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Introduction

La physique des particules doit trés certainement son développement rapide au cours
du XX€ siecle a la découverte du rayonnement cosmique lors de I’étude de la radioactivité
naturelle au niveau du sol. Ce rayonnement provenant de ’espace et dont 1’origine était in-
connue, permit d’importantes découvertes comme celle de nouvelles particules, notamment
le pion.

Avec l'arrivée des accélérateurs, la physique des particules pris son essor et le rayonne-
ment cosmique fut quelque peu mis de coté. Par ailleurs, la communauté des physiciens se
rend bien compte que les énergies accessibles a I’aide de leurs accélérateurs de particules
n’explorent qu'une étroite bande dans le vaste panorama des énergies de la nature.

Depuis quelques années le terme astroparticules regroupe un ensemble de domaines
connexes ol les rayons cosmiques tiennent une place importante. C’est une sorte de retour
aux sources de la physique des particules, ol le laboratoire est I’Univers.

L’observation de I’Univers s’effectue dans de nombreux domaines de longueurs d’onde.
Les photons n’étant pas affectés par les champs magnétiques, permettent de localiser
précisément les objets observés. En ce qui concerne les particules chargées, elles doivent
avoir des énergies supérieures a 10! eV (énergie macroscopique) afin d’étre peu déviées
(pour des sources lointaines) et nous donner des informations directionnelles sur leurs pro-
venances, mais fallait-il déja pour cela savoir qu’elles existaient a de telles énergies!

Depuis plus de 30 ans, des expériences se sont penchées sur les rayons cosmiques d’ultra-
haute énergie, au deld de 10'® eV (EeV) et en ont détectés une dizaine au dessus de
100 EeV. Ces événements sont difficilement explicables a la lumiere de nos connaissances.
L’événement le plus énergétique a été détecté & une énergie de 3x102° eV (50 Joules), ce
qui correspond a l’énergie d’une masse de 1 kg tombant de 5 metres! 11 est difficile de
comprendre comment des protons ou des noyaux d’atomes pourraient acquérir une telle
énergie. De plus, leurs interactions avec le rayonnement du fond cosmologique rendent leur
parcours limité a travers I’Univers, et les quelques événements détectés ne correspondent
a aucune source apparente.

Le mystére entourant ces énergies si fabuleuses reste pratiquement intacte apres toutes
ces années. L’Observatoire Pierre Auger est une collaboration internationnale regroupant
plus de 300 physiciens et 50 laboratoires a travers le monde. C’est le plus grand projet
jamais imaginé pour la détection des rayons cosmiques d’énergie extréme. Le flux & 10%° eV
n’est que de une particule par kilometre carré et par siecle! Il était donc nécessaire d’avoir
un tres grand détecteur afin d’avoir une statistique suffisante ; celle-ci faisant cruellement
défaut pour l'instant. Nous pouvons imaginer alors pourquoi les 3000 km? du site en
construction en Argentine sont tres attendus.

Dans un premier chapitre, nous ferons le point sur ’état de nos connaissances de ce
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qui reste encore une énigme. De la découverte des gerbes atmosphériques, en passant par
les différentes expériences qui ont tenté d’élucider le mystere, et dont certaines sont en
désaccord sur I’énergie et le flux de ces rayons cosmiques d’énergie extréme ; et puis nous
finirons ce premier chapitre par les problémes posés par la propagation et les sites astro-
physiques susceptibles d’étre des sources.

Le manque de statistique, du fait de la rareté des phénomenes a entrainé une collabo-
ration internationnale a imaginer un gigantesque détecteur. Le chapitre 2 sera consacré a
la description de I'expérience de I’Observatoire Pierre Auger et de ses détecteurs, dont les
atouts majeurs sont sa superficie et son mode hybride de détection.

Dans un troisieme chapitre, nous aborderons la modélisation des phénomenes observés :
des premieres interactions du rayon cosmique dans ’atmosphere ol ’extrapolation des
modeles des interactions hadroniques sont incertaines, jusqu’au développement de la cas-
cade électromagnétique et de la composante pénétrante. Nous verrons aussi les limites de
la simulation de gerbes atmosphériques & ces énergies.

Par la suite, dans le chapitre 4, nous présenterons une méthode de reconstruction de
parametres physiques du développement de la gerbe atmosphérique, 1'dge et la taille de
la gerbe par le réseau de surface avec une nouvelle fonction de distribution latérale qui
semble bien représenter la forme de la décroissance de la densité en fonction de la distance
a l'axe de la gerbe. Elle donnera également acces a l’énergie primaire. Cela permettra
d’avoir des informations complémentaires avec I’observation des gerbes par le détecteur de
fluorescence (profondeur du maximum).

Enfin, nous terminerons par une analyse des données du réseau prototype montrant la
bonne qualité des données et donnant une idée de la reconstruction des événements par le
réseau de surface. Ces données augurent d’une bonne suite pour ’expérience et I’attente
des premiers résultats de physique est grandissante.
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Chapitre 1
Histoire d’une énigme

Dans cette premiere partie, je rappellerai brievement la découverte du rayonnement
cosmique et je décrirai le spectre différentiel en énergie et ce que nous en avons appris. Je
poursuivrai en présentant les principales expériences ayant étudié les plus hautes énergies,
et les principaux résultats obtenus récemment. Je terminerai par la présentation des prin-
cipales pertes subies par les rayons cosmiques au cours de leur propagation et les sources
astrophysiques potentielles des rayons cosmiques d’énergie ultime.

1.1 Premiers soupcons... et premiere découverte

En 1900, Charles Thomson Rees Wilson! [1] formula I'hypothese de I'existence d'un
rayonnement corpusculaire venant de I’espace. Il avait repris une expérience de Coulomb
pour démontrer qu'une sphere chargée se déchargeait par conduction atmosphérique de
I’électricité. Cette conduction était expliquée par la présence dans I’atmosphere d’un rayon-
nement ionisant, mais 'origine de ce dernier n’était pas claire.

Rutherford montra que le rayonnement provenait de 'extérieur de I'instrument, et qu’il
ne pouvait pas provenir de la radioactivité naturelle des parois en placant ’appareil dans
des boites en plomb d’épaisseur croissante et en augmentant 1’épaisseur des parois.

Afin de se défaire de la radioactivité naturelle, I'’expérience fut reproduite par Wulf en
1910 au sommet de la tour Eiffel, et le phénomene de décharge fut encore observé.

C’est seulement en 1912, lorsque Victor Hess [2] emporta une chambre & ionisation lors
de vols en ballon, qu’on eut les preuves d’une augmentation de ’ionisation de I'atmosphere
entre 1000 et 5000 m (F1G.1.1), puis avec Kolhorster [3] jusqu’a 9000 m.

Le terme de “rayons cosmiques” fut introduit par Millikan pour désigner cette nouvelle
sorte de rayonnement.

C’est en France, que les grandes gerbes de ’air furent détectées pour la premiere fois.
Dans les années trente, seuls deux laboratoires travaillaient sur les rayons cosmiques: le
laboratoire Louis Leprince Ringuet a I’Ecole Polytechnique et celui de Pierre Auger, a
I'Institut du radium.

A I’époque, Roland Maze avait mis au point un dispositif pour réaliser les coincidences
entre compteurs Geiger-Miiller avec une résolution temporelle de 5 microsecondes. Pierre
Auger et Roland Maze détecterent ainsi des coincidences a un metre de distance (les
plus importantes étaient jusqu’ici une cinquantaine de centimetres), puis par la suite a

1. “La cause de productions d’ions dans ’air pourrait résider dans un rayonnement émis par des sources
situées hors de 'atmosphere, de nature similaire aux rayons de Rontgen ou rayons cathodiques, mais doué
d’un pouvoir de pénétration considérable...*
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FiGc. 1.1 — Fluzx de particules ionisantes en fonction de [’altitude.

200 metres de distance entre I'Institut de Physique du Globe et leur laboratoire avec un
cable entre les deux compteurs afin de tenir compte des temps d’arrivée du signal.
C’est en Suisse, a Jungfraujoch, que Pierre Auger [4], Roland Maze et Mme Grivet-Meyer
installerent leur dispositif de 300 m de distance et ils détectérent les premieres gerbes de
10% eV (dans le laboratoire) (les grands accélérateurs d’aujourd’hui dépassent depuis peu
10'2 eV dans le centre de masse). C’est de I'observation d’une si grande extension, de 'ordre
du km?, que les expressions “grandes gerbes de 'air” ou “gerbes d’Auger” apparurent.

L’étude de ces rayons cosmiques se poursuivit. La premiere expérience qui détecta une
énergie estimée & plus de 1020 eV, c’est-a-dire plus de 100 EeV (16 Joules!) fut Volcano
Ranch, au Nouveau Mexique. D’autres événements de plus de 100 EeV ont été détectés
depuis.

Dans le méme temps, la découverte du rayonnement du fond cosmologique (CMB : Cos-
mic Microwave Background) par Penzias et Wilson en 1965 [5] posa de nouvelles questions
en ce qui concerne la propagation de ces rayons cosmiques d’ultra-haute énergie.

1.2 Spectre des rayons cosmiques

Le spectre différentiel d’énergie des rayons cosmiques est représenté sur la figure 1.2.
Les échelles balayées sont surprenantes; le flux s’étend sur 32 ordres de grandeur, et sur
12 décades d’énergie. Pour ce qui concerne le flux, c’est comme si ’on passait de la taille
d’un cheveu a la taille de I’Univers!

De plus, la décroissance du flux semble bien réguliere en loi de puissance. Mais en y
regardant d’un peu plus pres, il y a quelques irrégularités:

O pour les basses énergies, c’est-a-dire en-dessous du GeV, les particules sont corrélées
a lactivité solaire?, comme par exemple les aurores boréales

0 la gamme 10 GeV-10'% eV : le spectre suit une loi de puissance E~" d’indice n de
2,7. L’origine supposée des rayons cosmiques est galactique.
Le flux étant important, la détection est directe par des expériences embarquées sur
des ballons ou des satellites ce qui permet d’accéder a la nature des particules. La
composition de basse énergie est principalement liée a I’histoire du systeme solaire.
L’autre partie est d’origine galactique provenant des explosions de supernovee;

O vers 3x10' eV, un premier changement de pente s’effectue ; c’est le genou. L’indice
vaut alors 3.

2. Les modulations solaires sont caractérisées par un minimum et un maximum d’activité selon un cycle
de 11 ans entre deux extrema
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Fi1a. 1.2 — Spectre différentiel d’énergie des rayons cosmiques.

A partir de ces énergies, une contrainte instrumentale apparait. Le flux de parti-
cules décroissant fortement avec I’énergie, la détection des rayons cosmiques ne peut
étre qu’indirecte, via les cascades de particules générées dans ’atmosphere; pour
compenser cette faiblesse du flux, la surface des détecteurs est sans cesse croissante ;

0 un second genou est observé vers 1017 eV : I'indice vaut alors 3,2. Tout comme le
genou, ce changement de régime est difficilement explicable.
Apres ce genou, 'origine extragalactique est 'hypothese la plus fréquemment admise ;
O vers 5x10'8 eV, c’est la cheville, la pente semble revenir & 2,7, et le flux a considéra-
blement diminué par rapport au genou puisque nous n’avons plus qu’une particule
par km? et par an. Les candidats pour les sources sont les pulsars, les noyaux actifs
de galaxie et les sursauts gamma;

0 au-dela de la cheville, vers 5x 10 eV, il semble y avoir une remontée du spectre, avec
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un indice de 2,2, mais la faible statistique se traduit par de grandes barres d’erreurs
(F1G.1.3). Des hypothéses sont avancées mais tant que la statistique ne sera pas plus
importante, nous ne pourrons pas conclure.

Le flux & 10%° eV est de une particule par km? et par siecle! L’expérience de I’Obser-
vatoire Pierre Auger, de part sa grande surface de détection, permettra d’augmenter
de facon considérable le nombre d’événements de plus de 10 EeV (10! eV) observés.

1026:1IIIII| T 1 Tl T 7
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> = \
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i, I
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F1G. 1.3 — Haut du spectre des rayons cosmiques multiplié par E3 afin de mieux voir les
déviations a la loi de puissance. Evénements détectés par AGASA de plus de 10?0 eV.
Les nombres placés a coté de ces points représentent le nombre d’événements dans un

intervalle d’énergie.

1.3 Expériences

Le tableau 1.1 récapitule les principales expériences de rayons cosmiques d’ultra-haute
énergie avec leur date de début et de fin, le lieu et laltitude.

Volcano Ranch [6] a été la premiere a détecter une énergie de plus de 100 EeV,
avant méme la découverte du CMB. Elle était composée de 19 scintillateurs plastiques
de 3,3 m? pour détecter les particules chargées, espacés de 884 m. Elle couvrait une sur-
face de 8,1 km?. Les signaux étaient visualisés sur un oscilloscope qui mesurait ’amplitude
du signal et le temps d’arrivée des particules. Il y avait aussi 19 détecteurs recouverts
d’une plaque de 10 cm de plomb afin de mesurer la densité de muons (d’énergie supérieure
a 220 MeV). Elle permit de réaliser le premier spectre des rayons cosmiques d’énergie
supérieure a 108 eV.

SUGAR [7] est 'acronyme de Sydney University Giant Air-shower Recorder. C’est le
seul grand détecteur de surface construit dans I’hémisphere sud. Il était composé de 54
stations autonomes déployées sur 60 km?. Chaque station était une paire de scintillateurs
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TAB. 1.1 — Sites expérimentauxr pour l’étude des rayons cosmiques d’ultra-haute énergie
(en op. : en opération)

Expérience Début Fin/état Latitude Longitude Altitude Profondeur Pays
(m)  (gem?)

Volcano Ranch [6] 1959 1963 35° N 106° W 1770 834 Etats Unis
SUGAR [7] 1968 1979 30° S 149° E 250 1015 Australie
Haverah Park [8] 1968 1987 53° N 1°W 200 1016 Royaume Uni
Yakutsk [9] 1974 en op. 61° N 129° E 105 1020 Russie
Fly’s Eye [10] 1981 1992 40° N 113° W 869 Etats Unis
AGASA [11] 1990  enop.  35°N 138° E 900 920 Japon

de 6 m? de surface enterrée & 1,70 metres sous terre. Les données étaient stockées sur des
bandes audio et collectées une fois par semaine. La distance entre deux détecteurs était
environ un mile (1,61 km). Méme pour les événements les plus énergétiques, il n’y avait
en moyenne que 4,7 détecteurs touchés. Ce petit nombre de détecteurs touchés fut un vrai
probléme pendant toute la durée de vie de 'expérience (11 ans) pour la reconstruction des
événements. Son catalogue est utilisé principalement pour I’étude des directions d’arrivée
plutét que pour la précision sur 1’énergie.

Haverah Park [8], réseau de détecteurs Cerenkov & eau (2,25 m?x1,2 m) déployés
sur une surface de 12 km? en forme d’étoiles aux environs de Leeds en Angleterre. L uti-
lisation des cuves remplies d’eau était justifiée par une meilleure efficacité aux photons
que les scintillateurs. Ainsi les photons de basse énergie (10 MeV) sont totalement ab-
sorbés, de méme que les électrons, tandis que les muons de plus de 250 MeV traversent
completement la cuve. Par conséquent, le flux d’énergie du disque de la gerbe? est mieux
mesuré. Des scintillateurs arriverent tardivement dans ’expérience pour permettre une
calibration croisée entre les deux types de détecteurs (scintillateurs et cuves Cerenkov).

Yakutsk [9], basé en Sibérie, est de loin le plus complexe des détecteurs de surface.
Ce réseau commenca a acquérir des données en 1970. Il se développa jusqu’a couvrir une
surface de 18 km? en 1974. Tres diversifié au niveau de ses détecteurs puisqu’il est composé
de 19 scintillateurs de 0,25 m?, plus 43 scintillateurs de 2 m? espacés de 500 metres sur
une grille couvrant 10 km?. 17 détecteurs supplémentaires furent ajoutés mais espacés de
1 km. A Plintérieur d’un disque de rayon 1 km étaient placés les détecteurs de muons,
de seuil 0,5 GeV. Une particularité importante est 1'utilisation de photomultiplicateurs
avec différentes surfaces collectrices pour mesurer la lumiére Cerenkov de Dair, utilisant
I’atmosphere comme calorimetre afin d’obtenir une calibration de I’énergie de la particule
primaire (sans doute le premier pas vers une détection hybride).

Fly’s Eye [10] est situé dans le désert de 'Utah, dura de 1981 & 1992. C’est une autre
technique de détection qui a été utilisée. Dans I'expérience précédente, la lumiere Cerenkov
produite par le passage des particules chargées dans I’atmosphere était mesurée. Cette fois-

3. Le disque de la gerbe représente la surface au sol pour laquelle le détecteur déclenche ’enregistrement

de ’événement.
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ci, c’est la lumiere de fluorescence, émise de maniere isotrope, récoltée par des télescopes.
Celle-ci est collectée par des mirroirs qui la focalisent sur des photomultiplicateurs. Cette
lumiere est visible jusqu’a plus d’une trentaine de kilometres mais cela dépend beaucoup
du site d’observation. Un deuxieme télescope (depuis 1994, le nom de l'expérience est
HiRes (High Resolution)) s’est ajouté en 1997 permettant la détection en mode stéréo (vu
par les deux télescopes a la fois). Fly’s Eye a détecté I’événement de plus grande énergie
avec 3,2x10%° eV en 1991 !

Y {(m)

- 2000

-4000

- 2000 0
X(m)

Fic. 1.4 — Evénement de plus grande énergie & AGASA estimé ¢ 2 x 102 eV. La fi-
gure représente les détecteurs touchés lors de cet événement (abscisse et ordonnée des
détecteurs). Ces derniers sont représentés par des cercles proportionnels a la densité de
signal détecté, et les nombres a coté sont les valeurs de ces signaux.

AGASA (Akeno Giant Air Shower Array) [11] est 'expérience couvrant la plus grande
superficie, 100 km?. Elle est située au Japon et est encore en fonctionnement. Elle est
composée de 111 scintillateurs de 2,2 m? espacés de 1 km. S’ajouterent 27 détecteurs de
muons de taille variée parmi les 111 sites. Il y a un sous réseau dense de 1 km? avec des
distances entre détecteurs variant de 3 m a 120 m. Cela a permis de déterminer le spectre
d’énergie des muons a partir de gerbes horizontales. Elle détient le record du monde du
nombre d’événements détectés. La figure 1.4 montre ’événement de plus grande énergie
détecté par cette expérience & 2x10%20 eV.

Le tableau 1.2 résume les principales propriétés de ces expériences [12]. L’Observatoire
Pierre Auger avec une méthode de détection hybride et une tres grande surface de détection
bénéficie de ’expérience de ces trente dernieres années. D’autres projets sont a I’étude ou
en construction. Citons Télescope Array, réseau de 8 télescopes de fluorescence. C’est un
projet en collaboration entre le Japon, les Etats-Unis et I’ Australie qui devrait étre la pro-
chaine étape de I’expérience HiRes. Des projets spatiaux sont aussi prévus tels que EUSO,
Airwatch/Owl, utilisant des télescopes & fluorescence et Cerenkov & air pour observer le
développement des gerbes atmosphériques depuis I'espace, ayant comme avantage une plus
grande surface de détection.
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TAB. 1.2 — Caractéristiques des principales expériences ayant étudiées les RCUHE.

Expérience Types de Taille Nombre de Surface
détecteurs m? détecteurs | couverte (km?)
Volcano Ranch scintillateur 3,3 19 8
détecteur de muons > 220 MeV 3,3 19
SUGAR détecteur de muons > 0,75 GeV 2x6 54 60
Haverah Park Cerenkov & eau 34 4 12
Cerenkov & eau 2,25-54 28
Cerenkov & eau 1 30 0.3
Yakutsk scintillateur 2-4 58 18
détecteur de muons > 1 GeV 20 5 10
détecteur de muons > 0,5 GeV 192 1
photomultiplicateur (1-3)x5" 45
Cerenkov & air
AGASA scintillateur 2,2 111 100
détecteur de muons > 0,5 GeV | 2,4 - 10 29 50
scintillateur 1 159
détecteur de muons > 1 GeV 25 9

1.4 Distribution sur le ciel

La recherche d’anisotropies dans les directions d’arrivée a été faite dans la plupart des

expériences (sinon toutes), mais la distribution de ces directions semble plutot isotrope,
du moins sur un grand intervalle d’énergie. Ce type d’analyse consiste a déterminer s’il y
a une direction de l’espace privilégiée de ’arrivée des rayons cosmiques pour rechercher
des sources.
Une analyse des événements d’AGASA semble montrer une anisotropie d’amplitude 4 %
autour de 10'® eV comme le montre la figure 1.5. Cette étude a porté sur plus de 200 000
événements d’énergie supérieure & 1017 eV [13]. Cette anisotropie montre un excédent &
4,5 o dans la direction du centre galactique tandis qu’un déficit est trouvé dans la direction
opposée & 3,9 o avec les événements entre 8 x 1017 et 2 x 1018 eV (43000 événements).

Cependant, les expériences Yakutsk et Haverah Park ne peuvent vérifier ce résultat.
Seule, SUGAR, qui a observé le centre galactique, pourrait confirmer mais n’a pas re-
marqué d’exces dans cette direction. Des explications ont été avancées. Par exemple, des
neutrons de 10'® eV ont un facteur de Lorentz de 107, une longueur de désintégration
d’environ 10 kpc et ils sont pas déviés par les champs magnétiques. Il est donc important
d’étudier le plan galactique pour vérifier cette hypothese et de confirmer ou d’infirmer les
observations d’AGASA.

Pour les événements d’énergie extréme, d’autres études se sont portées sur la possibilité
de pointer vers la source, en supposant que les rayons cosmiques ne sont pas (ou tres peu)
déviés de leur trajectoire depuis la source les ayant produit, étant donné nos connaissances
du champ magnétique extragalactique.

Ces études ont tenté de trouver une corrélation entre les directions d’arrivée des
événements, c’est-a-dire, la possibilité d’avoir des multiplets de rayons de cosmiques pro-
venant d’une région angulaire limitée. La figure 1.6 montre les événements au-dessus de
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FI1G. 1.5 — Etude de Uanisotropie des événements d’AGASA entre 8 x 1017 et 2 x 10'® eV.

Carte en coordonnées équatoriales. GC': Centre galactique ; anti-GC': direction opposée au
centre Galactique [13].
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Plar Galacti 'i‘

Plan Supergalactique

Fi1G. 1.6 — Ciel vu par AGASA ; ce sont les directions d’arrivées constatées par AGASA
pour les événements au-dessus de 4 x 10' eV. Les petits cercles représentent les énergies
entre 4 et 10 x 1019 eV, et les carrés les énergies supérieures a 1020 eV. Les grands cercles
entourent les doublets et triplets.

4 x 10 eV détectés avec des angles zénithaux inférieurs & 45 degrés. On peut voir 'exis-
tence de doublets et de triplets. Y-a-t-il une source de rayons cosmiques dans ces direc-
tions? Nous ne connaissons pas d’objets pouvant en étre a I'origine dans ces directions et
a moins de 100 Mpc de nous.
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1.5 Composition

Déterminer la composition du rayonnement cosmique est sans doute la question la
plus ardue. Avant le genou, il semble que les particules légeres dominent largement. En
ce qui concerne les hautes énergies, la situation est encore trés confuse mais a l'issue de
la Conférence Internationale de Rayons Cosmiques (ICRC) & Hambourg en aott 2001,
il semble y avoir quelques éléments de réponse. Les résultats de I'expérience KASCADE
(Allemagne) qui étudie les rayons cosmiques aux énergies du genou semble montrer un
allegement de la composition apres le second genou (F1G.1.7), vers 5 x 1016 eV et d’autre
part que le genou résulte “des genous” des différentes composantes (F1G.1.8). Cependant,
a l'issue de la conférence ICRC 2003 a Tsukuba, cette derniere hypothese n’est toujours
pas vérifiée par les programmes de simulation.
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Fi1Gc. 1.7 — Résultats de présentés par Uexpérience KASCADE a UICRC en 2001, super-
posés a ceux d’autres expériences étudiant le rayonnement cosmique au niveau du genou
et au-dessus. Logarithme de la masse en fonction de l’énergie montrant l'allégement de la
compostion apres le second genou.

Mais a plus haute énergie, la situation se complique. Comme aucun processus as-
trophysique connu d’accélération de particules n’est actuellement en mesure d’expliquer
de maniere satisfaisante de telles énergies, des scénarii faisant appel a des théories plus
exotiques sont alors envisagés, par exemple la désintégration de particules supermassives
favorisant des photons comme primaires pour les énergies ultimes.

La faible quantité de données est encore un des facteurs limitant notre capacité a
conclure.
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F1a. 1.8 — Résultats de KASCADE présentés a 'ICRC en 2001. Le genou observé serait
comme une superposition des différentes composantes dont la baisse de flux n’apparait pas

a la méme énergie du fait de la charge, c¢’est-a-dire pas le méme rayon de Larmor.

1.6 En route pour la Terre!

Apres la découverte du fond diffus cosmologique, photons reliques du Big-Bang, des
calculs effectués par Greisen [14], Zatsepin et Kuzmin [15] ont montré que cette radiation
rendait opaque 1’Univers pour les protons d’assez grande énergie.

A des énergies au-dessus de quelques 101 eV, les photons thermiques sont vus fortement
décalés vers le bleu par les protons dans leur référentiel au repos. L’énergie des photons
reliques est suffisante pour exciter une résonance A, dégradant alors 1’énergie du proton
par la production de pions, et produisant une source de photons et neutrinos de haute
énergie.

Les implications de ces processus ont été revues a maintes reprises sous différentes formes
[16-28] et le concept de spheére GZK est apparu. On peut 'interpréter comme le rayon de
la sphere dans laquelle une source doit se trouver pour que des protons de 10%2° eV arrivent
sur Terre. Dans ce qui suit nous parlerons principalement de I’interaction proton-photon.

Il y a 3 sources principales de perte d’énergie pour les protons d’ultra-haute énergie :
O le décalage vers le rouge du a I’expansion de I’Univers;;
O la production de paires électrons-positrons;
O la photoproduction de pions.
py— At —p7¥—pyy
—>n7r+—>nyu Vy Ve et
—pe e’
Chacun de ces processus domine successivement avec l'augmentation de 1’énergie du
proton.

En premier lieu, la fraction de perte adiabatique d’énergie au moment présent due a
I'expansion de 'Univers est donnée par (cf. Annexe A):

1 (dE
—— | — = H 1.1
E < dt >adiabatic ° ( )
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ou Hyp ~ 100 h km.s™! Mpc™! est la constante de Hubble avec h ~ 0,71 est le taux
d’expansion de Hubble normalisé [16] ; elle domine entre 10'7 et 3x10'® eV,

Les processus de création de paires et de photoproduction de pions sont importants
uniquement pour leur interaction avec le fond de radiation de corps noir a 2,7 K. Leur
interaction avec le fond infrarouge est négligeable. La fraction de perte d’énergie [17] est
donnée par:

1dFE ckT e
TEdt | 2nT2(ch)y Z/w dw,oj(w,) K In(1 — e~ /20T (1.2)
0f\1 k et h sont les constantes de Boltzmann et de Planck, wy, est le seuil d’énergie pour la
J'°™¢ réaction dans le référentiel au repos du proton. K; est I'inélasticité de la réaction et
T est la température.

Berezinsky et Grigor’eva ont étudié [18] plus en détail le processus de création de
paires pour des énergies comprises entre 108 et 10 eV car & plus haute énergie le temps
caractéristique de perte d’énergie est de 'ordre de 5 milliards d’années, et donc la contri-
bution a la perte d’énergie du proton devient négligeable comparée a celle de la réaction
de photoproduction de pions. Aussi, la longueur d’atténuation & 102 eV est de 2 Gpc
(F1G¢.1.9) dans le cas de la production de paires, elle est d’environ 100 Mpc pour la pro-
duction de pions.
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F1a. 1.9 — Longueur d’interaction pour les nucléons en pointillés ; la longueur d’atténuation
en trait continu dans le cas de la photoproduction de pions; et en trait fin dans le cas de
la production de paires [19].

Le fond diffus de photons a un pic d’énergie & 1073 eV avec une densité d’environ
400 photons par cm?. Dans le référentiel au repos du nucléon les photons du CMB sont
vus avec une énergie beaucoup plus importante (160 MeV). La figure 1.10 montre la section
efficace de photoproduction de pions. La résonance est liée a la production d’un pion unique
tandis que la queue a haute énergie est dominée par la production multiple de pions.

Le seuil d’énergie pour la production de paires d’électrons-positrons est environ 5x 107
eV et de 7x10™ eV pour la production de pions. Un calcul de cinématique relativiste dans
le cas d'un proton primaire permet d’avoir une idée de ce seuil. C’est un calcul simplifié
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car il faut prendre en compte la distribution en énergie des photons du fond cosmologique.
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Fi1Gg. 1.10 — Section efficace de production de pions dans la collision entre proton et un
photon en fonction de l’énergie du photon dans le référentiel au repos du nucléon.

(Eseuil + ECMB)2 - (ﬁseuil + ﬁCMB)2 - (Eproton + Eﬂ')2 - (ﬁproton + p_;r)2

2
E o Mg + 277’L7r7nproton
seuil —

4 EcuvB

Eeonit = 7 % 10% eV.

L’inélasticité de la réaction peut étre calculée (cf. Annexe B). Elle est entre 20 et 30 %
pour la production de pions selon le type de résonnance A.

Nous devrions observer une coupure du flux des rayons cosmiques arrivant sur Terre.
La figure 1.11 illustre cette situation. Elle représente la simulation de la propagation d’un
proton a différentes énergies a la source dans le fond cosmologique de photons [20]. On
constate que quelle que soit 1’énergie de départ comprise entre 1020 eV et 10?2 eV, au
bout de quelques dizaines de Mpc, elle passe en-dessous de 100 EeV. Ce qui signifie que
si on détecte des événements a plus de 102 eV, la (ou les) source(s) les ayant produits
est (sont) proche(s), c’est-a-dire & moins de 100 Mpc. On pourrait définir cette derniere
valeur comme étant le rayon GZK mais il faut prendre en compte la déflection magnétique.
Pour obtenir des estimations quantitatives, on définit Rsg comme étant la distance de la
source au bout de laquelle 1/e de tous les protons injectés ont conservé plus de 50% de
leur énergie.

Dans le cas des noyaux, les processus pouvant étre responsables de la perte d’énergie
sont 'effet Compton, la production de paires dans le champ du noyau, la photodésintégra-
tion et la photoproduction de hadrons.

Pour les interactions Compton, méme s’il n’y a pas de seuil en énergie, la perte est
négligeable pour le noyau.
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Fic. 1.11 - Energie du proton en fonction de la distance parcourue dans le CMB. La figure
représente la simulation de la propagation de proton dans le fond cosmologique de photons
pour différentes énergies a la source. Apres un peu plus de 100 Mpc, quelque soit [’énergie
initiale du proton, son énergie passe en dessous de 10%° eV'; cela nous indique alors que
les sources doivent étre proches.

La perte par création de paires est Z2/A plus grande que pour le proton de méme
facteur de Lorentz, tandis que les pertes par photoproduction de pions sont sensiblement
les mémes (la section efficace est proportionnelle & A et I'inelasticité a 1/A [21]).

La perte principale d’énergie est due a la photodissociation par interaction avec le fond
infrarouge (IR) ou le CMB. La situation est moins claire du fait de notre moins bonne
connaissance du fond infrarouge (IR). Les études au TeV de Mrk 421 et 501 semblent
montrer qu’il est moins abondant que celui supposé. Cela a pour conséquence d’augmenter
le libre parcours moyen des noyaux lourds avec un facteur de Lorentz inférieur & 5x 10° pour
lequel les photons du CMB sont en-dessous du pic de la résonance de photodésintégration.
A cause de la fragmentation du noyau et de la perte par création de paires, les énergies
des fragments sont typiquement inférieures & 2 x 10%° eV aprés 10 Mpc et inférieures a
10?2 eV apres 100 Mpc. Cette distance est déja nettement supérieure a celle d’un proton.
Cependant, il semblerait que la perte d’énergie par interaction avec le fond IR est seulement
efficace en-dessous de 5 x 10 eV tandis que la perte d’énergie due au CMB est plus
importante pour les énergies supérieures & 2 x 1020 eV [22, 23].
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1.7 Sources des Rayons Cosmiques d’Ultra-Haute Energie

Une premiere question vient a ’esprit: d’ou viennent ces rayons cosmiques d’ultra-

haute énergie? Quel phénomeéne physique leur donne cette énergie extraordinaire?

Nous pouvons recourir a deux types de scénarios pour répondre a ces questions:

O un scénario Bottom-Up: il s’agit d’accélérer les particules; pour cela il faut des sites
accélérateurs ; quels sont-ils?

O un scénario Top-Down: c’est la désintégration de particules de masse extréme, de
I'ordre de I’énergie de grande unification 10'% GeV. Les RCUHE étant les produits
de ces désintégrations. Pour expliquer ces particules supermassives, il faut introduire
de la physique au-dela du Modele Standard (MS).

