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Résumé

Un siecle apres la découverte du rayonnement cosmique — un flux de particules éner-
gétiques chargées qui bombarde les couches supérieures de 'atmosphere terrestre —,
beaucoup de questions restent encore ouvertes sur son origine, sa nature et son trans-
port. La mesure précise du flux des ions du rayonnement cosmique a pour objectif
d’étudier les processus d’accélération et de propagation. En particulier la mesure
des rapports secondaire sur primaire permet de contraindre tres efficacement les
modeles de propagation car elle est directement liée au grammage vu par les parti-
cules durant leur transport. La connaissance et la caractérisation des processus liés
a la propagation permet de reconstruire le spectre source du rayonnement cosmique
et donc de contraindre les processus d’accélération, mais aussi de tester I'existence
dans le rayonnement cosmique de contributions exotiques comme ’annihilation de
particules de matiere noire.

Cette these traite deux aspects de la physique du rayonnement cosmique : la
phénoménologie et la détection. Concernant I’aspect phénoménologique, le travail
présenté consiste a évaluer et a étudier les contraintes que les mesures actuelles per-
mettent d’apporter sur les modeles de propagation du rayonnement cosmique dans
la Galaxie a ’aide d’'un Monte Carlo par chaines de Markov. L’aspect expérimental
de ce travail porte sur la participation a la construction, la validation et ’analyse des
données du sous-détecteur CherCam — un imageur Cherenkov mesurant la charge
des ions du rayonnement cosmique pour I'expérience CREAM —, dont les résultats
préliminaires sont présentés.

Mots clés : rayonnement cosmique, propagation, Monte Carlo par chaines de Mar-
kov, CREAM, CherCam, analyse des données, reconstruction de la charge
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Abstract

One century after the discovery of cosmic rays — a flux of energetic charged particles
which bombards the upper layers of Earth’s atmosphere —, many questions remain
still open on its origin, nature and transport. The precise measurement of the cosmic-
ray ion flux aims to study the acceleration and propagation processes. In particular,
the measurement of secondary-to-primary ratios allows to constrain propagation
models very effectively due to its direct dependency to the grammage seen by the
particles during their transport. The knowledge and the characterisation of the
processes related to the propagation make it possible to reconstruct the cosmic-ray
source spectrum and thus to constrain the acceleration processes, but also to test the
existence of exotic contributions such as the annihilation of dark-matter particles.

This thesis treats two aspects of cosmic-ray physics: the phenomenology and the
detection. Concerning the phenomenological aspect, the work presented here con-
sists in evaluating and studying the constraints on galactic cosmic-ray propagation
models provided by current measurements using a Markov Chain Monte Carlo. The
experimental aspect of this work concerns the participation in the construction, the
validation and the data analysis of the CherCam subdetector — a Cherenkov im-
ager measuring the charge of cosmic-ray ions for the CREAM experiment — whose
preliminary results are presented.

Keywords: cosmic rays, propagation, Markov Chain Monte Carlo, CREAM, Cher-
Cam, data analysis, charge reconstruction
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Introduction

Le rayonnement cosmique est un flux de particules énergétiques chargées qui bom-
barde de fagon continue les couches supérieures de I'atmosphere terrestre. Il est
aujourd’hui établi que la source de ce rayonnement est galactique mais les sites de
production et d’accélération de ces particules restent inconnues méme si plusieurs
indices semblent montrer que I’environnement des supernovae constitue un candidat
naturel. Les particules issues de ces sources sont diffusées et confinées par le champ
magnétique galactique. Le flux de particules arrivant au niveau de la Terre est donc,
en dehors des effets locaux dus au champ magnétique terrestre, isotrope. De plus,
lors de la propagation dans la Galaxie, les ions du rayonnement cosmique inter-
agissent avec la matiere interstellaire et produisent par fragmentation des particules
dites secondaires.

La mesure précise du flux des ions du rayonnement cosmique a pour objec-
tif d’établir I'origine et d’étudier les processus d’accélération et de propagation du
rayonnement cosmique. En particulier la mesure des rapports secondaire sur primaire
permet de contraindre tres efficacement les modeles de propagations du rayonnement
cosmique dans la Galaxie car elle est directement liée au grammage vu par les par-
ticules lors de la propagation. La connaissance et la caractérisation des processus
liés a la propagation permet de reconstruire le spectre source du rayonnement cos-
mique et donc de contraindre les processus d’accélération a 'origine du rayonnement
cosmique et une contribution exotique.

Cette these traitera deux aspects de la physique du rayonnement cosmique : la
phénoménologie et la détection. Concernant I’aspect phénoménologique, le travail
présenté consiste a évaluer et a étudier les contraintes que pourront apporter des
nouvelles mesures sur les modeles de propagation du rayonnement cosmique dans
la Galaxie. L’aspect expérimental de mon travail porte sur ma participation a la
construction, la validation et I'analyse des données du détecteur CREAM et Cher-
Cam, un imageur Cherenkov mesurant la charge des ions du rayonnement cosmique.
Par conséquent, ce manuscrit est réparti en trois grandes parties : la présentation du
rayonnement cosmique, les contraintes des parametres de propagation et de source
et la mesure du rayonnement cosmique.

Dans la premiere partie, nous retragons dans le chapitre 1 I’histoire de la décou-
verte du rayonnement cosmique qui a marqué le début d’un nouveau domaine de la
physique : la physique des particules. Ses différents propriétés sont discutées ensuite
dans le chapitre 2 pour tirer un bilan sur les questions encore ouvertes sur sa nature,
son accélération et sa propagation. Cette derniere joue un réle clé dans la bonne
compréhension des processus physiques se déroulant dans la Galaxie et est discuté
en détails dans le chapitre 3 en évoquant deux modeles de propagation couramment



utilisés : le modele du Leaky-Box et de diffusion.

La deuxieme partie traite d’une nouvelle méthode d’extractions de parametres
dans le contexte du rayonnement cosmique : le Monte Carlo par chaines de Markov
(MCMC), un outil présenté dans le chapitre 4 qui fournit toutes les densités de
probabilité a posteriori jointes et individuelles des parametres tout en couvrant
efficacement ’espace des parametres multi-dimensionnel & un cotut minimal en temps
de calcul. Les résultats obtenus a ce jour avec le MCMC dans le cadre du modele
du Leaky-Box et du modele de diffusion a une dimension sont présentés dans le
chapitre 5.

La troisieme partie de la these présente le travail expérimental effectué autour
de linstrument Cosmic Ray Energetics And Mass (CREAM), présenté dans le cha-
pitre 6, qui est un détecteur concu pour la mesure des spectres élémentaires du
rayonnement cosmique de haute énergie entre 10! et 10'° GeV, et plus particuliere-
ment le sous-détecteur CherCam. Le chapitre 7 est consacré entierement au détecteur
CherCam, un imageur Cherenkov congu et construit au LPSC, qui mesure la charge
du rayon cosmique & ’aide de la lumiere Cherenkov émise dans un radiateur en
aérogel par cette particule, et a ma participation aux différents phases de construc-
tion de I'instrument. Enfin, le chapitre 8 présente le travail effectué sur ’analyse des
données du troisieme vol de CREAM.



Premiere partie

LE RAYONNEMENT COSMIQUE







Un peu d’histoire

Le but de ce chapitre est de retracer 1'histoire de la découverte du rayonnement
cosmique, incontestablement liée aux travaux du physicien autrichien Viktor Franz
Hess. Son succes s’est fondé sur une rigueur scientifique avec laquelle il a accom-
plit sa recherche et sur les résultats récents de ses collegues dans le domaine de
Iélectricité et de la radioactivité. Apres la mise en évidence de son caractere ex-
traterrestre, le rayonnement cosmique fut ’objet de recherches systématiques sur
sa composition. Son étude a permis la découverte de nouvelles particules (élémen-
taires, anti-particules etc.) et ainsi 'ouverture d’un nouveau domaine de physique :
la physique des particules.

Dans ce chapitre les détecteurs développés pour la caractérisation des phéno-
menes physiques alors inconnus et les scientifiques a 1’origine de ces nouvelles décou-
vertes seront présentés chronologiquement.

1 La physique autour de 1900

L’histoire de la découverte du rayonnement cosmique est directement liée a I’ex-
ploration de I’électricité et a la conductivité de l’air. La découverte de 1’électron
fut une étape décisive dans la compréhension de I’électricité, résolvant un des plus
grand mystere du x1x° siecle. En 1897, Sir Joseph John (J.J.) Thomson prouva que la
charge électrique est portée par des particules, qu’il nomma corpuscules. Il mesura
leur rapport charge-sur-masse e/m, montrant que celui-ci était 1 700 plus grand
que celui d’'un atome hydrogene. Finalement il démontra que la charge e était la
méme que celle de 'atome hydrogene, concluant que la masse du corpuscule devait
étre 1 700 plus petite que celle de ’hydrogene, jusque la la masse la plus petite
connue. Dans son discours du Prix Nobel [1], Thomson alla plus loin en déduisant
que « I'atome n’est pas la limite finale de la subdivision de la matiere ». Ce corpus-
cule fut plus tard identifié a I’électron et sa charge fut mesurée en 1906 par Robert



Chapitre 1. Un peu d’histoire

Andrews Millikan.

D’autres phénomenes attendaient encore leur explication a la fin du X1x® siecle.
Un de ces phénomenes non résolus était la perte de charge progressive des cylindres
métalliques chargés et bien isolés de la Terre. La seule réponse possible semblait
étre que la décharge se faisait a ’aide de ’air. L’air étant connu pour ses propriétés
d’isolant électrique, le mécanisme exact de la décharge demeurait une question, dont
la réponse mena directement a la découverte du rayonnement cosmique.

1.1 La radioactivité - le rayonnement ionisant

En 1896, le physicien francais Antoine Henri Becquerel découvrit, en étudiant des
éléments phosphorescents, que les sels d’uranium émettent un rayonnement capable
de décharger des matériaux électriquement chargés éloignés de la source [2]. De plus,
il constata que les rayons émis augmentent la conductivité des gaz via la création
de nouveaux porteurs de charges nommés ions. Cette caractéristique valut a cette
radiation le nom de rayonnement ionisant. Marie et Pierre Curie décelérent, en
mesurant 'ionisation de l'air, que 'uranium n’est pas le seul matériau émettant
spontanément ce rayonnement. Ils nommerent ces substances radioactives.

FIGURE 1.1 — Les découvreurs des substances radioactives (de gauche d droite) :
Antoine Henri Becquerel, Pierre et Marie Curie.

Le travail de plusieurs scientifiques montra qu’il y a effectivement trois types
de rayonnements émis par les substances radioactives : les rayons «, 3 et -y, ainsi
désignés par le chimiste néo-zélandais Sir Ernest Rutherford. Les rayons « et (3,
découverts en 1899, furent tres vite identifiés par Rutherford comme des particules.
Becquerel identifia en 1900 les particules 8 aux électrons. En 1903, Rutherford sug-
géra que les particules constituant le rayonnement « sont des atomes d’hélium, mais
il lui a fallu cinq ans de plus pour le prouver [3]. L’identification des rayons v, décou-
verts par le physicien frangais Paul Ulrich Villard, fut plus difficile. C’est en 1914 que
Rutherford montra que ces rayons sont des ondes électromagnétiques comparables
aux rayons X, mais avec une longueur d’onde plus courte.

Une des principales propriétés utilisée pour caractériser les particules est leur



pouvoir de pénétration. Les particules o sont absorbées par environ 5cm d’air, une
valeur tres bien définie due au caractére monoénergétique de ce type de rayonne-
ment radioactif. Les particules § ont une profondeur de pénétration plus grande.
L’émission de I’électron pendant la décroissance radioactive est accompagnée par
une émission d’un antineutrino. Les deux particules se partagent I’énergie initiale,
ce qui explique ainsi le spectre continu du rayonnement 8 et donc sa profondeur
de pénétration variable. Le rayonnement ~ s’est avéré étre le rayonnement le plus
pénétrant des trois. Il faut plusieurs centimetres de plomb pour réduire son intensité
d’un facteur 10.

1.2 L’ionisation de ’air

L’explication du phénomene de décharge dans ’air des conducteurs électriquement
chargés a été donnée en 1900 par les deux physiciens allemands Julius Elster et
Hans Geitel [4]. Ils mesurérent la décharge électrique d’un conducteur chargé suc-
cessivement positivement et négativement, dans différentes conditions de I'air (pur et
nébuleux), a différentes températures, a différents niveaux d’humidité et a plusieurs
altitudes. Ils montrérent que la température et ’humidité absolue ! n’ont aucun ef-
fet sur la décharge électrique contrairement aux conditions de l'air et a l'altitude.
De plus ils constaterent que cette décharge est plus importante dans l’air pur que
dans l'air nébuleux 2, quelle que soit la charge initiale du conducteur. La décharge
était significativement plus importante a haute altitude (3km) qu’a basse altitude
et quand le conducteur était initialement chargé négativement.

Ces observations furent expliquées par le fait que l'air est ionisé, c’est-a-dire
qu’il contient en méme temps et dans les mémes quantités des porteurs de charge
négatifs et positifs libres. Ainsi un conducteur initialement chargé positivement attire
les ions négatifs et vice versa, se déchargeant lentement. Quand l'air est pur les
ions se déplacent librement, presque sans frottements, mais quand I’air est nébuleux
ils sont liés a des gouttes d’eau, qui augmentent leur masse, diminuant ainsi leur
mouvement libre. Elster et Geitel argumenterent que les ions libres dans I’atmospheére
sont séparés par le champ électrique de la Terre. Par conséquent, la quantité d’ions
positifs est plus grande que celle des ions négatifs aux sommets des montagnes, ce
qui explique que la décharge est favorisée pour les conducteurs initialement chargés
négativement.

Prouvant que l'ionisation de ’air est la méme que celle des gaz ayant eu contact
avec le rayonnement des substances radioactives, on a naturellement conclu qu’une
sorte de radioactivité naturelle, intrinseque a la Terre, constitue la source de I’ioni-
sation de ’atmosphere et de la décharge électrique des conducteurs chargés.

L humidité absolue est définie pour le gaz comme sa teneur en vapeur d’eau. Elle est limitée
par la quantité maximale que le gaz peut absorber avant qu’il y ait saturation a la température de
celui-ci.

2Le brouillard résulte du refroidissement d’un volume d’air jusqu’a la condensation d’une partie
de sa vapeur d’eau ou par ajout de vapeur d’eau pour atteindre la saturation.



2 A la recherche de la source du rayonnement

Theodor Wulf, un prétre jésuite et physicien allemand, s’est particulierement
intéressé a la source du rayonnement ionisant ’atmosphere terrestre. Il était connu
avant tout pour avoir congu les électrometres (aussi appelés électroscopes) les plus
précis de I’époque.

