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Introduction

La physique du rayonnement cosmique a marqué le début de la physique des hautes énergies
au début du vingtieme siecle. Aujourd’hui et dans un futur proche, avec une nouvelle généra-
tion d’expériences ballons ou satellites, I’investigation de ce phénoméne nous apportera des
réponses sur des questions aussi diverses et fondamentales que la matiere sombre, I’asymétrie
entre matiére et antimatiere primordiales ou la propagation des particules chargées dans notre
galaxie. Le travail présenté dans cette thése concerne plus particulierement le rayonnement nu-
cléaire chargé d’énergie comprise entre quelques centaines de MeV et 1 TeV. Dans un premier
temps nous nous focaliserons sur la physique de ce rayonnement et plus particulierement son
interaction avec notre environnement local. Dans la suite, nous étudierons certains aspects ex-
périmentaux de sa détection.

Le premier chapitre est consacré a une présentation rapide du phénomeéne. Nous verrons
ainsi les principales caractéristiques de ce rayonnement, ses origines ainsi que les perspectives
qu’offre son étude pour une meilleure compréhension de I’Univers.

Dans le second chapitre nous allons nous intéresser a I’interaction du rayonnement cos-
mique avec notre environnement proche. En effet, les mesures expérimentales sont faites au
voisinage immédiat de la Terre. Or le rayonnement cosmique galactique aux energies étudiées
ici est modifié par ses interactions avec le vent solaire, le champ magnétique et I’atmosphére
terrestres. Nous présenterons les différents phénomeénes mis en jeux et qu’il faut prendre en
compte pour remonter aux flux galactiques a partir des mesures expérimentales.

Nous étudierons dans le troisieme chapitre la production de particules secondaires dans
I’atmospheére et leur dynamique dans le champ magnétique terrestre. Nous évaluerons ainsi la
quantité de noyaux d’antimatiere légére secondaire d’origine atmosphérique au moyen d’une si-
mulation Monte Carlo tridimensionnelle. Comme ces particules sont détectées en méme temps
que les particules galactiques, une bonne connaissance de leurs caractéristiques est indispen-
sable a toute étude précise du rayonnement cosmique d’origine galactique. Les spectres corres-
pondants seront donc calculés du niveau de la mer jusqu’a I’altitude des prochaines expériences
satellitaires.

Dans le quatrieme chapitre, nous présenterons rapidement les principes expérimentaux de
détection du rayonnement cosmique. Nous nous intéresserons plus particulierement a I’expé-
rience AMS. Il s’agit d’un spectromeétre magnétique qui sera placé pour trois ans en orbite sur
la station spatiale internationale en 2007. Grace a sa grande acceptance et son vol longue durée,
il permettra de recueillir une statistique sans précédent sur le rayonnement cosmique chargé
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dans une gamme d’énergies comprises entre 100 MeV et 1 TeV.

Le chapitre cing sera consacré a I’étude de I’imageur Cherenkov d’AMS qui gréace a une
mesure précise de vélocité sur une grande dynamique permettra d’effectuer une séparation iso-
topique jusqu’au Béryllium. Un prototype construit au L.P.S.C. a été testé sous rayonnement
cosmique et faisceau d’ions. Ces tests vont nous permettre a travers I’étude de la résolution en
vélocité de déterminer les meilleurs configurations et de vérifier que les performances du détec-
teur lui permettront de remplir ses objectifs physiques en terme de séparation isotopique.

Enfin dans le chapitre six nous allons évaluer grace a une simulation complete d’AMS la
statistique que I’on peut attendre sur la détection des différents isotopes du Béryllium en un
an de prise de données. Cette statistique nous indiquera avec quelle précision sera mesuré le
rapport isotopique de ce noyau. Nous saurons ainsi dans quelle mesure AMS sera capable de
contraindre les parameétres de propagation galactique.
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Chapitre 1

Le rayonnement cosmique et ce gu’il nous
apprend



Notre compréhension actuelle de I’Univers repose sur deux piliers, Le modele standard de
la cosmologie, et le modele standard de la physique des particules. Le premier décrit I’évolution
temporelle et les propriétés globales ou a grande échelle d’un univers homogeéne et isotrope *
dans le cadre de la relativité générale. Le second décrit quant a lui le contenu de cet univers et les
interactions a I’échelle locale. Le tout rend compte a travers le scénario du Big Bang de I’évo-
lution de I’Univers depuis une phase de densité et température extrémes jusqu’a aujourd’hui.
Cette vision des chose a été confortée par la découverte en 1929 du mouvement de fuite uni-
forme des galaxies par E. Hubble et plus récemment la découverte du rayonnement micro-onde
du fond diffus cosmologique? (ci aprés dénommé CMB pour Cosmic Microwave Background)
par Penzias et Wilson en 1965 mais prévu dés 1948 par Alpher, Bethe® pas et Gamov [1]. La
figure 1.1 donne une idée schématique de la succession des événements de ce scénario.

1.1 Ce que I’on sait aujourd’hui

Récemment, une série d’observations expérimentales a permis de dresser un portrait de notre
Univers en fixant certaines de ses propriétés. Celles-ci peuvent étre condensées sous la forme
des contributions respectives §2; des constituants 7 & la densité d’énergie de I’Univers définies

comme : .

Q=2 %0 =2 (1.1)
Pe ; G Pe

ou py: est la densité totale d’énergie de I’Univers, p; la densité du constituant i et p. la densité

critique correspondant a un univers plat de courbure nulle. Ces contributions sont d’apres [8] :

- Q = 1.03 + 0.03 . Ce résultat vient de I’analyse des anisotropies du CMB[4]. Cette
platitude de I’Univers est d’ailleurs favorisée par la théorie car c¢’est une solution stable
qui permet de s’affranchir d’un probléme d’ajustement fin des conditions initiales pour
expliquer I’état de I’Univers actuel. D’autre part c’est une solution naturelle des modeles
d’inflation [5].

- Q, < 107*. C’est la contribution du rayonnement électromagnétique, autrement dit du
CMB. Comme on peut le voir elle est négligeable.

- Q= 0.67 %+ 0.06. 1l s’agit de la contribution dite de I’énergie noire responsable de I’ex-
pansion de I’Univers. Sa valeur est fixée par les contraintes croisées venant du CMB et
de I’observation des supernove a grand décalage vers le rouge (voir figure 1.2). Si I’on
connait la contribution de cette énergie noire, sa nature reste une énigme et ses interpré-
tations diverses, allant d’une constante cosmologique dans les équations d’Einstein a un
champ scalaire dit de quintessence [6].

— Q, = 0.039 4 0.008. C’est la contribution de la matiere baryonique c’est a dire classique.
Cette valeur vient de trois contraintes expérimentales différentes. Tout d’abord le modele
de nucléosynthéese primordiale (ci-apres appelée BBN pour Big Bang Nucleosynthesis)
prévoit les abondances des eéléments légers créés dans I’Univers primordial. La mesure

1Ce qui est d’une part la solution théorique la plus simple et donc la plus attirante, et d’autre part confirmé par
la distribution des amas de galaxies [3] et du fond diffus de rayonnement cosmologique [4].

2Celui-ci correspond au rayonnement du corps noir de I’Univers au moment ou la densité est devenu assez
faible pour que matiére et rayonnement se découplent.

Scelui-ci n’a en fait pas contribué au travail mais permettait une publication rapide et un jeu de mot alphabetique
et hellenisant



1.1 Ce que I’on sait aujourd’hui

ANTL END OF ENDOF MATTER
DMEH“.I.H GRAND ELECTROWEAK DOMINATION
. rgravity? UNIFICATION UNIFICATION * Furmation of =+ Formation
« Exira « Urigim of » End of Structure  of Atoms
» Supersymmetry? Matter-Antimatter Supersymmetry? Beging _.“”Mﬂq# of
» Buperstrimgs? uﬂ“ﬂﬁw Quurk!Hadron Raeliatinn
« Lalatien Transitlom
RigBang —
Nucleosynthesis
}
10%°K 105K 10°°K 10K 10K 10°K 1K Temperature
s ¥ ¢ s a8 B b b o a g Boa by ok e
-u.-q-um_._—-u-__._d-m.q-qq-__-ﬁ-_qqqq_
10%ev 10%cev 10%ev 10%v  10%w 11w  [elg I Msv ey . Tev lmev Energy
t t t
off 1 &L Energy Nuvlear Binding Atomic
m"ﬂrﬁ - Rays - Euncrgy Binding Energy
-30 25 -1 15 10 -5 .
1 10 0 | Size
phwm.____-_..u-____-___-#—cn_.h—-_——__-___ﬁ-____*—q
1 1 1 - 30
uu.ﬂl.}lu ~ﬂu_.nl_\!uu. —Gemnl.ﬂlu Eg}u ﬁcuu_nl.}l.u HO_,”-.!RIN —“—uﬂklu u....u_.fmlilu—¢ 10 -H.)...Iu Density
Nuclear Water Air 1 Atom/em
 Matter

1 10° 10° 10"Vean
1 1 1 1 » Time
IEEEs SRR REEEEE PR EE PRALEE PR EFARA LA RS AR PR R L L :

10°%2,,, 109, 1090, 102 1008, 1003, 106 lsee 10%. 10%%5 10400

L-Now

ﬂ.-..luq Salar
CONSTITUENTS Farms Mu.‘f.-".sﬂ.
Lewtems o &) (i ) 777 . e I Sy
e e’ H'D 3¢, |H.D He
DEE) ™ » 0P ool ot
47\s/ \b ‘He' Liv.e” | *He'Li
GLUONS - :
Bosons | W Z % «—— Ratio of Matser/Radiacion=5x 100 —»

AXKL Y, oI e

L 3K Mic
Photons u‘. T .Ftu._n_ﬁh-..lsn.i

Univers dans la théorie du Big Bang [2].