Commencons par ce qui semble le plus naturel, I’accélération. Pour cela, que nous faut-il?
En premier lieu, il faut des particules chargées. Comment les accélérer? La maniere la plus
simple est de prendre un champ électrique et d’y plonger la particule. Seulement, il est
difficile de trouver des objets astrophysiques ou ’on atteindrait une différence de potentiels
de plus de 10'® volts! Le seul objet connu aujourd’hui est le pulsar, et cela n’explique pas
les plus hautes énergies.

Par contre le champ magnétique existe partout dans 'Univers. Il existe dans le milieu
interstellaire et intergalactique. Si I’on considére un processus qui accélére progressivement
(de maniere stochastique) une particule dans un milieu donné, on peut trouver une limite
a ’énergie que peut acquérir celle-ci tant qu’elle est confinée dans le milieu accélérateur.
Il s’agit donc de comparer le rayon de giration (ou rayon de Larmor) avec la taille du
milieu (longueur de cohérence du champ magnétique). Il vient une relation simple pour
une particule de charge Ze, d’un milieu de longueur caractéristique L et I’énergie maximale
Enax qui permet a la particule de s’échapper [24] :

B L
Frax = Z.B.L ~ BZ.LU—G. 1kcheV

Le diagramme d’Hillas (F1G.1.12) [24] montre les champs magnétiques en fonction de
la taille des sites astrophysiques connus pour 'accélération des particules.

Avant de présenter les objets astrophysiques connus pouvant étre des candidats des
RCUHE, penchons nous en premier lieu sur le mécanisme d’accélération.

(1.3)

1.7.1 Meécanismes d’accélération

Les travaux d’Enrico Fermi [25, 26] donnerent des débuts d’explication en 1949, qui
restent couramment acceptées encore aujourd’hui. La plupart des calculs peuvent étre
trouvés dans [27, 28, 29, 30]

Accélération de Fermi du deuxiéme ordre

Le milieu interstellaire est baigné de nuages magnétisés (matiere ionisée), pouvant jouer
le role de miroirs magnétiques. Le principe d’accélération de particules par de tels nuages
est d’utiliser ces derniers comme des “raquettes”. En effet, une balle de tennis arrivant sur
un mur a la vitesse v, repart avec la méme vitesse v (en négligeant tout phénomene d’ab-
sorption) ; pour accélérer la balle, il suffit de mettre en mouvement la raquette ; ainsi si la
raquette va dans le sens opposé a la balle, celle-ci est accélérée, si c’est dans le méme sens,
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Fic. 1.12 — Diagramme d’Hillas. Intensité des champs magnétiques en fonction de la
taille des objets astrophysiques connus, susceptibles d’étre des sites accélérateurs pour les
particules chargées. Seules les sources au-dessus des différentes lignes peuvent accélérer les
particules indiquées.

elle est ralentie. C’est exactement le méme phénomene qui se produit pour la particule et
le nuage magnétique. Lors d’une collision frontale entre la particule et le nuage, il y aura
un gain d’énergie, si c’est un choc arriere il y aura une perte. Le bilan est positif (on a plus
de chocs frontaux que de chocs arrieres! mais cela se comprend si on s’imagine sur une
route & double sens, on croisera plus de voitures qu'on en doublera). Il y a accélération
par changement de référentiel (il y a diffusion sans collision et diffusion élastique).
Considérons une particule entrant dans le nuage (F1G.1.13) avec une énergie E; et une
impulsion pi faisant un angle 6 avec la direction de déplacement du nuage. Apres dif-
fusion dans le nuage, elle sort avec une énergie Fs, une impulsion ps et un angle 65. La
variation d’énergie se calcule en appliquant la transformation de Lorentz entre le repere
du laboratoire (milieu initial de la particule) et celui du nuage (primé).

E; =~vE;(1 - Bcosb)

ouf = % et y=1/+/1— 3% V est la vitesse du nuage.
Dans le repere du laboratoire :

By = yEy(1 + [ cos by)
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F1G. 1.13 — Accélération de Fermi du deuzieme ordre.

Comme il s’agit d’une diffusion élastique dans le nuage, El1 = Eé

. . s . (E2a—FE
On a ainsi la fraction du gain d’énergie (2T11)

AE (1 —pBcosbt)(1 —1-5005«9/2) 1
E 1- 32 -

La direction de sortie des particules est rendue aléatoire par les nombreuses diffusions a
I'intérieur du nuage ce qui nous conduit a:

<cosfy>=0
La valeur moyenne de cosf; dépend du taux de collision des particules avec le nuage a
différents angles. Celui-ci dépend de la vitesse relative entre la particule et le nuage, c’est-
a~dire (v — V cos ;) (iciv =rc).
La probabilité par unité d’angle solide d’avoir une collision & un angle 61 :

P
Z—Ql x (1= Fcosb)
et on obtient: f P
cos@lmdﬁl Jé]
<cosf) >= " = =
cos 01 P 40, 3

dy
Le gain moyen d’énergie a chaque choc vaut ainsi:
<AE> 1+3/3 4

= 1~ =
E 1- 32 57

Ce gain est positif et du deuxiéme ordre en 3, et comme § < 1, ce gain est treés petit.
Remarquons qu’il n’est pas nul parce qu’il n’y a pas isotropie des angles d’entrée dans le
nuage (remarque a propos des collisions frontale et arriere).

Apres k collisions:
4 k
E:J%(1+§ﬁ>

Le nombre k de collisions dépend du libre parcours moyen L entre deux collisions. A
I'instant ¢, ’énergie vaut :

ct

Eup:%<1+§ﬁ>L
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Apres avoir trouvé un processus qui accélere les rayons cosmiques, voyons a quel type de
spectre cela nous conduit.

L’évolution au cours du temps d’un nombre N de particules se propageant dans ’espace
est régie par une équation de diffusion et de pertes:

ON 9
5 T apltEIN(E)] = Q(E) - P

+Dy:N

O b(E): pertes ou gains d’énergie ;

0 Q(E): taux d’injection (source);

O Téchap traduit I'échappement des particules ;

O le dernier terme est un terme de diffusion depuis la source les ayant produit.

En considérant une solution stationnaire (on supprime les termes de source, de diffusion
et la variation de N au cours du temps), on obtient I’équation :

0 N
—[b(E)N(FE)] = —
SpEIN(E)] = ————
dE E
b(E) = — = .

avec b(E) i

On obtient la solution: L _race
N(E) = NoE ! Fechar

On obtient bien une loi de puissance, comme le spectre des rayons cosmiques. Cependant,
le probleme réside dans le taux d’accélération beaucoup trop faible, et il faudrait une
corrélation entre Taee et Techap pour expliquer les indices autour de 2,7 observés a travers
tout le spectre.

D’autre part, on peut se demander quel est le temps caractéristique d’accélération T,cc :

temps pour parcourir le milieu accélerateur L/c 3L

facteur de gain B 162  4c3?

Voici un ordre de grandeur: pour L = 1 pc et § = 104, on obtient un 7,e. > 10° années!
Ce n’est pas assez efficace.

Accélération de Fermi du premier ordre

L’idée d’origine de la théorie de Fermi a été modifiée 1égerement afin de rendre ’accéléra-
tion plus efficace. C’est 'accélération diffusive par onde de choc. L’idée initiale vient prin-
cipalement de I’hypothese que les rayons cosmiques sont accélérés par les supernovee. Lors
d’une supernova, plusieurs masses solaires de matiere sont éjectées a des vitesses de plu-
sieurs dizaines de milliers de kilometres par seconde (beaucoup plus rapide que la vitesse
du son dans le milieu interstellaire qui est de 'ordre de 10 km/s). Une forte onde de choc se
propage alors dans le milieu interstellaire. Les candidats pour ce type d’accélération sont
les restes de supernoveae(SNR SuperNovae Remnants) [27, 28, 29] et les sursauts gammas.
Considérons une onde de vitesse Vepoe qui choque un milieu qui se propage a la vitesse Vp
(F1G.1.14). On définit le rapport de compression r = V%OC. A chaque traversée du choc, la

particule voit un mur magnétique venant vers elle a la vitesse Vepoe — Vp = (1 — %)Vchoo
Pour une particule qui passe d’amont en aval puis inversement, on peut reprendre les

formules précédentes pour calculer % ; cette fois-ci I’angle d’entrée et de sortie sont les
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F1G. 1.14 — Accélération de Fermi du 1" ordre.

mémes (les angles sont isotropisés dans chacun des milieux) et ’angle moyen est la valeur
moyenne de cosf. Si la particule passe d’amont en aval (6 varie entre -7/2 et 7/2):

< cosb; >= —2/3

Si la particule passe d’aval en amont (6 varie entre /2 et 37/2):
< cosly >=2/3

Et finalement, on obtient :

g A=) Voo A0 =)

T c 3 r

< AFE >
z ~

L >
w

Le gain est maintenant au premier ordre en V/c. Pour connaitre le spectre, nous avons
besoin de trouver la probabilité qu’une particule se déplacant a la vitesse c¢ traverse n fois
le choc. Il existe aussi un seuil d’énergie pour lequel la particule peut s’échapper du site.
La probabilité d’échappement est donnée par :

P _ AVehoc o 4Vp
tehap = =0 = o

Et la probabilité de retraverser le choc est 1 - Pychap. Apres n cycles, on a une énergie:
4 n
E=FEy(1+ 3 B)
et un nombre de particules:
N = ]VO(1 - Péchap)n

d’ou on tire n:

_ In(B/Ey)
In(1+ 35)

et on remplace E/FEy par In(1-Pechap)-

In(1 _Péchap)

N:%<£>m“%
Ey
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Dans le cas d'un choc non relativiste (8 < 1 et Pichap < 1), on a:

ln(l - Péchap) ~ _Péchap ~ 3
In(1+33) — 38— r—1

Ce qui nous donne pour le spectre:

B\ B\ E\*
N=N (= N (=) =N (=
’ <E0> ’ <E0> ’ (E())

Ou r dépend de la nature du gaz. Pour un choc fort, le rapport vaut:

avec 7 = 5/3 pour un gaz monoatomique totalement ionisé.

Ce qui nous donne x=2, ce qui est compatible pour un spectre d’injection.

Que vaut le taux d’accélération?

Si on appelle d., la distance de confinement des particules notée x/V (ou V représente la
vitesse du milieu), et ’on note le temps passé soit en amont 4x/cVy , soit en aval 4 k/cVa
(avec k = 1,V/3 ~ E3?/3ZB, limite de Bohm), on peut calculer le temps d’accélération:

Tacc = tcycle X ‘/;hoc/c

avec teycle = %(Vil + V%)
Voici un ordre de grandeur :
un proton a 10 GeV, k ~ 10%? cm?.s7 1, teycle ~10* secondes. Ce qui donne un taux
d’accélération de 'ordre de 1 mois.

Ce taux d’accélération est beaucoup plus court que celui du mécanisme du deuxieme
ordre, et plus réaliste pour l'accélération des RCUHE.

Confinement et échappement

Nous venons de voir comment un mécanisme de type Fermi pouvait accélérer les rayons
cosmiques, donnant ainsi un spectre en loi de puissance. Mais alors comment interpréter
les changements de pente du spectre.

Dans le cas d’une source galactique (F1G.1.15a), les particules ayant acquises assez
d’énergie vont s’échapper, et par conséquent le flux va diminuer a partir de cette énergie
d’échappement. Dans le cas ol la source est extragalactique (figure b), nous allons détecter
alors uniquement les particules qui ont pu s’échapper du site. La figure 1.15a pourrait
donner une explication du changement au genou et la figure 1.15b pour la cheville. Pour
cette derniere, le spectre détecté est en partie au dessus du spectre d’injection puisque
c’est la composante galactique dont le flux domine.

Une autre hypothese pour le genou est un changement de régime dans ’accélération ou
dans la propagation. Dans le cas de la cheville, il semble que I’apparition d’une nouvelle
composante soit plus probable qu’un changement de régime d’accélération.

Maintenant que nous avons un apercu des mécanismes d’accélération, voyons dans
quels objets ou phénomenes astrophysiques les RCUHE peuvent étre accélérer.
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Fi1a. 1.15 — a) représente le cas ot les sources sont galactiques et les particules de haute
énergie s’échappent. b) Les sources sont extragalactiques et seules les particules de plus

haute énergie peuvent s’échapper.

1.7.2 Sites accélérateurs

De méme que la propagation et les pertes d’énergies, les articles concernant les sites
possibles d’accélération sont extrémement nombreux.

Nous avons choisi de nous attarder plus spécifiquement sur les pulsars comme source
galactique, les Noyaux Actifs de Galaxie (AGN) et les sursauts v (GRB) comme sources
extragalactiques.

Pulsars

Un pulsar est une étoile a neutrons en rotation rapide, résultant de 1’effondrement
d’une étoile de quelques masses solaires ayant consommé tout son carburant nucléaire.

La rotation rapide de ’étoile a neutrons provient du fait que lors de I'effondrement de
I’étoile, I'essentiel du moment cinétique est conservé et que la masse est concentrée dans
une sphere de rayon de quelques dizaines de kilometres alors qu’elle I’était dans une sphere
de rayon de l'ordre du million de kilometres.

Lors de l'effondrement, le champ magnétique de ’étoile est en quelque sorte gelé, le
flux magnétique est conservé et les lignes de champ sont contractées en méme temps que la
matiere ; le champ magnétique augmente de la méme maniere que la vitesse de rotation et
peut atteindre des valeurs de 10'3 G. Ainsi, les pulsars sont le siege de champs magnétiques
intenses permettant I’accélération de particules chargées.

Le champ du pulsar est modélisé par un champ dipolaire dont ’axe fait a priori un
angle quelconque avec I'axe de rotation (F1G.1.16).

L’étoile a neutrons est le siege d’un champ électrique induit :

E=-GAB=—(QAPAB (1.4)

Cette derniere hypothese est supposée également vérifiée dans la magnétosphere [31].
Du fait de la corotation de cette magnétosphere, une densité locale de charges p peut
exister (extraite de ’étoile).

Le cylindre de lumiere est le cylindre ou la matiere en corotation avec le pulsar aurait
une vitesse linéaire égale a la vitesse de la lumiere. Au-dela de ce cylindre, la magnétosphere
ne peut plus étre en corotation avec le pulsar et les lignes de champ qui croisent ce cylindre
sont donc ouvertes. Dans un plasma fortement magnétisé, les charges soumises a la force
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T

Limites du cylindre de lumiére

Fi1G. 1.16 — Schéma de la magnétosphére d’un pulsar. A Uintérieur du cylindre de lumiére,
les lignes du champ dipolaire (du dipole [i) tournent avec le pulsar a la vitesse Q. Les lignes
de champ traversant le cylindre de lumiére Ry, ne se referment pas, et permettent a des
particules chargées d’étre accélérées et éjectées de la magnétosphére du pulsar. Le cylindre
de lumiere a pour rayon la distance a laquelle la matiére en rotation a une vitesse égale a

la vitesse de la lumiére.

de Lorentz sont astreintes a se déplacer le long des lignes de champ, en spiralant autour
de ces dernieres. La rotation rapide entraine par effet centrifuge les charges présentes dans
la magnétosphere ce qui se traduit par un courant parallele aux lignes de champ.

Blasi et al. [32] ont suggéré que des noyaux de fer, proche de la surface des jeunes
étoiles a neutrons fortement magnétisées, pourraient étre accélérés a des énergies au dela
de GZK par l'intermédiaire d’un vent relativiste MHD (Magnéto-HydroDynamique).

Typiquement, I’énergie des rayons cosmiques peut étre estimée en considérant 1’énergie
magnétique contenue a l'intérieur du cylindre de lumiere:

Ecp = —L (1.5)

avec les notations Bj. = 1010313w§k, Bis = B,/1013 G, w3, = w/3000 s*
et ngy ~ 1,7 % 1011B13w§k/Z cm 3. Ce qui donnerait pour les noyaux de fer:

Ecr = 4 x 10%° Zy6 B13w3;, eV (1.6)

avec Zas = Z/26.

Le spectre d’injection est alors déterminé par I’évolution de la fréquence de rotation au
cours du temps. En effet, les pertes par rayonnement magnétique dipolaire essentiellement
diminuent la fréquence de rotation de 'astre [33]:

2 W‘ng
t) = ———2o% 1.7
wSk( ) 1+ thfgw%k (1.7)
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oll w; 3 est la vitesse angulaire initiale de I’étoile & neutrons et tg = ¢/10% s.

L’évolution de I'énergie maximale pour accélérer les rayons cosmiques suivra la méme
évolution que w3, ().
Les noyaux de fer ainsi éjectés arriveraient sur Terre de maniere isotrope puisque leur
rayon de Larmor est plus petit que la distance typique qui nous sépare des plus proches
pulsars (~ 8 kpc).

Noyaux Actifs de Galaxie et radio-galaxies
Depuis une quinzaine d’années, un modele standard des noyaux actifs de galaxie semble
émerger, dans lequel aussi bien les galaxies de Seyfert que les Blazars ou les radio-galaxies
ont une place. Méme si ’on ne comprend toujours pas bien I’émission de ces objets, un
modele semble se dessiner.
Ainsi, ils seraient constitués par (F1G.1.17):
0 un trou noir supermassif (107-10% masses solaires) situé au centre, fournissant 1’éner-
gie gravitationnelle nécessaire. Typiquement, pour 10% masses solaires, on obtient un
rayon de Schwarzschild de 10~° pc (environ la moitié du soleil) ;

0 un disque d’accrétion en rotation autour du trou noir, et dont la température va de
10* K au bord & environ 10° K au voisinage du centre. Ce disque émet un rayonne-
ment thermique, allant du bleu aux rayons X mous au centre. L’accrétion se produit
sur un disque et non de fagon sphérique car cette configuration est la plus stable d’un
point de vue du moment cinétique. Evacuer le moment cinétique des étoiles ou du
gaz accrété est d’ailleurs I'une des taches les plus délicates du noyau actif de galaxie.
La taille de ce disque est typiquement de 'ordre du dixieéme de parsec, soit quelques
mois-lumiere, mais la partie qui rayonne est vraisemblablement encore plus petite
(< 1072 pc). Cette condition est essentielle pour expliquer la rapide variabilité des

noyaux actifs de galaxie;

0 un tore de poussiere, beaucoup plus froid, tournant & une vitesse de 1000 km.s~!

autour du trou noir central. Ce tore, essentiellement visible en infrarouge aurait une
taille allant de quelques centaines de parsec au kiloparsec;

[ des nuages évoluant a grande vitesse au-dessus du disque d’accrétion, et sites poten-
tiels de I’émission de raies larges (galaxie dite de Seyfert) ;

O des nuages plus lents, situés plus loin du trou noir central, et responsable de raies
étroites ;

O et dans le cas de BL Lac et des radio-galaxies, de deux jets de matiere relativiste,
s’étendant au-dela de la galaxie hote jusqu’a des distances de 'ordre du Mégaparsec
(Mpc). Ce sont des sites d’émission radio, et aussi un site privilégié pour 1’émission
des photons de haute énergie et des rayons cosmiques.

Les BL Lac ou les radio galaxies seraient les mémes objets ou phénomenes mais vus
sous un angle différent (F1G.1.17). Les hot spots (F1G.1.18) sont les extrémités des jets de
matiere ejectée; les particules sont accélérées par leurs diffusions répétées sur 'onde de
choc produite par 1’éjection de matiere et des champs magnétiques turbulents: ce serait
donc une accélération de Fermi premier ordre.

Le processus d’accélération reste efficace tant que les pertes par rayonnement synchro-
tron et les interactions photon-photon ne deviennent pas dominantes.

D’apres [34, 35|, en tenant compte des pertes et des gains, les protons les plus énergéti-
ques pourraient avoir une énergie jusqu’a 5x10%° eV, avec des conditons raisonnables de
champ magnétique et de turbulence pour ces régions (B~300 uG, et une vitesse du jet de
matiere Sjet ~ 0,5).
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Fi1G. 1.17 — Dessin d’artiste représentant un noyau actif de galaxie. Le trou noir central
est entouré par un disque d’accrétion en rotation. Deux jets ultra-relativistes émergent des

poles du trou noir (les dimensions des différentes parties ne sont pas a l’échelle).

Fiag. 1.18 — Région de la constellation du Cygne en Observation X. On peut remarquer
les hot spots aux deux extrémités des jets. Ces mémes hot spots, en bas a droite, sont vus

dans une autre longueur d’onde.

Ces sources pourraient étre responsables des flux jusqu’a la coupure GZK, et méme
certaines au-dela mais elles sont généralement loin de nous.
Le plus proche objet connu est M87 dans l’amas de la Vierge (18 Mpc de nous). Si M87
était une source de RCUHE, nous devrions voir une concentration d’événements arrivant
de cette direction mais ce n’est pas le cas. Apres M87, le plus pres est NGC315 qui est,
a 80 Mpc, trop éloigné de nous pour ne pas subir les pertes lors de la propagation, et de
toute maniere, il n’y a pas d’accumulation dans sa direction.
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Une corrélation, tres controversée, entre les directions d’arrivée d’événements avec des
BL Lac, c’est-a-dire les AGN dont les jets sont dirigés dans notre direction, a été suggéré
par Tinyakov et Tkachev [36].

EGRET (“Energetic Gamma-Ray Experiment Telescope”) [37] réalisa une cartogra-
phie du ciel v au-dessus de 100 MeV (F1G.1.19): 271 sources dont 6 pulsars, 170 sources
non identifiées, 66 blazars identifiés comme tel, plus 27 de facon incertaine. Les blazars,
quant a eux, constituent la grande surprise I’EGRET, puisqu’ils forment 1'unique en-
semble de sources extra-galactiques émettrices a haute énergie, enfin surtout par la puis-
sance émise sous forme de 7y, qui souvent domine celle émise sur ’ensemble du spectre
électromagnétique.

Third EGRET Catalog
E> 100 MeV

# Active Galactic Nuclei = Pulsars
@ Unidentified EGRET Sources LMC
e Solar FLare

Fi1G. 1.19 — Cartographie réalisée par EGRET en coordonnées galactiques.

Les sursauts v ou GRB (Gamma Ray Burst)

Les sursauts 7y sont caractérisés par une émission tres intense de rayonnement. Leur dis-
tribution spatiale est caractérisée par une grande isotropie ; une de leur caractéristique est
surtout une grande diversité de leur variabilité temporelle allant de quelques millisecondes
a plusieurs heures.

De méme que les AGN, un modele semble étre adopté, celui de la boule de feu, ex-
pliquant a la fois la brieveté et l'intensité. La figure 1.20 explique schématiquement le
phénomene.

a) b) c) d)
Fi1G. 1.20 — Schéma d’évolution des sursauts gamma selon le modeéle boule de feu.

Une explosion initiale (a) libere une grande quantité d’énergie sous forme de photons
qui se convertissent en paires électrons-positons (b). Il se forme alors un plasma tel que la
densité de charges le rend opaque aux photons (c). Ce plasma se comporte comme un gaz
parfait en expansion relativiste dans la boule de feu. La température décroit a cause de
I’expansion, et lorsqu’elle atteint environ 0,5 MeV, la densité de charges chiite brutalement
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avec la recombinaison des paires ete™. A une température de 20 keV, le plasma devient

transparent aux photons (d). Dans ce modele, une pollution en baryons est nécessaire pour
avoir un bilan énergétique convenable compte tenu des observations [38].

Une possible origine commune avec les RCUHE a été soulignée par [39, 40]. Elle est
basée sur l'observation que le taux moyen d’émission d’énergie pour expliquer le flux
observé des RCUHE est comparable au taux moyen d’énergie émise par les GRB.

De plus le spectre semble proche de celui observé au-dela de 10'? eV dans le cas d'un
spectre d’injection de protons proportionnel a E~23%0:5 [41], typique dans les modeles
d’accélération par mécanisme de Fermi.

1.7.3 Modele Top-Down

En regard du mécanisme Bottom-Up d’accélération de particules chargées, les scénarii

Top-Down échappent au probleme de ’accélération en supposant que les particules chargées
et neutres sont produites lors de la désintégration de particules élémentaires supermassives,
appelées couramment “X” (10'6-10'° GeV, échelle de GUT des particules de I’Univers pri-
mordial).
Les sources de ces particules exotiques, peuvent étre des défauts topologiques créés lors
des transitions de phase de I'Univers primordial, apres 'inflation ou bien des particules
supermassives reliques produites par des fluctuations du vide lors de la phase inflationnaire
de I’Univers.

Selon les modeles de Grande Unification (GUT), I’Univers a subi plusieurs brisures

spontanées de symétrie. Durant une transition de phase, des régions causales ont évolué
vers des états différents. A la frontiere de ces régions, une valeur nulle du champ de Higgs
peut subsister, et ’énergie est piégée dans un défaut topologique dont les caractéristiques
dépendent de la topologie de I’Univers a cet endroit.
Les défauts topologiques tels que les monopdles magnétiques, les cordes cosmiques, les vor-
tons... sont tous topologiquement stables et perdent leur énergie par annihilation, collision
ou désintégration sous forme de particules X qui se désintegrent en leptons et en quarks.
Ces derniers s’hadronisent produisant des jets de hadrons contenant principalement des
pions (seulement 3 % de nucléons).

Notons qu’au contraire des modeles Bottom-Up, les Top-Down prédisent un flux au-

dessus de 10%° eV dominé & la source par les photons et les neutrinos (via la désintégration
des pions). Et le rapport photon/proton pourrait étre utilisé afin de contraindre I'origine
des rayons cosmiques d’ultra haute énergie.
Mais dans le cas ou les photons ne domineraient pas a haute énergie, ces modeles peuvent
s’ajuster, en augmentant I'absorption des photons par le fond radio de 1’Univers. Cette
derniere hypothese, augmenterait le flux relatif de neutrinos, qui devrait étre détecté par
un réseau comme Auger.

Il est clair que les modes de désintégration précis et les détails de la dynamique
dépendent de la nature des particules X, mais nous pouvons remarquer que d’une maniere
générale, le taux de production de particules X peut étre parametré par:

i (t) = 20 (i)_4+p (18)

mx \ to

ou t est le temps de Hubble, ¢y 1’age de I'Univers, Qo=nx(t)mx est le taux d’énergie
injectée sous la forme de particules X de masse myx par unité de volume aujourd’hui. Dans
la plupart des cas, p=1, sauf dans le cas de cordes superconductrices avec p < 0, ou la
désintégration de vortons.
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Si le scénario défaut topologique peut expliquer 'origine des RCUHE, I’'équation 1.8
peut étre normalisée pour tenir compte des événements au-dela de GZK, en respectant les
mesures des flux observés ou les limites supérieures et inférieures en énergie. Une remarque
importante concerne les observations du fond + dans la région 100 MeV-100 GeV qui
limitent fortement les modeles de défauts toplogiques [42, 43, 44, 45].

En ce qui concerne les particules supermassives reliques du Big-Bang, leur flux est
déterminé par le rapport entre la densité de reliques dans I’Univers et leur temps de vie [46,
47]. De plus la désintégration doit se produire dans la sphere GZK. Une paramétrisation
du taux de désintégration est:

nx = X (1.9)
TX
avec nx = pSlxh? /mx est la densité de particules X dans I’Univers, Qx est la densité
moyenne de masse a laquelle les particules reliques contribuent, exprimée en unité de den-
sité critique pe, et p. ~1,05 107%h? GeV.cm ™3, et enfin h est la valeur de la constante de
Hubble en unité de 100 km.s~!.Mpc~!. Dans cette équation, notons que ni Qx, ni 7x ne
sont connus de maniere précise.

Nous pouvons noter que les particules reliques peuvent jouer un réle comme matiere
noire froide (Cold Dark Matter). Dans ce cas, leur contribution & la CDM devrait étre
la méme partout dans 1’Univers puisqu’elles sont soumises a la gravitation de la méme
maniere.

Elles seraient aussi situées dans le halo galactique, et une signature claire serait I’ani-
sotropie a cause de 'asymétrie de la position du Soleil dans la Galaxie. Les données sont
encore trop peu nombreuses pour établir une corrélation éventuelle avec le halo galactique
[48].

Le spectre d’injection des scénarii Top-Down (en 1/FE) peut s’ajuster aisément au

spectre observé dans I'intervalle 1019°720 ¢V, mais ne le peut pas du tout en dessous du
seuil de photoproduction de pions. Par exemple & 1087 ¢V, ou le flux est bien mesuré, ce
type de scénario prédit un flux d’un ordre de grandeur trop faible.
Pour étre en accord avec les observations, Il faut y additionner un modele Bottom-Up
afin de bien décrire le spectre en-dessous de GZK. Une explication élégante a été avancée
par Gelmini et al. [49] en mélangeant les flux de neutrinos des modeles Top-Down avec le
mécanisme Z-burst [50, 51, 52]. Ce dernier scénario prédit que la plupart des particules
primaires au-dela de 10?° eV sont des nucléons (avec une accumulation vers GZK) et des
photons de plus haute énergie (102! eV).

Nous pouvons conclure en disant qu’il n’y a finalement pas de modele qui reproduise
toutes les observations et qu’il y a encore beaucoup de chemin & parcourir pour tenter
de comprendre leur nature, leur source et le mécanisme qui leur donne cette si grande
énergie.

Le manque de statistique fait cruellement défaut afin de comparer les modeles avec les
observations.

Nous allons maintenant voir comment 1’Observatoire Pierre Auger est congu pour
détecter les rayons cosmiques d’ultra-haute énergie et les performances attendues de ce
détecteur.
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Chapitre 2

L’Observatoire Pierre Auger

Dans ce chapitre, je présenterai en premier lieu les motivations de ’expérience ainsi
que les contraintes auxquelles elle est soumise. Je poursuivrai en détaillant le site en
construction, le détecteur de fluorescence et sa technique de détection puis je détaillerai le
détecteur de surface pour lequel le laboratoire ou j’ai effectué ma these a une grande part
de responsabilité tant au niveau de 1’électronique que des programmes d’acquisition. Puis
je concluerai cette partie par les performances attendues.

2.1 Objectifs

2.1.1 Motivations

Le projet de I’Observatoire Pierre Auger est né dans les années 1990. La motivation
est principalement liée aux conclusions des autres expériences étudiant le rayonnement
cosmique aux ultra-hautes énergies.

Comme nous l’avons vu sur le spectre des rayons cosmiques (F1G.1.2 p.13), & 10%° eV,
le flux est de 1 particule par km? et par siecle. En 30 ans d’étude, la communauté scienti-
fique n’a recueilli qu'un peu plus d’une dizaine d’événements au-dela de 100 EeV, et des
désaccords sur les énergies reconstruites existent (ICRC 2001, Hambourg, F1G.2.1) entre
les expériences utilisant des techniques de détection différentes (fluorescence et détecteur
de surface) ainsi que le type de détecteur de surface (scintillateur et cuve Cerenkov). Le
manque de statistique y contribue pour une bonne part. D’autre part la nature elle-méme
des particules primaires est encore est bien incertaine et comme nous venons de le voir
dans le chapitre précédent, les sites de production sont inconnus.

L’Observatoire Pierre Auger a donc été concu pour mesurer le flux, la distribution d’ar-

rivée et la nature des rayons cosmiques sur toute la sphere céleste, de 10 eV jusqu’aux

plus hautes énergies avec une importante statistique et une bonne précision sur 1’énergie.
Pour réaliser ces objectifs, I’Observatoire sera situé sur deux sites, un dans chaque

hémisphere, avec une superficie de 3000 km? chacun.

La recherche des sites nécessita de trouver l'espace le plus apte a y accueillir un tel

détecteur.
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2.1 — Spectre différentiel (multilplié par E3) détecté par HiRes et Fly’s Eye, sur

lesquels est superposé celui d’AGASA dont l’énergie est diminuée de 30%, ce qui représente

environ un facteur 2 sur le fluz.

2.1.2 Contraintes

Le site d’installation devait avoir certaines caractéristiques d’un point de vue géographi-
que, physique et expérimental.

Les contraintes géographiques et physiques sont :

O

un terrain le plus plat possible de grande superficie afin de permettre 1’utilisation de
télécommunications. Il doit étre praticable afin de déployer les détecteurs facilement
et y construire les batiments de fluorescence;

la latitude devait étre comprise entre 30° et 45° afin d’avoir une bonne couverture
du ciel ;

une altitude comprise entre 1000 et 1500 m pour étre proche du maximum des gerbes
atmosphériques aux énergies qui nous intéressent c’est-a-dire au-dessus de la cheville
(< Xmax > = 800 g.cm~2 pour un proton de 10 eV);

un ciel le moins nuageux possible pour utiliser au maximum de ses possibilités le
détecteur de fluorescence (10% de cycle utile) et aussi pour les détecteurs du réseau
fonctionnant avec 'aide de panneaux solaires;

un site avec peu de pollution lumineuse pour la fluorescence, c¢’est-a-dire le plus isolé
possible des villes.