2.1 Les électrometres de Theodor Wulf

Un électrometre standard est composé de deux fines feuilles conductrices de masse
tres faible suspendues a une électrode. Quand 1’électrode est chargée, les feuilles
portent des charges de méme signe et se repoussent mutuellement. Les feuilles
s’éloignent d’autant plus que la charge est grande. La mesure de leur séparation
est ainsi la mesure directe de la charge de 1’électrode.

Pour I’électrometre de Theodor Wulf [5], les feuilles sont remplacées par deux fils
conducteurs, attachés en haut et en bas. Une fois les fils chargés, ils se repoussent
mutuellement en se courbant vers I'extérieur. La tension appliquée aux fils peut étre
mesurée avec une tres grande précision au milieu, ou la distance entre les fils est la
plus grande, a I'aide d’un microscope et un micrometre oculaire. Les fils en platine
utilisés couramment ont un diametre de 4 pm, mais une plus grande sensibilité peut
étre atteinte en utilisant des fils plus fins (jusqu’a 1 um). Une autre caractéristique
des électrometres de Wulf est leur faible capacité, ce qui permet de mesurer des
faibles quantités de charge.

Les mesures du rayonnement ionisant se faisaient a l’aide d’une chambre d’ioni-
sation et d’un électrometre. L’idée de Wulf était de combiner la chambre d’ionisation
avec 1'électrometre [6]. Les fils de I’électrometre constituaient ainsi les éléments de
décharge et le récipient protégeant les fils la chambre d’ionisation. Il diminua par
conséquent fortement la capacité de son instrument, le rendant plus sensible aux
mesures d’ions que d’autres instruments existants. Il le nomma Strahlungsapparat,
duquel un schéma peut étre trouvé sur la page 9.

2.2 L’ascension de la Tour Eiffel

L’opinion courante était que l'ionisation de ’air était du aux rayonnements des élé-
ments radioactifs dans la croite terrestre. Comme ce rayonnement est tres pénétrant
et que le rayonnement vy est le plus pénétrant des trois types connus, il était tentant
d’attribuer I'ionisation de I’air a une source naturelle de rayonnement ~y. Connaissant
le coefficient d’absorption de I'air, on s’attendait donc a ce que le taux d’ionisation
diminue de moitié a 80 m et soit quasiment absent a 300 m. A la recherche de la
source du rayonnement tres pénétrant, Wulf gravit la Tour Eiffel a Paris en 1910
avec I'idée que les mesures au sommet de celle-ci & 300 m de hauteur pourraient
clarifier la situation.

Pendant 6 jours, Wulf mesura I'ionisation en bas et en haut de la Tour Eiffel. Il
trouva qu’en moyenne il y avait 6, 0ions cm™> s ™! au niveau du sol et 3, 5ions cm ™3 s~}
a 300 m [7], excédant la valeur attendue. Il conclut qu’on devrait supposer soit ’exis-
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FIGURE 1.2 — Strahlungsapparat de Theodor Wulf [6]. Le boitier est un cylindre
en métal, absorbant une partie du rayonnement. Les fils sont attachés a un
tampon en ambre jaune qui est tenu par une barre en laiton sortant du boitier.
A Uextrémité de cette barre se trouve un disque A permettant de tourner l'aze
des fils de sorte qu’il soit toujours positionné perpendiculairement a l'axze du
microscope. La lumiere pour le microscope est fournie par une fenétre a la face
opposée du microscope. Un miroir mobile peut étre utilisé pour guider la lumiéere
du soleil dans la fenétre. Plus de détails sur son fonctionnement et sa calibration
sont donnés dans Uarticle [6].



tence d’une source de rayons v dans 'atmosphere en plus de celle dans la croute
terrestre, soit une absorption du rayonnement dans l'air plus faible. Il avait déja
mentionné dans son article [6] 'importance de faire des mesures a plus hautes al-
titudes en utilisant des ballons pour déterminer si la source du rayonnement est la
Terre, I’atmosphére ou méme les étoiles, mais il le souligna encore une fois dans
larticle publiant les résultats des mesures sur la Tour Eiffel [7]. Ses résultats et
conclusions ne furent pas acceptés initialement par la communauté des physiciens.

2.3 La premiere tentative en ballon

Le physicien allemand Albert Gockel fut le premier & entreprendre une mesure de
I’ionisation de 'air en fonction de I'altitude en utilisant un ballon. Pendant deux vols
en 1910 et 1911, il étudia la décharge d’un électrometre & fermeture étanche et d’'un
Strahlungsapparat de Wulf, qui lui n’est pas étanche, entre 300 et 2 8800 m d’altitude
[8]. Il remarqua que le rayonnement « diminuait seulement légerement avec 1'altitude
et qu’il semblait méme augmenter a haute altitude. Il formula ces conclusions avec
beaucoup de précaution, croyant que ’électrometre avait des fuites. Les résultats
du deuxieme vol confirmerent ceux du premier, donnant du crédit aux résultats de

‘Wulf.

3 La découverte du rayonnement cosmique

Les résultats de Wulf et de Gockel étaient tres surprenants pour la communauté
scientifique. Pour le physicien autrichien Viktor Franz Hess il y avait seulement
deux explications possibles : soit il existe une source d’ionisation dans I’atmosphere
terrestre, soit 'effet de I’absorption du rayonnement -~y dans Iair est plus faible que
prévu par des calculs. Hess décida alors de vérifier d’abord le deuxieéme point en
mesurant le coefficient d’absorption dans I’air, ce qui n’avait jamais été fait avant
1911 [9].

3.1 La mesure du coefficient d’absorption de I’air par Viktor Hess

Pendant cinq séries d’expériences, Hess mesura I'ionisation de ’air par des substances
radioactives en fonction de la distance avec un électrometre de Wulf et une chambre
d’ionisation pour déterminer le coefficient d’absorption de I'air. Pour ceci il utilisait
des substances radioactives tres actives émettant des rayons v permettant une io-
nisation mesurable jusqu’a une distance de 90 m. Il positionna la source a plusieurs
distances de la chambre d’ionisation et mesura le courant d’ionisation correspondant.
Le coefficient d’absorption moyen de l'air ainsi trouvé était A = 4,47 x 10 cm ™!,
une valeur tres proche de celle extrapolée de la loi de densité (A = 4,4 x 107° cm ™)
[9]. Avec un tel coefficient, le rayonnement devrait étre pratiquement absorbé par
I’air au-dela de 500 m d’altitude si on suppose que la source du rayonnement est
dans la crotite terrestre.
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3.2 Les neuf vols en ballon de Viktor Hess

Pour vérifier si la source du rayonnement ionisant I’atmosphere est effectivement
située dans la crotte terrestre, Hess entreprit une série de vols en ballon. Contraire-
ment a Gockel, il disposait d’un Strahlungsapparat étanche, développé spécifiquement
par Wulf pour des mesures a haute altitude et sous 1’eau. De plus, grace a une paroi
suffisamment épaisse, cet instrument était sensible au rayonnement v uniquement.

Les deux premiers vols [10]

Hess entreprit son premier vol le 28 aott 1911 lors duquel il monta jusqu’a une
altitude relative de 1 070 m. Il remarqua que 'ionisation est pratiquement la méme
a cette altitude qu’au niveau du sol. Il put exclure que le ballon se soit chargé
pendant le vol, provoquant ainsi des valeurs élevées. Un deuxieme vol, pendant la
nuit du 12 au 13 octobre 1911, fut effectué pour confirmer les résultats du premier.
Malheureusement le ballon n’atteignit pas une tres haute altitude. Pendant ce vol,
Hess ne constata aucun changement important dans l'ionisation de I'atmosphere
entre le sol et une altitude de 360 m. Ces deux vols lui permirent de vérifier les
résultats de Gockel et il conclut que d’autres vols en ballons étaient nécessaires.

Les sept vols suivants [11]

Durant les mois d’avril a aotat 1912, Hess entreprit
sept vols en ballons supplémentaires. Pendant ces vols
il utilisait deux Strahlungsapparate, désignés par la suite
appareil I et II, et un électrometre de Wulf, désigné par la
suite appareil III. Pour réduire le rayonnement propre de
I'instrument, 'intérieur des appareil I et II étaient cou-
verts d’une fine couche de zinc. Le boitier lui-méme avait
une épaisseur de 3 mm, suffisante pour arréter les rayons
a et (. L’appareil III était isolé par un cylindre en zinc
fonctionnant comme chambre d’ionisation. L’épaisseur
de la paroi en zinc était de 0,188 mm, étanche aux rayons
«a mais perméable aux rayons (3. En plus de ces instru-
ments pour mesurer le rayonnement tres pénétrant, Hess
embarqua des instruments pour mesurer les variables
météorologiques (pression, température, humidité etc.). ~ FIGURE 1.3 — Viktor Hess.

Le but de ces vols était d’accumuler assez de statistique aux différentes altitudes,
proche du sol et a plus haute altitude, pour confirmer ou infirmer les conclusions de
Wulf et de Gockel. Une mesure simultanée des rayons (8 avec I'appareil III et des
rayons v avec les appareils I et II permettrait de tester si les deux rayonnements
se comportent de la méme facon. Les deux appareils mesurant le rayonnement -y
permettraient un meilleur controle de possibles effets systématiques. Pour assurer
une bonne précision sur ces variations, il fallait que le ballon volat a une altitude
constante. Ceci pouvait seulement étre garanti pendant la nuit. Le seul vol diurne
eut lieu pendant ’éclipse solaire totale du 17 avril 1912. Ce premier des sept vols a
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permis & Hess de montrer que le rayonnement qu’il mesurait ne venait pas du soleil,
comme aucune diminution du rayonnement n’a été observée pendant 1’éclipse.

Le tableau 1.1 regroupe les moyennes des 88 mesures prises par Hess pendant ses
sept vols en ballon en fonction de 'altitude. Pour chaque intervalle d’altitude une
valeur moyenne des différentes mesures est donnée pour chaque appareil. Contraire-
ment aux appareils I et II, appareil III n’était pas étanche et il fallait prendre en
compte la différence de pression en fonction de l'altitude. Les valeurs non corrigées
correspondent donc aux valeurs brutes et les valeurs corrigées tiennent compte de
la différence de pression. La figure 1.4 représente ces valeurs moyennes (corrigées et
non corrigées) pour tous les appareils.

Hess tira les conclusions suivantes de ces résultats : immédiatement au-dessus
du sol le rayonnement diminue. Cette diminution est visible jusqu’a environ 1 000 m
d’altitude et elle est due a I’absorption des rayons v venant de la surface terrestre
par lair. Ainsi ces rayons  peuvent seulement produire une ionisation maximale de
3ionscm ™3 s~! dans les récipients en zinc. Au-dela des 1 000 m d’altitude le rayon-
nement augmente significativement avec ’altitude. Il put exclure une présence des
substances radioactives dans les nuages ou des brouillards. De plus, il trouva que
les fluctuations du rayonnements ne sont pas dues a des variations météorologiques.
Hess conclut que « les résultats de I’étude semblent étre le plus explicables par I'hy-
pothese qu’un rayonnement trés pénétrant pénetre notre atmosphere d’en haut et
produit aussi dans les couches atmosphériques les plus basses une partie de ’ionisa-
tion observée dans les récipients fermés. L’intensité de ce rayonnement semble étre
soumise a des fluctuations temporelles [...]. Puisque je n’ai trouvé aucune réduction
du rayonnement ni pendant la nuit ni pendant 1’éclipse solaire, on ne peut pas consi-
dérer le soleil en tant que source directe de ce rayonnement hypothétique et tres
pénétrant ». Ces résultats ont été confirmés en 1913/14 par le physicien allemand
Werner Kolhorster, qui a mesuré une augmentation de I'ionisation de 'atmosphere
jusqu’a une altitude de 9 300 m [12, 13].

Vue la grande capacité de pénétration de ces rayons, Hess les nomma rayons
ultra v, mais on adoptera plus tard le nom de rayonnement cosmique, nom donné
par Robert Millikan en 1926 [14, 15, 16]. Viktor Hess regut en 1936 le prix Nobel de
Physique pour la découverte de 1'origine extraterrestre du rayonnement cosmique.

3.3 Les rayons cosmiques sont des particules

La découverte du rayonnement cosmique déclencha une vague de nouvelles expé-
riences pour étudier ses différents caractéristiques et ses sources probables. On pen-
sait que ce rayonnement extraterrestre était constitué d’une sorte de rayons ~ tres
pénétrants, méme si aucune preuve n’existait. Une nouvelle méthode de mesure et
un esprit critique furent nécessaires pour prouver que le rayonnement cosmique est
effectivement composé par des particules chargées.

Le compteur Geiger-Miiller et la mesure en coincidence

Apres la découverte de la radioactivité, on essaya de caractériser les différents types
de rayonnement. Dans ce but le physicien allemand Johannes (Hans) Geiger inventa
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_ Rayonnement observé [ions/cm3 /s]
ﬁifg;iisﬁogzg?e[}m] Appareil I | Appareil 11 Appareil 111
qr qrr qrir corrigé | qryr non corrigé
0 (au sol) 16,3 (18) | 11,8 (20) | 19,6 (9) 19,6 (9)
jusqu’a 200 154 (13) | 11,1 (12) | 19,1 (8) 18,5 (8)
200 - 500 15,5 (6) | 10,4 (6) 18,8 (5) 17,7 (5)
500 - 1 000 15,6 (3) | 10,3 (4) 20,8 (2) 18,5 (2)
1 000 - 2 000 159 (7) | 12,1 (8) 92,2 (4) 18,7 (4)
2 000 - 3 000 17,3 (1) | 13,3 (1) 31,2 (1) 22,5 (1)
3000 - 4 000 198 (1) | 16,5 (1) 35,2 (1) 21,8 (1)
4000 - 5 000 344 (2) | 27.2(2) ; ;

TABLE 1.1 — Valeurs moyennes des 88 points de mesures de Hess a différentes
altitudes [11]. Les appareils I et IT mesuraient le rayonnement vy, Uappareil IIT
mesurait le rayonnement 3. Le facteur de correction des mesures de ’appareil

IIT tient compte du défaut d’étanchéité.

Les resultats de Viktor Hess (1912)
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FIGURE 1.4 — Figure représentant les valeurs du tableau 1.1. Les points a tres haute
altitude ont valu a Viktor Hess le priz Nobel de physique en 1936.



avec Rutherford un compteur de particules a basé sur le principe d’amplification de
I'ionisation par collision [17]. Il étendit la sensibilité de son compteur aux particules
B en profitant de l'effet de pointe [18]. Plus tard, en 1928, il améliora avec son
étudiant Walther Miiller son compteur de particules o afin de mesurer toute sorte
de rayonnement ionisant [19]. Le nouveau compteur porte maintenant le nom Geiger-
Miiller.