FIG. 1.1 — Schéma représentant I’histoire de |



1.1 Ce que I’on sait aujourd’hui

FIG. 1.2 — Contraintes croisées provenant de I’étude des Supernovede type 1A et du CMB sur
la densité €2, d’énergie noire en ordonnée et la densité €2,,, de matiére en abscisse[14].

de I’abondance du Deuterium par le télescope KEK [7] a donné les contraintes les plus
fortes que I’on peut voir sur la figure 1.3. D’autre part, I’étude de I’absorption de la
lumiéere émise par les quasars lointains par les nuages de gaz présents dans la ligne de
visée fournit une contrainte indépendante et concordante. Enfin I’étude des anisotropies
du CMB nous donne la derniére contrainte. Il faut noter ici que la matiére lumineuse
(donc observable) des étoiles ne compte que pour 10% de cette quantité, le reste étant
présent sous forme de gaz ou de naines brunes (sous-étoiles semblables a Jupiter trop peu
massives pour initier des réactions nucléaires).

— Qpar = 0.2940.04. Il s’agit de la contribution de la matiére constituée de particules mas-
sives autres que baryoniques. On I’appelle généralement matiere sombre (Dark Matter en
anglais) car elle n’est pas visible directement. Cette valeur vient des études croisees et in-
dépendantes du CMB, de la BBN, des mesures de la constante de Hubble et des amas de
galaxie [9]. Nous ne savons pas pour I’instant de quoi cette matiére est faite mais plusieurs
modeles pour la décrire existent comme nous allons le voir au paragraphe suivant.

Il apparait donc que si nous savons comment I’Univers évolue et connaissons I’importance

quantitative des différents éléments qui le composent (a travers leurs propriétés) nous ne savons
pas de quoi sont faits 96% de ceux-ci !

1.1.1 La matiére sombre

Outre les observations cosmologiques évoquées au paragraphe précédent des observations
plus locales imposent la présence d’une grande quantité de matiére invisible. Une application
simple de la théorie newtonienne de la gravitation prévoit que I’évolution de la vitesse de rota-
tion des objets gravitant autour d’une galaxie en fonction de leur distance au centre r prenne la
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un niveau de confiance de 95%. Les rectangles donnent les abondances mesurées avec la méme
incertitude. La bande verticale donne la valeur de €2, correspondante [7]
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FIG. 1.4 — Courbe de rotation de la galaxie NGC2403. La courbe DISK représente la courbe de
rotation attendue de la matiére visible, la courbe HALO celle prévue d’un modele de halo de
matiere sombre et la courbe TOTAL la somme des deux.

forme :

v(r) = GA:{(T) (1.2)

ou G est la constante de gravitation et M (r) la masse présente dans une sphére de rayon r
centrée sur la galaxie. On s’attendrait & une vitesse chutant en 1/+/r pour les objet périphé-
riques, la masse visible étant concentrée au centre de la galaxie. Or la vitesse reste constante
(voir figure 1.4) suggérant un halo de matiére invisible dont la densité évolue en 1/r2. Des
simulations numériques a “N corps™ de la formation gravitationnelle des grandes structures
comme les galaxies prévoient ce type d’évolution du profil de densité de matiere[17], les diver-
gences n’apparaissant que sur la forme du profil au centre de la galaxie selon les modeéles. Il
faut maintenant trouver de quoi est fait ce halo. Le modéle répondant le mieux a ce probléme
tout en restant compatible avec les observations cosmologiques actuelles est celui d’une matiere
sombre froide c’est-a-dire formée de particules lourdes non relativistes au moment de la forma-
tion des grandes structures comme le galaxies. Les constituants favorisés ici sont des WIMPs
(pour Weakly Interactive Massive Particles), particules stables, massives et interagissant faible-
ment qui présentent naturellement les propriétés requises pour constituer de la matiére sombre.
Si elles sont absentes du modéle standard de la physique des particules, elles apparaissent as-
sez naturellement dans ses extensions comme avec le neutralino® dans la supersymétrie [10]

40n simule ici une quantité de matiére sombre correspondant a Q pas n’interagissant que gravitationnellement
dans un environnement constitué de la matiére visible et de ses interactions connues.
Smélange des partenaires supersymétriques des bosons neutres de jauge.
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ou le B! dans les théories a dimensions supplémentaires de type Kaluza-Klein [11]. Il parait
conceptuellement assez naturel de chercher les candidats a la matiere sombre dans les théo-
ries permettant de résoudre les imperfections et problemes conceptuels du modéle standard.
L’intérét de telles particules Y est qu’elles peuvent s’annihiler dans des réactions du type :

Y+Y = U,vy,4qq..... (1.3)

ou [ sont des leptons, ~ des photons et ¢ des quarks. Les paires de quarks notamment vont
donner des paires nucléon-antinucléon par hadronisation. 1l existe donc des signaux spécifiques
du scénario considéré qui pourraient étre détectés dans le rayonnement cosmique par une expé-
rience comme AMSO02. Ces candidats bien que les plus populaires ne sont pas les seuls. Il existe
en fait une tres grande variété de particules proposées dont on pourra trouver une revue assez
compléte dans [15] et [16].

1.1.2 Mais ou est passe I’antimatiere ?

Autre énigme, le modéle standard de la physique des particules prévoit a travers le théoréme
d’invariance CPT que matiere et antimatiere sont crées en quantités égales lors de la baryogé-
nese. Or les observations expéerimentales de rayonnement ~ diffus [18] permettent de mettre une
limite supérieure au rapport antimatiére sur matiére dans notre amas local” d’environ 101, par
la recherche d’un signal d’annihilation pp. En effet toute présence significative d’antimatiere au
niveau local devrait produire un signal de photons ~ dus a I’annihilation matiére-antimatiere.
Or les flux observés sont compatibles avec la désintégration de w° produits lors de I’interaction
des protons du rayonnement cosmique (voir section 1.2) avec les nuages d’hydrogene du milieu
interstellaire (ISM).

Deux solutions existent pour expliquer cet état de fait. La premiéere consiste a générer cette
asymeétrie lors de la baryogénése, durant laquelle toute I’antimatiere primordiale se serait an-
nihilée, ne laissant aujourd’hui que le léger surplus de matiére survivante. Le physicien A.
Sakharov a déterminé les trois conditions pour que ce processus soit possible [19] :

— Violation du nombre baryonique. Cette propriété est présente dans les théories d’unifica-

tion au-dela du modele standard dans lesquelles les quarks ¢ sont couplés aux leptons [
dans les réactions du type :

g— X +1 (1.4)

ou X est le boson vecteur de I’interaction. Cela implique une instabilité du proton qui
n’a pas été observée pour I’instant, ce qui n’exclue pas pour autant ce modéle. En effet,
le temps de vie du proton est pour I’instant supérieur a 1.6 x 1033 ans [12] et I’ordre de
grandeur calculé dans un cas particulier par Sakharov est de 10°° ans.

— Une violation de symétrie CP importante. Si cette derniere a bien été détectée dans les
oscillation du systéme K ° K0 [20], elle reste trop faible. Cependant les échelles d’énergie
des expériences restent bien en-deca des valeurs caractéristiques du moment ou a eu lieu
ce processus. Cette condition introduit une asymeétrie dans les taux de branchement des

8il s’agit du premier mode d’excitation du boson vecteur d’hypercharge.
’soit sur une distance d’environ 20Mpc.
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réactions conjuguées du type :

X — qg+1 (1.5)
X — g+l (1.6)

ce qui se répercute en une asymétrie matiere antimatiére.

— Une évolution hors équilibre thermodynamique. Cette condition est nécessaire pour assu-
rer que I’asymétrie provenant des deux conditions précédentes puisse survivre et ne pas
étre lavée par les annihilations. Cette condition est assurée par I’expansion de I’Univers.

Une autre solution consiste a considérer que matiére et antimatiere coexistent, formant des amas
assez lointains et isolés pour qu’il n’y ait pas contact entre des quantités suffisantes de matiere
et antimatiére pour produire un signal v détectable. Dans ce cas, il se peut qu’une fraction du
rayonnement cosmique nous atteignant soit issue d’un de ces antiamas. Comme pour la matiere,
I’antihydrogéne et I’antihelium ont du étre créés en grande quantité lors de la nucléosynthese
primordiale et devraient étre les éléments les plus abondants. Or si les antiprotons sont créés en
quantités non négligeables dans I’interaction du rayonnement cosmique avec le milieu interstel-
laire, ce n’est pas le cas des antiheliums [34]. Ces derniers constituent donc le signal privilégié
dans le recherche d’antimatiére primordiale. D’autre part, la détection d’un seul noyau de 2C
(par AMSO02 par exemple) suffirait a prouver I’existence d’anti-étoiles et donc trancherait aussi
en faveur d’un Univers symétrique. La non détection d’antinoyaux (pour A>1) poserait quant a
elle de fortes limites en sa défaveur.

1.2 Le rayonnement cosmique

Les rayons cosmiques ont été découverts en 1912 par Victor Hess qui découvrit grace a
un électroscope (voir le chapitre 4) embarqué sur un ballon qu’il existait une ionisation aug-
mentant avec I’altitude. Ce phénomeéne ayant été déja observé avec la radioactivite, il en déduit
qu’il existait un rayonnement ionisant venant de I’espace. C’est grace a ce phénomene que la
physique des particules expérimentale prit son essor. Entre 1930 et 1950 son étude a conduit a
la découverte du positron, du muon, des mésons K et 7 ainsi que des baryons ¥, A et ©.

