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Introduction

Les rayons cosmiques, faisant partie de la famille des astroparticules, sont dé-
�nis comme des particules chargées stables qui percutent la Terre depuis le milieu
interstellaire et intergalactique. Ils sont souvent associés à des noyaux atomiques
(de l'hydrogène jusqu'au noyaux de fer), et aussi aux électrons d'origine solaire.
Néanmoins, cette dé�nition peut s'étendre aux particules d'anti-matière telles que
les anti-protons et positrons. Depuis leur découverte au début du XXe siècle par
Victor Hess, l'intérêt porté à la physique des rayons cosmiques a connu des hauts
et des bas. A cette époque les rayons cosmiques étaient utilisés notamment pour
étudier les processus d'interaction avec la matière. D'un côté, la mise en évidence
de ces particules venant du cosmos a donné naissance à une nouvelle branche de
la physique située entre l'astrophysique et la physique des particules. De l'autre,
avec le progrès considérable des accélérateurs de particules dans les années 50 et 60,
la plupart des physiciens abandonnent l'étude des rayons cosmiques. Bien que plus
coûteux que les rayons cosmiques qui nous bombardent � gratuitement �, les accé-
lérateurs fournissent des faisceaux de particules de type, de direction, d'énergie et
d'intensité contrôlés en amont. L'une des conséquences notables de cet exode vers la
physique des accélérateurs a été l'amélioration considérable de la compréhension de
l'interaction hadronique à haute énergie. Cependant, suite à l'intérêt croissant sur la
physique spatiale et solaire, la communauté s'est à nouveau penché vers l'étude des
rayons cosmiques. Des expériences sur des ballons et des satellites se sont multipliées,
menant à une connaissance précise de l'abondance et de la composition chimique des
rayons cosmiques dans la partie du spectre que l'on appellera par la suite de � basse
énergie �. Parallèlement, à partir des années 70 les premiers modèles d'accélération
au sein des sources potentielles et de propagation dans le milieu interstellaire de ces
particules se développent. Il s'agit du début de l'ère moderne de l'étude des rayons
cosmiques.

Très vite la communauté se rend compte que la tâche de trouver une explica-
tion à l'existence de telles particules n'est pas simple. Au delà d'environ 1015 eV le
�ux des rayons cosmiques est tellement faible qu'ils ne peuvent plus être détectés
par des instruments de surface collectrice limitée, comme les ballons ou les satel-
lites. De même, pendant leur propagation, ils perdent de l'énergie lors d'interactions
avec les divers fonds di�us cosmologique (CMB) et infrarouge, omniprésents dans
l'espace, et ont leur trajectoire déviées par les champ magnétiques galactiques et
extra-galactiques. Une partie de l'information contenue dans ces particules est ainsi
perdue. Les conséquences de cette perte sont dramatiques. La déviation des trajec-
toires implique notamment une dégradation sévère des capacités de pointage vers
la source des rayons cosmiques. Elle conduit alors à limiter les analyses aux rayons
cosmiques les plus énergétiques pour lesquels les déviations sont les plus faibles mais
malheureusement aussi pour lesquels les �ux deviennent extrêmement faibles.
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Une fois que les rayons cosmiques pénètrent dans l'atmosphère terrestre, ils y in-
teragissent avec les atomes présents et créent le phénomène de gerbe atmosphérique,
une suite de création et annihilation de particules relativistes dans le temps et dans
l'espace, identique à celle observé dans les expériences de physique des particules en
laboratoire. À partir des informations sur ce phénomène de cascade recueillies au
niveau du sol par des détecteurs, nous essayons de reconstituer, dans la mesure du
possible, les caractéristiques du rayon cosmique primaire.

A�n de répondre aux questions fondamentales sur les sources astrophysiques,
les processus d'accélération et la propagations des rayons cosmiques, des réseaux
de détecteurs de plus en plus vastes ont vu le jour regroupant des laboratoires du
monde entier. A titre d'exemple nous pouvons citer la pionnière des expériences,
Haverah Park [1], et des plus récentes comme Telescope Array [2] et l'Observatoire
Pierre Auger 1. Les techniques de détection des grandes gerbes atmosphériques les
plus employées sont basées essentiellement sur deux concepts : le premier consiste
à collecter le �ux de particules qui atteignent le sol, à la �n du développement de
la gerbe. Le deuxième consiste à observer la lumière de �uorescence émise lors du
passage des particules chargées de la gerbe. Ces deux méthodes ont des avantages
et des inconvénients l'une par rapport à l'autre, et sont donc utilisées de manière
complémentaire. Dans ce manuscrit nous explorons une méthode alternative, ba-
sée sur la mesure par des antennes sensibles aux ondes décamétriques de l'émission
radio cohérente des particules chargées de la gerbe. La radio-détection des rayons
cosmiques a pour ambition de combiner les avantages des techniques mentionnés
auparavant. Premièrement, à l'instar de la distribution des particules au sol, on
s'attend à ce que la distribution du signal radio autour de l'axe de la gerbe soit
corrélé à l'énergie du rayon cosmique. Deuxièmement, et de façon similaire à la
distribution de la lumière de �uorescence, on prétend que le signal mesuré par les
antennes contient l'information sur le déroulement de la gerbe, et par conséquent
sur la nature du rayon cosmique. Si les bases théoriques de l'émission radio ayant
lieu dans les gerbes atmosphériques étaient déjà établies depuis les années 60 et que
des expériences dans la même période aient démontré l'existence d'un tel signal dans
la bande du MHz, il aura fallu attendre les années 2000 pour que la radio-détection
revienne sur le premier plan, grâce notamment à une électronique plus performante
que lors des années 60. C'est ainsi que des chercheurs du laboratoire SUBATECH
à Nantes, en collaboration avec le LESIA de l'Observatoire de Paris et la station
de radioastronomie de Nançay, développent sur le site de la Station de Radioas-
tronomie de Nançay le démonstrateur CODALEMA (COsmic ray Detection Array
with Logarithmic ElectroMagneitc Antennas), avec le but de démontrer la faisabi-
lité de la technique. Depuis son implémentation en 2001, l'expérience a connu des
di�érentes con�gurations, jusqu'au réseau actuel composé de stations autonomes.
L'analyse des données de cette dernière con�guration de CODALEMA constitue le

1Des résultats de l'observatoire Pierre Auger seront souvent mentionnés tout au long de ce
manuscrit. Le détail des détecteurs qui le composent et de ces performances peuvent être trouvés
dans [3, 4, 5].
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c÷ur de ce manuscrit.

Ce manuscrit est divisé en cinq parties distinctes. Le premier chapitre donne un
aperçu de l'état de l'art du domaine des astroparticules. Après un bref historique
des rayons cosmiques, ainsi que de la découverte des gerbes atmosphériques, nous
nous intéresserons au développement de la gerbe et aux observables qui vont nous
conduire aux caractéristiques du rayon cosmique primaire. Les méthodes classiques
de détection seront exposées. En�n, nous allons décrire l'état actuel des connais-
sances notamment en ce qui concerne le spectre, la composition et les sources des
rayons cosmiques.

Le deuxième chapitre est consacré à la compréhension du phénomène d'émission
d'ondes radio par les gerbes. Les di�érentes approches pour aborder le problème et
leur convergence sont exposées. Dans ce chapitre aborderons la notion de corrélation
entre l'énergie et nature du rayon cosmique primaire avec le champ électrique mesuré
par les antennes.

Dans le chapitre trois nous allons introduire la radioastronomie impulsionnelle.
Un survol sur les di�érentes con�gurations de l'expérience CODALEMA sera fait,
ainsi que la présentation des principaux résultats obtenus jusqu'à présent.

Dans chapitre quatre, la dernière con�guration de l'expérience CODALEMA
est minutieusement détaillée. Ici sont présentés les premiers résultats des stations
autonomes, concernant notamment le traitement du bruit dans les données et l'im-
plémentation de méthodes de réjection capables de s'en débarrasser.

Finalement, une analyse des événements associés aux gerbes atmosphériques est
faite dans le dernier chapitre. Après une étude quantitative des événements enregis-
trés depuis début 2012, la caractérisation des signaux est faite à travers l'étude de
la polarisation du champ électrique mesuré. Les premiers pro�ls latéraux mesurés
par les stations autonomes seront également présentés.
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1.1 La découverte

L'histoire de la découverte des rayons cosmiques démarre à la �n du XIXe siècle,
alors que des expériences explorant la toute nouvelle théorie de Maxwell sur l'élec-
tromagnétisme se multiplient. À cette époque, l'outil indispensable à l'étude de la
radioactivité était l'électroscope. Cet instrument permettait la mesure ou la mise
en évidence de charge électrique dans des feuilles conductrices de faible masse à
travers leur ionisation : quand les feuilles se chargent, elles accumulent des charges
de même signe qui se repoussent et les feuilles s'écartent. La déviation est d'autant
plus importante que la charge est grande. Les physiciens ont observé que leurs élec-
troscopes se déchargeaient dans le noir, loin des sources radioactives. Ceci montrait
l'existence d'une source d'ionisation inconnue qui s'est révélée être intense même
dans des tunnels sous des mètres de roche. Rutherford suggère en 1903 que l'essen-
tiel de ce rayonnement était dû à la radioactivité naturelle émanant des roches [6].
En 1910, Theodor Wulf, jésuite et physicien allemand, mesure les taux d'ionisation
en altitude jusqu'au sommet de la Tour Ei�el [7]. Les calculs d'absorption dans l'air
pour des rayonnements les plus pénétrants connus à l'époque l'amenaient à prédire
des taux d'ionisation qui décroissent très vite avec l'altitude. Il constate alors avec
surprise que cette source d'ionisation était encore présente en altitude et que son
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activité diminuait moins vite que prévu. Le besoin d'expériences sur ballon devient
évident a�n de clari�er les observations de Wulf. La première ascension menée par le
physicien autrichien Victor Hess a eu lieu le 28 août 1911 et a été suivie par une série
d'autres en 1911 et 1912 [8]. Hess s'aperçoit qu'au-delà de 2 km d'altitude le taux
d'ionisation ne cesse d'augmenter, jusqu'à l'altitude maximale atteinte par le ballon
de 5200 m. Cela suggère que la source de rayonnement se trouve au-delà de l'atmo-
sphère terrestre [9]. Les résultats de Hess ont été con�rmés plus tard par Kolhörster,
qui atteint plus de 9200 m [10] : le taux d'ionisation est jusqu'à 10 fois plus important
qu'au niveau de la mer. Ces mesures ont permis d'évaluer l'atténuation dans l'air
du rayonnement, environ 5 fois plus faible que celles des rayonnements provenant
du radium. Ces rayons cosmiques, nommés ainsi par Millikan en 1925 étaient donc
particulièrement pénétrants puisqu'ils étaient présents au niveau de la mer, même
dans des enceintes fermées. Pour sa "découverte des rayons cosmiques", Victor Hess
recevra le prix nobel de physique en 1936.

Des débats à propos de la nature de ces rayons cosmiques (particules chargées
ou rayons γ) ont motivé la communauté, et dans les années 30 une soixantaine de
physiciens parcourent le monde pour mesurer les �ux des rayons cosmiques à di�é-
rentes latitudes [11]. La mesure d'une forte diminution du �ux à l'équateur fournit
une preuve irréfutable qu'en grande partie les rayons cosmiques sont des particules
chargées, car ils sont déviés par le champ magnétique terrestre. Aujourd'hui, les
rayons cosmiques peuvent être dé�nis comme étant des noyaux chargés stables1 en
provenance du milieu interstellaire et dont l'énergie est supérieure à 109 eV.

La plupart des études qui ont suivi la découverte des rayons cosmiques utilisaient
des détecteurs gazeux, tels que la chambre d'ionisation. Cet instrument mesure entre
deux électrodes sous haute tension, le courant induit par les particules ionisant le
gaz lors de son passage : c'est le principe du compteur Geiger Müller (ou compteur
GM), mis au point en 1928. Dix ans plus tard, le physicien français Pierre Auger,
qui avait installé dans les Alpes des compteurs GM, nota l'arrivée simultanée de
particules dans ces détecteurs, même si ces derniers étaient distants de plusieurs
dizaines de mètres [12]. La fréquence de ces événements cohérents était bien au-delà
du taux de coïncidences fortuites attendu. Il venait de découvrir les (grandes) gerbes
atmosphériques, créées par l'interaction d'un rayon cosmique avec l'atmosphère. Il
s'agit d'une cascade de particules secondaires qui se multiplie par chocs successifs,
puis s'atténue progressivement lorsque l'énergie des particules de la gerbe n'est plus
su�sante pour l'alimenter. Il faut souligner que des gerbes initiées par des rayons
cosmiques ont été également observées en laboratoire à la même période par Bruno
Rossi dans une chambre à brouillard [13]. Ce détecteur permet de visualiser à plus
petite échelle ce qui se passe dans l'atmosphère.

À partir de là, les rayons cosmiques ont suscité un immense intérêt de la part
des chercheurs, car cette source naturelle de rayonnement à haute énergie a ouvert
le champ d'investigation des particules sub-nucléaires. Des particules comme le po-

1Suivant les auteurs, cette dé�nition peut être étendue à des particules non-baryoniques comme
l'électron, les neutrinos ou les rayons γ.



1.2. Les gerbes atmosphériques 7

sitron (la première particule d'anti-matière) en 1931 et le muon en 1936 sont au fur
et à mesure découvertes.

Dans les premières décennies du XXe siècle nous avons ainsi vu la naissance de
deux sciences nouvelles : la physique des particules et celle des rayons cosmiques.
Pendant longtemps l'étude de l'interaction des particules très énergétiques et leur
constituants se faisait à travers les rayons cosmiques. Grâce au progrès de la science,
l'homme a pu construire des véritables prouesses techniques pour sonder de manière
beaucoup plus précise le monde subatomique : les accélérateurs de particules. Il s'agit
d'instruments qui utilisent des champs électriques et/ou magnétiques pour accélérer
des particules chargées à des vitesses élevées. Cela a permis aux physiciens de par-
ticules, qui ne s'intéressaient aux rayons cosmiques que comme source de collision
à très haute énergie, de maîtriser en laboratoire certains aspects tels que l'énergie
et la masse des particules injectées. Cependant, une partie de la communauté s'est
intéressée aux rayons cosmiques en tant que tels, et ont poursuivi la quête de la
connaissance de leurs propriétés fondamentales et évidemment de leur origine.

1.2 Les gerbes atmosphériques

Au-delà d'environ 1014 eV, les rayons cosmiques ne peuvent être précisément
caractérisés de façon directe par des instruments embarqués dans des ballons ou
des satellites du fait de leur très faible �ux : ce sera donc à travers les particules
secondaires de la gerbe que l'on essaiera de remonter aux caractéristiques du rayon
cosmique primaire (ou tout simplement � primaire �). Comme on le verra dans les
paragraphes suivants, cela demande une �ne connaissance de certains aspects :

• l'atmosphère, qui jouera le rôle de calorimètre de densité variable en absorbant
les particules de la gerbe.

• Les modèles d'interaction hadronique au-delà des énergies testées en labora-
toire.

• Les modèles d'interaction rayonnement-matière, notamment en ce qui concerne
l'évolution électromagnétique de la gerbe.

• Les distributions spatiales et les empreintes au niveau du sol des particules et
des champs électriques associés.

1.2.1 Les propriétés essentielles

Après la réaction de spallation du rayon cosmique primaire (un proton par
exemple) avec les noyaux de l'atmosphère, des pions neutres et chargés π0 et π±

sont instantanément créés. Les pions neutres π0 se désintègrent en deux photons γ,
qui à leur tour produisent un électron et un positron par création de paire. Les posi-
trons sont rapidement absorbés dans le milieu alors que les électrons peuvent créer
des photons γ par rayonnement de freinage (Bremsstrahlung). Les γ se désintègrent
à leur tour en paires e+ − e−. Il s'agit ici de la composante électromagnétique de
la gerbe, qui portera environ 90% de l'énergie du primaire. La cascade hadronique
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formée par les pions π0 et π± continue d'augmenter tout en alimentant la partie
électromagnétique, jusqu'à ce que les pions chargés atteignent l'énergie telle que la
probabilité de se désintégrer en µ± est supérieure à la probabilité d'une nouvelle
interaction avec le milieu. À partir de ce moment, le nombre de particules dans la
gerbe diminue progressivement jusqu'à son extinction [14]. Ce phénomène se com-
plexi�e si l'on tient compte des constants changements de densité de l'atmosphère :
la probabilité d'interaction d'un pion sera d'autant plus grande qu'il est proche du
sol, l'atmosphère y étant plus dense. Finalement on pourra dissocier une gerbe at-
mosphérique en trois composantes (�gure 1.1) : la composante hadronique (noyaux,
pions et kaons se situant près de l'axe de la gerbe), la composante muonique (muons
et neutrinos), et la composante électromagnétique (électrons, positrons et photons).
Les composantes muonique et électromagnétique peuvent s'étaler sur quelques kilo-
mètres autour de l'axe de la gerbe. Ces di�érentes composantes se développent à des
vitesses di�érentes, et par conséquent atteignent leur maximum de développement
et extinction à des profondeurs d'atmosphère di�érentes.

Fig. 1.1: Schéma de l'évolution d'une cascade de particules initiée par un hadron.
À chaque étape, environ 1/3 de l'énergie est transférée de la composante hadronique
vers la composante électromagnétique.

L'ensemble de ces composantes conduisent à un développement de la gerbe at-
mosphérique dont les caractéristiques importantes sont illustrées par la �gure 1.3.
Ces caractéristiques sont détaillées dans les sections suivantes dans lesquelles on
explicite des possibles paramétrisations et on met en évidence leur dépendance aux
propriétés des rayons cosmiques.

La �gure 1.2 donne des chi�res indicatifs notamment sur la position du maximum
de développement de la composante électromagnétique de la gerbe (Xmax). Si les
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chi�res sont à prendre avec précaution car il s'agit d'un article publié en 1971 (notre
connaissance sur le phénomène a beaucoup avancé depuis), nous pouvons tout de
même garder les grandes lignes. Nous constatons que pour être le plus près possible
du maximum de développement de la gerbe Xmax il faut se placer à des altitudes
di�érentes suivant l'énergie du primaire que l'on veut mesurer.

Fig. 1.2: Position du maximum de développement de la gerbe (Xmax) en fonction de
l'énergie en eV [15]. Sont également présentées l'altitude, la profondeur d'atmosphère
traversée et la longueur d'interaction.

1.2.1.1 Le pro�l longitudinal

Le pro�l longitudinal traduit cette évolution du nombre de particules le long du
développement de la gerbe (�gure 1.3). Le modèle simpli�é de Heitler [16], appliqué à
la composante électromagnétique de la gerbe, peut décrire cette évolution et fournit
des observables pour la caractérisation du rayon cosmique primaire. Dans ce modèle,
la cascade est formée de particules de même type et de longueur de radiation λr
(λr = 37 g/cm2 dans l'air). Ainsi, après la première interaction la cascade sera
constituée de deux particules qui partagent l'énergie de la particule primaire, comme
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le montre la partie droite de la �gure 1.1. La longueur d'interaction vaut d = λr ln 2.
Après n étapes, le nombre de particules est de Nn = 2n et leur énergie individuelle
vaut E0/Nn. Le développement continue jusqu'à ce que l'énergie de chaque particule
passe en dessous du seuil où la perte d'énergie par Bremsstrahlung est comparable à
la perte d'énergie par ionisation. Cette énergie critique vaut environ Eγc = 80 MeV
(8 × 107 eV) dans l'air. Donc, à travers ce modèle simpli�é, Heitler reproduit les
propriétés de la composante électromagnétique de la gerbe :

• le nombre de particules au maximum de développement est proportionnel à
l'énergie du rayon cosmique primaire :

Nmax =
E0

Eγc
, (1.1)

• l'évolution du maximum de développement Xmax de la gerbe (mesurée en
g/cm2) varie de façon logarithmique avec l'énergie :

Xmax = X0 + λr ln
E0

Eγc
, (1.2)

avec X0 la longueur de première interaction, reliée à la section e�cace du primaire.
Des simulations de gerbes électromagnétiques con�rment ces propriétés même

si le nombre de particules au Xmax est surestimé d'un facteur 2 ou 3 [19, 20]. De
plus, le modèle de Heitler prédit un rapport de 2 entre le nombre d'électrons et le
nombre de photons γ, alors que des simulations et des mesures donnent un rapport
d'environ 1/6. Cette di�érence peut être due au fait que de multiples photons sont
émis par Bremsstrahlung par un unique électron, et que les électrons perdent de
l'énergie plus rapidement que les photons.

Bien que les gerbes hadroniques soient plus complexes que les gerbes électroma-
gnétiques, nous pouvons aussi appliquer le modèle de Heitler pour estimer les gran-
deurs qui paramétrisent la distribution longitudinale de particules (Nmax, Xmax)
[21] : un nucléon d'énergie E0 interagit dans l'atmosphère à la profondeur λN . Dans
l'interaction il perd une fraction de (1−Kel) de son énergie initiale et génère < m >

pions secondaires, dont un tiers sont neutres. Ces derniers se désintègrent en 2 γ et
alimentent la composante électromagnétique décrite précédemment. Les expressions
du nombre total d'électrons au maximum de développement Nmax et du Xmax pour
un proton sont données respectivement par :

Np
max =

1
2
< m >

3
(1−Kel)E0

ε0
(1.3)

et

Xp
max = X0 ln

[
2(1−Kel)E0

(< m > /3)ε0

]
+ λN (E0) (1.4)

A titre d'exemple, pour des valeurs raisonnables des paramètres ci-dessus (Kel = 0.5,
< m >= 12, λN = 80 g/cm2 et E0 = 1014 eV), nous avons un Xmax estimé à 500
g/cm2 et environ 8 × 104 électrons [22]. Nous pouvons dériver de la formule (1.4)
l'évolution du Xmax pour des noyaux de numéro atomique A :
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Fig. 1.3: Illustration des principaux paramètres qui décrivent l'histoire de la gerbe
[17]. Pro�l longitudinal (en haut, à droite) : évolution du nombre de particules
lors du développement de la gerbe en g.cm−2. Ce nombre augmente jusqu'à passer
par une valeur maximum (Xmax), puis diminue. Le choix de la position en altitude
de l'observateur est crucial pour qu'il observe le Xmax. Front de particules : il
peut être décrit par une demi-surface sphérique ou parabolique, centrée sur l'axe de
la gerbe et dont la densité est variable. Selon des récentes simulations Monte Carlo
[18], son épaisseur serait inférieure au mètre près du c÷ur, et de quelques mètres
plus loin de l'axe. Pro�l latéral : évolution (en mètres) de la densité de particules
atteignant le sol autour du point d'impact de la gerbe (là où l'intensité est plus
grande).

XA
max = X0 ln

[
2(1−Kel)E0

A(< m > /3)ε0

]
+ λN (E0) = Xp

max −X0 lnA (1.5)

Les équations ci-dessus démontrent la sensibilité de certains paramètres de la gerbe
avec la composition du rayon cosmique primaire. Les gerbes initiées par des noyaux
lourds (fer, par exemple) se développent plus tôt dans l'atmosphère que celles initiées
par un proton [23]. De même, on s'attend à trouver plus de muons dans une gerbe
initiée par un noyau lourd : plus la masse du primaire sera élevée, plus grand sera le
nombre de hadrons (qui donnent naissance aux pions chargés, puis à la composante
muonique) dans la gerbe. Ainsi, le rapport nombre d'électrons sur nombre de muons
Ne−/Nµ est une observable essentielle pour distinguer des gerbes de même énergie
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générées par des noyaux di�érents [24].
Il est important de noter que le point de première interaction du primaire avec

l'atmosphère est l'une des sources les plus importantes de �uctuation, et donc d'in-
certitude, dans l'estimation de l'énergie et de la nature du primaire [25]. Comme il
s'agit de processus aléatoires comportant un grand nombre de particules, des gerbes
initiées par un même primaire avec même énergie auront des Xmax et Nmax toujours
di�érents. Par conséquent, ce sont les valeurs moyennes des Xmax et les largeurs des
distributions correspondantes qui seront utilisées comme observables pour l'analyse
de la composition chimique des rayons cosmiques.

1.2.1.2 Le pro�l latéral

Les gerbes atmosphériques peuvent être caractérisées par l'intégrale de la distri-
bution latérale des particules (la taille de la gerbe). Cette distribution, qui est direc-
tement liée à l'énergie du primaire, est la superposition des distributions des trois
composantes mentionnées auparavant (hadronique, muonique et électromagnétique).
Les deux premières résultent respectivement du transfert de moment transverse aux
hadrons secondaires lors des réactions de spallation, et des désintégrations de mé-
sons tels que les pions et les kaons. Des processus physiques di�érents contribuent à
la distribution latérale de la composante électromagnétique. Nous pouvons citer la
production de paire, le rayonnement par Bremsstrahlung, la di�usion Compton et la
di�usion Coulombienne. L'étalement latéral de la composante électromagnétique est
dû surtout à ces deux derniers processus physiques. La modélisation de distribution
latérale la plus employée dans les expériences de détection des rayons cosmiques
a été proposée par Nishimura, Kamata et Greisen (NKG) [26]. La paramétrisation
ci-dessous tient compte aussi bien de la composante électromagnétique que de la
composante hadronique. Elle dépend notamment du stade de développement de la
gerbe s (que l'on nomme parfois � âge �) de la gerbe, et du rayons Molière rM .

ρ(r, s,Ne) =
C1Ne

2πr2M

(
r

rM

)s−2(
1 +

r

rM

)s−4.5
(

1 + C2

(
r

rM

)δ)
[m−2] (1.6)

où il est recommandé d'utiliser s = 1.25, δ = 1 et C2 = 0.088 pour des gerbes
avec Ne = 106 particules au niveau du sol. C1(s) est un facteur de normalisation
qui dépend de l'âge de la gerbe. On remarque que le paramètre d'âge de la gerbe
s dépend du nombre de particules, mais aussi de l'angle zénithal. En e�et, plus
la gerbe sera inclinée, plus la quantité d'atmosphère traversée sera grande, et par
conséquent, nous aurons une densité de particules plus faible au sol pour une même
énergie du primaire. Les paramètres de l'équation (1.6) peuvent être modi�és a�n
de tenir compte de la géométrie du réseau et de l'altitude du site de l'expérience. La
�gure 1.3 montre l'évolution de la densité de particules autour du point d'impact
pour une gerbe verticale. Des précisions supplémentaires sur la relation entre la
distribution NKG et l'énergie du primaire seront données par la suite.



1.2. Les gerbes atmosphériques 13

Finalement, pour avoir accès à la taille de la gerbe, on intègre la fonction de
distribution latérale ρ(r, s,Ne) sur toute la région d'impact de la gerbe :

N = 2π
∫ ∞

0
ρ(r)rdr. (1.7)

Pour des gerbes verticales on pourrait s'attendre à avoir une distribution de par-
ticules symétrique autour du point d'impact. Or, dû au caractère stochastique du
développement de la gerbe, nous observons des �uctuations au niveau des distribu-
tions latérales et longitudinales. La présence du champ géomagnétique a�ecte égale-
ment la propagation et la trajectoire des particules chargées et contribue d'avantage
à cette asymétrie. Cet e�et peut a�ecter, modestement mais malgré de façon si-
gni�cative, l'estimation de l'énergie du primaire et la reconstruction de la direction
d'arrivée des événements [27]. Dans le cas des gerbes inclinées, notamment au-delà
de 60◦, les �uctuations et asymétries sont encore plus prononcées [24].

1.2.1.3 La directions d'arrivée et la position du c÷ur de gerbe

La direction d'arrivée de la gerbe est perpendiculaire au front de particules et
est donnée par l'angle zénithal θ (0◦ au zénith, 90◦ à l'horizon) et par l'angle azimu-
tal φ (souvent pris 0◦ à l'est, puis positivement dans le sens trigonométrique) [28].
Les angles θ et φ sont déterminés facilement à partir des temps d'arrivée dans les
détecteurs en coïncidence. Nous reviendrons sur le détail de la procédure de recons-
truction dans le chapitre 3. L'incertitude associée à la reconstruction en supposant
que le front d'onde est un plan peut aller de quelques dixièmes de degré à quelques
degrés selon les caractéristiques de la gerbe et des réseaux de détection [29]. Dans des
procédures plus ra�nées, il est également possible de tenir compte de la courbure
du front de particules lors de la reconstruction.

Le c÷ur de la gerbe est la position géographique où l'axe de la gerbe croise le
plan dé�ni par le sol. Cette position peut initialement être choisie à l'endroit où l'on
mesure la plus grande densité de particules (barycentre). Néanmoins, nous pouvons
améliorer la méthode à travers la distribution de particules NKG simpli�ée [30] :

ρNKG(r) = A exp(−r/B) (1.8)

où A et B sont les coe�cients obtenus par l'ajustement et r la distance à l'axe de
la gerbe. On minimise la quantité suivante :

χ2 =
n∑
i=1

(ρexp(ri)− ρNKG(ri))2

σ2
i

(1.9)

avec

ri =
√

(xi − x0)2 + (yi − y0)2 − ((xi − x0). sin θ. cosφ+ (yi − y0). sin θ. sinφ)2

(1.10)
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où n est le nombre de détecteurs déclenchés dont les coordonnées sont (xi, yi),
ρexp(ri) la densité de particules mesurée par le détecteur i, σi l'incertitude sur la
mesure de densité. Le résultat de la minimisation du χ2 sera la position du c÷ur
(x0, y0), A la valeur de ρ extrapolée à l'axe de la gerbe, et B une grandeur compa-
tible avec l'étalement de la distribution. L'incertitude sur la position du c÷ur est de
quelques dizaines de mètres pour les réseaux de détection actuels.

1.2.2 Les principales méthodes de détection

Le but de tous les instruments de détection est de mesurer le plus précisément
possible la direction d'arrivée du primaire, son énergie et nature. En ignorant la
composante hadronique qui est concentrée tout près de la position du c÷ur, les
composantes électromagnétique et muonique peuvent être détectées sur des kilo-
mètres autour du point d'impact de la gerbe. Or, la détection des rayons cosmiques
d'énergie extrême bute surtout sur le fait que des tels événements deviennent de plus
en plus rares. Ainsi, pour compenser ce faible nombre d'événements d'ultra haute
énergie, les instruments les plus fréquemment utilisés (scintillateurs, cuves Cheren-
kov, détecteurs de muons) doivent former un réseau couvrant des grandes surfaces.
Cette surface est choisie selon le �ux de rayons cosmiques que l'on souhaite détecter,
c'est-à-dire, la partie du spectre en énergie que l'on veut étudier. À titre d'exemple,
un réseau de quelques centaines de m2 permet, au bout d'une journée, la détection
des rayons cosmiques autour d'environ 1015 eV. Par contre, avec un réseau d'un
kilomètre carré, il faudra attendre en moyenne près d'un siècle pour observer des
rayons cosmiques d'énergie supérieure à 1020 eV !

1.2.2.1 Les réseaux de détecteurs de particules

La méthode la plus employée pour la détection des gerbes atmosphériques est
basée sur l'échantillonnage du disque de particules atteignant le sol. En d'autres
mots, nous observons une densité de particules en deux dimensions à un moment
donné du développement de la gerbe. Les observables qui doivent être fournies par
un détecteur de particules pour la reconstruction de l'événement sont : les temps
d'arrivée des particules dans chaque détecteur et la densité de particules. Lors des
premières expériences, les réseaux de détecteurs de particules étaient formés par
des compteurs Geiger. Aujourd'hui, avec le développement des techniques instru-
mentales, la plupart des expériences utilisent des scintillateurs [31] ou des cuves
Cherenkov [1, 4]. Ces cuves, remplies d'eau ultra pure, sont traversées par les par-
ticules des composantes électromagnétique et muonique de la gerbe, et émettent de
la lumière visible dû à l'e�et Cherenkov. Cette lumière est ensuite collectée par des
photomultiplicateurs qui ampli�ent son intensité et qui �nalement la convertissent
en courant électrique. Le fonctionnement des scintillateurs ressemble à celui des
cuves Cherenkov et sera traité dans le chapitre 3. Du fait de leur géométrie (qui
en font des détecteurs volumiques), les cuves ont une plus grande acceptance aux
gerbes inclinées que les scintillateurs, même si ces derniers peuvent être déployés
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beaucoup plus facilement.
La mesure de la composante électromagnétique de la gerbe par ces détecteurs

donne accès à l'énergie du rayon cosmique primaire indépendamment de sa masse.
Cependant, les variations intrinsèques de la position du Xmax (�uctuations gerbe
à gerbe) introduisent une dépendance dans la masse du primaire. Cela implique
une extrapolation des modèles existants d'interaction hadronique a�n d'avoir une
estimation du point de première interaction2. Dans le cas des cuves Cherenkov, le
rapport nombre d'électrons sur nombre de muons peut nous fournir une première
estimation de la nature du primaire. Dans 1.2.1.3 nous avons vu comment, à partir
des temps d'arrivée et des densités de particules, on peut reconstruire la direction
d'arrivée et l'énergie du primaire. La �gure 1.4 montre un exemple d'un événement
détecté par un réseau de surface.

Fig. 1.4: Exemple de détection d'un événement de 2.8×1019 eV utilisant un réseau
de surface. À gauche : l'ensemble des plus de 1600 cuves Cherenkov (en gris) de
l'Observatoire Pierre Auger en Argentine avec les cuves touchées en couleur. À droite
en bas : un zoom sur la zone de l'observatoire touchée. À droite en haut : la courbe
bleue représente l'ajustement par une fonction LDF (Lateral Distribution Function)
des points de mesure (en rouge). Cet événement provient du sud géographique et est
incliné de 55◦ par rapport à la verticale. On note que des cuves Cherenkov situées
jusqu'à 2.5 km de l'axe de la gerbe ont observé cet événement.

1.2.2.2 Les télescopes à �uorescence

Lors du passage des particules chargées de la gerbe, les molécules de diazote de
l'atmosphère sont excitées et émettent des photons de façon isotrope dans plusieurs

2L'énergie dans le référentiel du centre de masse lors des premières interactions d'un primaire
d'énergie extrême (> 1018 eV) avec l'atmosphère est plusieurs ordres de grandeurs supérieure à
celle étudiée en accélérateur actuellement.
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bandes spectrales entre 300 et 430 nm. Le nombre de photons émis est proportionnel
à l'énergie déposée par les particules de la gerbe dans l'atmosphère. Lors des nuits
sans nuages et sans lune, les télescopes à �uorescence peuvent observer ces photons
jusqu'à 20 km de l'axe de la gerbe. Le principe de base de leur fonctionnement est
le suivant : les photons de longueurs d'onde comprises entre 290 et 410 nm sont
transmis vers le télescope à travers un diaphragme et sont collectés par un miroir
sphérique qui les focalisent vers une caméra composée de photomultiplicateurs. Cette
méthode o�re des avantages certains par rapport aux détecteurs de particules :

• elle fournit de l'information sur toute l'histoire de la gerbe, contrairement aux
détecteurs de particules, qui n'échantillonnent que la �n du développement.

• Elle donne accès directement au nombre total de particules de la gerbe (mesure
calorimétrique). Cela entraîne une connaissance directe de l'énergie de la gerbe
et donc de l'énergie du primaire.

Cependant cette méthode possède aussi des inconvénients :

• la �uorescence est très dépendante des conditions climatiques sur le lieu de
l'expérience.

• L'atmosphère doit être stable et au minimum être caractérisée en permanence.
• Les télescopes doivent être placés loin des zones urbaines du fait de la pollution
lumineuse. Il ne sont opérationnels que lors des nuits dégagées et sans lune, ce
qui réduit le cycle utile de mesure à environ 13% dans Auger (contre environ
100% pour les détecteurs de particules).

• L'atmosphère n'est pas un scintillateur parfait et ne transmet pas de manière
optimum la lumière de �uorescence. Il y aura donc de la perte d'information
entre l'émission et la réception des photons de �uorescence.

La géométrie de la gerbe vue par un télescope à �uorescence est représentée par
la �gure 1.5 (droite). Elle est dé�nie par un plan qui contient le télescope et l'axe de
la gerbe (SDP pour Shower Detector Plane), la distance la plus proche à l'axe Rp, le
temps d'émission à la distance la plus proche t0, l'angle χ0 dans le plan SDP entre
le sol et l'axe de la gerbe, et l'angle χi dans le plan SDP entre le sol et le vecteur qui
relie le détecteur à un endroit donné d'émission Si (voir �gure). Le temps d'arrivée
du signal sur un pixel, ti, est donné en fonction des paramètres ci-dessus [33] :

ti = t0 +
Rp
c

tan
(
χ0 − χi

2

)
(1.11)

Une fois la géométrie dé�nie, la �uorescence est le moyen le plus approprié pour
mesurer l'énergie du rayon cosmique primaire. La quantité de lumière émise le long
de l'axe de la gerbe est proportionnelle au nombre d'électrons. Nous pouvons para-
métrer ce pro�l longitudinal à l'aide des 4 paramètres de la fonction Gaisser-Hillas
qui donne la taille de la gerbe Ne en fonction de la profondeur atmosphérique X
[34] :
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Fig. 1.5: Gauche : Trace de la lumière de �uorescence détectée par des télescopes
à l'Observatoire Pierre Auger [32]. Les di�érentes couleurs indiquent que les pixels
de la caméra ont été déclenchés à des di�érents moments. Les croix représentent des
pixels également déclenchés mais probablement associés au bruit de fond. Droite :
Géométrie de détection d'une gerbe par un télescope à �uorescence.

Ne(X) = Nmax

(
X −X0

Xmax −X0

)(Xmax−X0)/λ

exp(Xmax−X0)/λ (1.12)

avec λ ≈ 70 g.cm−2 la distance moyenne que parcours les protons entre deux colli-
sions. L'énergie totale de la gerbe est proportionnelle à l'intégrale de cette fonction.
Évidemment, l'énergie transportée par les particules neutres, par les collisions de ha-
drons avec des noyaux (ce qui n'est pas converti en �uorescence) et par les muons,
doivent être prises en compte dans l'estimation de l'énergie totale. Cette estimation
peut être évaluée par des simulations et varie en fonction des caractéristiques de
l'atmosphère, de la nature et l'énergie du primaire et avec le modèle d'interaction
utilisé [35]. Les �uctuations sont décroissantes avec l'énergie3.

Même si la �uorescence fournit une mesure directe du Xmax, la nature du pri-
maire ne peut être donnée événement par événement dû aux �uctuations gerbe à
gerbe intrinsèques au phénomène. Il est alors nécessaire de faire des études statis-
tiques (recherche d'une valeur moyenne) et/ou utiliser d'autres observables (rapport
nombre d'électrons sur nombre de muons, par exemple).

Il est important de souligner que la précision de la reconstruction des événe-
ments est bien meilleure en combinant les données des di�érents instruments que
si l'on utilise séparément les détecteurs de surface (SD) ou de �uorescence (FD).
Dans la pratique, un paramètre dit S(1000m) fournit le nombre de muons verticaux

3L'incertitude est d'environ 20% à 1018 eV pour le fer (10% pour le proton) et 12% à 1020 eV
(6% pour le proton).
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qui traversent un détecteur situé à 1000 mètres de l'axe de la gerbe. Il s'agit de
l'estimateur de l'énergie du primaire pour les détecteurs de particules. Cette valeur
a été choisie à 1000 mètres car c'est l'endroit dans le pro�l latéral où les �uctuations
gerbe à gerbe passent par un minimum (sur le site de l'Observatoire Pierre Auger).
Pour une énergie donnée, la valeur de S(1000m) diminue avec l'angle zénithal dû à
l'absorption de la gerbe par l'atmosphère. En supposant un �ux isotrope des rayons
cosmiques, l'atténuation en fonction de l'angle zénithal est extraite à partir des don-
nées par la méthode CIC (Constant Intensity Cut) [36]. Ensuite l'atténuation est
ajustée par un polynôme du deuxième degré :

CIC(θ) = a+ bx+ cx2 (1.13)

avec

x = cos2 θ − cos2 〈θ〉 (1.14)

où 〈θ〉 ' 38◦ est l'angle zénithal moyen pris comme référence. Ainsi, pour chaque
événement observé par le réseau de détecteurs de particules, le paramètre S38 est
calculé :

S38 ≡ S38(1000m) =
S(1000m)
CIC(θ)

. (1.15)

Par exemple, à l'Observatoire Pierre Auger, les résolutions angulaires et en éner-
gie à 1 EeV (1018 eV) sont respectivement de 0.5◦ et 6% en mode � hybride �, alors
qu'elles valent 2.5◦ et 20% si l'on considère uniquement le détecteur de surface. La
�gure 1.6, montre un exemple de calibration par les télescopes à �uorescence de
l'énergie estimée par le réseau de détecteurs de particules à l'Observatoire Pierre
Auger.

