrespond à 
elle qui fournit la plus nette a

umulation dans la distribution des t0;i.L'ensemble de la méthode est de nouveau appliqué en faisant varier � et �. Lemeilleur résultat �nal est 
elui qui donne l'a

umulation la plus pronon
ée pour t0.En outre, les 
oups qui fournissent une valeur de t0 trop éloignées de l'a

umulation(> 20 ns) peuvent être 
onsidérés 
omme provenant du bruit de fond optique et sontrejetés.L'in
onvénient majeur de 
ette méthode est son importante 
onsommation detemps de 
al
ul. Pour la réduire il 
onvient au préalable de séle
tionner les 
oupsqui serviront e�e
tivement pour les 
al
uls. La rédu
tion du nombre de 
oups estexpliquée en détail dans [107℄. Au �nal, seuls 28 
oups sont gardés, 
e qui permetl'analyse de C328 = 3276 triplets.La re
her
he systématique des paramètres de la tra
e au niveau du pré-ajustementrelègue ensuite l'ajustement �nal à un réglage �n des valeurs des paramètres.Ce pré-ajustement est en
ore à l'étude. Il apporte une amélioration nette desperforman
es pour la re
onstru
tion du signal (l'amélioration due à l'utilisation de
ette méthode est illustrée plus loin �gure 3.16). Mais son e�et sur le bruit de fond
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teur Antarèsn'est pas en
ore parfaitement 
onnu. Il a été jugé préférable de maintenir en parallèlele pré-ajustement pré
édent. Ce
i permet en parti
ulier d'utiliser les informations del'�an
ien� pré-ajustement pour établir des 
oupures de séle
tions sur le signal et lebruit de fond.L'�an
ien� pré-ajustement est plus rudimentaire. L'idée de base repose sur le faitque le libre par
ours moyen d'un muon de haute énergie est largement supérieur auxdimensions du déte
teur (
f. paragraphe 2.3). Dans 
es 
onditions on peut supposerque les impulsions sont déte
tées pro
hes de la tra
e et faire l'hypothèse que les pho-tons sont émis suivant une onde plane (plut�t qu'un 
�ne) de long de la tra
e. Ensupposant que l'émission de photon ait lieu en un point ~X0 de la tra
e au temps t0 etsoit déte
tée en un point Xi (module optique i) au temps ti on fera don
 l'approxi-mation : ~Xi � ~X0 + ~v(ti � t0) (3.9)où ~v est le ve
teur vitesse du muon, paramètre libre dans la minimisation du �2, dé�nipar : �2 =Xi � ~Xi � ~X0 � ~v(ti � t0)�2 (3.10)et permet d'estimer la dire
tion de la tra
e in
idente. Les résultats de 
e pré-ajustement sont don
 gardés pour servir à établir des 
ritères de rejet de bruit defond.3.2.4 Estimation de l'énergieEvaluer l'énergie des tra
es re
onstruites est une étape importante, pour permettrenotamment de restreindre l'observation au delà d'un 
ertain seuil et s'a�ran
hir dubruit de fond des muons induits par les neutrinos atmosphériques. Cette étape est
onduite après la re
onstru
tion, en dehors du programme prin
ipal. Pour estimerl'énergie d'une tra
e, dans le 
adre des études d'astrophysique, l'estimateur utiliséest l'amplitude des 
oups déte
tés. Une des
ription détaillée de la méthode peut êtretrouvée dans [108℄. Elle se fonde sur la propriété, exposée au paragraphe 2.3, que pourune parti
ule au delà des pro
essus d'ionisation faible, l'énergie rayonnée augmenteave
 l'impulsion de la parti
ule. De 
e fait, le nombre de photo-éle
trons vus par lesphotomultipli
ateurs 
roît ave
 l'énergie du muon qui traverse le déte
teur. Soit ail'amplitude du signal vu par le PM i et (a0)i l'amplitude attendue pour un muon auminimum d'ionisation, 
ompte tenu de la distan
e du module optique à la tra
e. Lessimulations montrent que �l'ex
ès de brillan
e moyen� X dé�ni, pour un événementà n
oups, par : X = Pi aiPi(a0)i � 1 (3.11)
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onstru
tion 81est en moyenne proportionnel à l'énergie du muon. Aussi, en séle
tionnant les 
oups
ompatibles ave
 la tra
e (n
omp), on peut utiliser X 
omme estimateur de l'énergie.On améliore la résolution [108℄, en pondérant 
et estimateur par le nombre total de
oups asso
ié à l'événement :~E / n
oups � � Pn
ompi aiPn
ompi (a0)i � 1� (3.12)
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Fig. 3.8: Ajustement de l'énergie re-
onstruite pour les 2 régimes 
onsidé-rés (�haute énergie� en haut et �basseénergie� en bas). La simulation du modesimple de la numérisation n'est pas priseen 
ompte.

Deux régimes distin
ts sont 
onsidéréspour 
haque photomultipli
ateur. Lorsquejusqu'à 90% des impulsions déte
tées sa-tisfont à la 
ondition (xi + 1) 2 [0; 1; 100℄,on parle de régime �basse énergie�. On nesomme alors que sur 
es 
oups dans le 
al-
ul 3.12. Si en revan
he, plus de 10% des
oups satisfont à la 
ondition (xi + 1) 2[10; 1000℄, le régime de �haute énergie�est atteint, et seuls 
es 
oups sont utili-sés. Cette distin
tion des régimes permetde prolonger le domaine de validité de l'es-timateur, 
omme le montre la �gure 3.8.Un ajustement peut être établi, pour lesdeux domaines, par la relation :LogE� = a + bLogX (3.13)En deçà de 1 TeV, l'estimation de l'éner-gie devient très déli
ate. Ce ne sont plus les pro
essus radiatifs qui dominent la perteen énergie de la tra
e qui devient quasi-
onstante. Néanmoins, à plus basse énergieune estimation robuste peut se faire à partir du par
ours du muon dans le déte
-teur [73℄.La valeur de l'énergie obtenue, en in
luant la simulation de la numérisation des si-gnaux, est déterminée à un fa
teur 4� 5 près, 
omme l'indiquent les �gures 3.9. Lapré
ision devrait être améliorée par les travaux en 
ours [109℄. Les distributions deslogarithmes du rapport des énergies re
onstruites sur les énergies vraies sont 
entréesautour d'une valeur moyenne nulle, attestant ainsi que la méthode est sans biais.Les résultats obtenus ave
 
ette méthode permettent par la suite de dé
onvoluerle spe
tre mesuré en spe
tre physique. En e�et, le spe
tre muonique re
onstruit estla 
onvolution du spe
tre initial et de la pré
ision de mesure atteinte sur l'énergieque nous 
ara
tériserons par une gaussienne de largeur � 0:7 pour le logarithme del'énergie. Ce terme gaussien induit un dé
alage d'autant plus important que l'indi
espe
tral est grand. C'est le 
as des muons induits par les neutrinos atmosphériques
 � 2; 7 pour lesquels la méthode n'est don
 pas entièrement satisfaisante et demandedavantage de développement. Pour les �ux de muons induits par des neutrinos de
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Fig. 3.9: Résolution en énergie du déte
teur pour di�érents domaines d'énergie dumuon.
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onstru
tion 83sour
es astrophysiques, dont les spe
tres sont généralement plus durs (
 � 1 � 2),la méthode semble bien adaptée 
omme l'indique la �gure 3.10 : il apparaît possibled'estimer le spe
tre vrai en dé
onvoluant le spe
tre re
onstruit.
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1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5 5.5 6 6.5Fig. 3.10: Exemple du spe
tre de muons issus de neutrinos émis par des sour
es desursauts gamma, dans le modèle de Waxman et Bah
all de la �boule de feu� (Cf.
hapitre suivant). Sont représentés le spe
tre vrai de la simulation, le spe
tre re
ons-truit et le spe
tre établi à partir de la 
onvolution du spe
tre vrai et de la résolutionspe
trale.3.2.5 Séle
tion des événements et rejet du bruit de fondLa séle
tion des événements dépend du type d'étude de physique envisagé. Enparti
ulier, la re
her
he de signaux provenant des divers fond di�us de sour
es as-trophysiques, disso
iables du bruit de fond au dessus d'un 
ertain seuil en énergiene né
essite pas for
ément une ex
ellente qualité de re
onstru
tion. A 
ontrario, ladéte
tion de sour
es pon
tuelles requiert non seulement une importante pré
ision an-gulaire pour une bonne lo
alisation de la sour
e, mais également l'ouverture d'unefenêtre d'observation adaptée pour améliorer le rapport signal/bruit.C'est dans 
e but que nous proposons i
i un 
ertain nombre de 
ritères de séle
tionqui permettent à la fois d'attester d'un 
ertain niveau de qualité atteint par la re
ons-tru
tion et de se débarrasser des évènements de bruit de fond atmosphérique dé
ritsau paragraphe 3.1.2. L'exemple qui est donné i
i n'est pas optimal. Ce n'est qu'unepossibilité parmi d'autres pour s'a�ran
hir totalement (pour la durée disponible dessimulations) d'événements des
endants re
onstruits montants et pour obtenir une
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teur Antarèsbonne résolution angulaire (voir paragraphe suivant). Les variables pertinentes pourla séle
tion des évènements sont :1. Les estimations d'erreurs sur les 5 paramètres de l'algorithme de re
onstru
tion(voir paragraphe 3.2.2). Les paramètres x, y, �, � et t0 n'étant pas indépen-dants, les erreurs sur 
es paramètres ne le sont pas non plus. Pour fa
iliter les
oupures, la matri
e de 
ovarian
e a été diagonalisée pour aboutir �nalementaux erreurs ei (i 2 [1; 5℄) sur 5 paramètres indépendants Pi, 
ombinaison linéairedes paramètres de l'ajustement. Les erreurs ei, sur lesquelles sont pratiquées les
oupures, sont don
 des 
ombinaisons linéaires des erreurs sur les paramètresde l'ajustement : ei = AiÆx +BiÆy + CiÆ� +DiÆ� + EiÆt0où les valeurs de Ai, Bi, Ci, Di et Ei sont les éléments de la matri
e de passagedes paramètres x, y, �, � et t0 aux paramètres Pi.2. La di�éren
e d'angle zénithal entre le résultat du pré-ajustement (l'an
ien) et lerésultat de l'ajustement lui-même est également un indi
ateur de la qualité de lare
onstru
tion. Lorsque les valeurs sont trop éloignées, les risques de 
onvergen
evers des minima se
ondaires sont plus importants.3. Le nombre d'impulsions total dans le déte
teur (après simulation du modesimple de l'ARS) n'est pas un 
ritère de qualité de la re
onstru
tion, mais per-met de séparer e�
a
ement le signal du bruit de fond atmosphérique : le spe
treétant plus dur, la majorité des évènements font moins de lumière et les photo-multipli
ateurs étant orientés à 45�vers le bas, la déte
tion de la lumière est detoute façon moins e�
a
e pour les tra
es des
endantes. En d'autres termes, laqualité de la re
onstru
tion est moins bonne.Dans la suite de 
e 
hapitre, nous quali�erons de �séle
tionnés� 
eux d'entre lesévénements qui passent les 
ritères suivants :8><>: (i) e1 � e2 < 3; 16� 10�4 et e4 < 1; 4(ii) �pre�t < 90�et ��t < 90� ave
 j�pre�t � ��tj < 20�(iii) Nimpulsions > 200 (3.14)Les 
oupures (i) et (ii) permettent à la fois de séle
tionner les événements les mieuxre
onstruits (on peut se faire une idée de leur pertinen
e en étudiant les �gures 3.11,les distributions à une dimension sont également données dans le 
hapitre suivant�gure 4.13) et de rejeter une partie du bruit de fond puisque les tra
es des
endantessont moins bien re
onstruites que les tra
es montantes. Le troisième 
ritère (iii) estessentiellement utile pour é
arter le bruit de fond (voir �gure 3.12).
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Fig. 3.11: Exemple de distributions de variables pouvant être utilisées a�n d'établirdes 
ritères de séle
tion des événements. On distingue, pour mieux juger de l'impa
tdes 
oupures potentielles, une 
atégorie d'événements re
onstruits ave
 une di�éren
ede dire
tion par rapport au muon inférieure à 0; 5�ou supérieure à 1�.
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 un déte
teur de 14 lignesaprès simulation du mode simplede l'ARS pour les muons atmo-sphériques (mono-muons) et pourun spe
tre en E�2� .

En utilisant 
es 
oupures, au
un événementde bruit de fond simulé re
onstruit montant nesurvit. La statistique que nous possédons ne per-met pas d'assurer la validité de 
es 
oupuressur un long terme. Cependant il est importantde rappeler i
i que les 
onditions de simula-tions utilisées sont pessimistes. L'utilisation pro-
haine du mode 
omplexe des signaux de l'ARSdevrait permettre d'apporter une garantie sup-plémentaire quant à l'élimination du bruit defond.3.3 Performan
esDans 
e paragraphe sont présentées les per-forman
es pour un déte
teur à 14 lignes et undéte
teur à 10 lignes. Les 
ara
téristiques évo-quées sont la résolution angulaire et la surfa
ee�e
tive de déte
tion moyenne pour des tra
esmontantes. Le taux d'événements attendus dans
es 
onditions pour di�érents modèles d'émis-sions de neutrinos de haute énergie par des noyaux a
tifs de galaxie est donné à titreindi
atif en �n de 
hapitre.Résolution angulaire et 
iel visibleSauf pour des études très parti
ulières 
omme par exemple l'observation dans le�ux de muons atmosphériques des
endants de l'ombre de la lune [95℄, les téles
opesà neutrinos restreignent leur 
hamp de vision à un seul hémisphère. De 
e fait, seuleune partie de la sphère 
éleste est observable. En vertu des mouvements de rotationde la terre, l'observation varie en fon
tion des 
oordonnées géographiques du téles-
ope (latitude et longitude) et de l'heure sidérale 
omme le montre la �gure 3.13 quireprésente la fra
tion du 
iel visible (en neutrinos as
endants) intégrée sur le tempspour un téles
ope situé au point de 
oordonnées (42�N, 8�E). L'ensemble de la zonevisible représente un angle solide total de 3; 5� sr. Un téles
ope 
omme AMANDA ouI
eCube, situé au p�le sud, est en permanen
e sensible à l'ensemble du 
iel de l'hémi-sphère nord4. Ce qui o�re une 
omplémentarité évidente et fournit aussi la possibilitéde 
onfronter les observations 
ommunes sur un total de 0:5� sr.Cette a

eptan
e angulaire importante permet aux téles
opes à neutrinos de ré-pertorier de nombreuses sour
es pon
tuelles en un temps restreint (voir par exemple4De tels téles
opes sont aveugles au 
entre gala
tique d'où pourrait pourtant provenir un impor-tant ex
ès de neutrinos issus des produits de l'annihilation de neutralinos [65℄.
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Fig. 3.13: E
helle de visibilité de lavoûte 
éleste pour un déte
teur situé(42�N, 8�E) : la zone noire est vue enpermamen
e, tandis que la zone blan
hen'est jamais vue.
Galaxies à noyau actif Pulsars

Sources non identifiées LMC
Fig. 3.14: Empla
ement en 
oordon-nées gala
tiques des sour
es du troi-sième 
atalogue d'EGRET [110℄. 
essour
es, en parti
ulier les galaxies ànoyau a
tif, sont sus
eptibles d'émettredes neutrinos de haute énergie.l'empla
ement des sour
es du 3e 
atalogue d'EGRET �gure 3.14). En e�et, les té-les
opes gamma au sol, qui utilisent la te
hnique T
herenkov atmosphérique [111℄,doivent pointer dans la dire
tion de la sour
e pour faire des observations, 
e qui res-treint leur 
hamp de vision à une région inférieure à � 5 � 10�3 sr. En outre lesobservations sont limitées aux nuits sans lune et sans nuage.L'observation des sour
es pon
tuelles n'est possible qu'à la 
ondition d'atteindreune résolution angulaire su�samment pré
ise pour lo
aliser 
onvenablement la sour
eémettri
e et pour s'a�ran
hir du buit de fond irrédu
tible des muons induit par lesneutrinos atmosphériques. La pré
ision angulaire (intrinsèque) est dé�nie par la distri-bution des é
arts angulaires entre le muon in
ident et le muon re
onstruit. Les 
ritèresde séle
tion exposés au paragraphe pré
édent permettent de rejeter la plupart des évé-nements mal re
onstruits et d'augmenter la pré
ision angulaire. La �gure 3.15 indiqueles variations de l'angle médian entre le muon vrai et le muon re
onstruit, après les
oupures de séle
tion, en fon
tion de l'énergie. Il apparaît que la résolution angulaire,
'est-à-dire l'é
art angulaire entre le neutrino in
ident et le muon re
onstruit est do-minée, en déça de � 10 TeV, par la 
inématique de l'intera
tion � +N ! �+X.Finalement, la pré
ision intrinsèque du déte
teur (10 lignes), pour les tra
es mon-tantes d'énergie E� > 300 GeV est évaluée à :�� = 0; 2� 0; 01 (stat)� 0; 04 (syst) (�) (3.15)où les erreurs systématiques sont induites par les di�érents modèles de di�usion de lalumière dans l'eau [112℄.Surfa
es e�e
tives de déte
tionLa surfa
e e�e
tive de dé
len
hement (de re
onstru
tion, de séle
tion) est le pro-duit de la surfa
e de génération et de l'e�
a
ité de dé
len
hement (de re
onstru
tion,
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3.3 Performan
es 89de séle
tion). Elle permet de 
omparer les performan
es de di�érents algorithmes.Convoluée ave
 un �ux donné de parti
ules in
identes, elle permet de 
al
uler rapi-dement le taux moyen d'événements attendus.Soit N le nombre d'événements tirés initialement sur le 
ylindre de génération. SoitS(E�; ��) la surfa
e projetée du 
ylindre sur le plan perpendi
ulaire à la dire
tion dumuon in
ident (
f. �gure 3.2) et Nd;r;s le nombre d'événement ayant passé le dé
len-
hement, la re
onstru
tion, ou la séle
tion. La surfa
e e�e
tive est don
 donnée parSe�;d;r;s(E�; ��) : Se�;d;r;s(E�; ��) = Nd;r;sN � S(E�; ��) (3.16)Les surfa
es e�e
tives pour les 
onditions minimales de la re
onstru
tion (dé�niesau paragraphe 3.2.1), après re
onstru
tion et après la séle
tion sont représentées surles �gures 3.16 et 3.17. Elles 
orrespondent à un déte
teur de 14 lignes et à un déte
-teur de 10 lignes.La première �gure représente la dépendan
e, moyennée sur l'ensemble des tra
es mon-tantes, de la surfa
e e�e
tive en fon
tion de l'énergie initiale du muon : les e�
a
itéssont toutes plus importantes à haute énergie. Pour le déte
teur à 14 lignes, les surfa
esobtenues ave
 l'�an
ienne� re
onstru
tion (
'est-à-dire en n'utilisant que l'�an
ien�pré-ajustement 
omme départ pour la minimisation) sont également représentées. Lenouveau pré-ajustement o�re un gain d'un fa
teur 2 à la re
onstru
tion et, pour lejeu de 
oupures que nous avons employé, d'un fa
teur > 3 à la séle
tion.La �gure 3.17 rend 
ompte de la dépendan
e, pour des muons d'énergie supérieure à300 GeV, de la surfa
e en fon
tion de l'angle zénithal. Les tra
es des
endantes pro-duisent moins de lumière dans les modules optiques, 
e qui explique que les 
onditionsminimales de la re
onstru
tion soient moins souvent réunies (environ deux fois moinssouvent) que pour les tra
es montantes. On observe à peu près le même e�et à lare
onstru
tion. Pour les événements séle
tionnés, l'e�
a
ité est beau
oup plus faible.Cet e�et est dû à la fois à la qualité de la re
onstru
tion qui est toujours meilleurepour les tra
es montantes et à la 
oupure sur le nombre d'impulsions observées quiest plus sévère pour les muons des
endants que pour les tra
es montantes.Taux d'événementsLes taux de muons attendus, issus des émissions di�uses de neutrinos pour di�é-rents modèles de noyaux a
tifs de galaxie sont résumés, pour un déte
teur à 10 lignes,dans le tableau 3.1. Ils sont obtenus à partir d'une extrapolation jusqu'à E� = 108 GeVde la surfa
e e�e
tive représentée �gure 3.16 [113℄. Au delà de 1 TeV environ, un ex
èssigni�
atif d'événements devrait être observable.Performan
es 
omparées ave
 d'autres déte
teursLes résultats des simulations qui sont exposés dans 
e 
hapitre peuvent être 
om-parés ave
 
eux des autres projets. Le tableau 3.2 rassemble les 
ara
téristiques prin-
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Fig. 3.16: Surfa
e e�e
tive pour des muons as
endants en fon
tion de leur énergiepour un déte
teur de 14 lignes (à gau
he) et pour un déte
teur de 10 lignes (à droite).Les lignes en pointillés représentent les variations de la surfa
e géométrique.
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un déte
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teur de 10 lignes (à droite). Les lignesen pointillés représentent les variations de la surfa
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3.3 Performan
es 91N�(E� > Emin� )Model Emin� = 1 TeV Emin� = 10 TeV Emin� = 100 T eVATM (Volkova) [30℄ 191:0� 3:7 12:1� 0:4 0:26� 0:02AGN (Ste
ker) [41℄ 172:6� 3:0 146:0� 2:9 80:0� 2:6AGN (Protheroe) [40℄ 22:8� 0:6 20:0� 0:6 12:6� 0:6AGN (Halzen) [38℄ 8:4� 0:5 7:6� 0:5 5:7� 0:5Tab. 3.1: Tableau ré
apitulatif des taux annuels d'événements attendus selon di�érentsmodèles d'émission et au dessus de plusieurs seuils en énergie.
ipales des déte
teurs Antarès (10 lignes), AMANDA II et Baïkal. Les di�éren
es sontessentiellement dues aux propriétés optiques de l'eau. Dans le 
as d'AMANDA, la dif-fusion est dominante : la longueur de di�usion e�e
tive est inférieure à 25 m, 
e quiréduit la surfa
e e�e
tive de déte
tion et dégrade la résolution angulaire (50% seule-ment des événements sont re
onstruits à mieux que 3�). Dans le 
as du la
 Baïkal, ladi�usion est 
omparable à 
elle du site Antarès, mais l'absorption, plus importante,impose que les lignes soient plus pro
hes les unes des autres, 
e qui implique unesurfa
e de déte
tion plus faible.Or résolution angulaire et surfa
e de déte
tion sont deux 
ara
téristiques 
omplémen-taires. Une bonne résolution angulaire permet de réduire le bruit de fond (notammentpour l'étude de sour
es pon
tuelles), tandis qu'une grande surfa
e de déte
tion permetd'augmenter l'a

eptan
e du déte
teur (notamment pour l'étude des fonds di�us). Undes avantages d'Antarès est don
 de 
on
ilier 
es deux 
ara
téristiques.Expérien
e Propriétés Pré
ision Surfa
e e�e
tiveoptiques angulaire E� = 1 TeV E� = 100 TeVAntarès 10 lignes �abs � 55 m � 0; 2� � 10000 m2 � 55000 m2�di� � 52 mAMANDA II 19 lignes �abs . 100 m � 3; 0� � 30000 m2 � 50000 m2�di� < 25 mBaikal 8 lignes �abs & 15 m � 1; 5� � 800 m2 � 1360 m2�di� . 50 mTab. 3.2: Comparaisons des performan
es d'Antarès, AMANDA [83℄ et Baïkal [114℄.Les longueurs d'absorption et de di�usion sont données pour de la lumière bleue (au-tour de 460nm). Les résolutions angulaires 
orrespondent à la médiane des distribu-tions des angles formés par les dire
tions re
onstruites ave
 
elles des muons initiaux.
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Chapitre 4Déte
tion des sursauts gamma ave
 letéles
ope AntarèsL'étude des sursauts gamma sus
ite a
tuellement un e�ort extrêmement im-portant. De nombreux projets de satellites équipés de déte
teurs gamma sont en
ours (Hete-2 [115℄ en orbite depuis de 12 o
tobre 2000, Agile [116℄, Integral [117℄,Swift [118℄, Glast [119℄...) et devraient parti
iper à lever une partie du mystère quientoure 
es émissions très énergétiques. Ces déte
teurs devraient pouvoir livrer desinformations dans les mêmes délais qu'Antarès et ave
 une pré
ision angulaire del'ordre du degré. La déte
tion 
orrélée (en temps et en dire
tion) de neutrinos dehaute énergie et de photons gamma 
onstituerait une première dans le domaine etdevrait permettre d'améliorer 
onsidérablement les 
onnaissan
es sur les sour
es desursauts. En attendant le développement de téles
opes à neutrinos à l'é
helle du km,seul Antarès, qui béné�
ie d'une résolution angulaire bien meilleure que les autresdéte
teurs, pourrait 
ommen
er 
e type d'étude.Ce 
hapitre expose brièvement l'état des 
onnaissan
es sur les sursauts gamma. L'a
-
ent est mis plus parti
ulièrement sur le modèle de la �boule de feu� dont le 
adrethéorique prédit des émissions de neutrinos de haute énergie. Les �ux es
omptéssont néanmoins très faibles 
e qui exige à la fois une bonne e�
a
ité de déte
tionet une forte rédu
tion du bruit de fond. Cette rédu
tion est en partie fa
ilitée parla 
onnaissan
e de la durée des sursauts. Une étude des propriétés temporelles dessursauts déjà déte
tés est don
 entreprise pour améliorer les possibilités de déte
tionqui sont analysées en �n de 
hapitre.4.1 Les sursauts gammaLes sursauts gamma (GRB pour �Gamma Ray Burst�) sont de 
ourtes (� 10 s)et intenses émissions de photons 
 déte
tés à des énergies pro
hes de 100 keV. Ils ontété dé
ouverts a

identellement à la �n des années 60 par les satellites VELA [120℄.Ces satellites avaient été lan
és en 1963 par les autorités améri
aines qui souhaitaient93



94 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope Antarèsvéri�er que l'Union Soviétique respe
terait vraiment les jeunes a

ords de nonprolifération des essais nu
léaires (�Limited Test Ban Treaty�) et ne se livrerait pasà des essais dans l'espa
e. En 1967, les premières émissions furent déte
tées. Aprèsétudes, il fut 
on
lu qu'elles ne provenaient ni de la Terre ni du Soleil, mais 
e n'estqu'en 1973 que les observations furent révélées à la 
ommunauté s
ienti�que.Depuis, de nombreux satellites ont été lan
és et pla
és en orbite dans le but d'étudieret de répertorier 
es sursauts. Beau
oup de théories ont été avan
ées pour expliquerl'origine de 
es émissions 
. L'observation des 
ontreparties visibles au milieu desannées 80 a mené à un premier 
onsensus : on s'a

ordait à penser à l'époque que lessursauts gamma venaient d'étoiles à neutrons gala
tiques.En 1991, le déte
teur BATSE (Burst And Transient Sour
e Experiment) fut pla
é enorbite sur le satellite-observatoire COMPTON-GRO (Gamma Ray Observatory) a�nde 
on�rmer 
ette interprétation. Mais les observations ont radi
alement bouleversé
e qui était présumé a
quis. En parti
ulier, les données de BATSE ont vite montréune répartition isotrope (�gure 4.1) des sour
es sur la voûte 
éleste. Dès lors deuxinterprétations restaient possibles : il s'agissait soit d'émissions 
osmologiques [121℄,soit de signaux émis par des sour
es réparties dans le halo gala
tique [122℄.L'hypothèse extragala
tique semble désormais 
orroborée par la ré
ente déte
tion des
ontreparties X (puis visibles et radios) de 
ertains sursauts gamma par le satelliteBeppoSaX [123℄ qui a permis d'établir l'éloignement de la sour
e. L'observation de
es 
ontreparties intervient un 
ertain temps après la déte
tion du sursaut (émissionprompte) 
e qui explique qu'on leur ait donné le nom de �dernières lueurs�1.La luminosité de 
ette émission tardive dé
roît fortement ave
 le temps (loi depuissan
e), de même que l'énergie qui passe ainsi des rayons X au domaine visiblepuis aux ondes radios.La première distan
e mesurée a été 
elle du sursaut GRB970508 à un dé
alage spe
-tral z = 0; 835 [124℄. Depuis plus d'une dizaine d'autres ont suivi (voir tableau 4.1). Iln'y a don
 désormais plus guère de doute quant à l'origine 
osmologique des sursautsgamma.Le téles
ope BATSE distingue deux 
atégories de sursauts gamma : les SGRs(pour �Soft Gamma Repeaters�) qui peuvent émettre sporadiquement et les sursautsdits �
lassiques� qui n'ont jamais été observés deux fois de suite. L'énergie totaleobservée est en moyenne moins importante pour les SGRs que 
elle des sursauts
lassiques auxquels nous nous intéressons dans la suite.Les 
ara
téristiques énergétiques des sursauts sont souvent données par la �uen
e Fdé�nie 
omme : F = T � P � E (4.1)où T est la durée au 
ours de laquelle la �uen
e est estimée, P est le �ux moyen dephotons observé dans le temps T , et E est l'énergie moyenne (estimée dans l'intervalle1afterglows



4.1 Les sursauts gamma 95
+90

-90

-180+180

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

10-7 10-6 10-5 10-4

Fluence, 50-300 keV (ergs cm-2)Fig. 4.1: La 
arte représente l'empla
ement des 2704 sursauts gamma enregistrés parBATSE durant les neuf années de fon
tionnement. Il s'agit de proje
tions sur les
oordonnées gala
tiques. L'é
helle de 
ouleur dépend de la �uen
e (voir équation 4.1)qui représente le �ux en énergie du sursaut, intégré sur la durée totale de l'événement.[50�300℄ keV pour BATSE). La �uen
e donne don
 une estimation globale de l'énergietotale déte
tée.A l'inverse des pro�ls temporels des sursauts qui révèlent une rare diversité (voirparagraphe 4.3), les 
ara
téristiques spe
trales sont presque toutes identiques. Lespe
tre en énergie P (E) peut s'é
rire [126℄ sous la forme de la fon
tion :P (E) � photonskeV s 
m2� = 8>><>>:A� E100keV��e�E=E0 E � (�� �)E0A0� E100keV�� E > (�� �)E0 (4.2)où A, �, �, et E0 sont ajustés sur les données et A0 est 
hoisi de manière à 
e quela fon
tion soit 
ontinue en tout point. La �gure 4.2 en est un exemple typique(sursaut GRB911003). L'énergie de pi
 Ep est dé�nie par le maximum de la fon
tionE2N(E) : la plupart de l'énergie est émise autour de quelques 
entaines de keV.