1.2.1 Caractéristiques genérales

Nous nous intéresserons ici au rayonnement cosmique chargé, et pas aux rayons -y et neu-
trino qui présentent des caractéristiques différentes® et dont les problématiques spécifiques les
situent hors du cadre de ce travail. Dans toute la suite nous entendrons par rayons cosmiques
les particules chargées originaires de I’extérieur du systéme solaire.

1.2.2 Spectre en énergie

Le spectre de rayons cosmiques qui s’étend sur environ 13 décades en énergie (entre ~ 108
eV et ~ 10%! eV) et 32 décades en flux (entre quelques milliers de particules par m? et par

8n’étant pas chargés, il ne diffusent pas dans la galaxie et pointent vers leurs sources. Les techniques de détec-
tion sont aussi de ce fait différentes.
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FIG. 1.5 — Flux différentiel du rayonnement cosmique [21].
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seconde aux basses énergies et de I’ordre d’une particule par km? et par siécle pour les plus
énergétiques) présente une forme relativement simple sur ce nombre impressionnant d’ordres
de grandeur. En effet le flux différentiel peut s’exprimer comme une simple loi de puissance :

- -
o7 E (1.7)
Comme on peut le voir sur la figure 1.5 il existe plusieurs régimes dans ce spectre a savoir :

— En dessous de quelques MeV (voir une centaine de MeV en cas d’éruption solaire) le flux
est dominé par les particules solaires. Celles-ci constituent le vent solaire qui influence
les rayons cosmique d’énergie allant jusqu’a quelques GeV par le biais de la modulation
solaire (voir section 2.1.1).

— Entre ~0.1 GeV et 100 TeV I’indice spectral est v ~ 2.7. Ceci est assez bien expliqueé par
les mécanismes d’accélération classiques explicités dans le paragraphe suivant. C’est dans
cette gamme d’énergie que se situent les travaux présentes dans la suite. 1l faut cependant
tenir compte du fait que jusqu’a une énergie de quelques GeV la loi de puissance est
modifiée par la modulation solaire.

— Entre 10™ eV et 10 eV I’indice spectral devient v ~ 3.2. La zone située autour de
3—5x 10" ol a lieu le changement de pente est appelée le genou (de I’anglais knee). Dans
cette gamme d’énergies les flux sont tellement faibles (de I’ordre d’une particule par m? et
par an) que I’on ne peut plus faire de mesure directe. On doit alors observer les cascades
atmosphériques. Les résultats les plus récents de I’expérience KASCADE [22] semblent
exclure les photons et montrent que I’énergie a laquelle se produit ce changement de
pente est proportionnelle a la charge des particules et est provoquée par les noyaux lé-
gers, principalement les protons et Helium. Ceci semble indiquer une transition dans la
diffusion ou dans les mécanismes d’accélération (transition galactique-extragalactique),
par opposition a une origine par interaction qui conduirait a un seuil proportionnel a la
masse des noyaux.

— Un autre rupture de pente apparait a 10'® eV communément appelée la cheville (de I’an-
glais ankle). Celle-ci marque I’entrée dans le domaine des rayons cosmiques d’ultra haute
énergie pour lesquels I’indice spectral se radoucit et devient v ~ 2.8. Ici les flux sont
tellement faibles (de I’ordre d’une particule par km? et par siécle) que les résultats ex-
périmentaux sont rares. lls ne permettent pas a I’heure actuelle d’éclaircir le mystere de
I’origine de telles particules. En effet il parait irréaliste de produire de telles énergies
dans les mécanismes d’accelération classiques. Une solution pourrait venir d’objets ex-
tragalactiques comme les noyaux actifs de galaxie. Cependant, I’interaction de particules
d’une telle énergie avec les photons du CMB devrait provoquer une perte d’énergie par
photoproduction de pions telle que leur origine ne devrait pas se situer a plus de quelques
dizaines de Mpc. C’est la coupure dite GZK (pour Greisen-Zatsepin-Kuzmin)[23]. Pour
contourner cet obstacle on peut imaginer que ces particules soient issues de la désinté-
gration de particules exotiques supermassives (comme des défauts topologiques ou des
particules reliques métastables [35]) présentes dans notre environnement local. L’expé-
rience AGASA[36] semble voir une anisotropie et un exces d’événements au dessus de
la coupure GZK par rapport a une source extragalactique, ce qui n’est pas le cas du dé-
tecteur HiRes[37]. Leurs mesures restent cependant compatibles en considération des
importantes erreurs systématiques et ne fournissent donc pas d’indice significatif. Pour
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—— Solar system (Simpson 1983)
— Cosmic Rays (Lang 1980)
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FIG. 1.6 — Abondances relatives des éléments dans le rayonnement cosmique et dans le systéeme
solaire normalisées a 100 pour le Si.

commencer a lever le voile il faudra attendre les résultats et la statistique de I’expérience
AUGER [51].

1.2.3 Composition

La composition du rayonnement cosmique de basse énergie (c’est a dire jusqu’au TeV) est
assez bien connue. Celui-ci est constitué pour 98% de noyaux et 2% d’électrons. La premiere
partie est quant-a elle constituée de 87% de protons, 12% d’He et 1% de noyaux plus lourds. On
peut voir sur la figure 1.6 les abondances relatives des différentes espéces dans le rayonnement
cosmique comparées a celles du systéeme solaire [24]. On peut voir qu’il existe une similitude
presque parfaite. Des différences apparaissent cependant pour les éléments immédiatement plus
légers que le fer (ci-aprés dénommeés sub-Fe) et que le carbone (Li, Be et B) pour lesquels les
abondances cosmiques sont beaucoup plus importantes. Ceci constitue un indice du fait que
ces especes, Li-Be-B et sub-Fe, sont issues de la fragmentation du rayonnement primaire sur le
milieu interstellaire. Il existe aussi un déficit de I’hydrogéne et de I’helium dans le rayonnement
cosmique par rapport a I’abondance stellaire. Ceci peut étre du a la difficulté d’ioniser ces
éléments, les rendant moins disponibles pour I’accélération.
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1.2.4 Origine et accélération

La forme lisse du spectre évoquée plus haut laisse penser qu’il existe un nombre réduit de
types de sources. Il existe aujourd’hui un scénario assez communément accepté pour rendre
compte des caractéristiques du rayonnement cosmique jusqu’en dessous du genou. Les super-
novae jouent ici un réle prépondérant. Celles-ci représentent un moyen simple d’éjecter des
particules relativistes dans le milieu interstellaire. Les abondances relatives dans le rayonne-
ment cosmique correspondraient ainsi de maniére assez naturelle aux abondances stellaires.

Maintenant que I’on dispose d’une source, il faut accélérer ces particules de maniére a obte-
nir le spectre observe. E. Fermi proposa en 1949 [25] un mécanisme ou les particules diffusées
de maniére stochastique sur les irrégularités magnétiques d’un nuage de gaz en mouvement
a une vitesse V' par rapport a la source gagnent statistiquement une énergie proportionnelle a
(V/c)? [39] a chaque collision, ou c est la vitesse de la lumiere. C’est ce qu’on appelle le mé-
canisme de Fermi du second ordre. L’intérét est que cela conduit naturellement a un spectre
différentiel en loi de puissance. Le probleme est que étant donné les vitesses tres faibles des
nuages de gaz interstellaire et la faible densité de ceux-ci, I’efficacité du mécanisme est insuf-
fisante. Quand on considere le méme phénomeéne, mais dans des ondes de choc, on obtient un
gain d’énergie en V/c ou V est maintenant la vitesse du front de I’onde de choc. C’est le méca-
nisme de Fermi du premier ordre. Celui-ci conduit naturellement a une loi de puissance avec un
indice spectral de -2. Ces ondes de choc apparraissent naturellement lorsque la matiére éjectee
par une supernova rencontre le gaz environnant.

De plus, les supernove sont assez fréquentes et énergétiques pour maintenir la densité locale
d’énergie contenue dans le rayonnement cosmique. cette derniére peut étre obtenue a partir
du flux observé et est d’approximativement pr = 1 eV/cm3. Si I’on considére un temps de
confinement des particules dans la galaxie 7 =~ 107 ans (voir paragraphe suivant ) on obtient
une puissance d’injection nécessaire :

Q= / %Edv ~ 5.5% erg.s? (1.8)
v

galazie

0U Vyaiazie €St le volume de la galaxie. Compte tenu de I’estimation de la puissance fournie par
les ondes de choc de supernova, cela ne requiert qu’une efficacité de quelques pourcents pour
le mécanisme d’accélération [27].

1.2.5 Propagation

Une fois ces particules injectées dans le milieu interstellaire, elle vont se propager dans la
galaxie. Lors de cette propagation, elle vont diffuser sur les irrégularités du champ magnétique
galactique. C’est d’ailleurs pour cela qu’elles perdent toute information de direction et que le
rayonnement est isotrope. Ces particules vont aussi interagir avec les nuages de gaz interstel-
laire en créant des particules secondaires par spallation, en perdant de I’énergie par ionisation
ou en étant éventuellement absorbées. Pendant cette propagation, les noyaux instables vont se
désintégrer. On peut rendre compte de tout ceci par une équation de diffusion dont la forme la
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plus générale est pour une espéce 7 de densité locale N; [30][39][27] :

ON; = - - - o VV. 2mc? + Ej, _ 8E ion.
5 —V.(DVN;) + V(N;Ve) + a_E( 3 Ei( m02+T) ) =a+ 95 [( i](1-9)
N; N, 9 -, 0F\ reac 1 a? AE2
(oot =)+ (32702 + (gl N ~ g o )
J#i J#i

ou les différents termes sont :
- V.(DVNi) : c’est le terme de diffusion sur les inhomogénéités du champ magnétique
galactique. D dans le cas général est un tenseur.