1.2.2.3 Les autres méthodes de détection

Les deux types de détecteurs mentionnés ci-dessus sont les plus couramment
employés à ce jour dans les expériences de détection des gerbes atmosphériques :
l'Observatoire Pierre Auger dans l'hémisphère sud, et Telescope Array dans l'hé-
misphère nord. Cependant, il existe d'autres techniques envisageables telles que la
détection Cherenkov directe en milieu dense (eau, glace) [38] ou dans l'air [39], la
détection acoustique [40], la détection radar [41] ou la détection spatiale [42]. Cette
dernière serait une solution pour gagner grandement en surface de détection. Un
télescope placé en orbite pourrait observer le développement des gerbes dans l'at-
mosphère : la lumière de �uorescence étant isotrope, elle peut aussi être observée
directement. Le projet EUSO (Extrem Universe Space Observatory) était basé sur
cette idée. Avec son champ de vue de 60◦ et placé sur la Station Spatiale Internatio-
nale à 400 km d'altitude, il devait observer une surface de 200 000 km2, soit près de
70 fois l'Observatoire Pierre Auger. La grande distance d'observation implique une
grande surface de détection mais limite le nombre de photons reçus. Le cycle est
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Fig. 1.6: Corrélation entre la valeur de l'énergie du primaire donnée par les détec-
teurs de particules en fonction de valeur donnée par les détecteurs de �uorescence
pour 839 événements à l'Observatoire Pierre Auger [37].

du même ordre de grandeur que celui des télescopes à �uorescence actuels (∼ 10%)
[5]. Malheureusement le projet a été abandonné dû, entre autres, à des contraintes
�nancières. Le projet JEM-EUSO [43], qui s'inscrit dans la continuité de EUSO, est
néanmoins toujours d'actualité et pourrait être installé sur le module japonais JEM
de l'ISS dès 2017.

1.2.2.4 La radio détection

L'objectif principal de toutes ces techniques est de remonter aux caractéris-
tiques du primaire (direction d'arrivée, nature et énergie). Elles di�èrent en ce qui
concerne les observables fournies et les incertitudes respectives. Parmi les techniques
mentionnées ci-dessus, l'émission radio par les particules chargées de la gerbe a été
volontairement passée sous silence jusqu'ici car elle constitue le c÷ur de ce manus-
crit et sera �nement explorée dans les chapitres suivants. Avant cela, nous allons
clore ce chapitre introductif avec les principales questions qui font débat au sein
de la communauté, notamment sur des aspects liés à l'astrophysique des rayons
cosmiques.

1.3 Les enjeux scienti�ques actuels

Même si depuis leur découverte au début du siècle dernier les rayons cosmiques
ont fait et font toujours l'objet d'études approfondies, l'origine de ces particules reste
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toujours inconnue. Ces astroparticules, assez énergétiques pour atteindre la Terre,
témoignent des phénomènes les plus cataclysmiques dans l'univers. Elles constituent
alors un outil privilégié pour étudier les accélérateurs cosmiques. Leur propagation
dans l'univers est conditionnée par les densités de matière qu'elles traversent et par
les champs magnétiques auxquels elles sont soumises. L'étude des rayons cosmiques
peut donc apporter des informations sur l'environnement cosmique. De plus, leur
composition chimique, modulée par ces e�ets de propagation, re�ète les processus
de nucléosynthèse remontant à leur origine et peut permettre de dater les objets
astrophysiques [44]. Cette section donne un aperçu de l'état de l'art actuel du do-
maine.

1.3.1 Le spectre en énergie

Le spectre en énergie des rayons cosmiques peut être décrit par la loi en puissance
suivante :

dN
dE

∝ E−α (1.16)

où α est l'indice qui varie selon l'endroit où l'on se place sur le spectre, souvent
proche de 3. Bien qu'il démarre au MeV (106 eV), nous allons nous intéresser dans
ce manuscrit à la partie � haute énergie � du spectre, c'est à dire, au-delà de 1015

eV, où une détection indirecte via le phénomène de gerbe atmosphérique est imposé
à cause du faible �ux. La �gure 1.7 (gauche) montre le �ux di�érentiel des rayons
cosmiques au-delà de 108 eV établi par les principales expériences menées dans le
monde lors des dernières décennies.

Même ayant une remarquable régularité, ce spectre possède des changements
d'indice, dont les origines ne sont pas complètement comprises. Il s'agit du � genou �
à ∼ 5× 1015 eV où l'indice spectral α passe de ∼ 2.7 à ∼ 3.1 et de la � cheville � à
∼ 5× 1018 eV où α passe de nouveau à ∼ 2.7 [47]. Le genou pourrait être le résultat
d'un e�et de con�nement galactique où les protons, puis les noyaux, commencent
à avoir su�samment d'énergie pour quitter la galaxie [48]. Cela entraînerait un
alourdissement de la composition dans cette région, di�cile à mettre en évidence
étant donné les importantes �uctuations gerbe à gerbe aux énergies mises en jeu. Le
manque de sources dans la galaxie capables d'accélérer les particules à des grandes
énergies pourrait être autre explication.

Dans des modèles de composition mixte ou dominés par des noyaux de fer, la che-
ville indique le début de la transition de l'origine galactique vers extra-galactique des
rayons cosmiques [49]. Même si cette explication à la formation de la cheville est en-
core celle admise par la plupart de la communauté, d'autres modèles existent. Dans
des modèles dominés par des protons, la cheville est le résultat de la perte d'énergie
de ces derniers par production de paires électron-positron lors des interactions avec
le fond di�us cosmologique [50]. Ainsi, le choix des modèles qui décrivent le mieux
la formation du genou, de la cheville et même au-delà, est fortement contraint par
la connaissance de la composition à ces énergies.
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Fig. 1.7: Gauche : Spectre di�érentiel des rayons cosmiques selon les principales
expériences lors des dernières décennies [45]. Droite : Zoom sur la �n du spectre.
Sur toutes les expériences l'e�ondrement du �ux est mis en évidence [46].

1.3.1.1 Les interactions à ultra haute énergie et l'e�ondrement du �ux

Dans le milieu intergalactique, les rayons cosmiques interagissent essentiellement
avec le fond di�us cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background) à 2.7
K [51], ce qui correspond à une énergie thermique d'environ 2.5× 10−4 eV. Ce fond
di�us rayonne comme un corps noir parfait. Il existe deux processus principaux
responsables de la perte d'énergie des protons lors de l'interaction avec le CMB : la
production de pions :

p+ γ → ∆+ → n+ π+ (1.17)

p+ γ → ∆+ → p+ π0 (1.18)

et la production de paire e+e− (Bethe-Heitler)

p+ γ → p+ e+ + e− (1.19)

Dans le cas de la production de pions et pour une collision frontale, la réaction est
possible lorsque l'énergie du proton est supérieure à

Ep =
mπ

4ε
(2mp +mπ) ' 6× 1019 eV (1.20)

où ε est l'énergie moyenne du photon du fond di�us,mp etmπ les masses respectives
des protons et pions. Le proton perdra en moyenne 20% de son énergie à chaque
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interaction [52]. Au-delà de 6× 1019 eV le libre parcours moyen des protons est de
10 Mpc.

En ce qui concerne la production de paire e+e−, le seuil de production est beau-
coup plus bas car seulement deux masses d'électrons doivent être ajoutées à celle du
proton dans le centre de masse pour que la réaction soit possible. Pour des collisions
frontales le seuil est à environ 4× 1017 eV.

Les noyaux subissent, comme les nucléons, les interactions de production de paire
et de photo-production de pions. Cependant, l'interaction dominante aux énergies
extrêmes est la photo-désintégration. Celle-ci consiste en l'absorption d'un photon4,
générant un état instable, suivie par l'émission rapide d'un ou plusieurs nucléons.
Il est important de souligner que les noyaux dont le nombre de nucléons est < 20
ne peuvent parcourir plus que quelques dizaines de Mpc sans se désintégrer. Cela
implique que si des noyaux lourds sont présents aux énergies ultimes du spectre, il
s'agirait essentiellement de noyaux de fer [53].

La conséquence de cette perte d'énergie selon le mécanisme de production de
pions est connue comme la coupure GZK, proposée indépendamment par Greisen
[54], puis par Zatsepin et Kuzmin [55] en 1966, qui prédit un e�ondrement du �ux
des rayons cosmiques au-delà d'environ 6×1019 eV. Cela impose un � horizon GZK �
[49] dans lequel les sources astrophysiques doivent produire les rayons cosmiques :
au-delà d'environ 100 Mpc5, les rayons cosmiques auront su�samment de temps
pour interagir et leur énergie passera en dessous du seuil d'interaction avec le CMB
(�gure 1.8).

Ainsi, la détection des rayons cosmiques au-delà de 1020 eV, suggérerait que la
source se trouve à moins de 100 Mpc de nous, c'est à dire, à l'intérieur ou dans le
voisinage proche du Superamas Local.

À ce jour, les expériences menées dans les hémisphères sud [56] et nord [57]
indiquent sans ambiguïté un changement d'indice dans le spectre des rayons cos-
miques compatible avec celui prédit par Greisen, Zatsepin et Kuzmin (�gure 1.7
droite). Cependant, et comme on le verra par la suite, il y a encore des controverses
en ce qui concerne la nature du rayon cosmique primaire au-delà de la coupure GZK
[58].

1.3.2 La composition des rayons cosmiques

La composition chimique est une des pièces clés pour la compréhension de l'ori-
gine des rayons cosmiques d'ultra haute énergie. Pour des énergies allant de 106

eV jusqu'à environ 1014 eV, ∼ 79% des particules sont des protons, ∼ 15% sont
des noyaux d'hélium et ∼ 1% de noyaux plus lourds [46]. La �gure 1.9 montre les
espèces les plus abondantes mesurées par les principales expériences.

Actuellement, le meilleur estimateur de la composition des rayons cosmiques
d'ultra haute énergie est la valeur moyenne du point de développement maximum de
la gerbe < Xmax > (et le RMS associé). En pratique, les valeurs de Xmax observées

4Généralement il s'agit d'un photon du fond di�us infrarouge.
51 parsec (pc) = 3.26 années-lumière = 3.08× 1016 m
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Fig. 1.8: Gauche : Évolution de l'énergie moyenne des protons dû à l'interaction
avec le CMB en fonction de la distance de la source en Mpc pour des di�érentes
énergies initiales (a,b et c). La distance entre nous et l'amas de la Vierge est repré-
sentée par une �èche. Droite : Évolution de l'énergie des noyaux d'oxygène et de
fer dû à la photo-désintégration en fonction de la distance de la source [24].

sont comparées avec des simulations de gerbe Monte Carlo, ce qui implique des
extrapolations des modèles actuels d'interaction hadronique.

Autour du genou, par contre, le paramètre qui sert à discriminer la nature du
primaire est le rapport nombre de muons sur nombre d'électrons, qui croît avec
la masse du primaire. L'étude de ce rapport entre genou et juste avant la cheville
(∼ 1018 eV) suggère que la composition des primaires est dominée par des noyaux
lourds [59, 60], ce qui pourrait con�rmer que le genou est créé par un e�et de rigidité6

dû à la limite d'accélération des sources dans la galaxie et/ou un con�nement dans
le champ magnétique galactique. Juste avant la cheville, qui pourrait signaler la fa-
meuse transition d'origine galactique vers extra-galactique, la tendance semble s'in-
verser et nous avons de nouveau des primaires compatibles avec des noyaux légers.
L'évolution de la composition avec l'énergie du primaire est représentée par la �gure
1.10 (gauche). Dans une étude récente publiée par la collaboration KASCADE-
Grande [61], un changement d'indice dans le spectre compatible avec des noyaux
légers pourrait même indiquer que la transition galactique vers extra-galactique a
lieu à des énergies plus basses (∼ 1017 eV).

Cette tendance à observer des éléments légers était attendue également pour
les rayons cosmiques � trans-GZK � (dont l'énergie dépasse 4 × 1019 eV) du fait
de leur abondance dans les sites d'accélération. Or, les résultats de l'Observatoire
Pierre Auger concernant la composition à ultra haute énergie relancent le débat : un

6La rigidité est dé�nie comme étant le rapport entre l'impulsion de la particule p et sa charge
Z.
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Fig. 1.9: Flux des rayons des rayons cosmiques en fonction de l'énergie par nucléon
[46]. L'échelle des noyaux a été modi�ée pour des questions de visibilité graphique.

surprenant alourdissement de la composition est observé dans les < Xmax > (�gure
1.10 de droite) et les RMS de < Xmax > au-delà de 4× 1019 eV.

Ce résultat n'était pas cohérent avec ceux des expériences menées dans l'hémi-
sphère nord qui semblent favoriser des protons [63]. De plus, les indices d'anisotropie
dans les directions d'arrivée observées dans les données Auger [64] suggéreraient des
primaires plutôt légers : si la source est extra-galactique, la trajectoire de ces noyaux
lourds serait déviée par les champs magnétiques et par conséquent, leur distribution
serait isotrope.

Même si l'étude de la composition au-delà de 1019 eV n'est pas comprise en détail,
il est évident qu'il ne s'agit ni de photons, ni de neutrinos [65]. Une limite dans le
�ux de gerbes initiées par des photons contraint fortement des modèles exotiques
comme les � défauts topologiques � , qui en plus, prédisent une distribution isotrope
dans les directions d'arrivée.

La compréhension de la composition des rayons cosmiques d'ultra haute éner-
gie a été profondément modi�ée après les résultats de l'expérience Pierre Auger.
Cela remet en question des points fondamentaux de l'état de l'art du domaine. Si
un alourdissement de la composition à ultra haute énergie est en e�et observé, la
coupure dite � GZK � pourrait indiquer tout simplement une limite d'accélération
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Fig. 1.10: Gauche : Évolution du < Xmax > (qui est sensible à la nature du pri-
maire) en fonction de l'énergie du primaire en GeV (109 eV) pour les principales
expériences de détection de rayons cosmiques [60]. Les lignes représentent corres-
pondent aux valeurs attendues par les modèles d'interaction hadronique. On observe
clairement un changement de la composition avec l'énergie du primaire. Droite :
< Xmax > en fonction de l'énergie du primaire pour les données Auger (cercles
noirs) d'énergie extrême. Les données sont comparées aux prédiction des modèles
d'interaction hadronique pour le proton (rouge) et le fer (bleu). Le nombre d'événe-
ments par bin ainsi que les incertitudes correspondantes sont également indiquées.
On observe clairement un alourdissement de composition dans ce lot de données,
au-delà de 1019 eV [62].

des sources (qui par coïncidence se trouve à la même énergie que la coupure GZK !),
car les calculs initiaux de l'endroit du spectre où l'on observerait la coupure étaient
établis pour des protons, et non pas pour des noyaux lourds. Cela amène à se poser
des questions supplémentaires : quel type d'objet extra-galactique produirait des
noyaux lourds, et comment peuvent-ils les accélérer à des telles énergies ? Sinon,
serait-ce au sein de la voie lactée qu'ils sont créés [66] ? Le fait que les deux expé-
riences (Auger et HiRes) ne voient pas la même portion de ciel (elles se situent dans
des hémisphères di�érents) joue un rôle dans l'exposition aux sources, et donc sur
la nature du primaire ?

On voit, et on le verra davantage par la suite, que les questions concernant la
nature du primaire, les sources astrophysiques, et les di�érents changements d'indice
dans le spectre sont connectées et ne peuvent être traitées séparément, ce qui rend
plus complexe la compréhension globale du système.

1.3.3 Les sources astrophysiques

La recherche des sources et des processus physiques d'accélération correspon-
dants est le point de départ dans l'étude des rayons cosmiques. Elles di�èrent selon
l'endroit du spectre en énergie où l'on se place et sur la nature du primaire auquel
on s'intéresse. Entre le genou et la cheville (∼ 5×1015 à ∼ 5×1018 eV) on pense que
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les particules ont une origine galactique car leur rayon de Larmor rL = E/ZeB est
bien inférieur aux dimensions du disque galactique. Au-delà, les particules auront
su�samment d'énergie pour quitter leur propre galaxie, motivant ainsi la recherche
de sources extra-galactiques. En première approximation, l'énergie maximale qu'il
peut acquérir un rayon cosmique est donnée par le critère de Hillas [67] :

Emax = γZeB` (1.21)

où γ est le facteur de gain dans le transport par le champ magnétique B, Ze la
charge de la particule et ` la taille du site d'accélération. Ce maximum d'énergie
accessible dépend également de détails de la région d'accélération comme le temps
d'accélération, le temps d'échappement des particules de la région d'accélération et
le durée de vie de la source [68]. La �gure 1.11 représente le diagramme de Hillas
où les candidats source sont placés en fonction de leur dimensions et intensité de
champ magnétique :

Fig. 1.11: Tailles et champs magnétiques des candidats potentiels à source de pro-
tons et noyaux de fer d'ultra haute énergie [53]. La ligne rouge délimite la région où
un noyau de fer peut être accéléré jusqu'à 1020 eV. La ligne bleu représente la même
relation, mais pour un proton de même énergie.

Parmi les principaux candidats, se trouvent les radio galaxies, les noyaux actifs
de galaxie (AGN), les sursauts gamma (GRB), les chocs d'accrétion des grandes
structures et les pulsars. Les caractéristiques de ces objets sont décrites dans [22].
Chacun de ces sites a ses propres dimensions et mécanismes d'accélération. Les
mécanismes les plus cités dans la littérature sont les accélérations de Fermi où les
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particules gagnent de l'énergie après avoir subi des collisions successives dans un
milieu magnétisé. Dans [69], des di�érents mécanismes d'accélération sont détaillés.

1.3.4 La recherche d'anisotropies

Au-delà de ∼ 6× 1019 eV, la distance que les rayons cosmiques peuvent parcou-
rir est limitée par les pertes d'énergie sur le fond di�us cosmologique. Ainsi, leurs
sources ne devraient pas être situées à plus de quelques centaines de Mpc. Au-dessus
d'une certaine énergie, on pourrait imaginer que les rayons cosmiques sont peu a�ec-
tés par les champs magnétiques galactiques et extra-galactiques, et empruntent des
trajectoires balistiques. Ainsi, une corrélation existerait entre la direction d'arrivée
reconstruite de l'événement et la position de la source dans le ciel. Le premier pas
pour mettre en évidence cette corrélation est de s'assurer que la distribution des
événements les plus énergétiques est bien anisotrope, pour des raisons que nous ve-
nons de mentionner. Les résultats de l'Observatoire Pierre Auger semblent con�rmer
cette hypothèse (il y a bien des directions d'arrivée privilégiées, indépendamment
d'une quelconque corrélation avec des objets astrophysiques). Ensuite, cette aniso-
tropie est étudiée en mesurant la corrélation entre les directions d'arrivée et des
catalogues de sources. Suite aux résultats non concluants des expériences AGASA
et HiRes [70], ce sont �nalement les données de l'Observatoire Pierre Auger en 2007
qui mettent en évidence les premières corrélations entre les directions d'arrivée et un
catalogue d'AGNs se trouvant à moins de 75 Mpc de nous [71]. Dans cette analyse,
certains paramètres ont une in�uence notable dans le résultat :

• la distance limite Dmax au-delà de laquelle les objets astrophysiques ne sont
plus pris en compte dans l'analyse. Si cette distance est trop grande, les sources
seront distribuées de plus en plus � isotropiquement �dans le ciel. Ainsi, chaque
événement sera corrélé à une source. La coupure GZK implique qu'une telle
distance maximum doit exister.

• La distance angulaire ψ entre la direction d'arrivée reconstruite et la position
de la source. Même les rayons cosmiques d'énergie extrême sont déviés par les
champs magnétiques et la résolution des détecteurs est elle aussi limitée.

• La plus petite énergie Eth au-dessus de laquelle le rayon cosmique doit pointer
vers sa source.

La collaboration Pierre Auger a proposé les valeurs suivantes pour les paramètres
ci-dessus :

Dmax = 75Mpc, ψ = 3.1◦, Eth = 5.5× 1019 eV (1.22)

Dans un lot initial de données de 69 événements, 55 ont passé les critères en énergie
et en distance angulaire, et 318 AGNs plus proches que Dmax ont été choisis pour
l'analyse. A partir de ces 55 événements, (38+7

−6)% sont corrélés avec des AGNs7 alors

7Ce taux était estimé auparavant à (69+11
−13)% [72]
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que seulement 21% étaient attendus pour une distribution isotrope dans les direc-
tions d'arrivée. La plus récente analyse disponible donne une fraction de corrélation
de (33+5

−5)% [73].
La collaboration HiRes a analysé leur lot de données en utilisant les mêmes

coupures que celles proposées par Auger [74]. D'un total de 13 événements, 2 sont
corrélés avec des AGNs, ce qui est en accord avec une distribution isotrope et donc
en désaccord avec Auger. La �gure 1.12 montre les directions d'arrivée pour les
événements Auger et HiRes, ainsi que les sources potentielles. On remarque une
notable accumulation d'événements autour de la radio-galaxie Centaurus A (NGC
5128), qui se situe à � seulement � ∼ 3.8 Mpc. Nous trouvons 12 événements dans
une distance angulaire de 13◦ autour de son centre, alors que 1.7 événements étaient
attendus pour une distribution isotrope. Centaurus A est le plus proche AGN.

Fig. 1.12: Directions d'arrivée des rayons cosmiques en coordonnées équatoriales
au-delà de 5.5×1019 eV observés par l'Observatoire Pierre Auger (cercles) [72] et par
le détecteur HiRes (carrés) [74]. Les étoiles représentent la position des AGNs dans
un rayon de 75 Mpc à partir des catalogues Veron et Veron-Cetty [75]. Les di�érents
niveaux de gris indiquent l'exposition du ciel vu par Auger. La ligne pointillée en bleu
représente le plan supergalactique et montre que les AGNs suivent la distribution de
masse de l'Univers local. Figure prise de [76].

Une explication à ce faible pourcentage d'anisotropie globale pourrait être la na-
ture de la source. Le retard introduit par les champs magnétiques extra-galactiques
d'intensité moyenne B et de longueur de cohérence λB sur une particule de charge
électrique Z et d'énergie E sur une distance D est de

δt ' 2.3× 102ans Z2

(
D

10Mpc

)2( λB
0.1Mpc

)(
E

1020eV

)−2( B

10−9G

)2

(1.23)

selon [77]. Pour des sources transitoires comme les sursauts gamma, pulsars ou AGNs
la durée de l'activité est � δt. Ce retard est alors su�sant pour e�acer quelconque
coïncidence temporelle entre les rayons cosmiques et leurs sources [78].
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Comme il a été rappelé précédemment, l'observation d'anisotropies et la nature
des rayons cosmiques d'ultra haute énergie sont intimement liées. Si, dans un horizon
de 100 Mpc des protons à 1020 eV sont peu a�ectés par les champs magnétiques
galactiques et extra-galactiques, ce n'est pas le cas pour des noyaux lourds, qui
seront d'autant plus déviés que leur charge sera élevée.

Les résultats de l'expérience Auger semblent indiquer un alourdissement de la
composition des rayons cosmiques d'ultra haute énergie. Cela impliquerait que seules
les sources très proches ou internes à la voie lactée peuvent produire des corrélations
[66].

De même, les intensités et distributions des champs magnétiques galactiques et
surtout extra-galactiques, ne sont pas bien connues [79]. Les déviations attendues
dans les modèles actuels pourraient être beaucoup plus importantes dans le cas
d'une sous-estimation de ces champs, et une astronomie � particule � serait ainsi
impossible.

L'augmentation de la statistique dans les données Auger nous aidera à conclure
sur la présence ou non de corrélation des événements avec les objets astrophysiques.

1.4 Conclusions

Ce chapitre résume l'état de l'art de notre connaissance et de l'observation des
rayons cosmiques en ce qui concerne la partie haute énergie de son spectre. Nous
avons vu que les résultats des di�érentes expériences ne sont pas toujours en accord :
même si l'Observatoire Pierre Auger béné�cie d'un certain avantage du fait de sa
grande statistique, la nature du primaire et la corrélation avec les sources astrophy-
siques sont encore des sujets qui font débat au sein de la communauté. Le seul point
en accord entre les expériences menées dans les deux hémisphères serait l'observa-
tion d'une coupure aux énergies extrêmes, prédite dans les années 60 par Greisen,
Zatsepin et Kuzmin. Néanmoins, la cause exacte de cette coupure (interaction des
protons avec le CMB ou limite d'accélération des sources) n'est toujours pas connue.

Du coté des techniques de détection, on a vu qu'au-delà de 1015 eV il n'est
plus possible d'observer les rayons cosmiques directement. Ce sera donc à travers
les particules secondaires des gerbes atmosphériques que l'on caractérisera le rayon
cosmique primaire. Les di�érentes techniques ont évolué au �l du temps et ont per-
mis une avancée considérable du niveau de connaissance du domaine. Cela n'exclut
évidemment pas l'amélioration des instruments de détection, d'autant plus que les
questions fondamentales sur les rayons cosmiques sont encore nombreuses. Actuel-
lement, et indépendemment de l'expérience, deux points semblent être de grande
importance :

• la reconstruction de la masse du primaire événement par événement,
• l'augmentation de la statistique à ultra haute énergie (> 1019 eV).

La reconstruction de la masse événement par événement pourrait être faite dans
les cuves Cherenkov (comme celles employées à Auger) grâce à une meilleure sé-
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paration entre les composantes muonique et électromagnétique. Une électronique
plus rapide et une augmentation du gain des photomultiplicateurs pourraient être
la solution. De même, les temps de montée des signaux et la forme de la distribution
latérale des événements (toujours avec les cuves Cherenkov) peuvent donner des
indices sur la position du Xmax, et donc sur la nature du primaire. Une autre alter-
native serait la mise en place de détecteurs de muons sous les cuves, des chambres à
plaques résistives (RPCs), couramment utilisés en physique des particules. En ce qui
concerne les télescopes à �uorescence, des pixels peuvent être rajoutés sur la par-
tie supérieure des télescopes a�n d'augmenter leur couverture de 30◦ (actuellement
dans le cas d'Auger) à 60◦ en élévation.

Pour l'augmentation de la statistique à ultra haute énergie, deux solutions peuvent
être apportées : soit augmenter l'espacement entre deux détecteurs, soit augmenter
le réseau avec un nombre plus important de détecteurs. Étant donné que pour avoir
des coïncidences entre plusieurs détecteurs cet espacement ne peut être trop grand,
la solution serait, dans tous les cas, d'augmenter la taille du réseau. On estime qu'un
réseau couvrant quelques dizaines de milliers de km2 pourrait apporter su�samment
de données pour répondre de façon dé�nitive aux questions fondamentales concer-
nant notamment la masse et l'origine des rayons cosmiques d'ultra haute énergie.
C'est exactement là que la radio-détection, citée brièvement dans ce chapitre, peut
avoir sa place. Les antennes qui mesurent le champ électrique associé au passage de
la gerbe prétendent être bien moins coûteuses que les instruments actuels, tout en
conservant dans le signal toute la richesse des informations renseignant sur la nature
et l'énergie du rayon cosmique primaire. Les détails sur la théorie de l'émission radio
et sur l'instrument de détection seront exposés dans les chapitres suivants.
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La mesure du champ électrique émis par les électrons et positrons lors du déve-
loppement des gerbes atmosphériques est une technique datant de près de 40 ans
de détection de rayons cosmiques. Même si certaines caractéristiques d'un tel signal
dans le domaine du MHz étaient déjà étudiées dans les années 60 d'un point de vue
théorique [80, 81] et expérimental [82], ce n'est qu'à partir des années 2000 que la
radio-détection est relancée par les expériences CODALEMA en France et LOPES
en Allemagne. Toujours dans le but de caractériser le rayon cosmique primaire,
cette méthode espère combiner les atouts des dispositifs actuels les plus employés
(détecteurs de particules et �uorescence) au-delà de 1016 eV :

• le signal transitoire détecté porte l'information sur toute l'évolution de la com-
posante électromagnétique de la gerbe, et donc potentiellement sur la nature
du primaire.
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• Comme dans le cas des détecteurs de particules, il est possible d'échantillonner
le champ électrique autour de l'axe de la gerbe a�n d'estimer l'énergie du
primaire. Ce pro�l latéral peut lui aussi être relié à la nature du primaire.

• La non-directivité des antennes permet la détection de gerbes horizontales.
• Un cycle utile proche de 100% (variable selon le niveau du bruit de fond radio).
• Une dépendance relativement faible aux conditions atmosphériques (hors pé-
riodes orageuses), contrairement à la �uorescence.

• Le coût de l'antenne et de son électronique est plus faible comparé aux autres
détecteurs. À titre indicatif, le coût d'une station autonome est actuellement
de quelques milliers d'euros, contre un coût supérieur à 10000 euros pour une
cuve Cherenkov.

Ce dernier point est crucial dans la mesure où les réseaux des prochaines expé-
riences devront couvrir des surfaces de plus en plus grandes (sûrement supérieures
à plusieurs dizaines de milliers de km2) pour avoir su�samment de statistique à des
énergies au-delà de 1020 eV. L'ensemble de ces arguments peuvent justi�er l'intérêt
croissant pour la radio-détection ces dernières années. En plus de la possibilité de
caractériser le rayon cosmique primaire uniquement avec la composante radio de
la gerbe, cette dernière peut également enrichir la qualité des données dans un ré-
seau hybride ou multi-hybride de détection où plusieurs méthodes sont combinées
a�n d'avoir des meilleures estimations de la direction d'arrivée, masse et énergie du
primaire, comme il est déjà le cas à l'Observatoire Pierre Auger.

Malgré des progrès considérables depuis sa � renaissance � , la radio-détection
bute encore sur des obstacles sérieux tels que la compréhension de la corrélation
entre le champ électrique détecté par les antennes et l'énergie du primaire, ou la
maîtrise du bruit de fond dans le cas d'une détection autonome. Ce dernier point
sera largement exploré le long de ce manuscrit.

2.1 Considérations théoriques et travaux pionniers

L'idée de mesurer le signal transitoire produit par une gerbe atmosphérique a
été introduite par Askaryan en 1962 [80]. En e�et, de façon similaire aux particules
qui traversent le volume d'eau d'une cuve d'Auger produisant une lumière bleue,
les particules chargés de la gerbe peuvent émettre de la radiation Cherenkov si leur
vitesse dans l'air dépasse celle de la lumière. Dans ce cas, la radiation se situe dans
le domaine des ondes radio. Cependant, une charge globale de la gerbe non nulle
est exigé a�n que les émissions Cherenkov des électrons et positrons ne s'annulent
pas mutuellement. En général, le déroulement de la cascade de particules conduit
à un excès de charges (de l'ordre de 10 à 20%) en faveur des électrons et résultant
de la di�usion des particules sur les électrons du milieu (production d'électrons) et
également par une augmentation de la section e�cace d'annihilation des positrons
dans l'air (destruction des positrons). La radiation produite par l'excès d'électrons
(à longueur d'onde �xée) durant la propagation de la gerbe est cohérente lorsque
l'étendue longitudinale de la gerbe à un instant donné, aussi nommée épaisseur du
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front de gerbe, est plus petite que la longueur d'onde émise. Cette épaisseur étant de
l'ordre de quelques mètres, cela correspond aux ondes décamétriques dans l'espace
des fréquences. L'émission d'ondes radio par une gerbe atmosphérique a été mise en
évidence expérimentalement par Jelley et al [82] en 1965 et plus précisément autour
de 44 MHz. Toutefois le modèle d'émission proposé initialement par Askaryan basé
sur l'émission Cherenkov n'expliquait pas la dépendance de l'amplitude du signal
avec l'angle entre la direction d'arrivée de la gerbe et le champ magnétique terrestre.

En admettant la cohérence du signal, c'est �nalement Kahn et Lerche [81] en
1966 qui présentent une explication au phénomène : les électrons et positrons de
la gerbe plongés dans le champ magnétique terrestre (ou champ géomagnétique)
seront systématiquement séparés en des directions opposées sous l'e�et de la force
de Lorentz dont la norme est donnée par :

F = qvB sinα (2.1)

où q est la charge de la particule, et v et B sont respectivement les normes du vec-
teur vitesse de la particule et du champ magnétique terrestre. α correspond à l'angle
entre la direction de propagation de la particule et le vecteur champ magnétique.
On s'aperçoit tout de suite que l'amplitude de cette force dépend du champ magné-
tique à l'endroit de l'expérience et surtout de la direction d'arrivée de la gerbe, que
l'on assimile à la direction moyenne des particules qui la composent. En première
approximation, cette force sera d'autant plus intense que l'angle α est proche de 90◦.
En pratique, la séparation systématique des électrons et positrons engendrera d'un
point de vue macroscopique un courant transverse à l'axe de la gerbe et au champ
géomagnétique, qui rayonne. Dans leur approche, Kahn et Lerche ne prennent pas
en compte les constants changements d'indice de l'air dans l'atmosphère, et suppo-
sant que la gerbe se propage sans changements dans sa taille et que l'épaisseur du
disque de particules est in�nitésimal. De même, et toujours basée sur la séparation
des charges par le champ géomagnétique, une émission par le dipôle en déplacement
créé (formé par les deux groupes distincts de positrons et d'électrons), peut avoir
lieu même en absence d'excès de charge. Dans ce cas exclusif, nous pourrions associer
la gerbe à une antenne dipolaire émettrice en déplacement.

Ces trois mécanismes cités ci-dessus (excès de charge, courant transverse et cou-
rant dipolaire) ont été les premiers à être identi�és comme étant les responsables de
l'émission radio par les gerbes atmosphériques. Des estimations de la puissance des
champs prédits pour chaque mécanisme ont été faites par Kahn et Lerche [81] et
par Fujii et Nishimura [83] avec un modèle beaucoup plus réaliste, quelques années
plus tard. Toutes les deux indiquent une large prédominance du courant transverse.

La maîtrise des mécanismes physiques d'émission radio par la gerbe est le pre-
mier pas vers l'adoption de la radio-détection comme une méthode autonome de
caractérisation des rayons cosmiques de haute énergie.

Comme nous le verrons par la suite, les signaux transitoires que l'on veut dé-
tecter sont extrêmement rapides et demandent une électronique adaptée. Pour cette
raison, la détection de la composante radio des grandes gerbes atmosphériques a été
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abandonnée au cours des années 70. Il va falloir attendre les années 2000 pour voir
le retour de l'intérêt sur la radio-détection des rayons cosmiques.

2.2 Les modèles actuels d'émission radio

A�n de modéliser l'émission radio par les particules chargées de la gerbe, deux
approches diamétralement opposées sont poursuivies.

2.2.1 L'approche macroscopique

La première approche, dite macroscopique, calcule les variations temporelles des
courants transverse, moments dipolaires et excès de charges à partir de la galette de
particules. MGMR (Macroscopic GeoMagnetic Radiation model) [84], et son évo-
lution récente EVA [85], est l'un des modèles macroscopique employés en ce qui
concerne l'émission radio. Les contributions des di�érents processus physiques au
champ total y sont calculées séparément et analytiquement. Cependant, certaines
quantités telles que la vitesse de dérive des particules (induite par le champ géo-
magnétique) ou l'épaisseur du disque de particules doivent être paramétrées. L'idée
générale de l'approche macroscopique consiste premièrement à identi�er le quadri-
courant électromagnétique dé�nit comme Jα = (ρc,J), où ρ est la densité scalaire
de charge et J est le vecteur densité de courant, puis à calculer le quadri-potentiel
retardé de Liénard-Wiechert. Ce dernier est donné par

Aα =
∫
V

dV
[

Jα

(1− nβ.r)R

]
ret

(2.2)

avec β = v/c la vitesse du courant par rapport à celle de la lumière, n l'indice de
réfraction du milieu et R la distance entre le point considéré dans la galette et l'ob-
servateur. r est le vecteur unitaire qui relie le ce dernier et l'observateur. L'indice ret
exprime le fait que le potentiel Aα est évalué à un temps � retardé �, dû à la distance
R. Ensuite on intègre sur le volume V contenant le courant. Finalement, à partir
du quadri-potentiel Aα, nous avons une expression du champ électromagnétique vu
par l'observateur :

E = −∂αAα = −∇A0 − ∂

∂t
A (2.3)

avec i = x, y, z, ∂α l'opérateur di�érentiel quadri-gradient, et en posant c = 1. Pour
une description plus complète du phénomène, il est nécessaire de tenir en compte la
variation de l'indice de réfraction de l'air lors de la propagation du champ électrique
issu de quadri-potentiel Aα en direction de l'observateur.

2.2.2 Approche microscopique

Les modèles dits microscopiques sont basés sur le calcul du champ électroma-
gnétique émis individuellement par les particules chargées de la gerbe durant son
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développement. Le champ total mesuré par l'observateur sera donc la superposi-
tion des contributions individuelles. Même si elle est également présente dans la
façon macroscopique de modéliser l'émission radio, on peut sentir encore plus claire-
ment dans cette approche microscopique que la cohérence entre les champs émis par
chaque particule joue un rôle primordial dans la force du signal mesuré par l'observa-
teur. Les formalismes pour calculer la radiation des charges en mouvement di�èrent
en fonction du modèle utilisé, mais ils ont tous en commun le fait de s'appuyer sur
l'électrodynamique classique et de ne faire aucune hypothèse sur les mécanismes
d'émission. Le code SELFAS, développé par V. Marin et B. Revenu, est basé sur les
propriétés ci-dessus [86]. L'idée consiste à calculer pour chaque particule de durée
de vie �nie, la radiation émise lors des accélérations et décélérations. L'évolution du
nombre de particules en fonction de l'atmosphère traversée est donnée par la para-
métrisation GIL (Greisen-Ilina-Linsley) pour une énergie et une masse du primaire
donnée [87]. La première étape du calcul consiste à établir l'équation de propagation
de l'onde électromagnétique. Pour cela on dé�nit les équations de propagation du
potentiel électrique Φ et du potentiel vecteur A :

∇2Φ− 1
c2
∂2Φ
∂t2

= − ρ

ε0
(2.4)

∇2A− 1
c2
∂2A

∂t2
= −µ0J (2.5)

où ρ et J sont toujours les densités de charge et de courant. A l'aide de

E = −∇Φ− ∂A

∂t
(2.6)

nous pouvons exprimer l'équation du champ électrique en fonction des densités de
charge ρ et de courant J :

∆E − 1
c2
∂2E

∂t2
= − 1

ε0

(
−∇ρ− 1

c2
∂J

∂t

)
(2.7)

Cette équation di�érentielle peut être résolue en utilisant les fonctions de Green :

E(x, t) =
1

4πε0

∫
d3x′dt′

1
R

[
−∇′ρ− 1

c2
∂J

∂t′

]
ret

δ

{
t′ −

(
t− R

c

)}
(2.8)

où R = x− x′ et R = |R| avec x′ la position de la source au temps retardé t′ et x

le point d'observation. Après une suite d'opérations et d'approximations détaillées
dans [86], on aboutit à une expression du champ électrique vu par l'observateur en
x et au temps t :

E(x, t) =
1

4πε0

{[
nq(tret)

R2(1− β.n)

]
ret

+
1
c

∂

∂t

[
nq(tret)

R(1− β.n)

]
ret

− 1
c2
∂

∂t

[
vq(tret)

R(1− β.n)

]
ret

}
(2.9)
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avec n = R/R le vecteur unitaire entre l'observateur et la source, et

q(tret) = q [θ(tret − t1)− θ(tret − t2)] (2.10)

la durée pendant laquelle la particule pourra rayonner avant d'être absorbée dans le
milieu et v la vitesse de la particule, et θ la fonction de Heaviside. Ici t1 correspond
à l'instant retardé de � naissance �, et t2 à l'instant retardé de � mort � de chaque
particule. Le champ électrique émis par une charge en mouvement sera alors la
somme des trois contributions. Finalement, le champ total créé par l'ensemble des
charges de la gerbe lors du développement de la gerbe est donné par

Etot(x, t) =
ζ∑
i=1

Ei(x, t) (2.11)

où ζ est le nombre total de particules qui contribuent au signal en x, à l'instant t.
Dans cette première estimation, il n'est pas tenu compte de l'indice de réfraction de
l'air η. Or, des travaux récents [88, 89] montrent que si l'on prend une valeur réaliste
de η (variant selon l'altitude), l'observateur peut mesurer simultanément l'émission
de photons en provenance de plusieurs moments de l'histoire de la gerbe. Dans ce
cas, le transitoire mesuré est compressé dans le temps, et l'on verra l'apparition
d'une composante à plus haute fréquence dans le spectre du signal (jusqu'au GHz).
Cela implique que la relation entre le temps émis et le temps perçu par l'antenne
n'est plus bijective, ce qui se traduit par un transitoire court et puissant. Ainsi, en
tenant compte de l'ensemble des particules présentes à un moment t dans la gerbe,
et de l'indice de réfraction de l'air η, l'expression du champ électrique observé en x

devient :

Etot(x, t) =
η2
i

4πε0εr

{
ζ∑
i

[
niqi(tret)

R2
i (1− ηiβi.ni)

]
ret

+
1
c

∂

∂t

ζ∑
i

[
(ni − ηiβi)qi(tret)
Ri(1− ηiβi.ni)

]
ret

}
(2.12)

ce qui nous permet de décomposer l'émission en plusieurs contributions :

• une contribution statique de l'ensemble de particules (premier terme),
• une contribution due à la variation temporelle de l'excès de charges, et une
contribution due à la variation temporelle du courant créé par la séparation
systématique des charges par le champ géomagnétique (second terme).