Les caractéristiques expérimentales recherchées sont :

O d

Oo0Oo0ooad

une acceptance indépendante de 'énergie au-dessus de 10 eV et égale a 1;

un détecteur permettant une bonne couverture du ciel: la cuve Cerenkov a une
couverture du ciel quasiment deux fois plus importante qu’un scintillateur ;

un détecteur sensible aux directions d’arrivée des gerbes a grand angle (> 60°);
une calibration in situ des détecteurs par les muons du tout venant ;

une autonomie électrique des détecteurs de surface compte tenu de la surperficie;
I'utilisation des télécoms pour transmettre les données;

une grande fiabilité du matériel. L’expérience doit durer vingt ans.
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Apres avoir visité I’ Australie, I’Afrique du Sud, I’Espagne, I’Argentine, le Mexique et les
Etats—Unis, les sites retenus ont été la Pampa Amarilla prés de la ville de Malargiie dans
la province de Mendoza en Argentine, pour le site sud et Millard County dans 1’état de
1'Utah aux Etats-Unis pour le site nord. Ce gigantesque détecteur est congu dans le but
de recueillir des données de qualité et une statistique tres importante afin d’apporter des
réponses a I’énigme des rayons cosmiques.

2.2 Le site sud

Le site sud est situé dans la Pampa Amarilla (35°-35,3° S et 69°-69,3° ) avec une
altitude comprise entre 1300 et 1400 m, dans la Province de Mendoza en Argentine, pres
de la ville de Malargiie (18000 hab.) et & 180 km a l'ouest de San-Rafaél (100000 hab.).

Le site est en encore en construction.

La figure 2.2 représente le réseau complet avec les quatre télescopes de fluorescence.
Chaque point représente une cuve Cerenkov, le contour rouge délimite le réseau prototype
(EA), les cercles plus grands rouges sont les détecteurs de fluorescence, avec des lignes
représentant la portion balayée par chaque télescope.
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Fi1G. 2.2 — L’Observatoire Pierre Auger. Chaque point bleu représente une station locale ; le
contour rouge délimite le réseau prototype (EA : Engineering Array) et les rectangles verts
sont les batiments de fluorescence ; les lignes partant de ces derniers montrent la portion
d’espace balayée par chaque télescope a fluorescence (champ de vue de 30° x 30°).
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2.2.1 Le Détecteur de fluorescence

Il y a 4 détecteurs de fluorescence répartis sur les bords du réseau de surface. Chacun
comporte six télescopes. La figure 2.3 montre une photo (F1G.2.3(a)) et un schéma du
détecteur (F1G.2.3(b)). Le télescope possede une ouverture de 2,2 m de diametre et dispose
d’un filtre optique pour sélectionner les photons de fluorescence (entre 300 et 400 nm). Le
champ d’un télescope est de 30° x 30°. La caméra est composée d’une matrice de 20x22
photomultiplicateurs (PMT) située dans le plan focal du miroir sphérique (3,5mx3,5m)
qui collecte la lumiere. Chaque PMT a un champ de 1,5° x 1,5°.

o

(a) Vue partielle. (b) Schéma.

Fi1G. 2.3 — Le détecteur de fluorescence.
Chaque événement de 10'° eV est enregistré par au moins un détecteur de fluorescence
et 60% par deux ou plus. La coincidence entre le détecteur de surface et un seul détecteur
de fluorescence contraint la géométrie de la gerbe aussi précisément que la détection en
stéréo (par au moins deux télescopes).

Concernant 1’électronique, il y a vingt cartes Front-End (une carte pour 22 PMT).
Le signal est échantillonné avec une fréquence de 10 MHz. Il y a trois niveaux de trig-
ger pour un télescope. Le premier niveau est déclenclé sur un pixel (ou PMT), lorsque
son signal dépasse une valeur seuil (ajustable), et le taux d’événements est de l'ordre de
100 Hz. Le deuxiéme niveau recherche des configurations de 5 pixels touchés formant une
trace (F1G.2.4); il y a 108 possibilités. Et le troisiéme niveau est basé sur la compatibilité
spatio-temporelle et la longueur de trace. Un algorithme plus sophistiqué, qui fait une
reconstruction du profil et de I’énergie, est appliqué lors d’'une grande longueur de trace.

Le plan de détection est représenté sur la figure 2.5. Le télescope “voit” le développe-
ment de la gerbe lors de sa traversée de ’atmosphere. Les particules chargées de la gerbe
provoquent l'ionisation des molécules d’azote, qui se désexcitent en émettant de maniere
isotrope, une lumiere de fluorescence. Cette lumiere est collectée par le miroir du télescope
et est recueillie par les photomultiplicateurs a des temps t;.
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Fic. 2.4 — Type de modeles recherchés pour le second niveau de trigger du télescope de
fluorescence. Chaque hexagone représente un pizel de la caméra.

Chaque tube voit la lumiere lui arriver au temps t; :

R 0;
tZ(GZ) = 7p tan <§Z) + 19
0; est I'angle entre I’axe de la gerbe et la direction pointée par le tube ¢, R, est le parametre
d’impact, ¢ est la vitesse de la lumiere et ty est le temps auquel la gerbe arrive au point
d’intersection entre I’axe de la gerbe et le vecteur R;,. L’angle 0; peut étre relié a I’angle
1 par:
O =m— 1 —xi

1) est 'angle entre ’axe de la gerbe et le sol, et x; est 'angle entre le sol et la direction de
visée du i®™® tube.

Point d’'impact

plan horizontal

F1G. 2.5 — Plan de détection d’une gerbe atmosphérique vue par le détecteur de fluorescence.

Le plan de la gerbe étant déterminé, on peut calculer le nombre de photons arrivant
sur les PMT. Ce nombre est proportionnel & la surface collectrice, au nombre de particules
chargées de la gerbe au point observé, a 'efficacité quantique du tube, a la distance de
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la source émettrice, et au rendement de fluorescence (nombre de photons par particule
chargée et par metre). Mais il faut tenir compte de la lumiere Cerenkov produite par le
passage des particules chargées ayant une vitesse plus grande que la lumiere dans ’at-
mosphere. Cette lumiere peut étre directe ou indirecte, c’est-a-dire arriver directement
dans la caméra ou bien avoir subi de la diffusion sur les aérosols de l'air. Le premier cas
peut étre estimé par la distribution des électrons de la gerbe; le second cas est nettement
plus compliqué puisqu’il va dépendre du profil de densité des aérosols dans air.

On ajuste le profil longitudinal, N.(z) par une fonction de Gaisser-Hillas:

Xmax—X1
z— X3 A Xmax — T
xp(mex =T

Ne(IE;XmaX7X17NmaX) = Nmax <m b\ ) (21)

ol Xpax est la profondeur du maximum de la gerbe, X; est celle du point de premiere
interaction. A est la longueur d’atténuation (70 g.cm~2). Nyax est le nombre de particules
chargées au maximum de développement de la gerbe.

L’énergie est alors calculée en effectuant l'intégrale :

€0
E = YO/Ne(x)d:c (2.2)

ol €p/Xp est le rapport entre ’énergie critique (eg=81 MeV) d’un électron et la longueur
de radiation dans I'air (X¢=37,1 g.cm~?). Cette intégrale convertit la longueur de trace
totale en énergie d’ionisation et d’excitation. Une petite correction est appliquée (10%)
pour tenir compte de 1’énergie des particules neutres. Elle est la seule qui dépende du
modele.

2.2.2 Le détecteur de surface

Le réseau de surface complet sera composé de 1600 stations locales comprenant chacune
une cuve remplie d’eau, dont les dimensions sont 3,6 m de diametre et 1,5 m de haut. Elles
sont disposées sur les 3000 km? du site, espacées de 1,5 km sur une maille triangulaire.

La dimension du site rendant impossible le cablage des cuves pour l'alimentation
électrique et le transfert des données (pour des raisons de cotit et de maintenance), il
a été choisi de les rendre autonomes; pour ’alimentation électrique, des panneaux so-
laires alliés a des batteries alimentent chaque station locale.

Pour le transfert des données et les échanges d’informations avec la station centrale, les
télécommunications sont utilisées (réseau hertzien et micro-onde).

Afin d’avoir une bonne précision sur les temps d’arrivées, chaque station est munie
d’un récepteur GPS (Global Positionning System).

A Dintérieur de chaque cuve, une poche en Tyvek®, matériau réfléchissant et diffusant
afin de rendre le signal le plus uniforme possible (ne dépendant pas de l’endroit ou les
particules entrent dans la cuve), est remplie d’eau pure & hauteur de 1,2 m. Dans la partie
supérieure de la cuve sont disposés trois photomultiplicateurs récoltant la lumiere Cerenkov
produite lors du passage des particules dans la cuve. Les PMT sont de grande surface (9).
Dans le cas du réseau de surface, des PMT Hamamatsu et Photonis ont été utilisés ; pour
la pré-production ces sont les Photonis XP1805 qui ont été retenus. Un schéma de la cuve
ainsi qu'une photo sont présentés sur les figures 2.6(a) et 2.6(b).
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(a) schéma d’une station locale prototype. (b) Photo d’une cuve installée en Argentine dans
la Pampa.

F1G. 2.6 — Coupe d’un détecteur de surface et vue d’un détecteur installé.

La hauteur d’eau dans la cuve est optimisée pour le signal des muons. Le rayonnement
Cerenkov est un phénomene d’onde de choc électromagnétique créée le long de la trajectoire
d’une particule chargée dans un milieu diélectrique. Lorsque celle-ci possede une vitesse
supérieure & celle de la lumiere dans le milieu traversé, ¢’est-a-dire v > ¢/n, avec n I'indice
de réfraction du milieu, un rayonnement électromagnétique est émis. L’angle d’émission
est donné par:

cosl, = —
n

ou 3 est la vitesse de la particule dans le milieu en unité c.
Le nombre de photons Cerenkov émis par unité de longueur et par unité de longueur
d’onde est:

dQ_N e sin? 6.

dAdl A2
Le seuil de leffet Cerenkov est de 160 MeV pour les muons, 750 keV pour les électrons.
Les photons, qui sont les plus nombreux, font soit de la création de paires soit de l'effet
Compton sur les électrons du milieu. Ces derniers pourront émettre de la lumiére Cerenkov
s’ils possedent une énergie suffisante.

2.2.3 Le réseau prototype

Avant de procéder a la construction du réseau entier, un sous-réseau prototype, I’'En-
gineering Array (EA) a été mis en place. Il est constitué de 32 stations locales entiérement
équipées qui fonctionnent depuis juillet 2001, et de maniere stable et continue depuis février
2002. Deux télescopes de fluorescence ont été installés sur le site de Los Leones, couvrant
le réseau de surface (60° d’angle azimuthal) afin de tester la détection hybride.

La figure 2.7(a) présente une vue de 1’état du réseau prototype en mai 2001.
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(a) Vue du réseau prototype en mai 2001. 40 (b) Embourbement d’un véhicule 4x4 lors

cuves ont été déployées ; 32 ont été équipées de d’une visite des cuves.
leur électronique.

Fic. 2.7 — Réseau protoype et exemple des difficultés de déploiement.

Cela a permis de tester les cuves (matériau, électronique et programmes d’acquisitions
des données) ainsi que la stratégie de déploiement, qui n’est pas chose aisée en temps
normal et irréalisable & certaines périodes de l'année (F1G.2.7(b)). La surface couverte
par ce réseau représente 46 km?. Au centre, deux cuves ont été espacées de 11 m (les
cuves nommées Carmen et Miranda). Elles permirent de vérifier la qualité de la précision
temporelle et d’étudier des fluctuations du signal au niveau du sol.

Paralellement, deux détecteurs ont été déployés a une demi-maille d’intervalle (750 m) afin
de descendre le seuil de détection en dessous de 10'® eV.

Ce réseau permit de montrer la bonne qualité des données et de valider les choix techniques
et technologiques [53], en particulier, I’électronique de la station locale.

2.2.4 L’électronique de la station locale

Comme nous I'avons dit précédemment, la station locale (SL) est autonome. Elle ac-
quiert des données a ’aide de 1’électronique installée et du programme d’acquisition.
Le laboratoire PCC du College de France est responsable des programmes d’acquisition et
de test de la station locale ainsi que de la réalisation et la fabrication de la carte unifiée
de cette station. Le but de 'EA n’est pas d’avoir des résultats de physique mais de confir-
mer, ou d’infirmer, les choix techniques et technologiques avant la réalisation du réseau
entier. La carte électronique, ou plus exactement les cartes électroniques composants les
détecteurs de 'EA sont montrées sur la figure 2.8. En effet, pour justifier les différents
choix, plusieurs cartes électroniques représentant chacune une des fonctionnalités de la
station locale ont été réalisées.

Ce laboratoire était aussi responsable de la carte mere, du controleur (CPU), intelli-
gence de la station locale puisque c’est a 'intérieur que ”tourne” le programme d’acquisi-
tion et c’est lui qui gére les flux de données, ainsi que de la carte Ethernet.
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2.8 — E’lectmnique d’une station locale du réseau prototype. Les différentes cartes

électroniques sont empilées les unes sur les autres et sur une carte mere qui leur distribue

les tensions, les bus de données et d’adresses.
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Une carte mere sur laquelle viennent se fixer six cartes filles, auxquelles elle distribue
les tensions, et les bus de données et d’adresses;

Controéleur de station (CPU). C’est le cerveau de la station locale (SL); il est le lien
avec la station centrale (SC ou CDAS);

Carte de trigger ou Front End (FE): cette carte recoit les signaux des photomulti-
plicateurs et les digitize toutes les 25 ns: elle réalise les triggers de 1°* niveau;
Time Tagging (TTG): c’est la carte dite de datation. En effet, elle utilise les satellites
du systeme GPS qui envoient un pulse chaque seconde vers la station locale, qui a
une horloge & 100 MHz. Le GPS donne un temps absolu et corrige la fréquence de
I’horloge (negative saw-tooth). Cela permet d’avoir toutes les SL synchrones & moins
de 15 ns pres;

Ethernet: cette carte est utilisée uniquement pendant les tests;

Slow Control (SC): elle lit les parametres de monitorage (batteries, tensions, inten-
sités, températures...). Elle permet la modification de parametres tels que la tension
des PMT, et les niveaux des triggers;

Subscriber Unit (SU): une interface de télécommunication entre la SL et la SC qui
permet d’utiliser le réseau hertzien pour I’échange de données et de messages.

2.2.5 Acquisition des données

Nous allons maintenant décrire 'acquisiton des données et les triggers de la station
locale. Chaque cuve comporte trois photomultiplicateurs qui vont servir a détecter la
lumiére Cerenkov produite par les particules traversant la cuve.

Les signaux des PMT sont pris sur la derniere dynode et sur ’anode de chacun des trois
PMT de la cuve. Le signal de la dynode est amplifié d’un facteur 32, ce qui permet
d’augmenter la dynamique des signaux collectés.
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Ces signaux sont lus par la carte Front-End de la station locale et convertis en signaux
FADC (Fast Analog to Digital Converter) avec un échantillonnage & 40 MHz, ce qui donne
des intervalles de temps de 25 ns. Ils sont ensuite analysés par la carte PLD (Programmable
Logic Device) qui décidera du premier niveau de trigger (T1).

Dans le cas du réseau prototype, deux types de triggers sont utilisés simultanément :

O un trigger seuil (threshold); c’est la coincidence de 3 PMT avec un signal au-dessus
de 1,75 VEM (Vertical Equivalent Muon). Le temps du trigger correspond au bin de
temps ou le signal a dépassé le seuil ;

O un trigger T.O.T. (Time Over Threshold); c’est la coincidence de 2 PMT dont au
moins 12 bins dépassent 0,2 VEM dans une fenétre de temps de 3 us. Le temps du
trigger est donné alors par le douzieme bin qui a dépassé le seuil.

Les figures 2.9(a) et 2.9(b) montrent des exemples de signaux obtenus avec l'un et

I’autre des triggers.

Susana (44) Carmen (43)
l Sigre |l 5096 VEM 3 Bigmal: 5.7 VEM
1 HJ BArea Peak: 4 06 3 AeaPeak 417
[Lussholg elimeOver Thesiol

E

cooo

1 . rl |!
o S00 1000 1500 2000 ZS500 000

(a) Signal lors d’un trigger seuil. Les signaux des trois (b) Signal lors d’un trigger Time over threshold (TOT).
PMT sont superposés. Les signaux des trois PMT sont superposés.

F1a. 2.9 — Exemples de signauz suivant le type de trigger (threshold ou TOT).

Lorsqu’un trigger T1 est réalisé, on enregistre 19,2 us de signaux FADC dans une
mémoire. Cette durée correspond a 256 bins de 25 ns avant le bin de trigger et 512 apres.
Les caractéristiques des triggers sont enregistrées dans une mémoire de la station locale,
mais peuvent étre modifiées de la station centrale. Le taux total de trigger de premier
niveau est choisi a 100 Hz.

Ensuite, un algorithme est appliqué par le controleur pour sélectionner les triggers T1
correspondants aux conditions pour le trigger de niveau 2 (T2). Tous les triggers TOT
passent automatiquement T2, tandis que les T1 seuil doivent remplir la condition d’une
coincidence de 3 PMT dont le signal dépasse 3,2 VEM. Le taux de T2 est proche de 20 Hz.
Le taux de T2 est limité par les télécoms (transfert des données) mais 20 Hz reste suffisant
pour avoir tous les événements physiques.

La figure 2.10 résume les deux types de triggers exposés précédemment pour le premier
niveau.

Par la suite, la station locale envoie chaque seconde a la station centrale (CDAS) les
temps des triggers T2. C’est le CDAS qui décide du dernier niveau de trigger (T3). Pour
fabriquer un T3, les T2 sont ordonnés en temps, puis on recherche une coincidence de 3
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Trigger Seuil Trigger TOT ( Time Over Treshold )

ADC ADC
Débui du trigger
'
Seuil
"haut™
time (25ns8/bin) : time (25ns/bin)
ppera . |
ek |
fenétre "glissante”
Comncidence IPMT > 1.75 VEM Colfncidence 3 PMT > 0.2 VEM sur 12 bing
sur une periode de 3 s (120 bins de 25 ns)

TAUX TRIGGER 1(T1) =100 Hz

Fi1c. 2.10 — Triggers de niveau 1 de la station locale. A gauche, schéma du trigger seusil et
a droite, schéma du trigger TOT.

cuves. On prend les T2 trois par trois, et 'on regarde si les cuves qui entourent le T2
central se trouvent a 'intérieur des deux premiers hexagones qui entourent le T2 central.
Lorsque 'on a trouvé cette configuration, on regarde si de plus, les autres T2 vérifient la
relation en temps:

t(T2) < (6+5xn) us

ol n correspond au numéro de la couronne autour du T2 central, et le facteur 5 au temps
mis par la lumiére pour parcourir une maille du réseau. Avec les T2 qui ont vérifié cette
relation, on calcule un temps moyen de T2, et la station centrale envoie a ces stations un
message en leur demandant d’envoyer leurs signaux correspondant au T2 de chacune.

Dans le cas du réseau prototype, la SC envoie un message a toutes les autres stations
en leur demandant d’envoyer leurs données correspondant a un temps T2 moyen et dans
une fenétre de temps de 30 ps. Dans le cas du réseau complet, cette derniere requéte sera
envoyée aux stations les plus proches (deux couronnes apres la derniere couronne de T2).

2.2.6 Carte unifiée

Une fois les fonctionnalités des différentes cartes validées, la décision était prise de
regrouper ces fonctions sur une seule carte: la carte unifiée. Au début du mois de juillet
2002, la premiere carte unifiée était fabriquée au laboratoire et fonctionnait. Pendant ce
temps, la recherche d’entreprises pour la fabrication des cartes pour le réseau complet se
terminait et nous recevions les offres faites par les entreprises. En mai 2003, 10 cartes
étaient fabriquées dont 5 envoyées sur le site ou elles ont fonctionné avec succes depuis.
En aotit 2003, 108 nouvelles cartes unifiées sont arrivées sur le site de Malargiie.
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FiGc. 2.11 — Photo de la carte unifiée. Face avant.

PMT PMT
anodes dynodes

F1G. 2.12 — Photo de la carte unifiée. Face arriére.
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Les photos 2.11 et 2.12 représentent les faces avant et arriere de la carte unifiée, qui
va remplacer le mille-feuilles (F1G.2.8 p.45) du réseau prototype, pour les cuves du réseau
complet. Une autre fonctionnalité a été rajouté: le LED Flasher (F1G.2.11). Cela permet
de tester la linéarité des PMT.

La carte unifiée [54] est plus stable que ’empilement des cartes d’'un point de vue de
la connectique. De plus, elle permet une installation plus facile sur le site. L’expérience
devant durer 20 ans, il est nécessaire que 1’électronique soit fiable et de longue durée. De
plus, le site étant grand, il est aussi nécessaire de ne pas se déplacer tous les jours pour
aller réparer une cuve. Cela augmenterait le cotit de la maintenance.

2.3 Performances

Lors de I'étude du projet, un grand nombre de simulations ont été effectuées afin de
prédire les efficacités de détection, et les précisions attendues sur les reconstructions [55].
Le tableau 2.1 résume efficacité de détection en fonction de 1’énergie. Nous souhaitons

TaB. 2.1 — Efficacité de détection en fonction de l’énergie, et de l’angle zénithal de la gerbe
incidente. L’efficacité est (quasiment) mazimum et constante a partir de 10* eV [55].

Energie < 60° > 60°
3x10'® eV 0,3 0,5
1019 eV 0,98 1

> 3x101Y eV 1 1

avoir une bonne précision sur 1’énergie, bien sir, mais aussi sur la direction d’arrivée afin
d’étudier les éventuelles corrélations angulaires entre les événements, sur la position de
I'impact au sol de la gerbe, dont la position est directement corrélée a la reconstruction
de l'angle et de I’énergie du primaire. Nous voulons également distinguer la nature des
primaires (proton, fer), et nous avons donc besoin de connaitre précisément Xpax, le
maximum de développement de la gerbe.

Le tableau 2.2 résume les performances attendues en mode hybride (SD+FD), et le tableau
2.3 donne les taux d’événements espérés. L’identification de la nature des rayons cosmiques

TAB. 2.2 — Précisions sur la reconstruction des événements hybrides (erreurs a 1 o) [56].

Energie A6 Acoeur AE/E A X max
(eV) () (m) (%) (g/cm?)
10'8 0,7 60 13 38
101 0,5 50 7 25
1020 0,5 50 6 24

se fera statistiquement pour la discrimination entre proton et fer, et gerbe a gerbe pour
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TaB. 2.3 — Tauz d’événements attendus avec une surface de 3000 km? (1 site) et un angle
zénithal < 60° pour une année de prise de données, avec pour le détecteur de surface
des coincidences a 5 cuves avec un signal supérieur a 4 V.E.M., et en mode hybride,
une détection avec le détecteur de fluorescence et au moins deux cuves dont le signal est
supérieur a 4 V.E.M. [55]

Energie (> eV) détecteur de surface mode hybride
108 15000 4700
10" 5150 515
10%0 103 10

des photons ou neutrinos primaires.
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Chapitre 3

Grandes Gerbes Atmosphériques

Les particules primaires pénétrant dans 'atmosphere engendrent une cascade qui peut
atteindre plusieurs milliards de particules au niveau d’observation.

Dans cette partie, nous nous intéressons a la description de l'interaction a tres haute
énergie, qui est importante dans le cas des rayons cosmiques lors des premieres interactions,
puisque ce sont celles-ci qui donneront naissance aux particules secondaires et donc au
début de la cascade.

Dans une seconde partie, nous décrirons la théorie de la cascade électromagnétique et
les divers processus physiques responsables du développement longitudinal et latéral de la
gerbe atmosphérique. Cet exposé sera cloturé par la présentation de divers aspects de la
simulation avec le programme CORSIKA.

3.1 Interaction hadronique a haute énergie

L’interaction a haute énergie est mal connue, et méme inconnue aux énergies ultimes
des rayons cosmiques. Beaucoup d’efforts ont porté sur la phénoménologie des interactions
de particules a tres haute énergie.

Le Modele Standard, basé sur des théories quantiques des champs décrit remarquablement
toutes les particules connues. L’ElectroDynamique Quantique (QED) décrit les interactions
entre les leptons et la ChromoDynamique Quantique (QCD) celles entre les quarks. Ces
théories fonctionnent bien dans les domaines ou elles sont applicables, et les interactions
dans un systeme complexe avec une énergie plus faible sont moins bien maitrisées. De
méme aux énergies plus élevées que celles des collisionneurs d’autres phénomenes peuvent
entrer en jeu, brisure des diquarks de valence, fusion des quarks de valence, transition de
phase vers un plasma de quarks et gluons en raison des fortes de densités d’énergies par
Fermi cube.

Nous supposerons dans cette premiere partie que la particule primaire est un proton, ou
un noyau lourd.

3.1.1 Production multiple, modeéle Multichain Dual des Partons (DPM)

Dans les interactions hadroniques a haute énergie, la plupart des événements sont
caractérisés par la production d’un grand nombre de particules avec de faibles impulsions
transverses par rapport a ’axe de la collision.



54 CHAPITRE 3. GRANDES GERBES ATMOSPHERIQUES

Les processus produisant beaucoup de particules dans I’état final sont intrinsequement
compliqués et de nombreuses variables sont impliquées.
Pour les processus mous, il n’y a pas de grand transfert d’impulsion et la constante de
couplage est trop grande pour appliquer la théorie perturbative de QCD.

L’idée de départ a été de construire un modele qui incorpore a la fois toutes les idées
théoriques des études non pertubatives et les propriétés générales de la matrice S.

Ce modele reprend la théorie de Gribov-Regge [57, 58], qui est une théorie effective
des champs, permettant plusieurs interactions en parallele. Elle utilise un objet appelé le
Pomeron qui représente une interaction élémentaire, dont la nature n’est pas connue, et
qui est simplement paramétrée. Cet objet a les nombres quantiques du vide, et peut étre
considéré comme une excitation du vide.

La section efficace peut étre exprimée a travers les deux parametres du Pomeron. Il importe
de tenir compte des termes d’interférence afin d’assurer 'unitarité de la théorie.

Dans ce modele, ’'amplitude élastique T, correspondant a I’échange d’un seul Pomeron,
s’écrit :

T(s,t) ~ is®0tet (3.1)

ol les deux parametres sont déterminés a partir des résultats expérimentaux. Cette théorie
a beaucoup été utilisée pour calculer un grand nombre d’observables pour les diffusions
proton-proton, proton-noyau ou noyau-noyau.

L’autre modele servant de base au modele DPM est celui des partons. Cette approche
des collisions hadroniques ou nucléaires consiste a représenter les partons du projectile
et de la cible par les fonctions de distributions de I'impulsion, et & calculer les sections
efficaces inclusives de production de jets de partons de masse carré transverse pi plus
grand qu’un certain minimum Q% Dans ce modele, le proton est représenté par ses trois
quarks de valence qui interagissent avec le nucléon de la cible.

Dans le modele DPM, au début de I'interaction les nucléons sont séparés en quarks et
diquarks. Des cordes colorées sont formées entre la cible et le projectile ; elles sont appelées
“chaines” [59].

Les figures 3.1 et 3.2 représentent la collision proton-proton et celle proton-noyau. La
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Fia. 3.1 — Collision proton-proton dans le modéle Multichain Dual des Partons. Seules les
deuz chaines principales sont représentées sur le schéma.
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situation représentée par la figure 3.1 est celle de ’échange d’un unique Pomeron coupé,
produisant deux chaines qui sont étirées entre le diquark d’un proton et le quark de I'autre
proton, et inversement, formant ainsi 2 singlets de couleur. De maniére générale, lors de
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F1a. 3.2 — Collision proton-noyau dans le mdoéle Multichain Dual des Partons (entre deux
nucléons)

I’échange de k Pomerons, 2 k chaines sont formées. Les terminaisons des chaines corres-
pondent aux constituants des hadrons initials. Des diagrammes de plus en plus compliqués
apparaissent avec une énergie croissante. Ceci est dii au fait que les masses des chaines
étirées entre les quarks de la mer et les hadrons entrant en collision croissent rapidement
avec ’énergie ainsi que leur nombre moyen.

Pour chaque diagramme, les fractions d’impulsion emportées par les constituants au
bout d’une chaine sont déterminées par les fonctions de distribution de 'impulsion et la
production de particules dans toutes les chaines est donnée par les fonctions de fragmen-
tations. Finalement, on peut utiliser les fonctions de structure de partons des hadrons, et
traiter chaque diagramme comme un processus en deux temps: séparation de la couleur
dans la collision et la fragmentation des objets colorés, lesquels résultent de la production
de chaines hadroniques.

Le modele procede ainsi de la convolution des fonctions de distribution de I'impulsion
et des fonctions de fragmentation, pour définir le spectre hadronique des diverses chaines.

Dans la suite, nous présentons des modeles utilisés pour la simulation hadronique pour
les rayons cosmiques d’énergie extréme.

3.1.2 Revue des modeles

QGSJet (Quark Gluon String Jet) [60]

Ce modele est sans doute le plus utilisé dans le domaine des rayons cosmiques a I’heure
actuelle. C’est une extension au modele QGS [61, 62] qui décrit les interactions hadro-
niques sur la base de Pomerons supercritiques. Les Pomerons sont coupés selon la regle de
Abramovski-Gribov-Kancheli (AGK) et forment deux cordes. Celles-ci sont fragmentées
par un processus similaire a ’algorithme de Lund [63, 64], mais avec un traitement de
Iextrémité de la corde différent.
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Dans ce dernier modele, I'implémentation de minijets a été incluse afin de décrire les
processus durs, qui sont importants aux plus hautes énergies.

Dans le cas de collisions noyau-noyau, le nombre de nucléons participants est déterminé
géométriquement par les calculs de Glauber [65], en supposant une distribution gaussienne
de la densité nucléaire pour les noyaux légers (A<10) et une distribution de Woods-Saxon
pour les noyaux plus lourds.

La collision est traitée par les processus d’abrasion-évaporation [66] des parties specta-
trices des noyaux impliqués. Dans les collisions périphériques, des réactions de spallation se
produisent tandis que dans les collisions centrales une fragmentation complete ou partielle,
suivant le parametre d’impact, a lieu. C’est le bon accord avec les propriétés des RCUHE
(Tmax par exemple) qui fait préférer I'utilisation de QGSJet dans la simulation.

Sibyll [67, 68]

Ce modele donne une place particuliere a la section efficace de production de minijets.
Dans les collisions hadroniques molles, le projectile et la cible se fragmentent en un systéme
quark-diquark comme dans le modele DPM (quark-antiquark dans le cas de mésons) qui
forment un triplet et un anti-triplet de couleur. Les composantes de couleur opposée des
deux hadrons sont alors combinées pour former deux cordes colorées qui sont fragmentées
par une version quelque peu modifiée de I’algorithme de Lund [63, 64]. En plus des cordes,
dans les processus durs, des minijets avec de grandes impulsions tranverses sont considérés.
L’augmentation de la section efficace totale inélastique avec 1’énergie est attribuée a une
augmentation du nombre de minijets, tandis que la contribution de la composante molle
est supposée indépendante de 1’énergie.

Les événements diffractifs sont modélisés indépendemment des collisions molles ou
dures.

Dans les collisions hadron-noyau, le nombre n de nucléons cibles interagissant détermine
le nombre de cordes molles. Chaque nucléon cible est scindé en 2 composants, tandis que
le projectile I'est en 2n. Deux des quarks de valence portent les nombres quantiques du
projectile incident et il y a n—1 paires quark-anti-quark. De méme que QGSJet, des cordes
joignent les partons de couleur opposée, intrinsequement au projectile et a la cible.

Les interactions noyau-noyau sont traitées avec un modele de semi-superposition. Le
nombre de nucléons du projectile interagissant est défini par la théorie de Glauber [65]
tandis que les nucléons spectateurs du projectile se fragmentent en noyaux légers et mi-
lourds selon un modele thermique avec des processus variés de fragmentations [68].

Nexus

Le modele “Parton-based Gribov-Regge”, dans sa forme numérique NEXUS 3 [69] est
caractérisé par la consistance entre le traitement de la production multiple et le calcul
des sections efficaces. En effet, les autres modeles présentés les traitent de manieére séparée
alors qu’ils sont liés. La conservation de 1’énergie est considérée dans la production multiple
dans tous les modeles mais elle ne I’est pas dans le calcul des sections efficaces. Cela oblige
a faire des hypotheses sur le nombre de collisions dans une collision nucléaire, ou sur la
facon de partager 1’énergie lors de la production de particules. Finalement, ces modéles
s’appuient sur des hypotheéses qui ne peuvent étre vérifiées qu’en comparant les résultats
aux données expérimentales. L’étude des rayons cosmiques d’ultra-haute énergie nécessite
I’extrapolation de ce type de modele, et donc I’étude en sera dépendante.
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Dans le modele NEXUS, chaque processus élémentaire est considéré comme univer-
sel, c’est-a-dire qu’il peut étre utilisé dans d’autres systemes plus complexes. Le modele
NEXUS fait I’économie d’un couplage artificiel entre la théorie de Gribov-Regge utilisée
pour nucléon-nucléon et la théorie de Glauber utilisée pour nucléon-noyau et noyau-noyau.
Il est plus cohérent.