ﬁ(N 17) c’est le terme de convection provoqué par le vent galactique.
2 - - -

— 2 (Y By, (2 +Ee) N;) est le terme dexpansion adiabatigue.

— g; est le terme source. Il sera nul pour les secondaires.

-2 [{ o ion: N} : C’est le terme de perte d’énergie par ionisation et interaction coulom-

OF
bienne sur le milieu interstellaire. Il n’est significatif qu’a des énergies inférieures a ~ 500

MeV/A.
- (Z i WO N — nvaiNi) représente la production de particules secondaires par inter-

action de I’espéce j sur le milieu interstellaire de densité n et la disparitions de I’espéece
j dans ces mémes réactions de sections efficaces respectives o;; et o, ou v est la vitesse
de la particule i.

- <Z#i ZZ—JJ - va_) rend compte des disparition et productions venant de la désintégration

des noyaux radioactifs.
— le dernier terme quant a lui traduit la réaccélération stochastique sur les inhomogénéités
galactiques qui n’est autre qu’un mécanisme de Fermi du second ordre.
Le probléme est que cette équation est non linéaire et ne présente pas de solutions analytiques
dans le cas général. Plusieurs méthodes de résolution existent, avec leurs approximations asso-
ciées.

Le modele de la boite qui fuit ou LBM (pour Leaky Box Model)

Ici on se raméene a un modele a une dimension en moyennant toutes les abondances et
sources i.e. n;(r,t) =< n; > et g;(r,t) —< ¢; > qui seront considérées comme homogenes
et en se placant dans le régime stationnaire [39]. On ne considere plus que la diffusion qui est
remplacée par un terme dit d’échappement tel que :

V.(DVN,) N (1.10)

TBSC

ou 7. est le temps de confinement dans la galaxie [39][29]. Ce qui donne I’équation simplifiée :

=< q >—<n>wvo;N; + Z < n > vo;;N; (1.11)
Tesc
J#i

si I’on néglige les noyaux radioactifs. On utilise couramment un autre parameétre, la distance
d’échappement ., =< n > v7.,.. Cette distance d’échappement est généralement déterminée

17



1.2 Le rayonnement cosmique

18

grace au rapport d’abondance B/C expérimental [31]. En effet le Bore est trés majoritairement
produit par fragmentation du carbone. Or le rapport d’abondances relatives d’un secondaire S
sur un primaire P est relié a A, par :

S . ops
P 0541/

ou og et opg sont les section efficaces respectivement d’absorption de S et de création de S par
fragmentation de P. Le couple B,C est choisi tout simplement parce qu’il est le plus abondant et
donc le plus contraignant du point de vue expérimental, mais on peut utiliser d’autres couples
comme les éléments sub-Fe et Fe. Les valeurs obtenues sont de I’ordre de 7.,. = 107 ans. Ce
modeéle qui a le mérite d’étre trés simple et de dépendre de peu de paramétres rend compte assez
fidelement des flux de primaires classiques et des secondaires qui leurs sont associés. Cependant
il n’est pas adapté a la prise en compte des noyaux radioactifs car dans ce modéle I’échelle de
temps est la méme pour tous les noyaux alors que les radioactifs n’ont pas la méme période
de décroissance, ce qui empéche de rendre compte de tous les résultats expérimentaux avec un
seul A\ Il ne permet pas non plus I’étude des primaires d’origine exotique car ceux-ci sont
tres sensibles au profil de densité, notamment au centre de la galaxie.

(1.12)

Le modele des tranches pondérées ou WSM (pour Weighted Slab Model)

Celui-ci consiste a choisir une géométrie de la galaxie et a remplacer la dépendance en
temps et espace du flux par une dépendance en épaisseur de matiere traversée tout en se placant
en régime stationnaire [30][29]. Il faut alors introduire la fonction G telle que :

Ni(r,E) = /0 h NYSM (g, B)G(r,z, E)dzx (1.13)

G correspond alors a une distribution de pondération des épaisseur traversées. L’épaisseur
moyenne traversée par un noyau sera donc :

<z >= /00 zG(z)dz. (1.14)
0

En négligeant les pertes d’énergie et la réaccélération dans 1.2.5 on obtient une équation diffé-
rentielle sur G contenant tout les ingrédients astrophysiques qui rend compte de la propagation
et une équation sur NJV5M qui rend compte des processus nucléaires :

m)g - ﬁ(DVb) = f(r,t)0(x) (1.15)
dANJVSM
i _ ; ; 1.1
dzx C<m> nv+z(jj —oilV. (1.16)

J#i

ou < m > est lamasse moyenne de I’ISM et f(r) la distribution spatiale des sources. Ces équa-
tions peuvent étre résolues analytiqguement. L’adjonction de termes supplémentaires impose une
résolution numérique. Ce modele tout en restant assez simple a résoudre permet d’avoir notam-
ment des résultats sur les noyaux radioactif et de contenir un petit plus de physique que le LBM.
Cependant il ne permet pas de tester des effets trop- fins sur les différents modéles de halo de
matiére sombre notamment.



1.2 Le rayonnement cosmique

Le modele de diffusion

C’est le modele qui fait le moins d’approximation. Pour rendre I’équation 1.2.5 résoluble on
choisit généralement une géométrie de galaxie a symétrie cylindrique comportant deux zones
comme sur la figure 1.7 un disque mince central contenant la matiere visible et un cylindre
I’englobant représentant le halo diffusif®. C’est ce qu’on appelle le modéle de diffusion a deux
zones. Le disque central qui contient les sources classiques et le milieu interstellaire est as-
sez bien contraint par I’observation de la matiére visible de notre galaxie. Dans les modéles
les plus récents, ce disque central rend compte le plus fidelement possible des inhomogénéi-
tés de la distribution de matiere dans notre galaxie. Par contre la taille du halo diffusif est un
parameétre libre. Dans ce dernier, les particules ne font que se propager et éventuellement se
désintégrer. Les approximations supplémentaires habituelles sont de se placer en régime sta-
tionnaire!®, de supprimer la dépendance spatiale du coefficient de diffusion D et de supposer
un vent galactique orthoradial. On peut aussi rajouter une distribution de sources exotiques et
tester les modeles de matiére sombre. Les méthodes de résolution varient ici du semi-analytique
[29] au complétement numérique [32].

1.2.6 Physique du rayonnement cosmique
Recherche indirecte de matiére sombre

Le fait que I’antimatiére soit quasiment absente de notre Univers local représente non seule-
ment une énigme, mais aussi un avantage. Comme on I’a vu dans dans le paragraphe 1.1.1,
dans les scénarii ou la matiére sombre est constituée de WIMPS, I’annihilation de ces derniers
produits autant d’antibaryons que de baryons. On peut donc espérer un rapport signal sur bruit
important pour la recherche de nouvelle physique dans ces canaux. C’est ce qui a amené cer-
tains a penser que I’on pourrait détecter des signaux exotiques grace aux antiprotons de basse
énergie [33], le flux d’antiprotons secondaires galactiques estimé a I’époque étant suffisamment
bas a cet endroit. En effet comme la réaction de production des antiprotons secondaires est une
réaction a seuil le flux est maximal vers 2 GeV. Cependant, si le nombre de mesures expérimen-
tales a augmenté, les réévaluation du fond galactique se sont affinées!! jusqu’a faire coincider
les flux secondaires avec les mesures, comme on peut le voir sur la figure 1.8. Les antideutons
restent par contre de bons candidats comme on peut le voire figure 1.9. En effet le fond galac-
tique pour ces derniers reste faible a basse énergie [34] ou le signal d’annihilation de WIMPS
supersymétriques par exemple reste important [91]. Ceci vient du fait que I’énergie du seuil de
production passe de 7 GeV a 16 GeV(voir annexe A) remontant d’autant le maximum du terme
source secondaire.

Des expériences a grande statistique a venir comme AMS02 ou PAMELA si elle ne dé-
couvrent pas de signaux exotiques mettront de séveres contraintes sur les énormes espaces de
parametres de ces théories, qui constituent leur point faible.

94 ne pas confondre avec le halo de matiére sombre.

0¢ce qui semble justifié au vu de I’étude des météorites qui indiquent une relative stabilité du rayonnement
cosmique sur le dernier milliard d’années [26].

"notamment avec les modéles de diffusion réalistes et plus complets.
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Diffusion on magnetic inhomogeneities Acceleration by shock waves

R 0.6 R -2.2

FIG. 1.7 — Schéma de modélisation de la galaxie et de la propagation des rayons cosmiques
dans celle-ci pour un modele de diffusion a deux zones [29].
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FIG. 1.8 — Compilation des mesures expérimentales de flux en haut de I’atmosphere (ci-apres
dénommés TOA) d’antiprotons. Les lignes représentent les flux secondaires galactiques calculés
dans plusieurs modéles. Modele de diffusion en pointillés [76] et LBM en traits pleins [72].
Les deux courbes pour chaque modele font apparaitre les incertitudes, astrophysiques pour le

modele de diffusion et nucléaires pour le LBM.
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FIG. 1.9 — Flux d’antideutons issus d’annihilation de matiére sombre supersymétrique [91] et

d’origine secondaire galactique [73]
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Contrainte des parametres de propagation

Outre la recherche de nouvelle physique et la résolution des grandes énigmes de notre Uni-
vers, les rayons cosmiques peuvent nous fournir des informations cruciales sur les caractéris-
tiques de notre galaxie méme?*?. En effet les paramétres astrophysiques des modéles de diffusion
ne sont pas trés bien connus alors qu’ils sont indispensables pour toute prévision quantitative
précise. Les parameétres de propagation ajustés sur le rapport B/C sont par exemple dégénérés.
Pour lever cette dégénérescence, on peut étudier des noyaux “horloges”. 1l s’agit de secondaires
créés par interaction du rayonnement primaire sur I’ISM et dont un isotope R est radioactif
avec une demi vie de désintégration comparable au temps de propagation. La mesure du rap-
port R/S (ou S est un isotope stable) permet de sonder la structure galactique, en mesurant par
exemple le temps passeé dans le halo diffusif ou il n’y a aucune production et ou les radioactifs
continuent de se désintégrer. Plus la période de désintégration sera courte, plus on sera sensible
aux effets locaux. Le plus connu de ces noyaux est le Berylium dont I’isotope ? Be est stable et
dont I’isotope '°Be a une période de 1.6 x 10° ans. Mais comme on peut le voir sur la figure
1.10 les mesure actuelles ne permettent pas de discriminer véritablement les modeles. 1l va fal-
loir attendre des expériences possédant une bonne résolution isotopique sur une grande gamme
d’énergie comme AMS02 comme nous le verrons au dernier chapitre.