D'autres modèles microscopiques tels que REAS3 [90], emploient un formalisme
semblable à celui de SELFAS. CoREAS [89] et ZHAireS [91] calculent l'émission ra-
dio directement dans les simulateurs de gerbe CORSIKA et AIRES respectivement.
Des modèles analytiques moins ra�nés que ceux mentionnés, permettent d'obtenir
facilement les ordres de grandeurs des champs mesurés [92, 93].
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2.2.3 La convergence récente des modèles

Nous avons présenté deux façons distinctes mais équivalentes d'estimer le champ
électrique émis par une gerbe : la première, additionne les charges et les courants
élémentaires pour obtenir une description macroscopique du vecteur quadri-courant,
qui est la source du champ électrique ; la deuxième, calcule le champ électrique émis
individuellement par les particules (dont le nombre évolue dans le temps) pendant
une certaine durée. Le champ observé par une antenne sera la somme des contribu-
tions individuelles.

Quelque soit la manière dont on calcule le champ électrique émis par la gerbe
(selon une approche microscopique ou macroscopique), nous espérons comprendre
au mieux les di�érents mécanismes physiques de production de la radiation, les ré-
gions dans l'espace des phases (fréquence, positions par rapport à l'axe de la gerbe,
polarisation) où ils sont les uns ou les autres dominants, et par conséquent don-
ner une représentation satisfaisante de la globalité du domaine. Des e�orts impor-
tants ont été faits de la part des théoriciens ces dernières années a�n de résoudre
des divergences entre les modèles modernes et une compréhension commune semble
maintenant émerger. Les di�érentes approches mentionnées dans ce chapitre sont en
accord sur le fait que l'introduction d'une composante radiative, due à la variation
temporelle du nombre de charges, décrit de façon correcte la bipolarité1 des pulses
observés [94]. De même, l'introduction de l'indice de réfraction de l'air dans les mo-
dèles semble être essentielle pour une description plus complète du phénomène [95].
Le signal, quant à lui, devrait avoir une amplitude de quelques centaines de µV/m
sur une durée inférieure à une centaine de nanosecondes2, ce qui nous place dans
le régime des ondes radio (1-300 MHz). La �gure 2.1 montre l'évolution du signal
en fonction du temps pour 6 approches di�érentes (4 microscopiques et 2 macrosco-
piques). Compte tenu de la complexité du phénomène et des di�érentes façons de
l'aborder selon l'approche choisie, une physique commune semble en e�et émerger.

Il faut noter que des di�érences persistent malgré tout et que la convergence n'est
pas totale. On peut en particulier observer des amplitudes relativement di�érentes
(plus d'un facteur 5 pour les cas extrêmes) entre les simulation d'une même gerbe.

2.3 La polarisation du signal radio

La polarisation du champ électrique est une observable essentielle car elle permet
de déterminer la forme du champ par rapport à l'axe de la gerbe (et notamment
ses symétries). En e�et, la radiation résultant d'un excès de charges est polarisée
radialement par rapport à l'axe de la gerbe, et par conséquent, pour une mesure
dans une polarisation donnée, son intensité dépendra de la position de l'observateur.
La radiation résultant d'un courant transverse est polarisée perpendiculairement au

1La bipolarité des signaux n'a été mise en évidence par les modèles que lorsque la variation du
nombre de charges a été prise en compte correctement.

2Cette durée est conditionnée par les mécanismes physiques d'émission, mais aussi par la géo-
métrie de la gerbe.
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Fig. 2.1: Champ électrique détecté en polarisation est-ouest issu d'une gerbe ver-
ticale initiée par un proton de 1017 eV simulée avec des di�érents modèles [96]. Les
couleurs représentent di�érentes distances à l'axe de la gerbe.

plan formé par le champ géomagnétique et l'axe de la gerbe. Ceci est une conséquence
directe de l'action de la force de Lorentz (équation (2.1)), qui est à l'origine du
phénomène. Ainsi, l'intensité du signal, mesurée dans une polarisation particulière,
dû au courant transverse dépendra de la géométrie de la gerbe et non pas de la
position de l'observateur.

La �gure 2.2 schématise les vecteurs de polarisation de champ électrique pour ces
deux mécanismes cités ci-dessus. La polarisation résultante sera alors un mélange
d'excès de charges et de courant transverse (le terme � statique � dans la formule
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Fig. 2.2: Vecteurs de polarisation des mécanismes excès de charges et courant
transverse (composante géomagnétique) [86]. Comme les vecteurs de polarisation
des deux contributions ne sont pas toujours alignés, leur interférences peuvent être
constructives ou destructives selon l'emplacement de l'antenne.

(2.12) étant négligeable). Pour mieux distinguer les di�érents processus qui donnent
naissance à l'émission radio par la gerbe, il devient essentiel de mesurer (au moins) les
deux composantes horizontales du champ électrique. Ce mélange d'e�ets possédant
des propriétés de polarisation di�érentes implique que les hypothèses de symétrie
(en amplitude) du champ autour de l'axe de la gerbe sont à prendre avec précaution.
Ceci sera discuté au dernier chapitre de ce manuscrit.

2.4 Une corrélation avec l'énergie du rayon cosmique

Nous avons vu auparavant qu'il existe une relation de proportionnalité entre le
nombre de particules atteignant le sol et cette énergie (voir 1.2.2.2). Dans le cas de
la radio-détection, nous voulons savoir s'il existe une corrélation entre l'amplitude
du champ électrique détecté par les antennes et l'énergie du primaire, et la forme
de cette corrélation (linéaire, quadratique). La grandeur physique qui entre en jeu
dans ce cas c'est le degré de cohérence du signal. En e�et, s'il y a cohérence totale,
les amplitudes des champs électriques émis par chaque particule s'additionnent, et
la puissance reçue est proportionnelle à N2 où N est le nombre de particules de
la gerbe. La tension engendrée sera proportionnelle à N . Cependant, s'il n'y a pas
de cohérence, ce sont les carrés des champs électriques qui s'additionnent, ce qui
entraîne une variation de la puissance et de la tension respectivement en N et

√
N .

Les premières tentatives de mise en évidence de corrélation entre l'amplitude
du signal mesuré et l'énergie du rayon cosmique primaire ont été réalisées dans les
années 60 et n'ont pas tout à fait permis de conclure sur le degré de cohérence du
signal [97, 98]. Après avoir observé les dépendances du signal radio avec certains
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paramètres de la gerbe, c'est �nalement Allan et ses collaborateurs [99, 15] qui
proposent une paramétrisation de cette dépendance :

εν = a

[
Ep
1017

]
sinα cos θ exp

(
− R

R0(ν, θ)

) [
µV

m.MHz

]
(2.13)

où a est une constante, εν l'amplitude du champ électrique centrée à la fréquence ν,
Ep l'énergie du primaire, α l'angle entre l'axe de la gerbe et le champ géomagnétique,
θ l'angle zénithal de la gerbe, R la distance la plus proche à l'axe de la gerbe (aussi
connue comme � paramètre d'impact �), R0(ν, θ) une distance caractéristique qui
dépend de la fréquence et de l'angle zénithal. Allan introduit le terme sinα ∝ ~v× ~B

suite à ses observations [100], qui étaient en accord avec les travaux théoriques
développés à l'époque [81]. Le terme cos θ tient compte de la réduction de signal dû
à l'augmentation d'atmosphère traversée pour les gerbes inclinées. La dépendance de
l'amplitude du signal avec la distance R à l'axe de la gerbe semble correspondre dans
la gamme [30-300 m] à une décroissance exponentielle. La distance caractéristique
R0 a été estimée pour (θ < 35◦) et pour deux fréquences (32 et 55 MHz), ce qui
correspond à des valeur de R0 d'environ 100 et 140 mètres respectivement. Cette
formule est valable pour des gerbes relativement verticales (θ < 35◦) dont l'énergie
est proche de 1017 eV, et pour des distances à l'axe de la gerbe inférieures à 300 m.

Comme on le verra par la suite, cette formule a été modi�ée dans les expériences
modernes a�n de tenir compte des avancées dans la compréhension de cette corréla-
tion, notamment en ce qui concerne l'épaisseur d'atmosphère traversée et l'in�uence
du terme géomagnétique sur l'estimation de l'énergie. L'équation (2.13) implique
une paramétrisation particulière (de forme exponentielle) de la distribution latérale
du champ par rapport à l'axe de la gerbe. On retrouve ici forme que l'on peut rap-
procher de la distribution NKG discutée pour la distribution de particules au sol
(équation (1.6)). La pertinence d'un pro�l uniquement exponentiel décrivant l'évo-
lution du champ mesuré autour de l'axe de la gerbe y sera également questionnée
à la lumière des données récentes de CODALEMA et du fait que le signal radio ne
peut probablement pas être assimilé à un front de particules.

2.5 La sensibilité à la nature du primaire

Les principaux outils expérimentaux d'estimation de la nature du rayon cos-
mique primaire sont la lumière de �uorescence émise le long du développement de
la gerbe et le rapport de la densité de muons sur la densité d'électrons atteignant
le sol. Comme le signal radio traduit l'évolution temporelle et spatiale de la compo-
sante électromagnétique de la gerbe, il serait plausible que, à l'instar du signal de
�uorescence, ce signal contienne des informations sur la nature du primaire. Pour
démontrer cela, ces dernières années plusieurs pistes ont été suivies.
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2.5.1 Le pro�l latéral du champ électrique

Des simulations basées sur CORSIKA et REAS2 [101] montrent que des gerbes
initiées par des protons et des noyaux de fer n'engendrent pas la même distribution
de radiation autour de l'axe de la gerbe (pro�l latéral) et que cette di�érence est
plus accentuée pour les gerbes inclinées (θ > 45◦). Cela vient du fait que l'émission
radio est générée essentiellement par la composante électromagnétique de la gerbe,
et en fonction de la nature du primaire, des fractions di�érentes d'énergie seront
transférées de la composante hadronique à la composante électromagnétique. Suite
à des manipulations décrites dans [101], nous avons à travers le champ électrique
accès à une observable proportionnelle à Xmax, ce qui correspond à une information
directe sur la nature du primaire, événement par événement. Cette méthode, qui
tient compte uniquement du mécanisme géomagnétique d'émission radio, demande
un espacement relativement dense des antennes pour que la reconstruction du pro�l
latéral du champ électrique soit su�samment précise.

2.5.2 Le rayon de courbure

Pour déterminer la direction d'arrivée d'un événement, nous faisons souvent l'hy-
pothèse que le front de particules, ou le front d'onde dans notre cas, est un plan. Cela
entraîne des incertitudes inférieures au degré pour des événements à grande multipli-
cité (grand nombre d'antennes touchées) lors de la reconstruction. Néanmoins, nous
pouvons imaginer que le front d'onde possède une géométrie particulière, di�érente
d'un simple plan. Si nous considérons que le front d'onde est une demi-sphère (par
exemple), en plus d'accéder à la direction d'arrivée (θ, φ), nous obtenons une infor-
mation sur le point d'émission, que l'on pense être en relation avec le Xmax ou tout
du moins un instant particulier du développement de la gerbe. Cette méthode rela-
tivement récente, a été développée par A. Rebai en reconstruction sphérique [102]
et F. G. Schröder en reconstruction conique [103] et bute surtout sur la précision
exigée au niveau du positionnement des antennes et sur la datation des événements.
En e�et, pour un développement maximum de la gerbe à 10 km au-dessus des an-
tennes, il faudrait selon certaines estimations [102], une précision inférieure à 10 ns
pour l'ensemble du réseau, ce qui est pour l'instant techniquement ardu. Plus le
Xmax de la gerbe est loin du sol, plus le front d'onde ressemblera à un plan, ce qui
augmente les incertitudes lors de l'estimation du rayon de courbure.

2.5.3 La dépendance du spectre en fréquence

Du fait de leur plus grande section e�cace d'interaction, les noyaux de fer inter-
agissent plus haut (en moyenne) dans l'atmosphère que les protons de même énergie.
Ainsi, la durée du signal radio d'une gerbe initiée par un noyau de fer doit être plus
courte car son développement est compressé dans le temps. Un transitoire plus court
induit plus de puissance à haute fréquence qu'un transitoire lent. Cela implique que
le spectre en fréquence pour chaque antenne varie en fonction de la nature du pri-
maire : pour un proton le spectre sera plus raide (avec plus de basses fréquences),
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pour un noyau lourd, plus plat. Évidemment le spectre mesuré ne dépend pas que
de la nature du primaire, mais aussi de la géométrie de la gerbe et de l'intensité du
bruit de fond, par exemple. Des études préliminaires [104] au sein de la collaboration
AERA suggèrent qu'il y a en e�et une dépendance de la forme du spectre avec la
nature du primaire, entre autres aspects. En plus d'une estimation de la nature du
primaire événement par événement, chaque antenne d'un même événement apporte
des informations sur le primaire.

2.5.4 La radiation synchrotron et la production d'un anneau Che-
renkov

La radiation issue de la déviation des charges par le champ géomagnétique est
extrêmement con�née dans l'axe de la gerbe et dépend du facteur γ des électrons,
souvent pris égal à 60 (E ' 3 × 107 eV). En tenant compte uniquement de cet
e�et, nous pouvons modi�er la fonction qui paramétrise le pro�l latéral du champ
électrique (exponentielle décroissante) en une gaussienne du type

ε = E0 exp
(
− (R/Z)2

2(1/γ)2

)
(2.14)

où E0 est un paramètre qui contient l'énergie du primaire, R la distance à l'axe, Z
est l'altitude à l'émission. Ici E0 et Z sont les paramètres libres. Pour une même
énergie, l'empreinte au sol du rayonnement synchrotron est d'autant plus large que
la charge du primaire est élevée, car son développement aura commencé plus tôt
[105].

Un e�et semblable a été proposé dans [96, 106]. Le fait d'inclure l'indice de l'air
dans les simulations implique que, pour certaines géométries de la gerbe, l'obser-
vateur peut recevoir simultanément des signaux de di�érents endroits et moments
de l'histoire de la gerbe. Cela implique l'apparition d'un anneau Cherenkov dans
le domaine du GHz, dont le diamètre est lui aussi lié à la nature du primaire et
à la géométrie de l'événement. De même, l'apparition de signaux à double pic est
prédite et détaillée dans [85] pour des antennes se situant à moins de 200 mètres de
l'axe de la gerbe. Dans ce cas, l'observateur recevrait une émission � classique � en
provenance du maximum de développement de la gerbe, puis une contribution due
à l'e�et Cherenkov à plus haute fréquence, décalée dans le temps. Ces résultats sont
en train de motiver la recherche de signaux au-delà de la centaine de MHz dans les
expériences de radio-détection.

Il est important de souligner que dans une récente publication [107] un deuxième
transitoire est également prédit dû à la disparition subite des particules de la gerbe
au niveau du sol. Cependant, et contrairement au cas précédent, ce serait plutôt les
basses fréquences (1-10 MHz) qui contribuent au transitoire.
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2.6 Les expériences de radio-détection des rayons cos-

miques

L'utilisation de la radio-détection pour observer des gerbes atmosphériques a
connu une histoire relativement saccadée essentiellement corrélée aux qualités et
aux progrès des techniques employées. Des grandes époques apparaissent, et sont
rapidement décrites ci-dessous.

2.6.1 Les expériences historiques

La pionnière des expériences dédiée à l'émission radio des gerbes a été conduite
à l'observatoire Jodrell Bank par des chercheurs britanniques et irlandais, en 1964
[82]. Le réseau était composé de 72 dipôles (réseau radio) et de 4500 compteurs Gei-
ger (réseau � particules �). Au total 11 événements ont été détectés en coïncidence
entre les deux réseaux, ce qui constitue le premier lot de données de gerbes atmo-
sphériques radio-détectées. Des détails concernant cette expérience sont donnés dans
[108]. Suite à ce résultat positif, il est devenu évident que la radio pourrait deve-
nir un outil supplémentaire pour étudier les rayons cosmiques. Peu de temps après,
des réseaux de détection de gerbes atmosphériques déjà existants ont été équipés
d'antennes sensibles à des fréquences de quelques dizaines de MHz. Il s'agit de :
BASJE (Bolivian Air Shower Joint Array) à Chacaltaya [97], � Moscow University
State � [98] et Haverah Park, près de Leeds en Angleterre. Pour la première fois la
cohérence du signal radio et sa dépendance à l'énergie du primaire étaient étudiées.
Malgré quelques résultats con�rmés près de 40 ans après (comme l'asymétrie nord-
sud, par exemple) par les réseaux modernes, cette technique a été abandonnée, faute
notamment de �nancement et d'électronique rapide.

2.6.2 Les précurseurs

Avec le retour de l'intérêt d'un point de vue théorique [109] et disposant de
technologies plus performantes, la radio-détection a connu un fort développement à
partir des années 2000. Les précurseurs modernes dans ce domaine sont :

CODALEMA (2002-) L'expérience CODALEMA est localisée à la Station de
Radioastronomie de Nançay, en France. Les aspects liés aux dispositifs expérimen-
taux et à l'analyse des données des dernières con�gurations de l'expérience consti-
tuent le c÷ur de ce manuscrit et seront décrits en détail lors des prochains chapitres.

LOPES (2003-2013 ?) Démarrant quasi-simultanément que CODALEMA, l'ex-
périence LOPES [110] est un radio-interféromètre dans la bande 40-80 MHz situé au
campus nord du � Karlsruhe Institute of Technologie � à Karlsruhe, en Allemagne.
LOPES béné�cie du fait d'être à l'intérieur du réseau de l'expérience KASCADE-
Grande, ce qui permet d'établir des coïncidences entre les deux détecteurs (les dé-
tecteurs de particules de KASKADE-Grande déclenchent l'acquisition d'antennes).
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Néanmoins, installée en zone urbaine, LOPES est plongée dans un environnement
radio important comparé à d'autres expériences. La taille du réseau impose la détec-
tion des rayons cosmiques entre 1016 et 1017 eV. Les di�érentes con�gurations depuis
2003 ont fortement contribué à la maîtrise de la technique de radio-détection.

2.6.3 Les démonstrateurs sur instruments

RAuger (2006-2012) Située au sein de l'Observatoire Pierre Auger, la deuxième
con�guration de l'expérience RAuger (Radio at Auger) est composée de trois an-
tennes dites � papillon �, identiques à celles employées dans la phase la plus récente
de l'expérience CODALEMA [111]. Les données de RAuger ont permis de con�r-
mer la prédominance de l'e�et du champ géomagnétique dans l'émission radio de
la gerbe (le champ géomagnétique est orienté vers le nord dans l'hémisphère sud)
et de montrer également une grande sensibilité aux gerbes (très) inclinées. Les an-
tennes papillon utilisées à RAuger peupleront le réseau des prochaines étapes de
l'expérience AERA.

AERA (2010-) Le � Auger Engineering Radio Array � est la plus grande et la
plus ambitieuse des expériences de radio-détection des rayons cosmiques actuelle-
ment en fonctionnement [112]. Elle est située à l'intérieur de l'Observatoire Pierre
Auger à Malargüe, en Argentine, formant ainsi un détecteur multi-hybride avec les
détecteurs de surface et de �uorescence. AERA est en marche depuis 2010. En mars
2013, 100 stations autonomes ont été rajoutées avec succès autour du premier réseau
composé de 24 antennes. Dans un futur proche le réseau sera composé d'environ 160
antennes en déclenchement autonome couvrant une surface d'environ 20 km2, ce
qui permettra de détecter des rayons cosmiques jusqu'à environ 1019 eV. L'emploi
de la technique de radio-détection lors des prochaines (et géantes) expériences de
détection de rayons cosmiques d'ultra-haute énergie dépend d'un côté des avancées
d'un point de vue théorique sur la compréhension du signal et sa corrélation avec
l'énergie et nature du primaire, mais aussi du succès de l'expérience AERA.

Tunka-Rex (2012-) Ayant plutôt les caractéristiques de la deuxième con�gura-
tion de l'expérience CODALEMA (voir chapitre suivant), Tunka [113] est un réseau
composé de photo-multiplicateurs qui détectent la lumière Cherenkov émise par la
gerbe. Ce réseau, situé près du lac Baïkal en Sibérie, abrite depuis peu également
des antennes radio (Tunka-Rex), formant ainsi un détecteur hybride. Le but de cette
expérience est de réaliser une calibration du Xmax entre les mesures fournies par la
lumière Cherenkov et la composante radio.
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2.6.4 LOFAR, un cas particulier

Le � LOw Frequency ARray �est un interféromètre géant constitué de réseaux
phasés d'antennes dipôle immobiles3 distribuées dans les Pays Bas et dans plusieurs
pays d'Europe [114]. Équipé de la technique de � beamforming � au niveau de l'élec-
tronique, le système peut être rapidement pointé vers des régions particulières du
ciel ou observer plusieurs endroits du ciel simultanément. Les réseaux sont compo-
sés de deux types d'antenne dipôle : une sensible à la bande 10-90 MHz, et l'autre
sensible à 110-250MHz. LOFAR est avant tout un instrument de radioastronomie
dont les objectifs scienti�ques sont nombreux : étude du magnétisme des milieux
inter-galactiques, étude de la physique solaire, détection de pulsars et de phéno-
mènes transitoires de haute énergie, l'étude de l'émission à 21 cm en provenance de
l'époque de ré-ionisation de l'univers, entre autres. Même si LOFAR est un instru-
ment dédié aux thématiques que nous venons de mentionner, la bande de fréquence
de fonctionnement des dipôles permet aussi la détection des gerbes atmosphériques
[115]. Une des ses caractéristiques techniques est sa très grande densité d'antennes
(notamment au centre du réseau), ce qui permet d'envisager, sur des courtes dis-
tances, un échantillonage extrêmement �n du champ électrique. Comme dans la
plupart des expériences citées jusqu'à présent, les antennes de LOFAR sont aussi
déclenchées par des détecteurs de particules. Ces derniers résultats concernant les
rayons cosmiques sont présentés dans [116].

2.6.5 Les expériences sur les gerbes initiées par des neutrinos

Peu mentionnées jusqu'ici, les neutrinos sont des astroparticules qui jouent un
rôle majeur dans la compréhension de l'origine des rayons cosmiques d'ultra haute
énergie. Dépourvus de charge électrique et interagissant très faiblement avec la ma-
tière, leur observation donnerait accès à des régions de l'Univers encore inconnues.
Certaines expériences essaient de mettre en évidence les gerbes initiées par des neu-
trinos rasants dans l'atmosphère ou en milieu dense (dans la glace ou dans l'océan)
à travers la composante radio. Nous pouvons citer : ANTARES [117], TREND [118],
IceCube [119], ANITA [120], entre autres.

2.7 Conclusion

L'étude de l'émission radio par les particules chargées de la gerbe a fait des pro-
grès considérables depuis sa résurgence au début des années 2000. Cette émission est
apparemment dominée par une variation temporelle du courant transverse dû à la
déviation systématique des électrons et positrons par le champ géomagnétique. Une
contribution secondaire vient ensuite, due à la variation de l'excès de charges néga-
tives dans la gerbe. Ces prédictions n'excluent évidemment pas l'existence d'autres
mécanismes d'émission.

3Dans les expériences de radio-astronomie, des antennes paraboliques mobiles sont souvent
utilisées a�n de pointer vers une source quelconque dans le ciel.
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Nous avons vu que deux approches (microscopique et macroscopique) peuvent
être employées a�n de caractériser le signal mesuré par un observateur au niveau du
sol. Des comparaisons récentes montrent une convergence dans les caractéristiques
du signal reçu, quelque soit l'approche choisie : le transitoire doit être bipolaire, d'une
durée inférieure à environ 100 ns, ce qui se traduit dans l'espace des fréquences par
des ondes radio, plus précisément entre 10 et 100 MHz. La durée du transitoire, et
donc la bande de fréquence utilisée, sont étroitement liées à la géométrie de la gerbe
et aux mécanismes d'émission qui lui ont donné naissance. Comme on le verra par la
suite, la polarisation du champ électrique détecté contient elle aussi des précieuses
informations sur les mécanismes d'émission.

En plus des travaux concernant la composition du primaire, une relation de
proportionnalité entre le champ électrique mesuré et l'énergie du primaire a été
mise en évidence par des expérience comme LOPES, RAuger (lors de sa première
con�guration) et CODALEMA (voir Chapitre 3), même si cette corrélation n'est
toujours pas établie mathématiquement et de façon universelle.
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En astronomie, les techniques d'observation conventionnelles sont essentiellement
basées sur l'émission stationnaire des objets. Comme nous avons vu dans le chapitre
précédent, les modèles prédisent une impulsion électrique émise par la gerbe atmo-
sphérique inférieure à une centaine de nanosecondes. Ainsi, même si la puissance du
transitoire est importante, son énergie restera � diluée � dans le signal enregistré,
si ce dernier a une durée beaucoup plus grande que celle du transitoire et si le taux
d'échantillonnage n'est pas adapté. Par conséquent, sa signature spectrale n'appa-
raîtra probablement pas dans le spectre global. Il devient évident que si l'on souhaite
accéder aux caractéristiques du transitoire issu de la gerbe, il faudra enregistrer un
signal dont la durée est légèrement supérieure à celle du transitoire lui-même ou
être capable de l'isoler de l'enregistrement. L'intérêt principal de l'enregistrement
en forme d'onde est de pouvoir accéder en même temps à l'ensemble des paramètres
du signal (amplitude, durée et spectre en fréquence). Techniquement, c'est à la fois
la bande passante analogique de l'électronique, la vitesse d'échantillonnage, ainsi
que la mémoire numérique qui ont limité les performances dans le passé.

L'instrument mentionné dans ce chapitre est le fruit d'un développement pro-
gressif qui s'est étalé sur plusieurs années. Les premières mesures réalisées sur le site
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ont débuté en 2002, elles ont consisté à mettre en place le système d'un point de
vue pratique : repérage des bandes de fréquence utilisables, câblage des antennes,
installation du système d'acquisition, etc.

Après une introduction globale sur la théorie des antennes, nous verrons les pre-
mières con�gurations de l'expérience CODALEMA à la Station de Radioastronomie
de Nançay et les résultats respectifs d'un point de vue physique, qui ont permis de
faire un grand pas vers la compréhension de l'émission radio par la gerbe. Un aperçu
de l'évolution des instruments de CODALEMA au cours du temps est donné par la
�gure 3.1. La troisième con�guration sera traitée dans le chapitre suivant.

Fig. 3.1: Les chi�res romains I, II et III correspondent à des changements impor-
tants au niveau de la chaîne de détection de CODALEMA. Les abréviations Log, SC,
RC et SA correspondent respectivement aux antennes log-périodiques, aux scintilla-
teurs, aux antennes dipôle court et aux stations autonomes. Les chi�res représentent
l'évolution du nombre de détecteurs au cours des années.

3.1 La théorie des antennes

Le bon fonctionnement d'une expérience de radio-détection est évidemment lié
à celui de l'antenne. Celle-ci peut être dé�nie comme étant un moyen d'émettre ou
de recevoir des ondes radio, ou encore une structure métallique de transition entre
un guide d'onde et l'espace [121]. A�n de décrire les performances d'une quelconque
antenne, il est nécessaire de dé�nir un certain nombre de paramètres. Ces para-
mètres, souvent corrélés entre eux, et dont la maîtrise est primordiale, feront l'objet
des paragraphes suivants.

3.1.1 Le diagramme de rayonnement

Le diagramme de rayonnement d'une antenne est une représentation graphique
des propriétés de radiation (ou de sa sensibilité de réception dans notre cas) en
fonction des coordonnées spatiales. Il permet de visualiser les lobes de l'antenne dans
les 3 dimensions, en indiquant la région de l'espace où sa sensibilité est plus grande
et peut être exprimé en termes de champ électrique ou de puissance. A�n de faciliter
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la visualisation de l'ensemble des lobes, les diagrammes sont également représentés
en échelle logarithmique (dB). La �gure 3.2 montre un exemple de diagramme de
rayonnement symétrique avec le lobe principal, qui contient la région de plus grande
sensibilité de l'antenne aux ondes radio et les lobes secondaires, qui sont des pics
d'émission ou réception dans des directions di�érentes de celle du lobe principal. Les
lobes secondaires correspondent à des directions parasites dans lesquelles une partie
non négligeable de l'énergie reçue peut être perdue.

Fig. 3.2: Intensité des lobes d'une antenne en 3 dimensions (a) et une coupe trans-
verse des lobes en fonction des angles (en coordonnées polaires) [122]. On dé�nit le
HPBW (Half Power BeamWidth), qui est la séparation angulaire entre les points du
lobe principal où la puissance est divisée par 2 et le FNBW (First Null BeamWidth),
l'ouverture pour laquelle nous avons les premiers � zéros � dans le diagramme.

Pour identi�er la structure du champ autour de l'antenne, on divise l'espace
environnant en trois régions : la région de champ proche réactif, de champ proche
radiatif et de champ lointain. Cette dernière est la région pour laquelle la distribu-
tion de champ est indépendante de la position de la source. Pour une antenne de
dimension D, nous sommes placés dans la région de champ lointain si la distance
entre la source et l'antenne est supérieure à 2D2/λ, λ étant la longueur d'onde me-
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surée. Pour des antennes de dimension D ∼ 1 à 2 mètres et pour des fréquences
allant de 1 à 100 MHz, 2D2/λ < 10 m, et donc très inférieur à la distance entre
l'antenne et le point d'émission radio maximum de la gerbe. Nous nous plaçons donc
dans la région de champ lointain.

3.1.2 La directivité et le gain

La directivité d'une antenne dans la direction (θ, φ) est le rapport entre la puis-
sance rayonnée par unité d'angle solide dans cette direction et la puissance qui serait
rayonnée par une source isotrope qui émet la même puissance totale :

D(θ, φ) =
P (θ, φ)
Piso(θ, φ)

=
4πP (θ, φ)∫ 2π

0

∫ π

0
P (θ, φ) sin θdθdφ

(3.1)

Pour toutes les antennes, la dimension constitue un paramètre fondamental pour
déterminer la directivité. Les antennes à directivité élevée seront toujours grandes
par rapport à la longueur d'onde. Cependant, en ce qui concerne les expériences de
radio-détection des rayons cosmiques, on souhaite couvrir la plus grande portion du
ciel possible, et donc avoir des antennes très peu directives.

Bien que le gain soit étroitement lié à la directivité, sa mesure prend en compte
aussi l'e�cacité ε de l'antenne. Cette dernière dépend de certains paramètres tels
que les pertes dues aux multiples ré�exions (Γ) et à l'e�et joule (εj) :

ε = (1− |Γ|2)εj (3.2)

Finalement, le gain d'une antenne peut être dé�ni comme le rapport entre la puis-
sance rayonnée ou reçue dans une direction donnée (souvent dans la direction du
lobe principal) et la puissance rayonnée ou reçue par une antenne isotrope. Le gain,
souvent donné en dBi (décibel isotrope), peut être exprimé par

G(θ, φ) = εD(θ, φ) (3.3)

3.1.3 La bande Passante

La bande passante d'une antenne est la plage de fréquence pour laquelle les ca-
pacités1 sont optimales pour émettre ou recevoir l'énergie électromagnétique. Mise
à part l'antenne �ctive (qui est en fait une charge purement résistive), toute antenne
a une impédance variant avec la fréquence, comme tout circuit composé d'éléments
capacitifs ou inductifs. Certaines antennes sont très sélectives, d'autres peuvent être
utilisées sur une très large bande de fréquences. La fréquence de résonance d'une
antenne dépend d'abord de ses dimensions propres, notamment son rapport lon-
gueur/diamètre, mais aussi des éléments qui lui sont ajoutés (ampli�cateurs, �ltres).
Par rapport à la fréquence de résonance centrale de l'antenne, un a�aiblissement de

1Nous pouvons citer l'impédance, la forme des lobes, et le gain dans une direction donnée, par
exemple.
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3 dB dé�nit les fréquences minimum et maximum d'utilisation. La di�érence entre
ces deux fréquences correspond à la bande passante, par dé�nition.

3.1.4 L'impédance

On peut résumer le comportement d'une antenne ainsi : une antenne stocke des
charges (comportement capacitif = stockage sous forme d'énergie électrique), s'op-
pose aux variations des courants qui y circulent (comportement inductif = stockage
sous forme d'énergie magnétique) et dissipe une partie de l'énergie (pertes ohmiques
et par rayonnement). D'un point de vue électrique, une antenne dipôle peut donc
être modélisée par un circuit équivalent RLC. L'impédance Ze vue à l'entrée de
l'antenne est donnée par

Ze =
Ve

Ie
= Re + j ·Xe (3.4)

avec

Re = Rd +Rr (3.5)

et

Xe = jωL+
1

jωC
(3.6)

La puissance fournie ou reçue est donc composée d'une puissance active ReI2
e ,

la puissance réellement émise ou reçue, et d'une puissance réactive XeI
2
e . La ré-

sistance Re est elle-même la somme de deux types de résistance qui traduisent les
di�érentes utilisations de l'énergie absorbée : la première Rd est la résistance liée
aux pertes par e�et Joule dans l'antenne tandis que la deuxième Rr est la résistance
de rayonnement. Une grande résistance de rayonnement indique une forte capacité
à convertir l'énergie électromagnétique incidente en énergie électrique liée au cou-
rant qui � passe � dans la résistance de rayonnement. Une antenne résonne à une
fréquence donnée si à cette fréquence le terme imaginaire Xe est nul, c'est à dire, les
termes inductifs et capacitifs dans l'équation (3.6) sont égaux en magnitude. Dans ce
cas, la puissance absorbée par l'antenne est la puissance absorbée par la résistance
Re. De plus, l'impédance d'entrée de l'antenne permet de décrire son adaptation à
la ligne d'alimentation avec le coe�cient de ré�exion Γ :

Γ =
Ze − Zc
Ze + Zc

(3.7)

avec Zc l'impédance caractéristique de la ligne, souvent égale à 50 Ω. Lorsque l'an-
tenne est mal adaptée (Γ 6= 0) un système d'onde stationnaires apparaît et une
proportion du signal est ré�échi à l'entrée de l'antenne. L'utilité de cette notion est
importante pour assurer les meilleurs transferts d'énergie entre les antennes et les
dispositifs qui y sont connectés grâce aux techniques d'adaptation.
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3.1.5 La tension induite et la déconvolution

Lorsqu'une onde électromagnétique arrive sur le radiateur d'une antenne elle
induit un courant électrique, et par conséquent une di�érence de potentiel. C'est
cette valeur que l'on va mesurer. Cette tension induite dépend à la fois de la valeur
du champ électrique ~E, de la longueur du segment, et aussi de l'orientation du
segment par rapport à l'onde incidente. Or, l'observable qui nous intéresse c'est
l'intensité du champ électrique qui a induit la di�érence de potentiel. Il faut alors
déconvoluer la valeur mesurée en Volts de la chaîne expérimentale pour accéder à ~E.
La conversion d'une tension en un champ électrique se fait à l'aide des fonctions de
transfertHθ(ν, θ, φ, Z) etHφ(ν, θ, φ, Z) qui dépendent de la fréquence de l'onde ν, de
sa direction d'arrivée (θ, φ) en coordonnées sphériques et de l'impédance équivalente
du système radiateur-LNA. À partir des fonctions de transfert nous pouvons déduire
les trois composantes du champ électrique ~E dans un repère cartésien :

Ex = cos θ cosφF−1

(
Hy
φF(V x

m)−Hx
θF(V y

m)

Hy
φHx

θ −Hx
φH

y
θ

)
+sinφF−1

(
Hy
φF(V x

m)−Hx
θF(V y

m)

Hy
φHx

θ −Hx
φH

y
θ

)

Ey = cos θ sinφF−1

(
Hy
φF(V x

m)−Hx
θF(V y

m)

Hy
φHx

θ −Hx
φH

y
θ

)
−cosφF−1

(
Hy
φF(V x

m)−Hx
θF(V y

m)
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φHx

θ −Hx
φH

y
θ

)

Ez = − sin θF−1

(
Hy
φF(V x

m)−Hx
θF(V y

m)

Hy
φHx

θ −Hx
φH

y
θ

)
(3.8)

où F et F−1 représentent la transformée de Fourier et la transformée de Fourier
inverse des tensions mesurées V x,y

m . Plus de détails sur le calcul de la déconvolution
du champ électrique peuvent être trouvés dans [112, 123]. Il est important de remar-
quer que la déconvolution dans une direction particulière (Ex, par exemple) dépend
de la mesure de la tension selon x et y.

3.2 La radioastronomie à Nançay et les instruments de

détection

La station de radioastronomie de Nançay, située au c÷ur de la Sologne dans
le département du Cher, est à la fois un site d'observation et un laboratoire ins-
trumental dans le domaine des ondes radio entre 30 MHz et 10 GHz [124]. Créée
en 1953, la station abrite plusieurs grands instruments pour l'observation d'objets
astrophysiques, tel que le grand radiotélescope décimétrique (�gure 3.3), qui permet
en particulier l'étude des pulsars. Le soleil, surtout la couronne solaire, est surveillé
par deux instruments complémentaires, dans deux gammes de fréquence di�érentes,
le radiohéliographe et le réseau décamétrique. Ce dernier observe aussi les émissions
radio émises par Jupiter. LOFAR (LOw Frequency ARray) est un ensemble d'inter-
féromètres qui est utilisé en radioastronomie et constitue le plus grand radiotélescope
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du monde. La partie française a été inaugurée le 20 Mai 2011 à la Station de Ra-
dioastronomie de Nançay. Les stations sont installées dans plusieurs pays européens
dans le but d'obtenir une surface d'observation supérieure à 1 km2 [125].

Fig. 3.3: Vue aérienne du radiotélescope de Nançay (NRT). Il fait partie du réseau
mondial des 5 grands radiotélescopes chargés du suivi régulier des pulsars, dans le
cadre d'études multi-longueurs d'onde et de la recherche de nouveaux objets. En haut
à droite nous pouvons également observer les antennes du projet LOFAR.

C'est à partir de 2002 que le démonstrateur CODALEMA (COsmic ray Detection
Array with Logarithmic ElectroMagnetic Antennas) démarre en utilisant quelques
empruntées au réseau décamétrique, dans le but de mesurer les transitoires émis
par les grandes gerbes atmosphériques. Ce premier réseau d'antennes, représenté
par la �gure 3.4, ainsi que son successeur, est couplé à un réseau de scintillateurs
qui déclenche l'acquisition des données dès qu'il observe une densité de particules
supérieure à un seuil et qui pourrait provenir de la composante électromagnétique
ou muonique d'une gerbe. Ce sera en comparant les données des deux réseaux, no-
tamment les directions d'arrivée reconstruites, que l'on déterminera les candidats à
gerbe2, comme le montre la �gure 3.5. Les mesures e�ectuées entre 2003 et 2005 ont
permis, en plus de mettre en évidence les premiers signaux radio relatifs aux gerbes,
de développer les méthodes d'analyse, d'identi�er les limitations techniques, puis
d'optimiser les di�érents aspects du réseau pour parvenir à une version instrumen-
tale opérationnelle pour les premières mesures des caractéristiques du signal radio
recherché [126, 127].

Si les premiers résultats de cette con�guration montrent une sensibilité des an-
tennes log-périodiques aux transitoires associés aux gerbes, le développement d'an-
tennes plus performantes est poursuivi à l'époque. En e�et, le réseau décamétrique
que nous venons de mentionner est composé d'antennes relativement volumineuses
(6 mètres de hauteur et 5 mètres de largeur), et donc di�cilement déployables sur

2L'établissement des coïncidences entre les réseaux sera discuté dans les sections suivantes.
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Fig. 3.4: Con�guration de la première phase de l'expérience CODALEMA. Les
détecteurs de particules déclenchent l'acquisition des antennes dans le but d'avoir des
coïncidences. Le bras de 608 m formé par 7 antennes log-périodiques rend possible
la mesure du pro�l du champ électrique.

des grandes étendues. De plus, ces antennes sont inclinées de 20◦ vers le Sud, ce
qui implique que la détection d'événements venant du Sud est privilégiée. Dans le
paragraphe suivant on verra les principales caractéristiques de la nouvelle antenne
qui marque le début de la deuxième phase de l'expérience CODALEMA.