HDPM : Hybride Dual Multichain Parton

C’est un modele phénoménologique alternatif des interactions entre hadrons et noyaux
aux hautes énergies.
C’est le premier générateur du programme de simulation de gerbes atmosphériques COR-
SIKA. 11 a été développé par Capdevielle [70] et inspiré du modele DPM. 11 a été mis
au point pour insérer les acquis de la physique des collisionneurs dans la propagation des
particules dans ’atmosphere.

C’est ce générateur que nous avons utilisé dans le cadre de notre étude de la production
multiple, et dont nous décrirons les aspects dans la section suivante.

3.1.3 Générateur Monte Carlo

Pour les grandes gerbes de l’air, 'interaction hadronique est essentielle, puisqu’elle
donne naissance a la cascade électromagnétique ainsi qu’a la composante pénétrante apres
combinaison avec l'interaction faible. Il importe donc, de disposer pour la simulation des
cascades hadroniques d’un générateur reproduisant fidelement et de maniere continue la
production multiple du GeV a quelques milliards de GeV (dans le laboratoire), avec un
minimum de rejets pour tirer en un temps le plus court possible toutes les variétés hadro-
niques.

Nous allons maintenant décrire un générateur de collisions hadroniques basé sur le
modele DPM [59]. En général, il est composé d’un mélange d’idées physiques et d’ajuste-
ments sur des données expérimentales. Les idées les plus importantes sont la conservation
de I’énergie-impulsion, le clustering, les baryons leaders, et un espace de phase limité pour
I’impulsion transverse.

Les réactions étudiées sont les collisions inélastiques proton-proton, ou proton-noyau.
Il en existe différents types:

O 1) les Non Diffractives (ND), de loin les plus fréquentes ;
00 2) les Diffractives Simples (SD);
00 3) les Doubles Diffractives (DD).

Les figures 3.3 et 3.4 illustrent les deux cas qui nous interessent (1 et 3).

Callision Indlastique Non Diffractive (ND)

Fia. 3.3 — Collision inélastique.
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Dans les événements ND, les particules sont produites dans une région centrale, plate
en rapidité et dans deux régions de fragmentations, desquelles émergent les particules
leaders.

Collision Inelastique Double Diffractive (DD )

,//////r<i:$

Fia. 3.4 — Collision inélastique.

Les événements diffractifs peuvent étre SD ou DD. Dans les cas SD, une seule des deux
particules entrant en collision est encore intacte apres la collision, et I’autre particule a été
excitée en un systeme de masse plus grande (avec les mémes nombres quantiques sauf le
spin), lequel se désintegre par la suite.

Dans le cas DD, ce sont les deux particules entrant en collision qui sont excitées en
deux systemes de masses diffractives, et qui sont supposées se désintegrer indépendemment.
Expérimentalement, il est difficile de distinguer les deux derniers cas (SD et DD) et ils
sont regroupés sous le nom NSD (Non Diffractive Simple).

Le générateur doit nous permettre de simuler les événements vus lors d’une expérience,
et de décrire les observables mesurées. Dans le cas de la production multiple, I’énergie
disponible /s dans le centre de masse est un parametre essentiel. Dans le cas de collisions
sur cible fixe:

s =2E1my +m? +m3

Dans le cas général :
s = (E1 + Ep).

Une autre quantité interessante est la rapidité, définie par la relation suivante:

_lmE+M
y_2 E—pn

ou p; est I'impulsion longitudinale.

Cependant, expérimentalement, nous ne pouvons pas toujours déterminer la nature des
) )

particules détectées, ce qui nous amene a considérer une autre observable similaire, la

pseudo-rapidité :
1 0
— lnp th = —Intan <—>
2 p—m 2

77:

ou # est 'angle entre ’axe de collision et le détecteur.

Un événement peut étre construit a partir de deux leaders et d’un nombre varié de “clus-
ters”. Chaque “cluster” a une impulsion transverse et une rapidité (et une pseudo-rapidité),
comme dans le cas du modele phénoménologique d’UA5. On peut aussi le construire & par-
tir des hadrons créés dans la fragmentation de chaque chaine.



3.1. INTERACTION HADRONIQUE A HAUTE ENERGIE 59

La simulation des particules secondaires est basée sur les propriétés des particules
chargées, pour lesquelles les détecteurs donnent le plus d’informations.

La multiplicité des particules chargées est tirée suivant la loi binémiale négative (NBD),
autour d’'une valeur moyenne < ng, > (qui est une fonction de ’énergie dans le centre de

masse) :
(nan + k — 1I(=mgh=)"

P(nep,< nep >,k) = (3.2)
e nep!(k — 1)1(1 + <2p2)rath
et la multiplicité moyenne des particules chargées [71] est calculée ainsi:
< Nep >= —6,55 + 6,89 52131 pour /s > 200 GeV. (3.3)

Cette distribution rend compte de la violation de 'invariance d’échelle dite de KNO (Koba-

log(F roba)

Pl e M=

Fia. 3.5 — Violation du scaling KNO.

Nielsen-Olesen, scaling KNO) (F1G.3.5), a travers la quantité & (qui peut étre paramétrée

en fonction de Ins). Il est généralement introduit la variable (de KNO, sans dimension)
Tch

< ng >
Et les quantités < ng, > et k sont déterminées par des ajustements sur les données

expérimentales.

Pour simuler les particules neutres, nous générons les photons en tenant compte des
corrélations entre n, et ng,. De méme que pour les particules chargées, < n, > peut se
paramétrer en fonction de In s ou s®. Avec ces informations, nous pouvons déterminer les
valeurs moyennes des autres particules (Kaons, Pions, résonnances...). Leur multiplicité
est aussi tirée selon NBD autour des valeurs moyennes.

Ensuite, il faut générer les rapidités et les impulsions transverses des particules créées.
En premiere approximation, la fonction génératrice des hadrons secondaires s’écrit comme
la somme des contributions des deux chaines principales du modele DPM, dans le centre
de masse [70, 72]:

dN (y — s1)* (y + 51)?
A 7 —_— 3.4
a0 {exp 207 + exp 207 } (3.4)
avec :
s1= 0,146 In Ey + 0,164 (3.5)

o1 = 0,12 In Ey + 0,255
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L’ajustement des rapidités se fait a 'aide des réactions inclusives (toutes multiplicités
confondues) sur les distributions de pseudo-rapidité mesurées aux différentes énergies des
collisionneurs. Il est completé par une adaptation aux réactions semi-inclusives (multi-
plicités fixées) comme suit. Il a été remarqué que le rapport de la densité centrale de
pseudo-rapidité semi-inclusive sur la densité centrale de pseudo-rapidité était une fonction
universelle de la variable de KNO, z:

= (az +b)? (3.7)

ot p(0) est la densité de pseudo-rapidité pour y=0 en moyenne, et p,(0) est la densité
pour y=0 et pour une multiplicité n donnée.

Cett circonstance nous permet d’obtenir des renseignements sur les distributions de rapi-
dité semi-inclusives, produites lors des gerbes atmosphériques. De plus, la densité centrale
de rapidité qui est aussi proportionnelle & celle de pseudo-rapidité, est normalisée a la

multiplicité:
/ dN
—dy = z.nen
dy

En introduisant la relation 3.4 dans cette relation pour E fixée, on obtient une relation
entre s; et o1 pour les semi-inclusives apres intégration. Il est ainsi possible par Monte
Carlo de reproduire les propriétés des semi-inclusives et donc les interactions individuelles
a origine des gerbes. En ce qui concerne 'impulsion transverse des particules secondaires,
une forme empirique inspirée de la Chromo-Dynamique Quantique (QCD) par [73]:

do dN o
= 5 = A o
d’p  dydp; (po +pt)

(3.8)

et ot 'exposant n dépend de la densité centrale de rapidité (n et py dépendent de ’énergie).

Les couples (y,p¢) sont tirés pour chacune des particules secondaires de maniere aléatoire,
et non pas en fonction des contraintes cinématiques. Par conséquent, il est probable que les
lois de conservation (énergie, impulsion) ne soient pas respectées. On repasse aux quantités
énergie et impulsion longitudinale par les formules suivantes:

E = mycoshy

p1 = mysinhy

avec my = 4/ p% + m?2, my est la masse transverse.
Quand il n’y a pas conservation de I’énergie-impulsion, I’événement est rejeté et ’on
tire & nouveau les couples (y,pt) ; quand les régles sont respectées, I’événement est accepté.

Les distributions de pseudo rapidités obtenues sont utilisées pour l'ajustement des
parametres du modele (s1, 01...) sur les résultats des collisionneurs.

Dans le cas d’événements diffractifs, on tire une masse diffractive M, et un quadri-
vecteur énergie-impulsion d’impulsion de transfert —t. La masse diffractive se désintegre
de maniere isotrope dans le centre de masse. Cette derniere hypothese est approximmative,
et il est plus précis de reproduire un systéeme a deux chaines autour du centre de masse
du systeme diffractif. Seule différence, on remplace s par M.
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3.1.4 Extrapolation aux énergies ultimes

Nous avons vu comment on générait les particules secondaires lors de l'interaction
hadronique afin d’avoir une simulation Monte Carlo qui reproduise les données des col-
lisionneurs. Il apparait clairement que les modeles sont constammnent soumis aux données
expérimentales des collisionneurs afin d’améliorer leurs prédictions. Mais il est bien nécessai-
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Fic. 3.6 — Distribution de pseudo-rapidité pour 6 modéles utilisés pour la simulation au
LHC a /s = 14 TeV.

re d’extrapoler les modeles a des énergies plus élevées afin de simuler ce que nous devrions
observer au LHC par exemple, ou a plus haute énergie encore, lors des collisions des rayons
cosmiques dans I'atmospheére et des cascades qui en résultent. La difficulté actuelle d’ex-
trapoler aux plus hautes énergies est bien illustrée dans les figures 3.6 et 3.7.

Nous avons repris différents modeles utilisés en physique des particules pour la simula-
tion du LHC, et nous avons comparé les distributions en pseudo-rapidité pour I’énergie de
14 TeV dans le centre de masse.

Les modeles utilisés F1G.3.6 sont de haut en bas PYTHIA 6.122 A, PYTHIA 6.122
modele 4, PYTHIA 5.724 ATLAS, PHOJET 1.12, HERWIG 5.6 et ISAJET 5.32. 1l est
interessant de souligner le grand intervalle des distributions attendues. Les densités cen-
trales de pseudo rapidité vont de 3,9 pour ISAJET jusqu’a 9,5 pour PYTHIA 6.122 A.
Nous remarquons un plateau plus ou moins étendu de cette densité centrale de pseudo-
rapidité. De méme, les multiplicités moyennes vont de 70 a 125 selon les modeles.

Nous avons aussi simulé avec HDPM des collisions proton-proton a cette énergie et a
10 eV (140 TeV dans le CM) et nous avons aussi remarqué des amplitudes d’incertitude
sur ces quantités selon les différentes fonctions de distributions de partons (PDF') que nous
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utilisions (F1G.3.7 histogrammes 2 et 3). Sur cette méme figure, nous avons représenté les
points expérimentaux acquis au CERN pour 1/s=630 GeV et au Fermilab & 1/s=1800 GeV.
Les histogrammes représentent le modele HDPM et les lignes continues le modele QGSJet.
Il est bien visible sur les points du Fermilab de comprendre pourquoi I'extrapolation a
de plus hautes énergies est difficile; nous n’avons pas de points au-dela d’une pseudo-
rapidité |n|=3, et donc nous n’avons pas de contraintes pour les modeles dans la région
de fragmentation. Nous reviendrons ultérieurement sur les conséquences cette incertitude

Pseudo - rapidity distribution NSD
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Fia. 3.7 — Distribution de pseudo-rapidité auz énergies du collisionneur et extrapolation
a 108 GeV et 10"° GeV avec le modele HDPM avec deuz fonctions de distributions de
partons différentes (By et B_ ).

dans la partie concernant la simulation des gerbes avec CORSIKA.

3.1.5 Cascade hadronique

Cette partie concerne la cascade hadronique et ’alimentation de la composante pénétran-
te. Apres la premiere collision, des particules secondaires sont créées, dont une majorité
de hadrons, qui vont a leur tour subir des collisions et produire de nouvelles particules.
C’est ainsi que la cascade hadronique se développe. Les produits des collisions nucléon-
noyau ou noyau-noyau sont des nucléons et des mésons avec une composante dominante
de pions. Le Monte Carlo reproduit tous les processus d’interactions et de désintégrations
de ces secondaires.

Nous allons décrire brievement le développement de cette cascade pour les diverses
particules mises en jeu.

Nucléons et noyaux

Pour les énergies au-dessus de 100 GeV, les sections efficaces varient modérément avec
I’énergie ; les pertes d’énergie par ionisation sont faibles comparées aux énergies cinétiques
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des hadrons et sont donc négligées. Le libre parcours moyen des nucléons ou des noyaux
est déterminé par leur section efficace inélastique nucléon-air.
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F1G. 3.8 — Section efficace inélastique proton-air des différents modéles utilisés dans COR-
SIKA en fonction de limpulsion du projectile dans le laboratoire. Les points expérimentaus
viennent de [74, 15, 76, 77, 18].

Nucléon-Nucléon

A haute énergie, quel que soit le modele, la section efficace oy, est calculée ainsi:

31
On—air = E Ni0On—N;
=1

ou n; est la fraction atomique du composant i.
La longueur d’interaction moyenne est calculée a partir de la section efficace nucléon-air

(F1G6.3.8):
Majr

)\int =

On—air

avec Mair=14,54 g.mol_l, et A\jnt en g.cm_Q.
Et la probabilité pour que le projectile traverse une épaisseur A d’atmosphere sans interagir

s’exprime par :
1 _
e Aint
)\int

Cette longueur est tirée de maniere aléatoire par la méthode de I'intégrale inverse:

A e (=)
/ e it dy = 77/ e ‘int'dx
0 0

A= —Aint In(n)

Pint()‘) =

Ce qui nous donne pour \:
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(n étant un nombre aléatoire tiré uniformément entre 0 et 1).

C’est donc la distance moyenne que parcours un noyau ou un nucléon avant de subir une
interaction et apres chaque interaction cette procédure est réitérée.

A plus basse énergie, en dessous de 80 GeV, les sections efficaces d’interaction sont inter-
polées des tables données par le modele GHEISHA [79], ou d’autres tels que UrQmd et
Fluka.

Noyau-Noyau

Dans l'intervalle d’énergie qui nous interesse, nous n’avons pas de données expérimenta-
les des sections efficaces inélastiques ou du nombre de nucléons cible et projectile parti-
cipant a la collision. Elles sont calculées a partir des sections efficaces nucléon-nucléon
suivant la théorie de Glauber [65].

L’interaction noyau-noyau intervient au début de la cascade et concerne le noyau primaire
et ses fragments (abrasion-évaporation). L’approche la plus cohérente est sans doute celle
du modele Nexus.

Les sections efficaces inélastiques pour les collisions de noyaux (de nombre de masse de
1 a4 56) avec N, 160 et “Ar sont calculées pour trois valeurs différentes de section efficace
de collision nucléon-nucléon a 30, 45 et 60 mb qui correspondent aux énergies 120 GeV,
66,5 TeV et 5,87 PeV dans le laboratoire. Pour les autres noyaux, elles sont interpolées.
Seul le modele Sibyll a sa propre table de section efficace noyau-noyau avec une procédure
d’interpolation, les autres modeles utilisent la méthode décrite précédemment.

Le libre parcours moyen Ayt est calculé de la méme maniere que dans le cas des nucléons
en remplacant la section efficace nucléon-air par noyau-air.

Le nombre de participants a U'interaction (cible et projectile) dépend du modele choisi.

Hadrons et composante pénétrante

Dans le cas des particules instables, comme les pions et les kaons, il y a compétition
entre les processus d’interaction et de désintégration.

Si Uon définit par Dy la distance a parcourir pour se désintégrer et Dj la distance pour
interagir :

E
Dq = ——7scpoIn(m)
ms

D; = —)\S@ In(n2)
o
ou Fg, mg sont I'énergie et la masse du secondaire considéré, pg est la densité locale de
I’air; Ag est le libre parcours moyen de collision nucléon-air ou méson-air et 74 est le temps
de vie; m1 et 12 sont deux nombres aléatoires tirés uniformément entre 0 et 1.

On compare les deux expressions précédentes afin de voir lequel des deux processus
I’emporte. Si Dgq > Dj il y a interaction et dans ce cas, la particule interagit au point A;;
dans le cas contraire, elle se désinteégrera au point Aq.

La cascade hadronique se développe longitudinalement et latéralement, et atteint son
développe-ment maximum lorsque la désintégration des pions chargés (car ils sont les
plus nombreux parmi les hadrons) devient prépondérante sur les interactions. Ils ali-
mentent alors la composante muonique de la gerbe sur laquelle nous reviendrons. Quant
aux 7°, en-dessous de 10 eV, leur durée de vie est trop courte pour une propaga-
tion (7,0=0,83x10716 5), ils se désintegrent immédiatement pour donner deux photons
dans 98,8% des cas et alimenter la cascade électromagnétique. La désintégration est aussi
immédiate pour les mésons 1, p, K* et les résonnances A.
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Apres avoir décrit les interactions & haute énergie et le développement de la cascade
hadronique, nous avons pu voir qu’une partie générait une composante muonique et une
autre électromagnétique. C’est de cette derniere dont nous allons parler maintenant.

3.2 Théorie de la cascade électromagnétique

Tout photon ou électron de haute énergie entrant dans ’atmosphere engendre une
cascade électromagnétique. Les photons primaires peuvent provenir de la désintégration
de mésons 7%, K° ou 7 créés dans la cascade hadronique, ou étre de vrais primaires venant
de 'espace, de méme que les électrons.

La théorie de 'interaction électromagnétique décrit les pertes d’énergie par collision et
rayonnement des particules chargées traversant la matiere.

Les collisions produisent I'excitation des atomes ou bien l'ionisation. Cette perte d’énergie
est dissipée dans le milieu. L’énergie perdue par rayonnement est distribuée de maniere
relativement uniforme aux photons secondaires.

L’évolution de la cascade est modulée par les sections efficaces dérivées de I’électrodynami-
que quantique.

Le début de la cascade (aux plus hautes énergies) est reglé par le Bremsstrahlung pour

I’électron et la création de paires pour les photons.
Aux énergies plus faibles, dans le cas des électrons ainsi que des particules chargées plus
lourdes, les pertes par collison dominent celles par rayonnement ; cette énergie est dissipée
dans le milieu. Les photons subissent les processus de création de paires et de collision
Compton. Ainsi a chaque nouvelle étape, ’accroissement du nombre d’électrons et de
photons continue tandis que ’énergie individuelle se dégrade jusqu’a ce que les électrons
atteignent une énergie seuil ou les pertes par radiation ne peuvent plus compenser celles
par collisions. Aux niergies plus faibles, la section efficace d’annihilation pour les positrons
est importante et la cascade devient chargée négativement.

3.2.1 Probleme général de la cascade

Dans de nombreux problemes de physique il est question de l'interaction des particules
chargées avec la matiere. Supposons un électron ou un photon d’énergie Eg incident au-
dessus d'une bande de matiere et considérons le plan perpendiculaire a la direction de
propagation de la particule primaire. A une profondeur ¢ du point d’incidence, quelle est
la probabilité d’avoir M, électrons et M, photons qui passent a travers le plan et que
chacune de ces particules ait une énergie dans un intervalle dE}, des coordonnées spatiales
dom, et des coordonnées angulaires dw,, ?

Ce probleme est assez complexe ; cependant une premiere simplification peut étre faite: la
séparation du développement longitudinal et de I’extension latérale.

A grande énergie, les angles d’émission des électrons secondaires sont tres petits; dans
les milieux peu denses, la diffusion des électrons est aussi petite. Ainsi la cascade se
développe essentiellement dans la direction d’incidence de la particule primaire, ce qui per-
met de traiter le développement longitudinal et I’extension latérale comme deux problemes
indépendants.

Le premier détermine la dépendance des fonctions décrivant la cascade en terme d’épais-
seur de matiere traversée en négligeant ’augmentation du chemin parcouru di a I’extension
angulaire des particules. L’étude de ’extension latérale autour de ’axe et la distribution
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angulaire des particules de la cascade sera menée en utilisant l'information obtenue du
premier probleme.

Une autre simplification est I’étude du comportement moyen des cascades. En effet, il
est plus simple de calculer le nombre moyen d’électrons (ou de photons) a une profondeur
t et d’énergie supérieure a Fj, que de calculer la probabilité que le nombre de ces particules
ait une valeur déterminée.

Bien que le comportement moyen ait souvent suffi pour résoudre les problemes ou interve-
naient les cascades, cette deuxieme simplication souléve un probleme important qui lui est
relié: ce sont les fluctuations des fonctions décrivant la cascade de maniere individuelle.
Les notations utilisées par la suite sont celles de Rossi [80] et Nishimura [81].

3.2.2 Approximations

Lors du passage des particules (chargées ou photons) a travers la matiere, celles-ci sont
soumises a différents processus électromagnétiques (F1G.3.9).
Pour une particule chargée:

O la perte par collision. La particule chargée collisionne un atome du milieu et transfere
une partie de son énergie a un électron atomique;

O la diffusion par le champ coulombien des noyaux atomiques du milieu traversé ;

O la perte par rayonnement de freinage ou Bremsstrahlung. Les particules de grande
énergie peuvent émettre des photons lors du passage dans le champ coulombien du
noyau lorsqu’elles sont accélérées.

De méme, pour des photons traversant la matiere, les processus suivants sont considérés :

O Deffet Compton. Un photon collisionne un électron atomique et est diffusé transferant
une partie de son énergie a 1’électron ;

O la création de paires. Un photon peut créer une paire électron-positron. Cela ne peut
se produire qu’en présence du champ électrique des noyaux de la matiere traversée
(pour la conservation des impulsions).

Parmi les processus cités, les plus importants pour le développement de la cascade électro-
magnétique sont le rayonnement de freinage et la création de paires dans le champ électrique
des noyaux. D’autres processus (non électromagnétiques) existent a plus haute et a plus
basse énergie.

Avant d’aller plus loin, il est nécessaire d’introduire quelques définitions découlant de
la théorie du Bremsstrahlung. La premiere est celle de la longueur de radiation.

Elle caractérise la quantité de matiere traversée: elle s’exprime en g.cm™2. Cest la
distance moyenne au bout de laquelle ’énergie de 1’électron est divisée par e, et correspond
a g du libre parcours moyen du photon pour la création de paires. Elle vaut 37,1 g.cm ™2
dans air. Son expresssion est :

1 N
< = 4ar27AZ(Z +1)In(183273)

Un ajustement donne:
716.4 A

Z(Z +1)In(37)

0=
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Fi1G. 3.9 — Contributions relatives des pertes par collision et par rayonnement par longueur
de radiation en fonction de l’énergie, dans l’air et dans le plomb.

Milieu zZ A X (g/cm?) Xo (cm) E. (MeV)
hydrogen 1 1 63 700 000 350
hélium 2 4 94 530 000 250
lithium 3 7 83 156 180
carbone 6 12 43 18,8 90
azote 7 14 38 30500 85
oxygene 8 16 34 24000 75
aluminium 13 27 24 8,9 40
silicium 14 28 22 9.4 39
fer 26 56 13,9 1,76 20,7
cuivre 29 63 12,9 1,43 18,8
argent 47 110 9,3 0,89 11,9
tungstene 74 184 6,8 0,35 8
plomb 82 207 6,4 0,56 7,4
air 7,3 14,4 37 30000 84
silice 11,2 21,7 27 12 57
eau 7,5 14,2 36 36 83

TAB. 3.1 — Valeur de la longueur de radiation et de [’énergie critique pour différents

matériaul.

Le tableau 3.1 donne quelques valeurs de la longueur de radiation pour différents matériaux.
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Une autre définition est celle de 1’énergie critique, F,. Parfois, elle est définie comme
I’énergie a laquelle les deux taux de perte d’énergie par ionisation et par rayonnement sont
égaux. Une autre a été donnée par Rossi qui la défini comme étant I’énergie a laquelle la
perte par ionisation par longueur de radiation est égale a 1’énergie de 1’électron. Suivant
lapproximation de Berger et Seltzer (PDG), E.= 8%(3'_1\/1[?2\/. E. est de 81 MeV pour Dair.

Les calculs de probabilité de Bremsstrahlung et de création de paires furent étudiés

par Bethe et Heitler qui trouverent une formulation simplifiée.

Le rayonnement de freinage (F1G.3.10) est 1ié a la diffusion. En effet, lorsque les parti-
cules chargées traversent la matiere, elles sont déviées par le champ électrique des noyaux.
La distance qui sépare le noyau du lieu ou se produit le rayonnement joue un role im-
portant. Si cette distance est de I'ordre de la taille du noyau, il y a un effet d’écrantage
des électrons du cortege a prendre en compte. Dans la plupart des cas, la distance est
grande devant la taille nucléaire et le noyau est considéré comme une charge ponctuelle.
La probabilité différentielle d’émission par longueur de radiation d’un photon d’énergie W
par un électron d’énergie primaire Ejy, est:

1 2
d(v) = ;(1+(1 —v)? — (1—“)(5 — 2b) (3.9)
avec b = %etoﬁv:%.
181n(183273) 0
Ze
v
e €
_ o
Ze Y

(a) (b)

F1G. 3.10 — Diagrammes de Feynmann pour le rayonnement de freinage (Bremsstrahlung).

Pour la création de paires (F1G.3.11), la probabilité différentielle par longueur de ra-
diation pour qu'un photon d’énergie E cré une paire électron-positron dont I'un des deux
a une énergie W s’écrit :

2
U(v) =v"+ (1—v)*+ (5 - 26)v(1 =)
avec les mémes conventions pour v et b.
Il y a deux approximations dites “approximation A” et “ approximation B”. L’approxi-
mation A néglige les processus de collision et 'effet Compton. L’approximation B néglige

encore l'effet Compton, et les pertes par collision sont décrites par une perte constante.
Chaque approximation conduit a un systeme d’équations intégro-différentielles différent.
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Ze

et

Fia. 3.11 — Diagramme de Feynmann pour la création de paires.

3.2.3 Modele simplifié

Etudions un modéle trés simple nous permettant de tirer des résultats qualitatifs des

gerbes atmosphériques:

O chaque électron d’énergie supérieure a 1’énergie critique émet une radiation a une
distance d’une longueur de radiation de l’endroit ou il a été produit et dans ce
processus, il perd la moitié de son énergie en un photon secondaire;

0 de méme, on suppose que chaque photon produit une paire (e*e™~) & une distance
égale a une longueur de radiation de ’endroit ou il a été créé en partageant de
maniére égale son énergie entre les deux particules secondaires (la section efficace
totale de production de paires est en réalité o, = %ai) ;

O leffet Compton est négligé ;

0 les pertes par collision des électrons avec une énergie supérieure a 1’énergie critique
sont négligées ;

O les électrons d’énergie inférieure a 1’énergie critique cessent les processus radiatifs et
sont tres vite au repos a cause des pertes par collision.

Apres t longueurs de radiation, le nombre total d’électrons et de photons est N = 2¢,

et I’énergie de chaque particule est £ = %. Alors le nombre total de particules avec une
énergie supérieure a F s’écrit comme la somme du nombre d’électrons II et de photons I":

N(E¢t)=1I(Et)+T(Ez)
Le nombre de particules croit exponentiellement de t=0 jusqu’a t = T'(E), ou:

In(£o
T(E) = 1§1E2C)

et chute brutalement a 0. Le nombre au maximum vaut :
(3.10)

Remarquons tout de suite que le caractere discontinu est dii aux hypotheéses tres simples;
on s’attendrait a une dépendance de N en t plus douce. La valeur maximum pour N est
N = f—g at= ln(f—g). Dans ce modele, a toutes les profondeurs, toutes les particules
ont la méme énergie. En fait, a une profondeur donnée, il y a une distribution d’énergie
qui change au fur-et-a-mesure que le développement de la gerbe progresse. Les particules
de basse énergie sont plus abondantes. On peut considérer un spectre moyen appelé la
distribution moyenne d’énergie sur la profondeur et pondéré par le nombre de particules
a chaque profondeur :

00 T(E)
/ N(E.t)dt = N(0) + N(1) + N(2)... ~ / ot dt
0 0
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Si 2! >>1, on a alors:
e’'In2  Ey/E

o
N(E,t)dt ~ = A1
/0 (Et) In2 In?2 (3:.11)

Le spectre intégral moyen des particules obéit a une loi en % Ce résultat est valable
pour les particules d’énergie supérieure a 1’énergie critique. Dans ce modele, les électrons
et les photons sont traités de la méme maniere, c’est-a-dire qu’ils ont le méme spectre
d’énergie, ce qui n’est pas le cas dans la réalité.

3.2.4 Meéthodes analytiques et équations de diffusion

L’approche de Carlson et Oppeinheimer a été différente. En étudiant les pertes et les
gains dans une bande infinitésimale de matiere dt, ils obtinrent un ensemble d’équations
décrivant la variation du nombre d’électrons et de photons dans chaque intervalle d’énergie.
Ensuite, ils résolverent ces équations a ’aide de simplifications dans les expressions des
probabilités des phénomenes élémentaires. Landau et Rumer développerent cette méthode
ainsi que Snyder et Serber.

Tout d’abord, nous écrirons les équations dans leur forme générale sans ’approxima-
tion de la perte continue d’énergie.
Soient w(E,t)dE et y(E,t)dE les nombres d’électrons et de photons d’énergie E a dFE pres
a la profondeur t.

Faisons un bilan des gains et des pertes pour les électrons puis pour les photons.

Bilan pour les électrons:

O les photons d’énergie E' > FE produisent des électrons d’énergie E & dE prés, dont
le nombre vaut : -
dEdt / Y(E )¢y (E E)E
E
ol gi)w(E/,E)dE est la probabilité par longueur de radiation pour qu’un photon
d’énergie E' produise un électron d’énergie E & dE pros. Cela peut se faire par une
production de paires ou par effet Compton.

Qb'yﬂ'(E/,E) — 2¢paire(ElaE) + ¢Compton(E/aE, - E)

Opaire €st la probabilité différentielle de production de paires, et ¢compton €st la
probabilité par longueur de radiation pour quun photon d’énergie E’ fasse une
collision Compton dans laquelle le photon diffusé ait une énergie E' —EAdE pres.
L’effet Compton est négligé ; le processus est alors uniquement la création de paires
qui augmente le nombre d’électrons;

0 les électrons d’énergiec E' > E produisent des électrons d’énergie E & dE prés; ce
nombre vaut : -

dEdt / 7(E' ) prr(E ,E)dE'
E

qﬁm(E/ ,E)dE/ est la probabilité par longueur de radiation pour qu’'un électron d’éner-
gie E produise un électron d’énergie E & dE prés. Cela peut se produire par un pro-
cessus radiatif dans lequel I’électron perd une énergie E'—E, ou par collision dans la-
quelle un des deux électrons en collision sort avec une énergie F, alors on a d)mr(El,E)
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égale & ¢rad(E ,E' — E) 4+ ¢eoi(E',E) c’est-d-dire la probabilité différentielle de ra-
diation plus celle de collision. Cette derniére est négligée dans ’approximation A ;

O les électrons initialement dans 'intervalle d’énergie ¥ a dF pres quittent celui-ci en
perdant une partie de leur énergie ; ce nombre vaut :

(Bt ur(E)dEdt
ou i, vaut:
E / / % / / E / /
MW(E) :/ ¢rad(E7E )dE +/ ¢col(EaE )dE l'}/ ¢rad(E7E )dE
0 0

Bilan pour les photons:

Considérons maintenant le changement du nombre de photons d’énergie E a dE pres
quand ils traversent une épaisseur dt.

O les électrons d’énergie E' >E produisent des photons d’énergie E a dE pres:

dEdt / 7(E' t)pny(E ,E)IE
E

ou d),r,y(E/,E) dE' représente la probabilité par longueur de radiation qu’un électron
d’énergie E' produise des photons d’énergie F a dF prés. Ceci se produit lors d’un
processus radiatif alors ¢ (E',E) = ¢raa(E E);

0 quelques photons, initialement avec une énergie £ a dF pres sont absorbés par la
production de paires (et par la diffusion Compton mais elle est négligée) ; leur nombre
s’écrit

B2y (EVAEd: = dEdt |~ +(B0)6,+(E.E)aE
0

avec 1y (E) = pipaire(E) et ¢on(E,E) est la probabilité différentielle pour qu'un
photon d’énergie E produise une paire électron-positron dont I'un a une énergie E’
et Pautre E — E'.