L2qui sont d’ailleurs indispensables & des prédictions quantitatives précises pour les signaux exotigues.
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0.5
B ISOMAX 10 9
| A CRIS/SIS Be/ Be
X IMP7-8
v ISEE
04 v VOYAGERT-2
¥ ULYSSES

-- Moskalenko& Strong
— Donato, Maurin&Taillet
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kinetic energy (GeV/nuc)

F1G. 1.10 — Mesures expérimentales du rapport '°Be/° Be et plusieurs modéles de diffusion
galactiques [38]. La courbe noté Moskalenko est iddue d’une résolution numérique [?] et les
courbes notées Donato et al. correspondent a une résolution semi-analytique montrant les incer-
titudes issues des différents paramétres astrophysiques.
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Chapitre 2

Les rayons cosmiques au voisinage de la
terre
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Une connaissance précise du rayonnement cosmique secondaire est indispensable a toutes
les études citées dans le chapitre précédent. En effet, I’information sur la masse manquante ou
I’antimatiére primordiale est contenue dans le rayonnement cosmique dit primaire, qui découle
directement des processus physiques qui leurs sont associés. Cependant, I’Univers a beau étre
majoritairement vide, ce rayonnement primaire traverse dans I’ISM approximativement 5a 10
g/cm? de matiére interstellaire lors de son séjour dans la galaxie. Les interactions résultantes
produisent quantité de particules secondaires qui constituent donc un bruit de fond. Des phé-
nomenes equivalents ont lieu au voisinage proche de la Terre. En effet, la quantité de matiere
résiduelle au dessus d’une expérience ballon comme BESS [40] qui vole typiquement a 38
km d’altitude est du méme ordre de grandeur que I’épaisseur moyenne d’ISM traversé par le
rayonnement cosmique. D’autre part, les particules galactiques vont subir I’influence du vent
solaire et du champ magnétique terrestre avant d’étre détectées. Il faut donc bien connaitre ces
phénomeénes si I’on veut remonter & une information pertinente sur le rayonnement galactique.

2.1 Interactions avec le milieu local

2.1.1 La modulation solaire

Tout d’abord, nous nous trouvons aux abord d’un astre qui a, c’est le moins qu’on puisse
dire, une influence non négligeable, le Soleil. Ce dernier expulse un vent de particules (majo-
ritairement des protons et électrons) qui emporte avec lui un champ magnétique gelé dans le
plasma selon un géométrie en spirale [41] (voir figure 2.1). C’est I’interaction avec ce vent qui
est responsable de la queue des cométes et ¢’est d’ailleurs pour les expliquer qu’il a été introduit
[42]. Pour ce qui nous intéresse, les particules chargées diffusent sur ce champ magnétique et
sont freinées dans une zone d’environ 100 UA autour de I’astre. Son influence peut étre calculée
en résolvant I’équation de diffusion associée [43] radialement symétrique :

oU 190 19 ) 19,, 00U

27 = T (2 - Yoy Y L+ o vy _
ot i r2 or (VU) 3r2or V) oTr (aTT) r2or (s or )=0 21)
avec
T + 2mc?
T T me (2.2)

m étant la masse de la particule considérée et ou U est la densité de particules, r la position
radiale, T" I’énergie cinétique, V' la vitesse du vent solaire et  le coefficient de diffusion radial.
Le deuxieme terme de 2.1 rend compte de la convection, le troisieme de I’expansion adiabatique
et le dernier de la diffusion sur le champ magnétique.

L’échelle de temps qui nous intéresse est celle des prises de données expérimentales qui est
de quelque jours. Comme ce phénomene est directement lié a I’activité solaire et que celle-ci
a une période de 11 ans, on peut donc faire I’approximation du régime stationnaire %—[tf = 0.
Pour les expériences futures qui voleront de un a trois mois pour les expériences ballon et trois
ans pour AMSO02, on peut toujours scinder le vol en périodes ou la modulation solaire varie
peu. Une maniére de résoudre cette équation dite de I’approximation du champ de force [43]
est de faire I’analogie avec un champ radial électrique de potentiel . La modification du flux
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FIG. 2.1 — Représentation simple du vent solaire. A gauche coupe méridienne avec le plasma
(fleches courtes) et les lignes de champs magnétiques (fleches continues). A droite coupe équa-
toriale avec lignes de champ magnétiques (lignes continues) et flux de plasma (fleches).

J(E) = ﬁvU peut alors étre exprimée comme suit [44] :

E? — m?c¢
(E+ Ze®)? —m2ct

J(E) modulé = Jnon modulé (E + Ze(b) (2.3)

Le potentiel du champ ® (qui n’est autre que la perte moyenne d’énergie par unité de charge)
peut quant a lui étre exprimé en fonction de V, D = 100 UA I’extension de la zone d’influence
(EI;S}/[ZT]soIaire etk = Riﬂ ol R = L est la rigidité et 3 = v/c la vélocité de la particule

:VX(D—T‘)

)
3k

(2.4)

La vitesse V' peut étre déterminée par mesure satellitaire [46]. Elle est représentée sur la figure
2.2. Le coefficient de diffusion radiale k£ peut quant a lui étre déterminé grace a des modeles
plus raffinés prenant en compte la véritable géométrie du champ magnétique solaire (voir figure
2.3). Une possibilité consiste a étudier les anisotropies Nord-Sud et paralléle-perpendiculaire
au mouvement de la terre des flux de neutrons atmosphériques [47]. D’autre part, il existe
une mince zone de courants séparant les zones de polarité magnétique opposée dont la forme
représentée figure 2.4 dépend de I’activité solaire. La terre traverse cette frontiere plusieurs fois
par mois ce qui la fait passer d’une polarité a I’autre. On peut alors étudier I’évolution du rapport
des flux de protons et d’antiprotons [48].

Une bonne connaissance de la modulation solaire est importante pour remonter aux flux
interstellaires aux énergies inférieures a une dizaine de GeV. Toute interprétation de données
expérimentales dans cette gamme d’énergie doit donc impérativement en tenir compte.
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MeComas. D), et ol Geophys. Res. Lelt. 25 1-4 1998

FIG. 2.2 — Mesure de la vitesse du vent solaire par la sonde Ulysse [46] selon une coupe méri-
dienne.

HELIOSPHERE

120-150 AU ?

FIG. 2.3 — Représentation schématique en coupe méridienne de I’héliosphere ainsi que des
mouvement de particules chargées.
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FIG. 2.4 — Modélisation de la frontiére entre les zones de polarisation magnétique différentes
dans I’héliosphere.

2.1.2 La coupure géomagnétique

Quand on se rapproche de la terre a une distance inférieure a 10 rayons terrestre, le champ
magnétique terrestre devient prédominant devant les champs solaire et galactique. En effet,
I’intensité du champ magnétique terrestre au niveau de la mer et a I’équateur est de I’ordre
de 300 uG alors que les intensités respectives des champs solaires et galactiques sont 50 uG
et 2.5 uG. Celui-ci joue le réle d’un bouclier magnétique et empéche les particule de rigidité
R = Z inférieure a une valeur critique d’atteindre la terre. Ce phénomene a été formalisé pour
la premiére fois par Stormer [49] dans I’approximation d’un champ terrestre dipolaire. Cette
approximation est raisonnable si I’on considere un dip6le dont I’axe Nord-Sud magnétique est
non seulement inversé par rapport a I’axe géographique, mais aussi incliné de 11.5 deg, les co-
ordonnées du péle sud magnétique étant 78.5 deg nord 291 deg est. Pour étudier ce phénoméne,
il convient donc de se placer dans coordonnées dites géomagnétiques (voir figures 2.5et 2.6).
Dans celles-ci, I’axe Nord-Sud garde la méme orientation mais est incliné suivant I’axe du di-
pole. Le méridien de longitude géomagnétique nulle est défini par le plan contenant les axes
Nord-Sud magnétiques et géographiques.