En 1924, Geiger et son assistant Walther Bothe déciderent de tester expérimen-
talement ’explication de la dualité onde-particule proposée par Bohr, Kramers et
Slater, qui niaient la validité de la loi de conservation de I’énergie et de 'impulsion
[20]. L’idée de Geiger et de Bothe était de mesurer simultanément le photon réfléchi
et I’électron de recul apres une diffusion Compton. D’apres la théorie de Bohr, Kra-
mers et Slater, il existe seulement un rapport statistique entre le photon et 1’électron
et une telle expérience ne devrait pas voir d’événements. Le dispositif expérimental
utilisé était composé de deux compteurs Geiger a effet de pointe. Un faisceau de
rayons X passant entre les deux extrémités sensibles des compteurs sans les tou-
cher interagit par effet Compton avec I'atmosphére d’hydrogene. Les lectures des
deux compteurs ont été enregistrées cote a cote sur une bande mobile, permettant
ainsi une mesure en coincidence temporelle. Le résultat infirma la théorie de Bohr,
Kramers et Slater et confirma le principe de la conservation de 1’énergie.

Identification du rayonnement cosmique
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FIGURE 1.5 — Appareil de coincidence de Bothe et Kolhdrster [21]. Les deux comp-
teurs Geiger-Miiller Zy et Zs sont protégés sur le coté par deux blocs en plomb
B, permettant de tenir un matériaux absorbant A, qui peut étre inséré entre les
deux compteurs. Le tout est entouré par une enceinte en fer Fe et une deuxieme
en plomb Pb.
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En 1929, Bothe commenca a s’intéresser au rayonnement cosmique. La nature
de ce rayonnement n’était alors toujours pas établie. Bothe et Kolhorster déciderent
d’explorer cette question en utilisant une mesure en coincidence [21]. Pour cela ils uti-
liserent deux compteurs Geiger-Miiller récemment inventés et des matériaux absor-
bants d’épaisseur variable entre les deux compteurs (voir figure 1.5). Les compteurs
étaient protégés par 5 cm de fer et 6 cm de plomb. Apres n’avoir remarqué aucune di-
minution des coincidences avec 1 ou 4 cm de plomb entre les deux compteurs, Bothe
et Kolhorster y mirent 4,1 cm d’or et virent encore le méme taux de coincidences.
Ils conclurent que la composante principale du rayonnement cosmique n’est pas le
rayonnement v, mais des particules tres énergétiques d’au moins 10° — 10'° eV. Bien
que la dénomination « rayonnement cosmique » donnée par Millikan en 1926 soit
ainsi impropre, elle est toujours utilisée.

4 A la découverte de nouvelles particules

A partir de 1930 jusqu’aux années 50 le rayonnement cosmique fournit une source
naturelle de particules tres énergétiques pouvant pénétrer le noyau atomique. Cette
procédure a permis de découvrir de nouvelles particules jusqu’au début des années
50. Pour visualiser les traces des rayons cosmiques, il a fallu attendre I'invention de
la chambre a brouillard.

4.1 La chambre a brouillard [22]

En 1895, le physicien anglais Charles Wilson débuta ses travaux sur la production
artificielle des nuages et sur les effets de condensation. En provoquant une expansion
rapide de I’air saturé d’humidité, ce dernier se refroidit, passant en-dessous du point
de rosée. Dans cet état, le gaz est sursaturé et I’humidité restante se transforme
en brouillard grace a la présence de noyauxr de condensation, nécessaire pour une
condensation spontanée. Il prouva, seulement quelques jours apres Elster et Geitel,
que ces noyaux de condensation sont des ions présents dans ’air en montrant qu’une
formation de brouillard disparait si on applique un champ électrique a la chambre.
Il comprit tres vite que des particules traversant un gaz dépourvu de noyaux de
condensation l’ionise et que les ions ainsi produits constituent des nouveaux noyaux
de condensation autour desquels s’attachent des gouttelettes. Il était ainsi possible
de visualiser le passage d’une particule chargée dans un gaz sursaturé grace a la
condensation le long de son trajet.

En 1911, Wilson présenta ses premiers résultats en sortie d’un essai avec des
rayons X . Il utilisa une premiere version d’un appareil capable de photographier des
traces de particules « et 8 (voir figure 1.6). La chambre & brouillard elle-méme était
un cylindre en verre, dont le fond était monté sur un piston qui pouvait librement
glisser a l'intérieur du cylindre. Le tout se trouvait dans une cuvette d’eau peu
profonde maintenant l'air saturé de molécules d’eau. Pour assurer une expansion
douce, Wilson utilisait une bulle en verre sous vide, qui était reliée au cylindre. En
ouvrant la valve entre ces deux composants, ’air en-dessous du piston passe dans
la bulle et le piston descend soudainement. Un champ électrique peut étre appliqué
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a la chambre a brouillard pour enlever tous les ions résiduels. Il ajouta un systeme
de déclenchement, permettant en une seconde de vider la chambre & brouillard de
tout noyau de condensation, d’ouvrir la valve pour l'expansion du gaz, d’allumer
une source de lumiere et de déclencher I'appareil photo.

Il améliora sa chambre a brouillard dans les années suivantes, permettant d’ana-
lyser les différentes caractéristiques de tout rayonnement ionisant.

FIGURE 1.6 — Chambre a brouillard originale de Wilson. Voir texte pour une expli-
cation du fonctionnement.

4.2 Le positron

En 1930, Carl David Anderson et Robert Andrews Millikan déciderent d’utiliser une
chambre a brouillard entourée par un aimant puissant pour étudier le rayonnement
cosmique & partir des traces et leurs courbures. Deux ans plus tard, Anderson dé-
couvrit qu’il y a autant de particules de charge négative que de charge positive [23].
Il crut d’abord qu’il s’agissait de protons, mais il put I’exclure grace a la courbure
de la trace et 'ionisation qui devrait étre plus grande que celle des électrons. Une
autre hypothese était que ces particules chargées positivement sont effectivement des
électrons qui ont changé leur direction dii & un processus encore inconnu. Pour ex-
plorer cette idée Anderson placa une plaque en plomb dans la chambre & brouillard.
La direction des particules pouvait ainsi étre déterminée par un rayon de courbure
plus grand apres avoir traversée la plaque, due aux pertes d’énergies. Il conclut qu’il
s’agissait bien d’électrons de charge positive. Ces particules ont été identifiées en
tant que positrons e™, I'antiparticule de 1’électron e~, prédits par Paul Dirac. Fina-
lement il interpréta correctement les gerbes de photons et d’électrons-positrons du
rayonnement cosmique en tant que réaction en chaine de création de photons par
Bremsstrahlung (fr. : rayonnement de freinage) (e~, et — ) et création de paire
(v — e~e™). Pour la découverte du positron, Anderson regut en 1936 le prix Nobel
de Physique, qu’il partagea avec Viktor Hess.

4.3 Le muon
Anderson poursuivit ’étude des traces des rayons cosmiques dans une chambre a

brouillard. Avec son étudiant Seth Henry Neddermeyer il observa en 1936 qu’il y
a des particules pénétrantes de charge unité (positive et négative), mais avec une
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masse plus grande que celle d'un électron et plus petite que celle d’un proton [24]. 11
nomma ces particules de masse intermédiaire mésotrons® [25]. Apres la découverte de
plusieurs particules de masse intermédiaire (voir paragraphe suivant), ces particules
prirent le terme générique de mésons, et la particule découverte par Neddermeyer
et Anderson devint le méson u. Dans la désignation actuelle, les mésons sont des
particules formées par une paire quark-antiquark tandis que le p, aujourd’hui appelé
muon, est une particule élémentaire.

4.4 Le pion et le kaon

Cecil Frank Powell développa en 1945 une émulsion photographique permettant la
détection de particules chargées de grande vitesse [26]. Avec cette nouvelle méthode
de visualisation des traces des rayons cosmiques, il observa avec ses collegues Giu-
seppe Occhialini et César en 1947 une production de mésons secondaires [27]. Ils
montrerent que ces mésons secondaires sont des muons issus de la désintégration
d’un méson primaire plus lourd, qu’ils nommerent méson m, aujourd’hui connu sous
le nom pion.

Dans la méme année George Dixon Rochester et Sir Clifford C. Butler publierent
deux photographies d’événements avec des traces en « V », prises avec une chambre
a brouillard [28]. La premiere photographie montre la désintégration d’une particule
chargée en une particule chargée et une particule neutre. La deuxieme photographie
montre la désintégration d’une particule neutre en deux particules chargées. Ils trou-
verent que la masse des particules incidentes est la moitié de celle d'un proton. Le
nouveau méson lourd trouvé porte aujourd’hui le nom de méson K ou encore kaon.
Il fut le premier d’une série de nouvelles particules dites étranges.

5 Les gerbes atmosphériques

En 1938, la composition du rayonnement cosmique au niveau du sol a été iden-
tifiée comme deux types de particules : d’une part les électrons et les positrons,
qui correspondent & la composante dite molle (de faible capacité de pénétration) et
d’autre part les muons, constituant la composante dite dure (de forte capacité de
pénétration). Le physicien frangais Pierre Victor Auger s’intéressait a la cohérence
spatiale et temporelle des deux composantes pour ainsi étudier si une composante
est un produit secondaire de l'autre [29]. Pour une telle étude il utilisait la méthode
de compteurs en coincidence. Il enregistra les coincidences entre deux groupes de
compteurs séparés par des distances allant de 2 & 300 m au niveau du sol, a 3 500 m
(Jungfraujoch) et & 2 900 m (Pic du Midi). Un des groupes comportait deux comp-
teurs placés I'un au-dessus de 'autre, ce qui permettait de mesurer seulement les
particules arrivant dans des directions voisines de la verticale. Le second groupe
comportait soit un seul compteur, soit deux compteurs placés horizontalement a
plusieurs centimetres 'un de 'autre. Cet arrangement de détecteur lui permit de
montrer I'existence des gerbes de rayons cosmiques de grande étendue surfacique.
De plus il fit une évaluation de I’énergie des gerbes pour remonter & I’énergie de la

3meso étant le préfixe grec signifiant « intermédiaire ».
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particule primaire initiant la gerbe. Il trouva une énergie supérieure a 10 eV.

6 Le déplacement thématique

La découverte du rayonnement cosmique fut aussi la découverte d’un moyen
permettant d’étudier le noyau atomique et de découvrir de nouvelles particules sub-
atomiques et élémentaires. A partir de 1953, une nouvelle technologie fut dispo-
nible, accélérant artificiellement des particules au-dela des énergies du rayonnement
cosmique jusque la connues. Les chercheurs privilégiant 1’étude de la physique sub-
atomique passerent des rayons cosmiques aux accélérateurs puis aux collisonneurs
de particules. On assista alors a un changement de sujet d’étude. La physique du
rayonnement cosmique s’est alors concentrée a nouveau sur le probleme initial, a sa-
voir 'identification des sources de ce rayonnement. Aprés avoir identifié leur origine
cosmique, la nature détaillée des sources des particules primaires, les mécanismes
de propagation de ces rayons dans le milieu interstellaire et méme intergalactique
restaient essentiellement inconnus.
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you / IT'S THOSE
RAYS! THOSE TERRIBLE
COSMIC RAYS.)

La physique et la détection

Apres la découverte du rayonnement cosmique, la recherche s’est rapidement concen-
trée sur ses caractéristiques principales : le spectre en énergie, la composition et les
abondances élémentaires. Le spectre énergétique en lui-méme est assez remarquable
par sa grande étendue, mais il a vite révélé des anomalies aujourd’hui encore in-
comprises. Une des clés pour leur compréhension est la mesure de la composition
du rayonnement cosmique qui peut fournir des informations sur les sources et aussi
permettre de comprendre les processus de propagation ayant lieu dans le milieu
interstellaire. Il est possible de contraindre les parametres de propagation et la com-
posante noire de la Galaxie par des moyens différents basés sur une mesure précise
des flux élémentaires du rayonnement cosmique. Une telle mesure est le but de plu-
sieurs expériences de type dit directe ou indirecte.

1 Les propriétés générales

1.1 Le spectre énergétique

La caractéristique la plus remarquable du rayonnement cosmique est son spectre en
énergie, qui est mesuré sur 12 ordres de grandeurs jusqu’a des énergies de 1020 eV
et qui peut étre décrit au-dela de plusieurs GeV/n par une simple loi de puissance
en énergie F :

dN

— x E77 2.1

B, (21)
ot 7 est I'indice spectral et le flux dN/dE est donné soit en particules/(m? sr s GeV)
soit en nucléons/(m? sr s GeV/n).

Le spectre, qui est représenté sur la figure 2.1, peut étre divisé en plusieurs
parties :
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Chapitre 2. La physique et la détection
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10— T

Grigorov a
JACEE v
MGU v
TienShane
Tibet07 o
Akeno o i,
CASA/MIA =
Hegra ¢ 4
L Flys Eye
Agasa ¢
HiResl e
- HiRes2 o
C Auger SD e

'_\
S

E27F(E) [GeVA " m? st sr]

l_\
<

Auger hybrid a
Kascadem

PR N SR ST S NN ST ST NN ST T T S ST ST T HT SRR S S S 1
103 10 10 106 107 10'8 1019 1020

E [eV]

FIGURE 2.2 — Spectre en énergie du rayonnement cosmique mesuré par les expé-
riences & détection de gerbes (tiré de [2]). La partie grisée montre la région des
mesures directes du rayonnement cosmique.

22



E < 10%eV

Les particules avec une énergie E inférieure & 10%eV proviennent de notre
Soleil, plus précisément du vent solaire (E ~ 103 eV) et des éjections de masse
coronale pour des énergies E entre 10* et 106eV. Cette partie du spectre,
appelée rayonnement cosmique solaire, n’est pas représentée sur la figure 2.1.
De plus, a ces énergies, le champ magnétique terrestre joue un role de bouclier
magnétique et empéche les particules d’atteindre la Terre. Le rayonnement
cosmique solaire est donc seulement observable aux poles magnétiques ou cette
coupure dite géomagnétique est quasi absente.

10%e¢V < E < 101%¢V
Les particules d’origine galactique interagissent avec les champs électromagné-
tiques portés par le vent solaire et perdent ainsi de I’énergie. La perte d’énergie
croit avec l'activité solaire. Ce phénomene est appelé la modulation solaire et
peut étre observé jusqu’a plusieurs dizaines de GeV. La modulation solaire
sera discutée plus en détails dans la section 3.1.

101%eV < E < 1015 eV
Le flux du rayonnement cosmique décroit rapidement de 15 ordres de gran-
deurs, obéissant a 1’équation (2.1) avec un indice spectral v = 2,7. A ces
énergies, on considere que le rayonnement cosmique est d’origine galactique
et que le flux est assez élevé pour pouvoir étre mesuré directement avec des
expériences en satellites ou en ballons (voir section 3.1 du chapitre 2).

