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Introduction

Comment commencer ce travail traitant de la Physique des Astroparticules autrement
qu’en caractérisant cette discipline, et particulierement 1’astronomie des neutrinos de trés
haute énergie, a 1’aide des nombreux paradoxes qui en font toute la saveur ? Il s’agit avant
tout d’appréhender l’infiniment grand en piégeant I'infiniment petit ; il s’agit en méme temps
de rendre visible une image invisible de notre Univers ; il s’agit aussi de mieux comprendre
I’infiniment ancien en repoussant les limites de la technologie moderne ; il s’agit enfin de s’ouvrir
au Cosmos en faisant I’autruche & 2000 métres de profondeur !!

Ces paradoxes ont de toute évidence de quoi bousculer notre esprit humain, et par la méme
de le satisfaire, que I’on soit gourmand de Sciences ou bien amateur de Sagesse. Car la Physique
des Astroparticules se trouve bien la, & la croisée de plusieurs chemins si distincts de prime
abord et pourtant tellement entremeélés :

e celui de la Physique des Particules, qui s’intéresse a ’infiniment petit et cherche & compren-
dre comment toute la matiere est constituée a un niveau fondamental : celui des briques
élémentaires et de leurs interactions, dans une longue quéte d’unification des phénomenes,

o celui de I’Astrophysique qui s’ouvre a ’infiniment grand et tente de percer les mysteres de
I'organisation de I’Univers dans son ensemble et des sources d’énergie qui ’animent,

¢ celui de la Cosmologie, qui fouille dans les archives infiniment anciennes, en essayant de
reconstituer, pour nous la conter, ’histoire de 1’Univers et de son évolution, depuis ses
premiers instants,

¢ et comment oublier celui de la Philosophie puisque c’est bien a la recherche de la Sagesse
que nous nous nous mettons en chemin, sur ces sentiers tantot larges mais souvent escarpés,
tantot lumineux mais souvent brumeux.

Pourrions-nous rester de glace et ne pas partager I’engouement qui régne au sein de la commu-
nauté scientifique autour de cette discipline particuliérement dynamique qu’est la Physique
des Astroparticules ?

Une des branches de cette derniére est juste en train de naitre, aprés un enfantement long
d’une trentaine d’années : la Physique des neutrinos cosmiques de haute énergie. Dans le
premier chapitre de ce mémoire, nous la caractérisons par les principales motivations qu’elle sus-
cite en mettant en avant la spécificité des neutrinos et en passant en revue leurs diverses sources
potentielles. Nous verrons alors qu’un télescope a neutrinos est un instrument pluridisciplinaire,
touchant aussi bien 1’Astrophysique que la Physique des Particules.
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Les diverses techniques que les hommes ont mises en ceuvre pour observer des neutrinos
sont rappelées succinctement au début du deuxieme chapitre. Nous insistons sur la particularité
de ceux de haute énergie et sur les contraintes expérimentales que leur détection impose. En
particulier, la faiblesse des flux attendus et des sections efficaces impose l’instrumentation de
volumes de taille kilométrique dans les profondeurs marines ou dans la glace polaire. Nous
commencons alors a classer les différents types d’événements que 1’on peut rechercher, pour
discuter des possibilités de détection des différentes saveurs de neutrinos. Cette étude permet
déja d’appréhender quantitativement ce que pourra apporter un télescope a neutrinos, et les
exigences de qualité qui en découlent.

Nous pouvons alors présenter les choix expérimentaux, faits par les diverses collaborations
actuellement a I’ceuvre sur le sujet, en vue de répondre au mieux a ces exigences. C’est 1’objet
du troisiéme chapitre.

L’objectif principal de ce travail de thése est de caractériser les performances qu'un tel
appareil peut atteindre, pour une certaine catégorie d’événements : les cascades contenues, qui
mettent en jeu la détection de neutrinos électroniques. Pour ce faire, des outils de simulation
ont été développés et assemblés au sein d’une architecture globale qui est détaillée au quatriéme
chapitre.

Nous exposons alors, dans le dernier chapitre, les résultats de cette étude d’un télescope
sous-marin a neutrinos de premiére génération (constitué d’environ mille photomultiplicateurs).
Ils concernent notamment 'efficacité de détection, la précision angulaire, la résolution en
énergie et le rejet du bruit de fond. Ce sera 'occasion de décrire les potentialités d’un tel
instrument en matiére de découverte de sources cosmiques diffuses. Puis nous discuterons de
I’influence de divers parametres utilisés dans les simulations.

Enfin, nous présentons les conclusions de cette étude relativement pionniére, qui s’est atta-
chée a caractériser les performances que ’on peut attendre des futurs télescopes sous-marins &
neutrinos pour la détection de cascades contenues, et qui ouvrira, nous 1’espérons, de nombreuses
perspectives.



Chapitre 1

Astrophysique des neutrinos de haute

énergie

1.1 Le rayonnement cosmique primaire

1.1.1 Caractéristiques

L’atmospheére terrestre est
continuellement bombardée par
un flux isotrope de parti-
cules subatomiques chargées,
appelées  “rayons  cosmiques
primaires”. La composition
des rayons cosmiques détectés
jusqu’a présent entre le TeV
(10'2eV) et le PeV (10'5eV), est

d’environ [1, 2] :
e 42 % de protons

e 26 % de noyaux He
13 % de noyaux CNO

9 % de noyaux Ne-S

e 10 % de noyaux CI-Ni

0.04 % d’électrons

=
o

=

E2-7dN/dE [cm—2s1sr1 Gevl7]
o
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Figure 1.1: Flux mesuré des rayons cosmiques de haute énergie
(au-dela du TeV), aprés multiplication par le facteur EZ7 [3]. Les
fléches indiquent les positions du “genou” (vers 1PeV) et de la
“cheville” (vers 10 EeV).

Sur la figure 1.1, on peut voir que le spectre des rayons cosmiques primaires suit une
loi de puissance dN(E) ~ E~*dE ou «, l'indice spectral différentiel, vaut ~ 2.7 au-dessous
de 1PeV, ~ 3.0 entre 1 PeV et 10EeV (10'%eV) et de nouveau ~ 2.7 au-dessus de 10 EeV. La
cassure de pente vers 1 PeV est couramment appelée “le genou”, tandis que le durcissement du

spectre vers 10 EeV est appelé “la cheville”. Les caractéristiques de ce rayonnement cosmique
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sont assez mal connues au-dessus de la cheville, & cause des faibles statistiques observées, mais
il est remarquable que plusieurs événements ont été observés avec des énergies
supérieures 4 102° eV ! Ces rayons cosmiques primaires interagissent trés haut dans
PPatmospheére (typiquement entre 30 et 60 km d’altitude) et donnent lieu & des “gerbes”
ou “cascades” de particules constituées de grandes quantités de hadrons (essentiellement
des nucléons, pions et kaons mais aussi des mésons et baryons charmés D, D,, A, etc.), de
leptons (e, uT,v) et de photons.

Pour couvrir un domaine en énergie aussi large, différentes techniques de détection
sont nécessaires. Les méthodes utilisées aux énergies moyennes et hautes (jusque vers
100 GeV /noyau) requié¢rent des détecteurs embarqués dans des ballons, des fusées ou
des satellites, ce qui permet des mesures directes du spectre, aussi bien que de la composition
et de la distribution angulaire. A ultra haute énergie (au-dela d’environ 1PeV /noyau), les
flux sont trop faibles pour ces détecteurs embarqués et requiérent des grands réseaux de
détecteurs au sol, lesquels ne peuvent fournir que des mesures indirectes, en observant les
produits des cascades atmosphériques (le spectre global en énergie et la distribution angulaire
peuvent étre assez bien mesurés, tandis que la composition est plus difficile & estimer). Entre
les deux domaines, ces différentes techniques sont combinées, ainsi que les télescopes a effet
Cerenkov atmosphérique et les télescopes & muons souterrains, pour croiser les résultats.

1.1.2 Enigme de leur origine

La question fondamentale en physique des rayons cosmiques est : “d’ou1 viennent-ils ?”
et, en particulier, “comment sont-ils accélérés jusqu’a de telles énergies ?7”. La réponse
a cette question n’est pas encore bien connue. Il est clair, au moins, que presque tous sont
d’origine extérieure au systéme solaire (& cause de la trés faible proportion d’entre eux qui sont
corrélés avec Iactivité solaire et/ou le plan de I’écliptique).

Leur origine galactique ou extragalactique ne peut étre observée directement en raison des
nombreuses déviations magnétiques qu’ils subissent dans le milieu interstellaire.
Ceci explique ’isotropie observée du rayonnement cosmique. Du moins, cela est vrai jusqu’a
environ 1EeV, mais pas au-dela. En effet, le rayon de gyration R d’une charge Ze d’énergie
E (suffisamment élevée pour que la masse soit négligeable) dans un champ magnétique B est

donné par [4] :
ey = 7|5y [sive) =

L’intensité des champs magnétiques interstellaires étant typiquement de l’ordre du uG [5], et les
distances a 'intérieur de la Voie Lactée, de ’ordre du kpc, les rayons cosmiques d’énergie
supérieure & ~ 10'®eV /nucléon doivent pointer vers leur source!.

Malgré cela, la distribution angulaire du rayonnement cosmique a ces énergies extrémes

n’a manifesté, jusqu’a présent, aucune corrélation évidente avec le disque galactique.
Ceci suggere une production extragalactique. Mais alors, nous nous trouvons confrontés
a une autre difficulté : D'interaction des protons avec les photons a 2.7K du rayonnement
cosmologique fossile omniprésent, limite considérablement leur parcours moyen au-dessus de

!1Si les champs magnétiques galactiques ne sont pas plus intenses ou plus étendus dans le halo que ce qui est
généralement admis.
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510'%eV. Ce phénomene est connu depuis la fin des années 60 sous le nom de coupure GZK
(du nom de Greisen, Zatsepin et Kuzmin)[6]. Par exemple, la probabilité qu’un proton de
310%°eV traverse 100 Mpc sans une interaction est 1.2107° [4]. Vu autrement, il lui faut en
moyenne une énergie a la source de 31022 eV pour atteindre la Terre avec ’énergie observée. Or
il semble extrémement difficile de concevoir des accélérateurs cosmiques capables d’atteindre
de telles énergies. Cela suggére donc que certaines sources de rayons cosmiques d’extrémement
haute énergie sont relativement proches. Ou peut-étre est-il incorrect d’identifier ces rayons
cosmiques avec des protons ou des noyaux [4] ... En tout état de cause, nous pouvons déja
constater que ’origine des rayons cosmiques d’énergies extrémes est un puzzle obscur
qui nécessite des observations complémentaires [7].

En-deg¢a de la cheville, la situation n’est pas vraiment claire non plus. Le
mécanisme généralement invoqué pour expliquer ’origine des rayons cosmiques jusqu’au genou
est ce que on appelle “P’accélération de Fermi du premier ordre” [5, 8]. Il s’agit de
P’accélération de particules chargées par des allers-retours successifs au travers du front d’une
onde de choc dans un plasma. Ce mécanisme produit naturellement un spectre avec une loi de
puissance d’indice & = 2 4 ¢, ou € est petit devant 1. On pense que le spectre observé est plus
pentu que le spectre produit a cause de la dépendance en énergie du confinement des rayons cos-
miques dans la galaxie : si le temps d’échappement caractéristique décroit avec 1’énergie comme
7(E) x E~%, alors I’indice du spectre observé devient agps = 2+€+8. Or, pour 1 < E < 100 GeV,
une valeur de § ~ 0.6 a pu étre déduite des mesures de la composition du rayonnement cosmique
primaire [9]. Ce mécanisme de Fermi, qui doit avoir lieu au sein des restes de supernovae (les
chocs résultant de I’expansion de 1’enveloppe dans le milieu environnant), pourrait donc ex-
pliquer trés correctement le spectre du rayonnement cosmique primaire jusqu’au genou.
Cependant, de nombreux problémes se posent encore, comme ’apparente inactivité de certains
restes de jeunes supernova dans le domaine des photons v d’énergies supérieures & ~ 1 TeV.
D’autre part, le spectre du rayonnement cosmique primaire au-dela du PeV reste inex-
pliqué. En effet, le mécanisme de Fermi est limité par la taille de ’accélérateur et D’intensité
des champs magnétiques au voisinage du choc, selon une relation directement liée au rayon de
gyration de la particule chargée accélérée (équation 1.1), puisque celle-ci doit rester confinée dans
la zone du choc. Or les sites galactiques sont trop petits et les champs magnétiques ambiants
y sont trop faibles pour dépasser une énergie de 1’ordre de 10 eV. On pourrait alors invoquer
d’autres processus d’accélération, par exemple ’effet dynamo-électrique [10] dans des champs
magnétiques tres intenses aupres d’étoiles & neutrons. Cependant ce mécanisme ne reproduit
pas de maniére naturelle le spectre en loi de puissance observé et de plus il est fortement limité
par le rayonnement synchrotron des particules chargées accélérées.

1.1.3 Enjeux

L’intérét porté aux rayons cosmiques de trées haute énergie est double : il s’agit de compren-
dre les sources les plus chaudes et les plus violentes de notre Univers et de tester
nos concepts de physique fondamentale des hautes énergies, dans des conditions que nous
ne pouvons reproduire sur Terre (trés forts champs magnétiques, gravitationnels ... ).

Or nous venons de voir que les caractéristiques du rayonnement cosmique primaire suscitent
de nombreuses questions qui ont trait a cette double quéte. Toutes nous invitent & faire des
observations complémentaires.
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La prochaine génération de détecteurs de grandes gerbes atmosphériques (en particulier
le projet AUGER [11], puis, & plus long terme, EUSO [12]) devraient permettre de clarifier
considérablement les caractéristiques des rayons cosmiques au-dela de la cheville (précision du
spectre, localisation de sources, composition) [7].

Mais cela ne suffit pas : il faudrait pouvoir localiser les sources de rayons cosmiques en-
deca de la cheville également. Pour cela, nous allons maintenant voir ’apport et les limites de
l’astronomie gamma.

1.2 L’astronomie gamma

1.2.1 Situation expérimentale

La notion méme d’astronomie est en fait historiquement liée a la détection de photons.
Par rapport a 1’étroit domaine spectral que constitue la lumiere visible, et qui a représenté
intégralité des informations astronomiques de Iantiquité jusqu’au début du XX™¢ siecle, le
spectre électromagnétique accessible aux observateurs s’est considérablement enrichi. Il couvre
maintenant 66 octaves (soit 20 ordres de grandeurs) des ondes radio métriques aux rayons gamma
de quelques dizaines de TeV [13], en passant par les micro-ondes, les rayonnements infra-rouge
et ultra-violet et les rayons X.