Tout d’abord, exprimons le champ dipolaire dans ce systeme de coordonnées :

B = B,i, + Byl (2.5)
Ve 2410 M cos 6 M sin 6
—2uoM cos — oM sin
B,= """ et By= 2~ 2.6
P 4 p3 o 47 p3 (26)

ol M = 7.68 x 10?2 Am? [63] est la valeur du moment dipolaire terrestre et i la perméabilité
magnétique du vide. Dans ce champ, un particule de masse m , vitesse #' et charge ¢ subit la
force de Lorentz :

yméd = qi A B (2.7)
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FiG. 2.5 — Définition du nord magnétique par rapport au nord geographique
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Fi1G. 2.6 — Définition des coordonnées geomagnétiques.
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Ce qui en coordonnées sphériques s’écrit explicitement :

a,  quM p 2 cos 6  queM - pq.b sin? 6
ym | apg | =— 4 _p? A sin 6 =— 4P 2¢psin b cos ¢
g p¢ sin O 0 psinf — 2pf cos 0
(2.8)
La composante en ¢ de cette équation peut s’écrire :
d o M d sin?6
psinfa, = %(p%b sin” ) = Z'I;;m% ; ) (2.9)

En redéfinissant les unités grace a la longueur de Stérmer [, [49][50] et en passant en coordon-
nées curvilignes avec les définitions suivantes :

M d
5= 2l ;o vdt=lgds , = - , ¢ = i ot r=2 (2.10)
dmymu lq| ds It
on obtient : \
d, o5, .9 d ,sin” 0
- =§{ 2.11
ds(r ¢'sin” 0) gds( " ) ( )
En intégrant cette relation on obtient la constante du mouvement v, :
-2
9y, = —€r2g! sin2 0 + 20 (2.12)

Cette constante est associée a la symétrie de révolution autour de I’axe du dipble magnétique
et correspond a la projection normalisée sur cet axe du moment de la vitesse de la particule a
I’infini par rapport a I’origine (pour une particule non liée). Introduisons I’angle Est-Ouest 7 tel
que : .

Uiy =sinnv = ppsinf (2.13)

Celui-ci est I’angle entre la direction de la particule et le plan méridien comme on peut le
voir figure 2.7. n > 0 correspond & une particule se déplagant d’ouest en est. En fonction de
A =7/2+ 6, I’équation 2.12 s’écrit maintenant :

—&r?cos Asinng — 2y,7 4+ cos* A =0 (2.14)

Les solutions de cette équation du second degré en » sont données par :

Y1 £ /72 + Ecos? Asing
r =

—&cos Asing (2.15)

Les solutions physiques sont telles que :
k= —¢&sinn € [—1;1] (2.16)
Les zones accessibles a la particule seront bornées par les surfaces 7(\, k = —1) = r_; et

r(A, k =1) = r41. On peut alors déterminer plusieurs types de cas selon la valeur que prend ~y;
ce qui impose le nombre de solutions® pour les surfaces frontiéres r_; et r; :

Les solutions pour lesquelles 7 < 0 ne sont pas physiques par définition
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FIG. 2.7 — Définition de langle Est-Ouest 7.

- Y1 > 1
Il'y a deux solutions pour r; et une pour r_ :

/72 — codd
o= 7+ V1 —cos’ A (2.17)

o cos \
B v — /72 — cos? A
rh, = Y (2.18)
2 3
r = SOEVITCsA (2.19)

-0<m<l1
Il'y a deux solutions pour r,; et une pour r_ :

2 _ 3)\
7"11 _ Y1+ /i — cos (2.20)

Ccos A

3 Y1 — /72 — cos? A (2.21)

r =
+1 Ccos A

/2 3y _
r, o= ’Yl + COS ’}/1 (2.22)

Ccos A

-1 <0
I n’y a plus qu’une solution pour r_; :

V2 +cosP A — (2.23)

Ccos A

r_1 =
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Ceci nous conduit a des configurations spécifiques de zones autorisées (physiques) pour les
particules en fonction de la valeur de v, que I’on peut voir sur la figure 2.8 :

-m>1

Dans ce cas il existe deux zones permises séparées par une zone interdite.

-m=1
C’est une valeur critique pour laquelle les deux zones autorisées se rejoignent.
0<m<l1
Il existe alors deux zones interdites et une zone autorisée.

71 <0
Il n’existe plus qu’une zone interdite et une zone autorisée. Cette configuration n’est pas
représentée.

On peut maintenant déterminer quelle est la rigidité minimale que doit posséder une par-
ticule pour atteindre depuis I’extérieur de la magnétosphére un point de pg et Ay donné (qui
peuvent étre les coordonnées d’un point de détection). En effet, la longueur de Stérmer peut
s’exprimer en fonction de la rigidité R :

_ pa [pmoMc
r 4R
Pour un point géographique donné, la rigidité minimum R,,;, correspond en fait a un r,,;,

tel que :

(2.24)

lst

Py = PO (T’
4 Pd

Cette expression dépend de I’angle Est-Ouest de la particule et de ;. Si I’on veut une valeur
minimale absolue, il faut maintenant fixer ces paramétres tels que R soit minimal. Les figures
2.8 montrent que la valeur de r,,;, a une latitude donné se situe toujours sur la frontiere r_,
autrement dit pour £ = —1. C’est-a-dire par exemple un proton allant d’Ouest en Est (ou un
électron allant d’Est en Ouest). Ceci peut paraitre assez naturel. En effet, une particule positive
se déplacant d’Ouest en Est subira une force de Lorentz orientée vers la terre (comme les p6les
magnétiques sont inversés par rapport aux péles géographiques, les lignes de champs vont du
Sud vers le Nord). Au contraire, si elle se déplace dans I’autre sens elle sera repoussée vers
I’espace. Comme nous nous intéressons a des particules galactiques, il faut que la surface r~
soit accessible depuis I’infini ce qui impose ; < 1. D’autre part, r_;(-y1) est un fonction
décroissante de -y; comme on peut le voir sur la figure 2.9. On a alors 7, = r_1(71 = 1) ce
qui donne comme expression de la coupure en rigidité :

(2.25)

Mcr1—+/1 ED VAR
R:uo C( + cos d) (2.26)
4 Pd COS Ay
On trouvera dans la littérature une forme différente mais équivalente :
R—PRx (1+\/1+COS3)\d>2_M0MC( cos? My )2 (2.27)
B 1++v1I+cos? A/ Ampi \1+ /1 + cos® \g '

Outre I’expression ci-dessus de la coupure absolue, on peut trouver une expression faisant ap-
paraitre la dépendance en angle Est-Ouest :

_ — £ 3 2
R:,uOMC(l \/1 &sinncos )\d>

2.28
ar P4 sinncos A (228)
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F1G. 2.8 — Zones permises et interdites en coupe Nord-Sud et unités de Stérmer pour diffé-
rentes valeurs de ~y;. Les zones pleines sont interdites. Dans chaque cas, la droite présente les
r accessibles pour une latitude A donnée, en pointillés la partie totalement inaccessible, en trait
fort la partie accessible a une particule venant de I’infini et en trait fin la partie accessible a une
particule piégée.
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FIG. 2.9 — Zones permises et interdites dans le plan (r,y;) pour deux valeurs particulieres de la
latitude géomagnétique (A = 0.1 a gauche et A = 0.7 a droite). Les zones pleines sont interdites
et la zone grisée n’est pas accessible aux particules venant de I’infini (voir figure 2.8).

On peut voir figure 2.10 I’évolution de la coupure en fonction de la latitude géomagnétique pour
une altitude de 38km et différents angles Est-Ouest.

La valeur de cette coupure est trés importante car toute particule détectée avec une rigi-
dité inférieure a cette limite sera nécessairement un secondaire produit dans I’atmosphere. Par
exemple, un proton détecté a une latitude de 0.2 radians (environ 11 degrés) a 38km d’altitude
ne pourra étre d’origine galactique que si son énergie cinétique est supérieure a 8 GeV. Par
contre cette limite descend a 2 GeV a une latitude géomagnétique de 45 degrés. En dessous de
cette limite il s’agit alors de particules pour lesquelles v; > 1 qui sont dites piégées car elle ne
peuvent évoluer que dans les zones autorisees confinées que I’on peut voir sur les figures 2.8
pour y; > 1. On voit aussi sur les figure 2.8 haute droite et 2.10 que si I’on veut détecter des
particules primaires de relativement basse énergie, il convient de se placer a grande latitude,
c’est-a-dire prés des pbles. Ce sont d’ailleurs pour cela que les aurores boréales? ont lieu a cet
endroit.

2.1.3 Les cascades atmosphériques

Une fois passés les obstacles du vent solaire et du champ magnétique terrestre, les rayons
cosmiques doivent encore traverser I’atmosphére, ou tout du moins une partie pour les expé-
riences ballon, avant d’étre détectés. En effet, I’épaisseur d’air traversée par une particule va
de 5 g/cm? a 38km d’altitude, jusqu’a 1000 g/cm? au niveau du sol. C’est en interagissant avec
cette matiére, que le rayonnement cosmique crée ce qu’on appelle des gerbes atmosphériques
qui sont constituées de particules secondaires. Ces derniéres ont été découvertes en 1938 par
Pierre Auger en regardant le signal de plusieurs compteurs Geiger-Miller mis en coincidence
et placés a plusieurs métres de distance. Ces gerbes sont initiées par les interactions nucléaires

2ces phénoménes lumineux sont dus & I’ionisation des atomes de I’ionosphére située entre 80 et 400km par des
particule d’énergie de I’ordre du keV crées lors des orages magnétiques.
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FIG. 2.10 — Evolution de la coupure géomagnétique en rigidité en fonction de la latitude géo-
magnétique a 38km d’altitude pour une particule chargée positivement (¢ = 1) et pour plusieurs
angles Est-Ouest 7.

entre la particule incidente et les atomes de I’atmosphére. Elles peuvent créer toutes sortes de
hadrons, majoritairement des pions, ce qui constitue la gerbe hadronique. Les pions quant a
eux, étant instables vont se désintégrer en muons et neutrinos pour les pions chargés et en pho-
tons pour les pions neutres. Ces photons vont créer des paires ete™ qui a leur tour vont créer
des photons par bremsstrahlung. C’est ce qui constitue la partie électromagnétique de la gerbe
(voir figure 2.11). C’est d’ailleurs ces sous-produits qui sont utilisés pour détecter et caractériser
les rayons cosmiques d’ultra-haute énergie dans I’Observatoire Pierre Auger par exemple [51].
Intéressons nous maintenant aux ingrédients qui vont nous permettre de décrire ces gerbes.