Si nous faisons le bilan, nous avons un systéme d’équations de transport décrivant ’équilibre
de la cascade:

or(E.t)
ot

E
= —/ 7(E,t)¢aa(E,E )dE : perte par Bremsstrahlung (3.12)
0

o
+/ W(E/,t)qu(E’,E)dEl : gain par Bremsstrahlung
E

(o]
+/ 'y(E,,t)qﬁw(E/,E)dEl : gain par production de paires
E

D _ [

5 W(E/,t)dym(E,,E)dE/ : gain par Bremsstrahlung (3.13)

E

o
—/ 'y(E,t)¢w(E,El)dEl : perte par production de paires
0
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On a donc un systeme linéaire intégro-différentielle d’équations; comme elles ressemblent
a celles de la diffusion, elles sont appelées équations de diffusion:

% — —Ar + By (3.14)
% =Cnr— Dy (3.15)

Le nombre d’électrons et de photons d’énergie E a t+dt ne dépend que du nombre
d’électrons et de photons a ¢t d’énergie E. Nous pouvons prendre différentes conditions ini-
tiales ; par exemple 7(F,0) = ny(E) et v(E,0) = ny(E) et o 'on a un spectre différentiel
d’énergie ; ou bien pour une particule incidente w(E,0) = §(E — Ep) et y(E,0) = 0 (avec
4(x) = 0 pour z différent de 0 et [°_d(x)dx= 1 pour e différent de 0).

D’autre part, nous nous sommes placés dans 'approximation A en négligeant les col-
lisions. Dans le cas de 'approximation B, elles ne sont plus négligées et un autre terme
intervient dans la variation du nombre d’électrons. Le systeme s’écrit alors:

on(E,t) 0(em)
ot 0F

% =Cn— Dy (3.17)

Les définitions de A, B, C et D peuvent étre trouvées en annexe C.

=—-An+ By +

(3.16)

3.2.5 Résolution des équations de transport a 1 dimension

Nous allons nous placer dans le cas de ’'approximation A, ¢’est-a-dire que nous négligerons
le terme contenant € et nous mettrons a profit la symétrie obtenue entre les termes de 3.14.
Les processus pris en compte sont uniquement le Bremsstrahlung et la création de paires.
Cherchons des solutions particulieres a variables séparées du type:

W(Evt) = f(t)Fﬂ'(E)

V(E ) = f(t)Fy(E)

¢

Ce type de solution est appelé aussi “solution stationnaire”. En injectant ces solutions

dans le systeme, on obtient une équation sur f:

daf
a wf
d’out

f = Constante x exp(ut)
Nous pouvons remarquer que le spectre en énergie des électrons et des photons ne change
pas au cours du développement, mais que le nombre de particules varie exponentiellement.
Dans le cas de 'approximation A le systéme peut se réécrire sous la forme (pour le détail
des calculs, se réferer a ’annexe C):

1 1 u
WD —— [ntm) - Er i+ 2 [ (S

ot l1—v ‘1—-w w

on(EL) [t E dv
T_/o 77(?)%(?})7—007
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En réinjectant les solutions trouvées, on obtient pour la fonction F} et F,, deux fonctions

puissances :
Eg
F”(E) = aEerl
L5
P E) = b,
Supposons que les solutions sont de la forme:
Ep\° dE
mdE =a (E()) ¥l exp(—put)

Ey\° dE
~vdE =b <f> fexp(—,ut)

En remplacant ces expressions dans les équations on obtient le systéeme suivant :

p=Als) ~ “B(s)

b b
P C(s)

On résout le déterminant, et ’'on a:

pi(s) = —3 (Als) + 00— {(Als) — 00)” +4B(:)C(3)} )
pa(s) = —% (A(s) + 00+ {(A(s) — 00)* + 43(5)0(5)}%)
Si y = —pg, alors 2 _ GSJ(FSLQ

d’ott les solutions sont (idem pour pug):

£y
wdE = s dE exp(u1t)

C(s) Ej
oo + p B

vdE = a dE exp(pit)

Les calculs numériques pour différentes valeurs de s montrent que le spectre en yoIs]
caractérise le comportement de la cascade; I'indice spectral indique 1’dge de la gerbe,

c’est-a-dire le stade de développement de la gerbe.

Prenons le cas pour un flux de photons a t=0, le systéeme peut s’écrire:

(% + A(s)> m = B(s)y

(2 )=t
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Les solutions sont des combinaisons linéaires de yi1 et de po. Les fonction fr(t) et f,(t) ne
dépendant que de ¢ s’écrivent sous la forme:

foB(s)
T (5) = pae) (P (8)8) —explua(s)t))
Jo

f(t) = 1(s) — 2 (s) ({A(s) + p1(s)} exp(pr(s)t) — {A(s) + pa(s)} exp(u2(s)t))

Faisons quelques remarques avant de poursuivre.

Tout d’abord, exp(pa2(s)t) < exp(pi(s)t) implique que le second terme de chacune des
deux équations devient négligeable, ainsi le rapport photons sur électrons ne dépend plus
que de t. L’autre remarque est que pour s=1, p1(1)=0; nous en verrons les conséquences
un peu plus loin.

fﬁ(t) =

Maintenant, il nous faut trouver les solutions des équations de diffusion sous des condi-
tions initiales arbitraires, comme par exemple un photon primaire d’énergie Fy. Pour cela,
il nous faut introduire la transformation de Mellin ainsi que la transformation de Laplace
des fonctions w(FE,t) et de v(E,t). On définit la transformation de Mellin par:

Mﬂ(t,s):/ Eén(t,E)dE
0

M, (t,s) = / E*y(t,E)dE
0

ou s est un parametre complexe. Si nous posons comme condition initiale:

t=0 : 7(0,FE) =(FE — Ep) et f,(0,s) = E.

On obtient un systeme d’équations différentielles semblable & celui de départ :

8M37§3¢) — —A(s) My (s,t) + B(s) M, (s,t)

D’apres les solutions particulieres trouvées précédemment nous obtenons :

E§B(s) ) (exp(p1(s)t) — exp(u2(s)t))

Ma(s,t) = pa(s) — pa(s

Pour avoir acces maintenant a w(FE,t) lorsque 'on a My (s,t), il suffit d’inverser la trans-
formation de Mellin, c’est-a-dire de calculer :

1ot N (s,t)
W(E,t) = %/S ot ds

0—100
avec sg réel. 4
1 so+i00 1 Es B(S)
m(Eit) = —— — 0 _exp(ui(s)t
BN = 50F Joy i B (o) — o) P 1))

La partie en exponentielle po est négligée.
Pour intégrer ce dernier membre, il est nécessaire de séparer le terme sous l'intégrale en
deux facteurs, I'un qui varie lentement avec s:

Fﬂ-(S) _ B(S)

Vs (pa(s) — pa(s))
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et le reste qui varie de maniere plus rapide avec s:

E 1
p1(s)t + sln <EO> + 3 Ins (3.18)

Ce dernier facteur présente un col (en fait un minimum sur I’axe réel et un maximum sur
laxe imaginaire). C’est-a-dire que 'on peut écrire:

, Ey 1
sSt+In{ —= | +-—=0 3.19
@t () + 5 (3.19)
On se place alors a sp=8§, et on intégre sur I'axe imaginaire. Le facteur qui varie lentement
avec s est sorti de l'intégrale (étant pris comme une constante). s est le parameétre
d’age. L’intégrale peut étre calculée en faisant un développement autour de (s-3).

/so+loo exp (5 4 11 (5)t — Ins) = Vs exp (u1(s)t)

000 py (8)t — 52

La solution pour le nombre d’électrons est :

r(E4)dE = Tx(3) Vs exp (m(s)) <Eo> dE
()t = 50

2

La variation avec t est dominée par le terme exponentiel de ’expression 3.18. Le nombre
maximum d’électrons dans l'intervalle (E,E+dFE) est obtenu pour ¢ = ty,x défini par:

/ 1\ 0
<3/ + 111 (8)tmax + _> = +p1(s) =0

2s ) Or
Ce qui est équivalent a dire p1(s) = 0, c’est-a-dire & s=1.
Ce parametre d’age est défini par la relation 3.19. On trouve donc tpax :

y+3
|1 (1)

Remarquons que la phase d’absorption qui commence quand 1’énergie devient proche de
Pénergie critique (84 MeV dans 1’air) n’est pas contenue dans approximation A. D’autre
part, s est une fonction de la profondeur ¢t d’atmosphere et de y, logarithme du rapport
d’énergie primaire et de la somme de ’énergie des particules a cette profondeur.

Une formule empirique de Greisen donne le nombre d’électrons en fonction de ¢, de s et

de y:
- 0.31 3
N(t) = ﬁ exp (t(l —5 In s))

tmax =

3t
avec s = ———.
t+ 2y
. Ey
N¢(t) passe par un maximum pour s=1, tyay = In = )
C

A trois dimensions, la situation est plus complexe. Il faut tenir compte de la diffusion
coulombienne multiple. Les équations de diffusion s’écrivent comme suit :

ALY NI
ot or TPV 9E T E \o Ta2) "
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oy oy
E—FGE—CW D~

ou w(Etr0) et y(E,tr0) sont les densités d’électrons et de photons dans 'intervalle
dEdtdrdd, t est la profondeur atmosphérique en unité de X, et 6 est la déviation angulaire,
r est celle latérale et E I’énergie de la particule considérée. Fy est 1’énergie de diffusion et
vaut 21,2 MeV dans l'air.

Un processus dont nous n’avons pas encore parlé est ’effet LPM qui modifie le développe-
ment de la gerbe électromagnétique a tres haute énergie.

3.2.6 Effet Landau-Pomeranchuk-Migdal

A tres haute énergie, le rayon effectif des processus de Bremsstrahlung et de production
de paires augmente fortement et peut devenir plus grand que la distance moyenne entre
les atomes voisins du milieu traversé. Cela engendre un effet d’interférence connu sous le
nom d’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal (LPM).

Si 'on considere un électron incident de tres haute énergie, Fy, qui émet par rayonne-
ment de freinage un photon d’énergie K, il est possible de montrer que les contributions
dominantes dans le processus de Bremsstralhung sont les interactions qui ont lieu a la
distance reg du noyau, tel que [81]:

2Ey(Ey — K)
Toff ~ ——————~
eff KmBCQ%

Dans le systeme du laboratoire, le temps nécessaire au rayonnement du photon va étre
multiplié par le facteur de Lorentz v = Eg/mec?, ce qui va accroitre la distance par-
courue par I’électron avant de libérer le photon. Si cette distance devient supérieure a la
distance moyenne qui sépare les atomes du milieu, ’électron pourra subir une diffusion
coulombienne multiple par les atomes au voisinnage desquels il passera avant de rayonner
le photon.

L’angle moyen de diffusion coulombienne multiple d’un électron d’énergie Eq traversant
une épaisseur x d’absorbant est:

E 2

L’angle moyen d’émission d’un photon au cours du Bremsstrahlung est :

mec?\ >
<O >~ | =2
Lorsqu’un électron parcourt la distance r.g, I’angle de diffusion peut devenir supérieur a

I’angle d’émission du photon, ce qui provoquera une diminution de la section efficace de
rayonnenement de freinage.

L’effet LPM devient dominant lorsque ’angle de diffusion devient supérieur a ’angle
d’émission de Bremsstrahlung, ou autrement dit :

Eo(FEy — K) - (mec2>2 Xom?2c?
2 h

K E. )] 2
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On peut traiter de la méme maniere le cas de la production de paires par un photon
de tres haute énergie ; il suffit de remplacer Fy — K par K — Ej.

L’effet LPM commence & intervenir pour les gerbes atmosphériques vers 5x10'7 eV
pour le Bremsstrahlung et 5x10'® eV pour la création de paires. Cependant, ses effets ne
se font vraiment sentir qu’a des énergies de 10?° eV : les gerbes initiées par des photons
seront alors marquées par un développement longitudinal plus lent, et donc plus profondes
et plus jeunes que les autres. Ce sera une signature d’une composante de photons dans le
spectre primaire.

3.3 Simulation avec CORSIKA

Le code de simulation CORSIKA est un programme pour la simulation de gerbes
atmosphériques, de la premiere interaction a ultra-haute énergie jusqu’a la production de
milliards de particules qui arrivent au niveau d’observation. Nous avons détaillé tous les
processus ayant cours tout au long du développement de la cascade, voyons comment cela
se traduit sur les observables expérimentales.

3.3.1 Profil longitudinal

Dans cette premiere partie, nous nous sommes interessés au profil longitudinal des
gerbes, c’est-a-dire le développement tout au long de la traversée de ’atmosphere. Ce
développement est observé par les détecteurs de fluorescence d’Auger.

Nous avons simulé avec CORSIKA 6.016 des lots de 40 gerbes pour différentes énergies
et différents angles zénithaux (I’angle azimuthal est tiré aléatoirement entre 0 et 27 pour
chaque gerbe). Le modele d’atmosphere utilisé est le modele standard US (modele par

Atmosphere standard US
paramétrisée par Linsley

La hauteur H donnée en km donne I’épaisseur

d’atmosphére en g.cm”

H= -58.. 4 km ——— >T =-1,86556e2 + 1,2227e3 exp(— H /9,9419)
H= 4 .. 10 km —-———— >T =-9,49190el + 1,1449e3 exp(— H /8,7815)

H= 10 .. 40 km ————— >T = 6,12890e—1 + 1,3056e3 exp(— H / 6,3614)

H= 40 ..100 km —--———— >T= 5,4018e2 exp(— H / 7,7217)

H=100 ..112,8km —-———— >T = 1,12829e-2 — H/1le4

Fi1G. 3.12 — Paramétrisation de ’atmosphére utilisée pour les simulations.

défaut dans CORSIKA) (F1G.3.12). Cependant CORSIKA bénéficie aussi d’atmospheres

spécifiques: été, hiver, équateur, poles...
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Influence de 1’angle zénithal :

Les figures 3.13(a) et 3.13(b) représentent toutes les deux, le profil longitudinal du
nombre d’électrons et de positrons en fonction de ’épaisseur d’atmosphere traversée dans
le cas d'un proton primaire & 102° eV pour trois angles zénithaux différents (0°, 40° et
60°).
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(a) Epaisseur d’atmosphere traversée. (b) Atmosphere verticale.  (de gauche &

droite: 60°, 40°, 0°).

Fia. 3.13 — Développement longitudinal moyen du nombre d’électrons et positrons pour un
proton primaire a 1020 eV pour différents angles zénithauz (modele QGSJet01) avec les
fluctuations a +o /2. La couleur magenta est pour 0°, rouge pour 40° et la couleur verte

pour 60°.

La figure 3.13(a) montre I’évolution du nombre d’électrons et positrons (la majorité
des particules chargées) en fonction de 1’épaisseur d’atmosphere traversée, ou autrement
dit de I’angle d’inclinaison de la gerbe. Quel que soit ’angle, la gerbe atteint son maximum
a la méme épaisseur traversée. La figure 3.13(b) montre que le maximum de la gerbe ne
se produit pas a la méme altitude et qu’au niveau d’observation, le nombre de particules
touchant le sol est bien différent du fait de ’absorption (de gauche & droite: 60°, 40°, 0°).
Qu’en est-il pour les muons?

Au contraire des électrons, le maximum du développement des muons n’est pas le méme
en fonction de I’épaisseur traversée (F1G.3.14). Cela dépend du point d’interaction et du
développement de la composante hadronique, en particulier de la désintégration des pions,
puisque nous avons vu que la longueur de désintégration dépendait de la densité locale.
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Fi1c. 3.14 — Développement longitudinal moyen du nombre de muons pour un proton pri-
maire & 1020 eV pour différents angles zénithauz (modele QGSJet01) avec les fluctuations.
La couleur magenta est pour 0°, rouge pour 40° et la couleur verte pour 60°.

Influence de 1’énergie:

Le nombre de particules créées dans les gerbes est dépendant de 1’énergie. Il existe
une relation entre 1’énergie primaire et le nombre de particules chargées. Le nombre de
particules chargées au maximum d’une gerbe est proportionnelle a 1’énergie primaire ex-
primée en GeV : par exemple & 1020 eV (10! GeV), nous avons de I'ordre de 60 milliards
de particules au maximum. La forme du développement longitudinal est la méme quelle
que soit I’énergie, seul le nombre de particules change, méme dans la phase d’absorption
(apres le maximum) (F1G.3.15(a)). Le minimum de fluctuations est obtenu au maximum.
Pour les muons, le profil est beaucoup plus plat apres qu’ils aient atteint leur maximum ;
ils sont bien moins vite absorbés (F1G.3.15(b)).

Profondeur du maximum : X, ,x

La profondeur du maximum, notée X ,,x est la profondeur d’atmosphere ou la cascade
atteint son maximum de développement en terme de particules chargées, ce qui correspond
globalement au nombre d’électrons et positrons. C’est un indicateur de la composition.
La détection des gerbes atmosphériques nous donne des informations indirectes sur la
particule primaire, et sa nature en particulier: les rayons cosmiques d’énergie extréme
sont-ils des protons, des noyaux légers ou lourds? La figure 3.16 récapitule les valeurs de
Xmax de diverses expériences en fonction de ’énergie, ainsi que la prédiction du modele
QGSJet utilisé pour la simulation de gerbes. La prédiction des autres modeles tel que
Sibyll 2.1, Nexus 3 sont sensiblement les mémes jusqu’a 10'7 eV aussi bien pour proton
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Fia. 3.16 — Prédiction de la profondeur du mazimum Xpax avec le modéle QGSJet01
pour un proton et un fer primaire en fonction de l’énergie; Xya.x mesurés par diverses

expériences entre 10™ eV et 1020 eV.

que pour les noyaux de fer; au-dela, QGSJet se détache des deux autres pour le proton en
se rapprochant des données avec une pente plus douce en fonction de I’énergie.
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Particules positives et négatives:

Dans le développement de la gerbe, le nombre d’électrons est plus important que
le nombre de positrons (F1G.3.17(a)) [82], alors que ce n’est pas le cas pour les muons
(F16.3.17(b)). Cela pourrait engendrer un effet cohérent et provoquer une émission radio,
Peffet Askaryan [83, 84].
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Fi1Gc. 3.17 — Développement longitudinal des particules chargées. 1l est identique entre les
muons chargés positivement et négativement (a droite) alors que ce n’est pas le cas des
électrons et des positrons (4 gauche). Cette asymétrie de développement pourrait étre a
Vorigine d’une émission radio : leffet Askaryan [83, 84].

Extrapolation des modéeles et développement de la gerbe

Malgré les grandes incertitudes observées avec les différents modeles (F1G.3.6), ce qui
nous interesse ici, c’est de savoir quelles sont les effets sur le développement longitudinal
d’une gerbe atmosphérique en fonction des différentes caractéristiques de cette premiere
interaction que nous ne maitrisons pas.

Pour cela, nous avons incorporé les générateurs Monte Carlo de collision correspondant
a Pythia et Isajet dans un programme de simulation rapide (partie hadronique semblable &
celle de Corsika, et fonctions analytiques de type NKG en-dessous de 10 GeV) qui & partir
des particules secondaires créées lors de la premiere interaction proton-proton, simule le
développement longitudinal de la gerbe; puis par la suite, nous avons implémenté dans
CORSIKA, le générateur pour chacun de ces deux modeles, en particulier la distribution de
pseudo-rapidité et le nombre de particules chargées en fonction de I'énergie, afin d’utiliser
le programme EGS, qui va permettre de suivre toutes les particules aux basses énergies.

Nous avons paramétré en fonction de 1’énergie le nombre de particules chargées pro-
duites par les deux modeles extrémes, ISAJET et PYTHIA 6.122 A, ainsi que la distribu-
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tion de pseudo rapidité.
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n

dn
Les figures 3.18 montrent les résultats du développement longitudinal & 10'7 eV et a
10! eV obtenus avec ces deux modeles que nous avons comparé avec des simulations de

CORSIKA 6.016 utilisant le modele QGSJet01.
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Fic. 3.18 — Développement longitudinal du nombre d’électrons-positrons pour un pro-
ton primaire avec les modeles ISAJET, PYTHIA et QGSJet01. La couleur magenta est
pour le modéle IsaJet implémenté dans CORSIKA, la couleur verte est le modéle Pythia

implémenté dans CORSIKA, et la couleur bleu est le modéle QGSJet.

Il semble y avoir quelques différences. La premiere est la profondeur du maximum
qui est légerement plus petite (AXpax=50 g) dans le cas de QGSJet que dans le cas des
deux autres modeles. D’autre part, le nombre de particules au maximum est le méme a
10'7 eV tandis qu’a 10! eV, QGSJet prédit plus de particules que Pythia et Isajet. Les
différences peuvent s’expliquer par le fait que les multiplicités du modele QGSJet sont
plus importantes, par conséquent, les particules leaders emportent moins d’énergie, et la
gerbe pénetre moins profondément dans l'atmosphere et le maximum a aussi lieu plus
tot. Cela montre que le développement longitudinal de la gerbe ne semble pas tellement
modifié malgré les écarts importants des premieres collisions. L’estimation de 1’énergie par
la fluorescence serait alors assez indépendante du modele.

En revanche I’étude du nombre de muons au sol montre de grandes disparités entre les trois
modeles. A 1019 eV, Isajet prédit un nombre de muons au niveau du sol (niveau d’Auger
870 g.cm~2) d’environ 36x10° tandis que Pythia en donne de I'ordre 24x10% et QGSJet
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en donne plus de 60x108. Cela peut s’expliquer par le fait que QGSJet produit beaucoup
plus de pions dans les premieres interactions que les deux autres modeles. Si tel est le
cas, l'estimation de ’énergie par le détecteur de surface d’Auger sensible en particulier &
la composition muonique serait sans doute modifiée. L’étude est préliminaire et demande
quand méme un approffondissement afin de vérifier ce dernier point.

3.3.2 Distribution latérale

La distribution latérale est la répartition des densités de particules en fonction de la
distance a ’axe de la gerbe. La forme de la distribution dépend de la nature du primaire
et de ’angle zénithal de la gerbe. Elle fera ’objet du chapitre suivant mais il est nécessaire
d’en avoir une idée générale.

La figure 3.19 représente la distribution latérale pour différentes nature de particules:
photons, électrons, muons, neutrons et protons.

Distribution lat érale moyenne proton primaire
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FiG. 3.19 — Distributions latérales moyennes pour un proton primaire de 1020 eV ¢
0° d’angle zénithal pour différentes natures de particules: photons (>2 MeV), électrons
(ete™ >1 MeV), muons (>300 MeV), neutrons (>300 MeV) et protons (>300 MeV).

Influence de 1’angle zénithal :

Nous avons vu avec le profil longitudinal qu’en fonction de ’angle zénithal de la gerbe,
le nombre de particules au sol était différent. La répartition spatiale est elle aussi changée.
Les figures suivantes représentent les distributions latérales des électrons et des muons pour
trois angles zénithaux différents: 0°, 40° et 60°. Plus ’angle est grand, plus la distribution
spatiale s’aplatit : elle diminue vers le coeur et s’allonge vers les grandes distances de 1’axe.

La détection des gerbes atmosphériques par un réseau de détecteurs au sol doit per-
mettre a 'aide des signaux dans les détecteurs, reproduirent la distribution latérale et
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F1G. 3.20 — Distribution latérale moyenne pour un proton primaire a 1020 eV pour les

angles zénithaur : 0°, 40° et 60°.

estimer ’énergie primaire ; pour cela nous utilisons une fonction de distribution latérale
qui fait 'objet du chapitre suivant.
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Chapitre 4

Fonction de Distribution latérale

4.1 Introduction

Tout d’abord précisons ce que nous entendons par fonction de distribution latérale.
C’est une fonction qui donne une densité, de signal ou plus généralement de particules,
en fonction de la distance au coeur de la gerbe (cela dépend de la nature du détecteur
dont on dispose). Dans la littérature on trouve des fonctions de distribution latérale en
densité de particules (nombre par metre carré): électrons et positrons, muons, hadrons,
photons Cerenkov et énergie transportée; le plus souvent ce sont les particules chargées,
ce qui se résume en nombre principalement aux électrons et positrons. On trouve aussi de
telles fonctions pour les muons.

En unité de cascades, pour les électrons ces densités sont quelques fois exprimées en
nombre de particules par rayon de Moliere carré. Ces fonctions précisent donc la densité
du type de particules a une distance de ’axe de la gerbe.

Si 'on dispose de scintillateurs, ces fonctions peuvent étre facilement utilisées puisque
les scintillateurs sont sensibles au nombre de particules les traversant. Avec des détecteurs
de type Cerenkov & eau, il faudrait une simulation du parcours des particules dans le
détecteur car ce type de détecteur fonctionne comme un calorimetre: il est donc sensible
a l’énergie déposée par chaque type de particules, & moins que 1’on puisse convertir la
densité de particules en densité de signal en suivant directement 1’émission Cerenkov tout
au long du parcours et ’absorption jusqu’au nombre de photons enregistré par chaque
photomultiplicateur.

4.1.1 Caractéristiques

La distribution latérale des électrons est stirement 1'une des caractéristiques les plus
importante des gerbes électromagnétiques en particulier pour évaluer l'age des gerbes,
ainsi qu’obtenir des informations sur la composition primaire et les caractéristiques des
interactions & ultra-haute énergie. Rappelons que I'adge est le parametre qui reflete le
stade de développe-ment de la gerbe. Il vaut 1 au maximum, inférieur a 1 avant ; la taille
est le nombre d’électrons et de positrons au niveau d’observation; elle va dépendre du
développement de ’énergie, de 'angle et de la composition de maniere générale. Mais a
énergie, angle zénithal et primaire fixés, la taille varie de gerbe a gerbe par son développement :
le nombre de particules est croissant avant le maximum, et décroissant apres, dans la phase
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d’absorption. Une interaction a plus haute altitude se traduit par une absorption totale
plus importante, de méme qu’un nombre de collisions hadroniques plus élevé. A chaque
age longitudinal correspond un profil particulier de la fonction de structure, c’est-a-dire
de la distribution spatiale des particules au sol.

Les deux parametres age et taille sont estimés en utilisant la distribution latérale
des électrons. Il est donc important de connaitre la forme analytique de la fonction de
structure afin de bien décrire la distribution latérale. L’incertitude sur la forme analytique
correcte est facilement démontrée par les nombreuses variétés de fonction qui ont été
proposées. La plus connue, et sans doute la plus utilisée dans sa forme, est la fonction de
Nishimura-Kamata-Greisen (NKG). Cependant, il semblerait que les dges expérimentaux
trouvés sont plus petits que ceux attendus [85, 86, 87, 88]. D’autres auteurs trouverent
qu’il n’était pas possible d’ajuster une fonction de type NKG avec un seul parametre d’age,
aux distributions latérales expérimentales a de grandes distances de I'axe.

4.1.2 Fonction NKG

Les fonctions de structure f(x) de la théorie de la cascade a 3 dimensions, généralement
normalisées de telle maniére que [ 27z f(z)de = 1 (x=r/r\,ru rayon de Moliere), sont
libes & la densité d’électrons Ac(r) par Ae(r) = Nef(z)/r3;. Les distributions latérales
et les fonctions de structure sont parfois exprimées en unité de cascade (longueur de
radiation et rayon de Moliere pour les déplacements longitudinaux et latéraux, carré du
rayon de Moliere pour 'unité de surface). Dans ces conditions, les fonctions de structure
(densités normalisées) prennent des formes mathématiques particulierement simples. Le
rayon de Moliere est 'unité de déplacement latéral correspondant a Xy, la longueur de
radiation découlant de la diffusion coulombienne multiple. En fonction de I’énergie de
diffusion Eg=+/47/ amec?= 21 MeV, le rayon de Moliere s’écrit :

Eg
™ = — X
M B0
et est de ordre de 9,5 g.cm~2 dans l'air, soit 80 m au niveau de la mer (97,2 m au niveau
d’Auger). Les formes analytiques des résultats numériques des solutions des équations
de diffusion ou des Monte Carlo peuvent étre classées chronologiquement de la maniere
suivante :

fl@) = 0.45(1/z + 4) exp(—42%/3) (4.1)
= c(s)z* 2z + 1)1

La premiere équation citée par Williams établie par Bethe, provenait de la théorie de
Moliere pour de petites valeurs de = et pour s = 1. Cette forme fut généralisée par Nishi-
mura et Kamata en utilisant les valeurs des solutions des équations de transport (via les
transformations de Mellin, de Hankel dans le plan complexe et I’approximation du point-
selle (cf. chap. 3)). Le résultat est la fonction NKG. Elle est constituée de deux termes en
loi de puissance représentant les tendances asymptotiques (pres et loin de 'axe), avec une
normalisation :

I'4.5—s)
c(s) =

27 (s)T'(4.5 — 2s)
La situation expérimentale semble plus complexe et des corrections telle que I'introduction
d’un nouvel argument x = r/k ryp, ol k est un facteur visant a réduire le rayon de Moliere,
ou bien celle d’'un parametre d’age local s(r) génant la normalisation de la fonction de
structure.

(4.3)
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4.1.3 DMotivations

Proposer une nouvelle fonction de distribution latérale a été motivé par le fait que les
fonctions de type fonction NKG ont deux régimes de décroissance caractérisé par les deux
tendances aymptotiques, l'une pres de 'axe (x — > 0) et I'autre loin de 'axe (z — > o0).
La fonction hypergéométrique, plus générale que la fonction NKG (elle la contient) offre
plus de flexibilité avec un troisieme terme, et garde la normalisation.

La fonction hypergéométrique est de la forme:

f(#) = CNormx (1 +2) (1 + d.x)~° (4.4)

Nous expliciterons le coefficient de normalisation plus tard. En fait, ce type de fonctions
(avec trois exposants) est déja apparu. Cette fonction a déja été proposée [89] avec une
autre paramétrisation.Une fonction proche a été utilisé & AGASA avec une normalisation
approximative du fait du rajout du troisieme terme.

Fonction d’AGASA 1 [90]:

p(r) = NoCoz™®(1 +2)~=0)(1 4 —L__)=05 (4.5)

avec le coefficient de normalisation :

B I'(n—a) 1
C2r(2 — )T (n — 2) 7ps2

Ce (4.6)

et le parametre n=3,80 + 0,05 +(0,10 + 0,005) log(N./10°). Une autre fonction similaire
existe avec une autre paramétrisation. Par contre citons, la fonction dite d’Akeno [91], qui
contient le parametre d’age s.

p(r) = NeCaf{z(z + 1)} 2 (z +1)"2%(1 +0,22"3) (4.7)

avec comme coeflicient de normalisation :

1 1 1

_ 4= 4,
Ca 2777’%/100’ 0 (o + Cy (48)
o — I'(4,5—s)
YT T(s)(4,5 — 2s)
o — I'4,5—s)
> 7 T(23)(32-2s)

Pour Akeno, le rayon de Moliere vaut 91,6 metres. Cette fonction qui est la somme de
deux fonctions de type NKG est utilisée jusqu’a 108 eV.

4.2 La Fonction hypergéométrique

Ce type de fonctions dérive des fonctions d’Euler. Nous utiliserons par la suite la
fonction Gamma:

['(x) :/ ettt lat
0
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avec sa propriété caractéristique:

L(n+a)= P(n+a+1)

n-+a

dont nous aurons besoin par la suite.
Nous partons ainsi de la fonction hypergéométrique:

f(@)=Coz™ (1 +2)" "1 + dx)™?
avec l'expression du coefficient C, suivante :

C’—i LB+n—a) 1
CmT2—-a)(B+n—2) Fga(B2—a,B+n—a;1—d)

et I'expression de la série hypergéométrique Fyq :

Frg(ab,c; z) = Z %Z”
n=0 nto:

Et (a),:
(@) = W T (n+a—i).

On peut réécrire la série de la fagon suivante :

Iy (n+a— )Ty (n+b— )
FHG(a,b,C; Z) = Z szl(n + c— k)n'

n=0

n

La méme fonction s’écrit en introduisant le parametre d’age (comme nous ’avions vu

pour NKG):

fla)=g(s) &* (L +2) (1 + d.x)~ (4.9)
avec l'expression du coefficient g(s) suivante :

1 I'(c+b—s) 1
9(s) = 5~
2nT(s—a+2)'(c—2s+b+a—2) Fug

Entre les deux formes proposées, 'identification terme a terme conduit a:

—a=Ss—a

d’ou on obtient :
a=Ss+«

b=s+n—«
c=p0
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4.3 Ajustement aux distributions de Corsika

Maintenant que nous avons explicité la forme de la fonction que nous proposons, voyons
si elle permet de reproduire les distributions latérales de la simulation.

Nous avons simulé des gerbes avec le programme CORSIKA 6.016 avec le modele
QGSJet01 & l'altitude du site d’Auger (870 g.cm™2, 1452 m), pour des protons et des
noyaux de fer primaires a différents angles et différentes énergies.

Nous avons ajusté avec MINUIT les parametres de la fonction sur les distributions
que donnaient CORSIKA. La forme utilisée est 4.9. L’age longitudinal est introduit dans
la fonction de distribution latérale pour que ’ajustement moyen des coefficients a, b, c
restitue une correspondance directe entre profil latéral et age longitudinal.

Les angles simulés sont de 0 & 60 degrés par pas de 10°. Les énergies sont 5 x 10'® eV,
101 eV, 5 x 101 eV et 10?0 eV.