Ce sont les hautes énergies qui nous intéressent ici (bien que notre compréhension de la
plupart des objets astrophysiques soit fortement enrichie par une analyse multi-fréquences). Or
le paysage de ’astronomie gamma a été profondément renouvelé au cours de la
derniére décennie, grace a trois grandes avancées expérimentales :

o le satellite CGRO [14] a exploré, avec ses 4 détecteurs (BATSE, OSSE, COMPTEL,
EGRET [15, 16, 17, 18]), le domaine en énergie de 50keV a 20 GeV avec une sen-
sibilité inégalée et une couverture du ciel compléte. En particulier, le troisieme
catalogue EGRET [19] dénombre presque 300 sources entre 100 MeV et 20 GeV (5 pul-
sars, le Grand Nuage de Magellan, 93 noyaux actifs de galaxie (tous de type “blazar”),
probablement la galaxie radio Cen A et 170 sources non encore identifiées).

o le satellite BEPPO-SAX [20], en détectant le sursaut GRB-970228 (et d’autres par
la suite) simultanément en 4 mous et en rayons X, a pu le localiser précisément et
rapidement, ce qui a permis ultérieurement la découverte d’une contrepartie optique
avec le télescope spatial HUBBLE [21]. Grace a cela, nous savons maintenant que ces
événements sont situés a4 des distances cosmologiques?, et qu’ils dégagent en
quelques secondes des énergies gigantesques, entre 10%! et 10°*erg (soit au moins au-
tant que le Soleil durant toute sa vie), selon les hypothéses (parametres cosmologiques,
distribution angulaire de I’émission) [22].

o les télescopes a effet Cerenkov atmosphérique sont maintenant capables de discri-
miner les cascades électromagnétiques et hadroniques, avec un seuil autour de 300 GeV.

2Le record, jusqu’a présent, est détenu par le sursaut du 31 janvier 2000, avec un décalage vers le rouge
de z ~ 4.5, soit environ 13 milliards d’années-lumitre [22]. Nous mettons & part, cependant, une partie des
sursauts observés, qui sont des événements répétitifs en provenance d’objets galactiques appelés “Soft Gamma-
Ray Repeaters”.
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En ont résulté les premiéres détections de sources de photons gamma d’énergies
supérieures au TeV [23], avec des résolutions angulaires de ’ordre de 0.2°. Pour le mo-
ment, cing sources sont bien établies au-dessus du TeV : trois sources galactiques (les pul-
sars du Crabe, de Vela et PSR B 1706-44), et deux noyaux actifs de galaxie (Markarian-421,
qui est une faible source pour EGRET, et Markarian-501, absente du catalogue EGRET).
Les deux derniéres sont les plus proches blazars connus (respectivement z = 0.031 et
z = 0.034 soit ~ 150 Mpc).

Nous discuterons au paragraphe 1.4 des différents types d’objets que nous venons de men-
tionner comme sources identifiées & haute énergie (pulsars, noyaux actifs de galaxie, sursauts
gamma). En attendant, retenons surtout que I’astronomie gamma, bien que discipline en-
core jeune, a apporté de nombreuses découvertes inattendues (sources inconnues aupa-
ravant comme Geminga, importance des hautes énergies dans certains blazars, contraste en-
tre le GeV et le TeV puisque des sources puissantes pour EGRET sont invisibles au TeV et
réciproquement, distances cosmologiques des sursauts gamma) et éclairé d’un jour nouveau
toute ’astronomie (par exemple en aidant a la conception d’un modéle unifié des noyaux
actifs de galaxie) [13].

Le futur de ’astronomie gamma nous permet d’envisager, pour la prochaine décennie, une
couverture compléte du ciel dans le domaine en énergie de 10keV (recouvrement avec les
télescopes a rayons X) & presque 100 TeV. En particulier, la plage qui reste actuellement in-
explorée, entre 20 GeV et 300 GeV, devrait étre couverte, a la fois par des satellites et par des
détecteurs au sol. Des sensibilités 10 & 100 fois meilleures et des résolutions angulaires 10 fois
meilleures sont prévues, par rapport a la génération des années 90.

1.2.2 Limitations

Cependant, ’astronomie gamma souffre de certaines limitations qui font qu’elle ne
peut, a elle seule, nous dévoiler les sources des rayons cosmiques de trés haute
énergie (du TeV au EeV). Tout d’abord, quelques centaines de gramimes par centimeétre
carré de matiére (gaz, poussiéres) suffisent a stopper les photons aux énergies que nous
considérons. Ceci peut affecter fortement certaines sources “sales” ou bien masquées par le disque
galactique ou par de grands nuages interstellaires ou intergalactiques. Ensuite, les photons de
haute énergie qui voyagent & travers 1’Univers, produisent des paires ete™ par interaction
avec le fond diffus de photons (optique, infra-rouge, micro-onde, radio), par le processus :

7Y haute énergie + 7 fond diffus — e+e_ (12)

La longueur moyenne d’atténuation des photons a travers I’Univers due & ce processus
est représentée sur la figure 1.2. On y distingue les contributions du fond infra-rouge (IR), du
rayonnement cosmologique fossile (CMBR) et du fond d’ondes radio. La longueur d’atténu-
ation des protons est également montrée, pour les processus de photoproduction de pions
(celui qui donne la coupure GZK dont nous avons parlé au paragraphe 1.1.2) et de création de
paires eTe™ :

0
P haute énergie + 7 fond diffus — P+ T ou n+ 7Z'+ (133‘)

P haute énergie + 7Y fond diffus — P + e+e_ (13b)
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Figure 1.2: Longueur moyenne d’atténuation dans I’Univers des rayons gamma (traits fins) et des protons
(en gras) en fonction de leur énergie [7]. Ceci tient compte des processus d’absorption décrits par les
équations 1.2 et 1.3, et du fond diffus cosmologique infra-rouge (IR), micro-onde (CMBR) et radio.

Cette figure nous permet de comprendre que le quasar 3C279, la source la plus lumineuse
pour EGRET, située & ~ 2Gpc (z = 0.54), ne soit pas vue au TeV (longueur d’atténuation
d’environ 700 Mpc). De méme, nous pouvons remarquer que dans le domaine entre 3 TeV
et 1022eV, la vision des photons gamma est limitée &4 100 Mpc, & peu preés la taille
du Super-Amas Local. L’astronomie gamma est méme limitée 4 la Voie Lactée et
ses satellites (100kpc) entre 150 TeV et 30PeV. Or la plupart des sources extragalactiques
du catalogue EGRET, et en particulier les noyaux actifs de galaxie, sont situées a des distances
cosmologiques, avec des décalages vers le rouge compris entre 0.1 et 2. Cette “myopie”
au-dessus de quelques TeV est donc déja un premier appel qui nous incite a chercher
d’autres messagers cosmiques que le photon.

Par ailleurs, les télescopes & effet Cerenkov atmosphérique ont une faible ouverture angulaire
qui ne permet d’observer qu'une seule source a la fois, et seulement quand les conditions
atmosphériques le permettent. Or la plupart des sources observées au-deld du TeV sont
soumises & de violentes variations apparemment aléatoires qui peuvent atteindre un ordre de
grandeur en moins de 24 heures. 1l est donc tres probable que des sources soient encore passées
inapergues par faute d’étre observées au bon moment.

Ensuite, il est difficile de discriminer entre les différents mécanismes de production
qui sont a l'origine des photons détectés. En particulier, a trés haute énergie, nous n’avons
que peu de contraintes permettant de choisir entre les processus électromagnétiques et
hadroniques ou de peser leurs contributions, comme nous le verrons au paragraphe 1.4.1.
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Nous allons voir maintenant que le neutrino peut constituer un messager cosmique
avantageux, nous permettant d’apporter des contraintes fortes sur les mécanismes de pro-
duction, de révéler une image de I’Univers a trés grande échelle, méme au-dessus du TeV, et
peut-étre de découvrir des sources qui seraient restées dans 'ombre jusqu’a présent.

1.3 Les neutrinos comme nouveaux messagers

1.3.1 Petit portrait du neutrino en famille

En 1930, Wolfgang Pauli avoue “avoir fait une chose terrible”. Il venait de postuler
Pexistence d’une “particule indétectable”, pour résoudre le probléme lancinant de la
radioactivité 3. Enrico Fermi vit trés rapidement le parti qu’on pouvait en tirer : il mit
sur pieds la premiére théorie formelle de D’interaction faible, responsable justement
de la radioactivité 8, en utilisant cette “particule indétectable”, qu’il baptisa neutrino. Fort
heureusement, en 1956, Fred Reines et Clyde Cowan prouvérent expérimentalement
que ce “petit neutre” pouvait étre détecté directement (paragraphe 2.1). Depuis lors,
I’histoire du neutrino n’a cessé d’étre riche d’un double réle en physique fondamentale
(voir par exemple [24, 25]). D’une part, le neutrino est une particule qui ne révéle que diffi-
cilement ses propriétés et qui garde encore aujourd’hui une part de mystére (paragraphe
1.3.3). D’autre part, il s’est révélé I’'une des plus importantes sources d’innovations;
notamment, il a mis en défaut la conservation de la parité (1957), permis la découverte des
courants neutres (1973), confirmé le modéle des partons et la structure interne des nucléons,
donné un compte précis du nombre de générations (exactement 3) de leptons et de quarks
(1990), et il devient de plus en plus vraisemblable aujourd’hui que les neutrinos nous donneront
bient6t la confirmation et les clés d’un mélange entre les familles de leptons (paragraphe 1.5.1),
similaire au mélange CKM du secteur des quarks.

Maintenant, les neutrinos font partie intégrante du Modéle Standard, qui est a la
physique subatomique, un peu I’équivalent du tableau de Mendeleiev en chimie. Non seulement
il permet de classer toutes les particules élémentaires connues (et d’imaginer celles qui man-
quent pour “remplir les cases vides”, comme par exemple le quark fop, découvert en 1995 [27],
ou le neutrino tau, qui vient de I’étre [28]), mais aussi de comprendre les liens et interactions
entre elles. Ce modele théorique n’accumule que des succeés expérimentaux depuis plus de vingt
ans (sauf peut-étre quelques indications d’oscillations de neutrinos, sur lesquelles nous revien-
drons au paragraphe 1.5.1, mais qui pourraient sans doute é&tre prises en compte sans grande
refonte du modele). Il décrit la matieére comme étant construite de quelques particules fonda-
mentales, ponctuelles, de spin 1/2, groupées d’une part en quarks et leptons, d’autre part
en 3 générations. D’un autre coté, il décrit les interactions fondamentales (hors la gravita-
tion) comme résultant d’une symétrie de jauge SU(3)c x SU(2)r x U(1l)y qui opére sur les
champs quantiques correspondant aux particules de matiere. Ces interactions sont elles-mémes
véhiculées par des particules ponctuelles, de spin 1, les bosons de jauge. L’interaction forte
résulte de la symétrie SU(3)¢, elle est véhiculée par 8 gluons (les 8 générateurs du groupe
SU(3)), et elle ne concerne que les quarks. Les interactions faible et électromagnétique
résultent d’une combinaison des symétries SU(2)r et U(1)y, qui donne 4 bosons : le photon
véhicule I'interaction électromagnétique, le Z véhicule 'interaction faible par courant neutre et
les WT, W~ véhiculent ’interaction faible par courant chargé.
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Ce qui est important pour nous, c’est que cette brisure de SU(2)z x U(1)y s’opére
par un mécanisme (de Higgs) qui donne une masse importante aux bosons Z et WT,
rendant ’interaction faible beaucoup moins intense que ’interaction électromagné-
tique. L’autre conséquence importante est que chacune des 3 familles de leptons est un doublet
constitué d’un lepton chargé (e, u,7) et d’un lepton neutre, c.-d-d. un neutrino (v, v, v;).
L’interaction électromagnétique n’étant liée qu’a la charge électrique, les neutrinos ne sont
donc sensibles qu’a ’interaction faible. C’est pourquoi leur probabilité d’interaction
avec la matiére est trés faible, comparée a celle de toutes les autres particules.

Cette caractéristique rend les neutrinos particulierement intéressants pour ’astronomie.

1.3.2 Intérét pour I'astrophysique

Qui dit astronomie dit évidemment directionnalité: il faut étre capable de localiser assez
précisément la source étudiée. Parmi les particules chargées, nous avons vu que seules les
plus énergiques (E > 10'®eV) ne sont pas déviées significativement par des champs magné-
tiques, mais elles interagissent beaucoup avec le rayonnement cosmique fossile & 2.7K (coupure
GZK); ainsi les hadrons chargés ne peuvent nous renseigner sur des sources ponctuelles que sur
des distances inférieures & 20 — 30 Mpc, et pour des énergies extrémement hautes. Il en est de
méme pour les neutrons, dont seuls les représentants les plus énergiques (E > 10'8eV) peuvent
parcourir des distances galactiques sans se désintégrer avant. Nous avons vu également que,
au-dessus de quelques TeV, les photons gamma interagissent trop fortement avec les photons
diffus intergalactiques et avec le rayonnement cosmique fossile pour pouvoir nous renseigner sur
des sources au-dela du Super-Amas Local. De plus quelques centaines de grammes de matiere
suffisent a les stopper et donc & masquer de notre vue des régions importantes de 1'univers.

Or les neutrinos sont stables, se déplacent en ligne droite puisqu’ils sont électriquement
neutres, et ils n’ont qu’une tres faible probabilité d’interaction avec la matiére et encore moins
avec le fond diffus de photons. A titre d’illustration, alors que la longueur d’atténuation des
photons de 1 TeV est de quelques gcm™2, la longueur d’interaction d’un neutrino de 1 TeV est :

At = (0 -Na) '~ (5-107%¢.6.10")"1 ~ 3.10" gem ™2 (1.4)

Il apparait donc que les neutrinos sont les seules particules favorables a ’astronomie de trés haute
énergie (TeV et au-dela)®. On peut ainsi affirmer que les neutrinos permettent d’explorer le
cosmos a trés haute énergie, beaucoup plus loin qu’avec n’importe quel autre moyen,
ils permettent de combler le désert qui sépare ’astronomie gamma en dessous de quelques TeV et
les rayons cosmiques primaires au-dessus de quelques EeV, et il y a une probabilité intéressante
de découvrir des sources invisibles par ailleurs.

Enfin les neutrinos, ne pouvant étre produits que par des processus faibles, devraient per-
mettre, par leur présence ou leur absence, de discriminer les différents mécanismes de
production envisagés (nous verrons cela au paragraphe 1.4.1). De plus, le neutrino se présente
en trois saveurs différentes (correspondant aux trois générations de leptons et de quarks) qui
peuvent apporter des informations supplémentaires pour mieux éclaircir les mécanismes
de production (nous en discuterons au paragraphe 1.4.6).

311 existe un autre messager cosmique que nous n’avons pas envisagé ici : il s’agit des ondes gravitationnelles,
et donc du graviton s’il existe. Cependant tous les signaux, qu’espérent capter les interféromeétres a ondes gra-
vitationnelles en construction, ont des fréquences qui correspondent aux ondes radio et non pas aux trés hautes
énergies.
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1.3.3 Le jardin secret du petit neutrino

Avant de discuter des sources et des flux potentiels de neutrinos de haute énergie, il est
important de rappeler que le neutrino garde encore aujourd’hui une part de mystére, et que
cette particule reste la moins bien connue du Modéle Standard. C’est la rancon a
payer pour sa faiblesse d’interaction. En effet, nous avons vu les avantages que nous pouvions
en tirer dans ’exploration du cosmos lointain, mais cette faiblesse d’interaction se traduit aussi
par une détectabilité difficile, donc une certaine lenteur dans le processus d’expérimentation
sur la nature méme des neutrinos. En conséquence, il nous manque encore aujourd’hui des
connaissances fermes sur certaines des propriétés des neutrinos.