3.2.1 L'antenne dipôle court

Dans la deuxième con�guration de l'expérience CODALEMA, la simplicité, la
taille, le coût et évidemment la performance sont les principales caractéristiques
visées pour les nouvelles antennes conçues. L'un des avantages de cette nouvelle
antenne, le dipôle court actif (�gure 3.6), est sa directivité quasi-constante pour une
large bande de fréquence. En supposant un sol parfait, des simulations prédisent
environ un HPBW de 65◦ pour le champ électrique (voir �gure 3.2). Le gain dans la
direction du zénith est à peu près constant entre 100 kHz et 50 MHz (8.5 dBi), puis
diminue à 5.5 dBi vers 100 MHz [128]. Le radiateur de l'antenne3 est composé de
deux lames en aluminium mesurant 0.6 m de longueur et 0.1 m de largeur, espacées
de 10 mm et soutenues à 1 m du sol par un mât en plastique. La fréquence de
résonance ν0 est celle pour laquelle la longueur de l'antenne vaut la moitié de la
longueur d'onde. L'objectif étant d'obtenir une réponse en fréquence relativement
constante, ν0 doit se situer en dehors de la bande qui nous intéresse (10-100 MHz).
Pour cette antenne, et en tenant compte du fait que le sol n'est pas parfait (il ré�échit
une partie de l'onde radio), une fréquence de résonance de 125 MHz a paru adéquate,
ce qui implique un radiateur de longueur d'environ 1.2 m. La tension produite est
ensuite ampli�ée par un LNA (Low Noise Ampli�er) avec une bande passante de
100 kHz-220 MHz à 3 dB [128]. A�n d'éviter des e�ets de non-linéarité dus à un
puissant radio-émetteur local (raie à 162 kHz), il est appliqué un �ltre passe-haut
(20 dB à 162 kHz) en amont du LNA, ce qui diminue la bande de fréquence utile à
1-220 MHz. Cette tension ampli�ée sera alors transportée par des câbles, ce qui a
pour conséquence de retarder et atténuer le signal, jusqu'à un container blindé où des
cartes d'acquisition MATACQ (Analog MATrix for data ACQuisition) numérisent le

3Le radiateur est l'élément qui émet ou reçoit des radiations.
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Fig. 3.5: Reconstruction de la direction d'arrivée (ou carte du ciel) des premiers
événements CODALEMA. Le zénith se trouve au centre et l'azimut au bord du cercle.
Les cercles représentent les événements reconstruits par le réseau d'antennes, et les
croix par le réseau de détecteurs de particules.

signal [129]. Finalement, la tension mesurée au bout de la chaîne brièvement décrite
dans ce paragraphe dépendra de la longueur e�ective de l'antenne (les lobes), de la
fonction de transfert du LNA et des pertes dues à la transmission du signal par les
câbles. Ainsi, pour accéder au champ électrique qui a été vu par l'antenne il faudra
déconvoluer le signal au bout de la chaîne d'acquisition de tous ces e�ets.

Fig. 3.6: L'antenne dipôle actif sur le site de l'expérience.

La validation de cette antenne, élaborée au sein du laboratoire SUBATECH,
s'est faite notamment grâce à sa sensibilité aux variations du bruit galactique [130]
ou encore par l'observation (en corrélation avec le réseau décamétrique de Nançay)



56 Chapitre 3. L'expérience CODALEMA

du rémanent de supernovae Cassiopée A, la plus forte source radio du ciel après le
soleil [128].

L'identi�cation des transitoires Il s'agit ici d'élaborer une stratégie � o�-line �
permettant le repérage de transitoires associés aux gerbes en utilisant un système
de déclenchement (souvent remplacé par le mot � trigger �). Le principe, utilisé
couramment en physique des particules, est d'enregistrer uniquement les impulsions
rapides ayant les caractéristiques recherchées en temps et en amplitude dans le but
de diminuer le volume de données à traiter. Le signal en provenance de la gerbe est en
général noyé dans un mélange de bruit de fond d'origine anthropique et naturelle. En
e�et, et notamment à basse fréquence, le spectre radio du ciel est largement dominé
par l'émission atmosphérique. De même, aux alentours de 10 et 100 MHz, nous
observons plusieurs raies dans le spectre qui correspondent aux bandes AM et FM
d'émission radio. Ces deux sources de bruit sont quasi-stationnaires et permanentes,
et donc inhérentes à l'expérience. Une autre source de bruit, également traitée en
détail dans le prochain chapitre, est constituée de puissantes sources anthropiques
de transitoires à l'intérieur et dans les environs du site d'observation. Ainsi, même
si l'instrument le permet, la bande de fréquence dans laquelle on ira rechercher le
transitoire sera forcément réduite à une bande où la plupart des émetteurs AM et
FM sont éliminés, mais su�samment large pour que le signal soit encore exploitable.

Fig. 3.7: Signaux �ltréx dans 23-82 MHz en µV en fonction du temps en secondes
pour un événement qui a déclenché l'acquisition de plusieurs antennes en coïnci-
dence. Le temps de propagation dans les câbles étant corrigé, on voit clairement le
front d'onde de la gerbe balayer les antennes du réseau au fur et à mesure de son pas-
sage. Le phénomène de Gibbs est également mis en évidence en début et �n de trace.
Les traits rouges correspondent aux impulsions radio prévues par les scintillateurs,
et en vert les impulsions détectées par les antennes.
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Le choix développé par CODALEMA a été de disposer d'un système de déclen-
chement le moins sélectif possible, c'est à dire, le moins contraignant sur la forme
d'onde du transitoire, le plus simple possible et le moins coûteux. Le trigger CO-
DALEMA va donc consister à comparer la forme d'onde �ltrée à un seuil en tension
dont l'amplitude sera déterminée par le niveau de bruit quasi-stationnaire dans la
même bande de fréquence. Le signal �ltré est obtenu par le produit de la transformée
de Fourier du signal brut avec une fenêtre rectangulaire G(ν) dé�nie par G(ν) = 1
pour 24 MHz ≤ |ν| ≤ 82 MHz, G(ν) = 0 ailleurs. Sur les 2520 ns de signal enregis-
tré, les extrémités de la trace (300 ns) sont exclues pour éviter les oscillations dues
au phénomène de Gibbs4. Le reste du signal est divisé en deux fenêtres distinctes.
La première, la fenêtre contenant le transitoire, a une largeur de 200 ns autour de
son maximum. On y évalue la valeur du maximum de puissance, puis la puissance
moyenne µs =< V 2 >signal dans la fenêtre. Dans la fenêtre de bruit, on évalue les
conditions de fond radio au moment de l'acquisition du signal. On calcule la puis-
sance moyenne µb =< V 2 >bruit, ainsi que l'écart type σb =

√
< (V 2 − µb)2 >bruit.

La présence d'un transitoire est validée si la condition suivante est remplie :

µs ≥ µb + k
σb√
Ns

(3.9)

avec Ns le nombre de points de la fenêtre bruit et k = 25 une constante déterminée
de façon empirique pour rejeter les signaux parasites tout en gardant les événements
cosmiques. Lorsque la présence d'un transitoire sur une voie est validée, on extrait
du signal �ltré l'amplitude crête V 2

max et l'instant de détection tmax. Néanmoins, une
méthode plus élaborée, qui permet d'éliminer d'avantage de transitoires parasites,
a été développée par Sandra Valcares. Cette méthode dite LPC, pour Linear Pre-
dicting Coding, est décrite en détail dans [131]. La décision sur l'enregistrement du
signal au niveau des antennes en ce qui concerne les données utilisées dans les ana-
lyses des paragraphes suivants a été prise en utilisant la méthode LPC. La �gure 3.7
est un exemple d'événement observé par plusieurs antennes dipôle en coïncidence.

3.2.2 Les détecteurs de particules

Le réseau de détecteurs de particules de CODALEMA-II a été constitué d'un
nombre variable de scintillateurs, comme le montre la �gure 3.1. La distance entre
deux scintillateurs est de l'ordre de 85 m. Chaque station, représentée sur la �gure
3.8, est composée d'un plastique scintillant mis en regard de deux tubes photomul-
tiplicateurs (PMT). L'ensemble est installé dans une cuve en acier inoxydable dont
l'intérieur est recouvert d'une peinture ré�échissante. Comme les antennes dipôle,
les scintillateurs sont aussi reliés au container par des câbles d'alimentation et des
câbles transportant les signaux à analyser. Le déclenchement de l'acquisition du si-
gnal est le point clé de cette con�guration de l'expérience. En e�et, lorsque qu'au
moins 5 scintillateurs se trouvant au c÷ur du réseau mesurent une tension d'au

4Le choix de la fenêtre rectangulaire induit un phénomène de Gibbs dans l'espace temporel.
Cela se traduit par des oscillations en sinus cardinal observables aux extrémités du signal �ltré.
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moins 15 mV dans une fenêtre temporelle de 650 ns (le temps de vol maximal d'une
gerbe horizontale), il y a acquisition des données des scintillateurs eux-mêmes et du
réseau d'antennes dipôle. La fréquence de déclenchement est en moyenne d'un évé-
nement toutes les 20 minutes. Ainsi, l'enregistrement du front d'onde par le réseau
d'antennes est piloté par le réseau de scintillateurs. Les relations entre la tension
mesurée et la densité de particules observée par le réseau de scintillateurs, puis entre
cette densité et l'énergie du primaire sont détaillées dans [132].

Fig. 3.8: Gauche : Schéma de l'intérieur d'un scintillateur avec le plastique scin-
tillant (en bleu), la lumière émise (jaune) et les photomultiplicateurs (tubes gris).
Droite : scintillateur posé à l'envers. Dans la partie supérieure (inférieure s'il est
posé correctement) sont placés les photomultiplicateurs qui vont collecter la lumière
émise lors du contact des particules de la gerbe avec le plastique scintillant situé
à l'autre bout du détecteur. On peut aussi voir dans le fond à gauche une antenne
dipôle.

3.3 Les principaux résultats de CODALEMA-II

Dans cette section nous allons voir comment, à partir des informations de chaque
détecteur, les événements sont reconstruits. Des coupures seront mises en place,
notamment en ce qui concerne la reconstruction des événements, a�n d'avoir un lot
de données de qualité satisfaisante. Finalement, les principaux résultats physiques
de l'expérience dans sa deuxième con�guration seront explorés. Il s'agit de la mise
évidence des deux contributions principales au champ électrique détecté, puis sa
corrélation avec l'énergie du primaire.

Au total, environ 600 événements ont été choisis parmi 2596 coïncidences entre
les deux réseaux de détecteurs. Cette prise de données a été e�ectuée entre novembre
2006 et janvier 2010.
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La deuxième con�guration de l'expérience CODALEMA a connu un nombre
variable de détecteurs en fonction du temps. La �gure 3.9 montre une vue du réseau
dans la con�guration qui a produit la majorité des données que l'on analysera dans
ce chapitre. Ce réseau d'antennes en forme de croix, qui co-habite avec le réseau de
13 scintillateurs, est formé de 21 dipôles orientés selon l'axe est-ouest et 3 dipôles
orientés selon l'axe nord-sud. Évidemment, seules les projections des ondes radio
parallèles à ces axes seront observées par les antennes.

3.3.1 La reconstruction des événements

Lors de l'occurrence d'un événement gerbe, et une fois les signaux et les temps
d'arrivée des fronts d'onde et de particules enregistrés, nous pouvons procéder à
la reconstruction des événements en coïncidence. Cette reconstruction dépendra
de certaines caractéristiques de la gerbe telles que sa géométrie et le nombre de
détecteurs ayant été déclenchés. Pour ce qui concerne la géométrie de la gerbe,
c'est-à-dire, sa direction d'arrivée, la distance entre chaque antenne et l'axe de la
gerbe, et la position du c÷ur de la gerbe, les procédures de reconstruction sont
identiques pour les réseaux d'antennes et de scintillateurs.

Fig. 3.9: Vue de la con�guration de l'expérience CODALEMA à la Station de
Radioastronomie de Nançay en Janvier 2008. Les carrés rouges représentent les
détecteurs de particules, les � T � jaunes représentent les antennes dipôles orientées
selon l'axe géographique est-ouest et les � T � verts, celles orientées selon l'axe nord-
sud. Ce réseau couvre une surface de 0.25 km2. Nous pouvons également observer le
réseau décamétrique de Nançay (DAM), représenté par le carré gris.

La géométrie de la gerbe L'observable la plus simple à estimer est la direction
d'arrivé de l'événement, car elle se déduit uniquement du moment où chaque détec-
teur a été déclenché et de la position de ces derniers. La procédure de reconstruction
est identique à celle mentionnée dans la section Propriétés du premier chapitre pour
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les détecteurs de particules. Le sens de l'orientation de l'angle azimutal φ, compris
entre 0◦ et 360◦, peut varier le long de ce manuscrit et sera précisé s'il y a ambiguïté.
L'angle zénithal vaut 0◦ au zénith et 90◦ à l'horizon. Toujours faisant l'hypothèse
que le front d'onde est un plan, la direction d'arrivée de la gerbe (θ, φ) et le temps
d'arrivée tdet sont obtenus en minimisant la quantité suivante :

χ2 =
1
N

N∑
i=1

(c(t0i − tdet)− (u.xi + v.yi))
2 (3.10)

étant N la multiplicité de l'événement, t0i le temps de réception du signal, {xi,yi}
les coordonnées du détecteur i, {u,v} les coordonnées du vecteur normal formé par
le front d'onde, données par

u = sin θ cosφ (3.11)

v = sin θ sinφ, (3.12)

(3.13)

et à partir desquelles on détermine θ et φ :

θ = arcsin(
√
u2 + v2) (3.14)

φ = arctan(v/u) (3.15)

On suppose que tous les détecteurs se trouvent à la même altitude, donc nous n'avons
pas de composante selon z. L'incertitude sur la reconstruction de la direction d'ar-
rivée par les scintillateurs est proche de 1◦ et dépend de la précision sur leur posi-
tionnement et leur datation. De même, la reconstruction sera d'autant plus précise
que le nombre de détecteurs sera élevé. Un minimum de 3 détecteurs non-alignés
est exigé pour que la reconstruction soit possible. En ce qui concerne le réseau
d'antennes, l'incertitude angulaire est du même ordre de grandeur et sera discutée
dans le chapitre suivant. La �gure 3.10 montre un exemple de distribution zénithale
et azimutale des événements CODALEMA observés par le réseau de scintillateurs.
La distribution azimutale est en moyenne plate, compatible avec une distribution
uniforme des directions d'arrivée dans cette gamme d'énergie (1016 − 1018 eV). La
distribution zénithale atteint son maximum vers 35◦, puis chute fortement : la qua-
lité de la reconstruction par les scintillateurs diminue considérablement pour les
grands angles zénithaux car de moins en moins particules atteindront la surface.
Cela défavorise ainsi la détection des gerbes dont l'angle zénithal est supérieur à
environ 60◦.

Pour déterminer complètement la géométrie d'un événement, il faut aussi estimer
la distance entre chaque détecteur et l'axe de la gerbe, ainsi que l'endroit au sol où
la gerbe est � tombée �, c'est à dire, la position du c÷ur. Ces deux observables sont
corrélées et peuvent être déduites en minimisant la quantité suivante :
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Fig. 3.10: Distributions zénithales (gauche) et azimutales (droite) des événements
reconstruits avec le réseau de scintillateurs. Ces événements ont une énergie supé-
rieure à 1017 eV.

χ2 =
1
N

N∑
i=1

(
Ei − E0. exp(−di/d0)

σi

)2

(3.16)

étant σi l'écart-type du bruit et

di =
√

(xi − x0)2 + (yi − y0)2 − ((xi − x0).u+ (yi − y0).v)2 (3.17)

où l'on suppose que l'intensité du champ électrique Ei vu par une antenne i varie
de façon exponentielle avec sa distance à l'axe di. Cette paramétrisation, longtemps
employée [15] et de plus en plus questionnée, dépend de la géométrie de la gerbe et
n'est valable que pour des distances à l'axe supérieures à environ 100 m, le pro�l
pour des distances inférieures à 100 m étant en général plutôt plat. La minimisation
fournit l'extrapolation du champ sur l'axe de la gerbe E0, la distance caractéristique
de la décroissance du signal radio d0 (qui dépend de l'angle zénithal), et la position
du c÷ur de la gerbe {x0, y0}. La minimisation sera d'autant plus précise que la
position du c÷ur est proche du centre du réseau et que le nombre de détecteurs N
pour un événement est élevé.

Coïncidences entre réseaux A�n de valider la détection d'une gerbe, l'approche
la plus évidente consiste à étudier les coïncidences entre les réseaux de détecteurs
de particules et d'antennes. Les coupures sont établies de la manière suivante :

• La di�érence angulaire ∆α entre les deux directions d'arrivée ~w(θ, φ)radio,
~w(θ, φ)sci (radio et particules) ne peut excéder 20◦. Cette di�érence peut être
donnée par :

∆α = arccos
(

~want. ~wscint
‖~want‖.‖~wscint‖

)
(3.18)
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• La di�érence temporelle ∆t entre les temps de passage des fronts de particules
et d'onde en un même point de référence ne peut excéder 100 ns

• A�n d'avoir une reconstruction de l'énergie de la gerbe la plus précise possible,
seuls les événements dont le c÷ur se situe à l'intérieur du réseau sont choisis.
Ces événements sont aussi appelés � internes �.

Fig. 3.11: Gauche : Dispersion des di�érences angulaires et temporelles recons-
truites par les deux réseaux de détection. Droite : Zoom sur la partie où les coupures
sont réalisées [133].

Bien entendu, nous nous intéresserons aux événements fortement corrélés en
temps et en direction d'arrivée selon les critères mentionnés. Sur la partie droite
de la �gure 3.11, on s'aperçoit que la distribution des événements corrélés n'est pas
centrée sur zéro : il y a un décalage entre les temps d'arrivée des fronts d'onde
et de particules. Cela vient probablement du fait que des câbles ont été rajoutés
entre l'entrée des cartes d'acquisition et les câbles qui transportent les signaux.
La dernière correction du temps de propagation des signaux dans les câbles a été
e�ectuée en 2010 et a mis en évidence un décalage systématique de 20 ns en moyenne
par rapport au temps attendu. La mise en évidence de ce décalage s'est faite comme
suit : sur un ensemble de traces d'un même événement, tels que sur la �gure 3.7, nous
pouvons estimer le temps d'arrivée du signal radio prédit par les scintillateurs et le
comparer avec le temps réel fournit par les antennes. On calcule alors cette di�érence
avant et après la correction sur plusieurs événements en coïncidence, ce qui nous a
donné le décalage d'environ 20 ns. Comme ces décalages sont relativement faibles
et vont tous dans le même sens, cela a�ecte peu la reconstruction des événements.
Cependant, lors d'une éventuelle reconstruction sphérique du front d'onde, ce qui
demande une grande précision au niveau de la datation des transitoires, la maîtrise
de cette correction devient essentielle.

3.3.2 E�cacité de détection radio

L'e�cacité relative de détection en fonction de l'énergie se traduit par le rapport
entre le nombre d'événements observés par les antennes à ceux observés par les
détecteurs de particules, pour une fenêtre en énergie donnée. Il s'agit d'une grandeur
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essentielle qui conditionne l'avenir de la méthode car la radio-détection doit prouver,
notamment aux énergies extrêmes, qu'elle peut être autant sensible à la gerbe qu'un
détecteur de particules.

Le premier pas de l'étude consiste à estimer l'énergie à partir de laquelle l'émis-
sion radio de la gerbe peut être détectée par les antennes. Cette valeur dépend tout
d'abord du seuil de détection des scintillateurs5, �xé à environ 1015 eV. Une pro-
cédure décrite dans [134] estime de façon statistique le seuil radio6 et fournit une
valeur approximative d'environ 6 × 1016 eV. Cette valeur de seuil est compatible
avec les premières estimations faites dans les années 70 [15]. Ce seuil peut cepen-
dant avoir une valeur en dessous de celle estimée car les antennes sont également
sensibles aux gerbes très inclinées, ce qui n'est pas le cas des scintillateurs.

La �gure 3.12 (gauche) montre la distribution en énergie pour les événements
internes mesurés avec le réseau de scintillateurs (carrés) et ceux qui sont en coïn-
cidence avec le réseau d'antennes (triangles). Nous observons qu'à basse énergie
l'e�cacité relative radio est très faible. À partir d'environ 1017 eV, de plus en plus
d'événements observés par les scintillateurs, le sont aussi par les antennes. Comme le
montre la �gure 3.12 (droite), l'e�cacité de détection radio augmente avec l'énergie.
Le �ux des rayons cosmiques diminuant avec l'énergie, indépendamment de l'e�ca-
cité de l'instrument de mesure, les barres d'erreur (statistiques) augmentent. Ainsi,
nous espérons détecter dans cette gamme d'énergie, et pour la surface couverte par
le réseau d'antennes (∼ 0.25 km2), une gerbe de 1017 eV en coïncidence interne et
bien reconstruite tous les deux jours (voir �gure 3.12 gauche).

3.3.3 E�et géomagnétique

Si la distribution des directions d'arrivée des événements observés par les détec-
teurs de particules est bien isotrope, il n'en est pas de même pour ceux détectés
par les antennes. En e�et, une importante anisotropie a été mise en évidence dans
le taux de comptage des événements � radio �, ce qui avait été prédit dans les an-
nées 60 [81], comme nous avons vu dans le chapitre précédent. Cette anisotropie
peut être expliquée par le fait que, au premier ordre, l'intensité du champ électrique
mesuré, et donc la probabilité de détection, est proportionnelle au sinus de l'angle
entre la direction d'arrivée de l'événement et le champ géomagnétique. De même,
en tenant compte uniquement de cet e�et, la polarisation de l'onde résultante serait
perpendiculaire à la fois aux vecteurs formés par l'axe de la gerbe et le champ géo-
magnétique, d'après la force de Lorentz. Cela implique que certaines régions du ciel
sont privilégiées, alors que d'autres, notamment celles proches du champ géomagné-
tique, le sont moins. A Nançay, où se déroule l'expérience CODALEMA, les lignes
de champ magnétique pointent vers le Sud avec un angle zénithal de 27◦. Ainsi, si
ce mécanisme d'émission est prépondérant par rapport à d'autres, on devrait avoir

5L'énergie déposée par cm par les particules chargées de la gerbe doit engendrer un signal à la
sortie du photomultiplicateur à haut gain supérieur à -15 mV pour déclencher l'acquisition.

6Pour les phases de production de données, les 5 antennes centrales doivent mesurer une am-
plitude brute (non �ltrée) en valeur absolue supérieure à 15 mV.
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Fig. 3.12: Gauche : distribution des événements internes mesurés par les scintilla-
teurs (carrés) et des événements en coïncidence avec le réseau d'antennes (triangles).
Droite : e�cacité moyenne de détection radio en fonction de l'énergie estimée par
les scintillateurs. Les canaux des deux histogrammes sur cette �gure ont une largeur
en énergie constante dans l'espace logarithmique.

un excès d'événements en provenance du nord géographique, si le réseau d'antennes
est placé en polarisation est-ouest. C'est exactement ce que nous observons avec
les données de CODALEMA-II [135]. Sur la �gure 3.13, on voit la projection au
sol des directions d'arrivée des événements observés par les antennes (gauche), ainsi
que sa prédiction en polarisation est-ouest pour un modèle géomagnétique simpli-
�é7 (droite). À l'aide de la �gure 3.14, qui montre l'histogramme de la distribution
azimutale des mêmes événements radio, nous observons plus clairement ce dé�cit en
provenance du Sud, en polarisation EW. De plus, cette asymétrie est observée du-
rant toutes les périodes de la deuxième con�guration de CODALEMA (2006-2010),
avec un nombre variable d'antennes et de scintillateurs.

Même si le nombre d'événements est nettement inférieur à celui du réseau à
21 antennes en polarisation EW, les 3 antennes en polarisation NS (voir �gure
3.9) ont également con�rmé, à travers la distribution de la direction d'arrivée des
événements, les prédictions du modèle géomagnétique [133]. Néanmoins, même si
l'accord est satisfaisant en polarisation EW et NS, on note des légères déviations
dans les données par rapport au modèle. Cela suggère, et on verra d'avantage par
la suite, que la déviation des charges par le champ géomagnétique n'est pas la seule
source d'émission radio par la gerbe. Une asymétrie similaire dans la distribution
des événements a été observée avec un autre type d'antenne dans les données de
RAuger-II, à l'Observatoire Pierre Auger en Argentine. Or, comme l'Observatoire
se situe dans l'hémisphère sud, les lignes de champ magnétique pointent cette fois-

7Ce modèle simpli�é prédit une intensité mesurée qui dépend uniquement de sin α, où α est
l'angle entre l'axe de la gerbe et le champ géomagnétique.
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Fig. 3.13: Gauche : carte des densités des directions d'arrivée des événements
CODALEMA en coïncidence. Le zénith se situe au centre, le nord en haut et l'ouest
à gauche. La direction du champ géomagnétique est indiquée par un cercle rouge.
Pour visualiser une carte du ciel des événements, il su�t d'inverser l'axe est-ouest.
Droite : carte des densités des directions d'arrivée prédites par le modèle géoma-
gnétique (~v × ~B) en polarisation est-ouest convoluée avec le gain de l'antenne. Un
accord satisfaisant est observé entre ce modèle simpli�é et les données.

ci vers le nord. Ainsi, le dé�cit d'événements attendu et con�rmé par RAuger se
produit au nord [111], à l'opposé de ce que nous observons à Nançay. Des résultats
similaires peuvent être attendus dans la prochaine con�guration de CODALEMA.

À partir de ces résultats, nous pouvons nous intéresser à nouveau à l'e�cacité
relative de détection traitée dans le paragraphe précédent. Au lieu de représenter
cette e�cacité en fonction de l'énergie, nous pouvons le faire en fonction de l'énergie
pondérée par la force du mécanisme d'émission :

E′ = E
|(~v × ~B)EW |

|v||B|
= E| sinα| (3.19)

où α est toujours l'angle antre la direction d'arrivée et le champ géomagnétique.
Comme le montre la �gure 3.15, l'e�cacité augmente en fonction de E′ et atteint
des valeurs proches de l'unité vers 4×1017 eV, d'où l'importance de la compréhension
de ce mécanisme. La faible e�cacité entre 1017 et 2 × 1017 eV dans la �gure 3.15
pourrait être expliquée par le fait que ce canal soit peuplé par des événements dont
la direction d'arrivée est proche de celle du champ géomagnétique, et donc de faible
sinα.

3.3.4 Excès de charges

Comme mentionné dans le paragraphe précédent, la contribution géomagnétique
est sans doute dominante, mais n'exclut pas l'existence d'autres mécanismes d'émis-
sion radio par la gerbe. En observant les distributions des positions de c÷urs esti-
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Fig. 3.14: Distribution de l'angle azimutal des événements radio (cercles). La ligne
rouge représente un tirage aléatoire de la distribution azimutale selon les prédictions
du modèle géomagnétique (�gure 3.13), et les lignes en pointillées, l'incertitude à ±1σ
autour de la prédiction. On observe un bon accord entre le modèle et les données, en
particulier à travers le pic secondaire vers 180◦.

més par le réseau d'antennes8 et par le réseau de détecteurs de particules dans
CODALEMA-II, nous nous sommes rendus compte que les positions des c÷urs
� radio � étaient systématiquement décalées de quelques dizaines de mètres vers
l'est par rapport aux position des c÷urs � particules � (3.17 gauche). Cet e�et peut
être dû à un mécanisme d'émission di�érent dont les vecteurs de polarisation sont
orientés di�éremment. En e�et, la variation temporelle de l'excès de charge conte-
nue dans la gerbe produit de la radiation polarisée, avec des vecteurs de polarisation
qui sont orientés radialement vers l'axe de la gerbe (voir section Polarisation dans
le chapitre 2). L'intensité du signal mesuré par une antenne donnée dépendra de
sa position par rapport au c÷ur de la gerbe. Comme le champ électrique résultant
mesuré sera la somme des deux contributions (en faisant abstraction de l'existence
d'autres mécanismes), nous aurons des interférences constructives ou destructives,
comme le montre la �gure 3.16.

Des données en provenance des deux réseaux ont été soigneusement sélection-
nées a�n de mettre en évidence la cause de ce décalage, qui d'ailleurs avait déjà été
observé dans CODALEMA [136, 137]. La di�érence entre les temps et directions
d'arrivée estimées par les deux réseaux doivent être inférieures à 100 ns et 3◦ respec-
tivement. De plus, la position du c÷ur particules doit être contenue à l'intérieur du
réseau lui-même. Au total, 315 événements ont contribué à cette analyse. Ensuite ces
événements ont été simulés avec le code SELFAS2 [138] en tenant compte des deux

8On suppose que le pro�l latéral est bien décrit par une exponentielle décroissante à 1 dimension.
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Fig. 3.15: E�cacité de la radio-détection en fonction de l'énergie du primaire
estimée par les scintillateurs, pondérée par la valeur absolue de la composante EW
de la force de Lorentz.

Fig. 3.16: Vecteurs de polarisation pour les contributions courant transverse (vert)
et excès de charge (rouge) dans le plan perpendiculaire à l'axe de la gerbe [105]. Ces
vecteurs ne sont pas toujours orientés vers la même direction, ce qui implique que
leur superposition peut être constructive ou destructive en fonction de la position de
l'antenne par rapport à la position du c÷ur de gerbe résultant.

mécanismes d'émission radio. La �gure 3.17 résume le résultat de cette analyse. En
e�et, lorsque que l'on tient compte de l'excès de charges dans les simulations (�gure
de droite), il y a un décalage systématique de la position du c÷ur radio vers l'est,
par rapport au c÷ur particules. Ce résultat, agréablement en accord avec les don-
nées, est interprété comme conséquence de la présence d'excès de charges dans la
polarisation résultante des signaux mesurés. De plus, lorsque l'excès de charges est
supprimé des simulations, nous n'observons plus de décalage de c÷ur. Il a été véri�é
que le décalage au niveau des données n'est pas dû à des biais expérimentaux.

Dans le chapitre suivant on verra qu'une antenne mesurant les deux polarisations
horizontales du champ électrique peut aussi fournir une évidence de la contribution
de l'excès de charge dans l'émission radio. Il est important de noter que, pour une
gerbe verticale par exemple, la fraction de contribution de l'excès de charge sur
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Fig. 3.17: Gauche : reconstruction de la position du c÷ur (croix bleues) pour les
315 événements CODALEMA sélectionnés, par rapport à la reconstruction des c÷urs
par les scintillateurs (centre du repère). Les lignes rouges représentent les niveaux de
contour d'une densité de probabilité gaussienne d'écart type égal à 10 m. Droite : les
mêmes événements simulés par SELFAS2, prenant en compte les deux mécanismes
d'émission radio [105].

la totalité de l'émission peut varier de quelques % à 30% en fonction du point
d'observation, ce qui est loin d'être négligeable.

3.3.5 Estimation de l'énergie du primaire

La corrélation entre la force du signal mesuré et l'énergie du primaire est sans
doute l'aspect crucial sur lequel repose l'avenir de la radio détection. Nous avons vu
dans le chapitre précédent que dans les années 60 Allan avait déjà proposé une para-
métrisation de cette dépendance. Exprimée par l'équation (2.13), cette dépendance
tient compte de certains facteurs qui jouent un rôle prépondérant dans la mesure
du signal radio : le terme sinα, qui traduit la dépendance de l'intensité du champ
électrique détecté avec l'angle entre l'axe de la gerbe et le champ géomagnétique ; le
terme cos θ, qui tient compte de la diminution de signal pour des gerbes inclinées,
due à l'augmentation de la quantité d'atmosphère traversée par la gerbe ; puis un
terme en exp(−R/R0) qui décrit la décroissance du signal avec la distance à l'axe de
la gerbe. Cette fonction suppose une empreinte au sol du champ électrique radiale
et uniforme autour de l'axe.

Récemment, des expériences telles que LOPES en Allemagne ou CODALEMA
ont repris l'étude de la corrélation en énergie. La paramétrisation dans LOPES est
semblable à celle proposée par Allan, avec des modi�cations au niveau du terme
sinα et de la linéarité entre le champ ε0 et l'énergie du primaire [110]. Dans le cas
de CODALEMA [139], l'estimateur de l'énergie est la valeur du champ électrique
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(corrigée de la chaîne expérimentale et �ltrée dans 23−82 MHz) extrapolée sur l'axe
de la gerbe. Le lot de données utilisé est identique à celui de l'analyse qui a mis en
évidence l'excès de charge. Une claire dépendance géomagnétique étant démontrée
par CODALEMA, il est nécessaire de tenir compte de la projection de la force de
Lorentz sur l'axe EW, sur lequel sont orientées les 21 antennes. Le champ électrique
mesuré devient :

ε = Γε0 (3.20)

avec

Γ =
1

|~v × ~B|EW
=

1
| sin θ cosφ cos θB + cos θ sin θB|

(3.21)

où θB est l'angle zénithal du champ géomagnétique. La �gure 3.18 montre la distri-
bution de la corrélation entre le champ ε corrigé et l'énergie du primaire fournie par
les scintillateurs. L'incertitude sur l'énergie, dont la cause principale sont les �uctua-
tions gerbe à gerbe (systématique), est de l'ordre de 30%. L'incertitude statistique
estimée par des simulations Monte-Carlo est d'environ 10% dans le meilleur des cas,
ce qui pourrait indiquer une incertitude radio du même ordre de grandeur de celle
du réseau de détecteurs de particules. Le coe�cient linéaire de l'ajustement vaut
environ 3× 10−17 µV/m/MHz/eV et dépend fortement des incertitudes radio et de
la bande de fréquence utilisée. Un mauvais choix de l'origine a un rôle important
dans les erreurs. Il est important de remarquer que cette valeur (corrigée) dépend
de l'intensité du champ géomagnétique à l'endroit où se sont prises les mesures.

Cette corrélation a été faite en corrigeant le champ électrique uniquement du
mécanisme géomagnétique. Or, nous avons vu dans le paragraphe précédent que
d'autres contributions, notamment l'excès de charge, doivent être prises en compte
si l'on veut décrire le phénomène d'une façon plus complète. Ceci pourrait se traduire
par l'introduction dans l'équation (3.21) d'un terme dépendant de l'angle azimutal,
tout en étant indépendant de ~v × ~B [133, 140].

Nous constatons à nouveau, qu'il s'agisse de déterminer la nature, l'énergie du
primaire, ou encore d'estimer l'e�cacité de la méthode, la compréhension des mé-
canismes qui donnent naissance au champ radio est essentielle. Une fonction de
distribution latérale plus adaptée à la géométrie de chaque événement, ainsi qu'un
lot d'événements plus conséquent, peuvent sans doute augmenter la �nesse de la
corrélation en énergie.

3.4 Conclusion

Nous avons vu que l'expérience CODALEMA a connu (jusqu'en 2010) deux
phases distinctes en ce qui concerne l'ensemble des détecteurs : une première, es-
sentielle dans la mesure où il fallait prouver la faisabilité de la technique, aban-
donnée depuis des dizaines d'années, en s'appuyant sur les nouvelles technologies.
Les antennes log-périodiques, qui a priori n'était pas adaptées à la physique étu-
diée, couplées à des détecteurs de particules, ont montré une grande sensibilité aux
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Fig. 3.18: Champ électrique corrigé du facteur de la force de Lorentz Γ en fonction
de l'énergie du primaire déduite des scintillateurs en échelle logarithmique. La droite
rouge correspond à l'ajustement linéaire de pente 3× 10−17 µV/m/MHz/eV.

transitoires en provenance des gerbes atmosphériques, ce qui a conduit à l'élabora-
tion d'une deuxième con�guration avec des antennes et des détecteurs de particules
plus adaptés au problème. Ainsi, le réseau d'antennes dipôle, dont l'acquisition est
aussi pilotée par le réseau de scintillateurs, accumule des données depuis 2006 et a
pu mettre en évidence une série de caractéristiques essentielles à compréhension du
signal lui-même et son lien avec les observables de la gerbe :

• La déviation des charges par le champ géomagnétique semble être le principal
mécanisme d'émission d'ondes radio par la gerbe. Ceci est mis en évidence par
l'asymétrie spatiale dans le taux de comptage des événements détectés par les
antennes dipôle en polarisation EW. Cet e�et a été con�rmé également par les
antennes dipôle en polarisation NS et dans l'expérience RAuger, qui se situe
dans l'hémisphère sud.

• Un décalage dans la position du c÷ur de gerbe radio par rapport à celui
estimé par le réseau de scintillateurs observé dans les données CODALEMA-
II peut être interprété comme la conséquence de la présence d'un mécanisme
secondaire d'émission, compatible avec l'excès de charges, comme démontré
avec le code SELFAS.

• Bien que non évidente à établir, une corrélation entre le champ électrique
mesuré et l'énergie du primaire semble bien exister. Des études approfondies
notamment sur la fonction qui décrit l'évolution du signal en fonction de la
distance à l'axe et sur l'estimation des incertitudes liées au champ électrique
détecté, doivent impérativement être poursuivies.
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Tous les e�orts mentionnés ci-dessus qui ont abouti à une meilleure compré-
hension du domaine, ont été réalisés non pas seulement dans le but de prouver la
faisabilité de la méthode, mais aussi de montrer combien l'émission radio peut ai-
der à estimer les caractéristiques du rayon cosmique primaire. Dans cette optique,
un nouveau réseau d'antennes dont l'autonomie en trigger et en alimentation sont
les points majeurs, a été conçu et mis en place en 2010, coexistant avec le réseau
précédent. Ces nouvelles antennes permettent la mesure des deux projections ho-
rizontales du champ électrique. Cette mesure est essentielle pour la caractérisation
des processus qui donnent naissance à la radiation au sein de la gerbe. De même, et
il va de soi, qu'un instrument couvrant des dizaines de milliers de kilomètres carrés
(surface estimée pour les futurs réseaux de détecteurs de rayons cosmiques) doit être
autonome dans tous les aspects.
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Nous avons vu que dans les deux premières con�gurations de l'expérience CO-
DALEMA l'information captée par les antennes et les scintillateurs était transportée
par des câbles jusqu'à un container où l'acquisition avait lieu. De même, l'enregis-
trement par les antennes de l'information contenue dans le front d'onde était piloté
par le réseau de scintillateurs. Il est évident qu'un instrument dédié à la détection
de rayons cosmiques d'ultra-haute énergie doit être autonome dans tous les aspects,
d'autant plus que les surfaces qu'ils devront couvrir seront sans doute supérieures à
10000 km2. Ainsi, un nouveau concept d'antennes a été développé avec des caracté-
ristiques qui les distinguent par rapport aux versions précédentes :
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• Trigger : le but ultime étant la complète caractérisation des propriétés du
primaire uniquement par l'émission radio de la gerbe, il est clair que cette
méthode doit déterminer si elle peut mesurer seule, avec autant (ou presque)
d'e�cacité qu'un détecteur de particules, le passage de la gerbe. Il faudra
donc connaître et reconnaître avec précision la forme du signal cosmique dans
le but de ne pas déclencher l'acquisition sur des signaux parasites. Comme on
le verra dans les prochains paragraphes, il s'agit de l'un des problèmes majeurs
de cette con�guration.

• Communication et consommation d'énergie : sur des vastes étendues et où les
infrastructures peuvent être limitées, il est important que la transmission des
données se fasse par des liaisons sans �l (WiFi par exemple). Aussi, et dans
la mesure où les conditions météorologiques sur le site de l'expérience le per-
mettent, l'alimentation des stations devrait se faire par une source autonome
(des panneaux solaires, éoliennes).

• Numérisation : avoir une carte d'acquisition qui numérise le signal sur place
évite de perdre de l'information lors de la propagation du signal (atténuation
et retard).

Dans ce chapitre nous allons commencer par décrire l'engin de détection auto-
nome (l'antenne papillon et son électronique), ainsi que le réseau que l'on appellera
CODALEMA-III par la suite. Ensuite, nous verrons les résultats d'une première
analyse sur l'état du bruit de fond radio dans lequel baigne nos antennes. Cela passe
par plusieurs étapes telles que les descriptions quantitative et qualitative de ce bruit,
des méthodes pour les identi�er (reconstruction de la position des sources parasites)
et la mise en ÷uvre d'algorithmes capables d'éliminer les transitoires parasites, tout
en gardant ceux qui nous intéressent.