Les gerbes sont simulées par lots de 40 ; les distributions latérales moyennes sont cal-
culées et utilisées pour la minimisation. Le thinning ' [92] utilisé est de 1076 optimisé. Le
seuil des particules est de 300 MeV pour les hadrons, 75 MeV pour les muons, 250 keV
pour les électrons et 1 MeV pour les photons. Il faut rappeler quune gerbe prend environ
un quinzaine d’heures de temps de calcul au centre de calcul de Lyon et que les fichiers
résultants font de 'ordre de 600 Mo par gerbe en moyenne (cela varie avec 1’énergie).

Dans la suite, je présenterai les résultats et la méthode d’ajustement pour un proton
primaire. Cette méthode a été aussi appliquée pour un noyau de fer primaire et les résultats
sont montrés en annexe.

4.3.1 Distribution latérale des électrons

La description analytique utilisée est 4.9. Il y a 5 parametres a ajuster: a, b, ¢, ro, et
r1. Le parametre d est en réalité le rapport entre r( et r1. = est une variable réduite: r/ry,
ol rg n’est plus le rayon de Moliére comme dans la fonction NKG.

Nous avons minimisé la fonction :

o (MO — g (r)?

f zi:r X T (4.10)
ou r est la distance a ’axe de la gerbe, pi»wc(r) est la densité donnée par la simulation
a la distance r, et p?g(r) est la densité calculée par la fonction hypergéométrique. Le
facteur 72 placé devant sert & donner plus de poids aux faibles densités, car I'intervalle de
distance balayé est grand (entre 10 cm et 6 km); les densités sont extrémement élevées
pres du coeur donnant un grand poids statistique. Elles interviennent par les conditions
de normalisation sur ’évolution de I'ajustement. L’age et la taille interviennent dans le
calcul de la densité pP®(r).

L’ajustement est réalisé simultanément, sur les distributions moyennes (5, et N, fixés)
a 0 fixé, mais sur les différentes énergies; c’est-a-dire par exemple, on se place a §=0°,
et I'on ajuste avec Minuit les parametres de la fonction hypergéométrique pour toutes les
énergies citées en méme temps. Nous verrons par la suite que cela ne pose pas de véritables
problemes.

Les courbes suivantes montrent les résultats pour 0° et 50°, & 10™ et 10?° eV. Les
figures sont groupées par deux pour montrer la partie pres de 'axe (échelle log-log) et la
partie loin de l’axe (échelle lin-log). Les barres d’erreur sont données a 1 o.

1. Algorithme utilisé afin de pouvoir simuler au-dela de 107 GeV (voir référence dans le texte)
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Distribution lat érale des électrons
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F1G. 4.1 — Ajustement sur la distribution latérale électronique d’un proton primaire d’angle

zénithal de 0° et de 10%0 eV.
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F1G. 4.2 — Ajustement sur la distribution latérale électronique d’un proton primaire d’angle

zénithal de 50°, & 1020 eV.
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F1c. 4.3 — Ajustement sur la distribution latérale électronique d’un proton primaire d’angle
zénithal de 0°, ¢ 1019 eV.
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F1G. 4.4 — Ajustement sur la distribution latérale électronique d’un proton primaire d’angle
zénithal de 50°, a 1019 eV.
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L’énergie et la nature de la particule primaire de la gerbe ne sont pas connues. En
revanche ’angle zénithal est déterminé expérimentalement et il est interessant de pa-
ramétrer la fonction de distribution latérale en fonction de 6 pour étre plus précis. Nous
avons procédé ainsi pour les angles entre 0 et 60 degrés; et finalement, nous avons obtenu
un ensemble de coefficients a, b, ¢, 79 et 71 pour chaque angle (< 60°). Nous avons alors
cherché a ajuster des fonctions pour avoir a un angle quelconque les coefficients de la
fonction. Ces fonctions sont choisies de maniere empirique.

Voici les paramétrisations trouvées (6 est exprimé en radian):

a = —0,049 x tan*() + 0,105 x tan3(#) — 0,108 x tan?(6) 4+ 0,106 x tan() + 1,919
b= —0,116 x tan*(#) + 0,218 x tan>(6) — 0,194 x tan?(#) + 0,136 x tan(6) + 3,799
c=—18,57 x 01 + 54,36 x 6% — 57,127 x 6% 4 18,05 x 0 + 7,707
ro = —6,37 x tan®() + 8 x tan?(#) — 3,74 x tan(f) + 36.8
r = —53707,4 x 0* 4+ 148290,9 x 03 — 134976,2 x 6% + 36566,2 x 0 + 10764,3

Les courbes suivantes montrent 1’évolution des coefficients en fonction de I'angle d’inci-
dence du primaire, et les fonctions explicitées ci-dessus. Les erreurs sont toujours au moins
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192 re r
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7‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘ 3_457‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘
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(a) Evolution du parametre a en fonction de 6. (b) Evolution du parametre b en fonction de 6.

FI1G. 4.5 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 6.

d’un ordre de grandeur inférieur a la valeur du parametre que I'on cherche a ajuster.
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F1G. 4.6 — Evolution des parameétres ¢ et rqg en fonction de 6.
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FI1G. 4.7 — Evolution du paramétre r1 en fonction de 6.

Dépendance en énergie

Comme nous 'avons dit précédemment, I'ajustement est fait sur plusieurs distribu-
tions latérales simultanément correspondant & différentes énergies. Afin de vérifier, la non
dépendance des coefficients en fonction de 1’énergie, nous avons recommencé 1’ajustement
des parametres a 6 fixé et a énergie fixée.
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Les figures 4.8, 4.9 et 4.10 résument les résultats trouvés.

Les points rouges correspondent aux valeurs trouvées précédemment, les points verts
correspondent & 10%° eV, en bleu foncé a 5 x 1019 eV, la couleur magenta pour 10'° eV, et
bleu turquoise pour 5 x 10'® eV. Les points noirs correspondent & la moyenne des points
a chaque énergie (moyenne de 1020 eV, 5 x 1019 eV, 10! eV et 5 x 10'® eV); Ces points
sont proches de ceux trouvés en faisant un ajustement simultané sur plusieurs énergies.
La dispersion est peu importante, et il ne semble pas y avoir une corrélation forte avec
I’énergie. L’autre point important a vérifier, est I'impact sur la distribution latérale. Ce
que nous allons voir maintenant. Nous appelerons “parametres moyens”, ceux ajustés
simultanément sur toutes les énergies. A 30°, la dispersion semble la plus importante, et
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FIG. 4.8 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 6. (voir texte)
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Fic. 4.9 — Evolution des paramétres ¢ et ro en fonction de 0. (voir texte)
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F1G. 4.10 — Evolution du parameétre 11 en fonction de 0, et pour les différentes énergies.

(voir texte)
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Fia. 4.11 — Ecart entre la fonction calculée avec le jeu de paramétres moyens et celle

calculée avec ceux trouvés a énergie fizée. Gerbe de proton a5 x 108 eV et 30°.

nous pouvons vérifier le peu d’effet que cela engendre sur la fonction. Nous avons fait le
test & 5 x 10 eV et 30° (F1G.4.11).
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Gerbe individuelle

Jusqu’a présent, nous avons travaillé avec les gerbes moyennes (distributions latérales
moyennées sur les 40 gerbes a 6 fixé et énergie fixée) sur lesquelles nous avons ajusté les
parametres pour chaque angle (et énergie). Les valeurs de la taille électronique et de 'age
nous sont données par la simulation.

Si la fonction donne les résultats escomptés, par la donnée de I’age et de la taille d’une
gerbe individuelle, la fonction avec les parameétres trouvés précédemment, devrait bien
représenter la distribution latérale de cette gerbe. C’est-a-dire, que la fonction s’ajuste
aux fluctuations de gerbe a gerbe a travers les parametres age et taille. Nous avons repris
les gerbes une a une et nous y avons introduit les valeurs de I’age et de la taille qui leur
correspondaient. Un exemple est montré sur la figure 4.12. La gerbe présentée n’a pas fait
partie de I’échantillon utilisé pour faire les ajustements.
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Fia. 4.12 — Vérification sur la distribution latérale électronique d’un proton primaire
d’angle zénithal de 55°, a 5 x 10 eV. Les paramétres de la gerbe, pris de la simulation,
sont log No=9,276 et l’age s=1,339.

4.3.2 Distribution latérale des muons

Nous voulons aussi ajuster une fonction a la distribution latérale des muons, plus
stable que celle des électrons. Au départ une fonction de type NKG a été choisie mais
elle ne s’adapte pas assez bien a la forme de la distribution. A nouveau, la fonction hy-
pergéométrique semble plus apte a s’ajuster au profil des muons.

Nous avons réitéré la méthode précédente avec la méme fonction de minimisation que
pour les électrons.

Par contre, dans le cas des muons, le seul parametre tiré de la simulation est la taille
muonique. Il n’y a pas d’age pour les muons. Notons au passage, qu’il serait peut étre
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F1G. 4.13 — Résultat de 'ajustement sur la distribution latérale moyenne (40 gerbes) d’un

proton primaire d’énergie 102° eV et d’angle zénithal de 0°. La valeur de la taille moyenne

muonique est: 6,78x10% muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur sont données

alo.
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F1a. 4.14 — Résultat de 'ajustement sur la distribution latérale moyenne (40 gerbes) d’un

proton primaire d’énergie 1019 eV et d’angle zénithal de 50°. La valeur de la taille moyenne

muonique est: 4,66x107 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur sont données

alo.

judicieux d’en définir un dans le cas d’un approfondissement de la méthode. En effet, le
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couple dge-taille est responsable de la forme de la distribution, il y a une corrélation entre
I’age et la taille pour les électrons. Dans le cas des muons, nous allons uniquement nous
interesser a la distribution moyenne. D’autre part, les fluctuations de la densité de muons
prés du ceeur (r < 2 m) nous obligent a faire un ajustement entre 3 m et 6 km (au lieu
de 10 cm-6 km). Cependant la forme de la fonction ne change pas en-dessous de cette
distance.

Les courbes 4.13 et 4.14 (page précédente) montrent les résultats des ajustements de la
fonction sur la distribution moyenne.

Nous obtenons un nouvel ensemble de parametres a chaque angle, et nous cherchons
a ajuster des fonctions afin d’avoir les valeurs des parametres a tous les angles. De méme
que pour les électrons, ces fonctions sont obtenues de maniere empiriques. Voici les pa-
ramétrisations obtenues (# est exprimé en radian):

o = 0,1246 x tan®(0) — 0,4527 x tan?(6) + 0,174 x tan() + 0,533
n=—0,623 x 6> 40,247 x 6% — 0,079 x 6 + 1,64
B =251 x tan®(#) — 5,66 x tan’(#) + 1,38 x tan3(#) — 0,53 x tan?(#) + 0,53 x tan(f) + 11,1 si 6 < 40°

B = 2,685 x tan?(f) — 11,854 x tan(d) + 18,25 si 6 > 40°
ro = —6,722 x tan?(0) 4 13,24 x tan(f) + 32,53 si 6 < 40°
ro = —30.05 x 8% + 11,16 x 0 + 45,65 si 8 > 40°
r1 = 3499.5 x tan*(0) — 10364,9 x tan>(6) + 6597,2 x tan?() — 205,2 x tan(f) + 5738,5 si 6 < 40°
r = —1101,4 x 6% — 6804,7 x 6 + 11146,7 si 6 > 40°

Et les évolutions de chacun des parametres en fonction de ’angle zénithal: 2

o parameter vs 6 n parameter vs 6
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0. 0.

FI1G. 4.15 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 6.
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F1a. 4.16 — Evolution des parametres ¢ et rg en fonction de 6.
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Fia. 4.17 — Evolution du parametre 1 en fonction de 6.

4.4 Acces a ’énergie primaire

4.4.1 Corrélation énergie primaire, age et taille

Dans la théorie de la cascade électromagnétique, le nombre de particules produites
dépend de 'énergie, et du stade de développement de la gerbe (par définition de 1'age).
Nous avons alors recherché si I’on pouvait obtenir une relation directe entre ces trois pa-
rametres. Nous avons porté la distribution des points Ey/N, en fonction de I’age s. La
figure 4.18(a) représente le rapport entre I’énergie primaire et le nombre de particules en
fonction de I’épaisseur d’atmosphere traversée, c’est-a-dire de I’age du développement de
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la gerbe. Nous avons coupé a 375 g.cm~2 (apres le début de la cascade), ce qui correspond
a un age d’environ 0,47. Les différentes couleurs correspondent & des profils longitudinaux
d’angle d’incidence du proton primaire différents (de 0° & 60°).

Sur la figure 4.18(b) nous avons superposé la méme corrélation dans le cas d’un proton
primaire (points rouges) et d’un noyau de fer primaire (triangles bleus) de 10?° eV. Pa-
reillement, différents angle zénithaux sont inclus.

EO/Ne vs age EO/Ne vs age
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(a) Corrélation Ep/Ne. en fonction de 1'age (b) Corrélation Fo/N. en fonction de I’age s
s pour un proton primaire de 10%° eV. Les pour un proton (points rouges) et pour un noyau
) . s : 20
différentes couleurs représentent différent angles de fer (triangles bleus) de 10*” eV.

zénithaux, afin de balayer le plus grand inter-
valle d’age possible.

F1G. 4.18 — Corrélation Ey/Ne en fonction de l’dge s pour un proton et un noyau de fer
primaire de 1020 eV.

Cette corrélation a été établie sur les valeurs moyennes de la taille, et de la gerbe
sur les lots de 40 gerbes a chaque énergie et chaque angle. La situation pour les gerbes
individuelles n’est pas aussi lisse que cette courbe, néanmoins, la distribution des points
reproduit bien la forme (F1G.4.19). Cette corrélation a déja été observée aux énergies
d’environ 10% GeV par capdevielle et al. en 1993.

La donnée de la taille et ’dge nous permet d’avoir acces a ’énergie primaire. L’es-
timation de ces deux parametres doit donc étre la meilleure possible. Quelques descrip-
tions analytiques de la corrélation sont données plus loin (equations 4.11 et 4.12). Cette
corrélation peut étre exploitée pour mieux déterminer 1’énergie en fonction de s tiré du
profil latéral et en remplacant N, par A(600) ou A(1000).

4.4.2 Conversion densité - Vertical Equivalent Muon (VEM)

Nous allons aborder maintenant un point délicat. Nous venons de montrer que la
fonction proposée s’ajuste bien aux distributions latérales de densités de particules de la
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(a) Corrélation Eo/N. en fonction de Iage (b) Corrélation Eo/N. en fonction de I'age s
s pour un proton primaire de 10%° eV. Les pour un proton (points rouges) et pour un noyau
différentes couleurs représentent différent angles de fer (triangles bleus) de 10*° eV. Pour chacun
zénithaux, afin de balayer le plus grand inter- des angles les 40 gerbes sont représentées.

valle d’age possible. Pour chaque couleur les 40
gerbes sont représentées.

F1a. 4.19 — Corrélation Ey/Ne en fonction de l’dge s pour les gerbes individuelles, pour

un proton et un noyau de fer primaire de 1020 eV.

simulation (avec le modele QGSJet01), aussi bien pour les électrons que pour les muons.
Dans le cas de Pexpérience Auger, les détecteurs de surface sont des cuves Cerenkov. Le
signal de référence est le Vertical Equivalent Muon (VEM) (cf. chap.2), signal laissé dans
la cuve par un muon traversant verticalement les 1,2 m d’eau de la cuve et centré.
Il va donc étre nécessaire de convertir la densité électronique et muonique en VEM.

La fonction de distribution latérale sera alors de la forme:

p(r) = ¢1(r)Ac(r) + da(r) Ap(r)

p(r) = Nep1(r)g(s) ° 41 4+ )5~ (1 + d.x) ¢
+Nyuga(r)Cox™(1 + z)~ =) (1 4+ d.x) P

ou ¢1(r) et ¢a(r) sont les facteurs de forme.

Pour déterminer les facteurs de forme, nous avons simulé avec le logiciel Géant 4 le
passage dans la cuve pour des électrons, des photons et des muons a différentes énergies.
Les simulations nous donnent les nombres de photoélectrons produits dans la cuve pour
les différentes particules et énergies.

Les données de calibration du VEM dans Auger, montrent que le muon vertical produit
environ 70 photoélectrons par photomultiplicateur (signal intégré).
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nombre de photoélectrons vs énergie cinétique

nb pe

10

10
E (MeV)

Fi1a. 4.20 — Nombre de photoélectrons en fonction de l’énergie cinétique des électrons et
des muons et de l’énergie des photons. points rouges=muons, points bleus=photons, points
verts=électrons.

Une fois, que 'on connait le nombre de photoélectrons produits par chaque type de
particules a différentes énergies, on paramétrise en fonction de ’énergie de la particule le
nombre de photoélectrons et I’on convolue avec le spectre différentiel d’énergie des parti-
cules a différentes distances. Les figures 4.21 et 4.22 montrent les spectres des différentes
particules a trois distances différentes pour un proton de 10%° d’angle 0°.

Spectred’ énergie Spectred’ énergie
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(a) Spectre d’énergie des particules entre 500 (b) Spectre d’énergie des particules entre 900
et 700 m de I'axe. et 1050 m de I'axe.

F1a. 4.21 — Spectre d’énergie des photons, électrons et muons autour de 600 et de 1000 m
de laxe, pour un proton primaire de 1020 eV et d’angle zénithal 0V.
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Fi1G. 4.22 — Spectre d’énergie des photons, électrons et muons autour de 1500 m de l’axe,

pour un proton primaire de 102° eV et d’angle zénithal 0°.

Les résultats sont donnés dans les tableaux 4.1 et 4.2 pour un proton primaire incliné
a4 0° et 50°, pour 10 et pour 10?0 eV.

1019 eV 1020 eV

distance 500-700 m  900-1030 m  1500-1600 m | 500-700 m 900-1030 m 1500-1600 m
ete 31,75 4,56 0,58 285,05 40,13 4,92
ete™ (VEM) 2,02 0,36 0,056 18,13 3,21 0,464
v 660,64 80,27 7,51 6099,67 720,96 65,85
v (VEM) 12,74 1,81 0,23 114,91 15,96 2,03
ptp~ 7,21 1,92 0,38 61,18 15,88 3,05
ptp~ (VEM) 6,64 1,69 0,32 55,99 13,9 2,57

TAB. 4.1 — Densités de particules et densités de VEM (m~?2) pour trois distances différentes
pour un proton incliné a 0°.

1019 eV 1020 eV

distance 500-700 m  900-1030 m  1500-1600 m | 500-700 m  900-1030 m  1500-1600 m
ete 18,54 3,65 0,67 227,19 42,51 7,08
ete™ (VEM) 1,06 0,25 0,06 11,38 2,60 0,59

v 341,33 69,74 11,12 4362,12 859,59 128,45

v (VEM) 7,6 1,44 0,25 92,16 16,81 2,79
wtp~ 4,85 1,82 0,54 46,12 16,94 4,92
ptu~ (VEM) 5,09 1,86 0,53 47,86 17,10 4,78

TAB. 4.2 — Densités de particules et densités de VEM (m~=?2) pour trois distances différentes
pour un proton incliné a 50°.

Les facteurs de forme valent alors pour ¢;(r) entre 0,465-0,47. ¢2(r) fluctue plus entre
0,85 et 1 suivant ’angle zénithal de la gerbe. Dans la suite nous prendrons ¢1(r)=0,47 et

p2(r)=1
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4.4.3 Densité a 600 m, a 1000 m

Pour la reconstruction de 1’énergie primaire, il est courant d’utiliser la densité a 600 m.
A cette distance, les fluctuations sont minimales. L’écartement entre les détecteurs et les
énergies visées sont aussi a prendre en compte. Dans le cas de I'expérience Auger, c’est la
densité & 1000 m qui semble la plus adaptée (F1G.4.23).

Fluctuations relatives des densit és
desmuons et des électrons

en fonction dela distance

0.2
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o b b b b b b b b a P
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Fi1a. 4.23 — Fluctuations relatives des densités de muons et d’électrons d’un proton primaire
de 10%° eV ¢ 0°. La densité relative est défini comme le rapport entre les fluctuations a 1
o et la densité moyenne.

4.5 Simulation Rapide - STAR

4.5.1 STAR: Shower Testing ARray

Le programme STAR fait partie d’un ensemble de programmes de simulations de gerbes

qui sont basés sur des fonctions analytiques. La philosophie de ce genre de programmes est
de remplacer la simulation lourde en temps de calculs et espace disque par des programmes
plus petits, plus rapides et beaucoup plus modulables.
Dans le cas de STAR, nous avons paramétré le nombre d’électrons et de positrons en fonc-
tion de I’énergie, les fluctuations, ’age longitudinal et ses fluctuations. Dans la suite, Nous
travaillerons avec les paramétrisations faites pour un proton primaire d’angle zénithal de
0 degré et de 10?° eV.

Le programme STAR va servir & tester la fonction de distribution latérale. Nous pro-
jetons des impacts de gerbe sur un réseau comme celui d’Auger, simulons la réponse du
détecteur de maniere simple en ajoutant une fluctuation sur la densité dans le détecteur.
Apres avoir choisi d’un seuil (minimum et maximum), nous obtenons un ensemble de den-
sités, et le but est de retrouver la position de I'impact de la gerbe sur le réseau, I’age et la
taille de la gerbe simulée, ainsi que ’énergie primaire en utilisant la densité a 600 m ou a
1000 m.
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Taille electronique | TailH Age longitudinal AgeH

Nent = 40 Nent =40
i Mén = 584 i Mean = 1035
12 L RMS = 2.60f 2 B \ RMS =0.052p4

10 / 10

50 52 54 56 58 60 62 64 66 68 08 08 09 095 1 105 11
(taille 1.69)
(a) Histogramme de la taille électronique. (b) Histogramme de I’age longitudinal.

F1G. 4.24 — Histogrammes de taille et d’age pour un proton de 100 eV et 0° d’angle zénithal
(lot de 40 gerbes simulées avec CORSIKA).

Nous utiliserons les paramétrisations suivantes pour un angle de 0°:
NP = 5,66015 x (Eo/101)H019%

on, = 7,88975 x (Ep/107)076476
sMOY- = 1,06616 — 0,04348 x log;(Fo/101%)
os = 0,0619 — 0,00513 x log;o(Fo/10°)

Il est possible de tirer I’énergie primaire Fy suivant un spectre avec un changement
de pente pour simuler la cheville par exemple, ou bien de travailler a énergie constante ;
dans notre cas, c’est cette derniere solution que nous avons choisi pour la suite. Ensuite
on calcule la taille électronique moyenne pour cette énergie, les fluctuations de la taille,
I’age moyen et les fluctuations de ’age a cette énergie. Il faut ensuite vérifier que le couple
age-taille choisi est compatible avec I’énergie (4.19(a)). Il a suffi pour cela de parameétrer
la courbe moyenne Ej/N, autour des valeurs de I’age détectables au niveau d’observation
(par exemple autour de 1 pour Auger & 10%° ev et 0°), et prendre environ une fluctuation
de 10% autour de la valeur de Ey/N, pour un age donné, qui correspond a ’épaisseur de la
bande sur la figure 4.19(a). Si le couple ne convient pas, on proceéde & un nouveau tirage.

Les paramétrisations trouvées sont (F1G.4.25):

E
ﬁo = 38,063 x (s — 1,187)* + 1,610 si s< 1 (4.11)

[¢]

E
NO = 266.345 x (s — 0,924)* + 1,670 si s> 1 (4.12)

e

115
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EO/Ne vs age
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F1a. 4.25 — Paramétrisation de la courbe Ey/Ne.

Ensuite, on tire de maniere aléatoire les coordonnées X, et Y. de I'impact de la gerbe.

Celle-ci est dans notre cas entierement contenu dans le réseau, il n’y a donc pas d’effets
de bords (axe de la gerbe a lextérieur du réseau) (F1G.4.26).
On calcule alors les densités de particules ou de VEM attendues (selon la 1df) dans les
détecteurs. Une condition de seuil minimum est mise & 3 VEM par cuve est choisie (ty-
piquement ce que l'on a dans Auger pour le trigger de deuxiéme niveau comme décrit au
chapitre 2).
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Fia. 4.26 — Réseau et points d’impacts des gerbes. Les points rouges représentent les
détecteurs et les carrés bleus sont les points d’impacts dans le réseau. La distance séparant
les détecteurs est de 1,5 km.
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Lorsqu’un détecteur dépasse le seuil, il est comptabilisé comme détecteur touché. Une
fois que 'on a I’ensemble des détecteurs touchés avec leur densité, on utlise le programme
de minimisation Minuit & ’aide duquel on va rechercher la position de 'axe, la taille et
I’age de la gerbe simulée.

4.5.2 Vers une complexité croissante

Nous avons choisi de tester la reconstruction de 1’age, de la taille, de la position ainsi que
de I’énergie avec une difficulté croissante, en passant d’une situation idéale afin de vérifier
que la méthode fonctionne vers des situations plus réalistes. Nous allons en premier lieu
utiliser la partie électromagnétique des gerbes, puis par la suite, ajouter la partie muonique
et travailler avec des densités de VEM et non plus en densité d’électrons. Dans la suite
nous travaillerons & énergie fixée & 10%2° eV et des gerbes verticales.

Partie électromagnétique.

Reconstruction de la taille et de ’impact.

Dans ce premier paragraphe, nous testons la reconstruction de la taille, puis par la suite
le couple age-taille, dans le cas idéal ou les densités ne sont pas modifiées. Nous générons
des impacts aléatoires dans un réseau infini et des couples age-taille (compatibles avec les
corrélations 4.11 et 4.12).

Avec la fonction de distribution latérale, on calcule les densités sur les détecteurs en
fonction de la distance a ’axe de la gerbe simulée. Le seuil de trigger est fixé a un électron
par metre carré et un maximum pour la saturation a 1000 électrons par metre carré.

Ensuite, avec les détecteurs dépassant le seuil et avec le programme de minimisation
Minuit, nous recherchons la position de 'axe et la taille de la gerbe; dans ce cas simple,
I’age est fixé a celui de la gerbe simulée.

Les figures 4.27, 4.28 et 4.29 représentent les histogrammes de la distance entre le coeur
reconstruit et le coeur simulé, de la taille reconstruite et de la taille simulée, les densité a
600 et a 1000 metres reconstruites et simulées.

Le coeur de la gerbe est parfaitement reconstruit (a quelques centimetres). Les esti-
mateurs d’énergie (densités & 600 et 1000 m) sont eux aussi parfaitement reconstruits: les
histogrammes simulés et reconstruits sont superposés. Par contre la taille est légerement
moins bien reconstruite (les distributions ne se superposent pas exactement), ce qui laisse
présager que ce parametre va étre difficilement reconstruit. La taille reconstruite est uti-
lisée dans la fonction de distribution latérale (ainsi que 1’dge simulé). La fonction passe
exactement par les points de densités utilisés pour ’ajustement, comme le montre la figure
4.29.
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F1a. 4.28 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.

Reconstruction de 1’age, de la taille et de I’impact.

Nous recommencons le méme exercice mais cette fois, I’age de la gerbe simulée n’est
plus fixé dans I'ajustement et devient un parametre libre que I'on va rechercher.
Les distributions des estimateurs ne sont plus superposées (F1G.4.31(a) et 4.31(b)) mais
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F1G. 4.29 — Représentation de la fonction de distribution latérale (ligne rouge) et des points

de densités. La taille électronique reconstruite est injectée dans la fonction et elle passe

bien par les points de densités qui ont servi a l’ajustement.

sont tout de méme bien reconstruites. Le parametre d’age (F1G.4.30(a)) est lui aussi bien
retrouvé: il en est de méme pour la taille ((F1G.4.30(b)). La distance a l’axe est de ’ordre
de la dizaine de centimetres (F1G.4.32(a)). La distribution latérale s’ajuste parfaitement

(F16.4.32(b)).
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Fi1a. 4.30 — age et taille reconstruits.
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(a) Histogramme de la densité & 600 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

densité 1000 m :::nr?zsoo

C Mean = 41.09
L RMS = 12.97
60—
50F
a0
a0
20
10F
Ok l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 LJ_I_LJ l_d -
2 4 60 80 00, . 2
densite(m )

(b) Histogramme de la densité & 1000 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

Fi1G. 4.31 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.
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Fi1G. 4.32 — Distribution de la distance a l'aze et fonction de distribution latérale.
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Fluctuations des densités.

Jusqu’a présent, les situations étaient idéales. En effet, les densités dans les détecteurs
sont celles calculées par la fonction de distribution latérale, et c’est a partir de ces densités
que 'on reconstruit les parametres initiaux. On s’attendait effectivement a parfaitement
les reconstruire, & moins d'un défaut majeur dans les programmes.

Maintenant, voyons comment le systeme réagit lorsqu’on le perturbe.

Nous reprenons les deux types de reconstruction précédentes mais cette fois-ci, lors de
la génération des densités sur les détecteurs, nous allons ajouter une fluctuation sur celle-
ci, afin de simuler la réponse du détecteur. Pour les densités supérieures a 5 particules par
metre carré, nous allons tirer la densité suivant une gaussienne de largeur 10% autour de la
valeur calculée. Pour les densités inférieures a 5 particules par metre carré, une fluctuation
poissonnienne est choisie.

En premier lieu, nous recommencgons avec I’age fixé.

Reconstruction de la taille et de ’impact.
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(a) Distance entre I’axe reconstruit et 'axe si- (b) Histogramme de la taille simulée (poin-
mulé. tillé bleu) et de la taille reconstruite (continu

rouge). (taille/10°)

Fi1G. 4.33 — Distance a l'aze et taille reconstruite.
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Fi1G. 4.34 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.
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F1G. 4.35 — Représentation de la fonction de distribution latérale (ligne rouge) et des points
de densités. La taille électronique reconstruite est injectée dans la fonction et cette derniere
passe bien par les points de densités qui ont servi a l’ajustement.

Les reconstructions des parametres initiaux deviennent moins précises mais tout de
meéme tres bonnes. La distance entre la position de 'axe reconstruit et celle simulée de-
vient de l'ordre de la dizaine de metres (F1G.4.33(a)). La distribution de la taille s’élargit
(F1G.4.33(b)). Par contre les estimateurs d’énergie, la densité & 600 m et & 1000 m sont
bien reconstruits (F1G.4.34(a) et 4.34(b)) et la distribution latérale s’ajuste bien aux points
de densités (F1G.4.35). L’age étant ici fixé a I’age simulé, il y a plus de contraintes dans
I’ajustement pour trouver la taille correcte.
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Reconstruction de I’age, de la taille et de I'impact.

Cet exemple illustre bien la relation entre ’age et la taille (F1G.4.36(a) et 4.36(b)). Ces
deux parametres sont liés. Un autre facteur important semble la densité totale dans les
détecteurs. Les histogrammes de reconstruction de ’dge et de la taille illustrent ceci. En
rouge, c’est la recontruction de tous les événements simulés et en vert, lorsque I’on demande
les événements avec une somme des densités des détecteurs supérieure a 200 particules
par metre carré (F1G.4.37). Cela signifie que les gerbes dont les densités déposées dans les
détecteurs sont trop faibles posent des difficultés a ’ajustement et les parametres prennent
les valeurs extrémes (bornes supérieures et inférieures lors de I’ajustement). Cependant les
estimateurs ne semblent pas touchés (F1G.4.38(a) et 4.38(b)).
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(a) Histogramme de I’age simulé (pointillé (b) Histogramme de la taille simulée
bleu) et reconstruit (continu rouge) (pointillé bleu) et de la taille reconstruite

(continu rouge). (taille/10?)

F1G. 4.36 — Distributions de l’age et de la taille simulées et reconstruites.
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Fi1c. 4.37 — Histogramme de la somme des densités sur les détecteurs touchés.
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(a) Histogramme de la densité & 600 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

(b) Histogramme de la densité

(pointillé bleu) et reconstruite

a 1000 m simulée

(continu rouge).

Fi1c. 4.38 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.
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(a) Distance entre I’axe reconstruit et ’axe simulé. (b) Distribution latérale avec les parametres d’age

et taille reconstruits.

Fia. 4.39 — Distribution de la distance entre axe reconstruit et l'axe simulé, et fonction
de distribution latérale.
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Fonction électromagnétique et muonique.

Nous avons testé la reconstruction uniquement en utilisant la partie électromagnétique
des gerbes, nous allons ajouter la partie muonique. La taille muonique est paramétrée en
fonction de la taille électronique. Maintenant, nous utilisons les facteurs de forme ®;(r) et
®4(r) définis page 99.

Nous allons procéder de la méme maniere, c’est-a-dire aller d’une situation idéale a des
situations de plus en plus réalistes.

Reconstruction de la taille et de ’impact.

L’addition d’une partie muonique ne semble pas poser de probleme pour la recons-
truction des parametres dans le cas ou l'age est fixé. Rappelons que la fonction de muon
est aussi une fonction hypergéométrique, mais qu’il n’y a pas d’age. D’autre part, la taille
muonique est calculée a partir de la paramétrisation de la taille moyenne muonique en
fonction de la taille moyenne électronique (par une loi de puissance); ce qui n’est pas
rigoureusement exact dans le cas de gerbe individuelle.