10'% eV < E < 1016 eV
Autour de E ~ 4,5 x 10'® eV la pente y change de 2,7 & 3,1 (voir figures 2.1
et 2.2). Aujourd’hui ce changement de pente est connu sous le nom de genou
(angl. : knee) et le processus & l'origine de ce phénomene est encore inconnu.
Le flux du rayonnement cosmique est trop faible pour des mesures directes a
partir de ces énergies et on a plutot recours a des mesures dites indirectes,
utilisant des détecteurs de grandes surfaces (voir section 3.2 du chapitre 2).

10'¢eV < E < 1018 eV
Un second genou est observé & une énergie ~ 4 x 1017 eV (voir figure 2.2). La
pente v du spectre énergétique passe de 3,1 a 3, 3. L’existence de ce deuxieme
genou est encore I’'objet de débats. L’explication favorisée dans la communauté
du rayonnement cosmique est la transition entre des particules venant de notre
Galaxie et des particules dites extra-galactiques.

E > 10'%eV
A partir d’environ 4 x 10'® eV le spectre en énergie du rayonnement cosmique
s’aplatit et l'indice spectral prend une valeur de 2,7 (voir figure 2.2). Une
possibilité pour expliquer cette cheville (angl. : ankle) est qu’elle reflete la
dominance de la composante extra-galactique du rayonnement cosmique. En
1966, les trois physiciens Greisen, Zatsepin et Kuzmin calculéerent une éner-
gie limite théorique au-dela de laquelle des rayons cosmiques ne seraient plus
observés sur la Terre. D’apres ces calculs, les rayons cosmiques d’une éner-
gie supérieure & 5 x 10'? eV et d’origine lointaine (> 50 Mpc) interagiraient
avec les photons du fond diffus cosmologique (angl. : Cosmic Microwave Back-
ground, CMB), produisant des pions. Cette limite est aujourd’hui connue sous
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le nom de limite GZK. 1’Observatoire Pierre Auger a effectivement observé
une décroissance abrupte du flux au-dela de 4 x 1019 eV [3].

Quoique bien mesuré, le spectre énergétique du rayonnement cosmique nous offre
plusieurs énigmes scientifiques qui restent a résoudre. Une de ces questions, par
exemple, est 'énergie a laquelle se trouve la transition de la composante galactique
du rayonnement cosmique a la composante extra-galactique. Cette transition est
intimement liée aux processus d’accélération des particules. Ainsi une explication des
différentes anomalies de ce spectre nous donnera des informations supplémentaires
sur les sources, l'accélération et la propagation du rayonnement cosmique.

1.2 La composition et les abondances

Le terme générique « rayonnement cosmique » se réfere aux particules élémentaires,
noyaux et au rayonnement électromagnétique venant de notre Soleil, de notre hélio-
sphere (composante anormale), de notre Galaxie et méme de plus loin. Cette these
porte essentiellement sur les ions du rayonnement cosmique galactique, qui repré-
sentent environ 98 % du flux total.

La composition du rayonnement cosmique est connue jusqu’a environ 104 eV,
énergie limite pour les mesures directes. 87 % des ions mesurés sont des protons
et 12 % sont des noyaux d’hélium. Le 1 % restant est constitué de noyaux plus
lourds (Z > 2). Les flux des composantes principales du rayonnement cosmique sont
représentés sur la figure 2.4. Sur la figure 2.3, les abondances relatives des différents
éléments présents dans le rayonnement cosmique sont représentées, comparées a
celles de notre systeme solaire. Les deux distributions ont des pics au carbone (C,
Z = 6), azote (N, Z = 7), oxygene (O, Z = 8) et fer (Fe, Z = 26), indiquant
une accélération du rayonnement cosmique par des sources ayant une composition
chimique proche de celle de notre systeme solaire. Une surabondance est visible pour
les noyaux légers lithium (Li, Z = 3), béryllium (Be, Z = 4) et bore (B, Z =5) et
pour les noyaux avec un nombre atomique juste en-dessous du fer, c’est-a-dire les
éléments du calcium (Ca, Z = 20) au manganese (Mn, Z = 25), le groupe dit subFe.
Cette surabondance est le résultat de la spallation (fragmentation) des noyaux dits
primaires pendant leur propagation dans le milieu interstellaire, créant ainsi des
noyaux secondaires. Finalement les noyaux hydrogene (H, Z = 1) et hélium (He,
Z = 2) sont sous-abondants, ceci est trés probablement du a leur haut potentiel
d’ionisation qui les rend moins accessibles a 'accélération.

Des mesures des abondances élémentaires jusqu’aux ultra-hautes énergies per-
mettront de clarifier les anomalies dans le spectre en énergie, mais aussi de mieux
comprendre les mécanismes d’accélération et de propagation du rayonnement cos-
mique dans le milieu interstellaire. Par exemple, I'expérience en ballon CREAM,
mesurant les abondances élémentaires (1 < Z < 26), sera présentée dans le chapitre
6 et la partie III de cette these lui sera consacrée.
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1. Les propriétés générales
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1.3 Les sources et ’accélération

Contrairement aux neutrinos et rayons =y, qui pointent directement vers leurs sources,
les particules chargées sont déviées dans les champs magnétiques interstellaires. Par
conséquent elles arrivent de fagon isotrope sur Terre. Une anisotropie peut étre un
indicateur pour des sources ponctuelles, mais celle-ci est seulement attendue pour
des énergies supérieures a 10'8 eV. Effectivement, la collaboration Pierre AUGER a
établi une anisotropie au-dessus de ~ 60 EeV (1EeV = 10 eV) avec plus de 99 %
niveau de confiance et une corrélation entre ces rayons cosmiques et des noyaux
actifs de Galazie (angl. : Active Galactic Nuclei, AGN) [5].

Comme décrit dans la section précédente, la composition du rayonnement cos-
mique permet d’identifier des sources possibles. Les candidats les plus naturels pour
les sources du rayonnement cosmique galactique sont les explosions de supernovae,
car elles sont capables de fournir I’énergie et la densité observées du rayonnement
cosmique & basse énergie (E < 10'®eV). Par contre le rayonnement cosmique est
observé a des énergies bien plus élevées (voir figure 2.1). Aujourd’hui les AGN,
pulsars, les étoiles a neutrons, les systémes binaires et les sursauts gamma (angl. :
Gamma Ray Bursts, GRB) sont considérés comme sources (extra-galactiques) du
rayonnement cosmique de tres haute énergie.

Un des plus grands problemes de la physique des rayons cosmiques des hautes
énergies est la compréhension des mécanismes avec lesquels les particules sont ac-
célérées jusqu’aux énergies ultra-relativistes. D’une part ces mécanismes doivent re-
produire la loi de puissance (2.1) du spectre en énergie typique du rayonnement
cosmique. D’autre part ils doivent accélérer les particules jusqu’aux énergies de
10?° eV. Finalement ils doivent reproduire les abondances élémentaires observées
dans le rayonnement cosmique.

Le physicien italien Enrico Fermi proposa en 1949 un mécanisme d’accélération
par lequel des particules peuvent étre accélérées a des hautes énergies (ou décélérées)
par collision frontale (ou fuyante) avec des nuages de gaz magnétisé dans le milieu
interstellaire, sachant que les collisions frontales sont beaucoup plus fréquentes que
les collisions fuyantes [6]. Ces particules chargées sont réfléchies par des irrégularités
(miroirs magnétiques) dans le champ magnétique galactique, qui se déplacent aléa-
toirement et typiquement avec une vitesse V. Le gain (ou la perte) statistique en
énergie a chaque réflexion est proportionnel au second ordre de V/c. Ceci est appelé
Iaccélération de Fermi du second ordre. Le gain en énergie par ce type d’accéléra-
tion est trop lent et trop insignifiant pour que ce mécanisme puisse étre a l'origine
de I'énergie observée des particules. Si on considére maintenant seulement les col-
lisions frontales et on permet a la particule de rester dans la zone d’accélération
(typiquement des fronts de choc), dans laquelle elle subit des réflexions multiples,
alors I'énergie de la particule augmente linéairement avec V/c. Ce mécanisme porte
le nom accélération de Fermi du premier ordre et est plus efficace que celui du
deuxieme ordre. Il est aujourd’hui aussi connu sous le nom accélération diffusive de
choc, associé aux chocs comme par exemple le matériel éjecté lors d’une explosion
de supernova.

L’accélération diffusive de choc ne peut pas fournir des particules d’une énergie
de plus de 10 eV et il faut considérer d’autres mécanismes. Des candidats sont
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Paccélération par la magnétosphere des pulsars et 'accélération au sein des AGN.

2 L’intérét physique

Quasiment un siecle apres la découverte du rayonnement cosmique, beaucoup
des questions n’ont pas encore trouvé de réponses. Voici une récapitulation non-
exhaustive de quelques questions aujourd’hui encore ouvertes :

e Quelles et ou sont les sources ?

Existe-t-il des sources exotiques ?

Comment le rayonnement cosmique est-il accéléré ?

Comment est-il propagé?

Quelle est sa composition a ultra-haute énergie ?

Quel processus provoque le genou et/ou la cheville ?

Existe-t-il une limite (GZK ou autre) ?

Par sa mesurabilité sur Terre et aux hautes altitudes, le rayonnement cosmique
est un outil qui permet de réunir des informations sur la composition et la struc-
ture de la Galaxie, sur la distribution des sources et sur les processus physiques se
déroulant dans la Galaxie.

2.1 Les contraintes sur les parametres de propagation

La détermination des parametres des divers modeles de propagation est une tache
importante de la physique du rayonnement cosmique, car ces modeles et parametres
sont utilisés pour étudier par exemple une contribution dite ezotique (antimatiere,
matiére noire etc.) dans les flux du rayonnement cosmique (voir section suivante).
Une telle détermination est basée sur I'analyse des rapports dits secondaire sur pri-
maire, ol les noyaux secondaires sont issus des noyaux primaires par spallation dans
le milieu interstellaire. En effet, des différents types de rapports, comme les rapports
de noyaux stables et ceux des noyaux radioactifs sur noyaux stables, donnent acces
aux différents parametres de propagation.

Les noyaux stables

Le rapport bore sur carbone (B/C) est le rapport secondaire sur primaire le plus
étudié et le mieux mesuré. Ceci est di & la bonne connaissance de leurs sections
efficaces et leurs grandes abondances (voir figure 2.5) facilitant leur mesure. Finale-
ment le carbone peut étre considéré comme un noyau « purement » primaire et le
bore comme un noyau purement secondaire. Un tel rapport secondaire sur primaire
permet d’estimer la matiere traversée par ces noyaux.
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FIGURE 2.5 — Les fractions des noyauz secondaires (1) et primaires (2) du rayon-
nement cosmique sur la Terre et les abondances des différents noyauz dans les
sources du rayonnement cosmique [7].

Les noyaux radioactifs

Les noyaux stables secondaires nous donnent des informations importantes sur les
parametres des modeles de propagation du rayonnement cosmique dans le milieu
interstellaire, mais ils ne permettent pas de déterminer le temps passé par les parti-
cules dans la Galaxie. Les abondances des noyaux radioactifs secondaires permettent
de mesurer le temps de confinement et de lever des dégénérescences entre certains
parametres de propagation, comme nous allons le voir dans le chapitre 5.

2.2 La matiére noire

L’astronome suisse Fritz Zwicky estima en 1933 la masse totale d’un amas de galaxies
(Pamas de Coma) en étudiant la dispersion de vitesse de ces galaxies [8]. Quand il
compara la masse dynamique ainsi obtenue avec la masse dite lumineuse, correspon-
dant a la masse déduite de la quantité de lumiere émise, il découvrit que celle-ci est
400 plus petite que la masse dynamique. Zwicky conclut qu’il doit exister une forme
de matiere non visible fournissant la quantité de masse nécessaire pour tenir I’amas
ensemble.

Aujourd’hui argument le plus convaincant de l’existence de la matiére noire est
fourni par les courbes de rotation de galaxies spirales [9]. La vitesse de rotation v
d’un objet dans une orbite de Kepler stable de rayon r autour d’une galaxie évolue
comme v(r) o< /M (r)/r, ot M(r) est la masse a 'intérieur de l'orbite. Si r se situe
a extérieur de la partie visible de la galaxie et en supposant que la masse émet de la
lumiere, on attend que v(r) o< 1/4/r. On mesure par contre une vitesse v constante
pour des valeurs grandes de r. Ceci implique, si on exclue toute modification de la
gravité, la présence d'un halo noir avec une densité de masse p(r) o< 1/r2, c’est-a-dire
une masse M (r) o r.
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La premiere preuve directe de I'existence de la matiere noire a été livrée par I’'ob-
servation de 'amas 1E 0657-56 aussi appelé amas du boulet/de la balle (angl. : Bullet
cluster) qui est le résultat de la collision de deux amas de galaxies [10]. Pendant une
collision, les différents composants des amas, c’est-a-dire les étoiles, le gaz et ’hy-
pothétique matiere noire, se comportent de maniere différente, permettant ainsi une
étude séparée. Les étoiles, observables en lumiere visible (voir image a gauche de
la figure 2.6), n’ont pas beaucoup été affectées par la collision, contrairement aux
plasmas, mesurés en rayons X (voir image a droite de la figure 2.6), qui sont ralentis
bien plus que les étoiles. Grace a l'effet de lentille gravitationnelle on est capable
de mesurer indirectement la composante non visible, c’est-a-dire la matiere noire,
représentée sur la figure 2.6 par les contours verts. La mesure d’un effet de lentille
gravitationnelle intense en dehors des zones gazeuses indique qu’une composante
non-baryonique constitue la partie majeure de la masse de ’amas.

57 56

55758

B"58Ma2* 38* a0® 24* 18* (i &"58™42% 38° ko 24 18% 12%

FIGURE 2.6 — A gauche : image en couleur du cluster 1E 0657-558, avec la barre
blanche indiquant 200kpc. A droite : image en rayons X de cet amas. Les
contours verts montrés sur les deux images correspondent au potentiel gravita-
tionnel (obtenu par effet de lentille gravitationnelle), dont le contour extérieur
correspond a la valeur la plus faible. Les contours blancs montrent les erreurs
sur la position du pic du potentiel gravitationnel et correspondent ¢ 68.3 %,
95.5 % et 99.7 % de niveau de confidence. Les signes plus en bleu désignent les
centres des nuages plasma. Les images ont été tirées de [10].

L’analyse de la formation des grandes structures dans 1’'Univers indique que la
matiére noire est essentiellement non baryonique et froide [11], c’est-a-dire que les
particules composant la matieére noire avaient une vitesse non relativiste au mo-
ment du découplage photon-matiere. Les dernieres mesures du satellite Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe (WMAP) [12] montrent que I’Univers est composé a
72.6 % d’énergie noire (énergie dotée d’une pression négative se comportant comme
une gravitation répulsive), 4.6 % de matiere baryonique (étoiles, gaz intergalactique,
etc.) et 22.8 % de matiére noire (non-baryonique). Une trés petite fraction de la
matiere baryonique est noire, composée par les objets massifs et compacts du halo
galactique (angl. : Massive Astrophysical Compact Halo Object, MACHO). On consi-
dere les trous noirs, les étoiles & neutrons et les naines blanches et noires comme des

MACHOs.