4.1 Le nouveau réseau de stations autonomes

Le premier prototype de station autonome a été développé et testé en 2006 à
l'Observatoire Pierre Auger. Le but était de réaliser un banc de test pour évaluer les
performances de la station en ce qui concerne le bruit généré par l'électronique elle-
même, la transmission des données, ou les raisons les plus courantes de panne, entre
autres. À partir des conclusions tirées de cette première étude [141], des stations plus
élaborées ont été conçues pour CODALEMA avec les caractéristiques suivantes :

• Une modularité importante : chaque fonctionnalité (déclenchement, datation,
numérisation, sauvegarde et transmission des données) est assurée par une
carte électronique dédiée. Ces di�érentes cartes sont reliées entre elles par une
carte dite � Rabbit �, qui assure la communication entre les modules.

• Une compatibilité électromagnétique optimale. Il est impératif de préserver la
station vis-à-vis de son environnement et d'elle même a�n d'éviter des émis-
sions non désirées provenant de l'électronique de l'antenne ou de l'acquisition
locale.
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• Une consommation maîtrisée : une basse consommation en énergie est exigée
(∼ 20 W), que ce soit dans le cas où l'énergie provienne de panneaux solaires
ou par câble.

• Un accès à distance permanent : le monitoring et le contrôle des stations
doivent pouvoir être faits à distance.

• Une robustesse importante : la structure de la station doit être compacte et ré-
sistante pour qu'elle puisse être employée dans des régions avec des conditions
climatiques variables.

Fig. 4.1: Station autonome installée à la Station de Radioastronomie de Nançay.
Contrairement à la version précédente, cette antenne donne accès aux deux polari-
sations horizontales du champ électrique.

Fig. 4.2: Les di�érentes cartes électroniques qui assurent le fonctionnement de
l'antenne, l'acquisition et la transmission des données.
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Fig. 4.3: Schéma des liaisons entre les di�érentes cartes électroniques.

En tenant compte des spéci�cations ci-dessus, la version actuelle des stations
autonomes a donc été développée (�gure 4.1).

4.1.1 Les di�érents éléments de la station

L'antenne papillon : L'antenne est formée par 4 bras cylindriques en aluminium,
en forme de triangle isocèle (1.07 m de hauteur et 0.75 m de base) avec un diamètre
de 6 mm. Ce choix est un compromis entre la longueur du radiateur, la robustesse
au vent, le coût et la capacitance. Cette géométrie a la particularité de rendre l'an-
tenne papillon plus sensible aux basses fréquences, ce qui favorise la détection à des
grandes distances de l'axe de la gerbe (> 1 km). Sa fréquence de résonance se situe
à environ 50 MHz. Comme l'antenne dipôle, l'antenne papillon possède un ampli�-
cateur à bas bruit (LNA) qui se situe dans la partie supérieure du mât de l'antenne,
à la rencontre des quatre radiateurs. Après avoir été ampli�é, un �ltre placé en
amont de la carte trigger supprime certaines fréquences du signal correspondant à
une partie des émetteurs AM et FM. En e�et, l'analyse des spectres en fréquence
a révélé l'existence du phénomène d'intermodulation dans certaines antennes. Cela
provient du fait que la réponse de l'ampli�cateur (LNA dans ce cas, mais aussi dans
l'ampli�cateur de la carte MATACQ) n'est pas linéaire dans la bande de fréquence
utilisée. La conséquence est l'apparition dans le spectre de bandes étroites centrées
sur des fréquences égales à des combinaisons linéaires des bandes réelles. Les ca-
ractéristiques du LNA décrites dans [128], ressemblent à celles du LNA conçu pour
l'antenne dipôle. Excepté le LNA, toutes les cartes électroniques sont contenues
dans un caisson métallique qui sert de support à l'antenne (�gure 4.2). Des détails
concernant les performances de l'antenne seront exposés par la suite.

La di�érence essentielle entre le dipôle court et l'antenne papillon est représen-
tée par la �gure 4.4, sur laquelle nous comparons les hauteurs e�ectives des deux
antennes simulées avec le logiciel 4NEC2. On note que sa sensibilité a été augmentée
dans la bande 25-85 MHz.
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Fig. 4.4: Simulation de la hauteur e�ective en fonction de la fréquence pour l'an-
tenne papillon (trait continu) et le dipôle court (pointillé).

Carte trigger : Développée à SUBATECH, cette carte, qui est l'un des éléments
centraux de l'expérience, permet la détection et la sélection analogique des signaux
sur l'une des deux voies (polarisations) de l'antenne. Sur chacune des 2 voies est
appliqué un �ltre passe-bande analogique dont les caractéristiques doivent être op-
timisées selon l'environnement. Pour CODALEMA-III, un �ltre 45-55 MHz a été
choisi car il s'agit d'une bande où le spectre en fréquence du fond est relativement
plat et où l'on n'observe pas d'émetteur parasite puissant. Ensuite, le signal �ltré
est comparé à un seuil en tension programmable a�n de tenir compte du niveau
de bruit radio. La carte trigger permet de déclencher l'acquisition par voie externe
(détecteur de particules par exemple), et aussi en mode � 1-wire � où des déclen-
chements volontaires sont produits a�n d'évaluer le niveau de bruit de fond radio à
un moment donné. Finalement, le signal analogique est adapté (50Ω) et envoyé à la
carte MATACQ pour être numérisé.

Carte MATACQ : La carte MATACQ est une carte d'acquisition des signaux
analogiques rapides avec un taux d'échantillonnage élevé. Le codage est réalisé de
la façon suivante : le signal analogique est continûment échantillonné à la fréquence
Fe = 1 GS/s dans une mémoire analogique circulaire1. L'arrivée d'un signal de dé-
clenchement initie la phase d'arrêt d'échantillonnage. À l'issue de cette phase, l'état
de la mémoire est �gé. Elle contient alors les 2560 derniers points échantillonnés, ce
qui est largement su�sant pour contenir le transitoire associé à la gerbe (quelques
centaines de ns) et le bruit avant et après le transitoire. Ces 2560 points stockés
sous forme analogique dans les puces MATACQ sont codés en données numériques
avec une dynamique de 14 bits, puis stockés dans une mémoire tampon. En consom-
mant 10 W, la carte MATACQ est la partie de l'électronique qui demande le plus

1Ce taux d'échantillonage permet de mesurer les variations du champ électrique à la nanoseconde
près, ce qui donne accès (théoriquement) aux fréquences jusqu'à 500 MHz.
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d'énergie. On remarque que cette consommation est liée au taux d'échantillonnage
du signal analogique et de la bande passante de l'ampli�cateur d'entrée. En fonc-
tion des caractéristiques souhaitées sur le signal en sortie, un compromis doit donc
être trouvé entre la consommation, le taux d'échantillonnage, la durée du signal, la
bande passante et évidemment le coût d'une telle carte.

Cette carte a été développée au Laboratoire de l'Accélérateur Linéaire d'Orsay
(LAL) et au Commissariat à l'Énergie Atomique à Saclay (CEA). Des informations
sur son principe de fonctionnement peuvent être trouvées dans [129].

Carte GPS : La datation des événements est faite par une carte GPS développée
au Laboratoire d'Astronomie de l'Observatoire de Besançon (LAOB). La di�érence
entre le temps mesuré entre deux stations déclenchées simultanément est souvent
inférieure à 5 ns (�gure 4.5), alors que la résolution individuelle est de 1 ns. Une
précision proche de la dizaine de nanosecondes est nécessaire pour reconstruire de
façon satisfaisante la direction d'arrivée des événements (en supposant que le front
d'onde est un plan). En plus de dater les événements, les GPS embarqués permettent
aussi de donner les coordonnées de chaque antenne avec une précision inférieure à 3
mètres. Cette précision est proportionnelle au nombre de satellites disponibles, au
nombre de satellites e�ectivement vus et de la durée de la mesure.

Fig. 4.5: Distribution des di�érences de temps GPS entre deux stations autonomes
placées côte à côte pour 500 déclenchements en mode externe. Cette �gure a été
produite lors des tests de stations autonomes à SUBATECH.

Carte alimentation : L'alimentation des éléments de la station est pilotée par
une carte, aussi élaborée au LAL, qui distribue 12 V à travers le fond de panier2

vers toutes les autres cartes. Il est évident que le fonctionnement de l'antenne dé-
pend d'une distribution de courant stable et avec un minimum de pertes. Sur le

2En électronique, un fond de panier est une carte qui permet l'intégration d'un ensemble de
périphériques.
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site de Nançay, l'ensoleillement ne permet pas la génération d'énergie par des pan-
neaux solaires de façon continue, pendant toute l'année. Ainsi, comme dans le cas de
CODALEMA-II, les stations sont alimentées par un réseau de câbles. Cette option
n'est bien sûr pas envisageable si le réseau de stations doit couvrir des dizaines de
milliers de km2, ce qui privilégie les régions très ensoleillées avec peu de précipita-
tions. La consommation actuelle de chaque station autonome de CODALEMA-III
est de 24 W. Le tableau 4.1 montre la consommation de puissance de chaque partie
de l'électronique.

Éléments Consommation
LNA 0.8 W
Trigger 3.3 W

PC + RABBIT + GPS 4 + 1.5 + 1 W
Carte PCI + WiFi 2.5 W

MATACQ 10 W
Alimentation 2.3 W

Tab. 4.1: Consommation des cartes électroniques des stations autonomes.

Carte RABBIT : L'interface entre les cartes mentionnées jusqu'à présent et
l'ordinateur embarqué est faite à travers une carte dite RABBIT (développée à la
Station de Radioastronomie de Nançay), à laquelle toutes les autres cartes sont
connectées, comme le montre la �gure 4.3. Si la vitesse d'échange de données dans
l'acquisition d'un événement est contrainte en majeure partie par le transport dans le
fond de panier, la carte RABBIT y contribue également. Dans ce cas, si l'on souhaite
augmenter le taux d'acquisition, qui est actuellement à environ 28 événements par
seconde, son remplacement par une carte RABBIT plus performante serait l'une des
solutions à privilégier.

Carte PC : Une fois que le signal est numérisé et daté, les informations sont trans-
mises à une carte PC (LINUX, 500 MHz, 8 Gb de mémoire �ash), qui sont ensuite
enregistrées. La carte PC dirige la station : elle contient le software de program-
mation de contrôle des cartes, d'acquisition locale, peut interrompre l'acquisition à
n'importe quel moment, peut réaliser une pré-analyse des données, notamment en
ce qui concerne les niveaux de trigger (T2, dé�ni par la suite), et grâce à cette carte,
la station reste en communication avec le monde extérieur. Il est possible d'interagir
avec une ou plusieurs stations simultanément. Programmable en C ou C++, les ca-
ractéristiques de la carte PC garantissent la robustesse, et le fait d'être séparée des
autres cartes permet un remplacement facile en cas de panne.

4.1.2 L'architecture logicielle

D'un point de vue informatique, l'architecture de l'acquisition des données réali-
sée à SUBATECH est commandée par un paquetage dit An (Antenna network), qui
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inclut plusieurs sous-paquetages au niveau local (Ra, Rc, At) station par station,
ou central (deploysh). La communication entre la carte RABBIT et la carte PC se
fait par le paquetage Rc. Le paquetage Ra contrôle l'acquisition des cartes trigger,
MATACQ et GPS à un taux d'environ 28 événements par seconde. Le paquetage
At permet le contrôle et le monitoring local. Il contient une série de scripts qui
permettent : de lancer ou arrêter l'acquisition ; d'accéder aux numéros de série de
chaque carte électronique ; de couper l'alimentation du chassis de chaque station ; de
changer de run de production à des heures précises, ce qui peut être pratique dans
le cas d'un basculement de seuil de détection ; de suivre en temps réel l'acquisition
des données dans le réseau. La �gure 4.6 montre l'exemple du monitoring en temps
réel pour une station autonome.

Fig. 4.6: Exemple de monitoring en temps réel de l'acquisition pour une station
du réseau. Certaines caractéristiques de l'événement sont mises en évidence par un
cadre blanc : Le numéro la station (022), le mode d'acquisition (gerbe, 1-Wire ou
� survey � GPS), et le numéro de l'événement (35072) ; la voie de déclenchement
(est-ouest) ; la position GPS de l'antenne ; la datation de l'événement à la nanose-
conde près ; et un ensemble d'informations concernant une méthode de réjection de
parasites que l'on décrira par la suite. Comme il est indiqué, cet événement n'est pas
un candidat gerbe.

Une autre fonctionnalité du paquetage At est d'envoyer des trigger dits � 1-
Wire �, ce qui en plus de s'assurer du fonctionnement correct de la station (un
déclenchement est fait toutes les 5 minutes), permet de prendre une � photo � du
bruit de fond radio à un moment donné de la journée.

Le paquetage deploysh contient, entre autres : les informations sur le positionne-
ment des antennes, l'adresse IP de chaque station, numéro de chassis, de LNA et le
nom des antennes. La version actuelle du paquetage At produit sept �chiers en sor-
tie, dont deux particulièrement importants pour l'analyse des données. Le premier
est un �chier en format binaire dit � Science �, composé 5158 mots de 16 bits et qui
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contient notamment la forme d'onde de l'événement. Le second �chier, dit � Log �,
contient la datation de l'événement en jour julien.

Mentionnée brièvement jusqu'ici, la stratégie de sélection des signaux est sans
doute le point majeur de l'acquisition des données. Elle peut avoir lieu à plusieurs
niveaux dans l'électronique de chaque station et plus globalement lorsque l'informa-
tion est collectée par la chaîne d'acquisition centrale. Dans la con�guration actuelle
des stations autonomes il existe 3 niveaux de sélection :

• T1 : il s'agit du premier niveau de sélection. Un signal analogique arrive au
niveau de la carte trigger, il est �ltré dans la bande 45-55 MHz et comparé à
une tension seuil (qui peut être modi�ée à distance). Si au moins un des 2560
points dépasse le seuil, le signal suit le parcours de numérisation et d'enregis-
trement. Il est important de remarquer que le fait que le signal soit analogique
à ce stade rend compliquée une analyse plus détaillée de ses caractéristiques.
La vitesse d'acquisition des événements est fortement conditionnée à ce niveau.

• T2 : à ce niveau, le signal est numérisé et stocké dans la carte PC de la station.
Une analyse plus complexe (énergie, forme d'onde des signaux par exemple)
devient possible. Actuellement des algorithmes de sélection sont programmés
dans la carte PC des stations autonomes. Ils seront décrits à la �n de ce
chapitre.

• T3 : il s'agit de la mise en commun de l'information de plusieurs stations en
coïncidence par la chaîne d'acquisition centrale. Cela permet notamment de
reconstruire et de sélectionner des directions d'arrivée ou multiplicités particu-
lières. Le T3 sera bientôt intégré dans la chaîne d'acquisition de CODALEMA-
III.

Nous verrons par la suite que même si nous connaissons les caractéristiques des
signaux qui nous intéressent, il peut être parfois très di�cile de les distinguer du
bruit de fond et par conséquent, un nombre important de signaux parasites est
enregistré.

4.1.3 Le réseau de stations autonomes

Des stations autonomes de test ont été posées sur le site de la Station de Radio-
astronomie de Nançay et enregistrent des données depuis juillet 2009. En Mai 2011
le réseau tel qu'il est aujourd'hui, formé de 33 stations, a été mis en place3. Ces 33
stations ont été complètement assemblées et testées à SUBATECH. Le réseau de
stations autonomes (�gure 4.7) couvre actuellement une surface d'environ 0.6 km2.
Une 34ème station particulière a été installée. Il s'agit d'une station dont l'acquisition
est provoquée par le réseau de scintillateurs. Cette station permet de disposer de
l'ensemble des événements gerbe mesurés par ces derniers sous la forme de données
identiques à celles des stations autonomes et notamment avec une datation sous un

3Le réseau sera étendu à 60 stations à l'automne 2013.
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format de seconde GPS.

Fig. 4.7: Vue aérienne du réseau CODALEMA 3 en �n 2011. Cercles jaunes :
Boîtiers relais. Carrés rouges : réseau de scintillateurs. En vert : réseau d'antennes
dipôle, et en jaune l'actuel réseau de stations autonomes qui couvre une surface
d'environ 0.6 km2. Les lignes bleues et roses indiquent le raccordement électrique
des stations.

Le nom des stations portent deux lettres, qui indiquent leur positionnement sur
une grille virtuelle, puis trois chi�res qui peuvent éventuellement être modi�és si
des changements majeurs sont e�ectués (remplacement d'une carte électronique par
exemple).

La distribution de l'alimentation du réseau se fait à travers des boîtiers relais. Le
boîtier principal est situé à proximité de MB012, au croisement des bras du radio-
héliographe. Le courant y est distribué vers plusieurs branches et sous-branches (et
aussi à travers d'autres boîtiers), comme il est indiqué dans la �gure 4.7. Environ
9 km de câbles électriques ont été enterrés pour constituer ce réseau d'alimentation
électrique. Sa géométrie a volontairement été calquée sur le réseau des routes et des
chemins forestiers pour faciliter les travaux d'infrastructure. Une longueur élémen-
taire de 150 m sépare deux stations successives. Une attention particulière a été
portée aux sections de cuivre utilisées a�n de s'assurer que les stations en bout de
branche (BB029 ou QH023 par exemple) reçoivent bien 220 V malgré les chutes de
tension. L'un des boîtiers relais qui assurent la transmission de puissance est montré
dans la �gure 4.8. Un réseau informatique constitué de �bres optiques a été installé
en même temps que le réseau électrique. Dans chaque station, un switch optique est
utilisé pour faire une transition de la �bre optique à une paire cuivrée et assurer le
relais vers la station suivante. De plus, une alimentation linéaire assure la conversion
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des 220 V alternatif vers une tension continue de 15 V.
Après la mise en route de l'acquisition des données, le réseau a connu une série

de pannes d'alimentation de certaines stations : des branches entières étaient tout
d'un coup privées de puissance électrique ; des courants de fuite se cumulaient et
parfois �nissaient par dépasser la valeur seuil de 30 mA, ce qui provoquait l'arrêt de
l'alimentation. Il a été décidé, par mesure de précaution, d'installer des disjoncteurs
sur chacune des stations du réseau. Depuis quelques mois les pannes électriques sont
de moins en moins fréquentes.

Fig. 4.8: Boîtier relais BR006.

4.1.4 La réponse de l'antenne au bruit galactique

Dans ce paragraphe nous allons voir comment le rayonnement radio des électrons
de la galaxie, qui a d'ailleurs donné naissance à la radioastronomie dans les années
30, peut être utilisé pour quanti�er la sensibilité de l'antenne papillon.

Dans le but d'étudier les interférences radio liées aux communications télépho-
niques sur des grandes distances, l'ingénieur Karl Jansky bâtit en 1931 à Holmdel,
New Jersey, une antenne sensible à la fréquence de 20.5 MHz (λ = 14.6 m) [142].
Suite à des observations qui ont duré plusieurs mois, Jansky identi�e dans un pre-
mier temps une source de bruit à cette fréquence : des orages proches et lointains.
Une autre source, inconnue jusqu'à lors, était aussi présente. La direction de cette
source mystérieuse variait au cours de la journée, avec une période de 23 heures et
56 minutes, caractéristique des objets astrophysiques éloignés du système solaire.
Les coordonnées des pics radio dans le spectre coïncidaient avec la constellation
du Sagittaire, dans la direction du centre la Voie lactée. Cette découverte majeure
donne naissance à la radioastronomie [143]. Ce bruit est aujourd'hui associé au
rayonnement synchrotron des électrons dans le champ magnétique galactique.

Une source de rayonnement dans le MHz ayant une variation journalière devient
un excellent outil pour mesurer une réponse d'antenne. Dans cette optique, nous
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avons sélectionné tous les événements correspondant à des déclenchements en mode
1-Wire pour l'ensemble des stations autonomes. La période d'acquisition varie en
fonction de la station et a eu lieu entre septembre 2012 et février 2013 dans la
plupart des cas. La �gure 4.9 montre la moyenne quadratique (ou RMS) en mV
des signaux �ltrés dans la bande 45-55 MHz en fonction de l'heure LST pour 10
stations autonomes. En rouge : polarisation EW. En bleu : polarisation NS. On
voit clairement une variation le long de la journée avec un maximum d'émission
vers 18 heures (LST). Nous observons également que, même si l'accord global est
satisfaisant, l'allure des courbes n'est pas tout à fait la même pour l'ensemble des
antennes. Cela peut être dû au moins à deux causes : soit certaines antennes n'ont pas
accumulé su�samment d'événements pendant une partie de la journée pour que la
valeur moyenne associée mette en évidence la variation attendue ; soit la réponse de
l'antenne n'est tout simplement pas optimale. Cette dernière hypothèse, qui jouera
un rôle dans l'e�cacité de détection des transitoires cosmiques, doit sans doute être
véri�ée. La variation de l'émission galactique est également mise en évidence par la
�gure 4.10, où l'on voit les spectres pour une station autonome au maximum (orange
et bleu clair) et au minimum (rouge et bleu foncé) de l'émission et pour les deux
polarisations (EW sur la partie supérieure et NS sur la partie inférieure). L'ensemble
des données est utilisé pour produire ces courbes. Les événements pour lesquels
le fonctionnement d'une station était défectueux ne sont pas exclus et contribuent
donc aux disparités (forme, valeur minimum, di�érence entre les extremums) que l'on
peut observer d'une station à l'autre. On peut d'ailleurs s'appuyer sur ces écarts à un
comportement moyen pour repérer en ligne un comportement défectueux ou la dérive
dans le fonctionnement d'une station. D'autres mesures, cette fois-ci comparées (avec
succès) à des simulations, ont été réalisées avec les premiers prototypes d'antenne
papillon. Elles sont décrites dans [144].

La sensibilité de l'antenne papillon à la variation du bruit galactique, dont la
puissance est inférieure à celle d'un événement engendré par une gerbe, a été mise
en évidence et indique que cette nouvelle antenne est un excellent outil pour la
détection des rayons cosmiques.
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Fig. 4.9: Moyenne quadratique de la trace (en mV) en fonction de l'heure LST
de la journée pour des déclenchements en mode � 1-Wire �. Environ 40000 traces
par station et par voie ont été enregistrées tout au long de plusieurs journées entre
septembre 2012 et février 2013. En rouge : polarisation EW. En bleu : polarisation
NS.
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Fig. 4.10: Spectre obtenu avec une station autonome pour le maximum (orange et
bleu clair) et minimum (rouge et bleu foncé) de l'émission galactique et pour les
deux polarisations (EW en haut et NS en bas). On voit clairement la présence de
puissantes raies autour 10 et 100 MHz, qui correspondent aux bandes d'émission
radio AM et FM.
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4.1.5 Positionnement des antennes

Si la qualité de la reconstruction dépend de la résolution temporelle au niveau
de chaque trace, elle dépend également de la précision au niveau du positionnement
des antennes. Des séries de mesures ont été e�ectuées depuis la mise en place du ré-
seau de stations autonomes en 2011 avec trois di�érents outils : deux GPS portables
(un de type grand public de marque Garmin et un de type professionnel de marque
Trimble) et le GPS embarqué dans chaque station, tous les trois basés sur le système
géodésique mondial WGS 84. La �gure 4.11 (gauche) montre la di�érence en coor-
données Easting-Northing (m) entre les mesures avec les GPS Garmin et Trimble.
Le principe de mesure est toujours le même : le GPS est posé au centre de la station,
et après environ une minute il fournit le résultat avec une précision (en général in-
férieure à 3 mètres) proportionnelle au nombre de satellites disponibles et du temps
d'exposition. On voit que l'écart dépasse souvent la dizaine de mètres, ce qui en
unité de temps représente environ 30 ns. Une incertitude de cet ordre de grandeur
concernant uniquement le positionnement des antennes est sans doute trop élevée.
D'autres mesures ont ainsi été e�ectuées, cette fois-ci en utilisant le GPS de chaque
station autonome. Il est possible de con�gurer les stations en mode � Survey4 �, et
au bout de quelques jours une nouvelle position sera donnée. La �gure 4.11 (droite)
montre la même di�érence entre les positions calculées cette fois-ci entre le Survey
GPS embarqué sur les stations et le GPS Trimble. Dans ce cas les résultats sont
bien meilleurs. Finalement, le positionnement actuel des stations est celui fournit
par le Survey GPS.

Fig. 4.11: Gauche : di�érence entre les mesures e�ectuées avec les GPS Garmin
et Trimble. Ces di�érences sont relatives à la position de la station BB029 (Easting :
438436 m ; Northing : 5247886 m). Droite : di�érence entre les mesures e�ectuées
avec le Survey GPS et Trimble. Il est important de remarquer que les échelles ne
sont pas les mêmes.

4Les stations autonomes peuvent opérer en mode Survey (surveillance). Pendant cette période,
qui peut durer plusieurs jours, leur position sont recalculées automatiquement à l'aide du GPS
embarqué.
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On remarque qu'une incertitude sur le positionnement de l'ordre du mètre peut
être considérée comme étant satisfaisante car elle ne peut être plus précise que les
dimensions de l'antenne. Les mesures avec le GPS Trimble ont été e�ectuées en mode
di�érentiel, dans lequel un réseau de stations �xes de référence transmet l'écart entre
les positions indiquées par les satellites et leurs positions réelles connues.

4.2 Le traitement du bruit dans CODALEMA-III

Le fait que le déclenchement dans CODALEMA-III se fasse cette fois-ci sur un
transitoire radio, contrairement à CODALEMA-II, implique une certaine vulnéra-
bilité des antennes papillon face aux diverses sources radio-parasites. Le bruit radio
constitue la plus grande source d'erreur dans la mesure des transitoires en prove-
nance des gerbes. Ce bruit peut interférer de façon constructive ou destructive, et
donc augmenter ou diminuer l'amplitude des transitoires. Il y a deux sortes de bruit
radio qui ont une in�uence sur la pureté du signal contenant le transitoire que l'on
veut mesurer : le bruit de fond et les RFI (Radio Frequency Interferences). Les deux
peuvent avoir une origine naturelle ou humaine et leur dé�nition peuvent parfois se
ressembler. Le bruit de fond est toujours décorrélé du signal et n'a pas toujours de
caractéristique spectrale distincte (voir �gure 4.12). Il a souvent une origine ther-
mique (la propre électronique de la station ou le bruit galactique), pouvant aussi être
produit par l'homme (voitures, appareils électroniques, moteurs, etc). Cette dernière
contribution est dominante dans les zones urbaines et peut di�cilement être traitée
au cas par cas, du fait de leur rapide évolution dans le temps et dans l'espace. Les
RFI, contrairement aux bruits de fond, ont des caractéristiques distinctes. Il s'agit
fréquemment de puissants émetteurs à bande étroite utilisés pour la communication
(radio AM et FM). Des sources RFI naturelles comme les orages peuvent également
générer des transitoires de grande amplitude qui déclenchent l'acquisition des don-
nées. Même si la probabilité d'avoir un événement gerbe au même moment qu'un
orage est quasi nulle, l'intensité du champ électrique atmosphérique peut varier for-
tement lors des périodes orageuses. Par conséquent, cela pourrait conduire à une
surestimation de l'amplitude du champ détecté et une modi�cation du pro�l de po-
larisation de l'onde. Un suivi des conditions météorologiques devrait donc exister
pour avoir des données avec une meilleure qualité.

Finalement, en résumé, il y a le bruit qui sera présent de façon permanente dans
le spectre de nos données (d'origine thermique, bandes AM et FM, par exemple) et
le bruit anthropique émis à l'intérieur et aux environs du site de l'expérience par des
di�érentes sources. Le bruit anthropique n'est pas forcément présent dans le spectre
des données qui nous intéressent mais il peut avoir des caractéristiques semblables
à celles d'un transitoire gerbe et ainsi déclencher l'acquisition de façon permanente.
De ce fait, c'est notamment ce dernier que l'on cherchera à éliminer.

Le but de cette section est de faire un inventaire de l'environnement radio du
site de la Station de Radioastronomie de Nançay dans lequel est plongée l'expérience
CODALEMA, et proposer des solutions aux problèmes rencontrés. Dans un premier
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Fig. 4.12: Bruit de fond dans la bande 1-100 MHz [145]. Dans le cas idéal, le bruit
dominant serait d'origine galactique.

temps, les résultats d'un lot de données portant sur 52 jours e�ectifs, pris entre le
19/03/2011 et le 12/07/2011 seront présentés. Les jours manquants correspondent
soit à des périodes pendant lesquelles le réseau était en panne ou éteint, soit à des
moments où les antennes étaient complètement saturées par les sources parasites qui
seront mentionnées par la suite. Le taux de trigger varie en fonction de la période de
la journée et en fonction de l'environnement autour de la station. Il peut atteindre
jusqu'à 600000 événements par jour et par station, soit en moyenne 7 Hz pendant
toute la journée. Deux changements importants ont été e�ectués au cours de cette
nouvelle con�guration : le premier concerne le nombre d'antennes, qui passe de 16 à
33 à partir du 27/05/2011. Le deuxième est l'implémentation d'un changement de
seuil de détection. Comme la plupart des parasites apparaissent pendant la journée,
nous avons été obligés d'augmenter le seuil pendant la journée pour diminuer le taux
d'acquisition et éviter un remplissage rapide des disques de stockage. À ce stade de
CODALEMA-III, aucune sélection au niveau T2 (carte PC) n'était encore mise en
place.

4.2.1 La procédure de recherche de coïncidences

À l'opposée des antennes de CODALEMA-II dont la datation des événements
est garantie par l'emploi d'un déclenchement central, l'analyse des données des sta-
tions autonomes nécessite l'élaboration d'un algorithme capable de rechercher les
coïncidences parmi les données des stations. Les �chiers � log � produits pendant
l'acquisition contenant les temps GPS à la nanoseconde près sont utilisés pour cette
recherche5. Ces temps varient de 0 à 86400, qui est le nombre de secondes dans une

5Il est important de noter que ces �chiers log n'existent plus dans le nouveaux format des
données.
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journée. Ainsi, pour chaque journée, les temps GPS seront rangés dans un tableau
de dimension (n ×m), où n est le nombre d'antennes et m le nombre de fenêtres
dans lesquelles un événement sera considéré en coïncidence. Dans un cas idéal, on
diviserait la journée en des fenêtres de taille d'environ 5 µs, qui est le temps de
parcours d'une onde plane se déplaçant horizontalement au-dessus du réseau. Si la
fenêtre est trop étroite en temps on risque de ne pas avoir des coïncidences ou d'en
avoir une multiplicité plus faible que la multiplicité réelle de l'événement. Par contre,
si elle est trop large, on pourrait avoir un regroupement de plusieurs coïncidences.
Avoir une résolution de 5 µs sur une journée équivaut à construire un tableau de
taille n = 34×m = 1.728× 1010. Une telle capacité mémoire n'étant pas disponible
sur Matlab, la valeur limite de 20 ms a été implémentée. Cette fenêtre est su�sam-
ment étroite pour que, dans des périodes hors saturation du réseau, une coïncidence
cosmique puisse être établie sans être polluée par des stations ayant été déclenchées
sur du bruit. Le tableau 4.2 est un exemple de la procédure.

L'étape suivante en ce qui concerne la reconstruction de la direction d'arrivée,
sera de véri�er que la di�érence en valeur absolue entre le plus petit et le plus grand
des temps d'une colonne donnée est bien inférieur 5 µs, et qu'au moins 3 antennes
ont été déclenchées.

NE001 - 73.696843500 · · · 86280.569632850
ME002 8.964112511 - · · · 86280.569633013
JF003 8.964112134 - · · · 86280.569633555
IE004 - - · · · 86280.569633236

...
...

...
...

...
GB037 8.964112973 - · · · 86280.569632987

Tab. 4.2: Tableau contenant le temps GPS à la nanoseconde près des stations ayant
été déclenchées. Les coïncidences sont rangées par colonne de 20 ms de largeur. La
première colonne correspond à une coïncidence à 3 stations.

Pour résumer, la première sélection permet d'isoler les coïncidences dans un
temps et avec des capacités informatiques raisonnables, tandis que la seconde ga-
rantit que ces coïncidences ne sont pas fortuites et sont physiquement compatibles
avec les dimensions du réseau.

Avant de rentrer dans le détail de l'analyse, nous pouvons d'ores et déjà diviser
les sources de bruit en deux catégories : les sources mobiles et les sources statiques
à l'horizon.

4.2.2 Les sources mobiles

Quasi quotidiennement le réseau de stations autonomes observe des sources mo-
biles associées au passage d'avions dans le ciel de Nançay, comme le montre la �gure
4.13. Elles suivent généralement une trajectoire nord-sud, ce qui est en accord avec
nos connaissances des couloirs aériens à Nançay ([133], page 120). La multiplicité de
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ces événements est élevée, dépassant souvent les 10 antennes. La durée de passage
des avions est proche de 3 minutes et la périodicité d'émission est d'environ 1 Hz. Il
s'agit probablement du � Tra�c alert and Collision Avoidance System �, un instru-
ment de bord destiné à éviter les collisions en vol [146]. Compte tenu de l'altitude à
laquelle sont supposés voler les avions de ligne (au-dessus de 3400 m), l'hypothèse
de reconstruction du front d'onde plan paraît adéquate.

Fig. 4.13: Projection des directions d'arrivée des événements observés par
CODALEMA-III dans la journée du 16/06/2011. Plusieurs traces qui correspondent
au passage d'avions sont représentées. Toutes ces traces ont un χ2 inférieur à 5, ce
qui correspond à des événements radio bien reconstruits, à l'aide de l'équation (3.10).

Fig. 4.14: Gauche : trajectoire d'un avion dans le plan θ − φ. L'évolution du
temps de passage est représentée par les couleurs. Cette trajectoire est ajustée par un
polynôme de degré 2 (formule empirique). Droite : distribution des résidus associés
à la �gure de gauche : plus de 95% des écarts à l'ajustement sont inférieurs à 0.5◦

en valeur absolue. Ici le résidu est la distance verticale entre un point de mesure et
la courbe d'ajustement.
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La �gure 4.14 (gauche) montre une trajectoire d'avion dans le plan θ−φ. Malgré
les incertitudes dans le positionnement des antennes (qui à l'époque pouvaient at-
teindre jusqu'à 20 m) et dans la datation de chaque trace, la trajectoire semble être
relativement bien reconstruite6. Les points qui s'écartent de l'ajustement, que l'on
suppose être la trajectoire réelle de l'avion, ont une multiplicité plus faible. Même
si les avions peuvent être considérés comme une source de bruit, leur détection nous
renseigne sur la résolution angulaire du réseau. Dans le cas de la connaissance de la
puissance radio-électrique émise par un avion, une calibration des antennes serait
aussi envisageable. Leur fréquence d'apparition (quelques traces par jour) et le taux
de déclenchement induit (environ 1 événement par seconde) ne gênent pas la détec-
tion des gerbes. La �gure 4.14 (droite) montre la distribution des écarts des points
mesurés à l'ajustement, qui est censé décrire la trajectoire réelle de l'avion. On voit
que plus de 95% des distances sont inférieures à 0.5◦ en valeur absolue, ce qui est
largement su�sant en ce qui concerne cette analyse. Signalons qu'il s'agit d'une des
meilleures traces reconstruites par le réseau et que la résolution estimée lors d'autres
événements peuvent être moins précises. De plus, à l'aide des signaux d'avions, nous
pouvons également véri�er si le positionnement des antennes est en accord avec les
positions fournies par le GPS : des points de la trajectoire mal reconstruits peuvent
cacher un mauvais positionnement d'une ou plusieurs antennes.

Fig. 4.15: Gauche : Traces �ltrées dans 24-82 MHz (EW en bleu et NS en rose)
d'un événement avion. Droite : Densité spectrale de puissance des traces de la �gure
de gauche.

Avoir la certitude qu'il s'agit d'un événement avion pourrait éviter une éven-
tuelle confusion avec un événement gerbe. En e�et, contrairement à la plupart des
émetteurs parasites, l'émission d'un avion est souvent proche du zénith. Certaines
caractéristiques du signal émis par un avion peuvent ressembler à celles d'un signal
gerbe. Dans ce cas, la périodicité d'émission des avions peut être un facteur discri-
minant. La �gure 4.15 montre la forme d'un transitoire �ltré dans la bande 24-82
MHz ainsi que son spectre en fréquence associé.

Une étude sur la résolution angulaire avec les premières antennes du réseau de

6Actuellement la position des antennes est connue avec une incertitude individuelle inférieure à
environ 3 mètres.
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stations autonomes a été réalisée à Nançay en 2010 [133, 123]. En faisant quelques
hypothèses (justi�ées) sur la trajectoire de l'avion (altitude, direction et vitesse
constantes), il est possible de calculer les équations du mouvement et donc la tra-
jectoire réelle de l'avion, au lieu d'utiliser l'ajustement (empirique) de la �gure 4.14
(gauche). Le résidu associé est alors la di�érence entre cette trajectoire donnée par
l'équation du mouvement et les points de mesure, au même instant. Globalement,
les résultats obtenus dans ce cas sont du même ordre de grandeur de ceux exposés
ici et peuvent varier selon la qualité de la trace.

4.2.3 Les sources statiques

La très grande majorité des événements détectés par le réseau de stations auto-
nomes sont émis par des sources proches de l'horizon, à proximité ou à l'intérieur de
la Station de Radioastronomie de Nançay. Le but ici c'est d'évaluer, dans un premier
temps, les caractéristiques des transitoires parasites d'un point de vue quantitatif,
puis essayer d'isoler quelques sources a�n d'en tirer des informations supplémen-
taires sur leur formes d'onde ou périodicité d'émission, par exemple. Comme cette
fois-ci les points d'émission se trouvent près du réseau d'antennes, l'hypothèse de
planéité du front d'onde n'est plus vraiment justi�é notamment dans l'optique de
déterminer une distance. Cependant, nous utilisons cette hypothèse pour déterminer
rapidement les directions d'émission. Nous verrons par la suite, notamment en ce
qui concerne l'angle azimutal, que la di�érence entre les deux reconstructions (plane
ou sphérique) est mineure.

Fig. 4.16: Nombre d'événements (en couleur) pour chaque station et pour chaque
journée analysée. Le jour 1 correspond au 19 avril et le jour 52 au 12 juillet 2011.

La �gure 4.16 résume de façon quantitative le taux de déclenchement des stations
autonomes. Au total, nous avons eu plus de 55 millions transitoires enregistrés en
52 jours, soit en moyenne plus de 1 million d'événements par jour pour l'ensemble
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Fig. 4.17: Gauche : Taux de déclenchement de la station NE001 pour les journées
du 26 et 27 Mai 2011. Ce taux est exprimé par minute a�n d'avoir une meilleure
visualisation graphique. Droite : Taux de déclenchement de la station MB012 le
03/04/2011.

des stations. Il est important de rappeler que, pour une surface d'environ 0.5 km2, le
�ux des rayons cosmiques attendu à environ 1017 eV est de l'ordre d'un événement
tous les deux jours et que le réseau de scintillateurs, déclenchant à un seuil proche
de 1016 eV, observe des événements toutes les 20 minutes. Des régions en bleu foncé
indiquent des arrêts momentanés de certaines stations ou la période pendant laquelle
le réseau n'était pas encore composé de 34 stations (avant le 18 mai, soit le 16ème

jour).

Hormis les périodes de coupure, on observe des variations importantes d'antenne
à antenne et d'un jour à l'autre pour une antenne donnée. Cette variabilité peut être
produite par plusieurs facteurs. Tout d'abord par une variation réelle des conditions
de bruit sur l'ensemble de la zone couverte par le réseau. Certaines stations se
trouvent relativement isolées, entourées de zones boisées de forte densité, alors que
d'autres se situent en bordure de route (le long de laquelle passe une ligne électrique),
ou à quelques pas d'autres instruments de la station. Un récent facteur est lié à
la relative dispersion (autour d'une valeur donnée) du seuil de déclenchement des
cartes trigger. La valeur des seuils utilisée étant très basse, pour une même valeur
numérique, on constate des valeurs analogiques du comparateur di�érentes d'une
carte à l'autre. Ce comportement non linéaire est en cours de correction par l'ajout
d'un étage d'ampli�cation du signal pour travailler dans une zone parfaitement
linéaire du DAC (convertisseur numérique-analogue) de la carte.

Le réseau est probablement soumis à un très important nombre de sources pa-
rasites présentes à tout moment dans la journée. Certaines peuvent apparaître à
des périodes précises et/ou être présentes de façon continue. La �gure 4.17 (gauche)
illustre ce fait.