96 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope AntarèsSursaut gamma dé
alage spe
tral Fluen
eGRB z �105 erg 
m�2970228 0.695 0,17970508 0.835 0,31970828 0.957 7,40971214 3.418 1,10980425 0.0085 0,44980613 1,096 0,17980703 0,966 3,70990123 1,6 26,50990510 1,619 2,30990712 0,430 �991208 0,706 10,0991216 1,020 25,60000301
 2,040 2,00000418 1,119 1,30Tab. 4.1: Tableau des sursauts gamma dont le dé
alage spe
tral a pu être établi. La�uen
e des sursauts est également indiquée. La liste des sursauts est tirée de [125℄ oùles référen
es asso
iées à 
ha
un des sursauts sont données.L'origine extragala
tique des sursauts gamma instaure de fortes 
ontraintes sur lesobservables, à 
ommen
er par la luminosité. L'énergie libérée, en quelques se
ondes,de 1051 � 1053 erg en fait les objets les plus puissants de l'Univers et les 
onditionsde libération d'une telle quantité d'énergie en un temps aussi 
ourt sont en
ore énig-matiques. Cette 
ara
téristique ex
eptionnelle s'a

ompagne d'une autre, jumelle : ils'agit de phénomènes rares. BATSE en déte
te un par jour environ. Ce qui 
onduiraità un sursaut tous les millions d'années par galaxie 2 !L'ensemble de 
es 
ontraintes font de la 
ompréhension des sursauts gamma l'un deproblèmes les plus mystérieux de l'astrophysique 
ontemporaine. Plus de trente ansaprès leur dé
ouverte, leur origine n'est toujours pas 
onnue ave
 
ertitude [127℄ etles mé
anismes d'émission sont à peine supputés. Alors que d'autres phénomènes as-trophysiques 
omme l'origine des pulsars et autres émetteurs-X ont été expliqués enpeu de temps, le statut des sursauts gamma est singulier et l'étude de 
es phénomènesparti
ulièrement ex
itante.4.1.1 Modèle de la boule de feu relativistePlusieurs modèles sont évoqués pour rendre 
ompte des observations des sursautsgamma. Dans le 
adre de notre étude, nous nous intéressons au modèle de �la boule de2Notre Univers 
ontient néanmoins plusieurs milliards de galaxies et les téles
opes, aussi loin queleur puissan
e permette de porter dans la profondeur de l'espa
e n'ont pas en
ore ren
ontré la régionau-delà de laquelle il ne s'en trouverait plus...
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Fig. 4.2: Spe
tre en énergie du sursaut GRB911003, 
ara
téristique de l'ensemble dessursauts déte
tés par BATSE.feu� [132℄ qui semble, de l'avis de la majorité des spé
ialistes, le mieux adapté. Selon
e modèle, les photons 
 sont émis lors de la 
onversion d'un �ux ultra-relativisted'énergie en rayonnement. Cette 
onversion pourrait être produite soit lors de 
ho
save
 le milieu externe soit au 
ours de pro
essus internes, la deuxième hypothèse étantla plus favorisée.En 
e qui 
on
erne l'objet interne, sour
e du �ux relativiste d'énergie, peu de 
hosessont proposées. Les observations imposent pourtant 
ertaines 
ara
téristiques :� 
'est un objet 
ompa
t (il montre des variations de 
ourte période dans sa 
ourbede lumière)� il est à l'origine d'un jet, d'un vent, qui peut s'éloigner à des distan
es beau
oupplus importantes que sa dimension 
ara
téristique. L'hypothèse d'une explosion(isotrope) dont la taille 
ara
téristique serait 
omparable à 
elle du 
÷ur 
om-pa
t est également avan
ée, mais semble moins adaptée à résoudre le problèmede l'émission d'une telle quantité d'énergie.� toute l'énergie ne pouvant pas s'é
happer par rayonnement, il apparaît vraisem-blable que la partie restante soit dissipée par des 
ho
s externes, rendant ainsi
ompte de l'observation des �dernières lueurs�.Il semble que rien de plus ne puisse être a�rmé quant à la nature de la boule de feu.Les trous noirs ainsi que les systèmes binaires 
omportant une étoile à neutron sontdes 
andidats souvent évoqués.A

élération et opa
itéAvant de s'intéresser à la question de la 
onversion de l'énergie en rayonnement,on peut s'interroger sur les mé
anismes sus
eptibles de produire une quantité aussi
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tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope Antarèsimportante d'énergie. Di�érents modèles ont été proposés. En dépit de leur disparité,ils se fondent sur une hypothèse 
ommune : 
e que l'on nomme boule de feu est enfait une petite région de l'espa
e, opaque aux photons et aux leptons, où règne unetrès importante 
on
entration d'énergie sous forme de radiation. Certains évoquentune explosion libérant soudainement une fabuleuse quantité d'énergie dans un rayondonné [130℄, tandis que d'autres suggèrent que la boule de feu provienne d'un jet departi
ules relativistes (essentiellement des éle
trons, des positrons et des photons ainsique des baryons en moindre quantité [128, 129℄) libéré par un objet 
ompa
t [130, 131℄.Pour illustrer le modèle de la boule de feu, T. Piran [132℄ suggère une analogieave
 les prémi
es de l'Univers. Il 
onsidère en premier lieu une boule uniquementradiative : si la température initiale est su�sante, des paires e+ e� sont 
réées et laboule devient un plasma de photons et de leptons ave
 pour équation d'état 
elle du�uide parfait (P = �=3). La présen
e des leptons rend la boule opaque aux photons.Mais au fur et à mesure de l'expansion, la température baisse jusqu'en deçà du seuilde 
réation de paires ; les réa
tions e+e� ! 

 prennent le dessus et le plasma devienttransparent aux photons. Pour un observateur la température sera Tobs / 
� où �est la température lo
ale et 
 est le fa
teur de Lorentz. Or, au 
ours de l'expansion� diminue 
omme l'inverse du rayon de la boule R et puisque 
 / R, �nalement latempérature observée est pro
he de la température initiale.La présen
e des baryons peut in�uen
er 
e s
énario de manière radi
ale : l'opa
ité,plus grande au départ, entraîne une transition boule opaque / boule transparenteplus tardive (à une température plus faible). En résumé, 4 di�érentes évolutions sontenvisageables :1. L'e�et de la présen
e des baryons est négligeable. L'opa
ité est dûe aux 
réationsde paires jusqu'à 
e que la température baisse et que la boule de feu soit dominéepar le rayonnement.2. L'opa
ité est dûe aux éle
trons libres et aux baryons présents dans le plasma.La boule rayonne moins et plus tard.3. La boule est dominée par la matière avant de devenir transparente. La plupart del'énergie est transformée (grâ
e à la présen
e des baryons) en énergie 
inétiqueave
 un fa
teur de Lorentz 
 � EM
2 où E est l'énergie libérée et M la quantitéde masse présente originellement. C'est le modèle de la boule de feu baryoniquerelativiste que nous étudions dans la suite.4. L'énergie sous forme de matière M
2 est plus importante que l'énergie de ra-diation. La boule de feu n'est pas relativiste. On parle de régime newtonien,
omme pour les supernovae.Conversion de l'énergieL'appro
he la plus simple pour se représenter la bou�ée d'énergie est de 
onsidérerl'énergie 
inétique d'un ensemble de parti
ules relativistes. Une alternative que nous
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onsisterait 
ependant à 
onsidérer l'énergie emportée par le �uxde Poynting3 (
f par exemple [133℄). Deux s
énarios de 
onversion sont généralementévoqués :� le premier se fonde sur l'hypothèse de 
ollisions ave
 le milieu extérieur à laboule de feu, 
omme le milieu interstellaire ;� le se
ond repose sur l'hypothèse de 
ho
s internes et plus parti
ulièrement d'in-tera
tion ave
 les fronts su

essifs de propagation de la bou�ée d'énergie, unpeu 
omme le suggère le mé
anisme de Fermi du premier ordre, mais pour desparti
ules relativistes.Quel que soit le modèle, un 
onsensus se dégage quant à la distan
e au 
entre de laboule de feu, où se produit la 
onversion de l'énergie. Elle serait de l'ordre de 1012à 1015 
m pour un s
héma de 
onversion interne et de 1016 
m et plus lors d'une
onversion externe. Dans les deux 
as 2 à 20% de l'énergie 
inétique est �nalementemportée par des parti
ules relativistes.A l'heure a
tuelle, l'hypothèse de 
ho
s internes s'a

ommode le mieux des observa-tions. Après les 
ho
s, une importante partie de l'énergie du �ot primaire est toujourspiégée, ave
 un fa
teur de Lorentz 
omparable à 
elui du vent initial. Si le �ot est enexpansion dans le milieu interstellaire, il peut dissiper une partie de son énergie pardes 
ho
s externes, entraînant ainsi un autre sursaut [134℄, moins impressionnant quele premier mais néanmoins observable. Ce se
ond 
ho
 serait à l'origine de la dernièrelueur.Les dernières lueursLà en
ore, plusieurs s
énarios se présentent. Une première hypothèse pour ex-pliquer l'observation des dernières lueurs est le freinage du vent ultra-relativiste parintera
tion ave
 le milieu interstellaire ; 
'est à dire par 
ho
s externes su

essifs. C'estle pro
essus le plus souvent envisagé : un modèle simple 
onsiste à imaginer une sériede 
ollisions inélastiques in�nitésimales sur des masses externes. Néanmoins, une al-ternative à 
e pro
essus 
onsisterait à dire qu'il s'agit en fait d'une émission 
ontinueproduite par la sour
e interne, à l'origine de la boule de feu. Mais le modèle des 
ho
sexternes permet d'avan
er un élément de réponse à la question : pourquoi les der-nières lueurs ont-elles pu être asso
iées à 
ertains sursauts et pas à d'autres ? En e�et,puisqu'il s'agit de 
ho
s externes, il s'agit d'un pro
essus dépendant des 
onditionsenvironnementales, et il apparaît naturel qu'il puisse se produire de manière variable,en fon
tion par exemple de la densité lo
ale de matière interstellaire. Une liste despossibilités se trouve dans [135℄.Les observations 
 qui ont été rapportées 
on
ernant les dernières lueurs semblent 
or-roborer le modèle de la boule de feu pour les sursauts gamma. On ne peut 
ependantpas en
ore distinguer un modèle spé
i�que parmi les autres. Davantage d'observations3Le �ux sortant du ve
teur de Poynting ~P à travers une surfa
e fermée, orientée, S, pendant unintervalle de temps, est égal à la diminution pendant 
e même temps de l'énergie éle
tromagnétiqueà l'intérieur du volume 
ontenu dans S
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essaires.
4.2 �Sursauts neutrinos�D'après le modèle de la boule de feu, les sursauts gamma seraient don
 des sour
es
osmologiques 
apables d'émettre des protons, a

élérés par un mé
anisme similaireau mé
anisme de Fermi, à des énergies supérieures à 1020 eV. L'intera
tion de protonsd'énergie inférieure (présents en plus grande quantité), de l'ordre de 1015 eV, ave
 lesphotons d'énergie pro
he de 1 MeV qui 
omposent la plus importante partie de laboule de feu, serait à l'origine de neutrinos d'énergie � 1014 eV par le mé
anisme
lassique p
 ! � ! � dé
rit au paragraphe 1.2.2.4.2.1 Flux de neutrinos

Onde de choc

Accélération

stochastique

Engin central

Fig. 4.3: S
héma du pro
essus d'a

élé-ration à haute énergie de protons dansle modèle de la boule de feu.

E. Waxman et J. Bah
all ont ré
emmentproposé un �ux générique di�us de neutri-nos muoniques issus de sour
es de sursautsgamma du type �boule de feu� [136℄.La produ
tion de neutrinos aurait lieu grâ
eà la dissipation de l'énergie 
inétique libé-rée par la boule de feu. Dans les travauxde Waxman et Bah
all, le vent de par-ti
ules éje
té dans le milieu interstellaireest 
ara
térisé par une luminosité moyenneL � 1051erg:s�1 et un fa
teur de Lo-rentz de l'ordre de 
 � 300. Des �u
tua-tions résultant du 
omportement variablede la sour
e interne entraîneraient des pro-
essus de 
ho
s internes équivalents aux
onditions d'a

élération par mé
anisme deFermi (�gure 4.3). Le spe
tre des photons-
ible est tiré des données observationnellesde BATSE. Il révèle un 
hangement depente (voir équation 4.2), qu'on retrouvenaturellement dans le spe
tre des neutrinos.En 
e qui 
on
erne le spe
tre de protons, il est supposé proportionnel à E�2p . La nor-malisation de 
e �ux est obtenue à partir des données disponibles de rayons 
osmiquesau dessus de 1019 eV (voir 
hapitre 1). Les auteurs a�rment que le taux d'émissiond'énergie asso
ié aux photons gamma est similaire à 
elui asso
ié aux rayons 
os-



4.2 �Sursauts neutrinos� 101miques [137℄ et partent d'un taux d'émission4, à dé
alage spe
tral nul, de :E2�d _nr
dE �z=0' 1044 ergMp
�3 an�1 (4.3)où d _nr
dE représente la variation de densité d'énergie par unité de temps des rayons
osmiques.Les 
al
uls aboutissent à un �ux de neutrinos muoniques donné par (voir �gure 4.4) :d���+��dE� = ( AEb � E�GeV ��� 
m�2s�1sr�1GeV �1 E < EbA � E�GeV ��� 
m�2s�1sr�1GeV �1 Eb < E < 107GeVAEb � E�GeV ��
 
m�2s�1sr�1GeV �1 E > 107GeV (4.4)où A = 3 � 10�9, � = 1, � = 2, 
 = 3 et où Eb(= 100 TeV) 
orrespond au 
hange-ment de pente visible dans le spe
tre des photons gamma (équation 4.2) autour de100 keV (Ep). Au dessus de 107GeV le �ux diminue 
onsidérablement à 
ause de laperte d'énergie par rayonnement syn
hrotron des pions qui devient prédominante. Le�ux 4.4 est 
elui que nous allons 
onsidérer pour évaluer le nombre d'événéments sus-
eptibles d'être déte
tés par Antarès, en 
orrélation ave
 des observations gamma. Il
orrespond au fond di�us de neutrinos produits par 3 sursauts observables par jour :BATSE, sensible à un tiers de la voûte 
éleste, en déte
te en e�et environ 1 par jour.Sur la �gure 4.4 est également représenté un autre �ux générique de neutrinos. Il est
al
ulé par K. Mannheim [138℄ sur la base de l'hypothèse formulée par M. Milgromet V. Usov [139℄ selon laquelle le �ux de rayons 
osmiques observables au dessus de109 GeV serait dû aux émissions asso
iées aux sursauts gamma. L'auteur lui-mêmea�rme que 
ette hypothèse n'est pas très vraisemblable dans la mesure où elle impli-querait des sursauts plus puissants que 
e qui est observé a
tuellement. Néanmoins
ette éventualité n'est pas totalement ex
lue, en parti
ulier si l'on suppose l'existen
ed'une 
omposante d'émission gamma plus énergétique5, et non déte
tée jusqu'à lorsen raison de l'opa
ité des sour
es.Limite supérieureLa limite supérieure présentée �gure 4.4 est établie de la même façon que Mann-heim, Protheroe et Ra
hen ont établi une limite supérieure sur les �ux de neutrinosémis par l'ensemble des noyaux a
tifs de galaxie (paragraphe 1.2.4). La relation 1.6,adaptée aux sour
es de sursauts gamma, est utilisée. La normalisation du �ux estobtenue grâ
e au spe
tre de protons dé
rit par l'équation 1.7.4C'est également à partir de 
e taux que les mêmes auteurs établissent leur limite supérieure surle �ux de neutrinos induits par les noyaux a
tifs de galaxie (voir paragraphe 1.2.4)5analogue aux émissions simultanées MeV-TeV en provenan
e de Mkr 501.
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4.3 Etude du 4e 
atalogue de BATSE 103Dernières lueursLe modèle de la boule de feu est 
ompatible ave
 l'observation des dernières lueurs.Ces émissions tardives (la durée de l'émission est du même ordre de grandeur que lessursauts eux-mêmes, et le retard varie entre quelques se
ondes et quelques heures),devraient également être asso
iées à des émissions de neutrinos de très haute énergie(E� (eV) 2 [1017; 1019℄) [140℄ : le �ux prédit est représenté �gure 4.4.Les éle
trons sont a

élérés lors des 
ho
s internes par le même mé
anisme que lesprotons, et peuvent atteindre de très hautes énergies. Ces éle
trons rayonnent dansle milieu interstellaire des photons (E
 (eV) 2 [10; 103℄) ave
 lesquels interagissentles protons les plus énergétiques (Ep > 1019 eV), produisant ainsi des neutrinosd'énergie � 1018 eV. La déte
tion de 
es neutrinos est plus déli
ate en
ore que 
elledes neutrinos issus des 
ho
s internes (émission prompte) : le �ux est très faible etla déte
tion 
orrélée des rayons gamma de très haute énergie, qui pourraît fournir ledépart de l'observation, très rare (e�et GZK). En 
ontrepartie, le bruit de fond, à detelles énergies est négligeable.4.2.2 Impli
ationsUne observation des neutrinos pourrait apporter des informations dire
tes sur lemé
anisme d'explosion initiale (
e qui n'est pas le 
as ave
 l'observation des gamma :la boule de feu est opaque aux photons) et sur 
elui de l'a

élération des parti
ules parondes de 
ho
. En outre, les observations pourraient permettre d'identifer les sour
esde sursauts gamma 
omme étant à l'origine des rayons 
osmiques de très haute éner-gie.Les tests de simultanéité des observations entre photons et neutrinos devraient éga-lement apporter de nouvelles 
ontraintes sur la théorie de la relativité restreinte etsur le prin
ipe d'équivalen
e faible selon lequel les photons et les neutrinos devraientêtre in�uen
és par les puits de potentiel gravitationnel de manière identique.En�n la déte
tion de neutrinos �� 
orrélée ave
 la déte
tion de sursauts gamma 
onsti-turait une expérien
e d'apparition 
apable de tester des �m2 & 10�17eV2.4.3 Etude du 4e 
atalogue de BATSEPropriétés temporellesLes sursauts gamma sont, 
omme leur nom l'indique, des phénomènes très brefs.Néanmoins leur durée peut s'étaler sur plusieurs ordres de grandeur 
omme l'attestentles 
ourbes de la �gure 4.5 dressée à partir des données publiques [141℄ du 
atalogue4B [142℄ du déte
teur BATSE. Ce 
atalogue rassemble les événements observés entrele 19 Avril 1991 et le 29 Août 1996.Seule la durée de 1234 d'entre eux a pu être établie. En 
onséquen
e, 
'est ex
lusi-vement à partir de 
e sous-ensemble d'événements que repose notre étude sur la durée
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ollaboration BATSE : T50 et T90. Ces durées
orrespondent au temps né
essaire pour observer 50% (resp. 90% ) de la �uen
e dusursaut à partir du moment où 25% (resp. 5%) ont déjà été observés.La �gure 4.5 montre 
lairement que la majeure partie des sursauts sont 
ourts, tandisque la �gure 4.6 dévoile une distribution temporelle bimodale ave
 un premier groupede sursauts 
ourts (T90 . 2 s) et un deuxième groupe de sursauts plus longs. Pour lasuite de notre étude, le temps des sursauts sera pris égal à T90. Ave
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atalogue de BATSE 105La �gure 4.7, quant à elle, montre que � 40% des sursauts ont une durée inférieureà 10 s et que � 95% d'entre eux ont une durée inférieure à 100 s.

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

0.9

1

1 10 10
2

T (s)

F
ra

ct
io

n 
de

s 
su

rs
au

ts
 d

e 
du

ré
e 

in
fé

rie
ur

e 
à 

T

Fig. 4.7: Pour
entage d'événements de durée inférieure à un temps T donné.La 
ara
téristique la plus frappante des sursauts observés par BATSE reste leurdiversité temporelle. On peut 
ertes distinguer une distribution temporelle bimodale,mais une 
lassi�
ation plus minutieuse demeure très di�
ile (bien que des tentativesde distinguer des sous 
lasses en fon
tion de la �uen
e, de la durée du sursaut et dela pente du spe
tre observé aient été e�e
tuées [143℄).Les di�érentes 
ourbes de lumières représentées sur la �gure 4.8 attestent de la diversi-tés des sursauts. Ils sont représentés par ordre 
roissant de durée. On remarquera unepropriété importante, notamment pour l'étude des 
ontreparties neutrinos : les sur-sauts les plus 
ourts sont généralement les plus intenses. C'est à partir de 
e 
onstatqu'il nous a semblé important de 
onnaître, ave
 plus de pré
ision quelle était laquantité de signal intégrée sur une durée plus ou moins 
ourte d'observation.Optimisation du temps d'observationLe but de 
e qui va suivre est d'estimer la potentialité d'Antarès pour mettre enéviden
e des 
orrélations entre les émissions de neutrinos de haute énergie et les sur-sauts gamma. L'idée de départ est de séle
tionner les régions du 
iel où les sursautsont lieu et d'estimer le �ux de neutrinos provenant de 
es régions pendant un laps detemps 
omparable aux durées des sursauts. L'hypothèse utilisée est que les variationsdu �ux de neutrinos sont identiques à 
elles des rayons gamma. Cette hypothèse envaut une autre. Elle pourrait être trop optimiste 
omme trop pessimiste. Elle a étéadoptée faute de mieux.
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Fig. 4.8: Exemple de 
ourbes de lumière du 4e 
atalogue de BATSE. Les sursauts sontreprésentés i
i sur leur durée T90.
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onsidère don
 que l'observateur a a