Dans le cadre du Modele Standard, les neutrinos sont supposés de masse nulle.
Expérimentalement, les recherches ont été trés actives, mais nous ne connaissons pour le moment
que les limites suivantes :

my,, < 3eV (1.5a)
my, < 0,19MeV (1.5b)
m,, < 18,2MeV (1.5¢)

La masse du neutrino électronique est mesurée a partir du spectre en énergie de 1’électron
émis dans la désintégration du tritium,

H — He4 e + 7. (1.6)

Une limite du méme ordre de grandeur (m,, < 23eV) vient de l’analyse des neutrinos détectés
en provenance de la supernova SN1987A.
La limite sur la masse du neutrino muonique vient de la désintégration :

-yt + o, (1.7)

La désintégration en mode hadronique du tau :
T~ — hadrons + v,, (1.8)

donne la limite sur la masse du neutrino tauique.

Ces limites ne peuvent prouver que les masses sont nulles, et aucune raison théorique
connue ne le suggeére. D’ailleurs, nous verrons que si le phénomeéne d’oscillations de neutrinos
est confirmé, alors cela prouvera ’existence des neutrinos massifs et nous donnera un moyen de
mesurer indirectement leurs masses, méme si celles-ci restent hors de portée d’une mesure directe.

Une deuxiéme interrogation concerne la relation entre le neutrino et son antiparticule. Le
neutrino est-il identique a ’antineutrino ? Cette question a son importance depuis que
Paul Dirac a postulé ’existence des antiparticules en 1931 et que Ettore Majorana a imaginé une
théorie symétrique du neutrino et de I’antineutrino en 1937. Si les neutrinos sont des particules
de Majorana (contrairement aux autres fermions qui sont tous de Dirac), alors ils doivent avoir
une masse et rendre possible la réaction dite “double @ sans neutrinos” :

(A, Z) — (A, Z +2) +2e” (1.9)
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Cette désintégration n’a encore jamais été observée, mais elle est activement recherchée, car
elle signerait I’identité entre le neutrino et ’antineutrino, et elle apporterait du neuf au Modéele
Standard (violation du nombre leptonique, neutrinos massifs)[29].

Autre théme de recherche en ébullition sur les neutrinos : Les neutrinos oscillent-ils entre
les différentes saveurs 7 Cette question est de celles auxquelles les télescopes a neutrinos peu-
vent apporter leur pierre. Mais pour voir comment, il nous faut d’abord présenter les neutrinos
atmosphériques. Aussi nous la traiterons a la fin de ce chapitre, au paragraphe 1.5.1. Disons
simplement qu’elle est connectée aux deux précédentes interrogations puisque ce phénomene
n’est possible que si les neutrinos des différentes saveurs ont des masses différentes (en partic-
ulier non nulles). De nombreuses revues excellentes sur le sujet existent dans la littérature (voir
par exemple [29]).

1.4 Les sources cosmiques de neutrinos

1.4.1 Mécanismes de production

Des neutrinos d’origine cosmique ont déja été détectés mais a trop basse énergie : les neu-
trinos solaires (0.1 — 10 MeV') [30] résultent de processus de fusion nucléaire, les neutrinos de
la supernova SN1987a (~ 15MeV) [31] résultent de I’effondrement du coeur stellaire (neutro-
nisation p + e~ — n + v, et thermalisation et + e~ — vy + 7). D’autre part, des neutrinos
d’origine atmosphérique ont été détectés jusqu’a environ 1TeV [32]. Ils résultent de cascades
hadroniques initiées dans la haute atmosphére par des protons ou des noyaux accélérés. Toutes
ces observations ont, entre autres, débouché sur une confirmation éclatante (le mécanisme des
supernova de type II) et deux énigmes (le déficit des neutrinos solaires et le rapport anormal
v, /ve dans le flux observé de neutrinos atmosphériques), qui suscitent un vif intérét et dont
nous reparlerons au paragraphe 1.5.1. Cependant les détecteurs souterrains qui ont contribué a
ces observations sont limités en volume de détection, et donc en sensibilité aux faibles flux. En
pratique, leurs sensibilités sont trop faibles pour les flux attendus au-dessus de quelques TeV.

Néanmoins, bien qu’il soit nécessaire de mettre en place d’autres techniques de détection
pour explorer le domaine des trés hautes énergies, les mécanismes de production naturelle de
neutrinos ne sont pas fondamentalement différents. De fait, nous venons de voir ’essentiel des
mécanismes, dans le cadre du Modele Standard, produisant naturellement des neutrinos®. Mis
a part les mécanismes de la vie et de la mort stellaires, qui ne produisent que des neutrinos
thermiques de basse énergie, seules les désintégrations dans les cascades hadroniques
peuvent fournir des neutrinos de haute énergie. A cela, il faut ajouter les cascades
de désintégrations de particules massives, hors du Modéle Standard.

Cascades hadroniques

Pour engendrer des neutrinos de haute énergie par cascades hadroniques, il faut un
accélérateur de protons et /ou de noyaux efficace et une cible de matiére et /ou de rayonnement.

*Nous laissons de cété les neutrinos cosmologiques : il s’agit de neutrinos thermiques, datant de la
nucléosynthése primordiale (premiéres secondes de 1’Univers). IIs sont de trés basse énergie (meV), et nous
n’entrevoyons aucun moyen direct de les détecter, pour le moment. Nous n’avons pas parlé non plus des neutrinos
issus de désintégrations radioactives d’éléments lourds : leurs énergies sont de I’ordre du MeV et ils sont en nombre
négligeable dans "Univers.
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La cible peut étre localisée au méme endroit que I’accélérateur (source ponctuelle) ou bien dif-
fuse entre ’accélérateur et le détecteur (source diffuse). Toute interaction du proton/noyau
accéléré dans la cible entraine une production de photons et/ou de neutrinos par une cascade
de désintégrations hadroniques que ’on peut écrire ainsi [33] :

p/A+p/y — 7°/K° + =t/K* + 7 /K~ +... (1.10)
| | |
7+ ut +uy, =+ 7,
| |
et +v.+7, e+ 7.+,

La production de pions en p + v présente un seuil qui dépend de la température du gaz
de photons; il est de I’ordre de E, ~ 200 TeV pour E, = 3keV (c.-d-d. pour des rayons X de
température T, = 3107K) [34].

Lorsque les conditions de la cible sont telles que toutes les particules se désintégrent, on
s’attend a ce que :

vy ~ U, (1.11a)
Vu+7u) ~ 2(ve+7e) (1.11b)
Ve|Ue ~ w/m” (1.11¢)

Ce dernier rapport dépend de la composition de la cible et de celle du flux primaire.

Le spectre en énergie des neutrinos produits par ces désintégrations mésoniques peut
étre décrit par la fonction suivante [5] :

dN,  ®,(E,) Ary Ak
= ’ + 0.635 ’ + (... 1.12
dE, 1-Znn (1+Bﬂ,y-c050-% 1—|—BK,V-6050'fTK” ) ( )

ou &, est le flux de particules primaires au niveau de la cible, § leur angle d’incidence par rapport
a la cible, A, B et Zyy sont des constantes qui caractérisent l’interaction hadronique et les
désintégrations des mésons, le facteur 0.635 correspond au rapport de branchement K+ — ,uil/u
(alors que pour les pions chargés ce rapport est quasiment égal & 1), le terme ( ... ) contient les
contributions des autres mésons.

Pour chaque méson m, 1’énergie critique ¢, correspond a la compétition entre
désintégration et interaction :

o si E < €, les mésons se désintegrent tous. Le spectre des neutrinos suit alors le flux des
rayons cosmiques primaires :

i < BB (1.13)

o si B> €, les mésons interagissent avant de pouvoir se désintégrer. Le spectre des neutri-
nos est alors diminué d’une puissance de E, (puisque la longueur moyenne de désintégration
est proportionnelle & E,) :

dN,  %,(E,)
dE, E,

(1.14)
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L’énergie critique est d’autant plus grande que la cible est de faible densité et que le méson est
instable.

Par exemple, si la cible est 'atmospheére terrestre, les énergies critiques sont € ~
115GeV, €% ~ 850 GeV, et elles sont supérieures au PeV pour les autres mésons (D, D,, B...).
Ainsi, en dessous de 100 GeV, le spectre des neutrinos suit le spectre des rayons cosmiques pri-
maires (E~27), puis au-dela du TeV, le spectre des neutrinos devient en E~37, jusqu’a ce que
la contribution des mésons charmés domine, alors le spectre redevient en E~27,

Si la cible est la matiére interstellaire dans le disque galactique, les énergies critiques
sont immenses et le spectre des neutrinos suit le spectre des primaires (E~%7).

Si la cible est 4 la source, dans la plupart des modeles elle est de faible densité
(typiquement comme le milieu interstellaire), et le spectre des neutrinos suit le spectre “dur”
des protons accélérés (sans qu’intervienne le temps caractéristique de confinement magnétique
galactique) en E~%1. Les spectres qui résultent de ces trois cas de figures sont représentés
schématiquement sur la figure 1.3.
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Figure 1.3: Spectres schématiques de neutrinos pour trois cas de figures : (1) neutrinos atmosphériques,
(2) neutrinos du plan galactique, (3) neutrinos extragalactiques. Les valeurs des pentes et les points de
cassure sont expliqués dans le texte. Les normalisations relatives sont imprécises.

L’existence d’accélérateurs de protons/noyaux efficaces est garantie par 1’existence
du rayonnement cosmique primaire. D’un autre coté, trois types de cibles diffuses sont
garanties : "atmosphére terrestre, le milieu interstellaire galactique, le rayonnement de fond
cosmologique. Nous avons vu que, pour des énergies inférieures au PeV, on peut expliquer
Paccélération de protons et de noyaux par le mécanisme de Fermi du premier ordre, dans les
ondes de choc produites dans le milieu interstellaire galactique lors de ’expansion de 1’enveloppe
d’une supernova récente. Nous avons vu également que notre galaxie est trop petite et son
champ magnétique interstellaire trop faible pour espérer accélérer des particules jusqu’a plus
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de 102°eV. 1l faut soit disposer de champs beaucoup plus intenses comme c’est le cas dans
les pulsars (B ~ 10'°® — 10'3 G) ou encore disposer de champs de quelques centaines de uG
sur des distances de ’ordre du kpc comme cela semble étre le cas aupres du trou noir central
supermassif actionnant un noyau actif de galaxie (AGN). Ceci suggere quelques sources dont
nous discuterons dans les prochains paragraphes.

Cependant, si existence d’accélérateurs de protons est garantie, il n’est pas certain que le
mécanisme décrit par 1’équation 1.10 ait effectivement lieu aupres de ces accélérateurs. En effet,
I'un des sujets a ’origine de nombreux débats en astronomie gamma concerne les modes de
production des photons gamma du GeV au TeV dans les sources observées telles que les
pulsars, les systémes binaires, les AGN, etc. [35] :

¢ Le modéle électromagnétique est fondé sur ’accélération d’électrons, suivie de diffu-
sions Compton inverse sur des photons de basse énergie, soit engendrés a I’extérieur de la
région d’accélération, soit provenant du rayonnement synchrotron des électrons.

¢ Le modeéle hadronique est fondé sur la production de pions neutres 7° provenant
d’interactions de nucléons accélérés (processus 1.10).

Les modéles ont tous deux leurs problémes [13]. Si le mode électromagnétique pourrait
suffire a expliquer la plupart des spectres multi-fréquences d’AGN observés, les photons d’origine
hadronique ne sont pas exclus et certains sites (tore des AGN, jets, “hot spots”) semblent plus
favorables a ’accélération de protons. De plus, le modele électromagnétique semble limité a des
énergies de quelques TeV ou quelques dizaines de TeV, ce qui correspond également a la coupure,
pour les sources lointaines, due a I’absorption des photons par le rayonnement cosmologique
fossile. Il semble donc difficile de discriminer entre les modeéles si ’on s’en tient a ’astronomie
des photons.

Sil’on détecte des sources de neutrinos de trés haute énergie, ils porteront la signa-
ture univoque du mécanisme hadronique et il sera alors possible de mieux comprendre
Penvironnement de ces sources et les événements qui s’y déroulent, grace aux différentes
saveurs de neutrinos (paragraphe 1.4.6).

Désintégrations/annihilations de particules massives au-dela du Modéle Standard

Il existe des mécanismes plus spéculatifs de production de neutrinos de trés haute énergie ne
faisant pas appel aux processus d’accélération qui viennent d’étre présentés. Ils font intervenir
des particules tres massives, dont ’existence est nécessaire dans des cadres théoriques dépassant
le Modéle Standard (SuperSymétrie, Grande Unification). Deux types de modéles sont fortement
envisagés dans la littérature, en tant que producteurs potentiels de neutrinos :

¢ ceux fondés sur "annihilation de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), par-
ticules qui pourraient résoudre la question lancinante de la Matiere Noire, et dont le
candidat le plus en vogue est une prédiction de la SuperSymétrie : le neutralino x?°.

o ceux fondés sur des défauts topologiques, reliquats possibles de I’époque du Big Bang,
qui correspondraient a la transition entre Grande Unification et Modele Standard.

Nous décrirons ces modeles au paragraphe 1.4.4. Mais d’abord, passons en revue les sources
attendues, compatibles avec le Modele Standard, celles qui sont garanties et celles qui sont
probables.
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1.4.2 Sources garanties (atmospheére,galaxie,rayonnement fossile)

Nous ’avons déja remarqué : le flux de rayons cosmiques primaires est garanti, méme si
I’on ne sait pas bien d’ou ils viennent, et de méme trois types de cibles diffuses sont garanties,
P’atmospheére terrestre, le milieu interstellaire galactique et le rayonnement de fond cosmologique.
Les flux diffus de neutrinos qui en résultent peuvent étre calculés, avec un bon degré de confiance.

Les neutrinos atmosphériques

L’interaction des rayons cosmiques primaires dans la haute atmosphére produit, par cas-
cades hadroniques, un flux important de neutrinos. Celui-ci domine tous les flux diffus de
neutrinos connus ou attendus sur plusieurs ordres de grandeur, de ~ 10 — 100MeV a ~ 10 —
100 TeV. Parmi ces neutrinos atmosphériques, on distingue deux types de contributions : la
premiere, dite “conventionnelle”, provient de la désintégration des particules ayant une durée de
vie relativement longue (pions, kaons, muons), tandis que la seconde, dite “prompte”, provient
de la désintégration des particules a trés courte durée de vie (en particulier les hadrons charmés
D*, D,, A, ... ). Le spectre des neutrinos conventionnels suit celui des particules primaires
(x E~27) jusque vers 100 GeV, puis décroit plus rapidement (x E~37) au-dela du TeV (&
cause de la compétition entre désintégration et interaction, comme nous ’avons expliqué au
paragraphe 1.4.1). Les neutrinos prompts suivent le spectre des particules primaires jusqu’a
beaucoup plus haute énergie (les hadrons charmés ont en effet des énergies critiques de I’ordre
de 10 — 100PeV). C’est pourquoi ils apportent une contribution importante a ultra haute
énergie, leur désintégration rapide compensant leur plus faible probabilité de production et leur
plus faible rapport de branchement leptonique.

Des calculs précis du flux de neutrinos atmosphériques doivent prendre en compte le détail
du spectre primaire (y compris la composition), du profil de densité atmosphérique et de
la cascade d’interactions et de désintégrations (sections efficaces, rapports de branchements,
processus d’hadronisation des quarks engendrés). Heureusement, dans le domaine d’énergie
qui nous intéresse (des neutrinos au-deld de quelques GeV, engendrés par des primaires avec
des énergies par nucléon d’au-moins 10 GeV), les effets géomagnétiques peuvent étre négligés,
et les impulsions transverses des particules secondaires sont suffisamment faibles pour que la
propagation tridimensionnelle de chaque cascade puisse étre remplacée par une propagation
linéaire.