L'acquisition de la station NE001 a été étudiée pendant deux journées de suite
et l'on observe un grand nombre de déclenchements dans la matinée. De même, on
voit la présence d'une source émettant de façon continue toutes les 1.3 secondes à
partir de 21h. Nous pouvons également observer une autre source située probable-
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ment à proximité immédiate de la station MB012, qui sature cette antenne pendant
quelques secondes toutes les 15 minutes (�gure 4.17 droite). Précisons que MB012
se situe près de plusieurs bâtiments (électronique, mécanique, cantine) de la Station
de Nançay et également dans la direction du lobe arrière de l'antenne du radio-
héliographe. Dans les deux �gures 4.17, l'acquisition de données parasites entraîne
un temps mort dans la chaîne électronique pendant une certaine durée lorsque le
taux de déclenchement avoisine les 28 événements par seconde. Ainsi, en attendant
une solution dé�nitive, nous avons dû augmenter le seuil de détection de 9h du
matin jusqu'à 20h (période pendant laquelle la saturation des antennes est plus
fréquente) a�n de ne pas remplir les disques de stockage des données. Cette me-
sure, sans doute nécessaire dans une phase d'apprentissage du comportement des
stations faces aux émissions parasites, pénalise fortement la détection des gerbes en
diminuant son cycle utile par deux. L'un des atouts de la radio-détection étant son
cycle utile proche de 100%, l'électronique embarquée dans chaque station devrait
être capable d'éliminer de tels transitoires selon leur caractéristiques, et ce dans des
environnements variés. Il s'agit de l'un des dé�s majeurs de cette con�guration de
CODALEMA.

Fig. 4.18: Pourcentage d'événements observés par une seule station, pour les 52
jours de données.

Même si les émissions radio à l'intérieur de la Station de Nançay sont contrôlées,
il existe des sources de transitoires radio polluantes. En e�et, en plus des bâtiments
mentionnés ci-dessus et du passage quotidien de voitures dans les allées de la Sta-
tion, les antennes du radio-héliographe et le radiotélescope possèdent des moteurs
qui produisent des signaux transitoires. Certaines de ces sources, qui peuvent être
faibles en puissance, déclenchent l'acquisition des antennes si ces dernières se situent
à proximité. Ces instruments ne sont pas non plus à l'abri d'une panne matérielle
(dysfonctionnement d'une carte électronique par exemple) qui peut constituer une
source ponctuelle dans le temps et dans l'espace de signaux parasites. Nous avons
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calculé le taux d'événements observés par une station seule en le pondérant par le
nombre total d'événements de cette même station. Comme le montre la �gure 4.18,
en moyenne, 23% de l'ensemble des événements ne sont détectés que par une seule
antenne. La station numéro 21 (MC250) est celle qui enregistre le plus d'événements
dits � célibataires � 
Comme il a déjà été mentionné, il s'agit d'une station sans an-
tenne qui reçoit le signal de trigger en provenance du réseau de scintillateurs et qui
permet une datation GPS de ce dernier, similaire aux autres stations autonomes.
On s'aperçoit donc que plus de 80% des événements observés par les scintillateurs ne
le sont pas par les stations autonomes. Plusieurs e�ets physiques ou expérimentaux
peuvent expliquer ce faible taux de coïncidences :

• Le seuil de détection du réseau de scintillateurs est plus faible que celui des
stations autonomes.

• L'augmentation du seuil de détection due aux sources parasites rend les an-
tennes quasiment aveugles aux gerbes atmosphériques pendant ce temps.

• Le réseau de scintillateurs ne couvre qu'une partie du réseau actuel de stations
autonomes. Ainsi, si ces dernières sont éloignées des scintillateurs qui ont ob-
servé l'événement, il est possible que le signal radio ne soit pas su�samment
fort pour être détecté.

• Nous avons observé des di�érences entre le temps donné par MC250 et le temps
attendu et corrigé de la propagation dans les câbles. Cette di�érence a été
attribuée à une carte électronique temporairement défectueuse qui induisait
un décalage systématique de 11 ms. Cela veut dire que si ce retard est beaucoup
trop important, le temps de MC250 ne �gure pas dans la même colonne dans
le tableau de coïncidences que les autres stations éventuellement déclenchées.

Ce nombre relativement important d'événements parasites ayant une multiplicité
égale à 1 soulève des questions qui peuvent être transposables à l'étude de l'e�cacité
de détection des gerbes. Même si des sources proches émettent une faible puissance,
nous n'avons toujours pas compris pourquoi des stations situées à quelques dizaines
de mètres les unes des autres, soumises au même environnement, ne sont pas sen-
sibles de la même manière. S'agit-il d'une déformation du lobe des antennes ? La
polarisation du champ électrique joue-t-elle sur l'e�cacité de détection ? Comme on
le verra par la suite, ce phénomène est aussi observé sur des événements gerbe.

La �gure 4.19 (droite) montre l'évolution de la multiplicité moyenne observée par
la station IK010 durant les 52 jours de prise de données. Sur la �gure 4.19 (gauche) on
voit la multiplicité moyenne sur les 52 jours pour l'ensemble des stations autonomes.
À quelques exceptions près, les événements observés par les stations autonomes ont
une multiplicité moyenne comprise entre 4 et 10.

La majorité des événements à grande multiplicité (supérieure à 10 antennes) est
attribuée à quatre sources parasites que l'on décrira ci-dessous. On les nommera en
fonction de leur position approximative à l'horizon. Sur chacune de ces sources on
essayera de déterminer leur périodicité d'apparition et d'émission, ainsi que les ca-
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Fig. 4.19: Gauche : multiplicité moyenne sur les 52 jours de prises de don-
nées pour l'ensemble des stations autonomes. Droite : évolution de la multiplicité
moyenne observée par la station IK010 durant les 52 jours de prise de données.

ractéristiques de forme d'onde. Dans les cartes du ciel, les événements situés au bord
des cercles (avec un angle zénithal de 90◦) sont ceux pour lesquels la reconstruction
du front d'onde selon l'hypothèse d'onde plane n'a pas convergé. Il s'agit dans ce
cas de bons candidats à source proche du réseau.

Les deux premières sources dont les angles azimutaux sont proches de 100◦ (�gure
4.20) et 165◦ (�gure 4.21) ont une périodicité d'émission plus grande que la vitesse
d'acquisition de l'électronique, c'est à dire, au moins 28 Hz. Elles sont présentes
surtout pendant la journée et empêchent l'acquisition d'autres transitoires parasites
ou cosmiques. Sur la �gure 4.20, l'intensité du signal en polarisation nord-sud est
en accord avec la position de la source prédite par la reconstruction de la direction
d'arrivée : une source située plutôt au sud (ou au nord du réseaux), engendrera un
signal plus intense en polarisation est-ouest. Les deux autres sources représentées par
les �gures 4.22 et 4.23 (165◦ et 330◦), sont présentes pendant toute la journée et la
nuit. Leur périodicité d'émission sont connues et valent 1.32 s et 1.4 s respectivement.
Même si parfois leur amplitude peut être particulièrement élevée, une périodicité de
l'ordre de la seconde n'empêcherait probablement pas la détection d'une gerbe.

Sur ces quatre �gures, sont également présentées les formes d'onde �ltrées et
les spectrogrammes non �ltrés des signaux. On remarque que dans certains cas, le
signal peut avoir plusieurs transitoires, contrairement à ceux induits par les gerbes.
En général les formes d'onde émises par une source particulière sont semblables
et relativement stables dans le temps. Les spectrogrammes montrent que la bande
d'émission des parasites peut souvent coïncider avec la bande en fréquence qui nous
intéresse (30-80 Hz). Comme on le verra, la reconnaissance des caractéristiques du
transitoire parasite peut être utile pour l'élimination de ces derniers. De même, on
pourrait envisager d'éliminer des sources en se basant sur leur périodicité d'émission.
Le tableau 4.3 exprime les caractéristiques des quatre sources mentionnées ci-dessus.

Une solution à court terme aux problèmes posés par les signaux parasites consis-
terait à localiser, puis contrôler ces sources, dans la mesure du possible. Dans la
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Fig. 4.20: En haut à gauche : projection des directions d'arrivée des événements en
coïncidence pour la journée du 08/06/2011. La densité d'événements est représentée
par les couleurs. En haut à droite : traces �ltrées dans 40-60 MHz d'un événement en
provenance de la zone de haute densité (proche de l'horizon, plein est) pour les deux
polarisations horizontales du champ électrique. En bas : spectrogrammes des deux
traces non-�ltrées. Cet événement a déclenché l'acquisition des stations suivantes :
NE001, ME002, JF003, IE004, LG007, OC036, PE015, NG017, KB020, NK022 et
PB033. Si la source émet des transitoires périodiques, leur occurrence est supérieure
à 28 coups par secondes.

Position approximative (◦) Présence dans la journée Périodicité d'émission

100 matinée 1/28 Hz maximum
165 journée et début de soirée 1/28 Hz maximum
195 jour et nuit 1.32 s
330 jour et nuit 1.4 s

Tab. 4.3: Caractéristiques des émissions parasites.

section suivante nous allons estimer la position de ces principales sources parasites.
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Fig. 4.21: Journée du 24/06/2011. Cet événement a déclenché l'acquisition sur les
stations suivantes : JF003, IE004, LG007, KJ009, IK010, HH013, JC018, IB019,
KB020, NK022, BB029 , DB030, EB031 et NI034. Comme pour la source précé-
dente, la valeur de la périodicité d'émission n'est pas connue.
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Fig. 4.22: Journée du 14/06/2011. Cet événement a déclenché l'acquisition sur les
stations suivantes : IE004, KJ009, IK010, MB012, HH013, JC018, IB019, KB020
et NK022. Cette source émet avec une périodicité de 1.32 s.
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Fig. 4.23: Journée du 20/06/2011. Cet événement a déclenché l'acquisition sur
les stations suivantes : ME002, LG007, MB012, OC036, PE015, JC018, IB019,
KB020, BB029, DB030, EB031, GB032, PB033 et NI034. Cette source émet avec
une périodicité de 1.4 s.
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4.3 Reconstruction sphérique du front d'onde

4.3.1 La reconstruction par minimisation

La reconstruction basée sous l'hypothèse que le front d'onde est plan fournit
uniquement la direction d'arrivée de la source. Cette hypothèse est justi�ée dans
le cas de l'émission des avions survolant le ciel de Nançay et des gerbes atmosphé-
riques, dont le point maximum de développement est situé à plusieurs kilomètres
du sol. Dans le cas des sources parasites, il est possible que quelques unes se situent
su�samment près du réseau pour que la modélisation avec une onde sphérique de-
vienne nécessaire. Dans cette analyse nous allons donc faire les hypothèses que le
front d'onde est sphérique et que la source se trouve à l'horizon. Nous appliquons
un algorithme de minimisation basé sur la méthode des moindres carrés qui résout
l'équation suivante :

χ2 =
m∑
i=1

(
(xi − x0)2 + (yi − y0)2 − c2(ti − t0)2

)2
σ2
i

(4.1)

avec {xi, yi, ti} sont les coordonnées spatiales et le temps de réception du signal dans
chaque antenne i, {x0, y0, t0} sont les coordonnées spatiales et le temps d'émission
du signal, m est le nombre d'antennes déclenchées et σi est la somme des erreurs
relatives au positionnement des antennes et à la datation de l'événement. La conver-
gence rapide de la méthode de minimisation est facilitée par des conditions initiales
proches des valeurs �nales. L'angle azimutal de départ introduit dans la minimisa-
tion sera celui de la reconstruction du front d'onde plan. Ainsi, dans le cas d'une
convergence du calcul, nous obtenons la position {x0, y0} de la source et le temps
d'émission t0. Cette procédure a été appliquée pour les quatre sources mentionnées
ci-dessus en choisissant les événements dans une fenêtre de 10◦ autour de la valeur
moyenne de l'angle azimutal φ. En ce qui concerne l'angle zénithal θ, nous choisis-
sons tous les événements dont le θ est supérieur à 85◦, ce qui inclut des événements
qui n'ont pas convergé en minimisation par onde plane (θ = 90◦). Dans un premier
temps, quatre fenêtres ont été choisies : 100±5◦, 165±5◦, 195±5◦ et 330±5◦. Les ré-
sultats sont présentés sur la �gure 4.24. Tous les points qui forment les distributions
au sol dans 4.24 (gauche) ont un χ2 de l'ordre de l'unité et sont à moins de 5 km du
centre du réseau. Cette première coupure sert à isoler les événements particulière-
ment bien reconstruits par le �t sphérique. La di�érence entre les angles azimutaux
donnés par les reconstructions plane et sphérique est inférieure à 5◦ pour toutes les
sources. Dans les �gures de gauche, les zones rouges sont celles où il y a une plus
grande concentration de points. Le réseau de stations autonomes est représenté par
les croix noires. On remarque que, pour une fenêtre angulaire donnée, il est possible
parfois d'observer plusieurs traces. Cela pourrait indiquer la présence de sources
peu éloignées les unes des autres en angle azimutal. Dans la �gure 4.24 de droite,
nous avons les distributions des points d'émission par rapport au centre du réseau
correspondants aux �gures de gauche. On s'aperçoit que même si le nombre d'évé-
nements est important, les distributions sont larges, ce qui rend la détermination
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du point d'émission moins précise. Suite à des véri�cations sur le site, nous avons
constaté que les deux sources de périodicité d'émission connue (1.32 et 1.4 s) dont
les angles azimutaux sont proches de 195◦ et 330◦ respectivement, sont associées
à des clôtures électriques installées ponctuellement aux environs de la Station. Les
deux autres sources ont une périodicité inférieure à la durée minimum possible entre
deux événements enregistrés par les stations, et des transformateurs d'électricité à
proximité sont des bons candidats. Dans le but de connaître la périodicité réelle
d'émission des parasites qui saturent le réseau, l'électronique de certaines stations a
été modi�ée (les �chiers � science � contenant le signal étaient supprimés) a�n de
pouvoir accumuler un taux d'événements par seconde plus élevé. Nous nous sommes
rendu compte que la distribution était cette fois-ci centrée à 100 Hz, soit deux fois
50 Hz, la périodicité d'émission d'un transformateur. Depuis, un certain nombre de
transformateurs ont été repérés aux environs de la station, et des discussions avec
EDF sur des réparations ou un éventuel blindage initiées.
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Fig. 4.24: Gauche : position des sources reconstruites en supposant que le front
d'onde est sphérique. En rouge la région de plus grande densité de points. Droite :
distance en mètres entre la source et le centre du repère situé au c÷ur du réseau. L'al-
gorithme de minimisation ne convergeant pas toujours vers le vrai point d'émission,
un nombre su�samment grand de points est exigé a�n d'avoir une valeur moyenne
pertinente.
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4.3.2 La reconstruction par variation de position de la source

La méthode conventionnelle que nous venons d'employer consiste à trouver pour
chaque événement un couple {R0, t0} (position {x0, y0} et temps d'émission du signal
par la source) qui minimise l'écart à la sphère. La solution peut être donnée par la
méthode des moindres carrés. Néanmoins, lors de la minimisation du χ2, un nombre
important de minima locaux apparaissent, comme le montre la �gure 4.25, et il
n'est pas impossible que l'on converge vers un couple {R0, t0} qui ne corresponde
pas au minimum absolu [147]. Au lieu d'employer une méthode numérique pour la
minimisation du χ2, nous pouvons tout simplement faire varier systématiquement
la position de la source a�n de s'assurer que l'on ne tombe pas dans un minimum
local.

Fig. 4.25: Simulation de la reconstruction de la position d'une source située à 5 km
du centre du réseau, avec une erreur totale de 5 ns. La position réelle de la source
sera celle pour laquelle le χ2 est le plus petit. Nous observons clairement l'apparition
d'un grand nombre de minimums locaux.

Comme précédemment, la méthode sera appliquée aux événements de grand
angle zénithal (> 85◦). De même, on sélectionnera les événements situés dans une
fenêtre angulaire su�samment étroite (2◦) pour qu'on soit certain qu'il s'agit d'un
seul émetteur, au prix d'avoir un échantillon réduit de données. Ensuite, pour chaque
événement contenu dans la fenêtre, on balayera la zone suivante (voir �gure 4.26) :
l'azimut de −10◦ à 10◦ autour de la valeur initiale par pas de 0.2◦, et la distance par
rapport au centre du réseau de 300 à 5000 m par pas de 20 m. On estime qu'au-delà
de 5 km la précision en temps et en positionnement des antennes nécessaire pour
que la reconstruction sphérique converge (de l'ordre de la nanoseconde) n'est pas
atteinte pour le moment. Finalement, nous allons calculer le χ2 en tout n÷ud du
maillage (pour toutes les droites à azimut �xé et pour tous les azimuts) et pour tous
les événements. La position de la source sera alors celle pour laquelle le χ2, dé�nit
comme suit, est le plus petit.

χ2 =
m∑
i=1

(‖~ri − ~rs‖ − c(ti − ts))
2

σ2
i

(4.2)
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Fig. 4.26: Discrétisation spatiale de la zone où l'on cherchera la source d'émission
pour un unique événement. Le χ2 sera évalué dans tous les points de la �gure de
droite

Les indices i correspondent aux stations et s à la source. Dans notre approche ce sera
donc rs qui va varier pour une fenêtre angulaire donnée. Les temps de réception des
signaux seront calculés par rapport à la première antenne déclenchée de l'événement
en question. Puis, le χ2 est divisé par le nombre de degrés de libertés ndl = m− 3.
Une multiplicité m d'au moins 5 antennes est exigée dans cette analyse. La �gure
4.27 montre le résultat pour un seul événement. Dans ce cas la source se trouve à
environ 1050 m, avec un angle azimutal de 252◦ (sud-ouest).

Nous avons remarqué que, pour certaines droites (azimut �xé), la courbe χ2 =
f(rs) ne passait pas par un minimum (�gure 4.28). Toutes les valeurs de χ2 pour
lesquelles χ2 = f(rs) est monotone ont été écartées de l'analyse. Autrement, la
valeur de rs serait arbitraire et ne correspondrait pas à la position de la source.

Comparaison entre les méthodes

Dans cette partie nous allons comparer la méthode présentée ci-dessus avec celle
qui utilise la minimisation par les moindres carrés. La comparaison est faite en
prenant les mêmes événements et les mêmes conditions initiales. Il ne s'agit pas tout
à fait des mêmes sources que celles de la �gure 4.24 pour des raisons de coupure en
angle azimutal déjà mentionnées en début de paragraphe. La �gure 4.29 montre les
distributions des rayons en bleu (minimisation) et en rouge (variation de position)
pour les mêmes événements de quatre journées di�érentes. Les valeurs moyennes et
écarts-type de chaque distribution sont également présentés. On peut faire quelques
commentaires sur cette analyse :

• la dispersion sur les angles azimutaux entre les deux méthodes est souvent
inférieure à 2◦, comme le montre la �gure 4.30 dans le cas de la source à 96◦

• Nous avons une forte dépendance de la convergence du calcul avec la multi-
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Fig. 4.27: Ensemble des valeurs des χ2 en fonction de la distance au centre du
réseau et pour tous les angles balayés. Le carré blanc représente la position probable
de la source.

Fig. 4.28: χ2 en fonction de la position par rapport au centre du réseau pour deux
droites données d'un même événement. On gardera uniquement les χ2 des droites
possédant un minimum (�gure de droite).

plicité des événements pour les deux méthodes.
• Nous n'avons pas d'accord systématique entre la position des sources don-
née par les deux méthodes. La dispersion des distributions est souvent très
importante.

• Avec exactement les mêmes données, la méthode de minimisation converge
moins souvent vers un couple {xs, ys} avec un χ2 faible. Cela explique le
nombre d'événements sélectionnés plus grand pour la méthode de variation de
position.

• Si la convergence est plus fréquente pour la méthode de variation de position,
cette dernière demande un temps de calcul plus important.

La �gure 4.31 montre la projection sur le terrain des positions données par les
deux méthodes. Nous concluons que même en étant sûr de ne pas tomber dans un
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Fig. 4.29: Distribution des positions des sources parasites pour les mêmes évé-
nements d'une journée et pour une même fenêtre angulaire. En haut à gauche :
azimut : 96◦, 20/05/2011. En haut à droite : azimut : 100◦, 08/07/2011. En bas à
gauche : azimut : 165◦, 24/06/2011. En bas à droite : azimut : 206◦, 07/07/2011.
En bleu : minimisation par les moindres carrés. En rouge : variation de la position
de la source.

minimum local, la méthode de variation de position fournit des résultats similaires
à ceux de la méthode de minimisation. Une recherche des sources sur le terrain
s'impose a�n de juger sur la pertinence de chaque méthode et plus généralement sur
la reconstruction sphérique elle-même.

La région à l'intérieur ou dans la proximité immédiate de la station de Nançay
fait partie d'une zone de protection où des sources radio sont interdites par décret.
Cependant, les antennes ne sont pas intrinsèquement protégées des émissions en
provenance de l'extérieur de la zone. Des sources situées dans des propriétés privées
à l'intérieur de la zone protégée pourrait également poser des problèmes (comme c'est
le cas des clôtures électriques mentionnées auparavant). Finalement, la localisation
pour une éventuelle extinction des sources est une solution uniquement à court terme
pour plusieurs raisons :

• même si les expériences de radio-détection se situent dans des régions peu
peuplées et peut-être protégées par la réglementation, il est évidemment im-
possible d'essayer d'éteindre toutes les sources de bruit qui seront présentes



4.3. Reconstruction sphérique du front d'onde 109

Fig. 4.30: Distributions des angles azimutaux de la source située à 96◦ par rapport
au Nord géographique (sens positif vers l'est) pour les méthodes de minimisation
(gauche) et variation de position (droite).

et/ou apparaîtront avec le temps.
• Nous avons vu que certaines sources saturent actuellement l'acquisition des
données des antennes pendant une durée de temps déterminée. En plus d'em-
pêcher la détection des gerbes, cela peut cacher aussi la présence d'autres
sources parasites et donc repousser le problème.

• Baisser le seuil de détection à un niveau plus propice l'observation des gerbes
fera sans doute apparaître des nouvelles sources.

• Le cycle utile proche de 100% étant l'un des principaux potentiels atouts de
la technique, l'électronique embarquée doit à tout prix reconnaître les ca-
ractéristiques des transitoires avant de l'enregistrer. C'est donc au niveau de
l'électronique que la sélection des données doit être faite.

Ce sera sur ce dernier point que l'on mènera l'étude exposée dans la section
suivante. Nous avons brièvement mentionné que certaines sources ont une périodicité
d'émission caractéristique. La reconnaissance de cette périodicité au niveau de la
carte trigger (T1) ou même de la carte PC (T2) peut éviter d'enregistrer des données
parasites. La forme du transitoire, notamment son temps de montée, peut également
être un facteur discriminant entre les parasites et les transitoires cosmiques comme
nous le verrons par la suite.
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Fig. 4.31: Vue du ciel de la Station de Nançay. Les positions des sources estimées
par les deux méthodes sont représentées en bleu (minimisation) et en rouge (variation
de position).

4.4 Les di�érentes méthodes de réjection

Le développement d'un système de déclenchement robuste est l'un des points clés
sur lequel repose l'avenir de la technique de radio-détection des rayons cosmiques en
mode autonome. Nous avons vu que depuis le début de son implémentation en 2010
à Nançay, le réseau de stations autonomes détecte essentiellement des transitoires
associés à des sources parasites. La courbure du front d'onde a permis de déterminer,
dans les limites de résolution de la méthode, qu'il s'agit exclusivement de parasites
d'origine humaine (clôtures électriques et transformateurs électriques) à moins de 3
km de centre du réseau. Ce genre de pollution est également observé dans d'autres
expériences de radio-détection [118, 148, 149]. Le but ici est de trouver l'observable
qui discernera le mieux un signal issu d'une gerbe d'un signal bruit. Les critères de
sélection doivent éliminer un maximum de transitoires parasites tout en gardant tous
les transitoires associés aux gerbes. De plus ils doivent être su�samment simples et
rapides pour pouvoir être intégrés dans l'électronique des stations. Trois méthodes
basées sur des observables di�érentes seront explorées dans cette section.

4.4.1 Périodicité de l'émetteur

L'analyse des temps d'arrivée sur chaque station a mis en évidence que l'écart
entre deux événements consécutifs n'est pas systématiquement aléatoire, comme
le montre la �gure 4.32. On peut ainsi se servir de cette propriété (potentiellement
caractéristique de la majorité des sources) au niveau de la décision de sélection. Dans
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un premier temps on pourrait regarder la di�érence de temps entre l'événement i
et i − 1, puis la comparer avec la di�érence entre i + 1 et i. L'événement i + 1 ne
serait pas sélectionné si ces deux di�érences sont identiques (ou des multiples) à une
tolérance près que l'on doit également déterminer.

Fig. 4.32: Distribution des temps entre deux événements consécutifs pour la station
NG017. Les canaux ont une largeur de 2× 10−4 s.

Fig. 4.33: Distribution de la di�érence de temps entre les événements i+ 1 et i, et
les événements i et i− 1.

La �gure 4.32 montre la distribution de temps entre deux événements consécutifs
pour la station NG017. On peut faire quelques remarques :

• la valeur la plus probable est de 40 ms, soit une fréquence de 25 Hz. Cette
valeur est légèrement en-dessous du taux d'enregistrement maximum avec la
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con�guration actuelle de l'électronique des stations autonomes.
• Les pics sont séparés de 10 ms, ce qui semble indiquer une fréquence de répé-
tition du parasite de 100 Hz.

• La largeur à mi-hauteur d'un pic est d'environ 2 ms en moyenne.

Le premier pic se situe à environ 30 ms, ce qui correspond à une fréquence d'environ
33 Hz, supérieure à la valeur de saturation estimée à 28 Hz. Cela peut s'expliquer en
considérant que le 28 Hz est une valeur moyenne estimée sur un temps assez long et
probablement inférieure à une fréquence instantanée maximale de 33 Hz où toutes
les phases de sélection et d'enregistrement d'un événement (notamment l'écriture
des données sur disque) s'enchaîneraient sans perte de temps. La �gure 4.33 montre
la di�érence de temps entre les événements i + 1 et i, et les événements i et i − 1.
La distribution contenant le plus grand nombre de points est centrée sur zéro. Cela
veut dire que l'écart en temps entre trois événements consécutifs est le même. On
voit également la présence de distributions secondaires, probablement des multiples
les unes des autres, espacées de 10 ms. Suite à ces observations, un algorithme
basé sur l'écart en temps entre les événements et leur répétition a été testé sur
14000 événements collectés de la station GB037 le 6 décembre 2011. En utilisant
une incertitude de 2 ms autour de la valeur du temps que l'on veut comparer,
nous obtenons seulement 13% de réjection. Il est évidemment possible d'améliorer
ce pourcentage en augmentant la largeur de l'incertitude, ce qui augmenterait le
temps mort et donc diminuerait l'e�cacité d'enregistrement d'un événement gerbe.
Même si les histogrammes des �gures 4.32 et 4.33 mettent évidence le caractère
périodique de l'émission parasite, il est possible que les temps i successifs ne soient
pas les mêmes. De plus, une alternance dans la période d'émission (de 20 à 30 ms par
exemple) implique que ces événements ne sont pas rejetés car il ne sont pas multiples
les uns des autres. Il faudra probablement connaître la périodicité des parasites à
l'avance pour en supprimer davantage. Cela demande une étude de la périodicité
station par station, ce qui peut être di�cile, vu la variabilité des sources.

Ainsi, une fois les histogrammes des di�érences entre deux événements consécu-
tifs bâtis de façon dynamique (�gure 4.34), nous pouvons les utiliser comme réfé-
rence : si la di�érence entre un événement et son successeur correspond à un canal
de l'histogramme relativement peuplé, on décide de rejeter l'événement. La valeur
utilisée pour déterminer ce critère de � peuplement � de l'histogramme est déter-
minée de façon empirique. Dans cette analyse les canaux ont une largeur de 1 ms.
Du samedi 10/12/2011 au lundi 12/12/2011 une prise de données a eu lieu en utili-
sant cet algorithme au niveau T2 (carte PC) avec un seuil à 10%. C'est-à-dire que
chaque événement doit être dans un canal d'histogramme dont le total est inférieur
à 10% du nombre total d'entrées de l'histogramme. Nous pouvons faire quelques
commentaires sur cette première analyse :

• les seuils de détection de la carte trigger sont tous identiques et constants pour
cette analyse.

• 3.2 millions d'événements ont été enregistrés en deux jours d'analyse sur l'en-
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Fig. 4.34: Distribution entre 0 et 2 secondes des écarts en temps d'événements
successifs pour la station HL035 en polarisation EW.

semble du réseau.
• Nous avons un taux de déclenchement 4 fois plus important en polarisation
EW qu'en polarisation NS.

• Les voies EW sont souvent déclenchées par les parasites de périodicité de 1.32
s et 1/50 Hz. Si le parasite à 1.32 s est présent sur la quasi-totalité des stations,
le parasite à 50 Hz déclenche beaucoup plus souvent l'acquisition du fait de
sa périodicité.

• Les voies NS sont déclenchées essentiellement par le parasite à 50 Hz et un
deuxième à 1 Hz.

Une seconde campagne de mesures a été e�ectuée les journées du 12 et 13/12/2011.
Le seuil cette fois-ci est de 0.1%, ce qui à priori devrait permettre une diminution
plus importante de l'acquisition. En e�et, le nombre total d'événements est divisé
par 5. La proportion du nombre d'événements NS/EW reste à peu près identique
(un rapport proche de 1/5). Le changement de seuil joue notamment sur le parasite
à 50 Hz sur la voie NS des stations. Cependant, la diminution de la sensibilité à cette
source fait apparaître une autre de périodicité de 1.2 s. Notons que cette observation
permet de toucher à une notion que nous évoquerons par la suite : la suppression
des parasites produits par une source dominante conduit à l'émergence des sources
secondaires.

Même s'il ne s'agit pas du même lot de données que celui utilisé pour la sélection
précédente, la réjection basée sur cet algorithme paraît prometteuse. Des modi�ca-
tions de ses paramètres sont nécessaires a�n d'optimiser la réjection. Il reste à véri�er
que la méthode n'agit pas sur des événements gerbe.
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4.4.2 Énergie du transitoire

Comme il a été rappelé auparavant, le transitoire en provenance d'une gerbe
doit se trouver dans une fenêtre d'une centaine de nanosecondes pour des distances
à l'axe de la gerbe inférieures au kilomètre. Nous allons de nouveau nous appuyer
sur cette propriété pour trouver un algorithme e�cace de réjection de transitoires
parasites [149]. Comme le montre la �gure 4.35 (gauche), on divise la trace �ltrée
dans la bande 24-82 MHz en 11 fenêtres de même taille où on calcule l'énergie
normalisée par le nombre de canaux :

Ei =
1
n

n∑
k=1

s(k)2 (4.3)

avec i = 11 et n = 200, la taille de la fenêtre. D'autres tailles de fenêtre ont été
testées (250, 300) et n'induisent pas d'amélioration signi�cative au taux de réjection
�nal. Nous nous attendons à avoir une énergie beaucoup plus importante dans la
fenêtre 5 que dans les autres, où l'on est censé n'avoir que du bruit :

Numéro de fenêtre 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11
Energie × (V2) 4.2 2.3 1.9 3.0 151.6 2.1 2.0 3.5 2.2 2.9 3.1

Tab. 4.4: Énergie d'un signal par fenêtre de 200 ns. Celle associée au transitoire
est nettement plus élevée que les autres, où l'on est censé n'avoir que du bruit.

Fig. 4.35: Gauche : trace cosmique en polarisation EW �ltrée dans 24-82 MHz
et emplacement des 11 fenêtres de calcul de l'énergie. On calculera l'énergie dans
chacune de ces fenêtres a�n d'établir des rapports de signal sur bruit et les compa-
rer avec ceux des événements parasites. Droite : pour les stations ME002, JF003,
IE004, LG007 et JC018 l'endroit où se trouve le transitoire est décalé d'environ 400
ns à partir du 13 juin 2012. Cet e�et est dû à l'implémentation d'un algorithme de
sélection.

À partir du 13 juin 2012 les stations ME002, JF003, IE004, LG007 et JC018
sont équipées d'un algorithme de sélection de niveau 1 et la position des transitoires
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est décalée vers 1350 ns au lieu de 1000 ns (�gure 4.35 (droite)). La première étape
consiste à calculer le rapport signal sur bruit (SNR) pour chaque événement cos-
mique. Le bruit est dé�nit comme la moyenne du carré du signal sur les 10 fenêtres
(on exclut celle où se trouve le transitoire). Ensuite, on évalue la distribution des
SNR a�n de trouver la valeur qui maximise l'élimination de signaux parasites tout
en gardant tous les cosmiques (�gure 4.36 gauche). La valeur la plus petite trouvée
pour les SNR vaut 9.6. Cette valeur est trouvée pour un événement où l'amplitude
du champ électrique détecté est relativement faible et où le bruit est supérieur à la
moyenne des autres événements. En plus d'une faible amplitude de champ électrique
détecté par l'antenne (�gure 4.36 droite), le bruit est supérieur à la moyenne par
rapport aux autres événements cosmiques.

Fig. 4.36: Gauche : distribution des SNR pour les 88 traces cosmiques. La plus
petite valeur vaut 9.6. Droite : forme d'onde de l'événement avec le plus mauvais
SNR. On peut la comparer avec celle de la �gure 4.35 (gauche).

Le critère de réjection sera cette fois-ci le suivant : si le SNR d'un quelconque
événement est inférieur à la valeur retenue de 9.6, l'événement est rejeté. En appli-
quant la méthode sur les mêmes traces qu'auparavant, on obtient les taux suivants
en moyennant sur toutes les stations :

• Polarisation EW, SNR < 9.6 : 67.1% de réjection
• Polarisation EW, SNR < 4.8 : 48.8% de réjection
• Aucune trace cosmique rejetée.

On évalue également la réjection en se basant sur une limite du rapport signal
sur bruit (SNR) de 4.8 dans le but d'avoir une certaine marge de sécurité dans le cas
où il y aurait des événements cosmiques ayant un SNR inférieur à 9.6. On s'aperçoit
immédiatement que, sur ce lot de données, cette méthode est moins performante. Par
contre, et cela devient important lors de l'application au niveau T1, cette méthode
est plus rapide en temps de calcul que celle basée sur le temps de montée.

Jusqu'à présent, on s'est basé uniquement sur le rapport entre l'énergie dans la
fenêtre du pulse et la moyenne de l'énergie dans les autres fenêtres. On peut aussi
s'intéresser aux valeurs d'énergie dans chaque fenêtre de bruit, ce qui permet de
mettre en avant des parasites présentant des structures en temps dont un second
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transitoire, par exemple. Nous allons tracer la valeur de l'énergie dans les fenêtres de
bruit pour les 88 événements cosmiques, comme le montre la �gure 4.37. Cette fois-ci
la fenêtre qui suit le pulse ne sera pas prise en compte non plus : il se peut qu'une
partie du transitoire appartenant au cosmique se trouve dans une fenêtre bruit, et
fausserait sa valeur. En moyennant les valeurs de bruit sur toutes les fenêtres, cet
e�et pourrait passer inaperçu, ce qui n'est pas le cas si l'on s'intéresse aux fenêtres
individuellement. On �xe alors une valeur au-delà de laquelle l'événement est rejeté :
3× 10−5 V2, soit 4 fois la valeur la plus grande relevée pour les cosmiques. Voici les
chi�res obtenus en ajoutant ce critère :

• polarisation EW, SNR < 9.6 (E < 3× 10−5 V2) : 73.4% de réjection ;
• polarisation EW, SNR < 4.8 (E < 3× 10−5 V2) : 63.8% de réjection ;
• aucune trace cosmique rejetée.

Fig. 4.37: Énergie du bruit dans chacune des 8 fenêtres de 200 ns pour les 88 traces
cosmiques. Tout événement dont au moins une des fenêtres dépasse le seuil (ligne
rouge) sera rejeté.

Les �gures 4.38 et 4.39 montrent le taux de réjection par antenne en utilisant les
deux critères ci-dessus. Nous avons une augmentation du pourcentage de réjection
moyen par rapport au critère simple utilisé auparavant. Cependant, les valeurs des
taux de réjection peuvent être très di�érentes en fonction de la station. En comparant
le nombre d'événements dans chaque station indiqué par les couleurs et les taux
de réjection dans les �gures 4.38 et 4.39, nous observons qu'ils sont inversement
proportionnels. Un autre argument pour expliquer les di�érents taux, peut être la
position de la source par rapport à l'antenne. Si la source (émettant un transitoire
qui lui est propre) est proche et faible en puissance, elle sera observée uniquement
par une ou peu de stations.

Finalement, avec un ajustement plus �n des seuils (SNR et surtout l'énergie du
bruit par fenêtre) des meilleurs résultats peuvent être espérés.
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Fig. 4.38: Taux de réjection des stations autonomes selon les axes EW et NS (à
l'intérieur des cercles pleins) basé sur un SNR = 4.8 et pour des valeurs d'énergie
dans les fenêtres de bruit �xées à 3 × 10−5 V2. Ce taux est pondéré par le nombre
d'événements (enregistrés entre le 9 février 2012 et le 21 septembre 2012) en chaque
station du réseau, qui est représenté par les couleurs. Les croix noires correspondent
aux stations qui n'ont pas participé à l'analyse. Le cercle vide rouge est la position
du centre du repère choisi, qui coïncide avec la position du scintillateur numéro 5.
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Fig. 4.39: Taux de réjection basé sur un SNR = 9.6.
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4.4.3 Temps de montée du transitoire

La méthode présentée dans ce paragraphe est basée sur l'idée que la forme d'onde
du transitoire parasite est di�érente de celle d'un événement cosmique (�gure 4.40)
et est inspirée des travaux réalisés auparavant par J. Maller et B. Revenu sur les
données RAuger [150, 151]. Cette di�érence peut être quanti�ée en utilisant les
temps caractéristiques du signal : durée totale, temps de montée, temps de descente.
Cela peut impliquer l'enveloppe du signal mais aussi son intégrale. Ici on compare les
temps de montée des signaux a�n de trouver une valeur au-delà de laquelle on puisse
dire qu'il s'agit d'un parasite. Pour ce faire, on dé�nit une fonction dite cumulative
normalisée :

C(i) =

∑bstart+i
k=bstart

s(k)2∑bend
k=bstart

s(k)2
(4.4)

avec

0 6 i 6 bend − bstart (4.5)

où s(k)2 est le carré de la trace �ltrée en polarisation EW, bstart = 1000 ns et
bend = 1250. La di�érence bend − bstart correspond à la fenêtre temporelle dans
laquelle le transitoire doit se trouver (1000 - 1250) ns. Les sommations sont faites
bin après bin (1 ns).

Fig. 4.40: Deux signaux associés à une source parasite (gauche) et un événement
cosmique (droite) �ltrés dans la bande 30-80 MHz et pour les deux polarisations
horizontales du champ électrique : EW en bleu et NS en rouge.

Sur la �gure 4.41 (gauche) on représente la fonction cumulative pour 1000 traces
de bruit et 88 traces de cosmiques enregistrées entre Mai et Septembre 2012. On peut
dé�nir le temps de montée du signal comme étant le temps nécessaire à la cumulative
normalisée pour passer d'une valeur basse à une valeur haute. Plusieurs couples de
valeurs qui mènent à la dé�nition du temps de montée et de bande de �ltrage du
signal ont été essayées et ceux pour lesquels le taux de réjection est optimum sont



4.4. Les di�érentes méthodes de réjection 119

Fig. 4.41: Gauche : fonction cumulative pour 88 traces cosmiques (en rouge) et
1000 traces parasites (en bleu). Même si les transitoires ne � montent � pas tous en
même temps (les signaux sont décalés en temps pour un même événement), le temps
de montée lui, reste inférieur à 20 ns. Droite : distribution des temps de montée
pour les mêmes traces cosmiques et 5000 traces parasites.

10% et 70%, et 24-82 MHz7. On voit sur la �gure 4.41 (droite) la distribution des
temps de montée pour les 88 traces cosmiques et 5000 traces parasites. Sur ce lot
de données, les deux distributions sont nettement séparées et une simple coupure
en temps de montée su�rait à elle seule à éliminer l'ensemble des traces parasites,
tout en gardant les cosmiques : comme le plus grand des temps de montée pour
un cosmique est égal à 20 ns parmi les 88 traces, on pourrait se dire que pour
un temps de montée au-delà de n × 20, l'événement est rejeté, avec n à dé�nir.
Il devient donc important d'avoir un échantillon de traces cosmiques su�samment
grand a�n de s'assurer que l'on élimine uniquement des parasites. Il s'avère que les
sources parasites sont très variées et peuvent avoir des formes d'onde similaires à
celle d'un cosmique. La méthode peut donc être améliorée en regardant la corrélation
entre le temps à 10 et 70% de la cumulative. En plus d'avoir un temps de montée
faible comparé aux données parasites, les temps à 10 et 70% doivent être fortement
corrélés, comme le montre la �gure 4.42 (gauche).