On se retrouve au tout premier cas étudié, toutes les reconstructions sont correctes
comme le montrent les figures 4.40, 4.41 et 4.42.
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distance (m)
(a) Distance entre I’axe reconstruit et I’axe si- (b) Histogramme de la taille simulée (poin-
mulé. tillé bleu) et de la taille reconstruite (continu

rouge). (taille/109)

Fi1G. 4.40 — Distance a l'aze et taille reconstruite.
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Fi1G. 4.41 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.

‘H 1] pow(L+([3]15])4])(61"om{L x[11]) (8 '([91‘X3[1111[“i]]

10

T 1

10

T
_—

-

10

UL

10

10

T T T

-
T

| 1 | 1 | 1 | |
500 1000 1500 2000 2500 3000

F1G. 4.42 — Représentation de la fonction de distribution latérale (ligne rouge) et des points
de densités. La taille électronique reconstruite est injectée dans la fonction.

Reconstruction de 1’age, de la taille et de I’impact.

L’ajout de I’dge dans ’'ajustement rend les distributions de la taille et de ’age re-
construites sont bien différentes de celles simulées. Si globalement les valeurs de I’dge ne
sont que peu modifiées (moins de 5 %) la distribution est piquée sur 1,07, tandis que la
distribution simulée est plus large et vers des valeurs plus petites.

En ce qui concerne la taille, la distribution s’est élargie par rapport a celle simulée et
est centrée sur la valeur 50,77x10° au lieu de 58,86x10° pour celle simulée.

La corrélation entre I’dge et la taille est ici bien visible. L’ajustement a favorisé une
valeur de ’age plus grande et une taille plus petite de maniere systématique. Cela peut se
comprendre avec 'ajout de la fonction de muons. Les muons dominent & grande distance
de laxe. Il y a peu de contraintes sur les treés fortes densités (satureation), celles qui
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comptent le plus pour I’estimation de la taille; de plus petites valeurs de taille sont alors
favorisées. D’autre part, la contribution des muons a grande distance est plus importante,
et leur densité est moins décroissante que celle des électrons et 1’age apparait plus élevé.
La distribution de I’age reconstruit est plus piquée mais globalement reste supérieur a celui
simulé, de 8% au plus. La distance a 'axe est de 'ordre du metre (F1G.4.45(a)) et la 1df
est trés bonne méme avec une taille plus faible de 20 %. Les estimateurs d’énergie sont
eux aussi bien reconstruits.
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(a) Histogramme de I’age simulé (pointillé bleu) (b) Histogramme de la taille simulée (poin-

et reconstruit (continu rouge). tillé bleu) et de la taille reconstruite (continu

rouge). (taille/109)

F1G. 4.43 — Distributions des ages et taille simulées et reconstruites.
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(a) Histogramme de la densité & 600 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

(b) Histogramme de la densité & 1000 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

Fi1a. 4.44 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.
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Fi1G. 4.45 — Distribution de la distance a l'azxe et fonction de distribution latérale.

Fluctuations des densités.

Nous arrivons enfin a la situation réaliste de I'expérience Auger: des VEM comme
signaux dans les cuves.
Reconstruction de la taille et de ’impact.

Comme précédemment, nous faisons les reconstructions avec 1’age simulé pour voir
comment le systeme réagit.
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(a) Distance entre ’axe reconstruit et I'axe si- (b) Histogramme de la taille simulée (poin-
mulé. tillé bleu) et de la taille reconstruite (continu

rouge). (taille/10°)

F1G. 4.46 — Distance a l'aze et taille reconstruite.
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Fi1G. 4.47 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.

La distance a 'axe est maintenant de l'ordre de 25 metres (F1G.4.46(a)), ce qui est
tres correct. La distribution de la taille reconstruite est tres satisfaisante, légerement plus
large que celle simulée mais centrée sur la méme valeur que cette derniere (F1G.4.46(b)).
Les estimateurs sont eux aussi bien reconstruits (F1G.4.47(a) et 4.47(b)). La distribution
latérale quant a elle, est bien ajustée aux densités simulées jusqu’a 2500 metres.

Malgré les fluctuations sur les densités, la donnée de 1’age permet de reconstruire le
coeur & 20 m pres et la taille & moins de 10%.
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F1G. 4.48 — Représentation de la fonction de distribution latérale (ligne rouge) et des points
de densités. La taille électronique reconstruite est injectée dans la fonction et elle passe
bien par les points de densités qui ont servi a l’ajustement.



120 CHAPITRE 4. FONCTION DE DISTRIBUTION LATERALE

Reconstruction de 1’age, de la taille et de 1’impact.

En ajoutant comme parametre ’age, le méme phénomene que dans le cas sans fluc-
tuation apparait: la distribution de I’dge reconstruit est décalée vers les grandes valeurs
(1,15-1,25) (F1G.4.49(a)) tandis que la distribution de la taille est décalée vers les petites
tailles (20-30 10° particules) (F1G.4.49(b)). Le décalage est plus important que sans fluc-
tuation des densités. En revanche, la distance a ’axe est toujours de l'ordre de 25 metres
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(a) Histogramme de I’dge simulé (pointillé bleu) (b) Taille sim. (pointillé bleu) et taille rec.
et reconstruit (continu rouge). (continu rouge). (taille/107)

F1G. 4.49 — Distributions des age et taille simulées et reconstruites.

(F1G.4.51(a)), et donc reste trés bonne. Les distributions des estimateurs sont elles aussi
bien reconstruites (F1G.4.50(a) et 4.50(b)). La distribution latérale s’ajuste aux points de
densités des détecteurs touchés (F1G.4.51(b)).
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(a) Histogramme de la densité & 600 m simulée (b) Histogramme de la densité & 1000 m simulée

(pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge). (pointillé bleu) et reconstruite (continu rouge).

Fi1c. 4.50 — Histogrammes des densités a 600 et 1000 m simulées et reconstruites.
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Fi1G. 4.51 — Distribution de la distance a l'aze et fonction de distribution latérale.

4.5.3 Remarques

La méthode de génération et reconstruction des gerbes est rapide et simplifiée. D’autre
part, la taille muonique utilisée dans la simulation est une paramétrisation de la taille
moyenne muonique en fonction de la taille moyenne électronique; cette paramétrisation
n’est pas valable pour les gerbes individuelles. Une piste pour remplacer ce défaut est de
trouver une corrélation entre N, N, et s. La figure 4.52 montre qu’une corrélation de ce
type semble exister. Si une telle corrélation est trouvée, elle pourra sans doute servir de
contrainte lors de I’ajustement pour trouver le bon couple (Neg,s).

Pour un approfondissement de la méthode, on peut envisager une taille VEM, c’est-a-
dire de prendre le spectre des particules données dans CORSIKA et les convertir en VEM,
comme nous ’avons fait pour obtenir les facteurs de forme.

Les reconstructions de la taille et de I’dge semblent étre plus difficiles que les densités
a 600 m 1000 m estimateurs d’énergie, mais la fonction proposée s’ajuste bien a la forme
de décroissance des densités, et on peut imaginer aussi du signal (en VEM).

L’estimation de I’énergie est encore a améliorer, puisque le signal a 600 m et a 1000 m
est différent pour chaque gerbe, la conversion entre ce signal et 1’énergie primaire doit
évoluer en fonction de ’age.
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FiG. 4.52 — Corrélation log(N,/Ne) en fonction de l’dge. Les deux courbes représentent la

méme corrélation mais la seconde a €té ajustée a la main afin de superposer les courbes.

La forme pour chaque angle est la méme, seul un facteur d’échelle sépare les différents

angles (ce facteur est ici ajusté a la main).
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4.6 Reconstruction avec la simulation de 1’électronique

Apres tous ces tests, avec un programme de simulation rapide de gerbes, il est nécessaire
de tester la fonction de distribution latérale sur des gerbes CORSIKA passées dans un pro-
gramme de simulation détaillée du détecteur d’Auger.

Les gerbes qui ont servie a faire les ajustements des parametres de la fonction, sont
traitées par la chaine de programmes SDSim [93] qui va choisir un impact aléatoire dans
le réseau complet et projeter la gerbe sur le réseau. Ce programme simule les particules
dans la cuve et ’électronique transformant ce signal en traces FADC. Le fichier de sortie
est ensuite transformé dans le méme format que les fichiers de données.

Il n’est pas encore techniquement possible de faire une étude statistique de la recons-
truction, alors nous avons choisi de présenter quelques exemples.

La gerbe de la figure 4.53 est d’énergie 102° eV, inclinée & 20 degrés, dont les coor-
données du point d’impact dans le réseau sont 6114363 en Northing et 475629 en Eas-
ting. Nous pouvons voir que les coordonnées de I'impact sont reconstruites a environ
45 metres, angle & 0,2 degré pres et ’énergie & 7%. La taille reconstruite est de 'ordre de
56,5x10% £ 1,5 x 107 et un age de 140,24, pour une taille simulée de 57,3x10? et un age
de 1,048. Cela est assez remarquable. De plus la fonction de distribution latérale s’ajuste
bien aux points de densités.

Event Display, version v2rd
Event Display IHﬂD |
Contral — [~ Display
Fils Configure  Exparts only | [ Lateral distribution function L]
S TR || pssi>
#00000001: Sat Jan 5 23:5348 1980 !_ B
0856 (770 ns, B34 VEM) 107
0798 (B60 ns, 9.1 VEM) = .
0827 (1205 fis, 2309.6 VEM) = N
0797 (2170 fis, 26.9 YEM) N S
0885 (2175 fs, 11.3 YEM)
D85S (2395 ns, 6291 VEM) 10—
0826 (2955 ns, 299.7 VEM) 3 L
0796 4175 ns, 7.3 VEM) L N
0854 (4260 ns, 235 VEM) C L™
0854 (4520 ns, 5.9 VEM) ~
D825 (5445 ns, 7.3 VEM) W T §‘* ?
Array 1 L1 i i 1 1
500 1000 1500 2000 2500
L e e o A (o s Sat Jan 523.59:48 1980
PRl (SN e Ll (S A e > e Easting= 475676 £ Om
o o ® < o c o Northing= 6114361 £ Om
w o A = dt= 149.7ns
e
- > < P @® o .
e R e b R T e Theta= 19.8 £ 0.5 deg
A S £ A e IR Rl ORGSR AR Phi= -9.2 + 0.4/sin(theta) deg
R=10.1x11km
Sha | S(1000)= 36514 £t 0.02 VEM
file selected: datDO003S_SD_cDAS_Ilp_A204_Elell root E=107.30 EeV £ 0%
Minimum rumber of triggered stations: 5
Trigger selected: all of them, 1 ewents.
‘Trigger of this ewen t: 362 + 404 T00%

F1G. 4.53 — Reconstruction d’une gerbe simulée par SDSim.

Le méme événement reconstruit avec une distribution latérale de type loi de puissance
(voir chapitre 5) (F1G.4.54). La 1df n’est plus correcte au-dela de 1200 m et l'énergie
reconstruite est pres de 40% inférieure. L’impact est reconstruit & 60 metres prés environ.

L’exemple montré précédemment est un des rares a reconstruire simultanément les pa-
rametres d’age et taille. En général, la taille est surévaluée de 40% de maniere systématique
et ’age lui reste la plupart du temps tres proche de 1. Des études complémentaires sont
nécessaires pour améliorer la reconstruction.



124 CHAPITRE 4. FONCTION DE DISTRIBUTION LATERALE

Event Display, version v2rd
Event Display |ng 1
~Contral Display
EUE D S = s aay [ Lateral distribution function fit
T N | o
# 01: Sat Jan 5 23:53.48 1980
0856 (770 ns, 634 VEM) 10°
0798 (86D ns, 9.1 VEM) E
0827 (1205 ns, 23096 VEM) F
0797 (2170 ns, 26.9 VEM) E
0885 (2175 ns, 11.3 VEM) 4
D@55 (2395 ns, 6231 VEM) 0 B
0826 (2355 ns, 293.7 VEM) E . T
0796 (4175 ns, 7.3 VEM) F
0854 (4260 ns, 23.5 VEM) E s T
es4 ws20 s, SOVEM) I [T T e
0825 (5445 ns, 7.3 VEM) 10 i i T f
Amay - 1 1 L 1
500 1000 1500 2000 2500
o e e e Sat Jan 523:59:48 1980
© 8 e o5 0 20 0 0 c > © Easting= 475689 + 12m
e .“,.. R T Northing= 6114369 + 9m
RN . e .
S e .
: y B :
T e s Theta= 19.8 £ 0.5 deg
RO N o 2 P P o Phi=-92  0.4/sin{theta) deg
R=10.1 2 1.1 Fkm
Stohs S(1000)= 390.29 £ 8.68 VEM
file selected. dat0D0D03S_SD_CDAS_Ilp A20d_Elell. coot E= 6297 EeV £2%
Minimun ramber of triggered stations: §
[Trigger selected: all of them. 1 events
[Trigger of this event: 302 » 404 T00%
Desk-1

F1G. 4.54 — Reconstruction d’une gerbe simulée par SDSim.

Pour ce qui concerne ’énergie, la relation entre 1’énergie et 'estimateur est de la forme:
EO = kp(rref)a (413)

Le calcul de I’énergie que j’ai utilisé a partir du signal a 1000 m est une simple regle de
proportionalité avec le signal attendu pour la gerbe moyenne & 1020 eV (obtenue avec la
fonction de distribution latérale). Or pour chaque gerbe, le signal & 1000 m est différent,
il varie avec 1’age de la gerbe. Il sera donc nécessaire dans la suite que le coefficient k de
la relation précédente dépende de s.

4.7 Application aux données du réseau prototype d’Auger

Apres avoir testé la fonction de distribution latérale sur des données simulées, voyons
ce que nous obtenons sur les vrais données.

La plupart des événements & grand nombre de stations sont tres inclinés (au-dela de
60 degrés). Cette fonction n’est pas adaptée a ces angles.

L’événement choisi pour ce test est ’événement numéro 259739 du 2 aotut 2002. Cet
événement a 8 cuves touchées. Il traverse le réseau de détecteurs en diagonal. La recons-
truction faite avec la distribution latérale présentée donne une énergie de 21,94 EeV, une
taille de 8,4x10% et un age de 1,05 (F1c¢.4.55). L’inclinaison de la gerbe est évaluée &
46,7°. La taille est sans doute trop grande pour une telle inclinaison et I’age trop faible. Le
méme événement reconstruit avec une fonction de distribution latérale en loi de puissance
(F1G.4.56). Le méme événement avec une 1df en loi de puissance [94].
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#00259386: Fri Aug 2 12:25:41 20021

#00259423: Fri Aug 2 131709 2002 55 (1026 ns, 4.9 VEM)
#00253455: Fri Aug 2 135615 2002 | D014 (3117 ns, 42 6 VEMY
#00259471: Fri Aug 2 14:16:30 2002

#00259487: Fri Aug 2 14:37.39 2002

#00259505: Fri Aug 2 1454 55 2002

#00259524: Fri Aug 2 15:35:34 2002 0065 (10368 ns, 100.9 VEM)
#00259530: Fri Aug 2 15:47:10 2002 0046 (11828 ns, 3.9 VEM)

LNLELLLL N A B AL L N R

—- L

—L_ - - 1
500 1000 1500 2000 2500

Fri Aug 221.02:18 2002
Easting= 456142 £ Om
Northing= 6085242 + 0m
dt=112.4ns

Theta= 46.7 + 0.2 deg
Phi= 105.4 ¢ 0.3/sin{theta) deg

R=152212km

R ————— S(1000)= 6868 £ 001 VEM
£ile selected: eb_2002_08_02_09H35. root E=2194 EeV £ 0%

nimm number of triggered stations: 5
iggec selected. all of them, 494 events —
igger of this event: TrgP FAF 100%

Fi1a. 4.55 — Reconstruction de l’événement du réseau prototype 259739 du mois d’aout
2002 avec la fonction de distribution latérale hypergéométrique.

#00259386: Fri Aug 2 12:25:41 20021

#00259423: Fri Aug 2 131709 2002 55 (1026 ns, 4.9 VEM)
#00253455: Fri Aug 2 135615 2002 14 (3117 ns, 42.6 VEM)
#00259471: Fri Aug 2 14:16:30 2002

#00259487: Fri Aug 2 14:37.39 2002

#00259505: Fri Aug 2 1454 55 2002

#00259524: Fri Aug 2 15:35:34 2002 0065 (10368 ns, 100.9 VEM)
#00259530: Fri Aug 2 15:47:10 2002 0046 (11828 ns, 3.9 VEM)

LBLELLLLL N AL B R LR N R

M7

—L_
500 1000 1500 2000 2500

Fri Aug 221.02:18 2002

Easting= 455904 + 66m

Northing= 6085026 + Sm
di=13.8ns

Theta= 46.7 + 0.2 deg
Phi= 105.4 ¢ 0.3/sin{theta) deg

R=152212km

—_— | S(1000)= 7631 £ 822 VEM
£ile selected: eb_2002_08_02_09H35. root E=2124EeV £ 11%

nimm number of triggered stations: 5
iggec selected. all of them, 494 events —
igger of this event: TrgP FAF 100%

Fi1a. 4.56 — Reconstruction de l’événement du réseau prototype 259739 du mois d’aout
2002 avec une ldf en loi de puissance.
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L’estimation du signal a 1000 metres est semblable mais la position du coeur est tres
différente : il y a plus de 200 m de différence! Pourtant en général, 'impact est assez stable.
Cela peut s’expliquer par la forme méme de la fonction utilisée.

Pour conclure ce chapitre, il y a encore beaucoup de tests a faire en particulier en ce
qui concerne la relation entre 'estimateur et I’énergie. La fonction de distribution latérale
decrit bien la décroissance du signal en fonction de la distance a ’axe de la gerbe. Les
parametres age et taille permettent de décrire les fluctuations statistique des gerbes, et
permettent une bonne détermination des estimateurs. Pour une bonne détermination de
I’énergie, il sera nécessaire d’inclure une dépendance du coefficient k£ (ou bien dans le
parametre «) avec le parametre d’age.
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Chapitre 5

Analyse des données du réseau

prototype

Le réseau de surface prototype commenca a acquérir des données en aotut 2001 et
depuis 'acquisition est permanente. La détection hybride pris des données entre octobre
2001 et mars 2002 par période de trois semaines (nuits sans lune). Depuis les premieres
données des centaines de milliers d’événements ont été enregistrés et pres d’une centaine
d’événements hybrides.

Dans ce chapitre nous aborderons le role du trigger central, puis les méthodes de
calibration des cuves Cerenkov et nous terminerons par la méthode de reconstruction des
événements par le réseau de surface, et I’événement le plus important détecté. Il n’est pas
question ici d’aborder des résultats de physique sur les rayons cosmiques d’ultra-haute
énergie mais de présenter les données du réseau prototype, comment reconnaitre un vrai
événement du bruit, et I’évolution de ce réseau depuis sa mise en place.

5.1 Généralités

Le réseau de surface prototype devait étre a I'origine une réplique du réseau global, en
plus petite: un hexagone. Malheureusement, le terrain prévu posa plus de difficultés pour
Iinstallation des cuves dans la Pampa, et le réseau pris la forme montrée par la figure 5.1.
Les numéros indiqués correspondent au numéro de la carte électronique CPU de la station.
Les stations ont aussi des noms comme Carmen, Miranda, Huron... La plupart du temps
nous les appelons par leur nom plutot que par leur numero.

Ce qui est remarquable dans ce réseau est sa forme: ailes de papillon. Les effets de
bords sont considérables, comparativement a un hexagone. En effet la surface de détection
est modifiée de maniere importante suivant la forme du réseau et dans le cas ou une station
ne fonctionne pas (tout dépend de I’endroit ou la station se trouve dans le réseau).

5.2 Triggers

Nous avons abordé au chapitre 2 ’acquisition des données, et décrit les triggers de la
station locale (T1 et T2). C’est la station centrale qui fabrique le trigger de dernier niveau
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Fic. 5.1 — Réseau de surface prototype de I’Observatoire Pierre Auger.

(T3). C’est ce dernier que nous allons aborder ici.

Au cours du temps, les caractéristiques des triggers s’affinent. Dans la premiere année
de l'expérience (juillet 2001-juillet 2002), un programme contenant différents algorithmes
de T3 spécifiques a 'EA a été mis en place, et en juillet 2002, il fut remplacé par le trigger
central (Ct) pour le grand réseau.

Rappelons que dans le cas du réseau prototype, lors d’un déclenchement d’événement,
c’est a I’ensemble des cuves que ’on demande de rechercher des traces correspondant a
une fenétre temporelle. Cela ajoute la plupart du temps des signaux fortuits et parfois des
signaux des événements physiques n’ayant pas passé la condition de trigger de deuxieme
niveau.

Cette procédure permet aussi de tester les échanges de messages entre la station centrale
et les stations locales, ainsi que le transfert du flux de données. Il faut étre str que les
données sont récupérées intégralement.

Depuis la mise en place de C't, les noms des triggers ont changé mais ce sont les mémes
topologies qui sont recherchées.

La nouvelle nomenclature est explicite sur la topologie de I’événement. Les noms sont de
la forme:
(n+1)Cm

ol n + 1 représente le nombre total de triggers locaux: 1 au centre de quatre couronnes
hexagonales et n autour. Le nombre m fait référence au numéro de la couronne la plus
proche a laquelle le trigger appartient, c’est-a-dire qui vérifie la relation :

t; —to <m xX At + dus

avec tg est le temps du trigger central et At est une incertitude sur le temps GPS et qui
est prise a 6 us. Les contraintes C' peuvent étre combinées avec des opérateurs logiques
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TAB. 5.1 — Correspondance des anciens triggers

Ancien nom Nouveau nom
TrgP EA_A 3C2
TrgP EA B 3C1H
TrgP EA D 3C1
TrgP_EA _D++ 3C4
TrgP_ EAE 2C1&3C2
TrgP EAF 3C2&4C4

“Et” (&) et “Ou” (+4). Le tableau 5.1 résume la nouvelle nomenclature.

Par exemple, le trigger TrgP_EA_A ou 3C2 signifie que I’on a une coincidence a 3 cuves
avec une centrale et les 2 autres sur les 2 premiéres couronnes autour (avec les conditions
temporelles ci-dessus).

La figure 5.2 montre les histogrammes des différents triggers dans la période juillet 2001
et début aotut 2003. Ils sont apparus a différentes époques, ce qui explique les différences
entre les valeurs des histogrammes.

Number of events by trigpers between July 2001 and August 2003

Bunber of events
a 40000 0000 120000
ERLE L —— BECEEEN)

3 Jaes.0
acaeaca [l zesd.o0
4

4

| 24170
|CARMEN_M [RANDA _:___69561.0
€ _37556.0
FO Los Leanes [T 9145.0
L |70
N — 11
MERS _45135.0
OBSERYER | 510.0
RANDON —35345.0
TOT_EA [ 20550
TrgP_EAB 7225.0
reEAD |60
TPEAE [ 7101

TrgP_Fa_0++ 4320.0
TrgP FAF  |291.0

Trigger

[Total number of events : 495127]

Fi1G. 5.2 — Histogramme des triggers dans la période juillet 2001 - aotut 2003. Les triggers
avec la nouvelle nomenclature ne sont apparus qu’a partir de juillet 2002.

De plus les conditions de trigger deviennent plus restrictives, comme par exemple la
fenétre de temps dans laquelle on demande aux stations qui n’ont pas de T2 qui devient
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plus petite. La figure 5.3 représente les histogrammes du nombre de cuves touchées dans
deux périodes différentes : la premiére pour le mois de juin 2002 et la seconde pour le mois
de janvier 2003. Nous pouvons voir la diminution du nombre d’événements pour chacune

Number of events betwsen June — July2002 Number of events between January — February2003

20000
28063.0
18003.0

Musber of event:
Musber of events

8000 4680 .0

o
4649.0 2871.0 =710
? 8 a 10

aaaaaaa CTRE T I e Y o Ry M e 2o N N S T R T

Nunber of tanks Nunber of tanks
[Total number of events : 45586 ) (Total number of events : 29970 )
(a) Période du 1° au 31 juin 2002. (b) Période du 1°" au 31 janvier 2003.

Fi1a. 5.3 — Histogrammes du nombre de cuves touchées pour deuz périodes différentes.

des valeurs, en particulier pour les 2, 3 et 4 cuves. Cela provient de la demande a toutes les
stations du réseau d’envoyer leurs données lors d’un T3 et par conséquence d’ajouter des
cuves qui ne sont pas concernées par I’événement. Au fur-et-a mesure que les mois passent,
I’analyse des événements devient plus précise et nous pouvons restreindre les fenétres de
temps. Les triggers seront sans doute amenés a étre a nouveau modifiés.

L’expérience acquiert des données que nous analysons mais il faut que ces données
soient calibrées. Ce qui n’est pas une chose simple. Le réseau prototype permet de tester
des méthodes de calibration.

5.3 Calibration des données du réseau de surface

Pendant les premiers mois de fonctionnement, aucune calibration des cuves n’était
prévue. Cela implique qu’il n’y avait pas de trigger T2 ; les stations n’avaient pas 100 Hz
de T1 parmi lesquels choisir 20 Hz de T2. Tous les T1 étaient utilisés en T2.

Il n’y avait pas de buffer de muons. L’idée est de calibrer les cuves a partir du fond de muons
atmosphériques et cela demandait un buffer de muons qui n’était pas encore implémenté
mais qui ’est depuis mai 2003.

Il n’y avait pas non plus de LED Flasher. Ces LEDs placées dans la cuve permettent de
vérifier la linéarité des PMT. Elles sont prévues sur les nouvelles cuves.

La calibration des cuves Cerenkov n’est pas si simple. Les méthodes utilisées ont
consisté en premier lieu a ajuster les gains des PMT afin d’uniformiser le signal détecté
par chaque PMT. Au départ, toute station ayant un taux de T2 de 20 Hz était considérée
comme fonctionnant sans avoir vérifié les gains des PMT. Des variations de signal impor-
tantes étaient détectées sur les événements.
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Par la suite, il fallu trouver une méthode de calibration absolue. Une méthode utilisant
les triggers aléatoires de la station centrale était le début d’une calibration absolue. En
effet, toutes les deux minutes, un trigger T2 choisi aléatoirement est désigné T3. Nous
avons ainsi des traces FADC de maniere aléatoire et qui ont dépassé le seuil de T2. La
quasi totalité des signaux aléatoires sont caractérisés par une montée tres rapide (environ
15 ns) et une décroissance de l'ordre de 70 ns (F1G.5.4). L’extraction du pic et de 'intégrale
sont ensuite utilisés pour la calibration; le pic et 'intégrale du signal sont proportionnels
et fluctuent peu. Ils permettent d’intercalibrer les trois PMT de chaque cuve.

| Pt be 1 de Carmen |

05

5 T T N T L

L |. i |. b |. i |.
400 500 600 T00

Temps (ns)

F1G. 5.4 — Signal d’un phototube moyenné sur 402 événements du PMT de la cuve Carmen

[95].

La cuve Laura, au batiment d’assemblage permit de faire beaucoup de tests impos-
sibles a faire dans la Pampa. Elle permit de déterminer les taux de trigger en fonction du
seuil sur chaque PMT et du niveau de coincidence demandé. De plus, elle permit de faire
I’histogramme du signal pour chaque PMT. Cet histogramme doit présenter une bosse
correspondant a la traversée de la cuve par un muon. Suivant la distribution angulaire
des muons et les dimensions de la cuve, cette bosse doit se situer plus ou moins loin du
signal attendu pour un muon vertical. Des mesures effectuées sur une cuve similaire a celle
de I'expérience Auger [96] indiquent une équivalence entre cette bosse et le VEM (F1G.5.5).

Une fois ces tests réalisés, une calibration Online a été mise au point. Les résultats des
tests sur Laura montraient que le taux de 100 Hz de T1 était obtenu pour un seuil a 2,8
VEM (le VEM vaut 50 coups ADC) au dessus de la ligne de base. On regle pour chaque
PMT la tension afin d’obtenir 100 Hz (les autres PMT étant éteints). On met les tensions
déterminées précédemment et demander une coincidence des trois PMT doit faire baisser
le taux & 20 Hz. Ainsi les gains des PMT sont intercalibrés et les pics ne varient guére plus
de 5%.

Mais la valeur du VEM dérive, il faut donc suivre son évolution, et la méthode du taux
de comptage semble bien adaptée. Cette méthode a été implémentée dans la station locale
et est utilisée sur les triggers T1. Ces triggers sont la coincidence des trois PMT au dessus
de 1,75 VEM. Le but de la méthode est de déterminer la valeur réelle du VEM de chaque
PMT, puisque c’est la valeur du VEM qui est utilisée pour décider du trigger de la station
locale. Celle-ci vérifie que le taux de chaque PMT au dessus de 2,3 VEM doit étre de 70
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Cnarge [po)

F1G. 5.5 — Histogramme du signal intégré détecté par un détecteur de surface créé par le
flux des muons atmosphériques. La premiére bosse est due a la coincidence des 3 PMT,
et le second correspond au signal laissé par un muon traversant la cuve. Les événements

grisés sont détectés par un télescope a muons comme des muons verticauz et centrés.[97]

Hz. En effet, un gain trop élevé sur un PMT ne modifiera pas sensiblement le taux des T'1
mais par contre son taux au-dessus de 2,3 VEM sera plus élevé que les autres. Si un PMT
n’a pas le bon taux, la station locale modifie la valeur du VEM pour ce PMT. A la fin de
cette vérification, la cuve a déterminé la valeur du VEM pour chaque tube.

Depuis mai 2003, la mise en place des buffers de muons permettent de faire les his-
togrammes en temps réel, en méme temps que ’acquisition des données. En utilisant les
valeurs du pic et de la charge du VEM définis auparavant, la station choisi des seuils a
0,1 VEM et prend tous les événements en coincidence avec un taux de 3 kHz. Les histo-
grammes de pic et de charge sont obtenus & partir de 20 bins de traces FADC, incluant 3
bins de pré-trigger. Cela permet de déterminer la forme du signal du muon chaque minute
avec une tres bonne précision.

Deux LED sont utilisées pour obtenir le rapport des gains anode/dynode, et de vérifier la
linéarité des PMT.

Ainsi les méthodes de calibration mises au point deviennent de plus en plus précises
et fiables et sont implémentées afin d’éviter un maximum de déplacements sur site. Des
séquences de calibration sont demandées toutes les deux heures par la station centrale.
Méme si un ou deux PMT ne fonctionnent pas, cela n’empéche pas la calibration de la
station (moins bonne évidemment mais la station prend quand méme des données). Les
données calibrées sont prétes a étre reconstruites.

Une autre fonction du réseau prototype est de permettre de tester des algorithmes
de reconstruction afin de trouver ceux qui sont les plus fiables, et nous donnant ainsi un
apercgu de ce que 'on attend avec le réseau entier. Comme nous I'avons déja souligner, la
forme du réseau rend les effets de bords trés importants et génant pour la reconstruction.
Nous avons déja vu au chapitre précédent que donner la valeur de ’énergie des gerbes
reconstruites n’est pas une chose évidente: le lien entre I’estimateur et 1’énergie n’est pas
simple.
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5.4 Principe de reconstruction

Nous maintenant allons aborder le principe de reconstruction des événements du réseau
de surface.

5.4.1 La direction d’arrivée

La direction d’arrivée est la premiere des caractéristiques que I'on peut reconstruire.
Si l'on fait 'hypothese, en premiere approximation, qu’une gerbe atmosphérique est assi-
milable a la propagation du front (F1G.5.6(a)), on peut a l'aide des temps d’arrivées sur
les détecteurs reconstruire la direction de la gerbe. Le plan se propage a la vitesse de la

Axe reconstitué

Axe de la gerbe Axe de la gerbe

détecteur

Sol détecteur

N v
. N
. N
N P X
détecteur AN AN A’\

ajustement par un plan

front de gerbe

a) Front de gerbe plan. rreur systématique sur la reconstruction

Front de gerbe pl b) E ystémarti 1 tructi
de la direction par 'ajustement d’un front
plan.

F1G. 5.6 — Front de gerbe et courbure. La figure de droite montre ’erreur faite par I’ajus-
tement d’un front plan.

lumiere ¢, selon ’équation :
cti = Ty — (uzi + vy + V' 1 — u? — v2(2 — Zpet))
ol u et v sont les cosine directeurs définis par:

u = sinfcos¢

v =sinfsin¢

Ty est le temps d’arrivée au sol de 'axe de la gerbe, z.o¢ est une altitude de référence prise
ici a laltitude moyenne d’Auger (1400 m) et t;, x;, y; sont les temps et les coordonnées
des détecteurs. Le dernier terme peut étre négligé par rapport aux autres (la variation
d’altitude est négligeable comparativement a ’espacement).