Les candidats pour la matiere noire froide et non baryonique doivent remplir
plusieurs conditions : ils doivent étre stables sur le temps cosmologique, ils doivent
interagir seulement faiblement avec la matiere et ils doivent avoir la bonne den-
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sité relique. Des candidats sont les trous noirs primordiaux, les axions et les parti-
cules massives interagissant faiblement (angl. : Weakly Interacting Massive Particles,
WIMP, ).

Des extensions du Modele Standard de la physique des particules incluent des
candidats pour la matiere noire. Dans des modeles de la Supersymétrie (SUSY), la
particule supersymétrique la plus légere (angl. : Lightest Supersymmetric Particle,
LSP) a souvent les caractéristiques d’'un WIMP. Le candidat le plus étudié est le
neutralino. Dans des modeles de dimensions supplémentaires de ’espace temps, I’état
Kaluza-Klein (KK) le plus léger est aussi un bon candidat (bosonique) pour la
matiere noire froide. Effectivement Cheng et al. [13] consideérent le premier état
KK excité B! du boson de jauge d’hypercharge B, qui est ’état propre de masse
KK le plus léger résultant d’un calcul & une boucle dans les modeles simplistes [13].
L’observation d’un exces d’antiprotons, de positrons, d’antideutons et de photons
dans les spectres du rayonnement cosmique peut permettre de signer la présence de
matiere noire de maniere indirecte des candidats supersymétriques et KK par leur
annihilation :

X+X B li7277q(17"'7

ol [ sont des leptons, «v les photons, g des quarks et 'antiparticule d’une particule
X est designée par X. Les paires quark-antiquark peuvent s’hadroniser en paires
nucléon-antinucléon.

De tels exces ont été mesurés récemment : le détecteur Advanced Thin loniza-
tion Calorimeter (ATIC), qui est une expérience en ballon, a mesuré un exces dans
le spectre électrons+positrons (e~ + e™) & des énergies de 300 & 800 GeV (voir fi-
gure 2.7) [14]. Chang et al. [14] concluent que cet exces peut étre du soit a une
source astrophysique encore inconnue ou soit par l'annihilation de particules KK
d’une masse d’environ 620 GeV. De plus, le Payload for Anti-Matter Exploration
and Light-Nuclei Astrophysics (PAMELA), une expérience en satellite, a mesuré
une augmentation importante dans la fraction positron (et /(e™ + e™)) entre 1.5 et
100 GeV (voir figure 2.8), incompatible avec une source secondaire, c’est-a-dire des
particules produites par linteraction du rayonnement cosmique avec le milieu in-
terstellaire [15]. En considérant leurs données du flux antiproton sur proton (p/p)
entre 1 et 100 GeV [16], seulement quelques candidats de matiere noire sont pos-
sibles, s’annihilant et se décroissant surtout en états finaux leptoniques. En fin de
compte des sources astrophysiques, comme des pulsars proches, ne sont pas exclues.
Finalement I’expérience en satellite Fermi Large Area Telescope (Fermi-LAT) a me-
suré le spectre électrons+positrons entre 24 et 1000 GeV (voir figure 2.9) [17]. Les
points de données (points rouges) indiquent une déviation par rapport a un spectre
plat. Un modele conventionnel de spectre électrons+positrons, avec un indice spec-
tral d’injection de 2.54 au-dessus de 4 GeV et un indice spectral § de Kolmogorov
(6 = 1/3), est représenté par la ligne bleue en pointillés. Comme il est clairement
visible sur la figure 2.9, ce modele produit un spectre trop raide pour étre compa-
tible avec les données de Fermi-LAT. Abdo et al. suggerent la présence d’une ou de
plusieurs sources d’électrons et de positrons primaires pour expliquer ’aplatissement
du spectre au-dela d’environ 70 GeV.

En conclusion, les mesures d’ATIC et de PAMELA ont déclenché une vague
d’articles scientifiques introduisant des nouvelles particules de matieére noire, ten-
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2. L’intérét physique
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FIGURE 2.7 — Les spectres électrons+positrons (e~ +et ) multipliés par E3 d’ATIC-
1 (carrés ouverts) et d’ATIC-2 (cercles remplis). Le bruit de fond est représenté
par les triangles et est une combinaison de protons non-résolus, des rayons ~y
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FIGURE 2.9 — Le spectre électrons+positrons (e~ + e+ ) multiplié par E® de Fermi-
LAT (points rouges). Les erreurs systématiques sont représentées par la bande
grise. La fleche en haut a droite indique ’amplitude et la direction du décalage du
spectre du au décalage de t??% de l’énergie absolue qui correspond a l’estimation
actuelle de la résolution en énergie de LAT. D’autres mesures et un modéle
conventionnel de diffusion (trait bleu en pointillés) sont représentés. La figure
a été tirée de [17].

tant d’expliquer ces données. Celles-ci peuvent aussi étre expliquées par une source
astrophysique proche comme un jeune pulsar. Les expériences en cours et les expé-
riences futures sont décisives pour la vérification de ces différentes hypothéses. En
effet, des mesures précises des flux absolus d’électrons, de positrons, de protons et
d’antiprotons jusqu’a tres haute énergie sont nécessaires pour comprendre ’origine
du phénomene et contraindre les différents modeles proposés.

3 La détection

Depuis la découverte du rayonnement cosmique les expériences mesurant ses flux
élémentaires se sont diversifiées pour étudier les différentes questions encore ouvertes,
comme ses sites d’accélération et sa propagation dans le milieu interstellaire. Comme
nous le montre la figure 2.1, le flux décroit rapidement en énergie en suivant une loi
de puissance, couvrant plusieurs ordres de grandeurs en énergie. Ceci engendre deux
types de mesures :

la détection directe du rayonnement cosmique primaire par des expériences em-
barquées en ballon ou en satellite dans la gamme d’énergie de 103 — 10 eV,

la détection indirecte par des détecteurs de grande surface au sol mesurant les
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gerbes de particules induites par des rayons cosmiques interagissant avec 1’at-
mosphere terrestre pour des énergies supérieures a 10'°eV.

3.1 La détection directe

A basse et moyenne énergie une mesure dans
I’espace, en dehors de 'atmosphere terrestre, dans
laquelle les particules de cette énergie sont sur-
tout absorbées, est la plus appropriée. Les par-
ticules sont détectées directement soit par des
satellites soit par des détecteurs montés sur des
stations spatiales ou dans des navettes. Les dé-
tecteurs utilisés sont surtout des spectrometres
magnétiques, comme l'expérience russe MARIYA
installée d’abord sur la station spatiale russe
SALYUT-7 en 1985 et apres sur Mir en 1990,
la premiere version de I’Alpha Magnetic Spec-
trometer (AMS-01) qui a volé dans la navette

: , o FIGURE 2.10 — La navette spatiale
spatiale Discovery de la NASA du 2 au 12 juin Discovery de la NASA avec AMS-

1998 (voir photo 2.10) et PAMELA, un satellite 01 vu & partir de la station spa-
lancé le 15 juin 2006. Le lancement d’AMS-02, tiale russe Mir.

qui sera installé sur la Station Spatiale Interna-

tionale, est prévu pour septembre 2010. Grace a leur pouvoir d’identification de
particules avec une tres bonne précision, ces détecteurs permettent de couvrir plu-
sieurs domaines du rayonnement cosmique, comme les noyaux stables et radioactifs,
les flux faibles et d’antimatiére pas accessibles aux mesures indirectes. En revanche,
ce type de détecteur est difficile a mettre en place, dii aux contraintes inhérentes au
domaine spatial, et ainsi extrémement couteux.

Une option moins coliteuse et plus flexible peut aussi étre utilisée : les expériences
embarquées en ballon stratosphérique. A une altitude d’environ 40 km, le rayonne-
ment cosmique traverse 3 —5g/cm? de Patmospheére terrestre, produisant une petite
fraction de particules secondaires, un effet qui peut étre corrigé [18]. Les limites de
ce type de mesure directe est la durée du vol et le poids du détecteur suspendu.
La durée du vol dépend surtout de la perte du gaz (normalement de I’hélium) du
ballon, qui est principalement due au cycle jour-nuit pendant lequel le ballon change
d’altitude. Pour prolonger la durée de vol, les vols se font dans des régions polaires
pendant les mois sans nuits (hémisphere nord pendant I’été et ’hémisphere sud pen-
dant Ihiver), permettant des vols jusqu’a 40 jours. De plus, la NASA développe un
ballon pressurisé [19], qui garde l'altitude méme pendant le cycle jour-nuit (voir fi-
gure 2.11) par pressurisation de 'hélium excessif contrairement aux ballons dits de
pression zéro ou I’hélium excessif sort par des évents. Un tel ballon pressurisé, dont
un prototype a été testé avec succes pour la premiére fois pendant 1’été antarctique
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Chapitre 2. La physique et la détection

Super-Pressure: Ultra Long Duration Balloon (ULDB)
“Pumpkin”

Zero-Pressure Balloon

FIGURE 2.11 - A gauche : premier vol d’un ballon pressurisé au-dessus de I’Antarc-
tique en 2008/2009. Photo prise & laide d’un télescope. A droite comparaison
du comportement des ballons pressurisés et des ballons a pression zéro pendant
le cycle jour-nuit [19].

2008/2009 (voir photo 2.11), permettra un vol d’environ 100 jours.

3.2 La détection indirecte

A des énergies autour de 10 eV, c’est-a-dire & partir de la région du genou, le flux du
rayonnement cosmique devient trop faible pour des mesures directes, nécessitant des
détecteurs avec une surface bien supérieure a celle des détecteurs embarqués. Les
détecteurs ainsi installés au sol détectent indirectement le rayonnement cosmique
a travers des gerbes atmosphériques constituées d’'un grand nombre de particules,
s’étendant sur plusieurs kilometres carrés au niveau du sol. Une telle gerbe est initiée
par un rayon cosmique primaire qui interagit avec une molécule de I’atmosphere
terrestre produisant en majorité des pions, mais aussi des particules étranges, des
nucléons et des antinucléons. Ces particules secondaires produisent a leur tour des
pions par interaction hadronique tant que leur énergie est supérieure a 1’énergie
nécessaire pour la production de pions d’environ 1 GeV. Une telle chaine de réaction
est appelée cascade hadronique et constitue le coeur de la gerbe.

Les pions se désintegrent en photons, muons et neutrinos, déclenchant ainsi des
cascades muonique et électromagnétique :

7T0—>2’y

™ — uty,
T WUy
Les muons se désintegrent a leur tour en électrons et neutrinos :

pto— et

Ve Uy,
B e Vel
Les photons produisent des paires électrons-positrons (et e™) par production de
paire et ceux-ci produisent a leur tour des photons par rayonnement de freinage :
vy o — et e

e eT — g
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FIGURE 2.12 — Fluz verticauz du rayonnement cosmique (E > 1 GeV ) dans l’atmo-
sphére [20].

Nous avons donc une composante hadronique de la gerbe qui alimente continuelle-
ment la composante muonique et électromagnétique (voir figure 2.12).

Il existe quatre types de détecteurs de gerbes, qui, utilisés conjointement, per-
mettent de reconstruire 1’énergie, la trajectoire et la composition des gerbes inci-
dentes :

Les détecteurs de particules mesurant le nombre et ’énergie des particules char-
gées et des photons permettent de reconstruire ainsi ’énergie de la particule
primaire incidente et la distribution latérale au sol. Pour ceci il faut un grand
nombre de détecteurs regroupés sur une grande surface. Finalement, une me-
sure en temps permet d’identifier la direction de la gerbe et celle du rapport
muons sur électrons la composition du rayonnement cosmique primaire a tres
haute énergie.

Les détecteurs Cherenkov mesurent a ’aide des photomultiplicateurs la lumiére
Cherenkov (voir section 1 du chapitre 7) émise le long de la trajectoire des
particules par la gerbe se déplacant dans I’atmosphere avec une vitesse proche
de celle de la lumiere. Le nombre de photons détectés permet de remonter a
I’énergie initiale de particule primaire. De plus la mesure en temps de 'image
sur le plan focal permet de reconstruire sa trajectoire. Ce type de détecteur
peut seulement étre utilisé pendant des nuits sans lune et sans d’autres pol-
luants lumineux.

Les détecteurs a fluorescence mesurent la lumiere de fluorescence émise par les
molécules d’azote dans I’atmosphere excitées par les particules chargées de la
gerbe. L’émission fluorescente est isotrope permettant une mesure latérale de
la gerbe. Comme les détecteurs Cherenkov, une telle mesure par des détecteurs
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optiques permet de reconstruire la trajectoire et ’énergie de la particule pri-
maire incidente et est aussi seulement applicable dans les conditions sans bruit
de fond lumineux.

Les antennes radio mesurent les signaux radio émis par les gerbes atmosphé-
riques. L’amplitude du signal est proportionnelle a I’énergie de la gerbe et
ainsi a la particule incidente. Un réseau d’antenne permet de plus une déter-
mination de la trajectoire de la gerbe par une mesure en temps.

Le probleme commun de ces détecteurs est qu’ils nécessitent un inter-étalonnage
et une simulation précise pour pouvoir établir un spectre en énergie a partir des
mesures des gerbes atmosphériques. Finalement, I'identification de la particule pri-
maire incidente se base sur des modeles hadroniques utilisant des sections efficaces
différentes. Ceci implique des résultats imprécis, dépendant du modele choisi et par-
fois trés contradictoires, nécessitant un étalonnage par des expériences de mesure
directe.

Les expériences de gerbes atmosphériques utilisent donc une combinaison de
ces différents types de détecteurs. Le KArlsruhe Shower Core and Array DEtector-
Grande (KASCADE-Grande) utilise des scintillateurs pour détecter les électrons,
photons et muons, un calorimetre, un détecteur a muons pour reconstruire la trajec-
toire de la gerbe et des antennes radio (LOPES). L’ Observatoire Pierre Auger utilise
des cuves a eau (effet Cherenkov) comme détecteurs de particules, des détecteurs a
fluorescence et depuis récemment des antennes radio.
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La propagation dans le milieu interstellaire

Comme nous ’avons vu dans le chapitre précédent, pour toute la physique du rayon-
nement cosmique, une bonne compréhension des processus de propagation est indis-
pensable. Les particules du rayonnement cosmique galactique subissent diverses in-
teractions dans le milieu interstellaire pendant leur voyage a travers la Galaxie avant
d’arriver sur Terre. Etant électriquement chargées, elles sont déviées dans le champ
magnétique galactique et toute information directionnelle sur leur origine est perdue.
Leur diffusion dans la Galaxie peut étre décrite par une équation de transport, qui
prend en compte les pertes et gains d’énergie éventuels, ’absorption, la spallation et
la décroissance des noyaux radioactifs. Une résolution de cette équation de diffusion
n’est possible que si les différentes caractéristiques de la Galaxie, sa géométrie, sa
composition chimique, et les processus physiques a l'intérieur de celle-ci sont connus,
ce qui n’est pas le cas. De ce fait des modeles semi-empiriques, valables jusqu’a des
énergies d’environ E = 10 eV, sont utilisés, qui tentent d’expliquer la propagation
du rayonnement cosmique galactique dans le milieu interstellaire a 1’aide des données
actuelles. Les deux modeles les plus courants dans la communauté du rayonnement
cosmique, le modele de Leaky-Box et le modele de diffusion, sont présentés et compa-
rés dans ce chapitre. Les différents parametres de ces modeles peuvent étre contraint
a I’aide des mesures des rapports secondaire sur primaire de noyaux stable ou radio-
actifs. Une fois arrivées dans notre systéme solaire, les particules de basse énergie
sont freinées par le vent solaire, un effet qui s’avere non négligeable a basse énergie
(< 10'%eV). Une modélisation de cet effet par un champ de force est présentée & la
fin de ce chapitre.