Les calculs du flux conventionnel différent peu selon les modéles (moins de 20%). En
effet, a ces énergies, le flux du rayonnement cosmique primaire est mesuré directement par de
nombreuses observations et les sections efficaces de production mésoniques sont bien établies
par les expériences sur accélérateurs (méme si quelques extrapolations proches sont nécessaires).

Il en est autrement des modéles de flux de neutrinos prompts. Les sections efficaces de
production de mésons charmés ne sont connues, actuellement, que par des extrapolations incer-
taines & partir de mesures faites a plus basse énergie. Ces mesures ont été obtenues grace a des
événements relativement rares, ce qui fait qu’elles manquent de précisions. D’un autre coté, les
calculs théoriques ne peuvent étre menés de maniére rigoureuse, ce qui fait que les extrapola-
tions nécessitent des hypothéses simplificatrices, qui influent beaucoup sur les résultats [36, 37].
Ceci explique les différences importantes entre les différents modeles. La principale simpli-
fication, appelée indépendance d’échelle, est de considérer que la distribution des impulsions
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paralléles relatives des partons (variable 25 de Feynman) ne dépend pas de I’énergie. Depuis
une vingtaine d’années, nous savons que ceci n’est pas vérifié et que, pour faire des calculs plus
précis, il faut tenir compte des corrections de chromodynamique quantique. Mais les calculs
correspondants sont particulierement difficiles et ce n’est que récemment qu’ils ont commencé
a étre considérés comme importants pour les flux de neutrinos atmosphériques (les tests des
hypotheses d’oscillations de neutrinos requiérent des précisions de 1’ordre de quelques pour cent
dans la connaissance de ces flux). Les modeles devraient devenir beaucoup mieux contraints
grace aux futures expériences aupres des collisionneurs hadroniques. La principale source de
différence entre les calculs de flux que nous allons présenter se situe dans le traitement de la
production du charme (mais ce n’est pas la seule). Cette différence est de plusieurs ordres de
grandeur :

e le modele [38] fait ’hypothese d’indépendance d’échelle et utilise une section efficace

de production charmée normalisée aux données accessibles en 1987,

¢ le modele [39] fait aussi ’hypothése d’indépendance d’échelle. Il utilise un traite-

ment au premier ordre de la théorie perturbative,

e le modele [37] ne fait pas ’hypothése d’indépendance d’échelle. Il fait un traitement
complet au premier ordre de la théorie perturbative puis renormalise les ordres supérieurs
aux données accessibles en 1994.

La figure 1.4 présente le flux total de neutrinos atmosphériques () paramétrisé par
le groupe de Bartol [40] au-dessous du TeV et par Volkova [41] au-dessus de 10 TeV (avec une
interpolation entre les deux). C’est la contribution charmée du modéle VOL qui est inclue
dans le modeéle ATM utilisé dans ce travail. Parallelement, la figure présente les trois modéeles
de contributions charmées que nous venons de citer. Quel que soit le modele, le flux des
neutrinos prompts ne dépasse celui des neutrinos atmosphériques conventionnels qu’au-dela de

100 — 1000 TeV.

Les neutrinos atmosphériques ne représentent pas qu’un bruit de fond pour les détecteurs
de neutrinos cosmiques. Outre un role d’étalonnage, ils peuvent également fournir une excel-
lente opportunité d’étude sur les oscillations de neutrinos. Cette possibilité sera décrite au
paragraphe 1.5.1.

Les neutrinos du disque galactique

Comme évoqué au paragraphe 1.4.1, I’interaction du rayonnement cosmique primaire avec
le gaz interstellaire de notre Galaxie va engendrer un flux diffus de photons et de neutrinos
dont le spectre est en a ~ 2.7. Ce gaz est principalement concentré dans le plan galactique,
avec des sources ponctuelles comme les grands nuages moléculaires (par exemple celui d’Orion).
Le flux de photons a été récemment détecté par le satellite CGRO (Compton Gamma Ray
Observatory) [14]. Le flux associé de neutrinos est présenté sur la figure 1.4. Il semble délicat
de le distinguer du flux atmosphérique par le spectre, mais une étude de ’anisotropie du fond
diffus permettrait probablement de révéler cette composante [42].
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Figure 1.4: Flux des neutrinos atmosphériques selon le modéle ATM [40, 41], des neutrinos prompts (de
haut en bas selon les modéles ZHV [39], VOL [38] et TIG [37]), des neutrinos du disque galactique et
des neutrinos cosmologiques selon les modéles COS-2 et COS-4 [44] (voir texte). Le flux atmosphérique
ATM inclut la composante charmée VOL et il est borné entre sa composante horizontale (partie haute)
et sa composante verticale (partie basse).

Les neutrinos du fond cosmologique

Si les protons cosmiques les plus énergiques sont d’origine extragalactique, leur interaction
avec le rayonnement fossile engendre inévitablement un flux diffus isotrope de neutrinos de tres
haute énergie [43]. Ces derniers sont produits par photoproduction & la résonance du A" qui sera
décrite plus loin par I’équation 1.18, avec un seuil en énergie du proton de ’ordre de 3-10'%eV ;
en decd, c’est la production de paire py — peTe™ qui prédomine.

La densité d’énergie du rayonnement fossile est proportionnelle & (1+2)*, ot z est le décalage
vers le rouge. Si les rayons cosmiques primaires sont issus de sources nombreuses et lointaines,
le flux de neutrinos en sera donc d’autant plus élevé. Le gain est encore plus prononcé pour
certains modeles dits “4 phase brillante” [8], selon lesquels I’activité des sources était plus im-
portante lorsqu’elles étaient plus jeunes, c.-d-d. que leur luminosité croit avec leur distance.
Le flux attendu de neutrinos cosmologiques est trés incertain puisqu’il dépend beaucoup de la
distribution spatiale des sources de rayons cosmiques. Celle-ci est supposée étre de la forme
(14 z)™. Dans le cas m = 0, il n’y a pas d’évolution des sources avec le temps, c’est-a-dire que
leur activité est supposée étre la méme depuis leur formation.

La figure 1.4 montre les flux attendus de neutrinos [44] pour deux jeux extrémes de
parametres : selon le modele le décalage maximal des sources est de zy,.x = 4 et le

facteur d’évolution m est égal a 4 (cas de production maximale de neutrinos), alors que pour

COS-2| zmax = 2 et m = 0 (cas de production minimale de neutrinos).
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1.4.3 Sources probables (SNR,binaires X,AGN,GRB)

Plusieurs objets astrophysiques peuvent étre a ’origine des accélérations des protons jusqu’a
des énergies supérieures a 100 TeV et ainsi constituer une source de flux importants de neutrinos.
Il existe principalement quatre grandes catégories d’accélérateurs potentiels pouvant engendrer
suffisamment de puissance pour produire un flux conséquent de neutrinos :

1. les jeunes vestiges de supernova (SNR)

2. les systémes binaires émetteurs de rayons X

3. les noyaux actifs de galaxie (AGN)

4. les événements correspondant aux sursauts de rayons gamma (GRB)

Ces différentes sources de neutrinos peuvent étre classées en deux catégories distinctes: les
sources galactiques et les sources extragalactiques.

1.4.3.1 Les sources galactiques
Jeunes vestiges de supernova (SNR)

Ce sont les principaux candidats a la production des rayons cosmiques jusqu’au PeV. Ils
peuvent schématiquement se diviser en deux grandes catégories : les vestiges de supernova de
type enveloppe et les plérions, au centre desquels existe un pulsar généralement entouré d’une
nébuleuse. Notons que certains vestiges sont “composites”, comprenant a la fois une enveloppe
et une partie centrale interne brillante.

L’onde de choc produite par ’explosion d’une supernova est 1'un des rares phénomenes
galactiques capables d’accélérer des protons jusqu’a des énergies trés importantes. Ces derniers
acquerraient de 1’énergie selon le mécanisme de Fermi (paragraphe 1.1) au sein de ’onde en
expansion se diffusant dans le milieu interstellaire. Le front d’onde ayant une durée de vie
finie, ce mécanisme ne peut expliquer les énergies protoniques observées au-dela du PeV. Trois
sources répertoriées par EGRET pourraient étre des enveloppes de supernovae (IC-443, v-Cygni
et W44). Seule une (SN1006 [45]) a été découverte au-dela du TeV, ce qui commence & con-
traindre séverement les modeéles. Un calcul approché du flux de photons d’origine hadronique
(équation 1.10) donne [46] :

_ 0 Esn n d -2 E -1l e
Fy(>E)~9-107" 2571 1.1
7(>E) ~9-10 (1051 erg) <1 cm—3> (1 kpc) (1 TeV) em s (1.15)

ol # Egn est ’énergie de I’explosion de la supernova transmise aux protons, n est la densité
du milieu ambiant et d est la distance de la source a la Terre. L’indice spectral est pris égal a
2.1. Ce résultat est valable si I’enveloppe est en expansion adiabatique (phase dite de Sedov),
ce qui commence typiquement quelques centaines d’années apres ’explosion initiale lorsqu’elle
atteint un rayon de ’ordre de quelques parsecs. Cette phase, durant laquelle la luminosité reste
quasiment constante, dure généralement plusieurs dizaines de milliers d’années.

Le flux de neutrinos que ’on peut en attendre est tres difficile & évaluer et dépend beaucoup
de la source considérée. Dans I’hypothése d’une source “dépouillée” (des calculs précis donnent
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dans ce cas un rapport de 0.9 entre le nombre de neutrinos produits et celui de photons [5, 47])
et pour des valeurs canoniques [46] (n ~ 0.2 cm™3, Egy ~ 10! erg, § ~ 0.15), on obtient un
flux de neutrinos valant :

d -2 E -1.1
F,(>E)~24-107"? (@) (1 TeV) em 27! (1.16)

Notons que cette évaluation est probablement pessimiste car le flux de photons peut étre
considérablement absorbé par la source elle-méme (cas des sources “voilées”).

Dans le cas particulier de la nébuleuse du Crabe (pour laquelle d ~ 2 kpc, n ~ 50 cm™3 et
6 Egn ~ 1.5-10* erg [48]) qui posséde en son sein un pulsar, nous obtenons le flux de neutrinos
suivant :

E -1.1
F,(>E)~15-107"? (m) em 27! (1.17)
€

Le spectre des rayons gamma détectés par CANGAROO [49] provenant de 1’ensemble
nébuleuse/pulsar du Crabe s’étend jusqu’a 50 TeV [50], ce qui conforte I’idée qu’une partie des
photons produits au sein des vestiges de supernova est d’origine hadronique (nous avons déja
évoqué cette controverse a la page 19 et nous y reviendrons plus en détail dans les pages 26-
28). Deux autres pulsars (PSR 1706-44 [49, 51] et Vela [49, 52]) ont été détectés au-dela du TeV.

Dans le cas des jeunes supernove, des protons peuvent étre accélérés par I'intermédiaire
du reste de ’étoile ayant provoqué la supernova (par le champ magnétique d’un pulsar, par
accrétion sur un trou noir ou par une étoile & neutron) et interagir avec la matiére présente
dans la couche externe en expansion. Cela produirait ainsi des rayons gamma et des neutrinos
selon le mécanisme décrit par I’équation 1.10. Cette production est cependant courte : elle peut
avoir une durée d’un an a une dizaine d’années apres ’explosion initiale. Avant, 1’enveloppe est
trop épaisse et apres, la luminosité décroit quadratiquement avec le temps. Notons de plus que
les explosions de supernova sont rares : leur taux est en moyenne de 2 & 4 par siécle dans la

Galaxie [53].

Les neutrinos des supernovae

Une grande partie de 1’énergie relachée par une supernova 1’est sous forme de neutrinos :
les neutrinos détectés par IMB et Kamiokande lors de 1’explosion de SN 1987A 1’ont con-
firmé [31]. L’énergie de ces neutrinos est cependant trés faible (quelques dizaines de MeV). Cela
les rend difficilement observables par les détecteurs de neutrinos cosmiques de haute énergie, et
en particulier ceux dont 'installation est prévue en milieu sous-marin [53]. Le bruit de fond
optique contre lequel ces derniers doivent lutter, présenté au paragraphe 3.5.1.1, rend en effet
toute recherche systématique de tels événements de trés basse énergie extrémement délicate.
Un télescope sous-marin constitué d’environ 1000 photomultiplicateurs ne serait ainsi sensible
qu’aux supernove distantes de moins de 5 kpc [53]. Méme avec un détecteur 10 fois plus gros et
pour des étoiles de masse importante, il semble difficile d’aller au-dela de 14 kpc. Un détecteur
installé dans la glace polaire a nettement plus de chances d’identifier des bouffées de neutrinos
provenant de supernova [54]. En effet le bruit optique continu y est typiquement cinquante fois
plus faible (de I’ordre de ~ 1kHz contre ~ 50kHz), étant alors dominé par le bruit intrinséque
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des photomultiplicateurs. Ceci permet d’accroitre d’un facteur 3 environ la distance maximale
des supernovee détectables, et donc de couvrir I’ensemble de la Voie Lactée (pour un détecteur
d’environ 10 000 photomultiplicateurs).

Systémes binaires émetteurs de rayons X

Ces objets astrophysiques, constitués d’un objet compact (étoile & neutrons ou trou noir) et
d’une étoile-compagnon, sont les plus lumineux de notre Galaxie. La dynamique de tels systémes
fait intervenir d’importants transferts de masse du compagnon vers I’objet compact. Les protons
gagnent de 1’énergie soit par accrétion, soit par 'intermédiaire des champs magnétiques trés
intenses présents a la surface de I’étoile & neutrons (par effet dynamo-électrique [10]). L’étoile-
compagnon et/ou le disque d’accrétion constituent alors la cible nécessaire a la production des
photons et des neutrinos. Des rayons gamma trés énergiques (> 101 eV) provenant des systémes
binaires émetteurs de rayons X “Cygnus X-3” et “Hercules X-1” ont été observés au début des
années 80, ce qui n’a pas été confirmé depuis [5].

1.4.3.2 Les sources extragalactiques
Noyaux actifs de galaxie (AGN)

Les noyaux actifs de galaxie font partie des objets les plus lumineux de 1’Univers. 1l existe
probablement en leur sein un trou noir supermassif (10* & 10'° masses solaires). Leur luminosité
extréme (10%? & 10*® erg/s) serait alimentée par accrétion de matiére sur ce fabuleux moteur
qui, outre par sa puissance et sa densité, doit également se distinguer par sa compacité : les
luminosités photoniques observées peuvent en effet subir des variations de plusieurs ordres de
grandeur sur des périodes aussi courtes qu’un jour. Une autre caractéristique de nombreux noy-
aux actifs de galaxie est la présence de gigantesques jets relativistes de matiére perpendiculaires
au plan d’accrétion. On peut en voir sur la figure 1.5. Si les jets pointent dans la direction de
I’observateur, le noyau actif de galaxie est probablement ce que 1’on appelle un “blazar”.