L’ajustement sur les ¢; donne les valeurs de Ty, u et v avec lesquels on calcule les angles
zénithal et azimuthal 6 et ¢.
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La figure 5.7 montre le résultat de la reconstruction de u et v. Le plan est peuplé de
maniere uniforme. En bleu la reconstruction brute, et en rouge avec la coupure:

uw? +0? <1

qui représente les événements physiques puisque u?4v? = sin? . Dans le cas d'un flux
isotrope des rayons cosmiques et d’une acceptance uniquement dépendante de la géométrie
du réseau, la répartition des événements physiques est aussi uniforme dans le plan (u,v)
et proportionnelle & cos 0dS).
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F1G. 5.7 — Distribution des événements dans le plan (u,v). Ce sont les données du mois
de mai 2002.

Le front de gerbe est une bonne approximation lorsque les événements ne sont pas trop
étendus, par exemple, lorsque l'on a 3 ou 4 stations les unes a coté des autres. Au-dela,
il est préférable d’ajouter une courbure afin d’éviter toute erreur systématique sur la re-
construction angulaire (F1G.5.6(b)).

On fait alors une nouvelle approximation: un front de gerbe circulaire. Le rayon de cour-
bure R dépend du stade de développement de la gerbe, et est sans doute un indicateur de
la composition. En effet, plus le primaire est lourd, plus il y a de muons et plus la premiere
interaction a eu lieu haut dans I’atmosphere, et donc la gerbe est plus dgée. Cependant, les
particules au début de la cascade sont encore tres énergétiques et proches de la direction
d’incidence du primaire : ainsi le rayon de courbure pointe vers la région ou la composante
muonique et électromagnétique se développent.

Ainsi I’équation du front de gerbe devient :

2

d:
t; = clp — i P+ —=
cti = Ty — (ux -l—vy—f-zcﬁ)

5.4.2 Evénements physiques et coupures

Une fois la reconstruction angulaire réussie, il nous reste a rechercher le coeur de
la gerbe, et son énergie. Cependant, il se peut encore qu’il y ait parmi les stations de
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I’événement sélectionné, des coincidences fortuites: il faut les rejeter. On peut imaginer
plusieurs coupures permettant de faire le tri.

Une premiere coupure est de vérifier la compatibilité entre les temps des stations et
les distances entre les cuves afin de ne pas avoir des gerbes se déplagant plus vite que la
lumiere !

Une autre coupure serait une distance maximum dp, .y, entre les cuves touchées. En ef-
fet, les gerbes que I’on souhaite détecter sont d’énergie comprise entre 108 eV et 5x 1019 eV,
Leur extention latérale ne peut donc pas dépasser certaines distances pour étre détectées.

Aussi un autre parametre est lié & I’énergie des gerbes étudiées est le signal déposé dans
la cuve. II est intrinsequement lié & ’extension latérale. Mais une autre caractéristique du
signal nous intéresse. Le rapport entre le signal intégré et le pic. En effet, le bruit de fond
est composé de muons et dans une seconde mesure de mini-gerbes. Le rapport signal/pic
dans le cas d’événements interessants se détache du bruit de fond.

La figure 5.8 représente le rapport signal/pic en fonction vu? + v2. Le bruit de fond
est aux alentours de 2 tandis que dans le cas d’événements interessants, ce rapport est
plus grand (supérieur a 3). Une coupure que l'on peut imaginer est de demander que pour
un certain nombre de stations, au moins deux, la valeur du rapport signal sur pic soit plus
grande que 3.

10—

F1G. 5.8 — Signal sur Pic en fonction de vu? + v2.

Une fois toutes les coupures passées, il reste a trouver I'impact de la gerbe et I’énergie
primaire. En général le calcul du barycentre (avec les signaux des cuves) donne une bonne
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approximation du coeur de la gerbe (environ 200 m) [98, 99].

Plus généralement, on utilise le programme Minuit pour faire un ajustement simul-
tané de la position et de I’énergie. La figure 5.9 montre les impacts reconstruits pour les
événements a plus de 5 stations au mois de mai 2002.
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F1ac. 5.9 — Impacts reconstruits des événements a plus de 5 stations au mois de mai 2002.

La reconstruction de ’énergie est plus délicate. Il y a encore beaucoup a faire pour
donner une énergie avec moins de 30% d’incertitudes. Pour la reconstruction des données,
nous avons utilisé la fonction de distribution latérale suivante [94] :

0,95 r O\ PO
o(r) = (=) (5.1)
\/1+11,8x (L, —1)2 \Tref

avec 3(6):

B(0) =4,735— L20si § < 60°
B0) =2,672— 2 9> 600

cos 0

et 1t correspond a une distance de référence, ici 1000 m. Le signal a 1000 m sert donc
d’estimateur de I’énergie primaire.

Pour illustrer un événement du réseau prototype, nous avions le choix mais pourquoi
ne pas tout simplement choisir le plus grand!

5.5 Evénement du 23 mai 2002

Il n’était pas possible de parler des événements du réseau prototype sans parler du plus
important que 'on ait détecté jusque la et qui a déja fait beaucoup parlé de lui.
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Le 23 mai 2002, un événement touchant 20 cuves (sur les 32 fonctionnant) a été détecté.
Comme la plupart des événements a haute multiplicité, sinon tous, il tres incliné; son
angle est estimé a plus de 80 degrés. Le tableau 5.2 résume la reconstruction.

TAB. 5.2 — Evénement 204272 a 20 cuves.

X impact
Y impact
7 impact
0
¢
Rayon de Courbure
Densité a 1000 m

Energie

835 m + 157
4427 m + 386
1402 m
81,59° + 0,6 degré
250,57° £ 2 degrés
109 km
14,27 + 1,46

52,58 EeV

Pour ce type de gerbes (tres inclinée), la partie électromagnétique est entierement
absorbée, et il ne reste plus qu'un front de muons se propageant. Ils sont peu déviés et il
n’est donc pas étonnant que le rayon de courbure soit grand (en général les valeurs calculées
sont de lordre de la dizaine de kilometres pour des événements pas trop inclinés), et que
les signaux soient treés piqués (F1G.5.10(a)).
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F1a. 5.10 — Signal dans une cuve touchée. Cheminement de la gerbe.

La figure 5.10 permet de visualiser la direction de propagation de la gerbe, alliée a la
reconstruction de 'impact dans le réseau (F1G.5.11(a)). La figure 5.11(b) montre le résultat
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de I'ajustement de la fonction de distribution latérale citée au paragraphe précédent.
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Fi1G. 5.11 — Position du coeur reconstruit et ajustement de la fonction de distribution
latérale.

Il est & remarquer que cette reconstruction positionne le coeur a I'intérieur du réseau.
En effet, comme nous 'avons déja souligné, les effets de bords sont importants. Dans
le cas présent, la gerbe n’étant pas contenue dans le réseau, on peut envisager plu-
sieurs reconstructions en tenant compte ou pas de stations silencieuses; en n’utilisant pas
cette contrainte le coeur peut étre reconstruit en dehors du réseau et cela peut changer
considérablement 1’énergie reconstruite puisque cela affectera I’estimateur.

Pour les gerbes inclinées, des reconstructions particulieres sont envisagées [100].

5.6 Effets de bords et Acceptance du réseau prototype

L’acceptance du réseau prototype permet d’estimer si le taux d’événements détectés
correspond a celui attendu, et permet aussi de se rendre compte des effets de bords.

La forme du réseau est importante. Lors de l'acquisition des données, des stations
peuvent ne pas fonctionner et donc ne pas prendre de données, ce qui modifie la forme du
réseau de détection. Alors le nombre de stations fonctionnant ou pas durant ’acquisition
est d’une grande importance pour calculer 'acceptance du détecteur. La station centrale
enregistre les stations qui entrent ou sortent de ’acquisition permettant de suivre la sur-
face de détection.

La figure 5.12 montre 'influence du manque d’une station dans certaines partie du
réseau prototype [101]. La figure a été réalisée en simulant des disques de gerbes d’énergie
de 10 EeV dont le rayon correspond au rayon de trigger de T2, c’est-a-dire le disque a
I'intérieur duquel les stations déclenchent un trigger T2, fixé & 3 VEM par cuve. Pour 10
EeV, ce rayon vaut de 'ordre de 1750 metres et est proche de I’espacement des cuves dans
le réseau ce qui explique 'influence du manque d’une cuve.
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Fi1G. 5.12 — Influence du manque d’une station dans le réseau prototype. Gerbes verticales
simulées de 10 EeV. Les points rouges sont les stations “vivantes” et en bleu les stations
“mortes”. On peut remarquer l'importance des stations dans le centre du réseau. L’abscisse
correspond au Northing et l'ordonnée a I’Easting, qui sont le systeme de coordonnées utilisé

sur le site.

L’acceptance représente la surface de détection: elle est calculée a partir du nombre
de stations vivantes. Elle dépend de I’énergie. La figure 5.13 montre la dépendance de
l’acceptance en fonction de ’énergie [101]. On peut noter la nette variation de I’acceptance
autour de 10 eV. Il va donc étre important de bien comprendre le trigger du détecteur,
de bien représenter la distribution latérale. Tout cela est lié.
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Fi1G. 5.13 — Acceptance en fonction de I’énergie sur une journée. full EA correspond au

cas ou toutes les stations fonctionnent.
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5.7 Pré-production

Depuis le début de I'année 2003, 'installation de nouvelles cuves s’est poursuivie. De-
puis juin 2003, nous avons pres de 80 cuves. Le réseau s’est maintenant agrandi comme
le montre la figure 5.14(a). La nouvelle portion ajoutée a presque la forme hexagonale et
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(a) Etat du réseau de surface au 31 juillet 2003. (b) évolution du nombre de stations en fonction du

nombre de jours entre janvier 2003 et juillet 2003.

les trous ne sont pas physiques, I'information du

nombre de stations était indisponible.

Fic. 5.14 — Agrandissement du réseau prototype.

les reconstructions a venir seront plus robustes car les gerbes seront mieux contenues dans
le réseau alors que dans le réseau prototype cela était difficile. Les conditions de trigger
seront plus proches des événements physiques recherchés.

Le nombre de stations augmentent depuis deux mois (F1¢.5.14(b)).

5.8 conclusion

Le réseau prototype a donné une grande satisfaction tant au point de vue de I’électronique
qu’au point de vue des programmes d’acquisition. Les données sont de bonnes qualité et
permettent déja des reconstructions angulaires de 'ordre du degré. Ce qui est encoura-
geant pour la suite et les futures études sur les multiplets.

Les études se sont portées sur I'acceptance du réseau qui est liée a la distribution latérale,
et donc a I’énergie primaire. Ces trois sujets sont tres liés et des progres dans une des trois
directions permettra sans doute de progresser dans les autres rapidement.

En ce qui concerne la composition primaire, dont nous n’avons pas parlé dans cette
présentation de ’analyse, les études se développent et quelques pistes apparaissent [102].
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Conclusion

L’expérience Auger est aujourd’hui dans sa phase de déploiement des 1600 cuves. Pres
d’une centaine de détecteurs, a la fin d’aott 2003 fonctionnent et ce nombre augmente de
jour en jour. D’ici un an et demi, le réseau comportera plus de mille cinq cent détecteurs
et quatre détecteurs a fluorescence afin d’acquérir la statistique tant attendue a haute
énergie. C’est avec impatience que 1’on attend les nouvelles données.

Le bon fonctionnement du réseau prototype et la qualité de ses données permirent de
développer des méthodes d’analyses déja performantes, et des études importantes pour le
grand réseau ont débuté: les études sur les triggers, 'acceptance ou sur la distribution
latérale. Il reste encore beaucoup a faire pour avoir une estimation précise de 1’énergie en
adéquation avec les performances attendues du détecteur.

En ce qui concerne la simulation de gerbes atmosphériques, le modele NEXUS 3 sera
a comparer aux deux autres modeles utilisés QGSJet et Sybill; son extrapolation aux
hautes énergies est sans doute plus cohérente que les autres. Ces modeles, configurés pour
reproduire les propriétés moyennes des gerbes entre 106 GeV et 109 GeV (Tax, NN,
Aabsorption---) Se situent dans la moyenne des prédictions pour le LHC; Isajet et Pythia
représentent les limites extrémes. Le dilemme masse primaire-énergie sera simplifié si le
LHC peut fixer un profil de production multiple et conforter les bases de 'extrapolation
(trajectoire asymptotique du Pomeron par exemple).

Aussi, la comparaison des modeles utilisés dans les rayons cosmiques avec ceux du
LHC est nécessaire pour les extrapolations et afin de réunifier la phénoménologie des
rayons cosmiques de celle des collisionneurs.

Nous avons mis au point une fonction de distribution latérale, plus générale que la
fonction NKG, qui contient les parametres physiques importants des gerbes que sont la
taille électronique et I’dge de la gerbe; celui-ci est relié a la profondeur du maximum
(Xmax). Ce parametre pourra étre comparé avec celui mesuré par la fluorescence (via le
Xmax)- 11 faut encore affiner la détermination de ces deux parametres de maniere fiable
dans la reconstruction des événements ; cependant la forme de la fonction semble déja bien
s’ajuster a la décroissance du signal d’apres la simulation actuelle du détecteur.

La conversion en VEM est a approfondir et la dépendance avec ’angle zénithal de la
gerbe doit étre affinée. Pour le moment, la chaine de simulation complete du détecteur
n’est sans doute pas encore assez fiable pour établir une relation définitive entre le signal
a 1000 m et ’énergie primaire.

L’estimation de I’énergie semble assez indépendante des modeles pour la fluorescence.
Pour le réseau de surface, les simulations ne donnent pas les mémes distributions de par-
ticules au sol, ce qui ne donne pas le méme estimateur en fonction des modeles choisis.
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Il reste donc beaucoup a faire en simulation pour comparer tous les modeles d’interaction
a haute, comme a basse énergie. A Tissue de la conférence de P'ICRC 2003 au Japon, il
semblerait que la distribution latérale muonique serait diminuée a grande distance de I’axe
(30% vers 600 m et 50% au-dela de 1500 m) d’apres le modele FLUKA comparativement
au modele GHEISHA utilisé dans nos simulations. Cela nécessitera d’étre vérifié. et com-
paré aux autres modeles. Cette circonstance peut étre facilement prise en compte dans les
simulations avec le programme STAR présenté.

Enfin, il faut continuer a accumuler et interpréter la statistique, afin de répondre aux
questions posées par ’existence de ces rayons cosmiques d’ultra-haute énergie.
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Annexe A

Décalage vers le rouge

Notre Univers est en expansion depuis une phase infiniment dense et chaude il y a
environ 13 milliards d’années. Dans les années 1920, Hubble établi que les spectres des
galaxies & grande distance sont systématiquement décalés vers de plus grandes longueurs
d’onde. Ce changement de longueur d’onde est exprimé comme le décalage vers le rouge
du résultat observé.

142 = )\observed
)\emitted

Dans le cas ou z <1, la relation de Hubble peut se réécrire comme :

Hyd

o~
c

ol Hy est le taux d’expansion actuel. Les pertes d’énergie subies par les rayons cosmiques

a cause de I'expansion de I’Univers pesont décrites par la perte d’énergie interne d’un gaz

relativiste avec une densité de particules n et une température T travaillant pour étendre

son volume :

dU = —PdV

ou P = nkT est la pression du gaz, et k est la constante de Boltzmann. L’énergie moyenne
de chaque particule est 3kT'. Nous obtenons alors:
nEdV

dU =nVdE = — 5

Dans le cas ou le nombre de particules IV est fixé:

aB __LnBdV
dt adiabatique a 3N di

le dernier terme représente le taux d’expansion de la région avec un champ de vitesse 0(7).
Un changement de volume dx dy dz se déplagant avec le flux est donné par:
av

en utilisant le développement de Taylor:

d_V_ %4_%_’_81}2
dt — \ ox oy 0z

> dzdydz = (V.0)V
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La fraction de perte d’énergie adiabatique se réécrit :

dE 1
() o
dt adiabatique 3

En cosmologie standard de Friedmann-Lemaitre, le facteur d’échelle R s’étend a la vitesse
vo, v = vo(r/R) et

r2 | Or R

Et donc nous obtenons finalement la perte d’énergie du a 1’expansion :

E 1
—<d) _wp YdRp g
adiabatique

V= ! |:2(7‘27)r):| =32

dt R~ Radt

Les pertes par ce processus dominent entre 1017 eV et 3x10'® eV.
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Annexe B

Cinématique de la

photoproduction de pions.

L’inelasticité K, ne dépend pas seulement du nombre et de la nature des particules
sortantes de l'interaction mais aussi de la cinématique de I’état final. Néanmoins, une
moyenne sur la cinématique des états finals donne une bonne approximation de l’inelasti-
cité. L’inélasticité donne la fraction d’énergie emportée par la particule considérée.

Calculons tout d’abord I’énergie dans le centre de masse qui est un invariant relativiste
du carré du quadrivecteur p,p# du systeme photon-proton. Cet invariant donne la relation :

§ = (wcm + ECm)Q = mZQ) -+ Qmpwr_

Les énergies des particules dans le systeme du centre de masse sont univoquement
détermi-nées par la conservation de 1’énergie et de la quantité de mouvement. Dans le cas
de réactions faisant intervenir une résonance, nous faisons I’hypotheése d’une désintégration
dans laquelle il y a la symétrie avant-arriere en respectant I’axe de la collision dans le centre
de masse. Nous ne considérons que le cas de la production d’un pion unique.

L’énergie de la résonance vaut :

(s+ mQA — m?r)
2V/s

L’énergie moyenne du proton sortant dans le centre de masse est alors:

E§™ =

(s+m% —m2

4y/sm3

)(m + my —m3)

< E;inale cm o

et dans le laboratoire:

B(s +m3 —m2)(m3 +m2 — m?2)

< E;inale lab. >= >
4 smi

L’inelasticité moyenne du proton vaut donc:

o < Egnale lab. L E(s 4 m% —m2)(mi +m2—m2)
P E 45m2A '
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Annexe C

Compléments de calculs

Les équations de diffusion sont :

on(Et)
8759?,15) =Cm+ Dy (C.2)

On se place dans le cas de 'approximation A (c’est-a-dire que ’on néglige le dernier terme
de la premieére équation).

En faisant le bilan des pertes et des gains pour les électrons, on peut expliciter les termes
de ces équations. Pour les électrons:

O Processus radiatif (Bremsstrahlung), terme A 7.
Une partie des électrons d’énergie dans l'intervalle E et E + dFE vont perdre de
I’énergie en émettant des photons, ce qui va se traduire par une perte d’électrons
dans l'intervalle considéré, par:

dE’

E
<(E.1) /0 o(B.E) At (C.3)

De méme, les électrons d’énergie plus grande que F vont aussi émettre des photons
et par conséquent tomber dans l'intervalle [E,E+dE], ce qui va augmenter le nombre
d’électrons; cela se traduit par le terme:

dE’
E+F

/OO n(E+ E't)¢(E+ EE") At (C.4)
0

La probabilité d’émettre un photon d’énergie E’ par un électron d’énergie E est une
fonction du rapport EF, ce qui se traduit par:

o

HEE)

Po(v)dv (C.5)

_ E
avec v = .

Le premier terme devient :

1
/O (E)o(v)dv (C.6)
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).

E dv dE’ E
P 1 —— ., dot = E+FE't) =
our le second terme, v vaut o d’ou o "L et m(E+ E't) 7r(1 —
On obtient alors: ) )
F qbo [
d .
/Oﬂ-(l—v)l—vv (C.7)
Bilan : )
1 FE
Ar—— E)— .
m == | lB) - oo (©8)

O Création de paires; les photons d’énergie supérieure a I peuvent produire des paires
d’électrons d’énergie comprises entre E et E + dFE.

> dE' ' E du
2 E+EtHyE+E\E At:2/ — — C.9
| awsmneEs B gTma= [ OnwT  (©9)
avecu—ietd—u—diEl
 E+E " u E+E’
O Pour le coefficient C'(s) (processus radiatif).
> dE' ' FE dv
E+F E+FEE = — — = 1
| e EneEsp R - [ A QmwT - (©ao)
O Pour le coefficient oy.
oo dE' 1
—'y(E,t)/ Y(E,E") T At = —’y(E)/ Yo(u)du = —ogy (C.11)
0 0

Maintenant que les termes des équations sont explicités, et en utilisant les solutions définies
page 66, on trouve pour les coefficients A, B et C.

1
A = [ (1= 1= 0)n(odo (C.12)

1
B(s) = 2/0 u’hp(u)du (C.13)

1
C(s) = 2/0 u’o(u)du (C.14)
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Complément mathématique sur les

fonctions spéciales

B(zw) = /Oootz (1—-1¢t)”

! t
- / (14 )=+
Cette relation peut aussi s’écrire :
I'(z)I'(w)
B =——>=0B

La série hypergéométrique peut s’écrire sous les formes d’intégrales :

c 1
F(ab,c;z) = %/{) 0711 — )N — t2) "%t

F(C) Oosbfl g)a—¢ $2) " %ds
—F(b)m_b)/o (1+5)97°(1 + 52)~%

avec les conditions: arg z>0, et Re(c) > Re(b) > 0.
Les fonctions de B(p,q).

F(ab,c;1—2z) =

00 Spfl
B(p,q) = /0 mdé’
1
= /tp—l(l—t)q—ldt
0

1-t

il suffit de poser le changement variable s = ===, et l'intégrale se calcule aisément.

t



150ANNEXE D. COMPLEMENT MATHEMATIQUE SUR LES FONCTIONS SPECIALES



151

Annexe E

Distribution latérale: noyau de fer

primaire

Cette annexe concerne les ajustements sur les distributions latérales de la simulation.
Le rayon cosmique primaire présenté dans le chapitre 4 est le proton. Le méme travail a
été effectué pour un noyau de fer.

E.1 Distribution latérale électronique

Les courbes suivantes montrent les résultats des ajustements pour 0° et 50°, & 10 et
1020 eV.
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Distribution lat érale des électrons Distribution lat érale des électrons
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Fic. E.1 — Ajustement sur la distribution latérale moyenne électronique d’un noyau de fer
primaire d’angle zénithal de 0° et de 10%° eV.
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Fi1G. E.2 — Ajustement sur la distribution latérale moyenne électronique d’un noyau de fer
primaire d’angle zénithal de 50°, a 1020 eV.
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Distribution lat érale des électrons
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Fia. E.3 — Ajustement sur la distribution latérale moyenne électronique d’un noyau de fer

primaire d’angle zénithal de 0°, a 10 eV.
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Fi1Gc. E.4 — Ajustement sur la distribution latérale moyenne électronique d’un noyau de fer

primaire d’angle zénithal de 50°, a 10 eV.
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Pareillement au proton, nous avons obtenu un jeu de parametres pour chaque angle
simulé, et nous avons cherché des fonctions permettant d’avoir les valeurs des coefficients
pour tous les angles compris entre 0 et 60 degrés. Ces fonctions sont obtenues de maniere
empirique.

Voici les paramétrisations trouvées (0 est exprimé en radian) :

a =0,0125 x tan?(#) — 0,1014 x tan3(#) + 0,1242 x tan®(#) — 0,0167 x tan(6) + 1,930
b=0,1 x tan*(#) — 0.46 x tan®(#) + 0.40 x tan®(#) — 0,06 x tan(h) + 3,826
c=14,38x60%—985x0%+0,8x 0+ 8,92
ro = —4,03 x tan®(#) + 2,97 x tan?(#) — 1,14 x tan(f) + 35.

r = —18031,3 x 6% +43755,6 x 63 — 33514,1 x 6% +2647,3 x § + 12113

Les courbes suivantes montrent 1’évolution des coefficients en fonction de ’angle d’inci-
dence du primaire, et les fonctions explicitées ci-dessus. Les erreurs sont toujours au moins

avs 6 bvs 6
© 2 o4
1.98 - -
— 39
196 e . e . -® o
° 38
194 - ° i °
° . I
— 37
192 - -
19 36
188 - |
r | 3.5
1.86 |- ® .
7‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\“‘v 3_47‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\“
0 10 20 30 40 50 80 0 10 20 30 40 50 80
angle (7) angle (7)
(a) Evolution du parametre a en fonction de 6. (b) Evolution du parametre b en fonction de 6.

Fic. E.5 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 6.

d’un ordre de grandeur inférieur a la valeur du parametre que I’on cherche a ajuster.
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cvs @ rovs 6
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(a) Evolution du parameétre ¢ en fonction de 6. (b) Evolution du parametre 7o en fonction de 6.

Fic. E.6 — Evolution des parameétres ¢ et rog en fonction de 6.
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Fic. E.7 — Evolution du paramétre r1 en fonction de 6.

Dépendance en énergie

Comme nous 'avons dit précédemment, I'ajustement est fait sur plusieurs distribu-
tions latérales simultanément correspondant & différentes énergies. Afin de vérifier, la non
dépendance des coefficients en fonction de 1’énergie, nous avons recommencé 1’ajustement
des parametres a 6 fixé et a énergie fixée.
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Les figures E.8, E.9 et E.10 résument les résultats trouvés.

Les points rouges correspondent aux valeurs trouvées précedemment, les points verts
correspondent & 10%° eV, en bleu foncé a 5 x 1019 eV, la couleur magenta pour 10'° eV, et
bleu turquoise pour 5 x 10'® eV. Les points noirs correspondent & la moyenne des points
a chaque énergie (moyenne de 1020 eV, 5 x 1019 eV, 10! eV et 5 x 10'® eV); Ces points
sont proches de ceux trouvés en faisant un ajustement simultané sur plusieurs énergies.
La dispersion est peu importante, et il ne semble pas y avoir une corrélation forte avec
I’énergie. L’autre point important a vérifier, est I'impact sur la distribution latérale. Ce
que nous allons voir maintenant. Nous appelerons “parametres moyens”, ceux ajustés
simultanément sur toutes les énergies. A 30°, la dispersion semble la plus importante, et
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© 2 [ o4
1975 |
[ 39
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angle (7)) angle (7))
(a) Evolution du parametre a en fonction de (b) Evolution du parametre b en fonction de
0, et pour les différentes énergies. 0, et pour les différentes énergies.

FiG. E.8 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 0. (voir texte)
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(a) Evolution du parameétre c en fonction de (b) Evolution du parametre ro en fonction de
0, et pour les différentes énergies. 0, et pour les différentes énergies.

Fic. E.9 — Evolution des paramétres ¢ et ro en fonction de 6. (voir texte)
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Fic. E.10 — Evolution du parameétre 1 en fonction de 0, et pour les différentes énergies.
(voir texte)
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Fic. E.11 — Ecart entre la fonction calculée avec le jeu de parametres moyens et celle
calculée avec ceuz trouvés a énergie fizée. Gerbe moyenne d’un noyau de fer a 5x 1018 eV

et 30°.

nous pouvons vérifier le peu d’effet que cela engendre sur la fonction. Nous avons fait le
test & 5 x 10 eV et 30° (F1G.E.11).
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Gerbe individuelle

Les gerbes moyennes (distributions latérales moyennées sur les 40 gerbes a 6 fixé et
énergie fixée) servent de base pour ajuster les parametres de la fonction. Les valeurs de la
taille électronique et de I’dge nous sont données par la simulation.

De méme que dans le cas du proton, la donnée de I’age et de la taille d’'une gerbe
individuelle, permet a la fonction de bien représenter la distribution latérale de la gerbe
individuelle. Nous avons repris les gerbes une a une gerbe et nous y avons introduit les
valeurs de ’age et de la taille qui lui correspondaient; un exemple est montré sur la
figure E.12. La gerbe présentée n’a pas fait partie de 1’échantillon utilisé pour faire les
ajustements.

Noyau defer 510" ev 6=30° Noyau defer 510" eV 8=30°

NA f}l’\ 5
‘\E/].OSE élo E
.7 L
210°E 710’
B E 7
gloz & A
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10 E 10
10°E F \\
F 1k A
10 E
1k \\ 10
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0'E \\ 10"k S
10°E £ S
SF \ 10 & ; =
10°E E S
E Lol IR L1 1L L1l Lol L1l C 1 1 1 1 1 1
2 4 2 . 1000 2000 3000 4000 5000 6000
10 10 1 10 10 10° r (m) r (m)
(a) échelle log-log (b) échelle lin-log

Fia. E.12 — Vérification sur la distribution latérale électronique d’un noyau de fer primaire
d’angle zénithal de 30°, a 5 x 10'8 eV. Les paramétres de la gerbe pris de la simulation
sont log No=9.101 et l’age s=1,252.

E.2 Distribution latérale des muons
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Distribution lat érale des muons
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F1a. E.13 — Résultat de l'ajustement sur la distribution latérale moyenne (40 gerbes) d’un

noyau de fer primaire d’énergie 1020 eV et d’angle zénithal de 0°. La valeur de la taille

moyenne muonique est: 8,68178x10% muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur

sont données a 1 o.

Distribution lat érale des muons
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Fia. E.14 — Résultat de l'ajustement sur la distribution latérale moyenne (40 gerbes) d’un

noyau de fer primaire d’énergie 10Y eV et d’angle zénithal de 50°. La valeur de la taille

moyenne muonique est: 6,05041x107 muons au niveau d’observation. Les barres d’erreur

sont données a 1 o.

Nous obtenons un nouvel ensemble de parametres a chaque angle, et nous cherchons
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a ajuster des fonctions afin d’avoir les valeurs des parametres a tous les angles. De méme
que pour les électrons, ces fonctions sont obtenues de manieére empiriques. Voici les pa-
ramétrisations obtenues (€ est exprimé en radian):

Et les évolutions de chacun des parametres en fonction de ’angle zénithal :

0.55 r

0.45 |

0.4 |

03 |

0.25 |

o1l

(a) Evolution du paramétre a en fonction de

0.

ANNEXE E. DISTRIBUTION LATERALE: NOYAU DE FER PRIMAIRE

o = 0,1625 x tan®(6) — 0,514 x tan?(#) + 0,188 x tan(6) + 0,5035
n=—0,601 x 6>+ 0,1978 x 62 — 0,055 x 0 + 1,62
B = 1,408 x tan’(6) — 0,81 x tan*(6) — 5,846 x tan®(#) + 4,078 x tan?(#) — 1,015 x tan(f) + 10,84 si 6 < 40°

B = 3,85 x tan?(#) — 14,435 x tan(6) + 18,998 si 6 > 40°

ro = —385,3 x 67 — 899,7 x 0* + 649,7 x 03 — 159,6 x 0% 4+ 14,16 x 6 + 34,72

r1=69782,1 x 67 — 158600 x 0% + 110726.2 x 6% — 27094,2 x 62 + 2076,6 x 0 + 5884,6

o parameter vs 6

o5 [
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Fia. E.15 — Evolution des paramétres a et b en fonction de 6.
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Fic. E.16 — Evolution des parametres ¢ et ro en fonction de 6.
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Fic. E.17 — Evolution du parameétre r1 en fonction de 6.
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Résumé

L’Observatoire Pierre Auger est la plus importante expérience jamais congue dans
le domaine de la détection des rayons cosmiques d’ultra haute énergie. Sa superficie de
3000 km? par site doit apporter la statistique au dela de 10 eV afin d’en comprendre
leur origine. Son mode de détection hybride des gerbes atmosphériques doit permettre une
grande précision sur la reconstruction de ’énergie primaire et sur la direction d’arrivée.

Apres avoir exposé I'historique des rayons cosmiques, et la problématique liée aux
énergies extrémes, nous décrirons les détecteurs de ’Observatoire Pierre Auger, ainsi que
les motivations et les contraintes a l'installation sur le site.

Dans une troisieme partie, nous abordons la simulation des phénomenes de gerbe at-
mosphérique. Nous débuterons par la description de l'interaction primaire a tres haute
énergie, ou les modeles d’interaction hadronique doivent étre extrapolés, puis nous pour-
suivrons par la cascade électromagnétique et la composante pénétrante que les détecteurs
de fluorescence et de surface détectent.

L’étude par la simulation de la distribution latérale (décroissance du signal en fonction
de la distance au cceur de la gerbe) nous a conduit a proposer une nouvelle fonction de
distribution latérale qui permet de s’ajuster aux gerbes individuelles et a terme, avoir une
meilleure estimation de 1’énergie primaire gerbe a gerbe. Cette nouvelle fonction a été
appliquée aux données du réseau prototype.

Nous terminerons par une présentation des données du réseau prototype installé dans
la Pampa par la reconstruction de ses événements.

Abstract

The Pierre Auger Observatory is the largest experiment ever designed to detect ultra
high energy cosmic-rays. Its large area must allow to obtain statistics for energies above
10" eV to understand their origin. The Hybrid mode of detection provide accuracy on
primary energy reconstruction and on the arrival direction.

In the first chapter, we present the history of cosmic rays and the problems occuring
at ultra high energy.

In a second part, the detectors of the Pierre Auger Observatory are presented, with
motivations and constraincts of the installation on the site.

In the third part, we describe the extensive air shower simulation. We begin by the
first interaction at high energy where hadronic models are unknown and have to be ex-
trapolated. Then, we continue the development of the shower with the electromagnetic
cascade and the penetrating component which are detected respectively by fluorescence
and surface detectors.

The chapter four is dedicated to a new lateral distribution function (decreasing of
signal in function of distance to the shower core) that we propose. The new function is
able to fit the individual shower behaviour and allows a better reconstruction of energy
estimators. we test this new function to the engineering array data.

Finally, we present the data of engineering array installed in the Pampa and the re-
construction of its events.