Modéle d’atmosphere

Le nombre de particules secondaires créées dans I’atmosphére est directement lié a la quan-
tité de matiere traversée. Comme nous voulons suivre la production de secondaires détectables
a une altitude donnée (du niveau de la mer jusqu’a 400 km pour la détection par les expériences
satellite comme AMYS), il nous faut connaitre de maniére précise I’évolution de la concentration
en gaz de I’atmosphére, et ce du sol jusqu’a ses frontieres supérieures. Nous utiliserons ici le
modeéle issu de [52]. Celui-ci pour un point géographique a une altitude et une date données
donne les densités des gaz composant I’atmosphere. La figure 2.12 fait apparaitre la correspon-
dance entre I’épaisseur de matiére traversee et I’altitude de détection et la figure 2.13 indique
I’évolution de la densité des différentes espéces presentes.
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FIG. 2.11 — Schéma de développement d’une gerbe atmosphérique.
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FIG. 2.12 — Correspondance entre épaisseur traversée et altitude

37



2.1 Interactions avec le milieu local

38

ool n PR | L T TR
1 10 10 10°
Altitude (km)

FIG. 2.13 — Densité des différents éléments dans I’atmosphere en fonction de I’altitude d’apres
le modeéle [52].

Production de particules

Dans le cadre de cette étude nous allons nous intéresser a la partie hadronique de la gerbe.
La production de particules secondaires peut étre prise en compte en considérant les réactions
de type :

prim.+A—->x+X

ol prim. représente les primaires incidents ( en trés grande majorité p et *He) et x les secon-
daires a savoir p,n, 7", 7 et 7° en trés grande quantité, mais aussi p, 7 ou des noyaux légers
d,t,3He,*He et leurs antiparticules correspondantes. Les secondaires ainsi produits peuvent a
leur tour produire d’autres particules en interagissant avec les noyaux de I’air si leur énergie est
suffisante. Quantitativement la création de particules peut-&tre prise en compte par la section
efficace différentielle de production invariante de Lorentz :

3
1.0 230)
ou dans le repére du laboratoire, p; et p; sont les impulsions respectives du projectile et du pro-
duit et 6 est I’angle de production par rapport a la direction du projectile®. C’est ce qui constitue
le talon d’Achille de cette physique. En effet, il existe assez peu de données expérimentales
qui sont souvent imprécises voire contradictoires ne couvrent pas toute la gamme d’énergie qui
nous intéresse surtout en ce qui concerne la production d’antiprotons.

3Le probléme est en effet symétrique par rapport & cet axe.
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Absorption

Les particules primaires et secondaires ainsi créées vont subir une absorption lors de leur
traversée de I’atmosphere. La densité du milieu étant connue, le libre parcours moyen des parti-
cules est fixée par leur section efficace de réaction o,.. Par exemple, pour des protons la longueur
d’interaction correspond a une épaisseur résiduelle de 83 g/cm? a comparer avec les 1000 g/cm?
correspondant a I’épaisseur verticale de I’atmospheére. Cela implique qu’il n’y a plus de protons
primaires au niveau du sol.

Les pertes par ionisation

Le rayonnement cosmique en traversant I’atmosphére va arracher des électrons des couches
superficielles des atomes de I’air. Cette ionisation va lui colter une énergie donnée par la for-
mule de Bethe-Bloch [55] :

dE Z 1 [1, 2m.c®B°~*T,
_ K 2__ - € max 2.31
i M aEpRT o (231)
avec
2m,c®32y?

T =
"0 = 1 ¥ 2yme/M + (mq/M)?

ou M et z sont la masse et la charge de la particule incidente, Z et A le numéro et la masse
atomique du milieu traversé (ici I’atmosphere donc Z = 7.29 et A = 14.58 en moyenne),
3 et v les parameétres cinématiques usuels, K/A = 0.3070075 MeVgtcm? et I = 1 eV est
I’énergie moyenne d’excitation. Pour des protons dont I’énergie cinétique est comprise entre
100 MeV et 1 TeV, cela correspond a une perte d’énergie comprise entre 7 et 2 MeV par gcm—2
d’atmosphére traversée ( pour les autres noyaux, la perte est proportionnelle a z2).

2.2 Evaluation des flux atmospheériques : une premiere ap-
proche

Une premiere approche du probléme consiste a utiliser un modéle de transport a une di-
mension comme dans certains modéles galactiques (voir 1.2.5). La résolution de I’équation
de transport des rayons cosmiques dans I’atmosphére est en fait la premiére méthode a avoir
été appliquée pour caractériser les flux de particules secondaires. Elle est notamment utilisée
pour calculer les flux de neutrinos atmosphériques [53] détectables par des expériences comme
SuperKamiokande, ainsi que les flux d’antiprotons atmosphériques utilisés pour corriger les
données des expériences ballon et ainsi obtenir les flux au dessus de I’atmosphere que nous
qualifierons désormais de TOA. Le systéeme d’equations couplées a résoudre peut s’exprimer
comme suit :

ON, 0 /OE, N,(z, E,)
N (2 E,) 4 Yol £y)
oz +8Ey< 8:1:> v(@ By) + Ao (E,)

1 * do
-2 o) ) am, Ev Ea)Nalz, Eq)dEa =0 (2.32)
A arr th Y

39



2.2 Evaluation des flux atmosphériques : une premiére approche
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Ici, "y" représente les différentes particules considérées, N,(x, E,) leur flux différentiel apres
avoir traversé une épaisseur z (g/cm?) d’atmospheére et E,, leur énergie. Le deuxiéme terme rend
compte des pertes par ionisation des particules chargées selon la formule de Bethe-Bloch. \;,;
est la longueur d’interaction :

<mair>

U’I"

ou o, est la section efficace de réaction et (m,;) = 14,58 uma est la masse moyenne d’un
atome atmosphérique. Dans le dernier terme qui n’est autre que le terme source, A représente
les particules incidentes participant a la production de .

Aint = (2.33)

2.2.1 Reésolution numérique

On va résoudre cette équation pour trois types de particules en paralléele, les protons, les
neutrons et les antiprotons. Le flux primaire n’est ici constitué que de protons (ce qui reste une
bonne approximation puisqu’ils représentent 90% du flux galactique). On choisit pour ce faire
d’utiliser une méthode de différences finies a schéma implicite. Celle-ci présente I’avantage
d’étre plus stable numériquement que la version explicite, méme si elle impose de résoudre un
systeme d’équations linéaires dont la taille va croissant avec la finesse du pas de discrétisation.
L’ expression générale de chaque équation linéaire du systeme est avec cette méthode :

m _ A.I aEy " m—+1 m—1 A$ m
AﬁE Murax do'm ’ dUm ’ AEm, ’
_ E _(E™ — (EmAhy | T N™ 2.34
<mair> L ( dE ( bzn) + dE ( bin )) 2 n ( )

Ici m et n sont les indices de pas respectivement en énergie et en épaisseur traversée. 1l n’y a pas
ici de diffusion dans I’espace des moment comme c’est le cas dans la propagation galactique
sur les irrégularités du champ magnétique. Compte tenu du fait que I’on a des interaction a
grande énergie incidente sur des cibles au repos, la production est trés piquée vers I’avant. En
conséquence les termes source sont obtenus par intégration des sections efficaces différentielles
dans un intervalle angulaire de 420 deg vers I’avant (voir 2.1.3) en considérant une symetrie

azimutale :

do 3

60=20° dBo
E(Eya EA) - 27Tp/0 dp3
La résolution a été effectuée par un programme utilisant les méthodes de Numerical Recipes[56].
Le principe est d’exprimer la matrice du systéme linéaire, de I’inverser et de I’appliquer au
vecteur flux a I’épaisseur précédente en rajoutant les termes sources issus des autres types de
particules qui s’écrivent comme le troisieme terme de I’équation 2.32 en remplacant le vecteur
flux par celui des particules productrices. On effectue ensuite des itérations jusqu’a I’épaisseur

voulue.

dcos (2.35)

2.2.2 Probléemes rencontrés et solutions

Le premier probléme est celui des conditions aux bornes en énergie. En effet I’équation 2.34
n’est valable que tant que le flux aux bornes est nul. Or méme si I’on impose un flux primaire
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répondant a cette condition, la dynamique du probléme a tendance a déplacer le spectre vers les
basses énergies. Il est donc nécessaire de modifier la définition de la dérivée aux bornes comme
suit en definissant une dérivee a gauche pour la borne supérieure en énergie et une dérivée a
droite pour la borne inférieure :

1
N, , = v <8E> (N, =N+ (1 + H)Nl

AEY\ 0z / V" e
o ZM: <C§—Em(%)+ Za—Em(Effé“)) AN @)
et
N2Ax = AEﬁfAX_l <a£y>MMAX (Nphoax — NYax =y 4 (14 5 AfM T Npax
B <n?jr> ii_:x <%<E§?¥) + %(E$;+l)) A%Nm (2.37)

La méthode a d’abord été appliquée au flux des seuls protons avec un pas constant en énergie de

0.1 GeV entre 0.1 GeV et 100 GeV. Il apparaissait alors des oscillations a basse énergie a partir
d’une centaine de g/cm? d’atmospheére traversée. Ces derniéres allaient en s’amplifiant jusqu’a
donner un spectre incohérent. Comme les termes source et la perte d’énergie par ionisation ont
tendance a repeupler les basses énergie, c’est la que s’opere le conflit avec le terme d’absorption.
Il s’est donc avéré que la précision en énergie était trop faible pour les variations du spectre.
Cependant, on ne peut rétrécir le pas inconsidérément puisqu’il faut inverser une matrice de
taille égale au nombre de pas en énergie au carré. En effet, diviser le pas par dix (i.e. le passer a
10 MeV) revient a inverser une matrice 10000 par 10000 ce qui devient prohibitif pour le temps
de calcul ! De plus, il s’avere que I’on a pas besoin d’une telle précision a haute énergie. Un
découpage logarithmique de I’énergie est le plus adapté et stabilise le programme.