Comme nous 'avons vu, les sites galactiques sont trop petits et le champ magnétique
ambiant trop faible pour accélérer des particules jusqu’a 102° eV par le mécanisme de Fermi :
cela nécessite par exemple un champ d’une dizaine de gauss sur des milliards de kilomeétres
(équation 1.1). De tels champs existent au sein des noyaux actifs de galaxie (NAG). En outre,
deux d’entre eux, Markarian 421 et Markarian 501, ont été observés en rayonnement gamma.
Les autres nous échappent probablement du fait de ’interaction des photons avec le fond diffus
cosmologique (paragraphe 1.2.2). Les noyaux actifs de galaxie sont donc émetteurs de particules
de trés haute énergie. Ils sont des candidats prometteurs a la production des rayons cosmiques
les plus énergiques.

Comment des photons de trés haute énergie peuvent-ils étre produits au sein des noyaux
actifs de galaxie ? Comme nous ’avons vu au paragraphe 1.4.1, il existe deux classes principales
de modeéles. La premiere met a ’ceuvre des processus hadroniques engendrant aussi un flux de
neutrinos de haute énergie. La seconde est basée sur des processus électromagnétiques au cours
desquels aucun neutrino n’est produit.
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Figure 1.5: Le noyau actif de galaxie NGC 4261, distant d’environ 30 Mpc. Sur l'image au sol de la
partie gauche, les jets longs de plusieurs dizaines de kiloparsecs sont nettement visibles. Sur la partie
droite, le zoom effectué par le télescope spatial Hubble laisse apparaitre le tore de gaz et de poussiére,
au centre duquel se trouvent le disque d’accrétion de dimension caractéristique de 102 pc et le trou noir
central de dimension typique 10~ pc. Rappelons qu’un parsec représente environ 3.3 années-lumiere.

Les modéles hadroniques peuvent se diviser en deux catégories.

Selon les modéles génériques, des protons seraient accélérés selon le mécanisme de
Fermi du premier ordre lors de chocs au sein du flux d’accrétion provoqué par le trou noir
central. Ces protons interagiraient alors soit avec la matiere du disque d’accrétion, soit
avec le champ radiatif ambiant. Cela engendrerait un flux de photons et de neutrinos tres
énergiques (équation 1.10). Alors que les neutrinos peuvent s’échapper en conservant le spectre
en énergie en E~(2t9) les photons gamma interagissent avec les champs radiatifs ambiants
selon le processus ¥ +9 — e + e~. Ils produisent ainsi des cascades électromagnétiques, se
démultiplient tout en perdant de 1’énergie et engendrent un flux important de rayons X.

L’autre classe de modeéles hadroniques situe la production de neutrinos dans les jets. Les
protons, accélérés au sein de “paquets” de matiere se déplacant de maniére relativiste le long
des jets, interagiraient selon le processus décrit par 1’équation 1.18 avec le champ photonique
ambiant. Ce dernier, trées chaud et tres dense dans ces régions, est émis par le disque d’accrétion
lui-méme et/ou par interaction des particules accélérées avec le champ magnétique ambiant
(notamment par rayonnement synchrotron des électrons des “paquets”).

p—|—'y——>A+—> 7r0p , 7Z'+

! !
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n (1.18)
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Cette réaction n’est possible que sil’énergie du proton est supérieure a environ 100 <3}15—ev> TeV.
s

Elle contribue donc principalement a la production des neutrinos les plus énergiques.
Ceci est d’autant plus accentué dans le cas des
blazars, dont les jets pointent dans la direction de
I’observateur. Observateur
L’accélération des protons et ’interaction radia-
tive ont en effet lieu dans le repére des jets, pouvant l
présenter un facteur de Lorentz de I'ordre de 10 :
I’énergie des neutrinos en est alors d’autant plus
élevée (phénomene relativiste de décalage vers le Jet
bleu). La figure ci-contre schématise la production
de neutrinos de haute énergie selon ces modéles de rayons gamma
blazar.

y ~10

2
La grande variabilité temporelle observée sur ~10 "pc
les rayons gamma de Markarian 421 et de Marka-

|

rian 501 [55] leur impose des contraintes. Par ex- Vent
emple, les “paquets” de matiere dans lesquels a

lieu ’accélération des protons doivent étre fins, de

I’ordre de 1072 pc. De plus, les réactions py sont fa- \ /
vorisées par rapport aux réactions pp au sein des jets

car ces derniéres nécessiteraient une densité pro- >‘§

tonique extrémement élevée (> 10° cm™3). Trou noir
Il est intéressant de noter que la majorité - si ce

n’est la totalité - de la cinquantaine de noyaux actifs

de galaxie répertoriés par EGRET sont des blazars. Figure 1.6: Schématisation des mod¢les de

De plus des rayons gamma d’énergie supérieure a blazar. La pf“tie grisée représen‘te les fins

1 TeV ont été observés en provenance des blazars paq,u?t? au sein desquels les pa rticules sont

Markarian 421 (jusqu’a au moins 5-8 TeV [56]) et accélérées. Les Je‘fs peuvent avoir des facteurs

de Lorentz 4 de 'ordre de 10.

Markarian 501 (au-dela de 10 TeV [57]). Cela cons-

titue des arguments en faveur de la localisation des

chocs dans les jets (d’ou seraient alors émis des photons et des neutrinos de trés haute énergie).
C’est en partie pour cette raison que les modeles de blazars sont de plus en plus mis en

avant par rapport aux modeles génériques. Ils nécessitent néanmoins des ajustements ad hoc

pour rendre compte de toutes les observations.

Disque d’ accretion

Les modéles électromagnétiques sont fondés sur la diffusion Compton inverse.

Selon les modeles électromagnétiques, ce ne sont pas les protons mais les électrons qui,
accélérés par le trou noir, vont transmettre leur énergie au champ radiatif ambiant par diffusion
Compton inverse. Ils engendreraient ainsi des photons de haute énergie et aucun neutrino.
Ces modéles semblent expliquer de maniére naturelle les spectres photoniques observés entre le
GeV et le TeV. lls posent néanmoins quelques problémes. Le principal d’entre eux réside dans
le difficile ajustement de la balance production-absorption. Pour qu’ils produisent des photons
trés énergiques, les électrons accélérés ne doivent pas perdre trop d’énergie par rayonnement
synchrotron avant d’interagir. Cela doit donc se passer prés de leur lieu d’accélération,
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c’est-a-dire prés du trou noir. Les photons engendrés sont alors significativement absorbés par
collisions vy dans le champ radiatif ambiant qui y est trés dense. C’est pourquoi il semble
difficile qu’un tel mécanisme produise des rayons gamma plus énergiques qu’environ 10 TeV.
Cela s’accommode mal des observations d’HEGRA [58] qui a détecté un signal de photons
provenant de Markarian 501 supérieur & 10 TeV [57]. Du fait de la moins grande importance des
pertes d’énergie des protons par rayonnement synchrotron, la balance production-absorption
des modeéles hadroniques s’ajuste plus facilement vers des régions plus éloignées du trou noir.
Cela permet dans ce cas d’étendre le spectre photonique & des énergies nettement supérieures a

10 TeV.

Les modéles électromagnétiques et hadroniques ont chacun leurs avantages et leurs difficultés.
Ces derniers sont sujets & de nombreux débats. Quoi qu’il en soit, des données supplémentaires
permettraient de mettre de plus fortes contraintes sur les différents scenarii proposés. Par
exemple, la détection de neutrinos provenant de noyaux actifs de galaxie signerait la présence
d’interactions hadroniques.

La figure 1.7 présente les flux diffus de neutrinos associés aux principaux modeles
hadroniques. Ce sont ceux que nous considérerons dans la suite de ce travail :

e modele [69] : modele générique ou les interactions des protons avec la matiere
sont dominantes (ce modéle prévoit un spectre en E~2 jusqu’a environ 400 TeV, puis une
diminution plus rapide au-dela),

e modele [SDSS | [60] : modele générique ou les interactions des protons avec le champ
radiatif ambiant sont dominantes,

e modele [62] : modele de blazar ou les protons interagissent principalement avec les
radiations du disque d’accrétion,

¢ modele [63] : limite inférieure et supérieure d’un modeéle de blazar ou les
protons interagissent principalement avec le rayonnement synchrotron des particules (et
notamment des électrons) accélérées dans les “paquets”. Une contribution d’interactions
protons-protons y est ajoutée.

Les flux diffus prévus par ces modéles different de plusieurs ordres de grandeur. Ils pourraient
dominer la composante atmosphérique au-dessus de 10-100 TeV. Une résolution en énergie suf-
fisante pour distinguer les contributions des différentes sources au spectre total sera un outil
précieux. Des calculs basés sur les observations des rayons cosmiques tentent de mettre des
limites supérieures sur les flux [64, 65]. Ils different cependant beaucoup les uns des autres pour
contraindre significativement les modeles présentés. Il est de toute fagon évident qu’une mesure
directe sera le meilleur moyen de lever les incertitudes.

Sursauts de rayons gamma (GRB)

Des bouffées de rayons gamma de source cosmique sont détectées au rythme d’environ une
par jour depuis plus de 25 ans. Pourtant, leur origine reste toujours incertaine et constitue
I'une des principales énigmes de 1’astronomie moderne. Elles sont isotropes et de courte durée
(entre 1072 et 10% secondes). Une part importante du mystére résidait dans la non-observation
d’une composante de longueur d’onde différente (optique, rayons X, rayons U.V., ... )
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Figure 1.7: Flux diffus de neutrinos issus de noyaux actifs de galaxie selon les modéles génériques
NMB [59] et SDSS [60] et selon les modéles de blazar PRO [62] et MRLA-B [63] (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmosphériques ATM [40, 41] est également schématisé.

associée a la bouffée de rayons gamma. La détection récente, notamment grace au satellite
BeppoSAX [20], d’une composante radio, optique et en rayons X associée au sursaut gamma
GRB970228 [21] a révolutionné le domaine. Les modeles extragalactiques, mettant en jeu des
sources cosmologiques trés lointaines (de redshift supérieur a 1), et notamment les modéles dits
de “boule de feu ultra-relativiste”®, sont maintenant favorisés.

Comme montré sur la figure 1.8, le flux diffus de neutrinos de haute énergie que ces modéles
prévoient est faible [64] :

dd 3.101 1TeV < E, < 100 TeV
E, — (cm_2s_1sr_1) = 14 . 1 pour € ¢ (1.19)
3107 (s50%v) pour E, > 100 TeV

Les événements issus de telles sources seront donc peu nombreux. Ils doivent étre cependant
facilement détectables puisque corrélés en direction et en temps aux bouffées de rayons gamma.

®L’idée de base de ces modeles est existence de grandes quantités d’énergie relachées dans une région compacte
et opaque aux photons. En se refroidissant adiabatiquement, le systéme produit une onde relativiste, source
d’accélération d’électrons et de protons. Ces derniers peuvent alors interagir avec les photons d’énergie typique
de 0.1 3 1 MeV pouvant s’échapper dés que la profondeur optique de la “boule de feu” est suffisamment réduite,
et ainsi produire des neutrinos.
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1.4.4 Autres sources possibles
Défauts topologiques (TD)

Des défauts topologiques, comme les monopdles magnétiques ou les cordes cosmiques, ont pu
étre formés par brisure de symétrie lors des transitions de phase aux débuts de la formation de
I’Univers. En effet, lors d’une brisure de symétrie, certaines régions de 1’espace non connectées
causalement peuvent acquérir un état différent de I’état dégénéré du reste de I’Univers ou méme
rester dans la phase de symétrie non brisée qui régnait avant la transition de phase. Dans
ces zones, le vide est caractérisé par (®) = v/, alors que partout ailleurs (®) = v (ou v et v’
dépendent de ’échelle de brisure de symétrie).

Ces défauts topologiques, reflets de I'Univers en formation, contiennent donc un exces
d’énergie. Bien que topologiquement stables, ils peuvent perdre une partie de cette énergie
par annihilation ou effondrement : émission d’ondes gravitationnelles par des boucles macro-
scopiques de cordes cosmiques, émission directe de particules par la corde cosmique elle-méme,
annihilation d’états liés métastables monopdle-antimonopdle ... Ces différents scenarii pro-
duisent tous une émission de quanta massifs de différents champs (bosons de jauge, bosons de
Higgs, fermions supermassifs) appelés particules “X”. Celles-ci se désintégrent trés rapidement
en quarks et leptons, engendrant ainsi un flux de nucléons, photons et neutrinos, dont 1’énergie
peut aller jusqu’a my, I’échelle de la transition de phase. S’il s’agit de la Grande Unification,
Péchelle d’énergie est ~ 10'® GeV, et ce processus est susceptible de produire des rayons
cosmiques d’ultra haute énergie sans mécanisme d’accélération.

Les flux diffus de neutrinos prévus sont faibles et trés incertains. Ils dépendent de nombreux
parameétres, notamment de la masse myx et du type de défaut topologique. Nous considérons 3
principaux modeles. Les flux associés sont présentés sur la figure 1.8 :

e modele [70] : modeéle de perte d’énergie des cordes cosmiques par émission d’ondes
gravitationnelles et d’annihilation de monopolonium pour my = 10'¢ GeV. Le flux de pro-
tons est normalisé par rapport aux observations faites & 5-10'°eV. Le champ magnétique
intergalactique est pris égal a4 10712 G,

¢ modele [71] : idem avec normalisation du flux total (nucléons et photons) aux
observations des rayons cosmiques les plus énergiques (> 102°eV),

e modele [72] : modéle d’émission directe de particules par des cordes cosmiques
pour my = 10'® GeV (au-dela de cette énergie, de tels modéles rentrent en conflit avec les
observations).

Particules massives interagissant faiblement (WIMPs)

La présence de matiere noire dans 1’Univers est nécessaire pour expliquer certains com-
portements qui violeraient les lois fondamentales de la dynamique si seule la matiére visible
était présente. La matiére noire pourrait étre de nature baryonique, sous forme d’objets massifs
sombres, ou non baryonique, sous forme de particules élémentaires. Dans les deux cas, sa
recherche peut étre effectuée de maniere directe ou indirecte.

La détection directe de matiére noire baryonique consiste a chercher des objets astrophysiques
proches et suffisamment lumineux, comme par exemple des naines rouges, blanches ou des
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Figure 1.8: Flux diffus de neutrinos issus de sursauts gamma selon le modéle de “boule de feu relativiste”
GRB présenté en [64], et de défauts topologiques selon les modéles BHA, SIG et WIC (voir texte). Pour
comparaison, le flux de neutrinos atmosphériques ATM [40, 41] est également schématisé.

étoiles avortées. Quelques dizaines de candidats ont pu étre observés. Les données restent peu
nombreuses.

La détection indirecte de matiére noire baryonique consiste a chercher des effets gravita-
tionnels, comme ceux de microlentille, produits par des objets massifs. Le petit nombre de
candidats trouvés par les expériences MACHO [66] et EROS [67] en direction du Grand Nuage
de Magellan indique que de tels objets compacts ne peuvent expliquer a eux seuls I’anomalie
observée de la courbe de rotation de la Galaxie.

La détection directe de matiére noire non baryonique consiste & mesurer sur Terre les
reculs de noyaux atomiques lorsqu’ils entrent en collision avec les particules hypothétiques qui
composent le halo galactique [68]. Les détecteurs sont de plus en plus massifs et devraient
apporter des résultats significatifs.