ès à 
ha
un des signaux et que le 
atalogueest représentatif de l'ensemble des sursauts. Cet exer
i
e ne peut se faire qu'à la 
ondi-tion que les sursauts aient été préalablement observés par un satellite. En d'autrestermes, on suppose que sa dire
tion est 
onnue ave
 une pré
ision 
omparable à larésolution angulaire d'Antarès et que sa date ainsi que sa durée sont parfaitement
onnues. En outre, il est supposé dans le 
adre de 
ette étude que non seulementl'émission des photons et 
elle des neutrinos sont simultanées mais aussi que leurtemps d'arrivée sur terre sont les mêmes (voir le paragraphe 4.6). La façon dont onpro
ède pour quanti�er la part des sursauts qui est observable en un temps �xe estrésumée à partir de 3 exemples de sursauts sur la �gure 4.9.A partir d'un temps maximum d'observation Tmax, qu'on fera varier, on dé�nit untemps d'observation : Tobs = min(T90;Tmax) (4.5)Pour tous les 1234 sursauts 
atalogués et dont la durée est 
onnue, on 
al
ule lepour
entage (en terme de taux de 
omptage) du signal observé dans le temps Tobs. Lafra
tion du total des signaux est ensuite évaluée. Les résultats sont indiqués sur les�gures 4.10 et 4.11. La première représente la fra
tion du signal intégrée en fon
tionde Tmax. Elle montre que dès 100 s, 80% des photons sont vus. On atteint ensuite 90%à 200 s et environ 100% à 300 s. La se
onde �gure représente le temps d'observationmoyen par sursaut en fon
tion de Tmax. Un temps maximal de 300 s par sursautéquivaut à un temps e�e
tif d'environ 35 s par sursaut.Cette propriété est des plus importantes 
ar la quantité de bruit de fond intégrée,dans le 
adre de l'étude de �sursauts neutrino� est dire
tement proportionnelle autemps d'observation. En s'a

ordant, une observation maximale de l'ordre de 300 spar sursaut, le bruit de fond intégré est don
 équivalent par sursaut à une fenêtred'observation environ 10 fois inférieure. Ce
i est dû au fait que les sursauts de faibledurée sont dominants.4.4 Observation de 
orrélations par AntarèsComme il a déjà été indiqué, il s'agit de dé
rire la sensibilité que pourrait atteindreAntarès pour la déte
tion de neutrinos asso
iés aux sursauts gamma. Deux paramètressont fondamentaux dans 
ette appro
he : la 
oupure angulaire qu'on va e�e
tuer pourdé�nir les régions des sursauts et la durée de l'intervalle de temps qu'on va utiliser.Ces 
oupures doivent être optimisées pour obtenir la meilleure sensibilité en 
her
hantle meilleur 
ompromis entre un faible bruit de fond et une bonne a

eptan
e du signal.4.4.1 Probabilité de déte
tionLes �gures 4.10 et 4.11 permettent de 
onnaître la fra
tion de signal issus de NGRBsursauts gamma observables dans le temps T = NGRB� Tmoy, la quantité de bruit de
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Fig. 4.9: Résumé de la méthode utilisée pour optimiser le rapport signal/bruit pour ladéte
tion de �sursauts neutrino�.
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Fig. 4.11: Temps moyen d'observationpar sursaut équivalent à une durée �xemaximale d'observation Tmax.fond observable dans le même temps étant dire
tement proportionnelle à T .Soit S la quantité de signal attendu en un temps �xe et B la quantité de bruit asso
iée.La probabilité PN(n) d'observer N événements lorsque n sont attendus est donnéepar la loi de Poisson : PN(n) = nNN ! e�n (4.6)Pour une valeur observée de N , le niveau de 
on�an
e CN(n) de 
ette observation estdé�ni 
omme étant la probabilité d'observer N ou plus :CN(n) = 1Xi=N Pi(n) (4.7)Pour rejeter l'hypothèse d'une �u
tuation statistique du bruit de fond, on se �xeune valeur limite du niveau de 
on�an
e Cl en dessous de laquelle on estime que l'e�etobservé ne vient pas du bruit. On doit don
 
her
her le nombre Nl qui satisfait à la
ondition : CNl(B) = 1Xi=Nl Pi(B) � Cl (4.8)
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ope AntarèsLa probabilité de déte
tion d'un signal de sursaut gamma est donnée par la probabilitéd'observer un nombre d'événements égal ou supérieur au nombre Nl satisfaisant larelation 4.8 : P (S) = 1Xi=Nl Pi(S +B) (4.9)C'est en 
es termes qu'il 
onvient d'évaluer la sensibilité du déte
teur aux �sur-sauts neutrino�. Les paragraphes qui suivent sont 
onsa
rés au 
al
ul des quantités Sde signal et B de bruit attendues et à l'optimisation de la probabilité de déte
tion enfon
tion des di�érentes valeurs de S et B qui varient ave
 les 
oupures de séle
tion.4.4.2 Le �ux de muons induitsSimulationsLes données de simulations utilisées pour obtenir la quantité de signal attenduedans le déte
teur ont été produites ave
 le programme GEMINI. Une des
riptionplus détaillée en est faite au paragraphe 3.1.1. La propagation des événements dansle déte
teur est faite ave
 KM3 (voir le paragraphe 3.1.3). Elle prend en 
ompte ladi�usion de la lumière, la réponse du module optique et une part de la numérisationdes signaux (mode simple de l'ARS, voir paragraphe 2.6.7). Le taux de lumière induitdans les photomultipli
ateurs par le bruit de fond optique est �xé à 60 kHz.Taux d'événementsLa 
onvolution du �ux de neutrinos prédits par Waxman et Bah
all, de la se
tione�
a
e d'intera
tion des neutrinos, de l'absorption dans la terre et du par
ours dumuon jusqu'au 
ylindre de génération aboutit au �ux de muon représenté �gure 4.12(�Génération�). Le �ux représenté équivaut à un nombre de � 10 muons par an (� 5par hémisphère).La re
onstru
tion utilisée pour étudier 
es événements est présentée au 
hapitre pré-
édent. La �gure 4.12 indique également le �ux d'événements re
onstruits as
endanten fon
tion de l'énergie des muons, ainsi que le �ux des évènements dont la tra
ere
onstruite forme un angle � < 1; 5�ave
 la vraie tra
e (
ondition A). Ces sont 
esévénements qui dé�nissent le signal de neutrinos issus de sursauts gamma. La 
ondi-tion �� < 1; 5�� n'est pas arbitraire. Elle a été 
hoisie dans le sou
i à la fois d'être
ompatible ave
 la résolution angulaire des pro
hains déte
teurs embarqués sur satel-lite et de maintenir un bon rapport signal/bruit. Di�érentes 
oupures de séle
tion sontessayées. Elles sont présentées au paragraphe 4.4.4. Le passage de la re
onstru
tionbrute à la 
ondition A représente une perte d'un fa
teur � 2.
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1 2 3 4 5 6 7Fig. 4.12: Flux di�érentiels de muons induits par les neutrinos issus de sour
es desursauts gamma (selon de modèle de Waxman et Bah
all). Les �ux sont représen-tés à la génération et après la re
onstru
tion (sans 
oupure de séle
tion). La 
ourbedu 
entre indique l'ensemble des événements re
onstruits. Au dessous une 
onditionsupplémentaire est demandée : les événements doivent être re
onstruits à mieux que1; 5�.4.4.3 Spé
i�
ité du bruit de fondL'étude de 
orrélation entre neutrinos de haute énergie et sursauts gamma a 
e
ide parti
ulier que non seulement l'empla
ement de la sour
e est 
onnu, mais aussi ladurée d'émission. Ces deux éléments 
ontribuent indépendemment à la rédu
tion dubruit de fond. Ils sont exposés dans 
e paragraphe.Fa
teur de rédu
tionLe premier fa
teur de rédu
tion est dû à la restri
tion de l'observation sur unetoute petite partie Æ
 de la voûte 
éleste. L'empla
ement de la sour
e étant 
onnueave
 une résolution �, on peut en e�et se 
ontenter de re
her
her les événements designal dans l'angle solideÆ
 = 2� Z �0 sin� d� = 2� (1� 
os �)Si on 
onnaît le nombre N d'événements de bruit de fond attendus dans l'anglesolide 
, le nombre moyen d'événements attendus dans le même temps T dans lafenêtre asso
iée à la sour
e s'exprime 
omme N � r
 où



112 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope Antarès
r
 = Æ

 (4.10)est le fa
teur de rédu
tion asso
ié à la lo
alisation de la sour
e. Cette rédu
tion dubruit de fond est 
ommune à toutes les études de sour
es pon
tuelles.Dans le 
adre de notre l'étude, 
'est le se
ond moyen de rédu
tion du bruit defond qui en fait l'originalité. Il provient de la 
onnaissan
e de la durée de l'émission.Il a été montré que les études menées à partir des données de BATSE permettentd'asso
ier une durée moyenne Tmoy par sursaut à une 
ertaine fra
tion du signalattendu (�gure 4.10). NGRB étant le nombre de sursauts visibles (dans 
) pendanttoute la durée T , La quantité de bruit de fond asso
iée devient don
N�r
�NGRB�rToù rT = TmoyT (4.11)est le fa
teur de rédu
tion, par sursaut, asso
ié à la durée de l'émission.Le fa
teur global de rédu
tion du bruit de fond pour NGRB sursauts est don
 :R = NGRB � rT � r
 (4.12)SimulationsCompte tenu de l'important fa
teur de rédu
tion du bruit de fond dont nous dis-posons dans 
ette étude et du faible nombre d'événements de signal attendu, il estsouhaitable de relâ
her légèrement les 
oupures de qualité de manière à intégrer leplus possible de signal. Dans 
es 
onditions, le bruit de fond asso
ié ne provient pasdes muons induits par les neutrinos atmosphériques montants, mais des muons atmo-sphériques mal re
onstruits qui sont interprétés 
omme des parti
ules as
endantes6 :la part des muons induits par les neutrinos atmosphériques est d'environ quatre ordresde grandeur inférieur à 
elle des muons atmosphériques à la re
onstru
tion. La gé-nération est dé
rite au paragraphe 3.1.2. En résumé, elle 
omprend une journée demono-muons et environ 1 heure et 20 minutes de muons multiples.4.4.4 Coupures de séle
tionLes 
onditions de l'analyse suggèrent don
 de relâ
her légèrement les 
oupuresde séle
tions par rapport à 
e qui est présenté au 
hapitre pré
édent. Un jeu de6On rappelle (�gure 2.17), que le �ux de parti
ules des
endantes est environ un million de foissupérieur à 
elui des parti
ules montantes ; aussi, lorsque la re
onstru
tion est moins sévère, 
es sontbien les muons des
endants, re
onstruits as
endants qui dominent.
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oupures a été essayé pour optimiser la déte
tion. La meilleure 
on�gurationest présentée i
i. Quatre parmi les 
inq erreurs ei asso
iées aux 5 paramètres del'ajustement sont utilisées, ainsi que la di�éren
e entre l'angle zénithal ajusté etpré-ajusté (les dé�nitions sont données au paragraphe 3.2.5). Les 
oupures sontprésentées �gure 4.13.Leur in�uen
e sur le signal et les deux �di�érentes� 
omposantes de bruit defond est présenté dans le tableau 4.2. Les e�ets indépendants de 
haque 
oupure sontindiqués, ainsi que l'e�et global. Fa
teur de rédu
tion des 
oupuresSignal Bruit de fondmono-muons multi-muonsCoupures (in-dépendantes) Erreur 4 0; 96 1; 95 � 10�2 2; 47 � 10�2Erreur 1 � Erreur 2 0; 97 0; 18 0; 54��t � �pre��t 0; 91 0; 15 9; 27 � 10�2Combinaison 0; 87 7; 07 � 10�4 2; 65 � 10�3Tab. 4.2: Evolution des quantités de signal et de bruit en fon
tion des 
oupures ap-pliquées. Les deux 
omposantes de bruit de fond sont distinguées.Après 
oupure, la statistique résiduelle des bruits de fond est faible. Soit T la duréesimulée d'une 
omposante de bruit de fond (un jour pour les mono-muons et une heureet 20 minutes pour les multi-muons) et N le nombre d'événements re
onstruit dans
e temps. On extrapole prudemment la quantité de bruit attendu en une année, entenant 
ompte des possibles �u
tuations statistiques.4.4.5 RésultatsDans 
es 
onditions, et après 
oupures globales, le nombre d'événements re
ons-truits montants, issus du bruit de fond, est de 27920 par an pour un déte
teurà 14 lignes. Environ les 2=3 de 
es événements proviennent des multi-muons. Par
onséquent les résultats exposés i
i sont plut�t pessimistes, 
ar les multi-muons ontété traités de la même façon que les mono-muons, alors qu'une simulation 
omplètedes impulsions de photomultipli
ateurs et une analyse plus poussée devraientpermettre de les di�éren
ier des simples tra
es [109℄.Ave
 une sensibilité angulaire de 1; 5�, et pour les tra
es re
onstruites montantes, lefa
teur de rédu
tion r
 (équation 4.10) prend la valeur r
 ' 3; 45� 10�4.A titre d'exemple, en s'a

ordant un temps limite d'observation de 230 s par sursaut,
e qui revient à une durée moyenne de 35 s par sursaut (equation 4.5), le fa
teurde rédu
tion temporel (équation 4.11) pour une année et pour un sursaut est derT ' 1; 11�10�6. Dans 
e 
as parti
ulier le fa
teur de rédu
tion total (équation 4.12)pour les sursauts visibles sur la moitié de la voûte 
éleste (on ne regarde que lestra
es montantes) devient don
 R ' 2; 1� 10�7, soit à peu près 1 événement de bruit
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Fig. 4.13: Illustration des 
oupures utilisées pour optimiser la probabilité de déte
-tion. Les histogrammes représentent les distributions des variables sur lesquelles sontpratiquées les 
oupures à la fois pour le signal et le bruit de fond.
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orrélations par Antarès 115de fond tous les 170 ans (B = 5; 86� 10�3 événements par an).Pour 
e qui 
on
erne le signal, les taux d'événements sont représentés �gure 4.14.Après 
oupures, on attend un maximum de 0; 48 événements par an. En reprenantl'exemple pré
édent à 230 s d'observation maximale, on est sensible à 95% du signal,soit environ à S = 0; 46 �sursaut neutrino� visible par an pour Antarès (14 lignes).
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0 1 2 3 4 5 6 7Fig. 4.14: Taux de muons issus de neutrinos de sour
es de sursauts gamma pourun déte
teur à 14 lignes et 10 lignes à di�érents niveaux d'études (le 
ylindre degénération est le même pour les deux déte
teurs). A gau
he, les taux sont présentésen fon
tion d'un seuil sur l'énergie du muon, à droite, sur l'énergie du neutrino.En se �xant un niveau de 
on�an
e (
f équation 4.8) de Cl = 10�3 pour rejeterl'hypothèse d'une �u
tuation de bruit de fond, 2 événements doivent être observésen 5 ans. La probabilité de mettre en éviden
e un tel e�et est 67% en 5 ans 
ommel'indique la �gure 4.15. Elles passe à 83% en 7 ans. En demandant un niveau de
on�an
e plus stri
te pour rejeter le bruit de fond de Cl = 5; 7�10�5 (probabilité qui
orrespont à 5 déviations standarts pour une distribution gaussienne), il faut observer3 événements au moins, 
e qui implique une probabilité de dé
ourverte à 5 et 7 ansrespe
tivement de 42% et 64%.Les résultats exposés i
i sont obtenus suivant les hypothèses formulées par Wax-man et Bah
all. Les in
ertitudes théoriques sur les �ux de neutrinos dominent lar-gement les erreurs systématiques de la déte
tion. Dans l'hypothèse mentionnée parMannheim (�gure 4.4), le nombre de neutrinos attendus, dans les 
onditions quiviennent d'être exposées est de S ' 10 neutrinos par an ; 
e qui permettrait unedéte
tion en quelques mois.
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he) -10 lignes (à droite)- etde sursauts gamma, en fon
tion du temps maximum �xé par sursaut. Les probabilitéssont donnés à é
héan
e de plusieurs années d'observation.4.5 Sensibilité aux paramètres du spe
treLe �ux (équation 4.4) de neutrinos de haute énergie asso
iés aux sursauts gammaa été obtenu par Waxman et Bah
all en supposant un taux d'émission d'énergie�xe, sur la base des observation des �ux de rayons 
osmiques au delà de 1019 eV(équation 4.3). En maintenant 
ette hypothèse et en supposant que la luminositétotale reste in
hangée : Ltot = 
te = Z EmaxEmin E d�dE (4.13)on peut faire varier les paramètres �, � et Eb indépendemment (
e qui modi�e lavaleur de A) et observer les 
onséquen
es sur le taux d'événements attendus. Lesrésultats sont montrés dans le tableau 4.3.Ces résultats montrent qu'en supposant des �ux moins durs, et en maintenantla 
ondition que l'énergie totale reste in
hangée, le nombre d'événements attendusaugmente légèrement.Un e�et plus spe
ta
ulaire pourrait provenir de la variation de l'énergie totale. SelonWaxman[144℄, le taux (eq. 4.3) utilisé est valable à un fa
teur � 4 près, 
e qui signi�e,toute 
hose restant égale par ailleurs, que le nombre d'événements attendus pourraitaugmenter ou diminuer de 
e même fa
teur. En parti
ulier, l'énergie pourrait se trou-ver augmentée si la valeur du fa
teur de Lorentz initiale était moins importante que



4.6 Limitations 117Paramètre � = 1; 0 � = 1; 1 � = 1; 2 � = 1; 5 � = 0; 9 � = 0; 8 � = 0; 5Taux d'événements (an�1) 0; 4877 0; 4968 0; 5215 0; 4711 0; 4638 0; 4460Paramètre � = 2; 0 � = 2; 1 � = 2; 2 � = 2; 5 � = 1; 9 � = 1; 8 � = 1; 5Taux d'événements (an�1) 0; 56 0; 65 0; 85 0; 40 0; 33 0; 16Paramètre Eb = 100 TeV Eb = 500 Eb = 700 Eb = 103 Eb = 20 Eb ' 14; 3 Eb = 10Taux d'événements (an�1) 0,27 0,23 0,18 0,60 0,61 0,62Tab. 4.3: Taux d'événements pour di�érentes valeurs des paramètres du �ux de neu-trinos. La valeur des paramètres est 
hangée de manière indépendante. La luminositétotale est 
onservée. La �valeur standard� du paramètre est rapellée dans la 
olonnede gau
he.la valeur 
anonique 
 = 300 prise par Waxman. Cet e�et est la sour
e d'in
ertitudela plus importante sur le taux d'événements attendus.4.6 LimitationsOs
illations de neutrinos Les dé�
its de neutrinos atmosphériques et solaires ob-servés par plusieurs expérien
es suggèrent que les neutrinos soient massifs. Dans 
e
as l'étude pré
édente doit être revue.Du fait que la distan
e à la sour
e est beau
oup plus grande que la longueur d'os-
illation, les phases des e�ets d'interféren
e entre les 3 familles de neutrinos sontmoyennées et seul un 
hangement dans la 
omposition du �ux est attendu. En ré-sumé, les e�ets d'os
illations devraient entraîner une diminution d'un fa
teur � 2 dutaux d'événements attendus, 
e qui double le temps de prise de données né
essaire àla mise en éviden
e de l'e�et.Masses des neutrinos De plus, en admettant que les sour
es de sursauts gammaémettent des photons et des neutrinos simultanément, 
es derniers devraient nousparvenir ave
 un retard qui dépend de leur masse et de leur énergie. Les e�ets peuventêtre très importants 
omme négligeables. Soit m la masse du neutrino, E son énergieet R la distan
e à la sour
e. Le retard entre photon et neutrino massif s'exprime don
par : �t = R�
 � R
où � =s1� �m2
4E2 � ' 1� 12 �m2
4E2 �est le fa
teur de Lorentz. Ce qui permet d'é
rire �nalement :�t = 12R
 m2
4E2 (4.14)



118 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope AntarèsLes �gures 4.16 et 4.17 illustrent 
e retard en fon
tion des di�érentes valeurspossibles pour la masse des neutrinos, d'une part, et en fon
tion de l'énergie pourun neutrino de masse m = 0:18 MeV (pro
he de la limite a
tuelle donnée par [61℄)d'autre part. Dans les deux 
as, la distan
e à la sour
e est de 2 Gp
 (légèrementsupérieure à la moyenne des distan
es des sursauts dont le dé
alage spe
tral a pu êtreévalué).
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ulemassive de masse m = 0:18 MeV et unphoton, en fon
tion de l'énergie.Les résultats présentés �gure 4.14 montrent que les neutrinos déte
tés ont tousou presque une énergie supérieure à 10 TeV. Aussi, dans les pires 
onditions, 
'est-à-dire en prenant la limite a
tuelle sur la masse du neutrino muonique, le tempsobservation né
essaire par sursaut pourrait augmenter de � 30 s. Le bruit de fondattendu passerait à � 1; 5�10�2 événements par an (dans un déte
teur de 14 lignes),
e qui reste largement inférieur au taux de signal attendu. Le retard induit par lamasse du neutrino, s'il en possède, ne devrait don
 par modi�er le s
énario de ladéte
tion.Simultanéité des émissions Outre le retard induit par la masse du neutrino, rienne garantit pour le moment la simultanéité de l'émission des neutrinos et des photonsgamma. Il est plausible que les photons soient retardés pour des raisons d'opa
ité.Quoi qu'il en soit, les pro
haines observations devraient à 
e titre donner des pré
isionsimportantes et permettre de 
ontraindre davantage les modèles d'émission.



4.7 Autre modèle 1194.7 Autre modèleLe modèle de la boule de feu est le plus fréquemment évoqué. Il en existe néanmoinsd'autres dont une proposition très ré
ente de A. Dar et A. de Rújula : le modèle dela boule de 
anon [125, 145, 146℄.Le modèle de la boule de 
anon est asso
ié aux supernovae de type II. Quelque tempsaprès l'explosion de la supernova (� 1 jour), la matière éje
tée retombe vers l'objet
ompa
t (étoile à neutron ou trou noir). Ce phénomène s'a

ompagne de l'expulsiond'une quantité dis
rète de matière baryonique ultra-relativiste ave
 un fa
teur deLorentz � � 3000 : la boule de 
anon. L'émission de 5 à 10 boules de 
anon parsupernova pourrait ainsi expliquer les stru
tures temporelles des sursauts observées(voir les 
ourbes de lumière �gure 4.8). Toutes les supernove de type II pourraientainsi être à l'origine de sursauts gamma. Compte tenu de la fo
alisation étroite del'émission, seule une faible fra
tion des signaux (environ 1 pour 1 million) serait visiblesur Terre.Dans 
e modèle, les sursauts gamma seraient dûs à la désintégration de � neutres
rées par intera
tion des protons de la boule de 
anon ave
 la matière de environnante(eje
ta). De même, les pions 
hargés produits de façon analogue devraient 
onduireà une émission de neutrinos d'énergie . 100 GeV. Le �ux de neutrinos asso
iés n'estpas en
ore donné par les auteurs. Un 
al
ul appro
hé semble 
onduire à � 1 neutrinodéte
table par an ave
 un déte
teur 
omme Antares.Le modèle doit en
ore être a�né. Cependant, si les premières estimations s'avèrentréalistes, 
e
i pourrait 
onstituer un sujet d'étude très important. En outre, Antares,ave
 son bas seuil en énergie et sa bonne résolution angulaire, serait alors le téles
opele mieux adapté pour mettre en éviden
e les neutrinos de la boule de 
anon.4.8 Résultats d'AMANDALa 
ollaboration AMANDA a pro
édé à l'analyse des données enregistrées en1987 ave
 le déte
teur AMANDA B-10 [83, 147℄. Un total de 88 sursauts gammasurvenus dans l'hémisphère nord et répertoriés par BATSE (ave
 une résolutionangulaire de l'ordre de 5�) a été étudié. Le nombre d'événements observés, pourl'ensemble des sursauts et dans des fenêtres angulaires de � 10�(dépendant en fait del'angle zénithal d'in
iden
e) est 
ompatible ave
 le bruit de fond attendu et permetde poser une limite supérieure largement au dessus du �ux proposés par Waxman etBah
all (pour le modèle de la �boule de feu�). A moins d'observer, pour un sursautparti
ulier, un ex
ès notoire d'évènements, il semble que 
es résultats ne puissentétre améliorés à moyen terme qu'au moyen d'une meilleure lo
alisation de la sour
e,
e dont Antarès d'une part et les futurs déte
teurs embarqués d'autre part, semblentpouvoir béné�
ier.



120 Déte
tion des sursauts gamma ave
 le téles
ope Antarès4.9 Con
lusionLes résultats présentés dans 
e 
hapitre sont en
ourageants. Ils montrent qu'An-tarès devrait pouvoir observer, après quelques années, des 
orrélations sini�
ativesentre neutrinos de haute énergie et sursauts gamma. Cependant les in
ertitudes théo-riques sur les �ux de neutrinos sont importantes. Le taux de neutrinos pourrait êtresuperieur à 
elui que nous avons 
al
ulé i
i, 
e qu'Antarès pourrait véri�er rapidem-ment. A l'inverse, le �ux pourrait être inférieur. Dans 
e 
as Antarès pourrait pla
erune limite supérieure plus restri
tive qu'AMANDA, mais seule la 
onstru
tion d'untéles
ope de plus grande dimension (à l'é
helle du km) pourrait permettre de tran
hersans ambiguité sur la validité du modèle de la �boule de feu�.



Deuxième partieLe démonstrateur d'Antarès

121





Chapitre 5Présentation du démonstrateur
La 
ollaboration Antarès a 
hoisi de pro
éder par étapes. Après l'immersion deplusieurs tests déstinés à l'étude de l'environnement marin et d'une première ligne des-tinée aux mesures de positionnement a
oustique, une étape importante a 
onsisté enl'immersion d'une ligne 
omportant un équipement 
omplet d'in
linomètres, 
ompas,système de positionnement a
oustique, 
ourantomètre et, pour la toute première fois,reliée à la 
�te par un 
âble éle
tro-optique d'une quarantaine de kilomètres. Cetteligne de déte
tion a été baptisée ligne 5. Le but était d'e�e
tuer un test 
ompletde 
haque système et d'exploiter la ligne dans sa globalité. Elle a été déployée le 25novembre 1999 [148℄ et ré
upérée pour inspe
tion le 21 juillet 2000. Des informationsont été enregistrées jusqu'au début du mois de février en alternant :� des prises de données a
oustiques destinées à la détermination du positionne-ment du déte
teur et à l'étude de la 
ourbure adoptée par la ligne sous l'in�uen
edes 
ourants ;� des enregistrements d'étalonnage né
essaires à la 
ompréhension de la 
haîned'analyse ;� des enregistrements de bruit de fond optique ;� des dé
len
hements destinés à la re
onstru
tion de muons atmosphériques.Il s'agit là d'un double baptême pour la 
ollaboration Antarès. D'une part, 
'est la pre-mière fois que toutes les données (depuis les enregistrements a
oustiques jusqu'auxsignaux de photomultipli
ateurs) sont envoyées à terre à travers un 
âble éle
tro-optique. D'autre part, 
'est également la première fois que des signaux physiquesinduits par des muons atmosphériques sont enregistrés : 
e sont les premières tra-je
toires de muons re
onstruites par la 
ollaboration. La re
onstru
tion de 
es tra
esvalide ainsi le prin
ipe de déte
tion adopté pour le futur déte
teur. Plus de 50000événements ont été enregistrés.Une présentation générale de la ligne et les résultats des études sur son positionnementsont exposés dans 
e 
hapitre ainsi qu'une des
ription des appareils qui la 
omposentet du proto
ole d'a
quisition. Le dé
odage des données des photomultipli
ateurs, laméthode d'analyse et les résultats obtenus font l'objet des 
hapitres suivants.123
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Fig. 5.1: S
héma du démonstrateur.