Les 88 événements cosmiques de ce lot ont été déclenchés en polarisation EW.
On voit également sur la �gure 4.42 (gauche) qu'environ la moitié des traces ne sont
pas corrélées en polarisation NS. Ceci peut être dû au fait que le signal est moins
important en polarisation NS qu'en EW et que le bruit de fond est plus important
en NS. La �gure 4.42 (droite) montre la fonction cumulative pour les 41 traces qui
ne sont pas corrélées. Toutes ces traces ont un temps de montée supérieur à 20 ns.
A�n de s'assurer que les critères proposés par la suite n'éliminent pas de traces
cosmiques déclenchées en polarisation NS, une analyse doit également être faite une
fois que l'on aura un échantillon su�sant.

Nous pouvons faire un ajustement linéaire à partir des points uniquement en

7Pour cette analyse, des �ltres passe-bande Matlab ont été utilisés et des meilleurs résultats
sont attendus dans le cas d'une utilisation de �ltres plus adaptés au problème.
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Fig. 4.42: Gauche : temps à 10 et 70% de la cumulative normalisée pour 88 traces
cosmiques en polarisation EW (rouge) et NS (bleu). La corrélation semble bien plus
importante en polarisation EW. Droite : cumulative pour les 41 événements en
polarisation NS qui ne sont pas alignés (temps de montée supérieur à 20 ns).

polarisation EW et obtenir une droite T70 = a.T10 + b, avec a et b des coe�cients à
ajuster. Par la suite, tous les événements trop éloignés de cette droite pourront être
rejetés. Ici, ce critère est appliqué en utilisant un χ2 dé�nit comme suit :

χ2 = (T70 − (a.T10 + b))2 (4.6)

La �gure 4.43 montre le temps à 70% en fonction du temps à 10% de la cu-
mulative pour des traces cosmiques (en noir) et parasites (colorés). On observe
l'apparition de structures dans les traces parasites qui ont une pente semblable à
celle des cosmiques, ce qui illustre le fait qu'une simple coupure en temps ne su�t
pas à séparer les parasites des événements cosmiques. Au total plus de 106 traces
parasites prises pendant la journée et la nuit et 88 traces en provenance de gerbes
ont été analysées entre février et septembre 2012 (même lot de données que celui
utilisé dans l'analyse précédente). Vingt stations autonomes y ont contribué.

Le critère de sélection sera le suivant : tous les événements dont le χ2 est supérieur
à 2 fois le plus grand des χ2 cosmiques (ici χ2

max = 23) sera rejeté. La distribution
des χ2 est représentée dans la �gure 4.44. Dans le but d'éliminer des traces avec
des pulses secondaires, on rejette aussi des événements avec un grand temps T10

(supérieur à 1150 ns). Avec ces critères, on obtient (en moyennant sur toutes les
stations) :

• en polarisation EW : 94.2% de réjection.
• Aucune trace cosmique rejetée.

La �gure 4.45 montre ce résultat par antenne. Comme la totalité des signaux
ont été déclenchés en voie EW, nous n'avons pas de chi�res concernant la réjection
en polarisation NS. La méthode a également été testée sur des signaux associés à
des avions et 100% des traces ont été rejetées.

Dans les données CODALEMA il reste tout de même 5.8% de 106 transitoires,
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Fig. 4.43: Temps à 10 et 70% de la cumulative pour 10000 traces parasites en
polarisation EW pour la station NK022 (en couleur). Les événements rejetés (χ2 >

46) se situent au-dessus de la ligne pointillée. On observe que la distribution des
temps n'est pas toujours aléatoire et des structures peuvent apparaître. Dans cet
exemple plus de 99% des traces parasites sont rejetées.

soit 58000 parasites conservés, comparés à 88 transitoires cosmiques. Si le taux de
réjection apparaît intéressant, la pureté obtenue ne permet pas pour l'instant de
promouvoir la radio détection comme technique autonome. D'autres pistes doivent
être suivies comme la combinaison de ces trois sélections.
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Fig. 4.44: Distribution des χ2 pour des traces cosmiques (rouge) et parasites (bleu)
en polarisation EW. Les populations des χ2 pour les traces parasites ont été divisées
par un facteur 4 a�n d'avoir une meilleure représentation graphique. Sur ce lot de
données parasites en provenance de la station BB029 l'e�cacité est de 100%.
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Fig. 4.45: Taux de réjection pondéré par le nombre d'événements pour chaque
station du réseau. En couleur, le nombre d'événements analysés par station. Pour
plus des détails sur la �gure, voir 4.38.
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4.4.4 Évaluation du bruit de fond

Lorsqu'une station détecte un champ électrique associé à une gerbe, ce dernier est
en même temps plongé dans un mélange de bruit de fond d'origine galactique, atmo-
sphérique (inhérents à l'expérience) et anthropique (ce que l'on cherche à éliminer).
Il devient donc essentiel pour évaluer la qualité des données, de quanti�er l'intensité
de ce bruit. Pour ce faire, on calcule la moyenne de l'énergie dans les 10 fenêtres où
le transitoire n'est pas attendu (voir 4.4.2). La �gure 4.46 montre la moyenne du
bruit pour les 88 traces cosmiques (gauche) et pour l'ensemble des traces parasites
par antenne (droite). Même si l'instrument a des limitations techniques par rapport
à l'environnement qui l'entoure, il devrait être capable de détecter des transitoires
cosmiques dans des milieux relativement bruités.
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Fig. 4.46: Gauche : distribution du bruit moyen par trace cosmique détectée.
Droite : bruit moyen par antenne sur l'ensemble des événements parasites. Ici,
la valeur moyenne du bruit lorsqu'un événement est détecté est 17 fois moins im-
portante que la valeur moyenne du bruit des événements parasites.

On peut remarquer que des stations situées relativement proches les unes des
autres et avec le même environnement (DB030 et EB031 par exemple), ont des
comportements di�érents face au bruit de fond. Des études plus approfondies sur
ce sujet doivent être menées pour en comprendre la cause. On voit aussi, à l'aide
de la �gure 4.46 (gauche), que la détection de transitoires cosmiques a lieu surtout
lorsque le bruit est inférieur à la valeur moyenne donnée par la �gure de droite. Il
est évident que, même si une quelconque station n'est pas saturée par une source
donnée, la valeur du bruit de fond moyen a une in�uence sur l'e�cacité de détection.

4.5 Monitoring actuel du réseau

Les méthodes présentées ci-dessus ont été appliquées sur des données parasites
déjà enregistrées. Cependant, pour connaître l'e�cacité réelle d'une méthode, il fau-
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drait qu'elle soit embarquée dans l'électronique de la station. La première étape
consiste à programmer l'ordinateur embarqué dans chaque station avec une ou plu-
sieurs méthodes : on parle de sélection au niveau T2. Cela permet de gagner de la
place dans les disques de stockage8. Le nombre d'événements qui arrivent au niveau
de l'ordinateur de bord (T2) est conditionné par la vitesse d'acquisition de la carte
trigger, dont le seul critère de sélection actuel est un simple seuil en tension (T1).
L'étude de la sélection au niveau T2 permettra sans doute, dans un futur proche,
la conception d'une carte trigger plus performante, qui fait de façon optimale la
distinction entre un transitoire associé à une gerbe et un parasite.

Fig. 4.47: Aperçu de la page web de monitoring [152]. En cliquant sur chaque station
nous avons accès à sa position, son statut (important pour comprendre la nature des
pannes), la voie de déclenchement (dans ce cas EW) et la date du dernier événement.
Une première analyse sur le taux de déclenchement des derniers mois est faite dans
l'icône � Plus de détails � de la �gure (en rouge). Les stations en rouge indiquent
un dysfonctionnement lié soit à la station elle même, soit à la connexion ethernet.

Le monitoring en temps réel des stations peut se faire par deux moyens : soit
en se connectant à l'ordinateur de chaque station, soit via une page web, (voir
�gure 4.47). Comme nous avons vu dans la �gure 4.6, ce premier monitoring donne
des informations précises sur les derniers événements détectés telles que la voie
déclenchée, leur temps de montée ou si l'événement a été sélectionné comme un

8Parmi les �chiers produits lors de l'acquisition d'un événement, les �chiers � science � sont de
loin les plus volumineux. À titre indicatif, une trace enregistrée demande 10 kB de mémoire. Si
une seule station est saturée (environ 28 événements enregistrés par seconde), cela produirait plus
de 24 GB de données au bout de 24h.
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candidat gerbe. De son côté, le monitoring via la page web cumule les informations
fournies par chaque station et bâtit des histogrammes dynamiques. L'ensemble de
ces informations sont disponibles dans [152]. Les �gures 4.48, 4.49 et 4.50 en sont un
exemple. Dans 4.48, nous avons la forme d'onde des derniers événements acquis en
mode 1-Wire à gauche et en mode externe (certainement un parasite) à droite. Les
voies EW et NS sont respectivement en haut et en bas. Cela nous permet d'observer
le comportement de l'antenne face à une source parasite donnée quasiment en direct,
ainsi que le niveau de bruit de fond. La �gure 4.49 montre le taux d'événements
enregistrés depuis le début de l'année 2013 en fonction de l'heure de la journée.
Nous observons que sur cette station, mise à part quelques exceptions (les journées
28 et 42 sur la �gure), le taux d'acquisition est faible. Ce ne sera évidemment pas
le cas de toutes les stations.

Fig. 4.48: En haut : signaux 1-Wire (gauche) et en trigger externe (droite) pour la
polarisation EW de la station EB031. En bas : équivalent en polarisation NS. Les
couleurs rouge et verte indiquent les deux bandes de �ltrage (24-82 MHz et 45-55
MHz). En gris le signal brut.

L'intérêt d'une méthode de réjection étant son implémentation � online �, c'est-
à-dire, au niveau T1 ou T2, des algorithmes très semblables à ceux présentés dans la
section 4.4 ont été implémentés dans l'ordinateur de chaque station autonome avec
la chronologie suivante :

• Périodicité des émetteurs (histogrammes des di�érences de temps d'événe-
ments consécutifs) : de janvier à mi-octobre 2012

• Énergie du transitoire par fenêtre : de mi-octobre 2012 à janvier 2013
• Énergie du transitoire + temps de montée : à partir de janvier 2013

La �gure 4.50 montre le résultat de l'implémentation de ces méthodes pour 8 sta-
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Fig. 4.49: En haut : taux d'acquisition par minute des trois derniers jours (dans
cet exemple : 6, 7 et 8 Avril 2013) pour la station EB031. Sur les mêmes �gures :
moyenne sur les 14 derniers jours du taux d'acquisition. En bas : taux d'acquisition
par jour de l'année en fonction de l'heure de la journée.

tions autonomes. En vert le nombre de T1, c'est-à-dire, le nombre de transitoires
dont l'amplitude a dépassé le seuil de détection. En jaune le nombre de T2, qui
représente le nombre de transitoires sélectionnés par les algorithmes cités ci-dessus.
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Fig. 4.50: Taux de déclenchement cumulé sur plusieurs mois pour des di�érentes
stations. En vert : nombre total d'événements ayant dépassé le seuil de détection.
En jaune : nombre d'événements sélectionnés au niveau T2. En rouge : pourcentage
d'événements stockés après la mise en place de la sélection au niveau T2.

En rouge le pourcentage de transitoires sélectionnés au niveau T2 par rapport au
nombre de T1. Les histogrammes en vert foncé ont des canaux plus peuplés que
ceux en vert clair. Cela est observé notamment dans les stations QH023 et DF027,
qui sont des stations mieux protégées par les arbres (voir �gure 4.7). On s'aperçoit
que le pourcentage T2/T1 est variable en fonction du temps et aussi en fonction de
la station en question. Surtout dans les stations où le taux de déclenchement est
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élevé (IK010, NE001, NI034, KB020 et ME002 dans cet exemple), l'algorithme basé
sur la périodicité des émetteurs ne fonctionne pas de façon optimale, même si une
diminution de l'acquisition est observée. Par contre, à partir du mois de novembre
2012, son remplacement par la méthode qui estime l'énergie du signal dans plusieurs
fenêtres montre des résultats bien plus satisfaisants : plus de 90% des transitoires
sont rejetés. Puis, comme la méthode basée sur le temps de montée a montré des
résultats plutôt optimistes en analyse � o�-line �, elle a été implémentée en paral-
lèle avec la méthode précédente. Après une phase d'ajustement de paramètres vers
février 2013, le taux de réjection passe à un niveau acceptable (> 90%) à partir de
mars 2013.

Même si l'on observe une diminution signi�cative du nombre d'événements en-
registrés, cela ne diminue pas pour autant le temps mort induit par les sources qui
saturent les stations. Cependant, il s'agit d'une étape essentielle pour la compré-
hension du comportement des stations elles-mêmes et de l'environnement qui les
entoure. Cela mènera à la conception d'une carte trigger plus performante, ce qui
permettra le retour à un cycle utile de détection des gerbes plus élevé.

4.6 Conclusion

Dans ce chapitre nous avons détaillé les changements dans l'électronique et l'an-
tenne qui ont eu lieu dans l'expérience CODALEMA. Les stations autonomes, plus
adaptées à la détection de la composante radio des gerbes atmosphériques, ont mon-
tré une sensibilité à la variation de l'émission radio galactique, mais aussi aux nom-
breuses sources anthropiques. L'analyse des premières données a révélé que la plupart
des sources parasites se situent à l'intérieur d'un rayon de 2 km autour du réseau et
que certaines de ces sources saturent l'acquisition des données de nos stations.

Dans le but d'avoir un réseau opérationnel, le premier pas consiste évidemment à
maîtriser l'acquisition des stations dans un environnement radio bruyant. Pour cela,
nous avons proposé trois méthodes de réjection de signaux parasites : une basée sur
la périodicité d'émission, une sur l'énergie du transitoire et une troisième sur son
temps de montée. L'étude de la périodicité d'émission des parasites nous a appris
que pour que la réjection soit e�cace il faut connaître d'avance la périodicité des
émetteurs autour de chaque station. Cette méthode, qui fonctionne évidemment uni-
quement sur des sources périodiques, s'est montrée particulièrement e�cace contre
les parasites à haute fréquence d'émission (50 Hz par exemple). La méthode basée
sur le calcul de l'énergie du signal élimine 73.4% des traces parasites en se basant sur
le plus petit des rapports signal sur bruit des données cosmiques (9.6) et 63.8% si on
prend un critère plus souple (4.8). Ces valeurs de SNR sont choisies de manière à ce
qu'aucun des 88 signaux cosmiques utilisées dans cette analyse ne soit rejeté. Plus
d'un million de traces parasites ont été analysées. Concernant le temps de montée,
nous avons obtenu un taux de réjection de 94.2% en polarisation EW avec le même
jeu de données que celui utilisée dans l'étude de l'énergie du signal. Finalement,
une étude préliminaire sur le niveau global du bruit moyen nous a appris qu'il est
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possible de détecter des transitoires cosmiques en milieu bruité, mais que des e�orts
doivent sans doute être faits concernant son atténuation. Il reste également à com-
prendre la cause de la variation de la sensibilité d'antennes proches l'une de l'autre
et dans un même environnement.

Même si les méthodes ci-dessus fournissent des résultats plutôt prometteurs (no-
tamment le temps de montée), les chi�res donnés dans ce document sont à prendre
avec précaution car la nature et l'intensité des sources �uctuent à tout moment.
Comme rappelé précédemment, les pourcentages de réjection dépendent aussi du
lot de données cosmiques et de l'échantillon de parasites. Les trois méthodes ont
été récemment implémentées au niveau T2 (carte PC) sur les stations autonomes à
Nançay, et les premiers résultats sont plutôt prometteurs : en moyenne, plus de 90%
des transitoires parasites sont rejetés. Nous rappelons tout de même qu'un nombre
important de transitoires parasites (comparé au nombre de transitoires cosmiques)
ne sont pas éliminés par les méthodes mentionnées ici. L'amélioration de l'e�cacité
de ces méthodes doit donc se poursuivre dans le but d'être le plus proche possible
de 100%.

Le dé� majeur de cette con�guration se trouve dans l'implémentation au niveau
T1 (carte trigger) des méthodes présentées ici. Bien que que l'on obtienne un pour-
centage élevé de réjection au niveau T2, le temps mort de l'électronique sera toujours
présent tant que la sélection ne se fait pas à un niveau inférieur. Ainsi que leur taux
de réjection, la di�culté d'implémentation varie en fonction de l'algorithme choisi.
Si, au niveau du PC de chaque station (T2), les trois méthodes présentées ici peuvent
être implémentées sans di�culté, il n'en est pas de même pour une carte trigger ana-
logique telle que celle utilisée dans nos stations. Dans le cas de la méthode basée sur
le temps de montée (celle qui s'est montrée la plus performante), nous avons besoin
de sommer un signal au carré, ce qui n'est pas envisageable pour le moment avec la
carte trigger actuelle. Des recherches sont en cours a�n de développer une version
simpli�ée de la méthode basée sur le temps de montée. Le tableau ci-dessous résume
de façon qualitative les caractéristiques des méthodes :

Méthode Périodicité Énergie Temps de montée
E�cacité ? ?? ? ? ?

Implémentation analogique ? ? ? ? ?

Tab. 4.5: Caractéristiques des méthodes de réjection présentées dans ce chapitre.
Le nombre d'étoiles est proportionnel à l'e�cacité ou la facilité d'implémentation de
la méthode dans une carte analogique.

Ainsi, dans un futur proche nous espérons converger vers une électronique qui
élimine les transitoires parasites de façon e�cace au premier niveau, mais aussi au
niveau T2 et T3, ce qui permettra à la fois de baisser le seuil de détection et de
déclencher en polarisation NS. On se retrouvera alors avec une con�guration pour
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laquelle l'acceptance est proche de sa valeur nominale.
Depuis que cette analyse a eu lieu, des nombreux événements gerbe supplémen-

taires ont été observés. Une mise à jour des résultats présentés ici, notamment des
méthodes de sélection/réjection de parasites, est souhaitable.
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L'augmentation du seuil de détection pendant la journée, ajoutée à la saturation
temporaire de certaines stations par des sources parasites, ont probablement fait
que des événements cosmiques soient passés inaperçus dans cette première phase
d'exploration de CODALEMA-III. Or, les stations autonomes ont tout de même
détecté des événements en coïncidence avec les détecteurs de particules pendant
cette période, notamment après le début de 2012. Dans ce chapitre nous allons
parcourir les caractéristiques de ces signaux en coïncidence d'un point de vue plutôt
quantitatif, ce qui en suite permettra de faire une analyse plus détaillée à travers
leur polarisation et leur distribution autour de l'axe de la gerbe.

5.1 Les premières coïncidences

Les données présentées dans ce chapitre ont été prises entre janvier 2012 et août
2013. Bien qu'il ait été possible de véri�er que ces événements étaient en coïncidence
avec le réseau de scintillateurs, les signaux numérisés de ces derniers ne sont pas
disponibles pour des raisons techniques. Ainsi, dans cette analyse nous n'avons pas
accès à l'estimation de l'énergie du rayon cosmique primaire, ni à la position du
c÷ur de gerbe estimée par les scintillateurs.

Jusqu'au 7 août 2013, 731 signaux en provenance de gerbes atmosphériques ré-
partis sur 288 événements ont été enregistrés par les stations autonomes qui forment
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CODALEMA-III. Pour des raisons déjà mentionnées dans le chapitre précédent, les
stations n'ont déclenché qu'en polarisation EW. L'ensemble des données présentées
dans ce chapitre provient uniquement des stations autonomes. La �gure 5.1 montre
les principales caractéristiques des signaux associés à un événement cosmique dans
le domaine temporel et fréquentiel. Sur la �gure de gauche nous voyons 5 signaux
�ltrés dans la bande 30-80 MHz en polarisation EW, correspondant à 5 stations au-
tonomes. Si la trace est enregistrée sur 2.56 µs (2560 points), seule une faible partie
contient l'information associée à la gerbe. De façon générale, les transitoires ont une
durée de l'ordre de la centaine de nanosecondes, et leurs caractéristiques (ampli-
tude, temps de montée) peuvent varier en fonction de la géométrie de l'événement,
de l'énergie et de la masse du rayon cosmique primaire. Dans la �gure 5.1 de droite,
nous avons deux spectres en fréquence associés à la �gure de gauche. Le spectre en
gras a été calculé autour du transitoire associé à la gerbe (vers 1000 ns), et l'autre,
dont la puissance est moins importante, a été calculé en dehors de cette zone et ne
re�ète que les propriétés du bruit ambiant. La chute des spectres observée autour
de 20 et de 100 MHz est due à l'implémentation dans l'électronique des stations
de réjecteurs AM et FM. Bien qu'il s'agisse du même événement, nous remarquons
que l'amplitude des spectres n'est pas la même pour toutes les 5 stations, et que
cette di�érence évolue avec la bande de fréquence. Ce phénomène peut avoir lieu
dans la bande où généralement le signal est recherché (30-80 MHz), mais aussi à
plus haute fréquence (au-delà de 120 MHz). La di�érence de densité spectrale de
puissance entre les stations 17 (orange) et 2 (bleu foncé) en est un exemple.

La �gure 5.2 est un exemple d'un autre événement en provenance du sud-ouest
(φ = 257◦) et relativement incliné (θ = 57◦), observé cette fois-ci par 18 stations
autonomes. La �gure de gauche montre le temps de passage de la gerbe dans chaque
station (un peu plus de 2 µs, indiqué par les couleurs), et l'intensité du maximum
des signaux �ltrés dans la bande 30-80 MHz, indiquée par la taille des cercles. La
�gure de droite montre le pro�l latéral du champ électrique, c'est à dire l'intensité
du signal en fonction de la distance à l'axe de la gerbe. Pour cet événement (comme
pour beaucoup d'autres), l'ajustement exponentiel (en rouge) semble ne pas être
cohérent avec les données (en noir). Cela nous amène à nous interroger sur la per-
tinence de cette fonction : l'ajustement exponentiel est-il la meilleure manière de
décrire l'évolution du champ autour de l'axe de la gerbe ? Existe-t-il une fonction
d'ajustement unique qui tient compte de toutes les géométries de la gerbe, des pro�ls
de polarisation et des caractéristiques du primaire ? Une étude plus détaillée sur le
pro�l latéral du champ électrique sera faite à la �n de ce chapitre, donnant quelques
éléments de réponse aux questions posées ci-dessus.

S'intéressant à un aspect plus quantitatif des données, la �gure 5.3 représente
la distribution du nombre de stations ayant déclenché l'acquisition sur un même
événement (multiplicité). Sur ce lot de départ, une coupure doit être faite car, en
absence d'informations sur la gerbe données par les scintillateurs, nous avons besoin
d'au moins 3 antennes par événement pour reconstruire sa direction d'arrivée. On
remarque que si la multiplicité moyenne des événements reconstruits est proche de
5, quelques uns sont tout de même observés par plus de 15 stations.
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Fig. 5.1: Gauche : signaux �ltrés dans la bande 30-80 MHz d'un événement observé
par 5 stations autonomes. Pour une meilleure visualisation, ils ont volontairement
été décalés suivant l'axe des ordonnées. Le décalage suivant l'axe des abscisses est
dû aux di�érents moments de détection de la gerbe dans chaque station, suite à la
propagation du front d'onde dans l'espace. Droite : spectre moyen des signaux de la
�gure de gauche. Pour chaque signal il est représenté 2 spectres de même couleur.
Ceux en gras, avec une plus grande densité spectrale de puissance, sont calculés
autour du transitoire associé à la gerbe. Le second est calculé en dehors de la zone
où se trouve le transitoire. Le numéro des stations ayant déclenché est également
représenté sur la partie droite de chaque �gure.

−600 −400 −200 0 200 400
−500

−400

−300

−200

−100

0

100

200

300

x(m)

y(
m

)

16−Jan−2013 18:39:22

θ = 57°

φ = 257°

χ2 = 1.0

0

500

1000

1500

2000

0 100 200 300 400
0.01

0.02

0.03

0.04

0.05

0.06

0.07

Distance from the shower axis (m)

N
or
m
(E

W
,N
S
)(
V
)

Fig. 5.2: Gauche : Événement associé à une gerbe atmosphérique observé par 18
stations autonomes. La taille des cercles correspond au maximum d'amplitude des
signaux et les couleurs représentent le temps relatif d'arrivée en nanosecondes par
rapport à la première station ayant été déclenchée. Le point d'impact de la gerbe
(c÷ur de gerbe) est indiqué par la croix rouge. Droite : distribution latérale du
champ électrique pour le même événement. La courbe en rouge représente l'ajuste-
ment des points par une fonction exponentielle.

La �gure 5.4 de gauche montre la distribution des plus grandes distances entre
deux stations au sein d'un même événement. Cette � portée � du champ électrique
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dépend de l'énergie du primaire et est corrélée à l'angle zénithal de l'événement
(�gure 5.4 droite). Dans notre lot de données, elle varie entre 100 et 800 mètres
environ. Il s'agit d'une quantité clé dans l'étude de l'émission radio par les gerbes
dans la mesure où elle conditionne l'espacement entre les antennes dans les expé-
riences. En e�et, l'un des inconvénients de cette méthode réside dans le fait que
l'émission radio est focalisée dans l'axe de la gerbe, obligeant ainsi la mise en place
d'une densité élevée de stations, ce qui augmente le coût d'installation. Dans ces
données nous n'avons malheureusement pas l'accès à l'énergie du primaire. Il n'est
donc pas possible d'estimer la portée du champ électrique en fonction de l'énergie,
ce qui semble être primordial dans les prochaines expériences géantes de détection
des rayons cosmiques (> 10000 km2 de surface). Cependant, une estimation de la
portée entre 1017 et 1019 eV pourra très prochainement être faite dans l'expérience
AERA, à l'Observatoire Pierre Auger.
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Fig. 5.3: Distribution des multiplicités pour tous les événements enregistrés en
coïncidence.

Au total nous avons 76 événements reconstruits avec les données des stations
autonomes. La procédure de reconstruction est quasiment la même que celle utilisée
dans le chapitre précédent et se base sur l'hypothèse que le front d'onde est plan.
Une amélioration a été apportée au niveau du temps d'arrivée : au lieu de prendre
le temps fourni par la carte GPS qui correspond au début de la numérisation dans
la chaîne électronique, nous tenons compte de la position du maximum du signal
dans chaque trace. Cette valeur peut être décalée de quelques nanosecondes selon la
station. Cela permet d'être plus précis dans la reconstruction des directions d'arrivée.
La direction d'arrivée des événements est représentée par la �gure 5.5. Le zénith se
trouve à 0◦ et l'horizon à 90◦. La direction du champ magnétique sur le site de
l'expérience est représentée par le carré rouge. La convention adoptée pour l'angle
azimutal est celle du sens trigonométrique avec φ = 0◦ pour l'est (à droite).

Les signaux ont été �ltrés dans la bande de fréquence habituelle 30-80 MHz. En
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Fig. 5.4: Gauche : distribution des plus grandes distances entre deux stations
déclenchées en coïncidence dans des événements de multiplicité supérieure ou égale
à 3. Cette quantité peut être associée à la portée du champ électrique. Droite :

évolution de la portée du champ électrique avec l'angle zénithal de la gerbe, pour les
mêmes événements que ceux de la �gure de gauche.

utilisant une bande de �ltrage di�érente (à plus haute fréquence par exemple), il est
important de véri�er que le maximum pris correspond bien à celui du transitoire en
provenance de la gerbe, et non pas des émetteurs parasites. La �gure 5.7 montre les
distributions des di�érences angulaires azimutales et zénithales entre des signaux
�ltrés dans les bandes 30-80 MHz et 140-160 MHz. Dans 5.6 nous représentons la
di�érence de deux signaux (NS et EW) �ltrés dans les bandes 30-80 MHz (gauche) et
140-160 MHz (droite). Cela montre que la correction du temps avec le maximum des
transitoires peut être di�cile à appliquer pour des signaux �ltrés dans des bandes
relativement polluées comme la FM. Des directions d'arrivée pour d'autres bandes
comprises entre 90 et 200 MHz ont été évaluées et comparées à la bande 30-80
MHz. Les dispersions sont toutes aussi importantes. La bande 30-80 MHz est donc
clairement la bande à privilégier pour reconstruire les propriétés angulaires de la
gerbe. Réduire les erreurs dans les bandes plus élevées requiert une optimisation de
l'antenne.

Les distributions des angles zénithaux et azimutaux sont données par les �gures
5.8 et 5.9. Nous observons, comme dans les données de CODALEMA-II [135], une
asymétrie dans les directions d'arrivée des rayons cosmiques. Cet e�et est interprété
comme conséquence de l'action de la force de Lorentz

~F ∝ ~v × ~B, (5.1)

sur les particules chargées de la gerbe, où ~v est le vecteur contenant l'axe de la
gerbe et ~B le vecteur champ géomagnétique. Comme les événements en provenance
du nord font un angle plus grand avec le champ magnétique, qui à Nançay pointe
vers le sud, l'accélération subie par les charges, et donc la probabilité de détection
en polarisation EW est plus importante. La �gure 5.10 montre la distribution des
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Fig. 5.5: Direction d'arrivée des 76 événements reconstruits avec les données des
stations autonomes. Le carré rouge représente la direction du champ magnétique à
Nançay.
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Fig. 5.6: Signaux en provenance d'une gerbe �ltrés dans les bandes 30-80 MHz
(gauche) et 140-160 MHz (droite) dans les polarisations EW (bleu) et NS (rouge).
La présence d'émetteurs parasites dans la �gure de droite est clairement mise en
évidence.

angles entre les directions d'arrivée des événements et le champ géomagnétique. La
distribution ne montre pas un maximum à α = 90◦, angle pour lequel pourtant
l'émission radio serait maximum selon la force de Lorentz. Cela peut être dû à
plusieurs facteurs :

• Le modèle ~v× ~B ne donne évidemment qu'une première estimation de l'inten-
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Fig. 5.7: Gauche : di�érence entre les angles zénithaux (θ) pour des signaux
�ltrés entre les bandes 30-80 et 140-160 MHz en tenant compte de leur maximum.
La dispersion des distributions est due au fait que le maximum du transitoire pris
dans la bande 140-160 MHz correspond parfois à du bruit, et non pas à l'émission de
la gerbe. Droite : �gure identique à celle de gauche, mais pour les angles azimutaux
(φ).
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Fig. 5.8: Distribution de l'angle zénithal θ pour les événements reconstruits.

sité du signal perçue par les antennes. Il ne tient pas compte non plus de la
présence d'autres mécanismes d'émission comme l'excès de charge, qui a un
pro�l de polarisation di�érent du courant transverse

• Le lobe des antennes ne présente pas le même gain pour toutes les directions
d'arrivée

• Les directions d'arrivée présentées ici sont conditionnées par celles observées
par le réseau de scintillateurs. Or, contrairement aux stations autonomes, l'e�-
cacité de détection des scintillateurs chute fortement pour des angles zénithaux
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Fig. 5.9: Distribution de l'angle azimutal φ pour les événement reconstruits. Les
événements compris entre 180◦ et 360◦ sont en provenance du sud géographique. On
remarque que le canal le plus peuplé de la distribution se situe en plein nord. La
détection du signal uniquement en polarisation EW privilégie dans cette direction
d'azimut.
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Fig. 5.10: Distribution des angles entre les directions d'arrivée et le champ géoma-
gnétique pour les événements reconstruits.

supérieurs à 50◦. Les canaux proches de 90◦ de la distribution des angles α
pourraient alors être moins peuplés.

L'asymétrie dans les directions d'arrivée a été également observée par d'autres
expériences comme RAuger [111], AERA [150], LOFAR [153], et est associée à l'émis-
sion du courant transverse créé lors de la séparation des charges e+ − e− dans le
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champ géomagnétique. Bien que la mesure du décalage de c÷ur radio par rapport au
c÷ur estimé par les détecteurs de particules (voir �gure 3.17, chapitre 3) ait donné
une première évidence d'un mécanisme d'émission secondaire compatible avec l'excès
de charge [154], ce sera probablement la mesure des autres composantes du champ
électrique qui en apportera la preuve dé�nitive.

5.2 Les mesures de polarisation

5.2.1 Description de la polarisation

Une onde électromagnétique est considérée comme polarisée lorsqu'il existe une
corrélation entre les composantes du champ électrique. Le champ électrique d'une
onde plane est la somme vectorielle des deux composantes orthogonales à la propa-
gation. Ces composantes sont caractérisées par leur amplitude et leur di�érence de
phase. Si l'onde se propage suivant l'axe (Oz), le champ électrique évolue dans le
plan (xy). On peut considérer l'évolution de ses composantes suivant l'axe des x et
l'axe des y :

~E = A cos(ωt)~ex +B cos(ωt− ϕ)~ey = Ex ~ex + Ey ~ey (5.2)

où ω est la pulsation de l'onde et ϕ = ϕy − ϕx le déphasage entre les composantes
x et y. L'extrémité du champ électrique peut être décrite de façon générale par une
ellipse dont on peut établir l'équation :

cos(ωt− ϕ) = cos(ωt) cosϕ+ sin(ωt) sinϕ (5.3)

Ey
B

=
Ex
A

cosϕ+

√
1−

(
Ex
A

)2

sinϕ (5.4)

E2
x

A2
+
E2
y

B2
− 2

ExEy
AB

cosϕ = sin2 ϕ. (5.5)

Les amplitudes A et B deviennent ici les demi-grand axe et demi-petit axe de l'el-
lipse (voir �gure 5.11). Les di�érents types de polarisation (elliptique, circulaire ou
linéaire) sont dé�nis par les valeurs du déphasage ϕ. Dans le cas où ϕ = π/2 ou
ϕ = 3π/2 et A = B, l'onde est polarisée circulairement. Si ϕ = 0 ou ϕ = π l'onde
est polarisée linéairement. Dans les autres cas, l'onde est polarisée elliptiquement.

En employant le formalisme de Stokes, nous avons accès aux grandeurs qui quan-
ti�ent l'état de polarisation de l'onde électromagnétique observée par l'antenne. On
peut dé�nir les paramètres de Stokes dans le plan horizontal :
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Fig. 5.11: Ellipse de polarisation avec le demi-grand axe A et demi-petit axe B. Les
angles τ et ε représentent l'inclinaison de l'ellipse par rapport à la composante Ex,
et son ellipticité.

I = E2
x + E2

y

Q = E2
x − E2

y = I cos 2ε cos 2τ

U = 2ExEy cosϕ = I cos 2ε sin 2τ

V = 2ExEy sinϕ = I sin 2ε

(5.6)

où Ex et Ey sont les projections du champ électrique sur les axes EW et NS res-
pectivement, τ est l'inclinaison de l'ellipse par rapport à la composante Ex, et ε est
l'ellipticité. Le paramètre I donne l'intensité du signal, Q et U décrivent les pola-
risations linéaires, et V décrit la polarisation circulaire. L'avantage ici (par rapport
au formalisme de Jones), réside dans le fait que les vecteurs de Stokes décrivent tous
les états de polarisation de la lumière. L'état de polarisation peut être facilement
visualisé à l'aide de la sphère de Poincaré (�gure 5.12).

5.2.2 La polarisation dans les données CODALEMA

Rappelons que pendant le développement de la gerbe, il se produit une évolution
temporelle du nombre d'électrons et de positrons (excès de charges), ce qui mène à
une contribution au champ électrique total additionnelle à celle du courant trans-
verse. Notons également que le poids de cette contribution peut varier entre 10 et
20% de l'émission totale, dominée par le courant transverse. La �gure 5.13 illustre
les mécanismes physiques et les vecteurs de polarisation correspondant d'une gerbe
verticale pour le courant transverse (a et b) et pour l'excès de charges (c et d).
La �gure 2.2 dans le chapitre 2 peut également aider à comprendre le phénomène.
D'après les travaux de modélisation de la gerbe [96], l'émission radio générée par
le courant transverse est polarisée linéairement et perpendiculairement à l'axe de la
gerbe et au champ géomagnétique. La �gure de polarisation de l'excès de charges
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Fig. 5.12: L'état de polarisation d'une onde électromagnétique peut être représenté
par un point à l'intérieur de la sphère de Poincaré (lumière partiellement ou non
polarisée), ou sur sa surface, dans le cas de polarisation totale (notre cas). Les
coordonnées du point sont les 3 paramètres de Stokes normalisés (Q, U et V ). Les
polarisations linéaires se trouvent à l'équateur (V = 0), les polarisations circulaires
se trouvent aux pôles (Q = U = 0), et entre l'équateur et les pôles, se trouvent les
polarisations elliptiques.

est quant à elle orientée radialement vers l'axe de la gerbe [96], ce qui implique que,
pour cette contribution, l'intensité dépend aussi de la position relative de l'obser-
vateur par rapport au c÷ur de la gerbe. Par conséquent, la superposition de ces
deux contributions doit également présenter des variations en amplitude pour des
antennes situées à des di�érents endroits par rapport au c÷ur.

L'une des façons de représenter l'in�uence d'un mécanisme d'émission ayant une
dépendance avec la position du c÷ur de gerbe est la visualisation des ellipses formées
par les signaux mesurés dans les polarisations EW et NS1. Au sein d'un même
événement, considérant l'émission due au courant transverse, les ellipses ont la même
inclinaison par rapport à l'axe des x et doivent varier uniquement en amplitude car
dans ce cas tous les signaux sont alignés selon ~v× ~B. Comme le pro�l de polarisation
de l'excès de charges est di�érent de ce dernier, sa présence se traduira par di�érentes
inclinaisons pour chaque antenne. La dispersion des angles sera ainsi proportionnelle
au poids de l'excès de charge sur le champ résultant. La �gure 5.14 illustre cela avec
les ellipses de polarisation pour un événement simulé avec et sans excès de charge.

1On les nommera par la suite EEW ou Ex pour la composante EW, et ENS ou Ey pour la
composante NS.
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Fig. 5.13: Les mécanismes d'émission et leurs �gures de polarisation pour une
gerbe verticale [155]. a) Le courant transverse à la propagation de la gerbe ~J est
créé par la déviation systématique des électrons et positrons plongés dans le champ
géomagnétique. b) L'orientation des vecteurs de polarisation est donnée par le produit
vectoriel ~v× ~B. c) L'excès de charges négatives créé par l'annihilation des positrons
et des électrons arrachés aux atomes de l'atmosphère lors du passage de la gerbe. d)
Dans ce cas, la polarisation de l'excès d'électrons est orientée radialement vers l'axe
de la gerbe.

Les formes d'onde ont été �ltrées dans la bande 30-80 MHz. La dispersion des ellipses
est manifeste lorsque l'on rajoute l'excès de charge dans la simulation.

Les événements étudiés dans la section précédente ont été modélisés avec le code
de simulation macroscopique EVA [95], et comparés aux données. Nous avons choisi
le noyau de fer2 comme particule primaire, et son énergie a été �xée à 1017 eV. Un
certain nombre de coupures dans les données ont dû être faites :

• parmi les événements mentionnés en début de chapitre, seuls ceux dont la
multiplicité est supérieure à 5 ont été simulés. Le calcul de minimisation qui
donne la position du c÷ur (l'un des paramètres d'entrée de la simulation) ne
converge pas toujours pour des multiplicités plus faibles.

• Les χ2 par degré de liberté (critère d'évaluation de la qualité de la convergence)
pour la reconstruction des directions d'arrivée et pour la reconstruction du

2Dans la région du spectre étudié par CODALEMA (1016−1018 eV), la composition des rayons
cosmiques a une tendance à être plus proche du fer que du proton [76].
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Fig. 5.14: Ellipses de polarisation engendrées une gerbe initiée par un noyau de fer
(1017 eV, θ = 31◦ et φ = 142◦) simulée avec EVA. À gauche le champ électrique
provient uniquement du courant transverse. À droite l'excès de charges est pris en
compte. Pour cette géométrie on voit clairement la dispersion des angles lorsque que
l'on rajoute l'excès de charges.

c÷ur sont inférieurs à 10 et 15 respectivement (voir chapitre 3).
• Sont choisis uniquement les événements dont le c÷ur est à l'intérieur du réseau
d'antennes.

Au total, 14 événements remplissent les conditions ci-dessus.