La détection indirecte de matiere noire non baryonique consiste & observer des neutrinos
produits par I’annihilation de particules présentes a ’intérieur des corps célestes. Ces particules,
appelées WIMPs (acronyme anglais de “Weakly Interacting Massive Particles”), auraient une
masse de ’ordre de celle du boson W et interagiraient faiblement avec la matiere. Elles auraient
été produites lors du Big Bang. Le candidat WIMP le plus en vogue est le neutralino xJ,
combinaison linéaire stable® la plus légere des partenaires supersymétriques du photon, du Z° et
des deux bosons de Higgs neutres. Si le halo de la Galaxie est formé de neutralinos, ces derniers
orbitent autour des corps célestes et perdent de 1’énergie, descendant vers des orbites de plus

6 - o . .
si la R-parité est conservée
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en plus basses. Certains d’entre eux seraient ainsi capturés et piégés gravitationnellement au
centre de corps comme le Soleil ou la Terre. Si leur densité y est suffisante, ils s’annihilent en
produisant des hadrons qui, en se désintégrant, engendrent a leur tour des neutrinos. L’énergie
de ces derniers est du méme ordre de grandeur que la masse des neutralinos. Les télescopes a
neutrinos pourraient donc participer a la recherche de matiére noire non baryonique. Le signal
serait constitué par un exces d’événements provenant du centre de la Terre ou de celui du Soleil
par rapport au fond attendu de neutrinos atmosphériques [69].

1.4.5 Sources imprévues

Les paragraphes précédents étaient consacrés aux diverses sources de neutrinos cosmiques
envisagées, des plus certaines aux plus exotiques. Il faut néanmoins garder a 1’esprit durant
cette breve revue d’effectifs que la détection de neutrinos de haute énergie ouvre une nouvelle
fenétre sur ’Univers : nous allons chausser un nouveau type de lunettes pour scruter ce qui
nous entoure. Deés lors, comme 1’observation du ciel en micro-ondes avait débouché de maniere
inattendue sur la mise en évidence du rayonnement fossile (1965), celle en ondes radio sur la
découverte des radio-galaxies (1966) et des pulsars (1968) ou celle en rayons gamma sur la
détection des sursauts gamma (1970-73), cette nouvelle maniére de regarder I’Univers pourrait
nous livrer une grande part d’imprévu. Le contraire serait d’ailleurs décevant ! Et cet imprévu
se révele - a juste titre - comme 'une des grandes motivations pour construire les détecteurs de
neutrinos cosmiques de demain.

1.4.6 Sur le rapport entre saveurs (v./v,/v.)

L’un des intéréts potentiels de 1’astronomie neutrino, comparée & ’astronomie gamma,
est D’existence de trois saveurs différentes de neutrinos (six en comptant séparément les
antineutrinos), ayant des propriétés d’interaction distinctes. Nous allons voir tout de suite que
ces différences peuvent se manifester au niveau des probabilités de production, en fonction des
caractéristiques de la source. Nous verrons plus loin, au paragraphe 2.4, qu’il est possible, au
niveau de la détection, de mesurer le rapport (v./v,/v,) dans le flux arrivant sur la Terre, et
donc d’en inférer des contraintes supplémentaires concernant les processus a ’ceuvre dans les
sources observées.

Ce rapport dépend de la densité de matiére et de photons dans le milieu ou le neutrino est
produit.
Schématiquement :

e si le processus principal est :

p+vy— xt + n (1.20)
! !
ut 4+ v, pte +7.
!
et +v. +7,

(ce qui est peut-étre le cas dans les modeles de production de neutrinos dans les jets des
noyaux actifs de galaxie : les modeéles de blazar)
alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (1/1/0)
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e si le processus principal est :

p+p— = +p (1.21)
|
pt+ Vu
|

et +v. +7,

(le muon se désintégre plus rapidement qu’il ne perd de 1’énergie par interactions, ce qui
est probablement le cas dans les modeles de production de neutrinos dans le disque des
noyaux actifs de galaxie : les modéles génériques)

alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (1/2/0)

e si le processus principal est :

p+p— 7T +p (1.22)
|
pt+ Vu

(le muon perd beaucoup d’énergie avant de se désintégrer, ce qui peut étre le cas dans les
modeles de production de neutrinos dans les systémes binaires)
alors le rapport, au site de production, devrait étre approximativement (0/1/0)

Bien entendu, ce raisonnement est simplifié, puisqu’en réalité, une multiplicité de nucléons,
pions, kaons et mésons plus lourds sont produits dans chaque interaction de trés haute énergie.
De plus, il tient compte trop brutalement de la compétition entre désintégration et interaction,
alors que celle-ci se traduit plutot par une dépendance avec 1’énergie du rapport entre saveurs.

La plupart des modeles de production de neutrinos par cascades hadroniques, cités dans
ce chapitre, prévoient un rapport égal a (1/2/0). Des modeles plus précis et des simulations
sont nécessaires (voir par exemple [73]); mais le raisonnement ci-dessus nous indique que des
mesures de ce rapport (autant que du rapport v/v) a différentes énergies peut nous apporter
des informations précieuses sur les mécanismes de production.

Dans tous les cas de production de neutrinos par collisions hadroniques, la part de
neutrinos tauiques n’est que marginale : de 1’ordre de 10~°, comparée & celle des neutrinos
muoniques [74, 75] (ils ne peuvent provenir que des désintégrations de hadrons contenant une
saveur lourde, qui ont des probabilités beaucoup plus faibles de production, comparées & celles
des pions et kaons). D’autres processus (par exemple la thermalisation ete™ — vv lors d’une
supernova, ou bien I’effondrement d’un défaut topologique ... ) peuvent produire directement,
en quantités équivalentes, toutes les saveurs de neutrinos. Mais ceci ne concerne que des
domaines de trés basse énergie (pour les neutrinos de supernova), ou bien d’ultra haute énergie
(pour les neutrinos de défauts topologiques).

Par ailleurs, les rapports de flux, au niveau du détecteur, dépendent aussi des oscillations
de neutrinos : par exemple, un des scénarios compatibles avec toutes les données actuelles fait
appel & un mélange bi-maximal entre les saveurs de neutrinos et a des différences de masses au
carré au minimum de ’ordre de 1071%eV?2 [29] ; les probabilités d’oscillation, pour des longueurs
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de parcours astronomiques, seraient alors” :

Pve —ve) = 1/2 (1.23a)
Pwe —vy)=Plve —v,) = 1/4 (1.23b)
Py, —vy) =Py —v:)=Plv, —v,) = 3/8 (1.23¢)

Nous pouvons en déduire que :

e sile rapport initial est égal & (1/2/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (1/1/1)
(voir par exemple [76, 77, 78]),

e sile rapport initial est égal a (1/1/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (6/5/5),
e sile rapport initial est égal a (0/1/0), alors le rapport de flux au détecteur devient (2/3/3).

Nous pouvons constater que le rapport de flux au détecteur reste dépendant des mécanismes
de production méme si les oscillations affectent les trois saveurs. D’ou I’'intérét de chercher a le
mesurer.

1.5 Autres motivations pour les télescopes a neutrinos

1.5.1 Etude des oscillations de neutrinos

Outre un réle d’étalonnage, les neutrinos atmosphériques peuvent également fournir aux
détecteurs de neutrinos cosmiques une excellente opportunité d’étude sur les oscillations de
neutrinos [69, 79]. L’analyse sélectionne les événements purement verticaux ascendants et
complétement contenus dans le détecteur, c’est-a-dire pour lesquels la totalité de la trace
muonique issue d’une interaction par courant chargé est visible. Cela permet d’étudier le spectre
entre 5 et 100 GeV des neutrinos ayant traversé le diametre de la Terre. Une suppression du
flux est attendue pour E (GeV) = [10* Am? (eV?)] /(2n + 1), ot n est un entier.

En effet, en négligeant les oscillations impliquant la saveur électronique®, la probabilité, pour
un neutrino muonique produit dans 1’atmosphére, de changer de saveur et devenir un neutrino
tauique au niveau du détecteur, est :

L(k
Py,—v, = sin’®20,, -sin’ (1.27 x Am’, (eV?) ﬁ) (1.24)
) ) Am?2_(eV?)-cosb, =
Poy—v, = sin’20,, -sin’ (10 300 x MEV (GeV) 3 (1.25)

ou 0, est I'angle de mélange, Amf” la différence des carrés des masses, L, la longueur
parcourue par le neutrino et 6, son angle zénithal.

"Les différences de masses au carré n’interviennent pas et le terme en sinus de la longueur de parcours est
moyenné car les distances sont astronomiques.

8Toutes les données actuelles, qui suggérent des oscillations de neutrinos, excluent la possibilité d’un effet non
négligeable a ’échelle terrestre.
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Les résultats de la collaboration SuperKamiokande [80] suggérent une différence des carrés
des masses Amf” comprise entre 1072 et 1072 eV? et un angle de mélange proche de 7. Cette
solution serait particulierement bien adaptée a 1’analyse proposée par les télescopes a neu-
trinos puisque la présence d’oscillations se traduirait par une forte suppression d’événements
entre 10 et 100 GeV. Par exemple, la solution la plus probable d’apres [80] est Amf“_ =

3.51072eVZ, sin? 20,,, = 1. L’équation 1.25 devient :

cosd ™
Puy—v, = sin®[36.1x ——2— — 1.26

T ( E, (GeV) 2 (1.26)
donnant une suppression maximale, & la verticale montante, autour de E, ~ 36 GeV. Suite
a Dinélasticité de linteraction (c.-d-d. & la différence d’énergie entre le neutrino et le muon
produit), cet effet pourra étre observé comme un minimum autour de E, ~ 27GeV dans la
distribution d’énergie des muons [79].

1.5.2 Recherche de WIMPs

Nous avons détaillé au paragraphe 1.4.4 la possibilité de rechercher ’existence de WIMPs, qui
se manifesteraient par un exceés de neutrinos en provenance du centre de la Terre (surtout), du
soleil et du centre galactique (éventuellement). Une telle découverte permettrait probablement
de répondre au probléme lancinant de la Matiére Noire. Cet objectif nécessite, entre autres, une
sensibilité importante, pour les événements quasi-verticaux, entre ~ 100 GeV et ~ 1 TeV.

1.6 Conclusion : missions des télescopes a neutrinos

Les sources ponctuelles ou diffuses de neutrinos cosmiques de haute énergie qui viennent
d’étre mentionnées sont diverses. Les flux que ’on peut attendre de chacune d’elles ont été
estimés. Il existe des différences importantes selon les modeles proposés. Les télescopes a neutri-
nos peuvent apporter des contraintes supplémentaires a ces modeles et sonder plus profondément
I’Univers. Du point de vue astrophysique, ils ouvriraient une nouvelle fenétre d’observation
complémentaire de ’astronomie photonique. Ils peuvent de plus permettre d’élucider une partie
du mystére qui entoure ’origine des rayons cosmiques les plus énergiques. Du point de vue
de la physique des particules, ils constituent un moyen unique d’accéder aux trés hautes énergies.

La détection de neutrinos de haute énergie met en jeu des domaines d’une grande diversité :
physique du rayonnement cosmique, oscillations de neutrinos, astrophysique des noyaux actifs
de galaxie, détection des supernova, origines des sursauts gamma, identification de la matiere
noire, données cosmologiques ... On peut également envisager d’autres possibilités comme :

¢ une mise en évidence du neutrino tau. La signature d’une interaction dun v, par
courant chargé consiste en I'identification de deux cascades (“double bang”), une a chaque
extrémité d’une trace qui est celle du 7 [81] (paragraphe 2.4.3),

¢ la détection de rayons gamma trés énergiques par la mise en évidence de la composante
muonique de la cascade électromagnétique produite dans I’atmospheére [82],

e la détection de 7, via I'interaction 7, + e~ — W~ — cascade, a la résonance de Glashow
(E, ~ 6.3PeV, paragraphe 2.2.3.3),
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e une participation importante a d’autres avancées scientifiques :

— océanologie, étude des milieux marins abyssaux ou de la glace antarctique profonde.
Les détecteurs nécessitent en effet une compréhension maximale des propriétés des
milieux dans lesquels ils sont plongés (eau des lacs et des mers, glace polaire). Comme
nous le verrons au paragraphe 3.5.1, de nombreuses mesures sont effectuées dans ce
sens,

— triangulation mondiale des régions sismiques, notamment dans des zones abyssales
jusqu’alors trés peu explorées,

— tomographie de la Terre : 'observation d’une source ponctuelle de neutrinos a travers
le prisme terrestre pourrait permettre de sonder la structure interne profonde de notre
planete [83].

Un télescope a neutrinos est un instrument de mesure pluridisciplinaire. Il touche
I’Astronomie, 1’Astrophysique, la Physique des Particules, les Sciences de la Terre,
I’Océanographie. Comme cela est souligné dans I’introduction de ce mémoire, la physique des
neutrinos de haute énergie se trouve donc a la croisée de plusieurs chemins. Insistons sur le
fait que I'imprévu pourrait occuper une place de choix dans cette partie de la Science encore
largement inexplorée.

Nous allons maintenant voir les contraintes expérimentales que la détection des neutrinos
de haute énergie impose. Cela nous permettra d’estimer les taux d’événements attendus. Nous
présenterons alors les différents projets en cours.



Chapitre 2

Principe de détection et taux
d’événements attendus

2.1 Détecter des neutrinos (généralités)

Détecter des neutrinos est toujours (depuis son invention théorique) une affaire délicate. La
caractéristique principale du neutrino est ’extréme faiblesse de sa probabilité d’interaction avec
la matiére qui impose d’instrumenter une grande masse de détection. Cette faiblesse
d’interaction rend le neutrino invisible en lui-méme, quel que soit le détecteur : c’est
seulement la mise en évidence des produits d’une interaction qui doit constituer une signature
caractéristique. Ceci explique que les expériences de détection de neutrinos sont souvent des
histoires de lutte contre le bruit et de patience : il faut souvent compter sur seulement quelques
événements, attendus pendant des mois, pour confirmer ou infirmer nos prédictions ; a ce rythme-
la, on peut s’attarder quelque peu sur chaque événement, étudier sous toutes les coutures toute
I'information qu’il a laissée en essayant différents algorithmes pour étre str qu’il s’agit bien d’un
neutrino de telles et telles caractéristiques ...

Premiére mise en évidence expérimentale directe

La premiére mise en évidence directe de I’existence du neutrino date de 1956[84]. L’expérience
a été effectuée sous la direction de F. Reines et C. Cowan aupres du réacteur nucléaire de
Savannah River (USA) produisant en abondance des antineutrinos électroniques. Une cible
de 400 litres d’eau cadmiée entourée de 5400 litres de scintillateur liquide, avec un cortéege de
photomultiplicateurs tout autour, fut exposée la, pendant environ deux mois, & la recherche
scrupuleuse de toutes les captures d’antineutrinos (par la réaction 3-inverse v, +p — e + n).
Une coincidence retardée entre la lumiére issue de ’annihilation du positron et celle de la capture
du neutron constitue une signature trés propre du passage du neutrino (le signal fut observé
avec plus de 10 déviations standard). L’énergie typique de ces neutrinos artificiels est de I’ordre
du MeV. Ensuite furent détectés des neutrinos électroniques en provenance du Soleil (avec des
énergies typiques de ~ 0.1 & 10MeV) et des neutrinos et antineutrinos muoniques produits
en faisceaux aupres d’accélérateurs (~ 0.1 a 10 GeV), puis des neutrinos atmosphériques (des
VeyVUey Vyy Uy, Jusqu’a environ 1 TeV) et enfin des neutrinos de la supernova SN1987a (d’énergie
moyenne ~ 15MeV). Ces derniers sont, & ce jour, les seuls neutrinos cosmiques que ’homme
ait pu identifier ; ils ont indubitablement marqué la naissance de I’astronomie neutrino.
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Interactions exploitées pour la détection de neutrinos

A la base de toutes les détections de neutrinos, on trouve deux types d’interactions :

1. & basse énergie, les réactions f-inverse c.-d-d. la capture d’un neutrino ou antineutrino
par un proton ou un noyau, pour lesquelles on peut détecter soit un électron de recul, soit
un changement isotopique (par ez. 3"Cl4+v, — 3TAr+e).