5.1 Des
ription générale 1255.1 Des
ription généraleLa �gure 5.1 représente une vue s
hématique de la ligne 5. Au bas de la ligne setrouve le lest (s
hématisé en détail sur la �gure 5.2).
hydrophones

Fig. 5.2: Le lest de la ligne 5 mesure environ 4 m de hauteur. Il permet la 
onnexionave
 le 
âble éle
tro-optique (à gau
he) et sert de support au 
ontr�leur éle
troniqueprin
ipal. On distingue également un jeu de 4 hydrophones installés sur la partiesupérieure, utilisé pour évaluer les déformations de la ligne.C'est à son niveau qu'est assurée la 
onnexion entre la ligne et le 
âble éle
tro-optique et qu'est installé le 
ontr�leur éle
tronique prin
ipal (MEC). Le 
âble 
ontientquatre �bres optiques. Les mesures faites, �n novembre, entre le bateau et la station
�tière 
orrespondent a des atténuations à 1550 nm de 13; 5 14; 9 16; 6 et 19; 3 dB.Le signaux sont en fait transmis à une longueur d'onde de 1310 nm, 
e qui augmentelégèrement 
es valeurs. Les deux meilleures �bres sont réservées pour le 
ontr�le del'alimentation du déte
teur et le retour des signaux de positionnement. La trans-mission des données des photomultipli
ateurs est assurée par les deux �bres restantes.La �ottaison est assurée en partie par la bouée prin
ipale située tout à fait àl'extrêmité de la ligne. Le reste est pris en 
harge par la �ottaison des sphères Benthosqui sont installées par paire à 
haque étage de la ligne. Il y a 16 étages en tout. Lepremier se situe à une altitude de 87; 6 m au dessus de l'an
re. A partir de là, lesautres sont répartis uniformément tous les 14; 6 m. Chaque étage abrite 2 sphères enverre de 17 pou
es, distantes de 1; 6 m et reposant toutes deux sur un 
adre rigide enforme de �
a
ahuète� (�gure 5.3).Seules 8 sphères 
ontiennent des photomultipli
ateurs. Elles sont réparties sur les7 premiers étages de la ligne formant ainsi un déte
teur d'environ 90 m de hauteur
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Fig. 5.3: Support des modules optiques : �
a
ahuète�. Au 
entre du support, il estpossible de pla
er un 
onteneur 
ylindrique abritant des 
omposants éle
troniques. Lemodule de 
ontr�le éle
tronique lo
al (LCM), par exemple, est installé au sein d'une�
a
ahuète�.a
tive. Les modules optiques forment deux groupes de 4 ; au sein de 
haque groupe,ils sont reliés à un module de 
ontr�le éle
tronique lo
al (LCM) en titane pla
é entredeux sphères. Les 8 modules optiques de la ligne sont don
 reliés aux LCM 1 et 2 re-pérés �gure 5.1. Sur les 24 sphères restantes, 6 sont équipées d'instruments de mesuredu positionnement (
ompas et in
linomètre), les autres sont restées vides et parti-
ipent à la �ottabilité de l'ensemble. Pour éviter les torsions, des espa
eurs rigideshorizontaux ont été disposés entre 
haque étage, sur lesquels ont été �xés 12 satel-lites indiquant les in
linaisons de la ligne et 4 hydrophones parti
ipant au système depositionnement a
oustique. Les extrémités des �
a
ahuètes� et 
elles des espa
eurssont reliées entre elles par des 
âbles porteurs le long desquels sont également rivés les
âbles éle
triques d'alimentation des modules optiques et de transmission des donnéesjusqu'au LCM, puis au MEC.Le démonstrateur est également pourvu d'un 
élérimètre pla
é au bas de la ligne etdestiné à mesurer la vitesse de propagation du son dans l'eau de mer. Cette infor-mation est né
essaire pour garantir une bonne pré
ision pour les tests a
oustiques.La mesure de la vitesse et de la dire
tion des 
ourants marins est assurée par un
ourantomètre installé sur le lest. En�n, au sommet de la ligne, est pla
é un appa-reil (appelé CTD) utilisé pour mesurer la pression environnante, la température et la
ondu
tivité. La position exa
te des 
onstituants est résumée dans le tableau 5.1.5.2 Immersion et ré
upération de la ligneLes opérations d'immersion et de ré
upération des lignes sont très déli
ates. Ils'agit d'assurer à la fois la sé
urité des hommes et du matériel. Si la ligne 5 n'est pasidentique aux pro
haines lignes du déte
teur Antarès, un 
ertain nombre de te
h-



5.2 Immersion et ré
upération de la ligne 127Etage Hauteur (m) Equipement0 0 hydrophone 11 87.6 hydrophone 22 102.2 MO(1) + sphère instrumentée + LCM 13 116.8 MO(2) + MO(3)4 131.4 MO(4)5 146.0 MO(4)6 160.6 MO(1) + LCM 27 175.2 MO(2)8 189.8 MO(3) + sphère instrumentée9 204.410 219.0 sphère instrumentée + LCM 311 233.6 hydrophone 312 248.2 sphère instrumentée13 262.814 277.4 sphère instrumentée + LCM415 292.016 306.6 sphère instrumentée + hydrophone 4Tab. 5.1: Position relative au lest des prin
ipaux équipements du démonstrateur :modules optiques (MO), hydrophones et sphères instrumentées.niques d'immersion et de ré
upération sont 
ommunes. C'est le 
as des manoeuvresde repérage a
oustique né
essaires à la lo
alisation des éléments immergés. De 
epoint de vue, on peut dire que 
es tests 
onstituent une des plus lourdes opérationsréalisées par la 
ollaboration. Leur su

ès, à l'instar de 
elui obtenu lors la 
onnexionsous-marine du 
âble éle
tro-optique, est une étape dé
isive pour la 
ollaboration.Le démonstrateur n'a pas été immergé sur le site Antarès, mais à une trentainede kilomètres au sud-est de Marseille par 1204 m de fond (49o59N; 5o17E). En e�etle 
âble utilisé est un 
âble mis a disposition par Fran
e Télé
om et qui reliait laCorse au 
ontinent. L'extrémité du 
âble est 
onne
té au 
entre de Fran
e Télé
om,au Prado, à Marseille. C'est également là qu'a été installée le système d'a
quisition.La mise à l'eau du démonstrateur s'est déroulée entre le 24 et le 26 novembre 1999,à bord du Castor II, navire à positionnement dynamique.Les pro
édures sont relativement longues (� 24 h), les éléments étant immergés ouémergés un par un au moyen des divers treuils installés à bord. Les risques majeurspour l'équipement viennent des 
âbles. Il faut en e�et s'assurer d'une part qu'ils nes'enroulent pas lors des manoeuvres, et d'autre part que les 
âbles de 
ondu
tionéle
trique aient été �xés ave
 su�samment de mou pour a

ompagner l'élongationdes liens en para�le due aux tensions subies lors des manoeuvres. C'est un a

identde 
e type qui a du se produire lors de l'immersion de la ligne : la 
onnexion dumodule optique 3 du LCM 1 a été arra
hée par manque de marge d'élongation. Au-
une information de 
e photomultipli
ateur n'a don
 pu être obtenue. De même, le
âble d'alimentation d'un des quatre distan
e-mètres de la ligne a été arra
hé lors du



128 Présentation du démonstrateurdéploiement.La �gure 5.4 permet de se faire une idée plus 
laire de la pro
édure de déploiementou de ré
upération d'une ligne. En plus de la partie a
tive de la ligne sont représen-tés les di�érents �otteurs et autres balises et largueurs a
oustiques qui permettentnotamment de lo
aliser la queue de dragage. Celle-
i est indispensable à la ré
upéra-tion. Le bateau doit a

ro
her 
ette queue, et ensuite seulement remonter pas à pasles éléments de la ligne jusqu'au lest. Les mêmes pyramides a
oustiques qui serventà la re
onstru
tion de la géométrie de la ligne (voir paragraphe 5.3.2), doivent êtrepréalablement ré
upérées puis ré-immergées pour pratiquer une triangulation et re-pérer le plus pré
isément possible la queue de dragage. Le détail des opérations deré
upération, qui se sont déroulées du 20 au 21 juillet 2000, est rassemblé dans [149℄.5.3 Positionnement spatialEtablir ave
 pré
ision le positionnement spatial de la ligne était un des obje
tifprin
ipaux du prototype. Un test similaire avait déjà abouti à des résultats satis-faisants [150℄, mais les données avaient été enregistrées depuis le bateau, et jamaisà travers le 
âble éle
tro-optique. On était en
ore loin des 
onditions du déte
teurAntarès. De plus, la prise de données s'est étalée sur plusieurs semaines, 
e qui n'étaitpas le 
as du test pré
édent. La ligne 5 a don
 permis de tester l'ensemble du systèmede positionnement. Les résultats sont résumés dans 
e paragraphe.5.3.1 Contr�le des paramètres environnementauxTempérature, pression et salinitéLa ligne est équipée d'un appareil de fabri
ation 
ommer
iale destiné à 
ontr�lerles paramètres environnementaux tels que la pression (ou la profondeur), la tempé-rature ou en
ore la salinité de l'eau. Cet appareil, CTD pour �Condu
tivity, Tem-perature and Depth�, a été 
alibré en août 1998. Pendant la période d'a
quisition,la température a varié entre 13; 24� et 13; 45�. L'erreur 
ommise sur 
ette mesuren'ex
ède pas 0; 02�, 
e qui laisse don
 supposer une légère variation de températureà une profondeur équivalente à 
elle de la ligne (� 1000 m). En prin
ipe, de tels
hangements ne devraient pas se produire à 2500 m de fond. En e�et les variationsde températures sont généralement d'autant plus faibles que la profondeur est impor-tante. En outre le site d'immersion du prototype se situe dans le prolongement duRh�ne, et bien que l'eau dou
e, moins dense, ait tendan
e à rester à la surfa
e, onpeut raisonnablement attendre des variations 
omme 
elles qui ont été mesurées.La pression moyenne et la 
ondu
tivité moyenne mesurées ont été respe
tivement de89; 87 bar � 0:1% et 45; 96 � 0; 05 mS:
m�1. La salinité de l'eau, dédu
tible de la
ondu
tivité mesurée, a don
 été évaluée à 39; 1� 0; 1o=oo (g de sel pour 1 kg d'eau).



5.3 Positionnement spatial 129

200 m

Flotteur 650 daN

Balise

Balise

Queue de dragage

340 m

Bateau

Largueur (balise)

Aussiere 5 m

Balise

5 m

100 m

Flotteur 90 daN

Balise

580 m

500 mFig. 5.4: Le s
héma expose les di�érents éléments né
essaires au déploiement et àla ré
upération de la ligne (le s
héma n'est pas à l'é
helle), et illustre la méthoded'immersion et de ré
upération d'une ligne.



130 Présentation du démonstrateurCourants marinsLe déte
teur est également équipé d'un 
ourantomètre. Son prin
ipe de fon
tion-nement repose sur l'e�et Doppler. Il s'agit en réalité d'un pro�leur de 
ourant : dessignaux de fréquen
e �xe sont envoyés dans une dire
tion donnée et leurs é
hos (aprèsdi�usion sur des parti
ules et autre plan
ton dont il est présupposé que la vitesse hori-zontale est la même que 
elle du 
ourant) sont analysés en retour. Suivant 
e prin
ipe,un seul émetteur a
oustique ne peut fournir d'information que sur une seule 
ompo-sante de la vitesse. Ainsi, le pro�leur installé sur la ligne 
omporte 3 émetteurs ; 
equi permet d'obtenir un résultat tridimensionnel et, de la sorte, de retrouver la normeet la dire
tion de la vitesse moyenne des 
ourants. On peut alors véri�er que la formeprise par la ligne est bien 
elle que tendent à lui imposer les 
ourants.
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Fig. 5.5: Vitesse moyenne du 
ourant marin enregistrée ave
 la ligne 5.Les résultats des di�érents 
y
les enregistrés aboutissent à une valeur moyenne de14; 1 
m:s�1 (�g. 5.5). Cette estimation est 
ompatible ave
 les valeurs déjà mesuréessur le site Antarès (de 3 à 19 
m:s�1), mais semble un peu ex
essive. Cependant laprofondeur des deux sites di�ère de plus de 1200 m. On ne peut don
 pas vraiment
omparer les données. En outre, la ligne 5 est pla
ée dans la pente 
ontinentale oùles 
ourants peuvent être plus élevés.5.3.2 Positionnement a
oustiqueLa 
onnaissan
e du positionnement spatial de la ligne est établie au moyen d'émet-teurs et de ré
epteurs a
oustiques de haute fréquen
e (40� 60 kHz) disposés le longet autour du démonstrateur. A 
ondition de bien 
onnaître la vitesse de propagationdu son dans le milieu sous-marin, on peut pratiquer des triangulations très pré
ises.
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rite dans [151℄.Le système a
oustique employé 
omporte :� 4 distan
e-mètres disposés le long de la ligne et reliés par un 
âble éle
trique.Seuls 3 d'entre eux ont fon
tionné ; le 
âble alimentant le 4e ayant été malen-
ontreusement arra
hé lors du déploiement.� 4 �transpondeurs� répartis au sol à environ 200 m du lest du démonstrateur etinstallés sur une stru
ture pyramidale en aluminium.� un 
élérimètre, installé au pied de la ligne, utilisé pour mesurer la vitesse depropagation du son. Le fon
tionnement du 
élérimètre repose sur le 
al
ul dutemps mis par un signal a
oustique pour par
ourir une distan
e �xe, entre deuxré�e
teurs. La pré
ision atteinte est de 5 
m:s�1 pour des vitesses 
omprisesentre 1400 et 1600 m:s�1. L'alimentation des distan
e-mètres et du 
élérimètreest assurée par un 
ontr�leur éle
tronique 
ommun appelé �
on
entrateur�. Ladistribution totale des vitesses évaluées par le 
élérimètre est représentée �-gure 5.6.
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EvtFig. 5.6: Distribution moyenne des vitesses de propagation du son dans le milieu.Toutes les données (s'étalant sur plusieurs jours et 
umulant une douzaine d'heures)sont rassemblées.Au total, 4854 
y
les de données ont été enregistrés ; 
e qui 
orrespond à unedurée 
umulée de l'ordre de 12 heures, la période d'a
quisition variant selon les
y
les de 5 à 10 s.A�n d'établir la 
ourbure de la ligne, plusieurs 
ombinaisons de mesure sont uti-lisées :1. La distan
e entre les distan
e-mètres. Cette distan
e peut être obtenue dela façon suivante : un distan
e-mètre Dm (maître) envoie au se
ond distan
e-mètre De (es
lave) un signal éle
trique et un signal a
oustique. Lorsque Dereçoit le signal éle
trique, il initialise un 
hronomètre qu'il arrête à la ré
eptiondu signal a
oustique. De mesure ainsi le temps de par
ours du signal a
oustique.



132 Présentation du démonstrateurLes résultats sont exposés dans le tableau 5.2Distan
e D1D2 (
m) Distan
e D1D3 (
m)Mesure a
oustique 8519; 4� 0; 5 23126; 0� 0; 6Mesure des 
âbles à terre 8556; 1� 0; 1 23184; 1� 0; 1Tab. 5.2: Distan
es entre distan
e-mètres. Les é
arts existant entre les valeurs ob-tenues par la méthode a
oustique et les valeurs mesurées à quai sont imputables àl'in
linaison et à la 
ourbure prises par la ligne une fois immergée.2. La distan
e entre les transpondeurs (auto-
alibration). On peut la résu-mer 
omme suit : un distan
e-mètre initial DI envoie deux signaux sonoresqui dé�nissent respe
tivement Tm 
omme transpondeur maître et Te 
ommetranspondeur es
lave. Tm envoie alors un signal à Te qui lui répond à son tour.En�n Tm renvoie au distan
e-mètre DI un signal 
odé renfermant la distan
eTmTe. Ce dernier se 
harge de 
ommuniquer l'information à terre à travers le
âble éle
tro-optique. Les distan
es mesurées sont exprimées dans le tableau 5.3.Elles 
orrespondent aux moyennes des mesures évaluées en intervertissant sys-tématiquement les es
laves et les maîtres.T1T2 T1T3 T1T4 T2T3 T2T4 T3T4Distan
e (m) 406; 35 279:92 456; 34 403; 43 278; 73 264; 81Tab. 5.3: Distan
es entre transpondeurs. Les erreurs sont de l'ordre du 
entimètre.3. La distan
e entre les transpondeurs et les distan
e-mètres. Pour e�e
-tuer 
ette mesure, un distan
e-mètre maître émet un signal éle
trique à l'in-tention des autres distan
e-mètres qui dé
len
hent leur 
ompteur, et envoie unsignal sonore à l'intention des transpondeurs. Ceux-
i répondent ave
 des fré-quen
es distin
tes qui sont 
aptées par les distan
e-mètres qui stoppent alorsles 
ompteurs. Cette te
hnique permet déjà d'avoir une idée du pro�l de laligne, 
omme l'indique la �gure 5.7. Les erreurs sur les distan
es mesurées sontinférieures à 6 
m.5.3.3 Orientation de la lignePour obtenir une re
onstru
tion pré
ise du pro�l de la ligne, il est souhaitabled'utiliser les données a
oustiques et les données des in
linomètres, prises simultané-ment [152℄. Il est néanmoins possible d'établir un pro�l en n'utilisant que les don-nées des in
linomètres, l'algorithme ayant été développé pour le test pré
édent (ligne4) [150℄. L'analyse repose sur deux é
hantillons de données di�érents :� des données prises �en ligne� entre le 14 janvier et le 8 février, à raison de 1événement toutes les 10 se
ondes environ (� 0; 1 Hz) ;
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Fig. 5.7: Distan
es entre distan
e-mètres et transpondeurs. Les erreurs varient selonles 
ouples mais ne dépassent pas 6 
m. La 
ombinaison de toutes les distan
es permetde re
onstruire un pro�l approximatif de la ligne.� des données sto
kées dans le 
ontr�leur éle
tronique prin
ipal du 10 janvier au27 janvier, à raison de 1 événement toutes les 60 se
ondes environ (� 0; 016 Hz)Ces données n'ont pas été enregistrées 
ontinûment, mais par périodes de quelquesheures. Une des
ription plus détaillée de l'analyse est fournie dans [153℄.Les résultats obtenus montrent une stabilité surprenante : les variations d'in
linaisonn'ex
èdent jamais plus de 1�sur 2 semaines. Quant à la position de l'in
linomètre leplus haut (et don
 le plus sensible aux e�ets du 
ourant), elle n'a pas varié de plusde 3 m, 
omme on peut le voir sur la �gure 5.8.En première approximation la ligne est droite, formant un angle d'environ 3�ave
la verti
ale. En outre, les variations observées sont 
orrélées entre in
linomètres toutau long du démonstrateur. Sur 10 se
ondes, au
une variation de positionnement n'adépassé 1 
m, 
e qui 
onstitue un indi
ateur pré
ieux pour le 
hoix de la fréquen
ed'a
quisition des données de 
ontr�le du positionnement des lignes du futur déte
teur.A 
ondition de 
onnaître les distan
es entre transpondeurs et 
elles séparant lestranspondeurs des distan
e-mètres, il est également possible d'établir une mesure
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Fig. 5.8: Pro�l du démonstrateur suivant di�érents axes d'observation. Les 
ourbes
orrespondent à 17 jours de données 
umulées. La pré
ision sur la mesure est infé-rieure à 10 
m à l'horizontale et inférieure à 1 
m à la verti
ale. Les erreurs systé-matiques sont estimées à moins que 1 m.du positionnement relatif de la ligne1. La méthode repose sur un ajustement globalet permet d'obtenir les 
oordonnées spatiales des distan
e-mètres. En asso
iant 
esrésultats à 
eux des 
ompas, l'agen
ement de la ligne peut être déterminé (�gure 5.9)ave
 une très bonne pré
ision (de l'ordre du 
m). La qualité de l'ajustement s'estrévélée mauvaise pour le distan
e-mètre 1. Il semble que le problème vienne de l'inef-�
a
ité du système pour des appareils pla
és trop près du lit de la mer, et davantagesensibles aux ré�exions et autres interféren
es a
oustiques. Cette information est unepré
ieuse leçon pour l'avenir.Dans l'ensemble le système de re
onstru
tion du positionnement de la ligne alargement montré son e�
a
ité.5.4 Modules optiques utilisésLa ligne de test 
omporte 8 modules optiques. Six d'entre eux 
ontiennent desphotomultipli
ateurs Hamamatsu 8 pou
es (R5912 � 02), les deux restant abritentdes photomultipli
ateurs 10 pou
es Hamamatsu (R7081� 20).En plus des photo-tubes, 
haque module optique 
ontient une LED émettant des im-pulsions de lumière bleue (480 nm) et dont la fon
tion prin
ipale est d'assurer une
alibration temporelle in situ du déte
teur (
f. se
tion 6.5). Les sour
es sont disposéessur un support en plexyglass 
ollé à l'intérieur des modules optiques et sur l'hémi-sphère opposé à 
elui du photo-tube, à 45o du plan horizontal passant par le 
entredes sphères. L'illumination est verti
ale vers le bas ou vers le haut, 
omme l'indique1On peut établir le positionnement absolu de la ligne à 
ondition de 
onnaître la position absoluedes transpondeurs, donnée par GPS ave
 une résolution de � m.
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Fig. 5.9: Vue de haut de la ligne. Les triangles représentent les distan
e-mètres etles points indiquent la position des in
linomètres. Les segments illustrent le position-nement de la ligne, établi d'après les données a
oustiques. On observe un dé
alageentre les données des in
linomètres et les résultats de la méthode a
oustique (infé-rieur à 0:5 m) ; 
e
i est probablement dû au fait que les prises de données n'ont pasété simultanées.la �gure 5.10. A l'intérieur de la sphère en verre, est également insérée une 
age enmu-métal dont la fon
tion est de protéger le photomultipli
ateur (PM) des e�ets du
hamp magnétique terrestre [92℄. La 
age est 
onstituée de �l de 1; 1 mm de diamètre.L'ombre formée par la 
age implique une perte de 
olle
tion inférieure à 9%.Tous les modules optiques ont été testés et étudiés au moyen d'un dispositif 
onstruitpour appro
her au maximum les 
onditions du test. Les résultats établis grâ
e à 
e dis-positif, nommé �gamelle�, sont d'ordre général. Ils sont présentés au paragraphe 2.6.6.5.5 Transmission des données de photomultipli
a-teursSur la ligne 5, les signaux issus des photomultipli
ateurs sont envoyés aux modulesde 
ontr�le lo
aux LCM 1 et 2, où ils sont multiplexés et étiquetés. Cette transmissionde plusieurs dizaines de mètres est opérée sous forme analogique à travers des 
âbles
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LCM 2 LCM 1

LED défectueuse

Fig. 5.10: Sur 
e s
héma, les �è
hes représentent la dire
tion suivant laquelle se faitl'illumination induite par les LEDs logées dans les modules optiques.
oaxiaux. La méthode de multiplexage utilise un système de retards et les signauxsont repérés moyennant diverses impulsions éle
triques d'amplitude �xe (marqueurs)ajoutées environ 110 ns avant le signal du PM et de polarité opposée à 
elui-
i(
.f. s
héma 5.11). Pour 
haque LCM, le marqueur 1 est représenté par une seuleimpulsion, le marqueur 2 par deux impulsions espa
ées d'une quinzaine de ns, et
. Letemps mort de l'éle
tronique de dé
len
hement des marqueurs est d'environ 1; 2�s.En pratique, seuls les premiers photo-éle
trons, dans une fenêtre de 130 � 200 ns(suivant le LCM), sont transmis.
PM


   Retard

  ~110 ns  


Separateur

Somme


  marqueur 1


Generateur 

d'impulsion


Discri
 2

3

4


Fig. 5.11: Création des marqueursLes retards imposés aux signaux des PMs sont établis de manière à 
e que les
ouples {marqueur + signal} ne se 
hevau
hent pas, 
e qui rendraient impossibleleur dé
odage. A titre indi
atif, les é
arts relatifs au marqueur 1, sont respe
tivement� 250 ns, � 500 ns et � 750 ns pour les marqueurs 2, 3 et 4. En outre, les retardsdûs aux 
âbles 
oaxiaux sont étudiés de façon à 
e que pour un événement dé
len
hépar un muon atmosphérique (
'est à dire sans bruit), l'ordre marqueurs 1, 2, 3 puis 4
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quisition 137soit toujours respe
té. Ces retards ont été re
al
ulés, après ré
upération de la ligne,dans des 
onditions identiques (en terme de gain) à 
elles de la prise de données. Laméthode utilisée pour 
ette mesure est exposée au paragraphe 7.3. On y trouveraégalement la valeur de 
es retards.La 
ombinaison des signaux est �nalement envoyée au module éle
tronique prin-
ipal 
onformément au s
héma de prin
ipe 5.12, avant d'être 
odée et transportée àtravers une des deux �bres optiques (une �bre par LCM).
retard 1

retard 2

retard 3

Marqueur 1

Marqueur 4

Marqueur 3

Marqueur 2
+

+

+ MEC

LCM

PMs

Fig. 5.12: Système de retardement des signaux. Tous les retards sont appliqués auniveau du LCM. Le tout est ensuite envoyé au MEC qui dé�nit les 
oïn
iden
es entreLCMs.A l'arrivée à terre, les signaux lumineux sont dé
odés et envoyé vers un 
onvertis-seur analogique numérique (ADC) pour l'analyse. La �gure 5.13 montre une séquen
ede l'ADC asso
iée au LCM 2 pour un événement repéré par l'ensemble des photo-multipli
ateurs du LCM. La détérioration des signaux des marqueurs est due auxdistorsions intervenant le long du 
âble.5.6 Système de dé
len
hement et d'a
quisitionTrois types de modes opératoires ont été dé�nis pour la prise de données de pho-tomultipli
ateurs :1. Le mode �muon�. Ce dé
len
hement exige une 
oïn
iden
e de n (0 � n � 4)PM au moins au niveau d'un LCM, dans une porte de 130 ns pour le LCM 1 (3étages) et 200 ns pour le LCM 2 (4 étages). La largeur des portes 
orrespondgrossièrement au temps né
essaire à un photon pour se dépla
er verti
alementd'une extrémité à l'autre du segment dé�ni par les PM d'un même LCM. Lesdonnées du LCM passent dans un dis
riminateur 
ommun dont les 
ritères dedé
len
hement (haut ou bas) peuvent s'appliquer sur 
haque polarité, 
'est-à-dire ou bien sur les impulsions physiques ou bien sur les marqueurs. Les retards
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Fig. 5.13: Exemple de signaux provenant du LCM 2. Les signaux de marqueurs sontnégatifs. Ils sont suivis par les impulsions des photo-tubes. Pour un événement � laséquen
e temporelle des marqueurs devrait toujours être la même, 
ompte tenu desretards in�igés au niveau du LCM : marqueur 1, 2, 3 et 4 sans 
hevau
hement.appropriés sont ensuite appliqués avant de sommer l'ensemble et de le dirigervers un autre dis
riminateur 
hargé d'imposer une 
ondition sur le nombre mi-nimum requis de 
oïn
iden
es (de 1 à 4 pour un LCM).La 
ondition de dé
len
hement pour un événement est obtenue indépendam-ment en requièrant une 
oïn
iden
e entre LCM. Lors des prises de données, une
oïn
iden
e à 7 photomultipli
ateurs (dé
len
hement 4 + 3) a été demandée(le huitième ne fon
tionnant pas pour les raisons évoquées au paragraphe 5.2).2. Le mode �LED�. Il s'agit i
i de trouver un mode de dé
len
hement adaptéaux signaux envoyés par les LED. Deux types de dé
len
hement de LED ont étéessayés. Dans les deux 
as les PM du LCM 1 sont a
tifs et les LEDs du LCM 2sont en servi
e (ave
 une fréquen
e de 10 à 20 Hz au maximum).� La première méthode 
onsiste simplement à ré
lamer une 
oïn
iden
e au ni-veau des modules optiques du LCM 1 dans une porte t. Mais quels qu'aientété les seuils utilisés et la largeur t, 
ette méthode s'est révélée peu e�
a
e,le taux de 
oïn
iden
es fortuites étant largement trop important 
omme lemontre la �gure 5.14.
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Fig. 5.14: Les �gures représentent, à 
haque événement, la di�éren
e de temps entre2 marqueurs (le 4 et le 1 du LCM 1, d'une part, et le 2 et le 1 du LCM 1). A droite unseul pi
 apparaît, montrant ainsi que les signaux sont en 
oïn
iden
e ave
 la LED ;la di�éren
e de temps 
orrespond à la propagation de la lumière issue de la LED,d'un étage à un autre. A gau
he, en revan
he, plusieurs stru
tures sont visibles : larépartition des temps, à l'ex
eption du pi
 le plus important, est quasi-homogène. Lefait que 
es stru
tures prennent l'allure de pi
s est dû à l'ine�
a
ité de la pro
édurede re
onnaissan
e des marqueurs et aux retards appliqués. Cela montre néanmoinsque les signaux enregistrés ne proviennent pas, pour la plupart, de l'impulsion de laLED.� La se
onde méthode est largement plus adaptée. Elle 
onsiste à envoyer ledé
len
hement de la LED dire
tement à la pla
e de la réponse des photo-tubes. De 
ette façon, on for
e tous les événements enregistrés à être en tempsave
 la LED (�gure 5.14 également). Un total d'environ 2500 dé
len
hementsa été enregistré en utilisant 
ette méthode.3. Le mode �biolumines
en
e�. Il est intéressant pour évaluer le niveau dubruit de fond optique et faire des 
omparaisons à plusieurs moments (di�éren
eentre le jour et la nuit par exemple). Dans 
e 
as, seuls les taux de 
omptageimportent : le dé
len
hement est externe, et la forme du signal n'est pas en-registrée. Les taux de 
oïn
iden
es à n = f1; 4g PM par LCM sont égalementrépertoriés.Les résultats obtenus en mode �muon� et en mode �LED� sont obtenus après dé-
odage des signaux de photomultipli
ateurs. Il sont exploités dans les deux 
hapitressuivants. Les taux de 
omptage des photomultipli
ateurs, qui permettent de 
ontr�lerl'a
tivité optique, sont présentés dans le paragraphe suivant.
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tivité optiqueLes taux de 
omptage enregistrés ave
 la ligne 5 sont à peu près 
ompatibles ave

eux pré
édemment établis sur le site du futur déte
teur. Ils sont en moyenne de� 40 kHz pour un photomultipli
ateur 800 Hamamatsu, et pour un seuil d'environ undemi photo-éle
tron (�gure 5.15).
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Evenements (20 Hz)Fig. 5.15: Taux de 
omptage typique d'un photomultipli
ateur 8 pou
es.Comme prévu, des sursauts de quelques se
ondes sont observés dans la distributiondu taux de 
omptage. On attribue généralement 
es phénomènes à la présen
e de
réatures sous-marines photo-émettri
es.Une variation du taux de 
omptage moyen a également été observée entre prises dedonnées diurnes et no
turnes (�gure 5.16). Elle pourrait être le fait de la lumière duSoleil, le déte
teur n'étant qu'à � 1000 m de fond. Néanmoins les études menées surle site Antarès ont révélé des variations lentes des taux de 
omptage, sur des périodesde quelques heures, et du même ordre de grandeur. Elle pourraient être dûes à desmigrations de 
olonies de plan
ton ou autres poissons. Aussi 
onvient-il de resterprudent quant à l'interprétation des variations jour/nuit observées ave
 la ligne 5.
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Fig. 5.16: Taux de 
omptage moyen lors d'une journée (à droite) et d'une nuit (àgau
he) pour un PM de 1000
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Chapitre 6Analyse du signalCe 
hapitre fait état de l'analyse du signal brut et de la qualité des données re-
ueillies ave
 le prototype. Il est question du 
omportement des photomultipli
ateurset de la stabilité des amplitudes.Nous abordons également la question de la re
onnaissan
e de forme des signaux demarqueurs et des impulsions des photomultipli
ateurs. Cette étape est indispensablepour la re
onstru
tion des muons atmosphériques qui requiert le temps d'arrivée desphotons sur les photomultipli
ateurs. En parti
ulier, 
e temps sera pris égal au tempsre
onstruit du signal du marqueur (
orrigé des retards asso
iés) d'amplitude �xe,
ontrairement aux impulsions de photomultipli
ateurs. La re
onstru
tion elle-mêmen'est abordée qu'au 
hapitre suivant. On se 
onsa
re i
i à la des
ription de laméthode utilisée pour dé
oder les signaux et aux problèmes d'étalonnage de 
essignaux.C'est la première fois que les signaux de photomultipli
ateurs sont analysés, lestests pré
édents ne né
essitant que la 
onnaissan
e des taux de 
omptage. Pour l'ave-nir, le 
hoix de la 
ollaboration est de numériser les signaux au niveau du déte
teuravant de les envoyer à la 
�te (voir paragraphe 2.6.7). Dans le 
as présent les signauxanalogiques sont 
onvertis en signaux optiques, envoyés à travers les 37 km de �bre,puis de nouveau re
onvertis avant d'être analysés en séquen
e dans un 
onvertisseuranalogique numérique. L'ensemble du pro
édé a�e
te à la fois l'e�
a
ité du dé
odageet la pré
ision des résultats obtenus.6.1 Dé
odage des données brutesLa méthode de dé
odage des signaux bruts de photomultipli
ateurs est exposéedans 
e paragraphe. L'e�
a
ité de 
ette méthode est étudié par la suite, aussi biendans les 
onditions des tests pratiqués en laboratoire que dans les 
onditions de laprise de données. 143