1 L’équation de diffusion

La grande isotropie et le grand nombre de particules secondaires dans le rayonne-
ment cosmique indiquent que le processus de diffusion est efficace et que la durée de
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trajet des particules de haute énergie dans la Galaxie est importante. Le champ ma-
gnétique galactique joue le role décisif de la diffusion des particules. Les détails des
processus de diffusion spécifiques ne sont pas connus. Ceci est dii aux informations
insuffisantes sur les parametres du milieu interstellaire et sur la structure du champ
magnétique galactique. L’équation décrivant le mieux la propagation des particules
dans le milieu interstellaire est 1’équation de diffusion. Tout d’abord 1’équation de
base sera présentée, elle prend en compte les pertes d’énergie, I’absorption, la spal-
lation et la décroissance nucléaire. Elle peut étre complété pour prendre en compte
la convection des particules par le vent galactique et la réaccélération des particules,
une accélération de Fermi du second ordre dans le milieu interstellaire.

1.1 L’équation de diffusion de base

Une méthode générale pour établir ’équation de diffusion est de partir de I’équation
de continuité, qui stipule qu’un changement de densité a un point du systeme est di
a un apport ou a un enlevement de matiere. L’équation de continuité de la densité
N(7,t) des rayons cosmiques s’écrit :

ON(Tt) = =
— 124+ V-5=0, 3.1

p J (3.1)
ol j représente le flux de matiere. L’équation de diffusion peut étre facilement ob-
tenue par la combinaison de I’équation de continuité et la premiere loi de Fick, qui
énonce que le flux de matiere diffusée a un point donné du systeme est proportionnel
au gradient local de densité :

ot K (7) est le tenseur de diffusion. L’équation (3.1) devient donc

% - (ROVNGH) =0

Considérons maintenant une espece i de particules du rayonnement cosmique
ayant une énergie cinétique par nucléon Ej, (GeV /n) et une densité N;(7,t, Ex) = N;
donné en cm~3. L’utilisation de la variable Ej pour I’étude de la propagation et
la fragmentation des noyaux relativistes est un choix commode, qui est basé sur
I’hypothese que cette quantité est pratiquement conservée dans des réactions de
fragmentation des noyaux relativistes interagissant avec le milieu interstellaire. Dans
cette approximation, I’équation de diffusion de base [1], incluant les pertes en énergie,
les noyaux radioactifs, ’absorption et la spallation dans le milieu interstellaire, s’écrit

ON;
ot

a5 oA o 0 1 1
—V(Kz'VNi)%-a—m (biNz‘)+anz‘Ni+;iNi = QH-; m}Uz’jNﬂ'Z ?J,Nj- (3.2)

Le deuxieme terme caractérise la diffusion des particules par des inhomogénéités
du champ magnétique galactique, ou Ki(F, Ey) est le tenseur de diffusion donné en
kpc?/Myr. Le troisieme terme représente les pertes continues en énergie, en parti-
culier les pertes par ionisation, ou b;(7, Ex) = dEy/dt est le changement d’énergie
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d’une particule individuelle par unité de temps. Ce terme peut étre négligé pour
des énergies au-dessus de quelques GeV /n. Les termes nvo; N; et > i nvoi; N; sont
les termes d’absorption de la particule ¢ et de production de la particule ¢ a partir
d’une particule j plus lourde, ou n(7) est la densité du gaz interstellaire, v la vitesse
de la particule, 0;(E}) est la section efficace d’absorption du noyau i et o;;(E}y) la
section efficace de production d’un noyau ¢ & partir d’'un noyau j plus lourd. La
disparition d’un noyau ¢ et ’apparition d’un noyau j par désintégration radioactive
d’un noyau ¢ sont données respectivement par les termes N;/7; et > N;/7j, ou 7
et 7;; sont leurs temps de décroissance correspondants. Les particules sont accélé-
rées par des sources ponctuelles et leurs spectres de puissance peuvent étre décrits
par les fonctions ¢;(7,t, E). Ce terme de source est nul pour les noyaux purement
secondaires.

Il est parfois plus approprié de travailler avec une équation réduite en se placant
dans le régime stationnaire (ON; /9t = 0), & un régime de haute énergie (0/0E}) (b;N;) < 1)
et en considérant seulement les noyaux stables (N;/7; =)  N;/7; =0). L'équa-
tion (3.2) prend donc la forme réduite :

—ﬁ(kzﬁNl) + nvo; N; = q; + Z nvaiij. (3.3)
j>i

1.2 Le spectre source

Nous avons vu dans le chapitre précédent que les candidats qui sont aujourd’hui fa-
vorisés comme source du rayonnement cosmique galactique sont les restes de super-
novae dans le disque galactique. Dans celles-ci, les ondes de chocs sont suffisamment
puissantes pour accélérer des particules a tres haute énergie via des processus de
Fermi. Les spectres produits par ces processus d’accélération sont typiquement des
spectres en loi de puissance E~%, ol « est 'indice spectral source.

Nous supposons que le spectre source en énergie fourni est le méme pour toutes
les sources, ce qui permet de séparer le spectre source en deux termes indépendants :

Qi(f: t, E) = Qz(E)X(Fv t),

ou x(7,t) contient la distribution radiale et temporelle des source et Q;(E) la dé-
pendance en énergie. Nous supposons de plus que le spectre source primaire Q;(E)
est donné pour chaque espece nucléaire i par

_ Qi
- dE

Qi(E) = 82 _ g gnpes, (3.4)
ou ¢; est ’'abondance source, «; est la pente pour I'espece 4 et le terme 5" représente
la forme spectrale a basse énergie. De plus, nous supposons que l'injection est la
méme pour tous les éléments i, c’est-a~dire a; = «, et que p; = n = —1 pour
retrouver d@Q/dp o« p~® obtenu par des modeles d’accélération (voir par exemple
[2]).

Les abondances source observées dans le rayonnement cosmique different de celles
observées dans le systeme solaire. Ceci peut étre dii au mécanisme de ségrégation
pendant l'accélération. Deux origines a ce phénomene peuvent étre trouvées dans
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la littérature : la premiere est la composition du rayonnement cosmique qui est
contrdlée par la volatilité et le rapport masse-charge [3, 4] et autre est basée sur le
premier potentiel d’ionisation (angl. : first ionisation potential, FIP) des noyaux [5].

1.3 Le vent galactique

Outre la diffusion, le rayonnement cosmique peut aussi étre transporté avec une
vitesse V(7,t) par convection. Le flux d’un noyau i peut donc s’écrire [1]

—

Ve(7t) 0 <2mc2+E

ELN; (7t
3 OB, \mZ+E " i )>’

ou le premier terme correspond & la diffusion, le deuxieéme terme a la convection
et le troisieme terme au changement d’énergie des particules dans les flux avec
V- VC(F, t) # 0, correspondant a une expansion adiabatique. Un exemple d’un tel
mouvement de convection est le vent galactique, qui est dirigé vers 'extérieur de la
Galaxie. Ce flux stationnaire peut étre maintenu par I’énergie fournie des explosions
de supernova, les vents solaires, la chaleur fournie de la radiation ultraviolette du
fonds diffus intergalactique et la pression du rayonnement cosmique.

1.4 La réaccélération

L’accélération du rayonnement cosmique au niveau des sources par les mécanismes
de Fermi du premier et du deuxieme ordre explique assez bien les observations dans
notre Galaxie. Les particules chargées peuvent étre accélérées soit par les éléments
fluides magnétisés se déplagant aléatoirement (processus de Fermi du second ordre)
ou soit par des ondes de choc interstellaires, dans lesquelles elles sont diffusées par
des irrégularités magnétiques (processus de Fermi du premier ordre). Or, il n’est pas
exclu que 'accélération puisse aussi avoir lieu dans le milieu interstellaire [6].

En effet, une diffusion spatiale sur des centres animés d’une vitesse donnée est
accompagnée par une diffusion en énergie, nommée réaccélération [7]. Une onde
d’Alfvén, qui est une oscillation d’un champ magnétique et des ions dans un plasma,
c’est-a-dire une onde magnétohydrodynamique, se déplagant a une vitesse V, le long
des lignes de champ, est un tel centre diffuseur. La vitesse d’une telle perturbation,
nommée vitesse d’Alfvén, est définie par

(H)?

Va = )
fop

(3.5)

ol H est le champ magnétique dans le plasma de densité p et g est la perméabilité
du vide.

La réaccélération est étudiée dans l'espace de 'impulsion par nucléon, comme
I’accélération de Fermi est la méme pour tous les ions & une impulsion par nucléon
p donnée [6]. Le spectre en impulsion f(p) des particules réaccélérées par des élé-
ments fluides magnétisés et se déplacant irrégulierement peut étre étudié a travers
I’équation de diffusion
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ou K,(p) est le coefficient de diffusion en impulsion par nucléon. Il est donné par

K0 = 3 (B2, (3.6

Il quantifie donc la dispersion de 'impulsion dans un instant A¢. De plus, en sup-
posant une certaine géométrie des centres diffuseurs, il peut étre relié au coefficient
de diffusion spatial K isotrope et indépendant de I’espéce de noyaux étudié par

Va2p2
p(p) =~ (3.7)

ou V, est la vitesse d’Alfvén des centres diffuseurs et a est un facteur numérique
dépendant de I'indice spectral du spectre énergétique de la turbulence hydromagné-
tique s = 2—4, § étant I'indice spectral de diffusion du rayonnement cosmique. Dans
cette these
Y 30(4 — 62)(4 - 9)

4

est utilisé [8].

1.5 L’équation de diffusion complete

Pour inclure le terme de réaccélération, il faut le réécrire en utilisant la densité
différentielle du rayonnement cosmique N (Ey) = 4mp?/3 f(p) en fonction de ’énergie
cinétique Ej. L’équation de diffusion, incluant la convection et la réaccélération,
s’écrit donc

ON e 9 (VV.) o fom+E
~v- [KVN'—VN'] 9 (N — BN,
ot A CZJF@E,C(”) 3 OB, \ Eo+ E *V
%) (1+ 3% 5 . ON; 1
GIo B, + Eo D i+ paEk + nvo; Z+TZ‘ i
1
:qi—l-vaaiij—l—ZrNj.
j>i K

Celle-ci peut s’écrire sous une forme plus élégante :

NA

avec

0 = . = [ 1
ot T

(2

!

. (ﬁ- ) <2EO+EE>+ (1+6%)

~ K
3 Eo+E %) T E.+E, P
Ty = ﬁQKpa
1
Si=qi+ Z nvoi; Nj + Z ;Nj
j>i K
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2 Les modeles de propagations usuels

La résolution de I’équation de diffusion (3.2) requiert une analyse complete d'un
systeme d’équations couplées. Ceci n’est possible que si tous les parametres carac-
térisant la Galaxie sont connus, ce qui n’est pas le cas. Il existe différents modeles
correspondant a des approximations différentes sur la géométrie de la Galaxie et
la distribution des sources. Cette section comporte la description des deux modeles
favorisés dans la communauté du rayonnement cosmique : le modele de Leaky-Box
(« la boite qui fuit ») et le modele de (convection-)diffusion.

2.1 Le modele du Leaky-Box

Dans le modeéle du Leaky-Box notre Ga-
laxie se transforme en boite dans laquelle
les sources sont distribuées uniformément
(¢;(7) = @) et la diffusion est tres rapide,
assurant ainsi une densité constante des
rayons cosmiques dans tout le systeme
(n(7) = n). Il est certes nécessaire de confi-
ner les particules dans le systéeme par une ré-
flexion forte aux bords de la Galaxie, mais il
faut aussi leur permettre de s’échapper avec
un certain temps caractéristique Tesc, cau-
sant ainsi une petite fuite. Il est évident que
ce modele est indépendant des coordonnées
et peut étre considéré comme une version
tres simpliste du modele de diffusion (voir section 2.2). En remplagant le terme de
diffusion dans I’équation (3.2) par le terme d’échappement

N;

Tesc

et en moyennant sur les quantités densité du milieu interstellaire n, sources ¢; et
pertes d’énergies b;

n < n, Qi < qi, b; < b;

nous obtenons
ON; N; o - B 1 _ B 1
ot P + 8—E,k (szz) + nvo; N; + ;ZNZ =q; + ;TLUO’Z']'N]' + Z EN]

L’équation réduite (3.3) prends donc la forme

i

+ nvo;N; = @; + Z ’ﬁ’UO‘m‘Nj.
Tesc .y
1>
Les solutions de ce systeme d’équation sont purement algébriques et les processus
physiques se trouvent contenus dans le seul parametre du modele, le temps d’échap-
pement Tegc :
_ q; + Zj>i nvo; N;

L + nuo;

N; (3.9)

Tesc
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2.2 Le modele de diffusion

FIGURE 3.1 — Géométrie de la Galaxie dans le modeéle de diffusion.

La résolution de I’équation de diffusion (3.2) est possible si une certaine géométrie
pour la Galaxie est définie, sachant que chaque géométrie correspond a un type de
solution, et en précisant des conditions aux limites. Le modele de diffusion présenté
dans ce manuscrit se base sur une géométrie cylindrique de rayon R pour la Galaxie
comportant deux zones : le disque et le halo diffusif (voir figure 3.1), qui ne doit
pas étre confondu avec le halo de matiere noire. Le disque a une hauteur 2h, une
densité ngy = n et il contient les sources et le milieu interstellaire. Le systeme solaire
est situé en z = 0 a une distance 1 = Ry du centre du disque. Dans ce disque
ont lieu les interactions nucléaires (absorption et spallation), les pertes et gains
d’énergie (ionisation et réaccéleration) et naturellement la diffusion. Les particules
se propagent par diffusion et convection et se désintegrent éventuellement dans le
halo de demi-hauteur L et de densité nj. Dans notre étude, I’approximation du disque
mince est utilisée, c’est-a-dire h < L, et la densité de la matiere interstellaire est
nulle dans le halo (n; = 0), supprimant ainsi toute interaction nucléaire. Finalement
les particules se retrouvant aux bords de la Galaxie s’échappent car elles ne sont plus
confinées, ce qui revient a formuler les conditions aux bords suivantes : les densités
N;(r, z) s’annulent pour r = R et z = £L.