2. a plus haute énergie, les réactions par courant chargé ou neutre (v,+ N — (v, ou {)+
hadrons) pour lesquelles on peut détecter le(s) hadron(s) et/ou le lepton issu du neutrino.

Techniques expérimentales pour la détection de neutrinos d’origine naturelle

Les techniques expérimentales, bien éprouvées, utilisées pour détecter des neutrinos naturels,
sont principalement de quatre types :

1. utilisation d’un volume important de scintillateur liquide : lors d’une réaction (-
inverse, 1’électron de recul provoque, dans le scintillateur, une émission de lumieére qui
est recueillie par des photomultiplicateurs. La quantité de lumieére permet une mesure de
I’énergie du neutrino, tandis qu’un éventuel cloisonnement du volume de scintillation en
plusieurs modules peut permettre une mesure de la direction. Entre autres expériences
utilisant ce principe, citons par exemple LVD[85], MACRO[86] et Borexino[87].

2. expériences radio-chimiques dans lesquelles on recherche I’apparition d’un corps chi-
mique die a une réaction [-inverse bien choisie (par ez. I’expérience au Chlore[88], pio-
nniére dans la détection des neutrinos solaires, utilise, depuis 30 ans, la réaction 37Cl+v,
— 3TAr+e™, les expériences GALLEX[89] et SAGE[90] ont choisi la réaction "' Ga+v, —
"L Ge+e™). Ce principe ne permet pas une détection en temps réel puisqu’il faut une expo-
sition de quelques semaines, suivie d’un processus d’extraction chimique et de comptage
par désintégration radioactive des quelques atomes transmutés.

3. exploitation de I’effet Cerenkov (paragraphe 2.2.7) avec un grand volume d’un liquide
aussi pur et transparent que possible et des photomultiplicateurs pour observer en temps
réel les produits d’une interaction par courant chargé ou neutre (par ex. les expériences
IMB[91], Kamiokande et SuperKamiokande[80], SNO[92] sont fondées sur ce principe).

4. détection de la fluorescence atmosphérique produite par de grandes gerbes qui peuvent
étre initiées par des neutrinos d’extrémement haute énergie [39] (cette technique est bien
au point pour l’identification de rayons cosmiques primaires, et des expériences en con-
struction comme AUGER [11] prévoient de 1'utiliser pour tenter d’identifier des neutrinos

au-dela du EeV).

Parmi les techniques prometteuses encore en développement, mentionnons les chambres & projec-
tion temporelle de grand volume dans lesquelles on doit pouvoir reconstruire avec une trées bonne
granularité toute trace ionisante (c’est le principe du projet ICARUS[93]), les bolometres pour
mesurer le moindre recul de noyau (1’expérience EDELWEISS[68] met au point cette technique,
principalement pour la recherche de matiére noire), des jonctions supraconductrices a I'indium
qui pourraient offrir un seuil trés bas (125keV seulement, idéal pour la détection des v, solaires)
et une détection en temps réel. Nous laissons de coté les techniques pour les expériences sur
faisceau dont les contraintes sont trés différentes du projet qui nous occupe (en particulier, la
détection de neutrinos naturels impose une grande ouverture angulaire).



2.2 A la recherche des neutrinos cosmiques de haute énergie 39

2.2 A la recherche des neutrinos cosmiques de haute énergie

2.2.1 Les impératifs

Comme nous ’avons vu au paragraphe 1.4, les flux de neutrinos d’origine cosmique sont
faibles, d’autant plus que ’on s’intéresse & des énergies élevées (les spectres les plus durs sont
en E~2, le spectre des neutrinos atmosphériques est en E~37). Or, parallélement, les sections
efficaces d’interaction augmentent avec I’énergie, mais seulement selon une progression linéaire
jusque vers 300 GeV et plus lentement au-dela (nous le verrons plus précisément au paragraphe
2.2.3). On comprend donc rapidement qu’il nous faut instrumenter une cible dense (liquide ou
solide) et de trés grand volume. Par exemple, le nombre d’événements v, + p/n — u + hadrons
pour des neutrinos atmosphériques, en intégrant sur 47 sr et au-dessus de 1 TeV, est de ’ordre
de 1073 t~! an~!. Il est donc clair que pour voir des sources astrophysiques de haute énergie, un
volume de taille kilométrique est nécessaire. S’il faut 100 tonnes de cible pour capturer un
neutrino solaire par jour, des dizaines de millions de tonnes sont nécessaires pour les neutrinos
cosmiques de haute énergie.

L’important bruit de fond des rayons cosmiques, et en particulier des muons atmosphériques,
impose un blindage épais (au moins équivalent & celui des détecteurs installés dans des mines
sous plusieurs centaines de meétres de roche).

L’objectif d’identifier et de comprendre des sources astrophysiques impose de pouvoir
mesurer la direction, I’énergie et le temps d’arrivée.

La seule technique, bien connue et maitrisée, qui peut étre compatible avec toutes ces con-
traintes est D’exploitation du rayonnement Cerenkov. Encore faut-il imaginer un milieu de
détection extrémement bon marché car méme 1’eau pure dont SuperKamiokande utilise 50 000
tonnes est déja trop coiteuse. C’est I’essence de 1’idée présentée maintenant.

2.2.2 VL’idée de Markov

En 1960, M. A. Markov[94] proposa de détecter les trés faibles flux de neutrinos de haute
énergie en instrumentant un trés grand volume d’un milieu naturel transparent i la lumiére
visible : il “suffirait” d’installer une matrice tridimensionnelle de photomultiplicateurs
dans les profondeurs océaniques ou polaires, d’attendre qu’un neutrino muonique interagisse par
courant chargé avec un nucléon (I/N + p/n — p + hadrons) dans la Terre, sous le volume d’eau
instrumenté, et d’enregistrer les impulsions lumineuses engendrées sur les photomultiplicateurs
par le sillage Cerenkov du muon ressortant de la Terre (comme nous le verrons plus
précisément au paragraphe 2.2.5.1, un muon de haute énergie peut parcourir plusieurs kilomeétres
dans la roche et dans I’eau et c’est au paragraphe 2.2.7 que nous décrirons les caractéristiques
du rayonnement Cerenkov).

Les temps d’arrivée du front d’onde conique en différents points du réseau tridimensionnel
permettent de reconstruire la direction du muon. La quantité de lumiére recue permet d’estimer
son énergie. Comme nous le verrons plus précisément au paragraphe 2.2.4, le muon a une assez
bonne mémoire de la direction et de I’énergie du neutrino incident. Ainsi, une trace traversant
le détecteur en remontant est une signature trés propre du passage d’un neutrino muonique. La
figure 2.1 illustre ce principe, la Terre et la mer (ou la glace, ou un lac) jouent tout a la fois le
role de cible et de filtre.

Ce principe peut étre étendu aux autres saveurs de neutrinos, comme nous le verrons aux
paragraphes 2.4.2 et 2.4.3, bien que le trés long parcours du muon donne un avantage a cette
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saveur en termes de taux d’événements (voir la comparaison au paragraphe 2.6) et que la pureté
du sillage Cerenkov du muon (la dépendance angulaire des photons émis est quasiment une fone-
tion delta) lui donne un avantage en termes de résolution angulaire (nous ferons la comparaison
au chapitre 5).

Actuellement, d’autres techniques sont également envisagées, en complément. Il s’agit de
techniques de détection acoustique et radio : des ondes sonores caractéristiques sont engendrées
par le réchauffement brutal du milieu de détection consécutivement aux pertes d’énergie des
cascades issues des interactions de neutrinos. Cependant, ces techniques ne semblent utilisables
qu’a trés haute énergie, au-dela du PeV [35].

rayons cosmiques

multimuon atmosphérique
muon atmosphérique

muons montants

/

cascade contenue

atmosphére
mer

Terre

neutrino
atmosphérique

neutrinos

/Extraterr&str&s

rayon cosmique

Figure 2.1: Schéma de principe d’un télescope a neutrinos de haute énergie, présentant différents types
d’événements de signal et de bruit (les types d’événements sont répertoriés dans la suite du chapitre).

L’idée de principe explicitée ci-dessus tire parti, pour la détection de neutrinos de haute
énergie, de trois avantages que nous allons maintenant décrire plus en détail et qui sont
l'augmentation avec 1’énergie :

o des sections efficaces (0 o E, en-dessous du TeV, puis 05, oc E3* au-dessus du PeV)
¢ de la corrélation directionnelle entre le muon et le neutrino

¢ du parcours du muon (L, « E, en-dessous du TeV, puis L, o log(E,) a plus haute
énergie)
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Nous nous intéresserons au large domaine d’énergie de 1 GeV a 1012 GeV.

2.2.3 Interactions des neutrinos de haute énergie
2.2.3.1 Diffusions profondément inélastiques : courant chargé et courant neutre

Les sections efficaces ¥ N, a haute énergie, dans le cadre de la théorie électrofaible et du
modele des quarks-partons de Bjorken (diffusion profondément inélastique) ont été étudiées en
détail depuis une quinzaine d’années [95] [96] [97] [98]. Les calculs numériques sont réguliérement
mis & jour pour tenir compte des progrés dans la connaissance de la structure des nucléons [99]
[100]. Bien stir, ’apparition d’une nouvelle physique a trés haute énergie aurait des conséquences
notables sur les valeurs de ces sections efficaces et ces modifications pourraient intervenir pour
des énergies de neutrinos supérieures a ~ 10 TeV [101].

Considérons les réactions par courant chargé (CC) et par courant neutre (CN) :

n@)+N Y5 )+ X (CO) (2.1a)
v+N 2 ,iX (ON) (2.1b)

ou N = p";—” désigne un nucléon isoscalaire, et X 1’ensemble des hadrons issus de la fission du
nucléon. Dans le référentiel du laboratoire ou le nucléon est une cible fixe, leurs sections efficaces
différentielles s’écrivent (A =c=1):

d2oSs 2G%MyE, 1 ? _
o = P (L ) el @) e @0 - 0P) (20)
w
Uy + dv Um + dm
m dm
7= I ety
d2o GLMyE, 1 ? )
7
uv‘l‘dv um+dm um—l—d‘m
¢ = ( Tt )(L3+L§)+T(R2+RZ)
+ (8m + bm)(L3+ RY) + (cm + tm)(L2 + R2)
—| uv‘l'dv um—I'dm um—I'dm
¢ = ( Tt )(R2+R§)+T(L2+LZ)
+ (8m + bm)(L3+ RY) + (cm + tm)(L2 + R2)
L, = 1—%sin20w Ly = —1—|—%sin20w
R, = —%sin2 Oy Ry = %sin2 0

ou z et y sont les variables d’échelle de Bjorken (z est la fraction d’impulsion du parton
“acteur” et y = 1 — g—‘: est I'inélasticité), —Q? est le carré de la quadri-impulsion transférée (on
a Q? = 2MyE,zy), My, Mw, Mz sont les masses du nucléon cible et des bosons W et Z, Gp
est la constante de Fermi, ¢, (¢m) sont les fonctions de distribution des différents quarks de
valence (de la mer) du proton, 6,, ’angle de mélange électrofaible et L,, L4, Ry, R4 les couplages
chiraux.
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Tant que 1’énergie du neutrino est faible devant M3, /2My =~ 3.2TeV, les sections efficaces
augmentent linéairement avec F,. Les fonctions de distributions partoniques sont alors dominées
par la contribution des quarks de valence, rendant la section efficace des antineutrinos plus
faible que celle des neutrinos et rendant la section efficace différentielle plate en y. A plus haute
énergie, D’effet du propagateur du W ou du Z se fait sentir en limitant ’espace de phase en
@Q? aux alentours de M, et donc en restreignant le produit zy aux alentours de M3, /2MyE,.
Cela infléchit la croissance linéaire de la section efficace et fait intervenir des valeurs de z de
plus en plus petites (z < ME,/2MyE,). Or, a petit z, la contribution des quarks de la mer
devient plus importante que celle des quarks de valence, ce qui donne de I'importance au terme
(1 — y)?2q(z,Q?). Cela a pour effet de supprimer la différence de section efficace entre les
neutrinos et les antineutrinos et d’augmenter 1’élasticité moyenne (liée a la fois au terme (1 —y)?
et & la restriction sur zy). L’effet des seuils en énergie des saveurs lourdes ordonne I’entrée en
jeu successive des quarks ¢ puis b, ce qui augmente la part de charme puis de beauté de la gerbe
hadronique.

Mais les mesures expérimentales des fonctions de structure sont actuellement limitées a
des valeurs de z > 10~%. Jusque vers 10PeV, les différents jeux de fonctions de structure
compatibles avec les données expérimentales donnent des sections efficaces trés similaires, &
quelques pour cent prés. A plus haute énergie, les prédictions reposent sur des hypotheses
non complétement testées concernant le comportement des fonctions de structure a tres petit
z. L’incertitude maximale aux plus hautes énergies considérées atteint un facteur 2+ [100].
Cependant, les incertitudes sur les flux possibles sont, de trés loin, beaucoup plus importantes,
de sorte que les incertitudes systématiques liées aux calculs de sections efficaces n’empécheront
pas de contraindre fortement les modeles astrophysiques ou cosmologiques de production de
neutrinos de trés haute énergie.

Les sections efficaces UEZN’ U;ZN, ooy et ooy sont présentées sur la figure 2.2 d’apres des
calculs [100] employant les fonctions de structure CTEQ-4DIS [102].

Dans le domaine d’énergie qui nous intéresse, les sections efficaces par courant chargé pour
les v.,7. sont les mémes que pour v,,7, (la masse du u est négligeable). Pour les v,,7,, la
masse du 7 restreint ’espace de phase en y et donc o a basse énergie (y < 1 — M, /E,) mais cette
restriction cinématique n’est sensible que jusqu’a environ 100 GeV. Les réactions par courant
neutre sont indépendantes de la saveur.