144 Analyse du signal6.1.1 Une méthode linéaireL'algorithme a pour obje
tif de déterminer l'amplitude A et le temps de dé
len-
hement � d'un signal dont la forme générique est 
onnue (marqueur ou impulsionde PM préalablement étudié et tabulé au laboratoire) dans une séquen
e bruitée. La�gure 5.13 représente une séquen
e typique pour le LCM 2. On y voit à la fois lesmarqueurs et les signaux des photomultipli
ateurs.Les deux hypothèses prin
ipales sont, d'une part que le bruit est une formed'impulsion additive, d'autre part que la forme du signal in
onnu ne varie pas, sonamplitude étant proportionnelle à la quantité d'énergie initiale. C'est le 
as pour lessignaux de photo-tubes. Pour les marqueurs, 
'est en
ore plus simple, l'amplitudeétant �xe.Ces hypothèses permettent d'employer une analyse linéaire. La méthode utilisée,dite de �ltrage optimal [154, 155℄ est résumée dans 
e qui suit.Il 
onvient, dans un premier temps d'é
hantillonner, ave
 une période �t, le signalde référen
e (marqueur ou impulsion de photomultipli
ateur ) g0(t) en N points fgi =g0(i�t); i�tg où i varie de 1 à N . Les signaux à dé
oder peuvent également s'é
rire
omme une série de N autres points fmi = Ag0(i�t � t0) + bruit; i�tg, où A, t0(l'é
art au vrai signal) et le bruit sont les in
onnues (
f. �gure 6.1).
Reference 
Inconnu 

τ 

Amplitude  

Temps 

g0(t1)

t1Fig. 6.1: La 
ourbe illustre la méthode de re
onnaissan
e des signaux. En trait gras,se situe le signal de référen
e qui a été préalablement é
hantillonné. La 
ourbe enpointillés, également é
hantillonnée, représente le signal in
onnu, déformé par le bruitde la séquen
e d'enregistrement. L'é
art entre les 2 
ourbes doit être su�samment petitpour que le signal soit identi�é.La te
hnique adoptée 
onsiste ensuite à minimiser le �2 dé�ni par :�2(A; �) = NXi=1�mi � A� g0(i�t� �)�2 (6.1)
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ondition que � soit petit, 
'est à dire en d'autres termes qu'on ne soit pas troploin de la solution exa
te, on peut é
rireg0(i�t� �) ' g0(i�t)� �g00(i�t) = gi � �g0iL'équation 6.1 s'é
rit alors :�2(A; �) = NXi=1�mi � Agi + A�g0i�2 (6.2)Il reste alors à minimiser le �2 par rapport aux deux variables A et A� . La réso-lution du système linéaire de deux équations à deux in
onnues( ��2�A = 0��2�(A�) = 0 (6.3)
onduit par la suite à l'ensemble de solutions :� A =PNi=1 �imiA� =PNi=1 �imi (6.4)ave
 � �i = 1D [g0i Sgdg � gi Sdgdg℄�i = 1D [g0i Sgg � gi Sgdg℄ (6.5)et Sgg =PNi=1 g2iSdgdg =PNi=1 g0i2Sgdg =PNi=1 gi g0iD = S2gdg � Sgg Sdgdg (6.6)Cette méthode, entièrement analytique, repose sur un nombre restreint de 
al
ulssimples. Elle est parfaitement adaptée à la fois pour une analyse �en ligne� et uneanalyse �hors ligne�.6.1.2 Tests en laboratoireUne série de tests a été e�e
tuée en laboratoire a�n d'étudier les 
omportementsde la méthode de re
onnaissan
e des signaux, notamment en fon
tion du bruit ad-ditionnel et de l'atténuation introduits par les �bres optiques et les 
âbles 
oaxiaux,mais également en fon
tion de la façon dont les signaux ont été é
hantillonnés. Lorsde 
es tests, pratiqués au 
ours de l'été 1999, les tensions appliquées aux photomul-tipli
ateurs ont été réglées de façon à 
e que le gain soit de l'ordre de 108.



146 Analyse du signalIn�uen
e du bruitL'in�uen
e du bruit sur la re
onnaissan
e des marqueurs a pu être étudiée avantl'immersion de la ligne. Le proto
ole utilisé pour la 
alibration en temps (dé
rit auparagraphe 7.3) permet d'enregistrer dans une même séquen
e les 4 marqueurs d'unLCM dans l'ordre usuel (1, 2, 3 puis 4). Quant au bruit éle
tronique, il peut êtreajouté après 
oup dans la séquen
e de l'ADC de façon modulable. On le quanti�een 
al
ulant dans une séquen
e donnée la moyenne quadratique de l'é
art à la valeurmoyenne de la séquen
e (�RMS�) exprimé en mV2. Les résultats sont présentés sur la
ourbe 6.2 : le pour
entage d'événements pour lesquels les 4 marqueurs sont re
ons-truits dans l'ordre 
orre
t reste stable et supérieur à 80% jusqu'à 10 mV2 environ. Ildiminue ensuite quasi-linéairement pour atteindre � 20% au delà de 25 mV2.
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0.8
0.9
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0 5 10 15 20 25Fig. 6.2: Pour
entage d'événements où les 4 marqueurs sont re
onstruits dans le bonordre en fon
tion du niveau de bruit résiduel de la séquen
e de signaux. La �è
heverti
ale indique à titre indi
atif le niveau de bruit moyen observé lors des prises dedonnées.Un test 
omplémentaire, pour étudier l'in�uen
e du bruit, a été e�e
tué aprèsla ré
upération de la ligne. Il 
ompare la re
onstru
tion du temps des signaux demarqueurs ave
 le niveau de bruit intrinsèque à la prise de données lors de l'immersionet le niveau de bruit lorsque la ligne n'est pas immergée. Une des
ription plus détailléesera donnée au paragraphe 7.3.E
hantillonnagePour évaluer l'in�uen
e de la période d'é
hantillonage sur la re
onnaissan
e dessignaux, un marqueur a été reproduit au laboratoire (marqueur �synthétique�). Ce
ia permis de montrer qu'un é
hantillonage des signaux toutes les 4 ns était su�santpour garder une bonne e�
a
ité de re
onstru
tion et permettait dans le même tempsde diminuer la quantité d'information à envoyer à terre.Les e�
a
ités de re
onnaissan
e dépendent fortement de l'atténuation des signaux(�gure 6.3). Or, au moment des tests en laboratoire, l'atténuation dé�nitive de la
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odage des données brutes 147�bre utilisée pour transmettre les données était in
onnue. Aussi, dans le sou
i deprivilégier la qualité de la re
onstru
tion, il a été dé
idé d'é
hantillonner toutes les 2 nsles données de l'ADC, quitte à les réé
hantillonner �hors ligne�, pour être �nalementanalysées toutes les 4 ns.
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Fig. 6.3: E�
a
ité de re
onnaissan
e, évaluée à partir d'un marqueur synthétisé aulaboratoire, en fon
tion de l'atténuation et selon 2 é
hantillonnages di�érents dessignaux. La méthode de réé
hantillonnage n'est pas indi�érente : il est préférable de
al
uler une moyenne sur 4 ns plut�t que de prendre un point toutes les 4 ns, et 
e,quelle que soit l'atténuation du signal.6.1.3 Appli
ation aux données de la ligne 5Le 
âble éle
tro-optique utilisé pour le démonstrateur est relativement vétuste. Ilabrite 4 �bres optiques qui atténuent di�éremment les signaux. Les deux meilleures�bres ont été réservées pour l'alimentation du déte
teur et pour le retour des donnéesde positionnement. Les deux restantes ont été utilisées pour renvoyer les signaux dephotomultipli
ateurs (provenant de 
ha
un des LCM). L'atténuation dans 
es �bresest importante : un gain de l'ordre de 108 (
omme lors des tests en laboratoire) estinsu�sant à faire ressortir les signaux du bruit de fond. C'est pourquoi la valeur dugain a été montée à 109 pour la prise de données. Ce 
hangement, nous y revien-drons plus tard, a des 
onséquen
es importantes pour l'analyse. Les signaux saturentdavantage et la 
alibration en temps, obtenue pour un gain de 108, n'est plus valide.En pratique, pour re
onstruire les signaux du prototype, la première démar
he
onsiste à normaliser l'ensemble des valeurs de l'ADC (en multipliant 
haque entréepar un 
oe�
ient de normalisation 
onstant) de façon à 
e que la 
harge des marqueurssoit unitaire. Cette étape 
onstitue, en quelque sorte, un 
alibrage en amplitude.En e�et, la 
harge 
orrespondante aux signaux des marqueurs est 
elle d'un photo-éle
tron. L'amplitude du marqueur, qui ne dépend pas des signaux physiques, restedon
 un étalon 
ohérent quel que soit le gain appliqué.
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Fig. 6.4: En haut, on observe les résultats de l'étude en aveugle pour le LCM1.La valeur du 
oe�
ient de normalisation qui optimise la re
onnaissan
e de 
haquemarqueur est �1; 6. Le pi
 autour de �1 
orrespond aux marqueurs 2 et 4, de plusgrande amplitude, qui sont re
onstruits 
omme un marqueur 1. En bas, les résultatssont plus fa
iles à interpréter ; la valeur optimale est �1; 2.Pour pro
éder à la normalisation des signaux de marqueurs, on utilise une mé-thode en aveugle. On fait varier le 
oe�
ient de normalisation dans un intervalle �xéde valeurs (le 
oe�
ient est < 0 
ar la polarité des signaux est inversée à la sortiedes LCMs1). Le 
oe�
ient qui maximise le nombre de marqueurs re
onstruits pour
haque 
atégorie de marqueur est supposé être le 
oe�
ient à appliquer. Un exempleest donné �gure 6.4. A 
haque LCM est asso
ié un 
oe�
ient de normalisation dif-férent qui doit être invariant au 
ours de la prise de donnée.Le programme ne fournit de résultats que lorsque la 
harge re
onstruite des mar-queurs est 
omprise entre 0; 75 et 1; 25. On s'a

orde don
 à 
e niveau une marged'erreur sur la 
harge des marqueurs de 25%. En dehors de 
et intervalle, on estimeen e�et que le signal re
onnu ne peut être un marqueur, ou bien qu'il est trop déformé1les signaux de marqueurs sont négatifs et les impulsions de photomultipli
ateur sont positives(�gure 5.13)
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odage des données brutes 149par le bruit et ne doit pas être utilisé, au risque de le 
onfondre ave
 un autre.Pour obtenir une meilleure pré
ision sur la valeur du 
oe�
ient de normalisation, ilsu�t d'appliquer un fa
teur 
orre
tif à la distribution des 
harges re
onstruites desmarqueurs de manière à 
e que 
es distributions (gaussiennes) aient une valeur 
en-trale unitaire.On applique ensuite une 
oupure sur l'é
art quadratique moyen (exprimé en mV2)obtenu après l'ajustement sur le marqueur, pour ne garder que les signaux les mieuxre
onstruits. La �gure 6.5 est un exemple de distribution des résidus pour le LCM 1.Les 
oupures appliquées y sont également indiquées.
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Fig. 6.5: Exemple de résidus obtenus après re
onnaissan
e des marqueurs du LCM 1.Environ 90% des événements sont gardés.La méthode de re
onnaissan
e des signaux vient d'être exposée dans le 
as généralet pour le 
as plus parti
ulier des données de la ligne 5. Les paragraphes qui suivent
ara
térisent les résultats obtenus après re
onnaissan
e des signaux. Les questionsabordées sont :� la qualité des données prises à haut gain et les problèmes de saturation ;� la mesure de l'e�
a
ité de re
onnaissan
e des signaux dans les 
onditions del'a
quisition ;� les étalonnages en amplitude et en temps.Tous 
es thèmes sont utiles pour la suite de l'analyse exposée au 
hapitre 7.



150 Analyse du signal6.2 Bilan et 
ara
téristiques des a
quisitions de laligne 5La quantité de données 
olle
tées, leur type de dé
len
hement asso
ié et la duréedes prises de données sont résumés dans le tableau 6.1. Seuls sont présentés les �-
hiers qui 
orrespondent soit à des a
quisitions en mode �muon�, soit à des prises dedonnées de 
alibration utilisant les LEDs.Pour les �
hiers re
ueillis en mode �muon�, on distingue deux 
atégories : une pre-mière uniquement destinée à l'analyse physique des distributions zénithales des muonsatmosphériques et une se
onde dont le but est l'enregistrement de quelques é
han-tillons de marqueurs et/ou d'impulsions de photo-tubes. Ces é
hantillons étant né-
essaires à deux titres :1. l'amplitude des marqueurs est �xe et l'identi�
ateur du marqueur est 
onnu, 
equi permet d'adapter les paramètres d'entrée du programme de re
onnaissan
ed'impulsion, et d'évaluer l'e�
a
ité de re
onnaissan
e de 
ha
une des impul-sions.2. Cet étalonnage est indispensable pour établir la 
harge des signaux de PMs.En outre, en dé
len
hant à bas seuil, on peut enregistrer pour 
haque photo-tube des signaux de biolumines
en
e et repérer ainsi le niveau du photo-éle
tronunique (voir les expli
ations paragraphe 2.6.2).Cette pro
édure de 
alibration en amplitude (
f. se
tion 6.4) di�ère de la pro
édureutilisée pour enregistrer des signaux propres puisque pour bien 
onnaître la forme dessignaux, il vaut mieux augmenter les seuils de dé
len
hement, au risque de passer à
�té du photo-éle
tron unique. C'est 
e qui explique la multipli
ité des �
hiers ave
seulement un ou deux PMs en fon
tionnement.
6.2.1 Taux de 
omptageLes �
hiers en mode de dé
len
hement �muon� utilisés pour la re
onstru
tiondes traje
toires ré
lament une 
oïn
iden
e à 7 étages. Les données disponibles repré-sentent un total de 4273 minutes d'enregistrement. La �gure 6.6 montre (dans desunités arbitraires) la bonne stabilité des taux de 
omptage des données. Cette stabi-lité re�ète 
elle des seuils appliqués aux photomultipli
ateurs. C'est un indi
ateur dubon déroulement de la prise de données.
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Typed'
Nombred'
Durée
Commentair
es

a
quisition
événements
(minutes)

muon4+3
51583
4273

m1LCM1;m
1LCM2
1098
Marqueur1du
LCM1etMa
rqueur1duL
CM2

Basseuil Ontpermisde

alibrerenam
plitude.

m2LCM1;m
2LCM2
3669

m4LCM1;m
3LCM2
4394

m4LCM1;m
4LCM2
3977

m1LCM1
10663
Lesdonnéesd
uLCM1tran
sitentsurlesd
eux�bres

(modepardéf
aut).Celaap
ermisd'évalue
run

dé
alagetemp
orelentreles�
bres.

m2LCM1
10653
m4LCM1
13869

m1LCM1
2001

A�nd'avoiru
né
hantillon�
pur�,lesseuils
de

dé
len
hement
sonthauts:on
voitbienlafo
rme

dessignaux.

m2LCM1
2001
m4LCM1
2001

m1LCM2
2001

m2LCM2
2001
m3LCM2
2001

m4LCM2
2001

LED2LCM2
7252

Seuleslesdon
néesduLCM
1sontprésent
es.

LED3LCM2
2485

LED4LCM2
2841


oïn
iden
esa
nsLED
1012

LED3LCM2
2621
Dé
len
hemen
tsurlePMas
so
iéàlaLED

Tab. 6.1: Résumé des �
hiers disponibles pour les a
quisitions de muons, de 
ali-bration et d'illumination via les LEDs. Les 
ommentaires pré
isent les 
onditionsd'a
quisition.
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Durée de l'enregistrement (min)

Ta
ux

 de
 co

mp
tag

e 
~ 0.2 Hz

0 2748Fig. 6.6: Taux de 
omptage des événements en fon
tion du tempsUne autre indi
ation est donnée par les taux de 
omptage individuels des PMspour 
es mêmes données. Ils sont représentés �gure 6.7. Les taux de 
omptage desphoto-tubes dépendent i
i de l'e�
a
ité de re
onnaissan
e des marqueurs qui leursont asso
iés (voir paragraphe 6.3). Il est don
 normal qu'ils di�érent selon les photo-tubes. Ils semblent tous 
orrélés les uns ave
 les autres, 
onformément à 
e qui estattendu.
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PM 4 LCM 1
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PM 1 LCM 1 

0
0 2748Fig. 6.7: Taux de 
omptage individuel des photomultipli
ateurs de la ligne. Ces tauxindividuels 
orrespondent au taux global de dé
len
hement de la �gure 6.6. Aux di�é-rentes e�
a
ités près, les photomultipli
ateurs semblent être 
orrélés.6.2.2 SaturationDans les premières données re
ueillies (ave
 un gain de 109), des problèmes desaturation ont été repérés. Ils se manifestent par une saturation physique des signaux
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quisitions de la ligne 5 153de l'ADC et par une variation importante de la ligne de base de la séquen
e dessignaux (voir �gure 6.8).
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Temps (µs)Fig. 6.8: Exemple d'une séquen
e de signaux saturée. Pour un gain de 109 la gammedynamique d'un photomultipli
ateur est de l'ordre de quelques p:e : les donnéesmontrent que plus les impulsions de PM sont grandes et plus leur qualité en est af-fe
tée.Pour éviter que 
es phénomènes de saturation n'entraînent de 
onfusion dans la re-
onnaissan
e des signaux, nous avons dû pro
éder à une préséle
tion des événements.Cette préséle
tion suit des 
ritères simples et indépendants de la re
onstru
tion. Ellea été utilisée jusqu'à 
e que les 
onditions d'a
quisition soient mieux optimisées et quel'installation à terre de nouveaux inverseurs ave
 un seuil de saturation plus élevé,permettent de réduire les e�ets de la saturation.6.2.3 Préséle
tionLa préséle
tion est appliquée selon deux 
ritères di�érents :� lorsque la ligne de base varie de plus de 40%, ou si plusieurs 
anaux 
onsé
utifssont nuls, l'événement montre des indi
es de saturation. Lors des dé
len
he-ments à 7 photomultipli
ateurs, 
e
i se produit dans 26% des 
as, 
ontre 10%seulement pour les dé
len
hements à 5 photomultipli
ateurs au moins. Quantaux dé
len
hements à un seul PM, environ 2% des 
as seulement présentent
es 
ara
téristiques. Ce
i illustre bien la propriété selon laquelle la saturationdépend du nombre de photo-tubes en 
oïn
iden
e. En première approximation,on peut expliquer 
ela par le fait que les 
harges re
ueillies par les photomulti-pli
ateurs sont 
orrélées et que les 
oïn
iden
es à 7 PM favorisent les impulsionsélevées.� un se
ond 
ritère de qualité 
onsiste à exiger que le nombre de stru
tures dé�-nies par une variation d'amplitude négative suivie, dans les 150 ns ultérieures,



154 Analyse du signalpar une variation de signe opposée (autrement dit une stru
ture qui s'apparenteà un marqueur suivi de l'impulsion du PM asso
ié) soit au moins égal à la mul-tipli
ité de dé
len
hement (� 7 pour les �
hiers 4+3). Dans 
e 
as, l'événement,s'il satisfait aussi à la 
ondition pré
édente, est a

epté. Pour 
e qui 
on
erne lesphotomultipli
ateurs du LCM 1, lorsqu'ils sont en fon
tionnement individuel,75% d'entre eux sont 
atalogués 
omme parfaits. Pour le LCM 2, 
e
i ne se pro-duit que dans 40% des 
as. En�n, 22% des événements à 7 photomultipli
ateursen 
oïn
iden
e et 25% des évènements à � 5 ou plus sont préséle
tionnés.Cette préséle
tion est parti
ulièrement utile pour l'optimisation des paramètresdu programme de re
onnaissan
e des marqueurs, ainsi que pour l'établissement dese�
a
ités de re
onstru
tion. Elle n'est pas indispensable pour la re
onstru
tion destra
es de muons atmosphériques. En e�et, la re
onnaissan
e ou pas d'un marqueurest à elle seule un 
ritère de séle
tion su�sant : il apparaît très rare d'une part quedeux marqueurs di�érents soient 
onfondus et d'autre part que les marqueurs soientre
onstruits sur du bruit (
f paragraphe 6.3). En outre, la re
onstru
tion des tra
es estdotée elle-même d'un �ltre qui séle
tionne les marqueurs 
ompatibles ave
 la tra
e.6.3 E�
a
ité de re
onnaissan
e des signauxL'e�
a
ité de re
onnaissan
e des signaux, de même que la fra
tion des événe-ments préséle
tionnés dépend du nombre de signaux présents dans la séquen
e duLCM : plus les impulsions sont nombreuses, plus les phénomènes de saturation sontimportants et plus les risques que les signaux se superposent sont présents. Il estdon
 très di�
ile d'estimer pré
isément 
ette e�
a
ité. Deux méthodes, 
onduisantà des résultats très di�érents sont exposées i
i.La première méthode utilise les �
hiers ne 
ontenant la réponse que d'un photo-multipli
ateur. En gardant pour é
hantillon de départ les événements ayant passé lapréséle
tion, on peut 
al
uler le nombre de marqueurs re
onstruits de 
haque type.Les résultats obtenus sont rassemblés dans le tableau 6.2.Dans l'ensemble 
es résultats sont tout à fait 
ompatibles ave
 les e�
a
itésévaluées en laboratoire (une e�
a
ité de l'ordre de 90% et des re
onstru
tion erronéesà hauteur de 1%), à l'ex
eption du 
as du marqueur 1 du LCM 2 : seuls 55% desévénements sont 
onvenablement re
onstruits, et 15% des marqueurs sont identi�és
omme un marqueur de type 4. Une expli
ation à 
ela provient sans doute de lastru
ture des bruits du LCM 2. La �gure 6.9 illustre la façon dont un marqueur1 déformé par du bruit peut être identi�é 
omme un marqueur 42. Elle permetégalement d'attirer l'attention sur le fait que 
ertains marqueurs pourraient êtrere
onstruits par le programme tandis qu'il n'y a pas de véritable marqueur, mais2Après 
oupure sur le résidu du marqueur (la méthode est expliquée au paragraphe 6.1.3), tous
es événements sont rejetés



6.3 E�
a
ité de re
onnaissan
e des signaux 155Marqueur préséle
tionné1 2 3 4Type demarqueurre
onstruit
L 1 96% (94%) � � �C 2 � 99% (98%) � �M 3 � � � �1 4 � � � 100% (93%)L 1 72% (55%) � � �C 2 � 97% (86%) � �M 3 � � 97% 86% �2 4 15% (0%) � � 95% (85%)Tab. 6.2: E�
a
ité de re
onnaissan
e des marqueurs et pour
entage de marqueursi 2 [1; 4℄ re
onstruits 
omme marqueur j 2 [1; 4℄ pour 
haque LCM . Les 
hi�resentre parenthèses sont obtenus après 
oupure sur le résidu du marqueur. Les valeursrepérées par ��� sont négligeables (< 1%).