2.2.3 Reésultats et limitations
Flux de protons secondaires

Les flux de protons obtenus avec ce calcul ont été comparés a des résultats experimentaux
récents a plusieurs altitudes. 1l s’agit de CAPRICE a 38.5 km (TOA) [84] et entre 5 et 29.9km
[85], BESS a 2.7 km [86], ainsi que des mesures antérieures a 3.2 km [87] et au niveau de
la mer [88]. On peut voir figure 2.14 la comparaison calcul-expériences. Les résultats sont en
bon accord de la haute atmosphere jusqu’a environ 10 km. Les données expérimentales a 5.7
km présentant un aplatissement du flux a basse énergies, qui n’est pas présent dans les autres
jeux de données, on peut douter de la forme du flux mesuré. Ceci laisse présager d’un écart
moins important qu’il n’y parait. On peut cependant voir que les flux plus profonds (c’est-
a-dire a basse altitude) sont largement surestimés. On voit la apparaitre les limitations d’une
approche unidimensionnelle. La figure 2.16 représente la distribution des angles de production
obtenue a partir des sections efficaces différentielles de production de proton. On peut voir qu’a
basse énergie on ne peut plus se satisfaire d’un modele de propagation rectiligne puisque les
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10 | CAPRICES4 TOA
® CAPRICE94 5.7,9.9,12.6,16.0,17.5,22.1,29.9 km
A Kocharian 3.2 km

B BESS99 2.7 km
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FIG. 2.14 — Comparaison des flux de protons calculés par équation de transport (en trait plein)
et mesurés a différentes altitudes. Par soucis de clarté les flux sont multipliés par un facteur 10~*
pour le i-eme flux en partant de 7 = 0.
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FIG. 2.15 — Comparaison des flux de protons calculés et mesurés par CAPRICE94en fonction
de I’altitude, pour différentes tranches d’impulsion, de haut en bas 1.23-1.55 GeV/c (x10), 1.55-
2.00 GeV/c (x3), 2.00-3.20 GeV/c, 3.2-8. GeVlc, 8.-40. GeV/c.

42



2.2 Evaluation des flux atmosphériques : une premiére approche

100

90

E, (GeV)

80 103
70
60

50

40

30

20

10

— 1
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7

angle de diffusion en radians

FIG. 2.16 — Distribution non normalisée de la multiplicité différentielle dans la réaction pA —
pX en fonction de I’angle de diffusion et de I’énergie de la particule secondaire.

particules sont diffusées dans un céne de demi angle au somme d’au moins 0.7 radian, c’est-a
dire 40 degrés. Cet effet est visible sur la figure 2.15 ou les mémes résultats pour CAPRICE94
sont présentés cette fois par tranches d’impulsion des protons. Les résultats du calcul a basse
énergie s’éloignent des points expérimentaux au dessus de 100 g.cm~2 d’épaisseur résiduelle.

Une amélioration peut étre apportée en considérant une épaisseur traversée effective calcu-
lée a partir d’une simulation Monte Carlo de propagation des particules dans I’atmosphere qui
sera présentée en détail dans la section 3. Les valeurs correspondantes sont présentées sur le
tableau 2.1. Une autre modification possible est le changement de la borne d’intégration 6, des
sections efficaces différentielles.

En effet jusqu’a présent on a utilisé un angle limite 6, = 20° c’est a dire cos§, = .95. La
figure 2.17 représente les flux calculés pour cos 8, = .95 avec une épaisseur traversée normale,
et avec épaisseur corrigée et cos 6, = .95 ou cos Oy = .97.

Mais ici, méme si I’on améliore I’accord avec les données a basse énergie, on surestime le
flux a haute énergie.

L’approche par équation de transport reste du moins valable pour les flux de neutrinos at-
mosphériques car la production a basse altitude représente moins de 10% du flux total (et cette
fraction décroit avec I’énergie du neutrino) [54]. Cette méthode a méme été utilisée avec un
certain succes pour des flux de protons a des altitudes comprises entre le niveau de la mer et
3200m [57]. Cependant, pour obtenir un accord convenable entre données et calcul il est néces-
saire de se limiter aux angles zénithaux faibles et d’ajuster des paramétres (comme les fractions
d’échange de charge entre neutrons et protons et la forme du spectre de diffusion inélastique
des protons) pour coller aux points expérimentaux.

En ce qui concerne les antiprotons, les calculs peuvent étre estimés correctes jusqu’a des
altitudes de I’ordre de 10 km. En effet les flux de protons au dessus du seuil de production
des antiprotons sont correctement estimeés jusqu’a cette altitude (et ce d’autant plus qu’ils sont
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altitude (km) | épaisseur (gcm~—2) | épaisseur effective (gcm=2)
0. 1020. 1077
2.7 730. 794,
3.2 688 758
5.7 491 580
9.3 267 347
12.6 176 233
16. 104 129
175 82 98
22.1 40 43
29.9 12 14
38.6 3.6 3.6

TAB. 2.1 — Tableau de correspondance entre I’altitude de détection, I’épaisseur résiduelle, et
I’épaisseur résiduelle effective

10 CAPRICEQ4 TOA
L ® CAPRICE94 5.7,9.9,12.6,16.0,17.5,22.1,29.9 km
A Kocharian 3.2 km

W BESS99 2.7 km

Flux (mzsec ST MeV)'1

E, (GeV)

FIG. 2.17 — Comparaison des flux de protons calculés et mesurés a différentes altitudes, avec
une épaisseur résiduelle normale (noire) et modifiée avec des angles d’intégration des sections
efficaces différentielles tels que cos @ = .95 (gris foncé) et cos & = .97 (gris clair).
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d’énergie élevée comme on peut le voir sur la figure 2.15 alors que le seuil de production
d’antiprotons est de 6.566 GeV (voir annexe A)).

On peut voir figure 2.18 une estimation du flux secondaire d’antiprotons obtenu avec cette
méthode a haute altitude. Les résultats peuvent étre améliorés en affinant le modéle, notamment
en incluant les autres composantes du rayonnement primaire (A > 1) et la diffusion inélastique
nonannihilante des antiprotons (qui est équivalente a une perte d’énergie) [82][83]. Cependant,
pour les altitudes inférieures I’approche unidimensionnelle devient de moins en moins sire. En
effet, plus on va profond dans I’atmospheére, plus le nombre d’interactions augmente et moins
I’approximation d’une diffusion uniqguement vers I’avant est licite. Comme on peut le voir sur
la figure 2.16 plus I’énergie est basse plus I’angle de diffusion est important. Or plus I’épaisseur
traversée est importante plus il y aura de particules de basse énergie qui rendront I’hypothése
d’une diffusion vers I’avant injustifiée. D’autre part, le vol d’AMS01 a montré I’existence d’une
composante secondaire de particules piégées dans le champs magnétique terrestre dont on ne
peut rendre compte qu’avec une une simulation Monte-Carlo tridimensionnelle (voir 3).

2.3 Particules piegeées

Pour conclure ce chapitre notons que les particules secondaires créées dans les processus
décrits précédemment peuvent étre piégées dans le champ magnétique terrestre. En effet une
particule créée avec un parameétre de Stérmer ~; > 1 (voir figure 2.8) sera piégée puisque I’es-
pace qui lui est accessible est confiné a une distance finie de la terre. La figure 2.19 présente
la trajectoire typique d’une telle particule. Ce mouvement peut se décomposer en trois compo-
santes périodiques que I’on peut voir figure 2.20, chacune associée a un invariant adiabatique,
autrement dit une constante du mouvement [58]. Ceux-ci sont obtenus par intégration sur une
période de chaque composante de I’ |mpuIS|on canonique P = P+ qA ou p est I’impulsion
habituelle, ¢ la charge de la particule et Ale potentiel vecteur du champ magnétique ambiant.

— La premiére composante , que I’on peut voir figure 2.20 gauche, correspond a I’enroule-
ment de ces particules autour des lignes de champ et I’invariant est I’intégrale de P sur
une boucle et est proportionnel au moment magnétique créé par ladite boucle.

— Ensuite, les particules rebondissent sur ce qu’on appelle les points miroirs de la trajec-
toire , ou I’intensité du champ magnétique augmente et repousse la boucle de courant
formée par la particule. Le mouvement correspondant est visible figure 2.20 centrale. Ici
I’invariant associé est I’intégrale de P sur un rebond.

— Enfin, elles dérivent parallelement a I’équateur. Cet effet est d0 a la courbure des lignes
de champ et a la décroissance radiale du champ magnétique et I’invariant associé est égal
a I’intégrale de P sur une dérive. Il correspond a la conservation du flux magnétique
englobé par la trajectoire de la particule sur une dérive.

Ces trois mouvements ont des temps caractéristiques différents. La fréquence associée a la pre-
miére composante n’est autre que la frequence cyclotron relativiste. Pour un proton de 1 GeV
a I’équateur, celle-ci est de I’ordre de 500 hz. Les fréquences caractéristiques du rebond et de
la dérive peuvent étre obtenues en considérant I’intégrale du premier invariants adiabatique sur
un mouvement entre deux points miroirs et I’intégrale du deuxieme invariant sur une dérive
[58](p.43 et p.49). Leurs valeurs pour un proton de 1 GeV sont respectivement de I’ordre de
10 Hz et 0.1 Hz. Ces processus de piégeage sont négligeables pour les expériences ballon et
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FIG. 2.18 — Flux secondaire d’antiprotons calculés avec I’équation de diffusion pour des épais-
seur traversées de 3, 5, 10 et 20 g