2.2.3.2 Interactions quasi-élastiques et résonantes

A basse énergie (inférieure & 100 GeV), en plus des diffusions profondément inélastiques, il
faut tenir compte des interactions quasi-élastiques et des interactions par résonance comme :

vu(7) +nlp) — w (1) +p(n) (2.3a)
vu(7) +p(n) — p(ut)+ ATH(AT) (2.3b)
vu(T) +n(p) — p(ut) + AT(A) (2.3¢)

La figure 2.2 présente également ces sections efficaces pour des v, et 7, pour une cible ayant
la méme composition que I’eau (0.56p + 0.44n), en additionnant les interactions quasi-élastiques
et résonantes, jusqu’a 100 GeV, d’apres des simulations [103] utilisant le programme RSQ [104].
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Figure 2.2: Sections efficaces des neutrinos de haute énergie

Au-dessus de 100 GeV, les sections efficaces sont quasiment constantes :

2.2.3.3

cBRe = 15 x 1078 em? (2.4a)
oW = 1.6 % 107 em? (2.4b)

Interactions neutrino-électron : résonance de Glashow et autres résonances

La petitesse de la masse de I’électron rend les sections efficaces neutrino-électron négligeables
en général devant celles des interactions neutrino-nucléon (dans un rapport qui est de ’ordre du
rapport des masses My /M. ~ 1800). Mais il y a quelques exceptions remarquables & cela : la
formation résonante d’un boson intermédiaire W~ ou d’un méson vecteur (p~, DI, (¢b)sp—q1-)
a partir d’un antineutrino électronique et d’un électron, lorsque 1’énergie de 1’antineutrino est

telle que :

By, ~ M2/2M, ~ 580GeV (2.5a)
By, ~ M3/2M, ~ 4.47TeV (2.5b)
Eg, ~ ME/2M. ~ 6.3PeV (2.5¢)
Eg, ~ M}, /2M, ~ 32PeV (2.5d)

Le cas du W~ est appelé résonance de Glashow[105] ; les résonances mésoniques ont été proposées
dans [106].
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Les modes de désintégration de ces résonances peuvent étre purement leptoniques (£7;) ou
hadroniques (qq). Par exemple, pour le boson intermédiaire W~ :

Vete — W~ — Tete (10.7%) (2.6a)
— Tutu (10.7%) (2.6b)
— U7 (10.7%) (2.6¢)
— qq — hadrons (67.9%) (2.6d)

La section efficace totale pour la résonance de Glashow est présentée sur la figure 2.2, en lais-
sant de c6té les interactions avec un W* ou un Z° dans la voie t et les restrictions cinématiques
éventuelles (puisqu’elles sont négligeables a la résonance du W ™). Suivant [99], on peut I’écrire,
dans le référentiel du laboratoire (A =c=1):

G% 2M.E, Ty
3 (1— 2M.E,/M2,)? + T2, /M2, Twy_,..

o(Vee” — W7) (2.7)
ou I'yy est la largeur totale du W et 'y, . sa largeur partielle en v.e. A la résonance, elle
dépasse de presque trois ordres de grandeur la section efficace vIN CC. Ceci implique que les
antineutrinos électroniques sont totalement absorbés par la Terre autour de la résonance de
Glashow mais que les taux d’événements descendants de types v.e™ — Vee™, Veew — v,u,
Vee~ — U.T~, UVee~ — hadrons, sont intéressants. Des calculs de taux d’événements par
résonance se trouvent dans les références [99] et [106].

2.2.4 Corrélation en énergie et direction entre le muon et le neutrino

La direction et 1’énergie du muon produit lors d’une interaction v, (v,) + N — p~(pt) + X
sont fortement corrélées avec la direction et I’énergie du neutrino parent.

¢ La corrélation en énergie est directement liée a I'inélasticité y = 1 — E,/F,. Or
I’inélasticité moyenne diminue avec F, comme on 1’a vu au paragraphe 2.2.3.1, et donc,
inversement, la corrélation en énergie augmente avec E,. On peut le voir sur la figure
2.3 ou la courbe en traits pleins montre le rapport moyen < Efjmd/ E, > a la production
quel que soit le devenir du muon. La courbe en pointillés présente aussi le rapport moyen
< Efjmd /E, > alaproduction mais en ne considérant que les événements tels que le muon
atteigne le détecteur, ce qui rehausse la corrélation puisque les muons de plus haute énergie
ont plus de chances de parvenir jusqu’au détecteur. La courbe en semi-pointillés montre
le rapport moyen < Eﬁet /E, > entre ’énergie du muon a son arrivée dans le détecteur et
I’énergie du neutrino. La corrélation devient plus faible & ce niveau-13, ce qui veut dire que
méme si ’énergie du muon est bien reconstruite, on ne pourra pas connaitre avec précision
celle du neutrino.

¢ L’angle entre la direction du neutrino incident et celle du muon produit est

d’autant plus petit que y est petit et que le facteur relativiste (y = E,/M,c?) est grand,
prod .
vy e La courbe en traits

pleins sur la figure 2.4 montre cette diminution (en ne considérant que les événements tels

d’ott une diminution rapide avec 1’énergie de ’angle moyen <

que le muon atteigne le détecteur). On peut ’ajuster par la fonction suivante :

0.7°

prod
~ 2.
<O > A Tev o (2:8)
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Figure 2.3: Rapport moyen entre I’énergie du
muon et celle du neutrino. De haut en bas : en
pointillés ’énergie du muon produit a condition
qu’il arrive jusqu’au détecteur, en traits pleins
I’énergie du muon produit en considérant tous les
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Figure 2.4: Angle moyen entre le neutrino et le
muon produit (traits pleins) ou le muon lorsqu’il
arrive au détecteur (pointillés). La courbe en
pointillés tient compte des diffusions multiples
dans la roche, ce qui dégrade légérement la

événements, en semi-pointillés I’énergie du muon corrélation.

lorsqu’il arrive dans le détecteur.

Si ’on tient compte des diffusions multiples du muon avant qu’il n’atteigne le détecteur,
on obtient pour ’angle moyen < G)S‘f‘# > la courbe en pointillés, que ’on peut ajuster par la
fonction suivante :

0.9°

(E,/1TeV)0s (29)

< G)S'f‘# >ov
La corrélation angulaire reste tres bonne.
Cette corrélation angulaire justifie pleinement le terme d’astronomie neutrino puisqu’elle
permet d’envisager la détection de sources ponctuelles pour des énergies supérieures a 100 GeV.
Nous verrons par la suite que la résolution angulaire du télescope n’est pas limitée par cet angle
0,_, mais plutot par la reconstruction.

2.2.5 Propagation des particules secondaires

Nous allons maintenant voir que les différentes particules secondaires produites lors
de D’interaction du neutrino dans la matiére ont des propriétés de propagation assez
différentes, en particulier leurs longueurs de parcours. La figure 2.5 montre les longueurs
de parcours des muons et des taus et les longueurs de développement des cascades électro-
magnétiques et hadroniques dans 1’eau en fonction de 1’énergie et en tenant compte de toutes
les interactions que nous allons détailler ci-dessous.

La propagation et les pertes d’énergie, dans 1’eau ou dans tout autre matériau, de toute
particule chargée sont gouvernées par une concurrence entre des pertes continues, des pertes
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Figure 2.5: Longueurs de parcours des muons et taus et longueurs de développement des cascades électro-
magnétiques et hadroniques de haute énergie dans ’eau. En pointillés sont séparées, pour les muons et
les taus, les différentes composantes de désintégration (Lg), interaction par courant chargé (L), pertes
d’énergie continues (L.) et stochastiques (Ls).

stochastiques, éventuellement des interactions nucléaires fortes, éventuellement une probabilité
de désintégration, et éventuellement une probabilité d’interaction par courant chargé (voir par
ex. [3] chap. 23).

Les pertes continues sont de deux types : D’excitation des atomes ou molécules en-
traine une émission de photons mous tandis que ’ionisation entraine une émission d’électrons.
L’ionisation peut aller jusqu’a 1’émission d’électrons relativistes (dits “§-rays”) qui est un pro-
cessus quasi-continu. Toutes ces pertes sont quasiment indépendantes® de 1’énergie et du type
de la particule qui se propage et dépendent principalement de la composition et de la densité
du matériau.

Les pertes stochastiques sont caractérisées par de grandes fluctuations, des spectres durs
et des sections efficaces faibles. Elles sont de trois types : rayonnement de freinage ou
bremsstrahlung (par ez. uZ — pyZ')(noté b par la suite), création de paires (par ex. pz —
pete™Z')?(notée pp par la suite), diffusion profondément inélastique ou interaction pho-

!Cette quasi-indépendance n’est vraie qu’au-dessus du minimum d’ionisation qui correspond & un facteur
relativiste By proche de 1. En-dessous, les pertes par ionisation augmentent brutalement quand ’impulsion
diminue. Voir par ex. [3] figure 23.3.

2La création de paires ut ™~ est négligeable en termes de pertes d’énergie.
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tonucléaire (uN — p + hadrons)(notée pn par la suite). Ces pertes sont & peu prés propor-
tionnelles a 1’énergie de la particule qui se propage. On peut donc quantifier leur importance
par une énergie critique au-dela de laquelle elles dominent les pertes continues. On peut écrire
ainsi la somme des pertes continues et stochastiques :

_dE
de

p-[a(E)+ b(E)- E] (2.10a)

p-a- (1 + EE) (2.10D)

avec a(E) les pertes par ionisation et excitation, b(F) la somme des pertes stochastiques, et

12

(avec I’approximation que les fonctions a et b sont constantes) E. = a/b ’énergie critique au-
dessus de laquelle les pertes stochastiques dominent. L’ordre de grandeur de a(E) est en général
de quelques MeV g=!cm?. Celui de b(E) dépend fortement de la masse de la particule et
du matériau. En effet, la section efficace du rayonnement de freinage dépend de la masse M
de la particule chargée environ comme In(M/4keV) - M2 (voir par exemple [107] eq.15.48).
Pour la création de paire, la dépendance est en M~! ([108] eq.29), et pour les interactions
photonucléaires, elle est en M2 ([109]).

A cette concurrence entre processus continus et radiatifs, il faut ajouter la probabilité de
désintégration des particules instables. Pour une longueur de parcours élémentaire de, la
probabilité de désintégration est dPy; = da/(fBvycr) ; si la particule est tres relativiste, 8y =
E/Mc? et donc :

Fa - _ (Mc2)-E—1 (2.11)

de cT

Dans le cas des hadrons, les interactions nucléaires fortes ont une grande importance et
entrainent le développement d’une cascade hadronique, comme nous allons le voir au paragraphe
2.2.5.4.

Dans le cas des leptons lourds (muons et taus), parce qu’ils sont beaucoup plus pénétrants
que les électrons et les hadrons, il faut encore tenir compte de la probabilité d’interaction
par courant chargé qui les transforme en neutrinos. Mais ceci n’intervient qu’a extrémement
haute énergie (voir la figure 2.5). A cause de la symétrie des diagrammes de Feynman et en

négligeant les restrictions cinématiques, on peut écrire o[y = o7y = oy = 0, et donc :

dP..
de

p-Ny-0%(E) (2.12)

Combinant toutes ces pertes d’énergie et ces probabilités de disparition (par désintégration
ou par courant chargé), on peut écrire le parcours moyen (le troisiéme terme ne concerne que
les muons et taus, le deuxiéme seulement les particules instables) :

-1
b Me?
<L> = P + =5 4 p Ny 0%(E) (2.13)
1n<1—|—E£c> et B

A basse énergie, c’est la désintégration ou bien les pertes par ionisation (il faut comparer
Mc? /et avec p - a(E)) qui limitent le parcours ; ensuite ce sont les pertes stochastiques ; puis, &
extrémement haute énergie, ce sont les interactions par courant chargé (si elles sont possibles).
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2.2.5.1 Propagation des muons de haute énergie

1 (ce qui est trois

Le rapport masse sur temps de vie du muon est M,c?/cr, = 1.60keV cm™
ordres de grandeur au-dessous de p-a ~ quelques MeV cm™!). Donc dans les solides et liquides,
la désintégration est négligeable.

Le rapport des pertes radiatives sur les pertes continues est relativement peu dépendant du
matériau, il est caractérisé par une énergie critique E,, = a/b, qui vaut environ 1TeV dans
I’eau, 600 GeV dans laroche[110]. Les pertes par freinage et par hadroproduction sont inférieures
aux pertes par production de paires, respectivement d’environ 256% et 70%. La production de
paires de muons peut étre négligée, car sa section efficace est inférieure de 4 ordres de grandeurs
a celle de paires d’électrons. Mais I'importance relative des pertes radiatives dépend fortement
de la fraction d’énergie perdue au cours d’une interaction (v = AE/E): pour les faibles pertes,
la production de paires domine largement (par ez. & v = 1073, do,,/dv ~ 10 - dop/dv ~
10% - dop, /dv), tandis que pour les fortes pertes, c’est le rayonnement de freinage qui domine
(par ez. & v = 0.8, dop/dv ~ 10 - dop, /dv ~ 107 - do,, [/ dv).

Les interactions par courant chargé ne sont importantes qu’au-dessus de 1.910'2GeV dans
l’eau, 5.710'2GeV dans la roche.

Pour une revue détaillée récente des interactions des muons de haute énergie, voir [110].

2.2.5.2 Propagation des taus de haute énergie

Le rapport masse sur temps de vie du tau est M,c?/cr, = 204 GeVem™! (ce qui est cing
ordres de grandeur au-dessus de p - a ~ quelques MeV cm™!). Donc, dans la matiére ordinaire,
un tau a de tres fortes chances de se désintégrer avant de perdre une fraction notable de son

énergie.
Par rapport au cas d’'un muon, les pertes radiatives ont des intensités beaucoup plus faibles,
a cause du rapport de masse M,/M, = 16.8. Les rapports des pertes par bremsstrahlung,

production de paires et interactions photonucléaires sont by, /by, = 221, by, ,/bppr = 16.8,
bpn,pu/bpn,r = 282. Ainsi, le tau est nettement moins radiatif que le muon par un facteur (b5, +
bop. i+ bpnp)/ (bbr + bppr + bpnr) =~ 33, et ses pertes radiatives sont largement dominées par la
production de paires avec par exemple un facteur by, /by, ~ 17. L’énergie critique entre les
pertes radiatives et continues E,. = a/b, vaut donc environ 33 TeV dans 1’eau, 20 TeV dans la
roche.

La longueur de parcours reste dominée par la désintégration jusqu’a extrémement haute
énergie, comme on peut le voir sur la figure 2.5.

2.2.5.3 Développement des cascades électromagnétiques

Quand un électron ou un photon de haute énergie se propage dans la matiére, il donne
lieu & une cascade de photons, électrons et positons (cascade électromagnétique) engendrés par
rayonnement de freinage (’interaction dominante des électrons relativistes) et création de paires
eTe™ (Iinteraction dominante des photons gamma). Le développement longitudinal de la gerbe
est gouverné par le rapport des énergies des électrons (et positons) avec leur énergie critique dans
le milieu: d’abord le nombre de particules augmente, puis leurs énergies finissent par tomber sous

*en prenant a = 3MeV g™ cm?, B2 = 1TeV, Efffhe = 600GeV, N4 = 610* g™ et 0°(E) = 2.7107*¢ cm?® -
(E/1GeV)**°? Q’aprés la paramétrisation de [99] & trés haute énergie
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I’énergie critique de sorte qu’ils dissipent leur énergie de plus en plus par ionisation/excitation
plutét que par la génération de particules supplémentaires dans la cascade.

A cause de ce développement d’une cascade ou 1’électron initial devient indiscernable des
électrons engendrés, la formule 2.13 du parcours moyen est inappropriée : ce qui est mesurable,
c’est le profil longitudinal de dépot d’énergie. Ce profil longitudinal est assez bien décrit par
une distribution gamma[3] :

a—1_-bt

Ldb () e (2.14)

EO bdt I‘(a)
avec t = ¢/Xp, Xo étant la longueur de radiation du 