seulement du bruit.Pour quanti�er 
e phénomène, un �
hier spé
ial, ave
 des seuils de dé
len
hementtrès élevés de façon à 
e qu'au
un marqueur n'y soit in
lus, a été enregistré. Dans 
es
onditions 3; 5 marqueurs 1 et 0; 7 marqueur 4 sont re
onstruits pour 100 événements(LCM 2). Les 
oupures de qualité rendent 
es phénomènes négligeables.Comme il vient d'être exposé, les e�
a
ités 
al
ulées en utilisant les événementspréséle
tionnés ne sont pas surprenantes. Les problèmes liés au marqueur 1 peuventêtre expliqués et s'avèrent négligeables après 
oupure sur le résidu. Mais en regar-dant attentivement la �gure 6.7, il apparaît que 
es e�
a
ités ne 
orrespondent pasà la 
ontribution relative de 
ha
un des photomultipli
ateurs dans les données de�muons�. On peut 
omprendre que les e�
a
ités e�e
tives dépendent en réalité deplusieurs paramètres 
omme le nombre de signaux dans la séquen
e ADC et l'am-plitude de 
es signaux. On sait déjà que les phénomènes de saturation augmententave
 la 
harge des signaux ; l'e�
a
ité de re
onnaissan
e d'un marqueur devrait don
diminuer ave
 l'amplitude de l'impulsion qui le pré
ède dans la séquen
e. Tous 
ese�ets ne peuvent être quanti�és pré
isément et sont responsables en majeure partiedes erreurs systématiques. On peut toutefois, en se
onde analyse, dé�nir l'e�
a
itée�e
tive de 
haque marqueur au 
ours d'une a
quisition de muons 
omme le quotientdu nombre de marqueurs re
onstruits (après 
oupure sur le résidu) sur le nombred'événements dans les �
hiers. Dans 
e 
as les e�
a
ités, plus faibles, sont présentéesdans le tableau 6.3
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Time (ms)Fig. 6.9: Sur 
es �gures, le marqueur (de type 1) suivi de l'impulsion du photomul-tipli
ateur est délimité par les lignes verti
ales. En bas, on trouve la séquen
e la pluspropre. Au 
entre, le marqueur a sou�ert une déformation et a été re
onstruit 
ommeun marqueur 4. Sur la �gure du haut, juste avant le vrai marqueur, on peut voir des�u
tuations de la ligne de base qui s'apparentent beau
oup au marqueur.PM asso
ié au marqueur : LCM 1 LCM 21 2 4 1 2 3 4Moyenne pour les �
hiers 4 + 3 (%) 57; 4 57; 6 64; 3 53; 2 55; 3 46; 8 61; 6Tab. 6.3: E�
a
ité �e�e
tive� de re
onstru
tion de marqueur pour les �
hiers demuons : rapport brut du nombre de marqueurs re
onstruits sur le nombre total d'évé-nementsCes deux façons �extrêmes� de pro
éder au 
al
ul des e�
a
ités serviront deréféren
e pour 
omparer les données aux résultats des simulations Monte Carlo.Pour 
e qui 
on
erne les e�
a
ités de re
onstru
tion asso
iées aux impulsions desphotomultipli
ateurs, les 
hoses sont un peu plus fa
iles ; dès lors qu'un marqueur estidenti�é, on sait qu'il est suivi (environ 110 ns plus tard) d'une impulsion de photo-tube. Il su�t don
, par exemple, de répertorier le nombre de fois où une impulsionest re
onstruite entre 100 et 120 ns après le marqueur. Les résultats sont rassemblésdans le tableau 
i-dessous (6.4)PM asso
ié au marqueur : LCM 1 LCM 21 2 4 1 2 3 4Moyenne pour les �
hiers 4 + 3 (%) 65; 6 66; 5 65; 2 66; 3 82; 0 73; 8 78; 9Tab. 6.4: E�
a
ité de re
onstru
tion des impulsions de photomultipli
ateurs



6.4 Calibration en amplitudes 1576.4 Calibration en amplitudes6.4.1 Photo-éle
tronLes tests e�e
tués sur le site Antarès et destinés à l'étude du bruit de fond op-tique (biolumines
en
e et émission T
herenkov des éle
trons émis par désintégrationradioa
tive de 40K) montrent que la 
harge moyenne des signaux induits par 
e bruitse situe au niveau du photo-éle
tron unique. Par 
onséquent, en adaptant les seuilsde dé
len
hement, une a
quisition de quelques minutes sur des photomultipli
ateursisolés devrait permettre un étalonnage en amplitude des photo-tubes. La �gure 6.10montre un exemple obtenu ave
 le PM 2 du LCM 2.
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Fig. 6.10: En haut : exemple de 
alibration en 
harge obtenue en dé
len
hant surdu bruit. Il s'agit i
i du PM 2 du LCM 1, le 7 janvier 2000. On peut remarquerque la distribution ne permet pas de voir le piédestal du photomultipli
ateur, sansdoute par
e que le seuil de dé
len
hement a été pla
é un peu haut. Néanmoins onpeut se persuader, grâ
e aux études menées après ré
upération de la ligne, qu'il s'agitbien là du photo-éle
tron unique (voir paragraphe 7.3). En bas : la 
ourbe représentela distribution des é
arts de temps entre le signal du photomultipli
ateur et 
elui dumarqueur.On peut également y voir la di�éren
e de temps re
onstruit entre le marqueuret le signal du photomultipli
ateur 
orrespondant, dont on sait que la valeur doit sesituer autour de 110 ns.L'ensemble des résultats obtenus lors de l'immersion est rassemblé au paragraphe 7.3.



158 Analyse du signalIls sont 
omparés ave
 
eux obtenus après ré
upération de la ligne, lors de testsdestinés à l'étude des délais en temps.6.4.2 Corrélation amplitude/
harge et stabilité des tensionsAu 
ours des pages qui pré
èdent, il est fait référen
e tant�t à la 
harge desimpulsions, tant�t à leur amplitude, de façon volontairement indistin
te. Les donnéesmontrent une 
orrespondan
e linéaire entre les 2 variables tant que les 
harges sontinférieures à � 4 p.e. C'est 
e qu'indique la �gure 6.11 qui représente l'amplitude dessignaux provenant du LCM 2 en fon
tion de leur 
harge.
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Charge (p.e.)Fig. 6.11: Ces �gures sont 
elles du LCM 2 au 
ours d'un run 4+ 3. Elles montrentla 
orrespondan
e linéaire entre amplitude et 
harge jusqu'à 4 p.e. En parti
ulier,pour 
e qui 
on
erne la 
alibration en amplitude (au niveau du p.e), il est li
ite deraisonner indi�éremment en terme de 
harge ou d'amplitude.Au delà, les e�ets de saturation deviennent trop importants et l'amplitude dessignaux reste 
onstante. Dans 
e 
as il 
onvient de regarder la 
harge du signal, qui



6.4 Calibration en amplitudes 159reste néanmoins sous-estimée. Ce 
as de �gure se présente très rarement ; pendantles prises de données �muons�, la 
harge moyenne des impulsions est de 2; 0 (�0; 5qui dépendent des seuils appliqués sur 
haque photomultipli
ateur), 
omme on peutle voir sur la �gure 6.12. Elle représente, pour tous les PMs de la ligne, la 
hargemoyenne des impulsions en fon
tion du temps. La stabilité de la distribution re�ète
elle des hautes tensions. Au
une variation de régime n'a été 
onstatée 
e qui est unindi
e pré
ieux du bon fon
tionnement en 
ontinu des photomultipli
ateurs et de leursystème d'alimentation.
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Fig. 6.12: Charge moyenne des signaux sur une durée 
onsé
utive de 2748 min. Lastabilité des distributions rend 
ompte de la bonne tenue des hautes tensions.



160 Analyse du signal6.4.3 Corre
tion temps-
hargePuisque le dé
len
hement est établi sur la base des signaux de photomultipli
a-teurs, il peut être utile d'appliquer une 
orre
tion en temps en fon
tion de l'amplitudede l'impulsion (e�et �walk�) : plus la 
harge (amplitude) est 
onséquente, plus le dé-
len
hement est rapide. Lorsque 
elui-
i a lieu (au temps t), la séquen
e, débutant à(t�t0) (t0 = 
te étant su�samment grand pour que le temps de montée de l'impulsionsoit visible dans la séquen
e), est enregistrée. De 
ette façon, plus la 
harge du signalest importante, plus le début de la séquen
e est éloigné de l'impulsion. On atteintnéanmoins une limite qui 
orrespond aux très grandes impulsions (saturation). De lasorte, le temps re
onstruit des signaux augmente asymptotiquement ave
 la 
harge.Un exemple de 
e 
omportement, est montré sur la �gure 6.13.
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ourbe représentée i
i est une illustration des 
onséquen
es de l'e�et de�walk�. Le temps re
onstruit de l'impulsion, par rapport à la référen
e que 
onstituele marqueur, augmente asymptotiquement ave
 la 
harge.L'évolution du temps re
onstruit des signaux en fon
tion de l'amplitude est 
or-re
tement dé
rite par le quotient de 2 polyn�mes de degré 3 :t = �1 + �1q + 
1q2 + Æ1q3�2 + �2q + 
2q2 + Æ2q3 (6.7)où q est la 
harge des impulsions.A partir des données 4+3, et pour 
haque photomultipli
ateur, un ajustement de 
es
ourbes a été pratiqué, de manière à pouvoir 
orriger analytiquement, si né
essaire,le temps d'arriver des photons sur les PMs lors de la re
onstru
tion des tra
es.



6.5 Illumination arti�
ielle et résolution temporelle 1616.5 Illumination arti�
ielle et résolution temporelleLes modules optiques 
ontiennent des LEDs qui permettent d'é
lairer arti�
ielle-ment les autres modules optiques (paragraphe 5.4). Plus de 2600 
oïn
iden
es sur leLCM 1 ont été analysées. La LED utilisée est 
elle asso
iée au module optique le plushaut de la ligne. La largeur de 
ette sour
e a été mesuré au niveau du photo-éle
tronunique au moyen d'un photomultipli
ateur rapide XP2020 ; elle est de 7; 3 ns à mi-hauteur. Les PMs a
tifs sont 
eux du LCM 1. Leur éloignement respe
tif (longueurdes 
âbles) à la LED est de 58; 4 m, 73; 0 m et 87; 6 m.L'étude des 
oïn
iden
es de LED permet de 
onnaître la résolution temporelle desphoto-tubes. La �gure 6.14 représente la réponse temporelle des photo-tubes. Les va-leurs des abs
isses n'ont pas de signi�
ation absolue ; elles doivent être 
orrigées desretards induits par les 
âbles éle
triques (
f paragraphe 7.3). Néanmoins on peut enextraire la pré
ision atteinte sur la mesure du temps en 
omparant la demi-largeurgau
he à mi-hauteur (environ 5 ns) à 
elle induite par la LED. La partie droite dela distribution est a�e
tée d'une plus grande queue en raison de la di�usion de lalumière dans l'eau. Le bruit de fond lumineux est également 
andidat à augmenter lalargeur des distributions.
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Fig. 6.14: Réponse temporelle des photomultipli
ateurs du LCM 1 sous illuminationde la LED du module optique de plus grande altitude de la ligne. L'asymétrie observéedans les distributions est essentiellement due à la di�usion.Les résultats obtenus pour la 
alibration en 
harge permettent de 
onnaître lenombre de photo-éle
trons re
ueillis par les photomultipli
ateurs en mode �LED�.Les 
on
lusions sont les suivantes :� Lorsque la LED utilisée est 
elle du PM 2 du LCM 2 ; elle se situe à 45 m duphotomultipli
ateur du LCM 1 le plus pro
he. Sa puissan
e est de 116 pW. CePM montre 2 
atégories d'événements (�g. 5.14). La première, fortuite, se situeau niveau du photo-éle
tron unique (après normalisation), tandis que pour ladeuxième, en raison des e�ets de saturation, on ne peut simplement qu'a�rmerqu'il s'agit d'impulsions à plus de 7; 5 p.e provenant de la LED. Les autres



162 Analyse du signalphotomultipli
ateurs ne sont pas en 
oïn
iden
e ave
 la LED.� Lorsque la LED utilisée est 
elle du PM 3 du LCM 2 ; les 
harges moyennesenregistrées sont � 2 p.e à 60 m, � 1 p.e à 75 m et � 1 p.e à 90 m, pour unepuissan
e de LED de 54 pW.La statistique est insu�sante pour 
on
lure à des résultats pré
is : les 
hi�res donnésplus haut sont 
ompatibles ave
 une longueur d'atténuation e�e
tive 
omprise entre� 20 m et � 40 m, mais la ligne 5 n'est pas un instrument destiné à l'étude despropriétés optiques de l'eau et l'agen
ement du déte
teur implique très probablementdes problèmes d'ombre.6.6 Retard entre �bresPour les prises de données en mode �muon�, le mode d'a
quisition par défaut
onsiste à envoyer les données du LCM 1 sur les 2 �bres optiques ordinairement utili-sées pour les LCM 1 et 2. Certaines données ont ainsi été enregistrées, de sorte qu'il aété possible de 
omparer les temps des signaux après leur transmission dans les deux�bres. Toutes les données disponibles dans 
ette 
on�guration 
onduisent au mêmerésultat : il existe un retard supplémentaire à 
eux déjà 
onnus, probablement induitpar les �bres. En e�et, le délai sus
eptible d'être induit par le système éle
troniquequi dirige les signaux vers l'une ou l'autre des �bres au niveau du module éle
tronique
entral (MEC) (�gure 5.1), est négligeable, tandis qu'une variation de l'ordre de 10�4dans l'indi
e de réfra
tion de l'une des �bres peut 
onduire à des retards 
omparablesà 
elui observé. Il apparaît don
 que les données propagées dans la �bre 1 arrivent24; 44 � 0; 65 ns après 
elles qui ont voyagé dans la �bre 2. Ce dé
alage temporel apar la suite été pris en 
ompte dans la 
haîne d'analyse.6.7 Con
lusionLe temps re
onstruit des marqueurs est la seule variable né
essaire à la re
onstru
-tion des tra
es (en dehors du positionnement de la ligne 
onnu par ailleurs). Il fautdon
 
orriger 
e temps des retards induits par les �bres et des retards intrinsèques aumode d'a
quisition, avant de débuter l'analyse.Nous avons montré dans 
e 
hapitre que la re
onnaissan
e des signaux peut atteindreune pré
ision de quelques nanose
ondes (analyse des 
oïn
iden
e de LED). Les phéno-mènes de saturation ne devraient pas entraîner d'e�ets systématiques 
onsidérables,
ompte tenu de l'amplitude moyenne des signaux issus de muons, pro
he de 2 p.e.En revan
he les e�
a
ités de re
onnaissan
e des signaux sont mal maîtrisées. Les deuxappro
hes qui ont été mentionnées 
onduisent pour 
haque marqueur à des e�
a
itésqui di�èrent d'environ 30%, 
e qui, pour une 
oïn
iden
e à 7 photomultipli
ateurs
onstitue la sour
e d'erreur prin
ipale.



Chapitre 7
Re
onstru
tion des muonsatmosphériques

L'analyse des signaux des photomultipli
ateurs du prototype est un exer
i
e des-tiné à démontrer qu'il est possible de re
onstruire des tra
es à plus de 1000 m de fond,à travers un 
âble éle
tro-optique de � 40 km. Cela permet de tester le fon
tionne-ment de la ligne dans son ensemble et de valider la te
hnique de déte
tion proposéepour le futur déte
teur Antarès. Les 
onditions de la prise de données sont en
oredi�érentes de 
elles du pro
hain téles
ope. Les signaux analogiques sont dé
odés àterre. Le temps mort asso
ié à 
haque impulsion de photomultipli
ateur est supérieurà 1 �s, 
e qui empê
he de distinguer les doubles impulsions et plus généralement de
atégoriser les évènements suivants des 
ritères de forme. Le téles
ope Antarès serapour sa part équipé d'un système sophistiqué de numérisation des signaux. Le tempsmort sera très réduit et seuls les signaux de grand gabarit seront envoyés à terre pourune analyse 
omplète.L'obje
tif du démonstrateur, équipé de huit photomultipli
ateurs seulement, était defaire fon
tionner une ligne dans des 
onditions d'immersion pro
hes du futur projet,d'étudier, en 
ontinu et en temps réel, le 
omportement physique de la ligne, d'enévaluer la position et de re
ueillir des données de photomultipli
ateurs à travers le
âble éle
tro-optique.L'analyse de 
es données pour la re
onstru
tion de tra
es n'est qu'une option sup-plémentaire1. C'est néanmoins le jeu auxquel nous nous proposons de jouer dans 
e
hapitre où les données sont 
onfrontées à une simulation Monte Carlo.
1Les �bres utilisées à 
et e�et sont d'ailleurs les moins bonnes163



164 Re
onstru
tion des muons atmosphériques7.1 Les prin
ipes de la re
onstru
tion7.1.1 Algorithme de re
onstru
tionL'équation qui donne le temps d'arrivée des photons T
herenkov issus d'une tra
ede muon sur les photo-tubes en fon
tion de l'altitude est une hyperbole (voir équa-tion 7.6). En supposant que le déte
teur est une ligne droite (
e qui est une ap-proximation valide 
ompte tenu des résultats des paragraphes 5.3.2 et 5.3.3), on peutréduire le nombre de paramètres à 4 (usuellement une hyperbole en 
omporte 5). Ilsont été 
hoisis de la façon suivante (voir aussi s
héma 7.1) :� � l'angle zénithal entre la traje
toire du muon et la ligne de déte
tion ;� d la distan
e minimale d'appro
he ;� t0 la date à laquelle le muon passe au plus près du déte
teur (sa distan
e à laligne est alors OO0 = d la distan
e minimale d'appro
he) ;� z0 l'altitude du muon à t0.La �gure 7.1 permet d'établir rapidement l'équation de l'hyperbole2.En M, le muon émet un photon qui, à l'instant t atteint le module optique Pd'altitude z. A 
e même instant, le muon se situe en E (( ~PM; ~PE) = �2 ). On peuté
rire : 
� (t� t0) = O0E (7.1)= O0H +HE (7.2)= (z � z0)� 
os � +HE (� � �2 ) (7.3)= (z � z0)� 
os � +HP � tan�1 ��2 � �
� (7.4)= (z � z0)� 
os � +qd2 + (z � z0)2 sin2 � � tan �
 (7.5)Et �nalement :
� (t� t0) = (z � z0)� 
os � +pn2 � 1qd2 + (z � z0)2 sin2 � (7.6)Cette équation est utilisée pour la re
onstru
tion des tra
es. L'ajustement (parméthode de minimisation de �2) est assuré en utilisant les librairies de MINUIT [156℄.Les paramètres de l'ajustement sont initialisés de la manière suivante :� le temps t0 et l'altitude z0 initiaux sont pris nuls. Les pas de re
her
he pour laminimisation sont respe
tivement de 10 ns et 10 m.� la valeur initiale de la distan
e d est �xée à 10 m.� l'angle zénithal est la variable la plus déli
ate ; 
'est elle qui nous intéresse pourla suite. Dans le but de fournir une valeur initiale 
ohérente, un pré-ajustement2Dans toute 
ette analyse, on néglige la 
orre
tion induite par la véritable vitesse de propagationdes photons dans l'eau : la vitesse de groupe. On 
ommet ainsi une erreur systématique de 2% surla vitesse des photons. L'angle d'émission T
herenkov, lui, n'est pas a�e
té.
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onstru
tion des muons atmosphériqueslinéaire est mis en oeuvre. Il utilise pour équation l'une ou l'autre des asymptotesde l'hyperbole, obtenues simplement en supposant (z0 � zi) � dsin � , 
'est-à-dire en supposant que l'altitude du point de moindre appro
he du � à la ligneest extérieure à l'intervalle d'altitude dé�ni par les photomultipli
ateurs. Eninje
tant l'hypothèse dans l'équation 7.6 on arrive à :
� (t� t0) = (z � z0)� �
os � +pn2 � 1 sin �� (7.7)Une régression linéaire selon 
� (t� t0) = a (z � z0) + b permet ainsi d'estimerl'angle zénithal � par la relation :� = �
 � ar

os(a 
os �
) (7.8)L'angle zénithal initial ne peut être 
al
ulé que lorsque la relation j a 
os �
 j6 1est satisfaite. Dans le 
as 
ontraire, la valeur initiale est �xée à zéro.On passe ensuite à l'ajustement proprement dit de la fon
tion dé�nie par l'équa-tion 7.6.7.1.2 Filtrage des impulsionsLe but du �ltrage est de retirer aux événements les impulsions asso
iées aux bruitsde fond, autrement dit les photons T
herenkov provenant des éle
trons issus des dés-intégrations � du 40K ou de la biolumines
en
e. Le �ltre est in
orporé au sein mêmedu programme ANTAREC [157℄ qui assure la re
onstru
tion des tra
es. L'algorithmeutilisé est simple et s'apparente au �ltre de 
ausalité développé dans le programmeRECO (voir 
hapitre 3).Les 
onditions de rejet ne reposent que sur le temps d'arrivée des photons sur les pho-tomultipli
ateurs. La 
harge re
ueillie n'intervient pas. L'idée de base peut s'exprimerainsi : pour 
haque événement, on séle
tionne toutes les paires possibles d'impulsions,et on véri�e systématiquement que l'é
art en temps est 
ompatible ave
 la tra
e d'unmuon. Chaque impulsion possède un poids. A 
haque fois que la 
ondition n'est passatisfaite la paire d'impulsions se voit augmenter le poids de +1. A la �n l'impulsionayant un poids maximum est rejetée. On re
ommen
e l'exer
i
e jusqu'à 
e que toutesles impulsions aient un poids identique.Le 
ritère qui établit la 
ompatibilité de la paire d'impulsions ave
 la tra
e est arbi-traire. Il dépend de plusieurs paramètres 
omme la longueur e�e
tive d'atténuation,l'altitude du point de moindre appro
he... Il 
onvient don
 de trouver une valeur op-timale, 
'est à dire une 
ondition permettant de rejeter une grande partie des 
oupsimputés au bruit tout en 
onservant la majeure partie des 
oups issus d'un muon.Dans ANTAREC, elle a été �xée à :(�t)max = n�z
 (7.9)



7.2 Simulations 167La valeur de �t limite est dire
tement reliée à une valeur limite de vitesse depropagation. La valeur de 
ette vitesse limite est en théorie 
omprise entre la valeurde la vitesse de propagation du muon et de 
elle des photons. En pratique elle est�xée à la plus lente des deux : la vitesse de propagation des photons dans l'eau. Letemps toléré maximal est don
 
elui que met la lumière pour joindre les deux étages
onsidérés.Pour optimiser 
ette valeur, une petite étude a été entreprise [158℄ en utilisant lesrésultats des simulations Monte Carlo. Seules des mono-muons ont été simulés. Letaux de 40K a été �xé à 100 kHz pour 
haque photo-tube. Les résultats de l'étudesont globalement pessimistes, 
ompte tenu du taux réel de 40K (
f. paragraphe 5.7).Ils sont rassemblés dans le tableau 7.1.Vitesse v Réje
tion du 40K (%) Taux d'erreur (%)1=2
 51; 3 13; 3
=n 57; 9 20; 0
 59; 7 20; 0Tab. 7.1: Taux de rejet des 
oups dûs au 40K et à la biolumines
en
e et taux d'er-reur (rejet de 
oups issus d'une vraie tra
e) en fon
tion de di�érentes 
onditions de
ausalité �t < �z=v.Les valeurs données dans le tableau sont des moyennes intégrées sur tous lesévénements simulés. Les taux de rejet (e�
a
ités de rejet du 40K et taux d'erreur) sonten fait fon
tion de l'angle zénithal de la tra
e simulée. A première vue la dépendan
eest linéaire : pour les tra
es re
onstruites, l'e�
a
ité (l'erreur) est de l'ordre de 80%(90%) à la verti
ale et 
hute jusqu'à � 30% (� 10%) en s'appro
hant de l'horizon.7.2 SimulationsLa ligne 5 est immergée à � 1000 m de fond. A 
ette profondeur il n'est paspossible de faire l'impasse sur une simulation 
omplète des multi-muons induits parles gerbes atmosphériques. Or il n'existe pas de paramétrisations simples du �ux etde la multipli
ité des multi-muons qui dépendent tous deux de la profondeur et duseuil du déte
teur. On ne peut don
 s'a�ran
hir de la simulation des gerbes issues del'intera
tion des parti
ules primaires dans l'atmosphère. La 
omplexité des pro
essusse réper
ute inévitablement sur la rapidité des programmes de simulations et par
onséquent sur la statistique �nale du Monte Carlo. Après la simulation des gerbes,les muons re
ueillis au niveau de la mer doivent être propagés jusqu'au déte
teur.Ensuite seulement les pro
essus d'émission de lumière T
herenkov sus
eptible d'êtredéte
tée par la ligne, sont pris en 
ompte et simulés. Ces trois étapes sont dé
ritesdans les paragraphes suivants.
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tion des muons atmosphériques7.2.1 Simulation des gerbes atmosphériquesLe programme utilisé se nomme HEMAS [100℄ (�Hadroni
 Ele
tromagneti
Muon Air Showers�). Il s'appuie sur des paramétrisations [159℄ obtenues grâ
e auxrésultats des expérien
es pionnières de re
her
he de désintégration de nu
léons [160℄et de re
her
he de monop�les. Il a été développé en parti
ulier pour l'expérien
eMACRO [71℄. Aussi son 
omportement a-t-il été largement testé. Cependant il estoriginellement 
onçu pour des déte
teurs profonds (> 2000 m.eq.eau), et son fon
-tionnement n'est pas optimisé pour la ligne 5 (il 
onvient en revan
he parfaitementpour les études ayant trait au futur déte
teur). En parti
ulier il est 
onseillé derestreindre son utilisation à des muons ayant une énergie supérieure à 500 GeV auniveau de la mer. Pour l'analyse des données du prototype Antarès, 
ette limite aété ramenée à 250 GeV, 
e qui permet en
ore l'utilisation du programme mais risqued'inje
ter un 
ertain nombre de biais di�
ilement repérables. Ce seuil de 250 GeVn'est d'ailleurs pas en
ore su�samment bas pour éviter une légère tron
ature dansle spe
tre en énergie des événements re
onstruits. C'est pourtant un 
ompromisné
essaire : une simulation de 15 millions de gerbes représente 300 se
ondes de tempspour un déte
teur 
omme le prototype et né
essite 450000 se
ondes CPU.Une autre restri
tion provient du domaine angulaire simulable. La version de HEMASque nous avons utilisée (version 1.10) ne permet pas la simulation de tra
es à plusde 70�de la verti
ale. Le taux de 
es événements est très faible 
omparé à 
elui desmuons plus verti
aux (voir les �gures de l'annexe A). Cette omission ne devrait don
pas entraîner d'e�et visible.Avant la produ
tion 
omplète une étude préliminaire, à partir d'un é
hantillonstatistique plus réduit, a permis de montrer que le seuil de re
onstru
tion de la ligne 5ne permet pas la re
onstru
tion de muons induits par une parti
ule primaire d'énergieinférieure à 1 TeV. En 
onséquen
e, pour gagner du temps de simulation, le domained'énergie des parti
ules primaires a été restreint à l'intervalle [1; 2 � 105 TeV℄ (ledomaine a

essible par HEMAS est en réalité de [0; 5; 2� 105 TeV℄. Cette restri
tionpeut sembler dérisoire, mais elle ne l'est pas 
ar les gerbes sont engendrées selonle �ux réel de primaires (loi de puissan
e) : les �gures 7.2.1 représentent, à titred'exemple, l'allure des spe
tres des parti
ules primaires et des muons au niveau dela mer.La statistique �nale 
orrespond à 3; 6 � 109 gerbes simulées. Les �
hiers sontsto
kés sur 
assette et o