Les �gures 5.15 et 5.16 montrent les ellipses de polarisation pour 4 des 14 événe-
ments sélectionnés et les simulations correspondantes (�gures du milieu et du bas).
On précise que les signaux mesurés ne sont pas déconvolués de la réponse de l'an-
tenne. Sur la partie supérieure de la �gure, le point d'impact de la gerbe (croix
rouge), les temps d'arrivée sur chaque station en nanosecondes (couleurs), ainsi que
l'intensité du signal (taille des cercles) sont représentés. Les ellipses en provenance
des données ont été calculées à l'aide des signaux, 30 ns autour du maximum des
transitoires �ltrés dans la bande 30-80 MHz. Nous n'avons pas observé de change-
ment dans l'orientation des ellipses pour d'autres bandes (40-70 MHz, 45-55 MHz,
par exemple). Les simulations tiennent compte de l'excès de charges et du courant
transverse et leurs signaux ont été également �ltrés dans la bande 30-80 MHz.

Les �gures ci-dessous re�ètent le comportement global observé. La proportion-
nalité entre les amplitudes au sein d'un même événement est en général en accord
avec celle des simulations. Néanmoins, dans certains cas, l'orientation (l'angle par
rapport à l'axe des x, par exemple) des ellipses est di�érente. De plus, les simula-
tions prédisent un signal polarisé linéairement pour les deux principaux mécanismes
d'émission radio. Or, l'ellipse de polarisation de certains signaux présentent une va-
leur du demi-petit axe non négligeable. Une étude exhaustive sur la géométrique
des ellipses formées par les signaux en polarisation NS et EW doit certainement être
poursuivie car des informations plus �nes sur les mécanismes d'émission peuvent y
être présentes et donc extraites.
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Fig. 5.15: Deux événements observés par les stations autonomes. Sur la partie
supérieure de la �gure, le temps de passage de la gerbe en nanosecondes (du bleu
clair au violet), et l'intensité du signal mesuré (taille des cercles) sont représentés. La
croix rouge indique la position estimée du c÷ur de gerbe obtenu par un �t exponentiel.
Les �gures du milieu correspondent aux ellipses de polarisation mesurées, et sur la
partie inférieure, les ellipses des mêmes événements simulés avec EVA en tenant
compte de l'excès de charges et du courant transverse. Pour une antenne donnée, une
même couleur est employée pour l'ellipse de la mesure et l'ellipse de la simulation.
Le nom des stations sont également indiqués dans la légende.
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Fig. 5.16: Figure identique à la précédente, pour deux événements di�érents.
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5.2.3 Les angles de polarisation

Dans ce paragraphe la polarisation des signaux et les liens avec les mécanismes
d'émission seront analysés à travers les angles de polarisation. Ils sont étroitement
liés aux ellipses mesurées et simulées ci-dessus.

5.2.3.1 L'angle de polarisation prédit pour le courant transverse

Comme nous l'avons vu, l'émission due au courant transverse est polarisée per-
pendiculairement à la fois à l'axe de la gerbe ~v et au champ géomagnétique ~B. À
Nançay, le champ géomagnétique est incliné par rapport au zénith de 27◦ et pointe
vers le Sud (φB = 270◦). Son intensité vaut 47.5 µT [156]. Nous pouvons dé�nir
l'angle de polarisation dans le plan horizontal attendu pour une émission purement
géomagnétique [157] :

ψG = tan−1

(
eGy
eGx

)
= tan−1

(
(~v × ~B)NS
(~v × ~B)EW

)
(5.7)

où les indices EW et NS indiquent que les produits vectoriels sont projetés sur les
axes EW et NS. Cette expression peut être réécrite de la façon suivante :

ψG = tan−1

(
− sin θ cosφ cos θB + cos θ sin θB cosφB
sinφ sin θ cos θB − cos θ sinφB sin θB

)
(5.8)

avec θ et φ les angles zénithal et azimutal de la gerbe, et θB et φB les angles
zénithal et azimutal du champ géomagnétique. L'incertitude sur ψG est obtenue en
di�érenciant son expression :

σψG
=

√(
∂ψG
∂ex

σex

)2

+
(
∂ψG
∂ey

σey

)2

=

√√√√( 1
1 + (ey/ex)2

)2
((

σexey
e2x

)2

+
(
σex

ex

)2
) (5.9)

avec

σ2
ex

=
(
∂ex
∂θ

σθ

)2

+
(
∂ex
∂φ

σφ

)2

+
(
∂ex
∂θB

σθB

)2

+
(
∂ex
∂φB

σφB

)2

σ2
ey

=
(
∂ey
∂θ

σθ

)2

+
(
∂ey
∂φ

σφ

)2

+
(
∂ey
∂θB

σθB

)2

+
(
∂ey
∂φB

σφB

)2
(5.10)

Les valeurs des incertitudes prises dans le calcul pour les composantes du champ
géomagnétique sont : σθB

= σφB
= 0.5◦, bien supérieures aux valeurs de changement
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annuel fournis par [156]. Les incertitudes σθ et σφ sur la direction d'arrivée de la
gerbe sont �xées à 2◦.

Nous allons par la suite comparer le ψG prédit par la composante géomagné-
tique du signal avec l'angle de polarisation mesuré par chaque antenne d'un même
événement.

5.2.3.2 L'angle de polarisation mesuré par les stations autonomes

L'angle de polarisation mesuré est donné par relation suivante :

ψM =
1
2

tan−1

(
U

Q

)
(5.11)

où U et Q sont les paramètres de Stokes dé�nis dans l'équation (5.6). Dans les
expression de U et Q, interviennent les signaux mesurés Ex(t) et Ey(t) dans les
polarisations EW et NS. La partie du signal qui correspond à l'émission de la gerbe
a une courte durée par rapport à la longueur totale du signal enregistré. Ici les
paramètres de Stokes seront calculés 200 ns autour du maximum du transitoire
�ltré dans la bande 30-80 MHz, qui se situe généralement vers 1050 ns (voir �gure
5.17). On peut redé�nir les paramètres employés dans cette analyse :

Q =
1
n

n∑
i=1

(E2
x,i − E2

y,i)

U =
2
n

n∑
i=1

(Ex,iEy,i)

(5.12)

avec n = 200. On calcule donc ici une valeur moyenne des paramètres de Stokes sur
la partie du signal qui nous intéresse. Nous pouvons calculer ce taux de polarisation
linéaire, obtenu à partir des paramètres de Stokes comme suit :

pl =

√
Q2 + U2

I
(5.13)

où I est l'intensité totale du signal. La �gure 5.18 représente ce taux de polarisation
linéaire. On constate que les transitoires sont fortement linéairement polarisés.

Comme dans le cas de l'angle de polarisation prédit, l'erreur sur les angles me-
surés par propagation des incertitudes est donnée facilement par di�érentiation de
l'équation (5.11) :

σψM
=

√
σ2
QU

2 + σ2
UQ

2

4(Q2 + U2)2
. (5.14)

En général, l'incertitude sur un paramètre P qui dépend de xn variables est donnée
par :

σP =

√√√√ n∑
i=1

n∑
j=1

∂P

∂xi

∂P

∂xj
Cov(xi, xj) (5.15)
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Fig. 5.17: Signal cosmique �ltré dans la bande 30-80 MHz. La zone en bleu corres-
pond au transitoire créé lors du développement de la gerbe. La zone rouge représente
une partie supposé typique du bruit au moment de l'enregistrement de l'événement.
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Fig. 5.18: Distribution des taux de polarisation linéaire. Les signaux présentent des
taux proches de 100%, en accord avec les prédictions théoriques.

avec Cov(xi, xj) la covariance entre les variables xi et xj . À partir de cette relation
et des dé�nissions (5.12) nous sommes en mesure de déterminer les incertitudes sur
Q et U :

σ2
Q =

16
n2

n∑
i=1

n∑
j=1

(Ex,iEx,jCov(Ex,i, Ex,j) + Ey,iEy,jCov(Ey,i, Ey,j)) (5.16)

σ2
U =

16
n2

n∑
i=1

n∑
j=1

(Ey,iEy,jCov(Ex,i, Ex,j) + Ex,iEx,jCov(Ey,i, Ey,j)) (5.17)

où la covariance entre les composantes du champ a été calculée dans la fenêtre de
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bruit. A�n de s'assurer de la qualité des données, seuls les événements dont le χ2 de
la reconstruction des directions d'arrivée est inférieur à 10 ont été sélectionnés. De
même, un rapport signal sur bruit dé�nit comme suit est exigé supérieur à 10 :

S

N
=

1
n

∑n
i=1E

2
signal,i

1
N

∑N
i=1E

2
noise,i

(5.18)

avec n = 200 et N = 800.
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Fig. 5.19: L'angle de polarisation mesuré par les stations autonomes en fonction de
l'angle attendu pour une émission radio purement géomagnétique. La dispersion par
rapport à la droite ψM = ψG suggère l'existence d'un autre mécanisme d'émission.

Nous pouvons �nalement observer la dépendance entre l'angle de polarisation
prédit pour une contribution uniquement géomagnétique (équation (5.7)) avec les
angles mesurés dans chaque station (équation (5.11)) à l'aide de la �gure 5.19.
Les incertitudes ont été calculées à partir des équations (5.9) et (5.14). Les points
alignés verticalement représentent les angles mesurés dans un même événement. La
dispersion par rapport à la droite ψM = ψG suggère l'existence d'un mécanisme
d'émission di�érent du courant transverse. Pour ce lot de données, le coe�cient de
corrélation de Pearson vaut ρP = 0.94 ± 0.01 à 95% de niveau de con�ance, ce
qui indique une très bonne corrélation linéaire entre les deux angles et assoit une
fois de plus l'hypothèse de la prédominance du mécanisme géomagnétique dans les
processus d'émission radio par la gerbe.

5.2.4 Le paramètre R

Dans le paragraphe précédent, et notamment à l'aide de la �gure 5.19, nous
avons vu que le mécanisme géomagnétique ne peut à lui seul expliquer les pro�ls
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de polarisation présents dans les données. Dans ce paragraphe nous allons nous
interroger si une partie de la polarisation totale est orientée radialement autour de
l'axe de la gerbe (cas de l'excès de charges).

E

N

W

S

ξ

η

v x B

ψ

Fig. 5.20: Nouveau repère {ξ, η} dé�ni selon la projection au sol de ~v× ~B (en rouge).
L'origine du repère est le c÷ur de la gerbe. L'angle ψ est dé�ni comme l'angle de
l'observateur autour de la position du c÷ur reconstruit à l'aide des équations (3.16)
et (3.17), par rapport à l'axe ξ. Cela permet de mettre en évidence toute polarisation
di�érente de celle attendue pour l'émission géomagnétique.

Comme le pro�l de polarisation de la contribution géomagnétique dépend uni-
quement du produit vectoriel ~v× ~B, nous pouvons dé�nir un nouveau repère {ξ, η}
par rotation du repère habituel {EW,NS}, dans lequel la contribution géomagné-
tique selon la composante η soit toujours nulle (voir �gure 5.20). Ainsi, si un signal
est observé dans cette direction, il ne provient pas de l'émission géomagnétique. À
partir de ce nouveau repère (qui est donc di�érent pour chaque événement) nous
pouvons également dé�nir l'angle ψ entre la position du c÷ur de la gerbe et l'an-
tenne par rapport à l'axe η. L'observable dans cette analyse est le paramètre R,
qui traduit la prépondérance (normalisée) de la composante linéaire à 45◦ de la
polarisation horizontale par rapport à la composante linéaire à −45◦ :

R(ψ) =
2
∑n

i=1(Ei,ξEi,η)∑n
i=1(E

2
i,ξ + E2

i,η)
, (5.19)

avec n = 100, ce qui correspond à une région de 100 ns prise autour de la valeur
maximum du transitoire. Dans ce nouveau repère, Eξ et Eη valent

Eξ = Ex cosψG + Ey sinψG
Eη = −Ex sinψG + Ey cosψG.

(5.20)

Lorsque ψ = 0, la polarisation des signaux créés par le courant transverse et l'excès
de charges est alignée selon l'axe ξ. Le paramètre R doit être nul pour les deux
mécanismes. Or, au fur et à mesure que l'angle ψ augmente, R doit prendre des
valeurs di�érentes de 0, jusqu'à atteindre un maximum à π/2, où la position de
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l'antenne coïncide avec l'axe η. Dans ce cas nous avons uniquement la présence
de la contribution radiale dans R. Cet e�et est symétrique pour les deux derniers
cadrants : R(ψ = π) est censé être nul, et R(ψ = 3π/2) devrait passer par un autre
extremum opposé au premier. Ainsi, un pro�l de polarisation sinusoïdal de R(ψ) est
attendu pour des observateurs autour du point d'impact de la gerbe.
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Fig. 5.21: Le paramètre R en fonction de l'angle ψ. La ligne pointillée correspond
à la valeur de R attendue pour une émission uniquement géomagnétique.

L'évolution du paramètre R en fonction de ψ dans les données CODALEMA
est représentée par la �gure 5.21. Un pro�l sinusoïdal de R est clairement visible,
du fait que, pour un même événement, les stations ont des positions di�érentes par
rapport au c÷ur de gerbe. Cela indique qu'une contribution radiale compatible avec
l'excès de charges est présente dans les données. L'incertitude sur R est donnée par

σ2
R =

(
∂R

∂Eξ
σEξ

)2

+
(
∂R

∂Eη
σEη

)2

, (5.21)

avec

∂R

∂Eξ
=

2Eη(E2
η − E2

ξ )

(E2
ξ + E2

η)2
(5.22)

et

∂R

∂Eη
=

2Eξ(E2
ξ − E2

η)

(E2
ξ + E2

η)2
(5.23)

Les σEξ
et σEη sont les moyennes quadratiques du bruit (région en rouge dans la

�gure 5.17) de Eξ et Eη. L'incertitude sur ψ n'est pas représentée car elle requiert
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un (long) travail d'analyse supplémentaire de l'incertitude sur la reconstruction de
la position des c÷urs de gerbe.

La mise en évidence d'une composante radiale du champ électrique à travers le
paramètre R avait été réalisée auparavant sein de l'expérience AERA [158, 17, 157].
L'évolution du paramètre R présente aussi un caractère sinusoïdal en fonction de
l'angle ψ. La corrélation entre les angles de polarisation prédits par le modèle géoma-
gnétique et les angles mesurés par chaque station y est légèrement moins importante
(ρP = 0.87 ± 0.01 à 95% de niveau de con�ance [158]). Cette di�érence pourrait
être interprétée comme conséquence d'un champ géomagnétique plus intense (d'un
facteur deux environ) à Nançay qu'à Malargüe, où se déroule l'expérience AERA.
Des études supplémentaires sont en cours a�n de quanti�er antenne par antenne
le pourcentage de la contribution non-géomagnétique sur le champ total détecté.
Les premiers résultats de l'expérience AERA indiquent qu'en moyenne 14± 2% du
champ détecté provient d'une composante radiale, compatible avec l'excès de charges
[158, 157].

La quanti�cation de cette fraction de contribution radiale à Nançay doit être
entreprise. Elle requiert la prise en compte méticuleuse des erreurs de mesure et
donc une étude soignée, et par conséquent relativement longue.

5.3 Le pro�l latéral du champ électrique

La distribution ou pro�l latéral du champ électrique traduit la dépendance de
l'amplitude du signal de chaque antenne avec la distance à l'axe de la gerbe. La
mesure du pro�l latéral est essentielle pour plusieurs raisons. Elle permet de tester
les mécanismes d'émission prédits par la théorie, elle est sensible à l'énergie [139, 159]
et éventuellement à la nature [101] du rayon cosmique primaire. Sa mesure rend
possible l'estimation de la portée du champ électrique, qui est un paramètre majeur
dans l'optique d'optimiser la géométrie et les dimensions d'un grand réseau. Dans
cette section nous allons étudier les propriétés des pro�ls des événements observés
par CODALEMA-III.

La relation de proportionnalité entre les amplitudes détectées et l'énergie du
primaire doit faire intervenir une fonction qui décrit l'extension latérale de la gerbe.
En pratique, nous avons besoin d'une fonction qui, à partir des données, fournit la
valeur extrapolée du champ sur l'axe de la gerbe3. Cette valeur est ensuite com-
parée à l'énergie estimée par les détecteurs de particules a�n d'établir une loi de
proportionnalité universelle entre les deux observables. Une fois la proportionnalité
établie, le champ électrique seul mesuré par les antennes, su�rait à estimer l'énergie
du primaire. Dans ce but, depuis les premières tentatives dans les années 70 [160],
une fonction exponentielle de la forme

ε(d) ∝ ε0 exp(−d/d0) (5.24)

3C'est avec cette valeur (arbitraire) que les premières estimations de l'énergie se faisait.
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est employée [15, 110, 135], et où les dépendances en fréquence et angulaires sont
masquées. Cette fonction possède 4 paramètres libres : les coordonnées de la position
du c÷ur de gerbe x0 et y0 contenus implicitement dans la distance à l'axe d, la portée
du signal d0, et l'extrapolation du champ à l'axe ε0. L'une des particularités de cette
fonction est qu'elle suppose une symétrie autour de l'axe de la gerbe. Il devient tout
de suite évident qu'une erreur sur le choix de la fonction qui fournit ε0 entraîne une
erreur sur la corrélation avec l'énergie estimée par les détecteurs de particules et sur
la position du c÷ur {x0, y0}. Il a été démontré expérimentalement [133, 110] que
certains pro�ls ne peuvent être correctement ajustés par une simple exponentielle
décroissante. Il est même fort possible qu'une fonction unique qui tienne compte
de toutes les géométries de la gerbe, et de toutes les �gures de polarisation (qui
traduisent les mécanismes d'émission) n'existe pas. Nous allons voir par la suite
que l'introduction d'un paramètre fondamental dans les modèles d'émission radio
pourrait nous amener vers une nouvelle paramétrisation du pro�l latéral du champ
électrique.

5.3.1 L'apport des modèles récents d'émission radio

Qu'il s'agisse d'un modèle d'émission radio microscopique ou macroscopique,
l'introduction de l'indice de l'air variant avec l'altitude modi�e fortement les carac-
téristiques des signaux, et par conséquent la distribution latérale du champ élec-
trique [161]. Le fait que la densité de matière traversée soit variable selon l'altitude
(n = n(z)), implique que deux photons émis à des moments distincts dans le dé-
veloppement de la gerbe pourront être mesurés au même instant par l'observateur
[162]. Mathématiquement, cela se traduit par des singularités dans l'expression qui
donne le champ électrique total perçu par l'observateur (les � temps Cherenkov �,
cercles noirs dans la �gure 5.22). Cet e�et peut avoir quelques conséquences, no-
tamment en fonction de la distance à laquelle l'observateur se trouve par rapport à
l'axe de la gerbe :

• D'après des simulations détaillées dans [95], un observateur situé au-delà d'en-
viron 300 m de l'axe d'une gerbe inclinée de 60◦, verra uniquement l'émission
radio � typique �, en provenance de la région autour du point de développe-
ment maximum de la gerbe.

• À environ 250 m de l'axe, les premières singularités apparaissent (au temps
Cherenkov). Les émissions en provenance de la région autour du Xradio

max sont
compressées dans le temps, et sont mesurées au même moment par l'observa-
teur. Cela mène à un signal court (à plus haute fréquence) et plus puissant
que celui estimé sans prendre en compte la variation de l'indice de l'air avec
l'altitude.

• Par contre, si l'observateur est encore plus proche de l'axe, un signal à double
transitoire est attendu : un premier dans la bande de fréquence habituelle
(∼ 10 − 100 MHz), puis un deuxième à plus haute fréquence, dû à l'e�et de
compression temporelle que nous venons de mentionner.
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Fig. 5.22: Hauteur d'émission en fonction du temps de réception du signal par un
observateur situé à 100 m de l'axe d'une gerbe verticale initiée par un proton de
5× 1017 eV [163]. Les couleurs représentent di�érents indices de réfraction de l'air
n. On voit clairement que lorsque n est variable (n = n(z)), ou même lorsqu'il est
di�érent de l'unité (n = 1.0003), un moment de réception peut correspondre à plus
d'un moment d'émission (aux temps Cherenkov représenté par les cercles noirs), ce
qui se traduit par une émission puissante et à plus haute fréquence. En pointillé
noir : le développement longitudinal de la gerbe en fonction du nombre de particules
(axe des x, sur la partie supérieure de la �gure).

Fig. 5.23: Distribution du champ électrique en fonction de la distance à l'axe pour
une gerbe verticale engendrée par un proton de 1017 eV. Chaque courbe représente
une bande passante de �ltrage di�érente [164].
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Ainsi, pour certaines géométries, il n'y a donc plus de bijectivité entre les temps
d'émission et de réception de signal. Ce scénario inattendu modi�e profondément
le pro�l latéral du champ électrique. Comme le montre la �gure 5.23, les pro�ls
simulés d'une gerbe verticale passent tous par un maximum à des distances relati-
vement proches de l'axe, avant de décroître de nouveau. L'allure des courbes, même
dans la bande où habituellement nous cherchons les signaux (30-80 MHz), n'est pas
compatible avec un décroissance exponentielle.

5.3.2 Les pro�ls latéraux dans CODALEMA-III

CODALEMA-III possède un avantage par rapport aux autres expériences de
radio détection modernes : la numérisation rapide des signaux, ce qui peut à priori
permettre de sonder la partie à plus haute fréquence des signaux (jusqu'à environ 300
MHz). De plus, le nombre et le positionnement des stations permettent d'observer
l'émission radio près de l'axe. Nous venons de voir que des phénomènes ignorés
jusqu'à présent se produisent près de l'axe de la gerbe. L'échantillonage du champ
électrique à cet endroit particulier devient donc indispensable, notamment pour la
corrélation avec l'énergie du primaire.

Sur les �gures 5.24 et 5.25 nous représentons 12 pro�ls latéraux mesurés par les
stations autonomes (cercles en gris) et les ajustements par une fonction exponentielle
en bleu (équation (5.24)). Ces �gures sont divisées en deux catégories selon les angles
zénithaux de la gerbe : inférieur ou supérieur à 40◦. Le paramètre χ2 évalue la
qualité de la reconstruction de la direction d'arrivée (θ, φ). R2 est le coe�cient de
détermination ajusté. Il varie entre 0 et 1 et indique la qualité de l'ajustement [165].
Même si ce lot de données n'est pas statistiquement signi�catif, nous pouvons en tirer
des informations. Comme dans les données de CODALEMA-II, une partie des pro�ls
peut être ajustée de façon satisfaisante par une exponentielle décroissante (�gure
5.24). Néanmoins, et notamment lorsque l'on observe des gerbes plus inclinées, la
fonction exponentielle semble ne plus être appropriée pour ajuster les données (�gure
5.25). Dans le cas de la �gure 5.25, nous observons une tendance à l'aplatissement
près de l'axe de la gerbe, comme prédit dans [164] dans la bande 30-80 MHz. La
di�culté dans cette analyse est d'avoir su�samment des points de mesure près de
l'axe a�n de mettre en évidence sans ambiguïté l'aplatissement. Des résultats récents
de l'expérience LOFAR, dont la densité d'antennes est bien supérieure à celle des
autres expériences de radio détection, semblent con�rmer cette tendance [116].

Il parait de plus en plus clair qu'une fonction exponentielle décroissante à une
dimension (symétrique autour de l'axe) ne peut ajuster de façon satisfaisante l'en-
semble des données, et ce, quelque soit l'expérience. Le fait d'inclure un indice de
l'air réaliste dans les simulations a�ecte la forme du pro�l notamment près de l'axe,
créant une divergence avec l'ajustement exponentiel. Des e�orts sont actuellement
produits dans le but de se rapprocher d'une fonction qui reproduise le plus �dèle-
ment possible les modèles d'émission radio par la gerbe et les données. Au moins
deux dépendances devront sans doute être prises en compte dans une telle fonction :
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Fig. 5.24: Pro�ls latéraux observés par les stations autonomes. Sur cette �gure les
angles zénithaux θ sont inférieurs à 40◦. Sont également représentés l'azimut φ, le
χ2 qui évalue la qualité de la reconstruction de la direction d'arrivée, et le coe�cient
de détermination R2 qui quanti�e la qualité du �t. Les signaux ont été �ltrés dans la
bande 30-80 MHz et les incertitudes correspondent à la moyenne quadratique (RMS)
de la région dans le signal en dehors de celle du transitoire.
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Fig. 5.25: Figure identique à la précédente, pour des angles zénithaux supérieurs à
40◦.

• Les di�érents pro�ls de polarisation re�étant les mécanismes d'émission ont
une in�uence sur la forme et l'intensité du signal mesuré. Cela implique que
le pro�l latéral n'est pas symétrique autour de l'axe. Il doit dépendre des
coordonnées x et y dans le repère de la gerbe, et non à la distance à l'axe.

• L'aplatissement du pro�l latéral près de l'axe est prédit par les modèles récents
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d'émission radio. Cet e�et dépend au moins de la bande en fréquence choisie
et de l'angle zénithal de la gerbe.

Des études sont en cours a�n de tester l'in�uence de ces deux dépendances.

5.4 Conclusion

Ce chapitre a présenté les premières données physiques en provenance des sta-
tions autonomes. Les distributions angulaires des directions d'arrivée des événe-
ments sont en accord avec celles obtenues par les dipôles courts qui composaient
CODALEMA-II en polarisation EW. D'un autre côté, la portée du champ élec-
trique doit être étudiée plus en détail, notamment sa corrélation avec l'énergie du
primaire (une fois que cette dernière sera disponible dans nos données). Peu men-
tionné jusqu'ici, mais d'une importance majeure car elle conditionne l'avenir de la
détection en mode autonome, l'e�cacité de détection reste à être estimée dans les
données. Cela demande un suivi de la disponibilité à mesurer des gerbes au niveau de
chaque station. De même, les prochaines analyses des données CODALEMA devront
se faire avec les signaux déconvolués de la réponse de l'antenne.

L'étude de la polarisation à travers le paramètre R et les angles de polarisation
a con�rmé la présence d'un second mécanisme d'émission compatible avec l'excès
de charges. Des analyses plus approfondies sont en cours a�n de quanti�er ce mé-
canisme. Même si les signaux analysés ce sont montrés linéairement polarisés à plus
de 90% (taux de polarisation), il peut être intéressant de sonder davantage les pro-
priétés des ellipses de polarisation (grands et petits axes, écartement des unes par
rapport aux autres pour un même événement) et leurs éventuelles dépendances avec
les paramètres de la gerbe.

Concernant le pro�l latéral, les données de CODALEMA-III suggèrent qu'un
ajustement exponentiel pour des gerbes (très) inclinées n'est pas adapté. Ce fait est
en accord avec les prédictions des modèles d'émission radio lorsque la variation de
l'indice de l'air est prise en compte. Une description à deux dimensions du pro�l
latéral est sans doute nécessaire pour tenir compte des di�érentes orientations des
vecteurs de polarisation issus du courant transverse et de l'excès de charges.
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Perspectives

Lors de la dernière décennie, des observatoires tels que HiRes et Telescope Array
dans l'hémisphère nord ou Pierre Auger dans l'hémisphère sud ont fourni des don-
nées en quantité et qualité sans précédent dans l'histoire déjà ancienne de l'étude
des rayons cosmiques. Paradoxalement, les questions fondamentales concernant leur
nature et leur source notamment aux énergies ultimes (>1019 eV) n'ont jamais été
aussi nombreuses. Les divergences et accords entre les résultats de ces expériences
peuvent être résumées très sommairement par le tableau suivant :

Observatoire Composition Anisotropie Suppression du �ux
Pierre Auger Mixte - Fer Oui Oui
HiRes - TA Proton Non - Oui Oui

Il est important de remarquer que si la distribution des directions d'arrivée dans
Auger pour des événements d'ultra-haute énergie est toujours anisotrope à 99% de
niveau de con�ance, la corrélation avec des AGNs a fortement chuté avec l'augmen-
tation de la statistique (de (69+11

−13)% à (38+7
−6)%). Dans tous les cas, cette corrélation

reste toujours supérieure à celle attendue pour une distribution isotrope (21%). Ce
résultat peut à priori être contradictoire avec l'estimation de la masse du primaire
par cette même expérience : si les valeurs des intensités des champs magnétiques ga-
lactiques et extra-galactiques connues à ce jour sont correctes, la déviation subie par
des protons serait de quelques degrés pour des sources situées à moins de 100 Mpc de
la Terre. S'il s'avère que les rayons cosmiques d'ultra-haute énergie sont des noyaux
de fer (par exemple), la déviation serait 26 fois plus importante, e�açant ainsi toute
trace de corrélation avec une source extragalactique, même aux plus hautes éner-
gies. On ne devrait donc pas observer de corrélation avec des AGNs. Pour l'instant
le point en commun entre les expériences est l'observation de l'e�ondrement du �ux
à partir d'environ 5.5×1019 eV. Cependant la nature exacte de cet e�ondrement (la
coupure GZK ou une limite d'accélération des sources) n'est toujours pas comprise
car elle dépend également des mesures de la composition du primaire.

Que l'on évoque la forme du spectre, la suppression du �ux ou la corrélation avec
les objets astrophysiques, la masse du rayon cosmique primaire est toujours concer-
née. Il s'agit sans doute d'un élément clé de l'analyse, dont la mesure (événement
par événement) devient inévitable pour élucider l'origine des rayons cosmiques. Dans
cet optique, une nouvelle génération de détecteurs est en train de se développer. La
mesure exclusive (en fonction de la masse) des observables citées ci-dessus requiert
par conséquent une statistique extrêmement importante. Cela implique notamment
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que les détecteurs de particules sont incontournables du fait de leur cycle utile. Ils
devront toute fois être capables de mesurer et distinguer précisément la composante
électromagnétique de la composante muonique de la gerbe, intrinsèquement liée à
la masse du primaire. C'est précisément un des objectifs des � upgrades � de l'ex-
périence Pierre Auger à l'échéance 2015. En ce qui concerne l'évolution des réseaux,
des surfaces supérieures à plusieurs dizaines de milliers de km2 seront nécessaires
a�n d'atteindre des statistiques su�santes en un temps d'exposition raisonnable (de
l'ordre de quelques années). Le nombre de capteurs permettant d'atteindre ces sur-
faces pose alors le problèmes du coût unitaire de ceux-ci. C'est dans cette perspective
que la radio détection peut faire valoir ces atouts.

Les résultats, bien que contradictoires, des expériences Auger et Telescope Ar-
ray ont montré que la mesure hybride des propriétés de la gerbe fournit des données
bien plus précises que lorsque les détecteurs sont employés individuellement. Cela a
motivé la recherche et le développement de nouvelles techniques dites pour l'instant
complémentaires, comme la mesure de l'émission radio par la composante électro-
magnétique de la gerbe lors de son évolution. Dans ce manuscrit nous avons exploré
les potentialités de cette émission radio dans la bande décamétrique à travers un
réseau de stations autonomes localisé à la Station de Radioastronomie de Nançay,
en France.

La preuve de la faisabilité de la radio détection des gerbes étant déjà établie
par les con�gurations précédentes de CODALEMA et d'autres expériences, cette
nouvelle con�guration se distingue par le fait que la détection et l'enregistrement
des signaux radio-électriques sont faits de façon autonome, c'est-à-dire, individuelle-
ment et surtout indépendamment des détecteurs de particules. Une des contreparties
directes est la relative vulnérabilité des stations face au bruit radio permanent d'ori-
gine humaine. Une partie de cette thèse a été dédiée à la caractérisation du bruit
radio observé par les stations autonomes et à l'élaboration de méthodes de réjection
de ces derniers à di�érents niveaux dans l'électronique embarquée des stations. Le
premier lot de données nous a révélé que les stations déclenchent essentiellement
sur des signaux parasites, ce qui n'est pas trop surprenant compte tenu du taux
d'événements attendus pour les gerbes atmosphériques. Il arrive notamment que
la périodicité d'émission des sources parasites soit supérieure à la vitesse d'acqui-
sition des signaux. Cela implique un temps mort dans l'électronique des stations
pendant lequel ces dernières ne peuvent détecter un éventuel signal en provenance
d'une gerbe. Dans un premier temps nous avons listé, identi�é et localisé ces sources
en employant la méthode de reconstruction sphérique du front d'onde. Certaines
sources parasites ont été ainsi localisées et sont associées à des transformateurs élec-
triques. Si la reconnaissances des sources est indispensable dans cette première phase
d'exploitation des stations autonomes, dans le futur, la sélection des transitoires de-
vra nécessairement se faire au niveau des stations elles-mêmes. Les stations devront
s'adapter à l'environnement et non pas le contraire, notamment dans la perspective
d'intégrer un réseau géant de plusieurs dizaines de milliers de km2. Dans ce but,
des méthodes de réjection de signaux parasites ont été testées sur les données de
CODALEMA-III. Ces méthodes di�èrent entre elles à la fois en degré de complexité
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et en taux d'e�cacité. La suite naturelle de ces tests consiste maintenant à trouver
la méthode la plus e�cace possible à un niveau de déclenchement le plus bas (T1).
Cela supprimerait les périodes de saturation et permettrait de retrouver le cycle utile
et éventuellement d'abaisser le seuil de détection pour mesurer les signaux de gerbes
plus faibles. Un bon candidat présenté dans ce manuscrit est le temps de montée
du transitoire. Des recherches sont actuellement en cours a�n de concevoir une ver-
sion analogique de cet algorithme qui puisse être intégrée dans la carte trigger. En
attendant la conception et l'implémentation d'algorithmes de réjection au niveau
T1, le temps de montée et l'étude de l'énergie par fenêtre en temps des signaux,
présentés dans le chapitre 4, sont actuellement appliqués dans les PCs de chaque
station (niveau T2) et évitent de façon satisfaisante le remplissage des disques de
stockage (sans pour autant diminuer le temps mort). En complément de ces deux
derniers niveaux de décision, une méthode basée cette fois-ci sur les informations de
plusieurs stations peut être mise en ÷uvre à un niveau T3 pour écarter encore plus
les signaux parasites observés. Ce type d'algorithme s'appuierait notamment sur un
catalogue de sources parasites connues et mises à jour en continu. Cette technique
déjà éprouvée sur le démonstrateur AERA est actuellement en test sur le réseau
CODALEMA-III.

Nous avons également présenté les résultats d'un premier lot de données consé-
quent en provenance des gerbes entre janvier 2012 et août 2013. Les distributions
angulaires des directions d'arrivée en polarisation EW sont en accord avec les me-
sures de la deuxième con�guration de CODALEMA. Un dé�cit d'événements en
provenance du Sud a été observé, traduisant la prédominance du courant trans-
verse comme mécanisme d'émission radio. Grâce à la mesure des deux projections
horizontales du champ électrique par les stations autonomes, la polarisation et ses
dépendances avec les mécanismes d'émission ont pu être étudiées. L'analyse des
angles de polarisation a révélé qu'au sein d'un même événement il existe une dis-
persion par rapport à l'angle attendu pour une émission purement géomagnétique,
indiquant une dépendance de la polarisation mesurée avec la position de l'observa-
teur par rapport au c÷ur. De même, la mise en évidence dans les données de vecteurs
de polarisation non-alignés selon ~v× ~B à travers le paramètre R con�rme l'existence
d'un mécanisme dont les vecteurs de polarisation ont une orientation radiale autour
de l'axe de la gerbe. La prochaine étape dans cette analyse est la quanti�cation du
poids de ce mécanisme secondaire, compatible avec l'excès de charges, par rapport
au champ électrique total mesuré. D'un autre côté, et s'appuyant sur les résultats
récents des modèles d'émission radio, une nouvelle paramétrisation du pro�l latéral
du champ électrique est en train d'émerger. Les données de CODALEMA-III sug-
gèrent que le pro�l latéral des gerbes très inclinées n'est pas correctement décrit par
une une fonction exponentielle à une dimension. Cela sous-entend également que la
mesure de la composante verticale du champ électrique peut s'avérer indispensable
pour étudier les gerbes inclinées. Un certain nombre d'analyses peuvent d'ores et
déjà être entreprises avec les données que nous disposons actuellement.

• l'étude de la dépendance du pro�l latéral avec la fréquence, pour notamment
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con�rmer les fortes dépendances prédites dans la �gure 5.23,
• l'étude de la localisation du c÷ur de gerbe avec la polarisation du champ
électrique, qui peut conduire à des résultats bien plus précis que ceux déduits
par les pro�ls latéraux,

• l'étude des variations du champ électrique à courte distance à l'aide des don-
nées de LOFAR et d'un mini-réseau phasé récemment installé à l'intérieur du
réseau des stations autonomes.

En complément des analyses mentionnées ci-dessus, il est également possible
d'explorer l'émission radio sur d'autres bandes de fréquences. Le développement
d'une antenne sensible à des fréquences comprises entre 1 et 20 MHz est en train
de se faire à SUBATECH, motivé par la recherche d'un signal cohérent issu de la
décélération des particules de la gerbe lorsqu'elles atteignent le sol [166]. De même, à
des fréquences plus élevées (quelques GHz), l'émission Cherenkov mentionnée dans
le chapitre 5 mérite d'être étudiée plus en détail avec une antenne et un LNA plus
approprié.

D'un point de vue théorique, l'émission radio par les gerbes atmosphériques dans
le domaine du MHz n'a jamais été aussi bien comprise. Les principaux mécanismes
d'émission semblent être identi�és par des expériences distinctes et dispersées dans
le monde. La question qui se pose est alors la suivante : l'émission radio contient-
elle su�samment d'informations pour qu'il soit possible de remonter à l'énergie
et à la masse du primaire avec au moins autant de précision que les autres tech-
niques disponibles à ce jour ? Si oui, la mise en place d'un réseau géant composé
de stations autonomes aptes à mesurer ce signal radio est-elle viable ? Des éléments
de réponse seront prochainement donnés par l'expérience AERA, permettant une
analyse hybride à l'aide des données des réseaux de surface et �uorescence de l'Ob-
servatoire Pierre Auger. L'expérience CODALEMA garde son statut de pôle de dé-
veloppement scienti�que et instrumental en radio détection (les antennes papillon de
CODALEMA-III sont d'ailleurs employées dans la dernière con�guration d'AERA),
disposant de l'infrastructure de la Station de Radioastronomie de Nançay, et béné-
�ciant d'un environnement radio-parasite bien plus favorable que sur d'autres sites
d'expérience de radio détection.
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Résumé : Les rayons cosmiques d'ultra-haute énergie sont les messagers des phéno-
mènes les plus cataclysmiques ayant lieu dans l'Univers. L'énergie portée par ces particules
peut atteindre quelques dizaines de Joules et est dissipée dans l'atmosphère terrestre sous
forme d'une avalanche de particules secondaires. Les questions portant sur leur origine et
leur propagation sont toujours au c÷ur du débat car elles n'ont toujours pas de réponse
dé�nitive.
CODALEMA est la pionnière des expériences modernes de détection indirecte des rayons
cosmiques à travers l'émission radio des particules chargées de la gerbe. Cette recherche est
motivée par la possibilité de caractériser entièrement le rayon cosmique primaire avec des
antennes sensibles aux ondes électromagnétiques dans la bande décamétrique, et nettement
moins coûteuses que les instruments disponibles actuellement.
Ce manuscrit présente les résultats de 3 années consacrées à la mise en opération et l'analyse
de données d'un réseau de stations autonomes, qui composent la dernière con�guration de
CODALEMA. L'étude du bruit de fond a révélé une sensibilité des stations face aux inter-
férences radio d'origine humaine. Des méthodes de réjection de ce bruit ont été développées
dans le but de les incorporer dans les prochains circuits électroniques de sélection de si-
gnaux transitoires. Les premières données ont montré que la mesure des deux polarisations
horizontales du champ électrique est indispensable pour distinguer les mécanismes d'émis-
sion radio. De même, une nouvelle paramétrisation de la distribution latérale du champ
électrique est discutée.

Mots clés : rayons cosmiques, gerbe atmosphérique, radio-détection, CODALEMA

Abstract : Ultra high energy cosmic rays are undoubtedly the product of the most ener-
getic process in the universe. Their energy can reach macroscopic values (up to around 10
Joules !) and it is converted to kinetic energy of the particles which compose the air shower
in the atmosphere. Questions about their source and propagation in the interstellar medium
are still open, making the �eld of the astroparticle physics very attractive.
The CODALEMA experiment is an instrument devoted to indirect cosmic ray detection
through the radio emission induced by charged particles of air showers. This thesis presents
results of data analysis since 2010 concerning the latest setup of the experiment, which
is composed of 34 autonomous stations. The noise analysis has revealed that autonomous
stations are sensitive to several human-made interferences. Since, methods for background
rejection has been developed with the aim of embedding them into the next generation
electronic boards. Likewise, the radio emission process taking place in the shower during
its development are studied through their polarization pattern. The presence of the two
preponderant emission mechanisms (transverse current and charge excess) are highlighted
in this data set. A new parametrization of the lateral pro�le is also suggested.

Keywords : cosmic rays, extensive air shower, radio detection, CODALEMA
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