Des données diverses ont montré que l'intensité du rayonnement cosmique n’a
pas changé de plus d’un facteur 2 au cours des dernieres 100 millions d’années [1]. 11
est donc possible de simplifier le probleme en se plagant dans un systeme stationnaire
(ON; /0t = 0). De plus, les fortes inhomogénéités du champ magnétique aux grandes
échelles rendent le tenseur de diffusion K; isotrope, alors qu’il est localement tres ani-
sotrope. Comme la structure de la composante réguliere du champ magnétique galac-
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tique n’est pas bien connue, le tenseur de diffusion global du rayonnement cosmique
dans la Galaxie peut étre considéré comme isotrope dans une premiere approxima-
tion [1]. En outre la diffusion par les inhomogénéités du champ magnétique galac-
tique est au premier ordre la méme pour tous les noyaux ¢ et nous pouvons utiliser
un coefficient de diffusion scalaire indépendant de l'espece (K (r, z, E) = Ky - K(E)).
Finalement, un vent galactique dirigé dans la direction z avec une vitesse constante
(V. pour z > h et =V, pour z < —h) est utilisé, ce qui permet de garder une équation
de diffusion (3.8) qui reste soluble analytiquement. L’équation (3.2), en ajoutant la
convection, donne avec ces approximations

B, V. & (2Ey+E 1 1
—KAN; + V,—N,; — =& ( 0+ EkNi>+;N,~—Z—Nj:
(2

9z 3hdE, \ Eg + E Tij
0
2h5(z) q; — 8—& (szz) - m)aiNi + ZTMJO’U‘NJ‘ s (3.10)

Jj>i

ou les termes désignant les processus se déroulant seulement dans le disque galactique
sont regroupés dans le coté droit de I’équation. Le troisieme terme, qui correspond
a l'expansion adiabatique, assure la continuité de la densité N; et du flux j; des
particules aux bords entre le disque et le halo (|z| = h).

Les solutions du modeéle de diffusion & une dimension

Si on suppose que la distribution des sources ¢; et la densité du gaz n ne dépendent
pas de la position radiale r et que la Galaxie s’étend infiniment (R — o0), alors
les flux propagés N; dépendent seulement de z et I’équation (3.10) se réduit a une
seule dimension. La résolution de ’équation réduite (3.3), c’est-a-dire sans pertes en
énergie, convection et réaccélération, a une dimension et pour des noyaux stables

2
<—K% + 2hm)a,~5(z)> N; = 2h6(2)Q; (3.11)

avec Qi=q;+ Z nvo;; N;
Jj>i
se fait en trois étapes comme décrit dans [9] :

1. On cherche d’abord les solutions dans le halo (|z| > h). L’équation (3.11) se
réduit a une simple équation différentielle homogene du deuxieme ordre

d’N;
dz2
dont la solution est une fonction affine. Avec les conditions aux bords N;(z =
+L)=0,o0na:
Ni(z > h) = N, <1 - %) , (3.12)
Ni(z < —h) = N_ <1 + %) . (3.13)
En imposant une fonction N; paire, nous avons Ny = N_ = Nj.
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2. Le raccordement des solutions dans le halo a celles du disque mince se fait par
intégration de ’équation (3.11) dans la limite du disque mince :

+h 2N' +h

-K %1_)1% » dz2l dz = %1_)1% . 2hd(2) [Q; — nvo; N;] dz,

qui nous donne donc

dN;

—2K
dz

= 2h [QZ(O) — m)aiNi(O)] . (3.14)
z=0

3. La derniére étape consiste a injecter les solutions dans le halo (3.12) et (3.13)
dans 'équation (3.14). La solution finale est donc

Ni (2 < 0) = Ny (1 + %) (3.15)
2hQ;(0)

avec No= 777" —""—
2K
— + 2hnvo;

(3.16)

La solution de I’équation complete, incluant donc le vent galactique, les pertes
en énergies, la réaccélération et les noyaux radioactifs, peut étre trouvé dans [10].

Les solutions du modéle de diffusion & deux dimensions

Dans le modele de diffusion & deux dimensions, les deux degrés de liberté sont la
distance en hauteur z et la distance radiale r. Le terme source g; et les densités
différentielles NV; dépendent dans ce modele de r et de z. L’opérateur laplacien est

donné par
10 0 0?
A=l (a—> T oz

et I’équation réduite de diffusion pour les noyaux primaires a deux dimensions s’écrit
donc

10 (0 4
[—K <;E <TE> + @> + thvaié(z)] N; = 2hé(2)q; (3.17)

Une méthode pour résoudre cette équation différentielle est la séparation des
variables r et z. Dans le systeme de coordonnées cylindrique, les fonctions de Bessel
représentent la solution de la partie radiale de ’équation de Laplace. Il est donc
possible de décrire les densités du rayonnement cosmique N; a l'aide des fonctions
de Bessel de premiere espece J, (¢, 7/ R), ou (,,, représente le zéro d’ordre p de la
fonction Bessel d’ordre v. Celles-ci remplissent immédiatement une des conditions
limites V;(r = R) = 0. Seules les fonctions de Bessel d’ordre 0 sont non-nulles pour
r = 0, et les densités IV; peuvent étre développées sur la base des fonctions de Bessel
d’ordre 0 Jy (¢, 7/R), avec (o = (-

NS (o)

p=1
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Cette équation montre que toute la dépendance en r est contenue dans les fonctions
de Bessel et N, i(“ ) dépendent ainsi seulement de z (et implicitement de E). Réécrivons
maintenant I’équation (3.17) & I’aide des fonctions de Bessel

10 0 0?
[_K (T@r <7E> 9- 2) o 2hnuo( ] ZN 2 (Grg) =
2h8(2)qi0Q;" Z quJo (Cu}%)
pn=1

1 f() ,OC] JO(CHIO)
TR2JF(C) fo pq(p)dp

(3.18)

avec qu =

ot ¢(p) est la distribution spatiale avec p = r/R, ¢; ¢ 'abondance source et QI°*(E)
le spectre en énergie. Comme les Jy (¢, r/R) sont orthogonales entre elles, la rela-
tion (3.18) doit étre vraie pour chaque ordre p et il suffit de résoudre I’équation sur

les Ni(“)(z) :
AN
iz (%)

avec CL(”) = ¢i0Qi" (E)qp
N 10 ( 040 (G ? r
et en utilisant o <r%> = — <%> Jo <C;LE) .

La résolution de cette équation se fait en trois étapes comme déja décrit dans le
paragraphe 2.2.

() _ 2h (1) )
N (z) = K&(z) (qi + nvo;N; > (3.19)

1. La premiere étape consiste & chercher les solutions dans le halo (|z| > h). Les
solutions de I’équation différentielle homogene du deuxiéme ordre

d2 ¢\
= (%)

avec les conditions aux bords Ni(“ )(z ==+L) =0, sont

Nz(ﬂ) (Z) = 07

Ni(“)(z > h) = N, sinh (%( z)>, (3.20)
N (z < —h) = N_sinh (%(L + z)>. (3.21)

En imposant une solution Ni(“ )(z) paire, les constantes N4 et N_ sont liées
par la relation

_ “(0)
M= A= sinh <%L>
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2. L’intégration sur le disque mince nous donne

dz

- % [qg‘” — o N (0)] (3.22)
z=0

3. Finalement, il faut seulement injecter les équations (3.20) et (3.21) dans I’équa-
tion (3.22) pour obtenir la solution finale

Ni(”)(z > 0) = Nopsinh <%(L - Z)>,
Ni(u)(z < 0) = Nysinh (%(L + z)),

Qh(j(“) 1

i

avec Ny =

2K coth (4L) + 2hnvo; sinh (%)’

Ni(250) = iNf’” (:50) o (Gurs) -
pn=1

L’extension de cette solution a une solution prenant en compte la contribution
des noyaux secondaires se fait en additionnant au terme source la contribution se-
condaire :

ql(#) - QEH) — qz(ﬂ) + Z ’I’LUO'Z']'NJ(M) (0)

j>i

La solution de I’équation complete, c’est-a-dire avec les pertes en énergie, le vent
galactique et la réaccélération, peut étre trouvée dans la thése de D. Maurin [7] ou
encore dans [9].

2.3 La cohérence entre les modeéles de diffusion a une et deux di-
mensions

Pour pouvoir comparer les solutions du modele de diffusion & deux dimensions a
celles du modele & une dimension, nous réécrivons ici la solution NZP(z > 0)

[e%¢) ~ 1 & — >
NP0 =Y 2, sinh ({2 2)
=1 ZK%‘ coth (%L) + 2hnvo; sinh (%L)

Jo (g%) . (3.23)

Comme la fonction N; est paire, nous nous limitons aux équations du demi-plan
supérieur (z > 0) de la Galaxie. Observons le comportement des différents termes
de léquation (3.23) quand R tend vers l'infini (ce qui revient a regarder la limite
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Cu/R —0) :

G Cu 1
%;IiloRcoth RL =T

sinh <%‘(L - z)>

lim - <1 _ 3) ,
S0  sinh <%‘L) L
r
J}TO Jo (C‘LE) =1
o
De plus, on a CLim Z qi(#) — g
70 u

et finalement nous avons donc

lim N?P(z > 0) =

2hq; < z
S0 2K 4 2hnvo;

1 Z) = N/P(z > 0).

Dans la limite dans laquelle la demi-hauteur du halo L est petite devant I'exten-
sion radiale R de la Galaxie (L < R), il est avantageux d’utiliser le modele & une
dimension par la simplicité de la solution de I’équation de diffusion qui n’invoque
pas des sommes sur des fonctions de Bessel.

2.4 L’équivalence entre le modele du Leaky-Box et le modele de
diffusion a une dimension

Considérons dans cette section un noyau secondaire S dont le seul parent est le pri-
maire P. Nous utiliserons le parametre 5\636 = NUTesc (Cm_2) représentant 1’épaisseur
traversée d’une particule pendant son trajet a travers la Galaxie. La densité différen-
tielle du secondaire S™B dans le modele de Leaky-Box est donnée par 1’équation (3.9)
avec un terme source nul :

1
GLB <~_ +Us> — opgPUB,

escC

Il en suit le rapport secondaire sur primaire (S/ P)LB

=z =0

P o +os
De méme on peut obtenir a partir des équations (3.15) et (3.16) le rapport secondaire
sur primaire dans le modele de diffusion & une dimension (S/P)'™ pour z = 0 qui

est donné par
g\ 1D ops
(5)" - s 20
nvhL +os

Nous pouvons donc voir que, dans la limite de haute énergie (Ej 2 GeV/n) dans
laquelle les termes de perte d’énergie peuvent étre négligés, le modele du Leaky-Box
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et le modele de diffusion avec un disque mince (h < L) et avec un coefficient de
diffusion K isotrope et identique pour les différents noyaux, sont équivalents pour

les noyaux stables!
g\ LB (5 1D
P) \P

~ nvhL
avec Aesc = .

(3.25)

Cette analogie n’est plus valable pour les noyaux radioactifs [11]. En effet, contrai-
rement au modele de Leaky-Box dans lequel la densité des noyaux stables N® et
radioactifs N est constante et leur rapport (N"/N*® )LB est donné par

LB
<N r ) B Ors
B -1 1
N ot

il y a trois comportements possibles selon la valeur de décroissance 7 dans le modele
de diffusion, dus aux deux zones :

1. L?Q <& 71 : La décroissance du noyau radioactif N en un noyau stable N° se
fait lors de la traversée du halo diffusif. Le rapport noyau radioactif sur noyau
stable s’écrit donc dans cette limite

(ﬂ)m_ Ors
Ne sotort g

)\esc
X nvhlL
avec =
V esc K
h
et n= 3Zn.

On retrouve ici I'équivalence des deux modeles. Pour les noyaux stables (7 —
00) on retrouve ’équation (3.24).

2. h—; LT KL L?Q : Le noyau a le temps de sortir du disque et décroit dans le halo
avant de pouvoir s’échapper. Nous avons donc

(K)lD_L
s )
N Ur—i-% K

h2T
hn

K(E)r

avec n(E)

La densité moyenne n dépend dans cette limite de 1’énergie E. Le modele de
Leaky-Box ne permet pas de reproduire ce comportement et les deux modeles
ne sont pas équivalents.

!Partant de I’équation de diffusion avec la contribution des noyaux radioactifs, des conditions
supplémentaires doivent étre remplies pour la limite 7 — oo [11].
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3. T K %2 : Le noyau se désintegre dans le disque et ne subit pas de diffusion.

Nous avons donc
NP o
N op 4+ 2

avec n=mn,
qui ne dépend pas du tout des dimensions de la Galaxie.

Nous pouvons donc conclure que le modele de diffusion se raméne naturellement
au modele de Leaky-Box dans la limite du disque mince pour les noyaux stables et
seulement pour les noyaux radioactifs a durée de vie longue dans le cas 1 cité plus
haut.

3 Les contraintes sur les parametres
de propagation

3.1 Les noyaux stables

Nous avons vu dans les sections 2.1 et 2.4 que dans le modele du Leaky-Box, et dans
le cas ou les sections efficaces sont connues, les abondances relatives des noyaux
stables sont entitrement déterminées par I'épaisseur traversée par une particule Agse.
Il est donc possible d’extraire une valeur de Nesc 2 partir des densités de quelques
noyaux secondaires N; par ’expression suivante :

-1

~ N
Aese = [ [ D aijﬁ]_ —oi| . (3.26)
i<j !

Dans la littérature le parametre Aese = MAese €St surtout utilisé et son unité est le
g/cm?. 11 correspond donc & la matiere traversée ou encore au grammage.

A partir d’'une énergie d’environ 1GeV/n le rapport B/C baisse avec 1'énergie
(voir par exemple figures 3.4 et 3.5 sur la page 59). Sachant que les sections efficaces
sont constantes au-dela de quelques centaines de MeV /n, on voit que Aesc dépend
de I’énergie. Le modele de Leaky-Box donne une forme phénoménologique de la
dépendance en rigidité R de Aeg :

MoBR™  sinon,

ol Ry est appelé la rigidité critique et ¢ 'indice spectral.

L’interprétation physique de ’équation empirique (3.27) peut étre donnée pour
R > Ry dans le cadre du modele de diffusion. Dans la section 2.4 du chapitre 3
I’équivalence du modele de diffusion & une dimension au modele de Leaky-Box a été
montrée sous 'approximation du disque mince et leurs parametres sont reliés par
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I'équation (3.25). La théorie de la diffusion résonante et la diffusion dans le milieu
interstellaire turbulent prédit une forme du coefficient de diffusion

é

ou K est une constante déterminée par le niveau des turbulences hydromagnétiques
[12] et est donnée en cm?/s. L’indice spectral § du rayonnement cosmique est lié au
spectre de densité de ces irrégularités. L’indice spectral § dans (3.27) peut donc étre
identifié avec I'indice spectral de diffusion dans (3.28).