upent un espa
e total supérieur à 40 GO.7.2.2 Les muons au déte
teur : quelques 
ara
téristiquesUne fois à la surfa
e de l'eau, les muons sont propagés jusqu'au déte
teur enutilisant le programme PROPMU [98℄ qui les fait di�user pas à pas et simule leurperte d'énergie. Cette phase de suivi des muons s'arrête lorsqu'ils atteignent la
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e d'un 
ylindre (�
anette�) dont le rayon a été �xé à 2 � 55 m. Pour ne pasperdre de temps à suivre des muons qui ne pourront faire de la lumière déte
table etpour augmenter ainsi la statistique des événements au dé
len
hement, les émissionsde lumière T
herenkov ne sont simulées qu'à partir de la �
anette�. La méthode estexpliquée plus en détail au paragraphe 3.1.1.Les �gures 7.4 et 7.5 représentent la distribution des multipli
ités pour 
haqueévénement multi-� ainsi que la distribution des distan
es moyennes entre muons,
ompatible ave
 une loi de puissan
e. Les �gures 7.6 et 7.7 illustrent le 
omportementrelatif de 
es 
ara
téristiques et montrent l'évolution de la multipli
ité des multi-�au niveau du déte
teur en fon
tion de l'énergie de la parti
ule primaire asso
iée ; lamultipli
ité est 
onstante jusqu'environ 100 TeV puis augmente soudainement pouratteindre la trentaine à 1000 TeV.7.2.3 Suivi des muons dans le déte
teurLa propagation des muons à l'intérieur de la �
anette� et le développement des
�nes de lumière T
herenkov sont assurés par le programme KM3 [101℄. Ce pro-gramme simule la di�usion et l'absoption des photons suivant le modèle établi àpartir des données re
ueillies sur le site Antarès3. Pour la ligne 5 et pour un seul3Les 
ara
téristiques du site d'immersion du prototype n'ont pas fait l'objet de mesure. Il s'agitdon
 i
i d'une hypothèse de travail. Or la ligne 5 a été immergée à 1200 m et non pas 2400 m, et le
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7.3 Etalonnages 171muon au dé
len
hement4, les e�ets de la di�usion sont négligeables. Une 
omparai-son a été établie utilisant d'une part KM3 et d'autre part GEASIM [161℄, un autreprogramme développé pour Antarès, fondé sur le logi
iel GEANT [102℄ et qui ignoreles phénomènes de di�usion (voir �gures 7.8). Les queues de distribution en tempsimputables à la di�usion sont supprimées par le �ltre (paragraphe 7.1), si bien qu'àla re
onstru
tion, les résultats sont tout à fait 
omparables. Cependant la largeur desdistributions de résidus est une 
onséquen
e visible de l'e�et de la di�usion. Il est né-
essaire de la prendre en 
ompte pour avoir des résidus 
omparables dans les donnéeset le Monte Carlo (davantage de détails sont donnés dans l'annexe B). En outre, laprésen
e des multi-muons 
omplique 
onsidérablement les simulations et l'analyse, etles e�ets de la di�usion peuvent avoir des 
onséquen
es plus 
omplexes.
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Fig. 7.8: A gau
he : distribution des temps des impulsions des photons T
herenkovissus des muons ave
 et sans la simulation de la di�usion au niveau du dé
len
hement.A droite : même distribution pour les événements re
onstruits. Les impulsions en re-tard ont été éliminées. Nota : la distribution des photons di�usés montre des 
réneauxque ne montre pas l'autre simulation. C'est un e�et de la réponse de l'éle
troniquequi n'a pas été simulée de la même façon. Pour KM3 les impulsions sont somméessur 20 ns pour 
haque photomultipli
ateur.7.3 EtalonnagesLes premières analyses des données de muons ont révélé un désa

ord entre lavaleur des 
orre
tions en temps à appliquer sur 
ha
un des photo-tubes (retards),émanant de la 
alibration qui avait été faite avant immersion de la ligne, et la valeurdes résidus en temps dé�nis par la variable :�T = Ti � Tth (7.10)site se situe dans le prolongement du déversement des eaux du Rh�ne : il est possible que la longueurd'atténuation e�e
tive soit plus faible que 
elle établie sur le site Antarès.4Pour 
ette étude les événements sont engendrés ave
 le programme GEM (voir annexe A).
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onstru
tion des muons atmosphériquesoù Ti est le temps de l'impulsion et Tth le temps théorique de l'impulsion issue dela traje
toire re
onstruite. En e�et, un a

ord aurait entraîné que la valeur moyennede 
ha
un de 
es résidus soit nulle. Or la situation laissait plut�t paraître que le re-tard à appliquer sur un des photomultipli
ateurs était in
orre
te d'une vingtaine denano-se
ondes5, et 
e, malgré les tentatives de 
orre
tion des retards en fon
tion dela 
harge des signaux (
f. paragraphe 6.4.3) et des 
orre
tions appliquées pour tenir
ompte des di�érents gains de photomultipli
ateurs entre tests en laboratoire et don-nées expérimentales. C'est pourquoi il a été jugé né
essaire de refaire une mesure desdélais à appliquer après ré
upération du prototype. Ce
i semblait d'autant plus rai-sonnable que la première 
alibration a été faite dans l'optique d'une prise de donnéesdans les 
onditions nominales (un gain de 108).Les 
onditions, le prin
ipe et les résultats de 
ette mesure sont exposés dans le para-graphe suivant. Ils sont 
omparés aux résultats obtenus préalablement.Cette se
onde mesure n'a pas non plus 
onduit à un a

ord ave
 les données. Fina-lement, les retards ont été 
orrigés sur la base des résidus observés à partir de lase
onde mesure dont les 
onditions opératoires étaient plus pro
hes de 
elles de laprise de données. L'historique de 
ette étude est exposé dans l'annexe B. Toutes lesdistributions de résidus importantes y sont rassemblées, y 
ompris 
elles obtenuesave
 le Monte Carlo et qui attestent du bon fon
tionnement de la re
onstru
tion.7.3.1 Etalonnage en tempsLe prin
ipe de la mesure des retards en laboratoire est simple : il s'agit de faireune illumination simultanée des photomultipli
ateurs à partir d'une sour
e uniquepour éviter tout e�et systématique. Cette illumination est assurée à partir d'uneLED d'intensité réglable et de �bres optiques de longueurs égales. Le signal de laLED est disso
ié en autant de signaux identiques que de photo-tubes et envoyé àtravers 
ha
une des �bres. La baie d'a
quisition employée est la même que 
elle quia servi lors des prises de données. Les signaux sont enregistrés de la façon standardet sont analysés par le programme de re
onstru
tion des marqueurs, 
e qui absorbeainsi les e�ets systématiques potentiellement induits par le programme. Les retardssont don
 mesurés à leur sortie du MEC, tandis que lors de la première mesure, ilsont été évalués dire
tement à la sortie du LCM, 
e qui peut 
onduire à des désa

ordstoutefois inférieurs à 4 ns.Di�érentes mesures ont été faites :� une visant à établir une 
omparaison dire
te ave
 la pré
édente mesure, dansles 
onditions nominales (gain G � 108)� une autre plus utile pour 
omparer ave
 les données disponibles, ave
 des gains
omparables à 
eux imposés lors des prises de données (G � 109), permettant5En réalité, 
e
i n'a 
onstitué qu'une expli
ation parmi d'autres dans la mesure où di�érentes
orre
tions ont mené à des résultats satisfaisants et semblables. Autrement dit, ave
 7 photomulti-pli
ateurs les solutions pour un alignement en temps sont dégénérées.



7.3 Etalonnages 173de s'a�ran
hir des délais induits par la di�éren
e des hautes tensions appliquées(en moyenne 2; 5 ns par 
entaine de volts mais variant légèrement suivant 
haquePM).Tous les résultats sont indiqués dans le tableau 7.2Marqueur Retard original (ns) Nouveau retard (ns) Nouveau retard (ns)asso
ié G � 108 G � 108 G � 1093 LCM 2 929; 0 957; 9� 4; 6 (+28; 9) 960; 2� 3; 9 (+31; 2)2 LCM 2 613; 8 641; 9� 4; 7 (+28; 1) 639; 1� 3; 8 (+25; 3)1 LCM 2 289; 1 313; 0� 3; 4 (+23; 9) 318; 4� 3; 5 (+29; 3)4 LCM 2 1182; 3 1208; 0� 3; 0 (+25; 7) 1208; 0� 3; 4 (+25; 7)4 LCM 1 881; 9 885; 8� 4; 4 (+3; 9) 881; 6� 3; 8 (�0; 3)2 LCM 1 313; 4 318; 9� 4:4 (+5; 5) 320; 6� 3; 5 (+7; 2)3 LCM 1 564; 4 ::: :::1 LCM 1 0; 0 0; 0 0; 0Tab. 7.2: Retards intrinsèques relativement au marqueur 1 du LCM 1, obtenus aprèsré
upération de la ligne. Les 
hi�res entre parenthèses indiquent les di�éren
es obser-vées entre la première et la se
onde mesure.
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Fig. 7.9: Une tra
e de muonave
 un angle zénithal de �2 +�
 illumine les photomultipli
a-teurs simultanément.

Globalement les résultats des mesures internes à
haque LCM sont semblables (aux é
arts induits parles di�érentes 
onditions de mesure près.) Mais entrele LCM 1 et le LCM 2 un é
art 
onstant d'environ26 ns a été remarqué. On suppose qu'il est dû à uneerreur lors de la première 
alibration.Pour véri�er la qualité de la se
onde 
alibration, untest simple a été entrepris : les données de la mesuree�e
tuée, où les photomultipli
ateurs sont illuminéssimultanément, sont 
omparables à l'e�et de la lu-mière T
herenkov émise par une parti
ule des
en-dante, de dire
tion in
linée par rapport à la verti
aled'angle � = �2 + �
 ' 132Æ (�gure 7.9). En utilisant
es données, on peut tester ainsi le bon fon
tionne-ment de la 
haîne d'analyse que 
onstituent la re-
onnaissan
e des signaux et la re
onstru
tion destra
es6. La distribution angulaire re
onstruite estprésentée �gure 7.10 : la valeur moyenne de l'anglezénithal re
onstruit est de 132Æ, au
une 
oupure dequalité n'a été appliquée.Reste que les 
onditions de 
e test ne sontpas exa
tement les mêmes que lors de la prise de6Ce test 
ontraint très fortement la 
haîne d'analyse, mais ne permet pas de déte
ter les problèmesliés à la distan
e entre photomultipli
ateurs . En e�et, l'illumination étant simultanée, les tempsd'arrivée des photons sont indépendants de la distan
e entre les étages de la ligne.
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une 
oupure de qualité n'est appliquée, pourtant la distribu-tion est fortement piquée à 132Æ 
omme attendu.données ; 
ertes, la 
haîne d'analyse et le mode d'a
quisition sont rigoureusementidentiques, mais le bruit n'est pas 
omparable. Aussi, pour lever le doute surl'hypothèse selon laquelle le bruit, enregistré lors des prises des données, seraitresponsable d'un dé
alage systématique d'une dizaine (ou plus) de nano-se
ondessur un (ou plusieurs) photo-tube, 
e bruit a été ajouté aux données de 
alibrationqui ont alors été réétudiées (prin
ipe résumé �gure 7.11). L'in�uen
e est marginale,
omme le montre les distributions de la �gure 7.12 ; tout au plus le temps d'un signalest a�ublé d'une erreur de 1; 5 ns.En 
on
lusion, la se
onde mesure des délais en temps est 
ohérente. Les pro-grammes employés pour analyser 
es données ont fourni des résultats très satisfaisantset ont fait foi, indépendemment des simulations Monte Carlo, du bon fon
tionnementdes méthodes et algorithmes d'analyse.Le désa

ord persistant entre les données de muons et la 
alibration 
onstitue mal-heureusement une indi
ation des faiblesses du prototype et de son éle
tronique ana-logique.7.3.2 Etalonnage en amplitudeLa méthode d'alignement temporel dé
rite 
i-dessus permet également, puisquel'intensité de la LED est réglable, de retrouver le signal du photo-éle
tron uniquepour un gain de � 109, et de tester la mesure établie à 1000 m de fond. Les résultats,tous en a

ord, sont exposés dans le tableau 7.3. Y sont également mentionnés lesé
arts en temps entre les signaux de marqueurs et les signaux physiques. Les valeursobtenues lors de l'immersion et après la ré
upération de la ligne sont 
ompatibles 
equi renfor
e en
ore la 
on�an
e dans la méthode de re
onnaissan
e des signaux.
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Fig. 7.11: Le bruit enregistré lors de la prise de données est ajouté aux données de 
a-libration pour tester l'hypothèse selon laquelle 
e bruit serait responsable des mauvaisalignements temporels de photomultipli
ateurs lors de l'immersion du démonstrateur.
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∆t nsFig. 7.12: Di�éren
e de temps entre marqueurs re
onstruits lors des dernières donnéesde 
alibration et marqueurs re
onstruits ave
 
es mêmes données et en ajoutant le bruitenregistré lorsque la ligne était à l'eau. En haut, les résultats 
orrespondent au LCM1, au bas de la page, au LCM2.



7.4 Analyses des données 177Module optique < spe > < Thit � Tmar > (ns)Dé
embre1999 4 LCM 2 3; 8� 1; 0 110; 2� 2; 53 LCM 2 4; 5� 1; 1 112:0� 2; 42 LCM 2 5; 2� 1; 8 109; 7� 2; 11 LCM 2 7; 5� 2; 7 115; 3� 1; 34 LCM 1 2; 2� 0:8 106; 5� 2; 82 LCM 1 3; 0� 1; 0 110; 9� 2; 11 LCM 1 4; 7� 1; 6 108; 0� 1; 67 janvier2000 4 LCM 2 � �3 LCM 2 � �2 LCM 2 � �1 LCM 2 � �3 LCM 1 1; 8� 0:6 106; 2� 2; 42 LCM 1 2; 8� 0; 8 110; 3� 1; 91 LCM 1 4; 8� 1; 5 107; 1� 1; 57 janvier2000 4 LCM 2 Seuil tropélevéDistributionstronquées 110; 8� 1; 63 LCM 2 112; 5� 1; 82 LCM 2 105; 7� 1; 71 LCM 2 115; 0� 2; 04 LCM 1 98; 2� 3; 22 LCM 1 100; 8� 2; 41 LCM 1 103; 6� 1; 3Aprèsré
upération 4 LCM 2 4; 1� 1; 7 111; 6� 2; 83 LCM 2 4; 2� 1; 8 112; 6� 2; 92 LCM 2 � �1 LCM 2 � �4 LCM 1 2; 5� 1; 0 105; 3� 3; 22 LCM 1 2; 5� 0; 9 109; 6� 1; 71 LCM 1 5; 6� 2; 5 105; 3� 1; 8Tab. 7.3: Niveau du signal de photo-éle
tron unique lors de la prise de données etaprès ré
upération de la ligne.Le su

ès de 
et exer
i
e valide la méthode de 
alibration de l'amplitude dessignaux : en 
as de dérive des tensions, de dé�
ien
e des photomultipli
ateurs ou sila transmissivité est atténuée par une salissure ex
eptionnelle, la quantité de lumièree�e
tivement re
ueillie peut être, dans une 
ertaine mesure, étalonnée in-situ.7.4 Analyses des donnéesL'ensemble des simulations Monte Carlo 
orrespond à 24 heures de données. Lesmono-muons et les multi-muons sont in
lus. Le tableau 7.4 fournit quelques 
ara
té-ristiques des muons à la profondeur du prototype. Les 
ontributions de mono-muonset multi-muons sont très di�érentes avant et après le dé
len
hement.Après le dé
len
hement (7 photomultipli
ateurs en 
oïn
iden
e) et la re
onstru
-tion, les e�ets des multi-muons sont spe
ta
ulaires : pour les multi-�, la multipli
itémoyenne passe de 2; 6 à 10; 4 et le taux de multi-� de 16; 5% à 71; 2%. Puisque la
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len
hement Dé
len
hement Re
onstru
tionNpm > 4 Npm = 7 + Npm = 7Nbd0evenementsave
>1� sur la 
anetteTotal 16,5 % 56,4 % 78,3 % 75,7 %Nbd0evenementsave
 
oupsde >1�Total � 48,2 % 75,2 % 71,2 %Multipli
ité 2,6 11,4 15,9 12,4<Distan
e entre tra
es> 38 m 35 m 32 m 32 mTab. 7.4: Les deux premières 
olonnes rassemblent 
ertaines 
ara
téristiques desmulti-muons au niveau du déte
teur (
anette) et du dé
len
hement le plus simple.Les deux dernières 
olonnes donnent les mêmes informations dans les 
onditions dere
onstru
tion de la ligne 5 ; 
'est à dire après un dé
len
hement à 7 photomultipli
a-teurs. Dans la première ligne la fra
tion de multi-muons est donnée 
omme le rapportdu nombre d'événements ayant au moins deux muons à la 
annette sur le total, tandisque la se
onde ligne est le rapport du nombre d'événements dont les impulsions pro-viennent d'au moins deux muons di�érents sur le total (
'est la dé�nition que nousadoptons pour la suite). La multipli
ité et la distan
e entre les tra
es sont évaluées àhauteur de la 
anette.ligne 5 n'a pas les 
apa
ités né
essaires pour distinguer deux tra
es7, il est évidentque le spe
tre zénithal re
onstruit se verra fortement a�e
té par l'é
rasante majoritéde 
es multi-muons.Les 
ourbes de la �gure 7.13 montrent di�érentes 
on�gurations de l'ajustementhyperbolique sur des données de simulations. En parti
ulier, on peut y voir l'e�etdes multi-muons : dans le 
as présent l'erreur sur l'angle zénithal re
onstruit estsupérieure à 25Æ. Cette 
on�guration est 
elle de plus de 2 événements re
onstruitssur 3 ! Or les hypothèses de l'ajustement ne sont valables que pour de simples tra
es.Nous sommes don
 en train de re
ontruire des paquets de muons 
omme un seul muonave
 7 photomultipli
ateurs et les premiers photo-éle
trons de 
haque PM. Dans detelles 
onditions, les résultats de l'ajustement ne permettent pas de distinguer lesmulti-muons des mono-muons. En outre, nous avons 
onstaté que les 
oupures deséle
tion sur la qualité de la re
onstru
tion ne sont pas dis
riminantes.0n peut 
ependant tenter de véri�er que les données re
ueillies reproduisent les mêmes
ara
téristiques que le Monte Carlo. La �gure 7.14 représente la distribution des angleszénithaux re
onstruits à partir des simulations. La �gure illustre également les erreurs
ommises sur l'angle zénithal ajusté. Un autre e�et, 
onnu de la re
onstru
tion y estmis en éviden
e : l'ambiguité entre deux tra
es dont les angles zénithaux di�érent de2�
 (voir l'expli
ation �gure 7.15.)Le nombre restreint de photomultipli
ateurs sur le prototype ne permet pas de
ontr�ler 
et e�et qui est a

entué par la présen
e des multi-muons 
omme le montrela �gure 7.16 où sont distingués dans les simulations les 
omposantes de mono-muons7On rappelle que seule les premiers photo-éle
trons de 
haque photomultipli
ateur sont observésave
 le prototype, en raison des temps morts introduits par l'éle
tronique de dé
len
hement desmarqueurs
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Fig. 7.13: Les hyperboles 
i-dessus représentent quelques topologies di�érentes. Enhaut à gau
he 
'est le 
as parfait : on distingue la 
ourbure de l'hyperbole 
e quisigni�e que l'altitude du point de moindre appro
he du muon se situe quelque partentre l'altitude du PM le plus haut et du PM le plus bas. En haut à droite 
'estla même situation à 
e
i prés que 2 impulsions ont été rejetées par le �ltre 
ar ellesne sont pas en temps ave
 la tra
e. En bas à gau
he on ne voit pas la 
ourburede l'hyperbole mais uniquement une des asymptote : le point de moindre appro
he dela tra
e n'est pas à la hauteur des photomultipli
ateurs . En bas à droite on peuten�n voir la réponse de l'ajustement à un événement de multi-muons : les 
ourbes lesplus 
laires sont les hyperboles de 
ha
un des muons ; la 
ourbe fon
ée est l'hyperbolere
onstruite.
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Fig. 7.15: Le s
héma illustre l'am-biguité à la re
onstru
tion pour deuxtra
es dont les dire
tions forment unangle de deux fois l'angle T
herenkov.
et de multi-muons.NormalisationLa �gure 7.16 est intéressante à plusieurs titres. On peut y voir la distribution desangles zénithaux re
onstruits issus des données et 
elles des di�érentes 
omposantesde la simulation : la distribution brute (71; 2% de multi-muons), la distribution issuede la seule 
omposante des mono-muons et 
elle issue des multi-muons. Les distribu-tions sont toutes normalisées à l'unité pour pouvoir être 
omparées. Il semble que lesdistributions issues des données soient davantage 
ompatibles ave
 une 
ontributionde multi-muons de 100% (nous y revenons au pro
hain paragraphe).Pour 
e qui 
on
erne la normalisation des données et des simulations ; en utilisant unee�
a
ité globale de re
onnaissan
e des marqueurs (voir dé�nition au paragraphe 6.3),le taux d'événements re
onstruits est environ 3; 5 fois supérieur à 
elui observé dansles données. Un tel désa

ord ne semble pas pouvoir être expliqué par la simple e�
a-
ité de re
onnaissan
e des signaux, qui reste 
ependant mal maîtrisée. Le tableau 7.5
ompare, dans les données et les simulations (ave
 deux e�
a
ités de re
onnaissan
edes signaux di�érentes) la part des événements ayant été re
onstruits ave
 5, 6 et 7photomultipli
ateurs. Les résultats semblent plut�t indiquer que l'e�
a
ité globale
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Fig. 7.16: Comparaisons des distributions (normalisées à l'unité) des angles zéni-thaux issus des données et des di�érentes 
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onstru
tion des muons atmosphériquesutilisée pour les simulations est un peu pessimiste. Le rapport des normalisationsinduites par les deux traitements distin
ts des e�
a
ités (voir paragraphe 6.3) est del'ordre de 4. La forme de la distribution des événements re
onstruits n'est pas a�e
tée(�gure B.13). Re
onstru
tion5 PM 6 PM 7 PME�
a
ités idéales 44; 4 % 40; 3 % 15; 3 %E�
a
ités globales 73; 1 % 23; 8 % 3; 1 %Données 63; 4 % 30; 4 % 7; 2 %Tab. 7.5: Fra
tion des événements re
onstruits ave
 5, 6 ou 7 étages. La part desévénements impliquant un nombre 
roissant de photomultipli
ateurs est plus hautedans les simulations obtenues ave
 une e�
a
ité de re
onnaissan
e de marqueursidéale que dans les données. Elle est plus basse ave
 une e�
a
ité globale. La véritése situe probablement entre les deux. Ce
i indique en tous 
as que la normalisationentre simulation et données réelles n'est pas �able.Une expli
ation possible à la di�éren
e des taux d'événements re
onstruits dansles données et le Monte Carlo pourrait provenir de notre mauvaise 
onnaissan
e despropriétés de l'eau sur le site de la ligne 5. Nous avons jusqu'i
i 
onsidéré qu'ellesétaient identiques à 
elles mesurées sur le site Antarès. Mais le site du prototype estmoins profond et se situe plus près du delta du Rh�ne. Il est possible que les longueursd'absorption et de di�usion soient inférieures à 
elles établies sur le site Antarès, 
e quidiminuerait le taux d'événements ayant passé le système de dé
len
hement ainsi quele taux d'événements re
onstruits, et augmenterait dans le même temps la proportiondes multi-muons. C'est 
e que 
on�rment les résultats d'une petite étude faite àpartir d'un sous-ensemble réduit d'événements (� 1 heure simulée). On 
ompare i
ila 
ontribution des multi-muons, d'une part, et le taux d'énénements re
onstruitsd'autre part, en fon
tion la valeur de la longueur d'aborption (les simulations sontfaites ave
 le programme GEASIM qui néglige les phénomènes de di�usion). Lesrésultats sont rassemblés dans le tableau 7.6.Propriétés optiques Re
onstru
tion(466 nm) Fra
tion de multi-muons NormalisationSite Antarès (KM3) 71% 4=3�abs = 55 m ; �di� =1 (GEASIM) 63% 1�abs = 40 m ; �di� =1 (GEASIM) 68% 2=3�abs = 30 m ; �di� =1 (GEASIM) 70% 1=3Tab. 7.6: Comparaison des 
ara
tériques des événements re
onstruits en fon
tion despropriétés optiques de l'eau simulées. Les résultats sont obtenus à partir du mêmesous ensemble de données. La statistique est limitée à l'équivalent de � 1 heure d'a
-quisition.
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on�rment l'hypothèse selon laquelle l'a

ord entre les simulations et les don-nées serait meilleur si la transparen
e de l'eau sur le site de la ligne 5 était inférieureà 
elle supposée. Non seulement, 
e
i reduirait l'é
art entre les taux d'événementsre
onstruits, mais 
ela améliorerait également l'a

ord sur la distribution des angleszénitaux re
onstruits puisque la 
ontribution des multi-muons parmi les événementsre
onstruits s'en verrait augmentée.Ces e�ets semblent s'ins
rire dans le bon sens, mais ne peuvent être vraiment
on�rmés qu'à 
ondition de refaire une étude 
omplète en faisant varier à la fois lalongueur d'absorption et la longueur de di�usion. Une telle étude est trop longue etpeu réaliste 
ompte tenu de la multipli
ité des paramètres qui entrent en jeu. Lesrésultats dé�nitifs sont don
 montrés �gure 7.17 en gardant pour hypothèse que lesmesures établies sur le site Antarès sont valables pour le site du prototype. Cette�gure représente une 
omparaison plus 
omplète entre données et simulations. Leserreurs tiennent 
ompte de la statistique des données et de 
elle des simulations. Ladispersion sur les poids de la simulation est également in
luse.Il est intéressant de remarquer que bien que la ligne ne 
omporte que 7 photo-multipli
ateurs a
tifs, au
un événement ave
 � < 45�n'a été re
onstruit. Ce
i laisseprésager que le déte
teur 
omplet ne sera pas 
ontaminé par des fausses tra
es mon-tantes simulées par des gerbes des
endantes mal re
onstruites. Ce
i d'autant plus que
e déte
teur sera pla
é plus en profondeur (
e qui diminue la multipli
ité moyennedes tra
es) et que le nombre de photomultipli
ateurs sera plus important.
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Fig. 7.17: Comparaison entre les distributions (normalisées au taux d'événementsre
onstruits par jour) des angles zénithaux re
onstruits à partir des données et à partird'une simulation où les propriétés optiques de l'eau du site d'immersion sont supposéesidentiques à 
elles du site Antarès.



Con
lusionL'�astronomie neutrino� permet d'ouvrir une nouvelle fenêtre d'observation surl'Univers. La déte
tion de neutrinos de haute énergie devrait favoriser la 
ompré-hension des mé
anismes d'a

élération des parti
ules 
osmiques et 
ontribuer à enexpliquer l'origine.Les neutrinos sont observés au travers de leur intera
tion dans la matière. La fai-blesse des �ux d'une part, et 
elle des pro
essus d'intera
tion, d'autre part, imposentle développement d'instruments de déte
tion de très grandes dimensions (� km).Ces déte
teurs d'un nouveau type doivent être pla
és en profondeur dans l'eau ou lagla
e, a�n de réduire l'infuen
e du bruit de fond des parti
ules 
hargées émises dansles gerbes atmosphériques.Le téles
ope Antares, ave
 10 lignes au moins, est une première étape vers 
e typede déte
teur. Ses performan
es sont 
ara
térisées à partir de simulations qui tiennent
ompte :� de la se
tion e�
a
e d'intera
tion des neutrinos ave
 la matière, établie aumoyen des dernières mesures obenues auprès des a

élérateurs, et d'un pro�l dedensité terrestre réaliste ;� de l'in�uen
e de l'absorption et de la di�usion des photons T
herenkov, mesuréesur le site d'immersion ;� de la réponse des photomultipli
ateurs à di�érentes longueurs d'onde, et de leurrésolution en temps.Les derniers développements des algorithmes de re
onstru
tion permettent d'aboutir,pour un déte
teur à 14 lignes, à une surfa
e e�e
tive de déte
tion � 10000 m2 pourun muon as
endant de 1 TeV, de � 55000 m2 à 100 TeV, et pro
he de 0; 1km2 audessus de 1 PeV. Ces 
ara
téristques, asso
iées à une résolution angulaire � 0; 2�,devraient permettre au futur téles
ope Antarès de déte
ter un ex
ès d'événements, àhaute énergie (E & 1 TeV), dû aux émissions de neutrinos 
osmiques, et de mettreen éviden
e 
ertaines sour
es pon
tuelles d'émission 
ontinue.D'autres sour
es pon
tuelles, 
omme les sursauts gamma, pourraient également êtredéte
tées par le téles
ope Antarès. Le �ux de neutrinos issus de 
es sour
es est trèsfaible, mais la 
onnaissan
e de la durée du sursaut et de sa lo
alisation spatialepermet de réduire e�
a
ement le bruit de fond, tout en en relâ
hant les 
ritères deséle
tions pour augmenter l'a

eptan
e du déte
teur. Dans de telles 
onditions, letéles
ope pourrait déte
ter � 0; 5 neutrino de haute énergie par an, en 
orrélationave
 les observations des déte
teurs embarqués sur satellite, pour un bruit de fond185



186 Re
onstru
tion des muons atmosphériquesde l'ordre de 1 événement tous les 170 ans.La 
ollaboration Antarès a déployé un prototype, �n 1999, et a prouvé, à
ette o

asion, la possibilité de 
ontr�ler, depuis la 
�te, un déte
teur immergé enprofondeur.Le prototype était équipé de tout un système a
oustique destiné à re
onstruire ave
pré
ision le positionnement du déte
teur : la lo
alisation des éléments de la ligne apu être établie à quelques 
entimètres prés, démontrant ainsi que le déte
teur pourraatteindre la résolution angulaire souhaitée.Les données re
ueillies ave
 les photomultipli
ateurs disposés le long de la ligne,transmises à travers les 37 km de 
âble éle
tro-optique, ont permis la re
onstru
tionde traje
toires de muons atmosphériques. Les événements re
onstruits, en dépit dela forte in�uen
e des multi-muons (dé
len
hement à 7 photomulitpli
ateurs espa
ésde 15 m à � 1000 m de fond) ont pu être interprétés de façon satisfaisante parune simulation Monte Carlo 
omplète, validant ainsi les prin
ipes et la méthode dedéte
tion qui seront utilisés pour le pro
hain déte
teur.Le su

ès du déploiement de 
ette ligne protopype signe la �n de la phase deRe
her
he et Développment du projet Antarès. La 
onstru
tion des lignes du futurtéles
ope a d'ores et déjà débutée. Un premier segment de ligne devrait être déployé
ourant 2002, suivies de 10 lignes 
omplètes, représentant un total de 900 photo-multipli
ateurs, avant la �n 2004. Ce déte
teur devrait permettre, en attendant lané
essaire 
onstru
tion d'un téles
ope à l'é
helle du km, de débuter les études dephysique, qui nous en apprendrons davantage sur notre Univers.



Annexe AMuons atmosphériques et muonsinduits : le programme GEMPar dé�nition le bruit de fond est une 
omposante qu'il 
onvient de réduire leplus possible. En 
onséquen
e, les études de bruit de fond aboutissent généralementà des études sur une faible statistique résiduelle qu'on extrapole sur de plus longuespériodes d'observation. Ce type d'exer
i
e peut s'avérer dangereux lorsque les poidsqu'il faut appliquer pour 
orriger les biais asso
iés à la méthode de génération utiliséevarient sur un large domaine de dé�nition. Que 
e soient les muons atmosphériques oules muons induits par des neutrinos atmosphériques, les poids appliqués dépendentd'un grand nombre de paramètres (se
tions e�
a
es, pertes d'énergie par unité delongueur, �ux, et
) et varient sur plusieurs ordres de grandeur. En somme, l'espa
edes phases est trop vaste, et les dispersions qui en résultent sur les distributionsétudiées limitent la portée des 
on
lusions que l'on souhaiterait pouvoir tirer.La solution 
onsiste à engendrer dire
tement les muons suivant leur distribution réelle.C'est pré
isément le but du programme GEM [99℄ qui simule à la fois la 
omposantedu bruit de fond des muons issus des gerbes atmosphériques, et la 
omposante demuons induits par les neutrinos atmosphériques.A.1 Méthode de générationLa méthode utilisée est une extension multi-dimensionnelle de l'�Inverse transformmethod� exposée dans [61℄.Supposons qu'on veuille engendrer des événements 
ara
térisables par n variablesx = (x1; : : : ; xn) en suivant la distribution :dnNdx1dx2 � � �dxn = f(x):soient Fi(xi) les fon
tions dé�nies par :187



188 Muons atmosphériques et muons induits : le programme GEMF1(x1) = R x1x1l du1 R x2ux2l du2 � � �R xnuxnl dunf(u1; u2; : : : ; un)F2(x1; x2) = R x2x2l du2 R x3ux3l du3 � � � R xnuxnl dunf(x1; u2; : : : ; un)...Fn(x1; x2; � � � ; xn) = R xnxnl f(x1; x2; : : : ; u)du;où xkl et xku désignent respe
tivement les limites inférieure et supérieure de variationde la ke variable.La première étape 
onsiste à tirer aléatoirement les variables y = (y1; : : : ; yn) dansles intervalles : 0 � y1 � F1(x1u)0 � y2 � F2(x1; x2u)...0 � yn � Fn(x1; x2; : : : ; xnu):où les valeurs 
orrespondantes de x = (x1; : : : ; xn) sont obtenues en résolvant lesystème de n équations à n in
onnues :Fk(x1; x2; : : : ; xk) = yk ; k 2 [1; n℄Le 
hangement de variable x! y, implique don
 la relation :
dy1dy2 � � �dyn = �����������

F2(x1; x2u) 0 � � � 0�F2�x1 (x1; x2) F3(x1; x2; x3u) � � � 0... ... ...�Fn�x1 �Fn�x2 � � � f(x)
����������� dx1dx2 � � �dxn:()dnNdx1dx2 � � �dxn = F2(x1; x2u)F3(x1; x2; x3u) � � � f(x) dnNdy1dy2���dyn= F2(x1; x2u)F3(x1; x2; x3u) � � � f(x) NF1(x1u)F2(x1;x2u)���Fn(x1;x2;:::;xnu)Par simpli�
ation, et en remarquant que :F1(x1u) = Z x1ux1l du1 Z x2ux2l du2 � � �Z xnuxnl dunf(u1; u2; : : : ; un) = N



A.2 Muons atmosphériques 189il vient bien : dnNdx1dx2 � � �dxn = f(x)A.2 Muons atmosphériquesLe �ux de muons atmosphériques est paramétrisable en fon
tion de la profon-deur, de l'angle zénithal d'in
iden
e et de l'énergie du muon. La 
ollaboration An-tarès utilise la paramétrisation de A. Okada [162℄, originellement produite pour ledéte
teur Dumand. La paramétrisation est valable à plus de 1000 m de fond. Desexemples de distributions obtenues à partir de 
ette paramétrisation sont exposés auparagraphe 2.4. Il est intéressant de noter que la paramétrisation rend 
ompte del'ensemble des muons engendrés dans les gerbes atmosphériques, y 
ompris don
 desmulti-muons (voir paragraphe 7.2). A 
e titre une 
omparaison des �ux obtenus (pourles besoins du prototype1) en simulant entièrement les gerbes atmosphériques d'unepart, et via la paramétrisation d'Okada d'autre part, est présentée sur la �gure A.1.
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ord est a

eptable.Cependant le programme GEM n'est destiné qu'à la produ
tion de mono-tra
es.Il ne saurait don
 être utilisé pour une simulation 
omplète du bruit de fond, mais1A 1200 m de profondeur, don
 à la limite de validité de la paramétrisation d'Okada...



190 Muons atmosphériques et muons induits : le programme GEMpour des estimations du bruit de fond attendu, asso
ié à des études de physiquedonnées. Une simulation 
omplète de l'in�uen
e des gerbes atmosphériques à 2400 mde fond est une entreprise très 
oûteuse en temps de 
al
ul. Il est né
essaire d'avoirune statistique importante, pour les raisons évoquées en introdu
tion de 
ette annexe,
e qui demande plus de six mois de 
al
ul ! Une étude est en 
ours. Néanmoins un
ompromis est né
essaire : le programme GEM est un pas fran
hi dans 
e sens.Dans le 
as des muons atmosphériques, trois variables sont utiles : l'énergie du muonau niveau du déte
teur, l'altitude du déte
teur, et l'angle zénithal d'in
iden
e dumuon à l'entrée du déte
teur. Dans 
e 
as, le poids à appliquer n'est pas 
onstantmais apporte une 
orre
tion au �ux de parti
ules suivant le gradient de profondeur lelong du déte
teur (les variations du �ux en fon
tion de la profondeur sont illustréesau paragraphe 2.4).A.3 Muons issus de neutrinos atmosphériquesLe �ux de neutrinos atmosphériques utilisé i
i est une interpolation entre la para-métrisation du groupe de Bartol [163℄ (de 10 GeV à 10 TeV) et de la paramétrisationde Volkova [163℄ (au delà 1 TeV). Le �ux est indépendant de la profondeur.Le �ux de muons induits est obtenu en simulant l'intera
tion du neutrino autourdu déte
teur, par une méthode analogue à 
elle exposée au 
hapitre 2 (programmeGEMINI [75℄). La fon
tion f dé�nie par la relation A.1, a don
 fait l'objet d'un ajus-tement par un polyn�me de degré élevé.Les deux variables importantes i
i sont l'énergie du muon et son angle zénithal d'in-
iden
e. Le poids de 
haque événement est 
onstant, mais di�ère pour les muons
hargés positivement et les muons 
hargés négativement.A.4 Performan
es du générateurLes �gures A.2 révèlent une 
omparaison satisfaisante entre le sortie du générateuret les distributions initiales ayant servi de référen
e. Le domaine a

essible en énergieest dé�ni par : 10 GeV < E� < 100 TeVIl n'y a au
une restri
tion quant à la dire
tion initiale des parti
ules simulées.



A.4 Performan
es du générateur 191

Générateur

paramétrisation

2200 m de fond

Log(Eµ (GeV))

dΦ
/d

Ω
 (

cm
-2

s-1
G

eV
-1

)

10
-16

10
-15

10
-14

10
-13

10
-12

10
-11

10
-10

1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5
cosθ

dΦ
/d

Ω
 (

cm
-2

s-1
sr

-1
)

Générateur

paramétrisation

2200 m de fond

10
-11

10
-10

10
-9

10
-8

10
-7

0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

Log(Eµ (GeV))

dΦ
/d

Ω
 c

m
-2

s-1
sr

-1
 G

eV
-1

(Tous zeniths)

Générateur

Paramétrisation

10
-22

10
-21

10
-20

10
-19

10
-18

10
-17

10
-16

10
-15

10
-14

1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5
cosΘ

dΦ
/d

Ω
 c

m
-2

s-1
sr

-1

10 GeV < E < 100 TeV

Générateur

Paramétrisation

0

0.05

0.1

0.15

0.2

0.25

0.3

0.35

x 10
-12

-1 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1Fig. A.2: Comparaison entre les résultats du générateur sur tout le domaine utile enénergie et en dire
tion, et les paramétrisations initiales sur la base desquelles il a étédéveloppé. Les deux �gures du haut ont trait aux muons atmosphériques,à 2200 m defond, 
elles du bas 
orrespondent aux muons issus de neutrinos atmosphériques.



192 Muons atmosphériques et muons induits : le programme GEM



Annexe BRe
onstru
tion des muonsatmosphériques : distributions derésidus
PM 3 LCM2


PM 2 LCM2


PM 1 LCM2
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PM 4 LCM 1
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PM 1 LCM 1


Fig. B.1: S
hémade la disposition desphotomultipli
ateursle long de la ligne.

Les résidus sont dé�nis au 
hapitre 7 par la relation :�T = Ti � Tth (B.1)où Ti est le temps de l'impulsion et Tth le temps théorique del'impulsion issue de la tra
e re
onstruite.Ils 
onstituent un indi
ateur pré
ieux du bon alignement tem-porel des photomultipli
ateurs. Ils sont représentés sans 
ou-pure de qualité et en demandant une re
onstru
tion à au moins5 étages.L' obje
tif de 
ette annexe est de dé
rire dans une perspe
tiveplus ou moins 
hronologique, les di�érentes étapes de l'analysedes données de muons depuis les premières données de 
alibra-tion jusqu'au ré-alignement �nal. L'étude des résidus de l'ajus-tement permet de véri�er le bon fon
tionnement global de la
haîne d'analyse mais également d'en repérer les faiblesses etéventuels biais. Pour plus de fa
ilité, le s
héma 
i-
ontre re-présente la disposition des modules optiques le long du pro-totype. Les résidus qui sont présentés dans l'annexe pourrontêtre identi�és ave
 
e s
héma.Les simulations Monte Carlo serviront largement de référen
e,mais débutons par la première distribution de résidus obtenueen appliquant les retards évalués à l'été 1999. Ils sont montrés �gure B.2, et semblentindiquer que le PM 4 appartenant au LCM 2 et le PM 4 appartenant au LCM 1sont mal alignés : la valeur moyenne de leurs résidus est respe
tivement � +12 nset � �6 ns. Il est possible de re
entrer 
es 2 valeurs autour de zéro en 
orrigeantd'une vingtaine de nanose
ondes le retard du PM 4 du LCM 2 (alignement nÆ1). Deux193



194 Re
onstru
tion des muons atmosphériques : distributions de résidusremarques importantes sont à signaler :� 
ompte tenu du nombre peu important de photomultipli
ateurs sur la ligne,les 
orre
tions sont dégénérées. Plusieurs alignements di�érents permettent dere
entrer les résidus.� l'e�et de bras de levier, induit sur un photomultipli
ateur par les autres photo-tubes est tel que la valeur moyenne de son résidu, lorsqu'il est dé
entré, estinférieure, souvent d'un fa
teur 2, à la 
orre
tion qu'on doit apporter pour lere
entrer. Ce hénomène est dû au nombre restreint de PM sur la ligne.Il est don
 déli
at de re
entrer les distributions en 
orrigeant les temps de 
ertainsPM.
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Fig. B.2: Première distribution de résidus obtenue à partir des données brutes et des
orre
tions induites par le premier étalonnage temporel établi à l'été 1999. A premièrevue, deux PMs semblent mal alignés.Le fait que les residus ne soient pas 
entrés en zéro indiquent soit un dysfon
tion-nement dans la 
haîne d'analyse soit une mauvaise mesure des retards, ou bien en
oreest-
e la 
onséquen
e d'e�ets qui ne sont pas pris en 
ompte dans les simulations.A�n de mieux 
omprendre le 
omportement des résidus, nous avons pro
édé àdiverses simulations.Une première simulation a été faite en engendrant des monomuons suivant la paramé-trisation donnée par Okada (programme GEM, voir annexe A). Les résidus obtenusà 
ette o

asion sont donnés �gure B.3. Ils sont parfaitement 
entrés en zéro à �1 ns.Mais 
ette simulation est trop approximative. Elle ne reproduit pas la dispersiondu temps d'arrivée des photons dûe à leur di�usion dans l'eau. Lorsque 
e phéno-mène est pris en 
ompte et qu'il est reproduit selon les mesures établies sur le site
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Fig. B.3:Distribution de résidus établie par une simulation simpliste : seuls des mono-mus sont engendrés, et les photons T
herenkov ne di�usent pas. Dans 
es 
onditionsil est intéressant de noter l'étroitesse des gaussiennes dont la largeur est même in-férieure à la dispersion en temps qui devrait être induite par l'intégration des photo-multipli
ateurs ...Antarès, les résidus restent 
entrés en zéro, mais la largeur des gaussiennes augmentesensiblement et peut atteindre 3 ns (�gure B.4).Pour reproduire plus �dèlement les données, il est né
essaire de simuler entière-ment les gerbes atmosphériques et de propager les paquets de muons qui en résultent.Il est en e�et montré au 
hapitre 7 qu'au niveau de la re
onstru
tion, 
es gerbes par-ti
ipent à hauteur de 75% environ. Les résidus de la �gure B.5 sont obtenus à partirde 
ette simulation. La di�usion des photons est également prise en 
ompte. Deuxe�ets majeures sont visibles. D'une part, les valeurs 
entrales restent globalementpro
hes de zéro mais peuvent toutefois être dé
alées d'environ 2 ns. Aussi lorsqu'unré-alignement doit être e�e
tué sur les données réelles, on 
onsidère qu'il n'est pasné
essaire d'y pro
éder à mieux que 2 ns. D'autre part, les largeurs des gaussiennesaugmentent en
ore. Elles sont de l'ordre de 5 ns.Au
une des di�érentes études Monte Carlo ne semble présenter de biais systéma-tique qui pourrait expliquer les distributions obtenues à partir des données réelles. Nila di�usion des photons, ni la 
ontribution, aussi massive soit-elle, des gerbes ne rend
ompte d'un dé
entrage ex
édant 2 ns.C'est pourquoi il nous a semblé né
essaire de remesurer, après la ré
upération duprototype, les retards entre marqueurs, lors d'illumination simultanée. Les résultatsobtenus (à l'été 2000), 
omme il est exposé au 
hapitre 7, ont e�e
tivement révélé desdi�éren
es. Malheureusement, les nouveaux retards mesurés ne permettent pas non
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Fig. B.4: Même distribution que la pré
édente mais 
ette fois-
i la di�usion est priseen 
ompte : les valeurs 
entrales sont nulles mais les distributions sont élargiesplus de reproduire les distributions de la �gure B.5. Il semble à présent que 
e soientles PM 1 et 4 du LCM 2 qui sont mal alignés (�gure B.6).La validité de 
ette se
onde mesure a pourtant été 
on�rmée. En e�et les donnéesdes PM ont été in
orporées dans le programme de re
onstru
tion et les tra
es re
ons-truites ont présenté une déviation zénithale de �
 � 42Æ de la verti
ale. Les résidusasso
iés à 
et ajustement sont rassemblés �gure B.7.Pour s'assurer que les délais appliqués aux PM 1 et 4 sont e�e
tivementin
ompatibles ave
 
eux qu'il aurait fallu appliquer lors de la prise de données(
e qui implique probablement une dérive de l'éle
tronique de dé
len
hement desmarqueurs), et qu'il n'y a pas de problème supplémentaire, on peut par exempleregarder les résidus lorsque la re
onstru
tion est faite sans le PM 1 (�gure B.8)1 :globalement, les résidus s'améliorent. Le même exer
i
e a été fait en é
artant le PM4 et permet d'aboutir à la même 
on
lusion.Toutes les distributions de résidus, qu'elles proviennent des simulations ou desdonnées réelles, semblent montrer un biais 
ommun : les résidus asso
iés aux photo-multipli
ateurs les plus extrêmes (en haut et en bas de la ligne) révèlent un pi
 pluspronon
é que les autres. Ce pi
 est très étroit, 
e qui est di�
ile à expliquer par une�et physique. En jouant, 
omme pré
édemment, sur le nombre de photomultipli
a-teurs ayant parti
ipé à la re
onstru
tion, on peut mettre en éviden
e le fait que 
es1Ce
i est possible puisque l'e�
a
ité de re
onnaissan
e des marqueurs est telle qu'indépendam-ment du dé
len
hement à 7 étages, 
ertains événements ont moins que 7 signaux e�e
tifs. Or pourre
onstruire une tra
e il su�t de 5 étages. Bien sûr la statistique des distributions de résidus diminue.
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Fig. B.5: Résidus observés ave
 une simulation 
omplète des gerbes atmosphériqueset in
luant la di�usion des photons. C'est 
e type de résidus qu'il serait souhaitabled'obtenir ave
 le données.pi
s sont toujours liés au PM le plus haut et au PM le plus bas ayant parti
ipé àl'ajustement. La �gure B.9 montre que le pi
 apparaît sur le PM 2 lorsque le PM1 n'est pas présent et la �gure B.10 montre le même phénomène lorsque les deuxpremiers étages ne parti
ipent pas à la re
onstru
tion de la tra
e. Ce biais de la re-
onstru
tion est probablement imputable au petit nombre de degrés de liberté laisséà l'ajustement. Ce type de biais n'est en e�et pas observé ave
 les simulations dudéte
teur à 10 lignes et 90 photomultipli
ateurs par ligne.Toutes les tentatives pour 
omprendre 
e qui pourraît être à l'origine desmauvais résidus observés dans les données ont é
houé. Pour 
ontinuer l'analyse etla re
onstru
tion des tra
es, il a don
 fallu se résigner à 
orriger la valeur des délaisà appliquer. Cette 
orre
tion a été ajoutée aux résultats de la mesure établie aprèsré
upération de la ligne qui est de loin la mieux 
omprise. La �gure B.11 représenteles résidus obtenus après avoir 
orriger le PM 1 de +10 ns et le PM 4 de �5 ns(alignement nÆ2).Ces distributions sont 
omparables à 
e que l'on attend par simulation (voir�gure B.5).La dégénéres
en
e des solutions pour aligner les résidus de l'ajustement imposeune 
ertaine pruden
e. La façon dont on pro
ède au ré-alignement n'est pas sans
onséquen
e sur la distribution zénithale re
onstruite. La �gure B.12 
ompare les2 distributions obtenues après l'alignement nÆ1 et l'alignement nÆ2. Néanmoins ledeuxième alignement, qu'on a pu tester plus amplement que le premier, a le méritede 
onduire à un bon a

ord ave
 les simulations, et 
e, quelles que soient les e�
a-
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Fig. B.6: Résidus 
onsé
utifs à la se
onde mesure des retards, été 2000. Les valeursmoyennes ne sont toujours pas 
ompatibles ave
 
elle du Monte Carlo.
ités utilisées 
ar elles n'a�e
tent pas l'allure de la distribution zénithal re
onstruite(�gure B.13).
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Fig. B.7: Residus obtenus en utilisant les données de l'étalonnage en temps à l'entréede la re
onstru
tion. Les tra
es re
onstruites, à 42Æ de la verti
ale o�rent des dis-tributions parfaitement 
ompréhensibles : les gaussiennes sont bien dessinées ; leursvaleurs moyennes sont pro
hes de zéro et leurs largeurs, de l'ordre 1; 5 ns sont 
om-parables aux e�ets de transit des photomultipli
ateurs. Un total de 19169 événementsont été analysés.
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Fig. B.8: En demandant à 
e que le PM 3 soit absent de la re
onstru
tion, on ramènelégèrement la valeur moyenne des résidus vers zéro. Ce
i tend à prouver que le PM 3est mal étalonné.
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Fig. B.9: En demandant à 
e que le premier PM de la ligne soit absent de la re
ons-tru
tion, on voit nettement le pi
 étroit apparaître sur le se
ond PM qui 
ontraintalors fortement l'ajustement.
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Fig. B.10: Même distribution que pré
édemment. Cette fois-
i les deux premiers pho-tomultipli
ateurs sont absents du 
al
ul. Le pi
 étroit, 
entré en zéro, appairaît sur lePM 3 qui semble toutefois persister à exhiber un résidu globalement mal 
entré.
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Fig. B.11: Résidus obtenus après réalignement des données. Les distributions sont
omparables à 
elles des simulations des gerbes ave
 di�usion, mais il est probableque 
e réalignement, 
ompte tenu du fait que 
e n'est pas le seul possible, induit deserreurs systématiques di�
iles à évaluer. Comparer les résultats attendus ave
 lesrésultats obtenus ne peut se faire sans bien 
omprendre 
es étapes qui viennent d'êtredé
rites et qui mettent fortement en 
ause l'éle
tronique du prototype dont on saitd'ores et déjà qu'elle sera di�érente pour le futur déte
teur.
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RÉSUMÉLa 
ollaboration européenne Antares a pour ambition de 
onstruire en Méditerranée untéles
ope sous-marin de neutrinos de haute énergie d'une surfa
e de déte
tion pro
he de1/10 km2.L'Univers étant transparent aux neutrinos, leur étude est un moyen unique d'améliorer nos
onnaissan
es sur la nature et l'origine des rayons 
osmiques et sur les mé
anismes d'émissiondes sour
es astrophysiques les plus puissantes du 
osmos. Les neutrinos o�rent en outre lapossibilité d'ouvrir une nouvelle fenêtre d'observation en énergie (E>TeV) sur l'univers.La première partie de la thèse est 
onsa
rée à l'étude des potentialités du futur téles
ope àmettre en éviden
e des 
orrélations entre sursauts gamma et neutrinos de haute énergie. Ellese fonde d'une part sur les prédi
tions de �ux de neutrinos émis par les sour
es de sursautsgamma dans le 
adre du modèle théorique de la �boule de feu�, et d'autre part, sur l'étudedes propriétés temporelles des sursauts du 4e 
atalogue de BATSE.La deuxième partie de la thèse fait état des résultats obtenus ave
 une ligne prototypedéployée, �n 1999, à une quarantaine de km au sud-est de Marseille. L'obje
tif était de fairefon
tionner entièrement, depuis la 
�te et dans des 
onditions réalistes, un appareil similaireaux pro
haines lignes de déte
tion. Les données de 7 photomultipli
ateurs disposés le longde la ligne, transmises à travers 37 km de �bre optique, ont permis la re
onstru
tion detra
es de muons atmosphériques validant ainsi les prin
ipes et la méthode de déte
tion.Mots-
lés : neutrinos, téles
opes, sursauts gamma, muons atmosphériques, prototypeABSTRACTThe European Antares 
ollaboration intends to build a deep-sea neutrino teles
ope with adete
tion surfa
e of about 1/10 km2 in the Mediterranean sea.The universe is transparent to neutrinos, so their study provides a unique means of improvingour knowledge of the nature and origin of 
osmi
 rays and their emission from the mostpowerful astrophysi
al sour
es in the 
osmos. Neutrinos also o�er the possibility of openinga new energy window (E>TeV) for observation of the universe.The �rst part of the thesis is dedi
ated to a study of the possibility of using the futureteles
ope to look for 
orrelations between gamma-ray bursts and high-energy neutrinos. Itis based, on one hand, on the predi
tions of neutrino �uxes from gamma-ray bursts in theframework of the theoreti
al model of "�reballs", and, on the other hand, on the temporalproperties of the gamma-ray bursts in the 4th BATSE 
atalogue.The se
ond part of the thesis presents the results obtained with a prototype dete
tor linedeployed, at the end of 1999, some forty km south-west o� Marseilles. The obje
tive wasto operate a 
omplete apparatus, similar to the future dete
tor lines, from the shore, andunder realisti
 
onditions. Data from 7 photomultiplier tubes disposed along the dete
torline were transmitted through 37 km of opti
al �ber to the shore, where they were used tore
onstru
t tra
ks due to atmospheri
 muons, thus validating the dete
tion prin
iples andmethods.Key-words : neutrinos, teles
opes, gamma-ray bursts, atmospheri
 muons, prototype