Une mesure précise des rapports secondaire sur primaire, comme le rapport B/C,
permet donc de déterminer le grammage Agse VU par les particules lors de leur propa-
gation et ainsi de contraindre efficacement les modeles de propagation. La connais-
sance et la caractérisation des processus liés a la propagation permet de plus de
reconstruire le spectre source du rayonnement cosmique et donc de contraindre les
processus d’accélération a 'origine du rayonnement cosmique.

3.2 Les noyaux radioactifs

Dans le modele de Leaky-Box, la composition chimique du rayonnement cosmique
est entierement déterminée par S\esc = NUTesc, MaisS N et Teee sont inconnus. I1 est
possible de déterminer ces deux parametres a partir du contenu relatif des noyaux
radioactifs secondaires dans la Galaxie en utilisant 1’équation

1 1
<~— +o0; + — ) N; = ZO’iij. (329)

esc nuT; oy

En effet, considérons deux isotopes secondaires issus du méme parent P dont ['un
est stable (N®) et lautre radioactif (N") et supposons que leurs sections efficaces
d’absorption et de fragmentation sont égales (o, = 05 = o et o,p = osp = op),
alors la densité moyenne 7 et le temps d’échappement 7.5 sont donnés par :

NT 5\
e e (3.30)
1-— s (1 =+ U)\esc)UTi
A
Tesc = 7€SC’ (331)
nuv

01 Aese st déterminé & partir d’un rapport secondaire sur primaire de noyaux stables,
comme le rapport B/C.

Nous avons vu dans la section 2.4 que le modele de Leaky-Box ne donne pas
les mémes résultats que le modele de diffusion plus réaliste dans le cas des noyaux
radioactifs. En effet, les noyaux radioactifs & courte durée de vie (1 < L?/K) sont
concentrés pres du disque galactique dans le modele de diffusion contrairement a la
distribution homogene dans le modele de Leaky-Box. Par conséquent, pour la méme
puissance de source de noyaux radioactifs, la densité mesurée sur Terre de noyaux
radioactifs est plus grande que la valeur moyennée sur tout le volume de la Galaxie
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et ainsi la taille du halo L et le temps d’échappement 7o du rayonnement cosmique
sont sous-estimés dans le modele du Leaky-Box.

Les noyaux radioactifs a utiliser pour une telle estimation sont ceux qui ont un
temps de décroissance T comparable au temps d’échappement 75 de la Galaxie.
Les noyaux considérés habituellement sont 1“Be (béryllium), 26 Al (aluminium), 3¢C1
(chlore) et ®*Mn (manganese) avec leurs temps de décroissance 3 donnés respecti-
vement par 1.51, 0.91, 0.307 et 0.494 Myr [13, et références].

3.3 Les abondances sources

Il est aussi possible d’extraire itérativement l’ensemble des abondances sources ¢; a
partir de I’équation (3.9). En effet, en commengant par le noyau le plus lourd Nyax
et en comparant aux flux tirés des données, nous pouvons estimer Gy.x donnée par

1
Qmax = ( + 7717)0'1113)() Nmax

Tesc

et ainsi toutes les autres abondances

1 max
q; = ( + 7”LUO'Z'> N; — ZTMJO’U‘NJ‘. (3.32)
Tesc >

4 La modulation solaire

Pendant les années 1950 le physicien allemand Ludwig Biermann s’intéressa au
fait que la queue d’une comete se dirigeant vers le Soleil ou s’éloignant de celui-ci
pointe toujours dans la direction inverse du Soleil. Il postula que ceci était di a un
flux constant de particules venant du soleil qui pousse la queue de la comete [14].
En effet, un gaz completement ionisé, donc un plasma, principalement composé de
protons et d’électrons d'une énergie d’environ 5 x 10° eV est éjecté radialement de la
couronne solaire. Une fois le plasma sorti de la couronne, la pression dynamique du
vent domine la pression magnétique sur presque tout le systeme solaire de telle facon
que le champ magnétique prend une forme d’une spirale archimédienne (une spirale
de Parker) du & la combinaison du mouvement vers l'extérieur et de la rotation du
Soleil [15].

Les particules chargées du rayonnement cosmique & basse énergie (Ej, < 1010eV)
sont diffusées et ralenties par ce champ magnétique. Ce phénomene, nommé modu-
lation solaire, doit étre pris en compte dans toute interprétation de données ex-
périmentales dans cette gamme d’énergie afin de pouvoir remonter aux flux dits
interstellaires. Cette modulation peut étre calculée par une équation basée sur un
modele de diffusion-convection [17] :

OU 10 o,y 10 (50U 110 5, 9 _
ot +r2 or (T VU) r2 or <7“ FLOT) 3r2 [67‘ (7“ V)} [aEk (aEkU)] =0, (3.33)

avec
Ei + 2mc?
a=——-

E, +me?
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FIGURE 3.2 — L’héliosphére est une zone en forme de bulle allongée dans [’espace,
engendrée par le vent solaire (figure en haut). A Uintérieur du systéme solaire
le vent solaire se propage d une vitesse supersonique. Au choc terminal (angl. :
termination shock ), un front de choc permanent, la vitesse du vent devient sub-
sonique. Une fois ralenti, le vent solaire interagit avec le milieu interstellaire
& Uintérieur de I’héliogaine (angl. : heliosheath). L’héliopause délimite I'hélio-
sphére et est la limite théorique de la zone d’influence du vent solaire, arrété
au-dela par le milieu interstellaire. La vague d’étrave (angl. : bow shock) est
due au mouvement propre du Soleil dans le milieu interstellaire. Ainsi il y a
une augmentation de pression sur la Tégion frontale de I’héliosphere, créant une
onde de choc comparable a une onde d’étrave créée par un bateau dans [’eau.
Ces illustrations artistiques sont tirées du site de la NASA [16].

95



U(r,t) représente ici la densité différentielle des particules a la distance radiale r
du Soleil, V(r,t) la vitesse du vent solaire, x le coefficient de diffusion, Fj 1’éner-
gie cinétique et m la masse de la particule considérée. On retrouve ici le terme de
diffusion (troisieme terme), décrivant la diffusion par des centres magnétiques, le
terme de convection (deuxiéme terme) et le terme d’expansion adiabatique (qua-
trieme terme), avec ici une géométrie sphérique. La densité radiale du courant (ou
aussi 1'écoulement) S(r, E}) par unité d’énergie cinétique Ej est donnée par
ou 'V o

L’approximation d’un régime stationnaire (OU/0t = 0) est appropriée, car le temps
de relaxation du systeme est court devant la période du cycle solaire de 11 ans. Ainsi
le temps t entre seulement comme un parametre dans les solutions.

4.1 L’approximation du champ de force

Pour résoudre 1’équation (3.33), on peut utiliser Papproximation du champ de force
(angl. : force field) [17]. En effet, il a été montré que le terme d’écoulement S peut
étre négligé si les particules subissent une modulation négligeable (Vr/k < 1), c’est-
a-dire pour des énergies Ep > 10%eV. Dans cette approximation 1’équation (3.34)
prend la forme

ou VvV o0

ou 1 3/2 0 U
=k—+ -V (E? - E})"" —
I{ar +3V( 0) oF E(EQ_Eg)l/Q

ou la deuxieme ligne a été obtenue par le regroupement de termes et par 'utilisation
de I'énergie totale E = Ej, + Fy, avec Ey = mc?, comme variable indépendante.
Cette équation est connue sous le nom de force field, parce que les particules se
comportent dans cette approximation comme si elles sont modulées par un champ
électrique radial de potentiel ¢. La solution de cette équation dépend entierement de
la forme choisie du coefficient du diffusion «. En supposant s indépendant du temps
t et de la distance radiale 7, K = KGR, ou k est une constante, R = pc/(Ze) est la
rigidité de la particule et § = v/c sa vélocité, le changement du flux du rayonnement
cosmique J(r, E) = vU(r, E)/(4m) est donné par 'expression suivante :

E? - E?
(E+|Z|eg(r))” - E3
ou Z est la charge de la particule dans 'unité de la charge électrique e et ¢ la force

de la modulation, dépendant du vent solaire V', du coefficient de diffusion radial &
et de 'extension de la zone d’influence du vent solaire r, = 100 ua :

(V. V(re—r)
W)_/r TR

La vitesse du vent solaire V' est mesurable a ’aide des satellites comme par exemple
ACE (Advanced Composition Ezplorer). La vitesse moyenne est d’environ 400 km /s,
mais les données en temps réel d’ACE peuvent étres trouvées sur internet?. Le coeffi-

J(r,E) =

< J(o00, E + |Z]ed), (3.35)

thtp ://www.swpc.noaa.gov/ace/ace_rtsw_data.html
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cient de diffusion radial k caractérise ’activité solaire qui varie avec le cycle solaire.
Ainsi ¢ peut prendre pendant ce cycle des valeurs entre 250 et 1 000 MV corres-
pondant aux valeurs respectives du minimum et du maximum solaire. La mesure du
niveau de 'activité solaire est faite en comptant le nombre des taches solaires (angl. :
sunspot), qui sont des régions sur la surface du Soleil de température inférieure a
leur environnement. L’origine de ces taches est une activité magnétique intense qui
inhibe la convection ce qui diminue localement la température. La mesure des neu-
trons, particules tertiaires ou plus du rayonnement cosmique, au niveau du sol par
des moniteurs de neutrons donne une idée de l'intensité du rayonnement cosmique.
La corrélation inverse entre ’activité solaire et 'intensité du rayonnement cosmique
observée sur Terre, décrite par I’équation (3.35), est représentée sur la figure 3.3.
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FIGURE 3.3 — L’influence de la modulation solaire sur l’intensité du rayonnement
cosmique. Quand 'activité du Soleil, caractérisée par le nombre de taches so-
laires, augmente (panneau en haut), Uintensité du rayonnement cosmique, esti-
mée par le nombre de neutrons mesuré au sol (ici par le moniteur de neutrons
a Thule en Groenland, panneau en bas) diminue respectivement.

Une bonne connaissance de la modulation solaire est nécessaire pour remonter
des flux du rayonnement cosmique estimés en haut de 'atmosphere terrestre (angl. :
top of atmosphere, TOA, r = rg = 1ua) aux flux interstellaires (IS, r > r}) pour
des énergies inférieures & 10'eV. Toute interprétation de données expérimentales
dans cette gamme d’énergie doit donc impérativement en tenir compte. Dans I'ap-
proximation du champ de force, la correction a faire est entierement contenue dans
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I'équation (3.35) :

Bfy — B
Jis(Ers) = g Jroa(EToA) (3.36)
Toa — £40
avec FEig = Etoa + |Zleo. (3.37)

5 L’implémentation de I’équation de diffusion

Il est possible de résoudre 1’équation de diffusion (3.8) numériquement en uti-
lisant la méthode de Crank-Nicolson, qui est une méthode de différences finies des
équations aux dérivées partielles [19]. Le code de propagation public? GALPROP
[20] utilise cette méthode pour calculer la propagation du rayonnement cosmique ga-
lactique, c’est-a-dire les noyaux, antiprotons, électrons, positrons, rayons v et I’émis-
sion synchrotron. La géométrie de la Galaxie utilisée est cylindrique et I'estimation
des flux se fait dans l’espace de I'impulsion p. Le modele de diffusion utilisé inclut
la convection avec un vent galactique linéaire en z et la réaccélération, comme les
pertes en énergie, 'absorption, la spallation et la désintégration radioactive. De plus
la modulation solaire est calculée avec I’approximation du champ de force discutée
dans la section 4.1. Une description détaillée de ce code peut étre trouvée dans [20].

USINE [21] est un autre code de propagation, qui calcule semi-analytiquement la
propagation des noyaux et antinoyaux (antiprotons et antideuterons) pour le modele
de Leaky-Box et les modeles de diffusion a une et a deux dimensions. La géométrie
de la Galaxie et les approximations choisies ont été présentées dans la section 2.2, les
solutions completes de I’équation (3.10) et une description détaillée des parametres
nucléaires, des pertes en énergie et de la modulation solaire par le champ de force
sont données dans [7, 9]. Tous les flux propagés du rayonnement cosmique présentés
dans cette these ont été calculé avec USINE.

Les rapports secondaire sur primaire B/C (bore sur carbone) calculé avec GAL-
PROP et USINE sont représentés respectivement sur les figures 3.4 et 3.5.

3Version & télécharger sur http://galprop.stanford.edu/web\_galprop/galprop\_home.html
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FIGURE 3.4 — Le rapport bore sur carbone (B/C) calculé par le code de propagation
GALPROP en utilisant un modéle de diffusion incluant la convection, la réaccé-
lération et Uatténuation des ondes magnétohydrodynamiques (angl. : damping)
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FIGURE 3.5 — Le rapport bore sur carbone (B/C) calculé par le code de propagation

USINE en utilisant le modele de diffusion a une dimension avec réaccélération
et convection.
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Deuxieme partie

LA PHENOMENOLOGIE DU
RAYONNEMENT COSMIQUE







Le Monte Carlo par chaines de Markov

La propagation de particules chargées dans la Galaxie dépend des parametres de
propagation dont le nombre peut étre élevé en fonction du modele de propagation
choisi. Un des objectifs de la physique du rayonnement cosmique est la détermination
de ces parametres. Dans ce chapitre, on présente une interface entre les modeles
théoriques et les données des expériences : le Monte Carlo par chaines de Markov. Cet
outil mathématique permet d’estimer les densités de probabilité a posteriori pour
des modeles multi-dimensionnels en utilisant des chaines de Markov. Le principal
avantage d’une telle approche est I’extraction des densités de probabilité a posterior:
jointes et individuelles des parametres, sans intégration multi-dimensionnelle.

1 Le principe

1.1 L’inférence Bayésienne

Il existe deux interprétations principales de la probabilité couramment utilisées dans
I’analyse des données : la probabilité définie comme une fréquence relative, utilisée
entre autres pour affecter des erreurs statistiques aux mesures, et I'interprétation
dite subjective (ou aussi Bayésienne) de la probabilité, utilisée pour quantifier entre
autres les incertitudes systématiques [1]. Dans l’approche fréquentiste la probabilité
d’un événement dénote la fréquence relative avec laquelle un résultat donné apparait
apres avoir répété I'expérience une infinité de fois. Dans 'interprétation Bayésienne
la probabilité est associée a une hypothese et est interprétée comme le degré de
confiance accordé a celle-ci. Le calcul ou la révision de la probabilité d’une hypothése
a l'aide du théoreme de Bayes est nommée inférence Bayésienne. Le théoreme de
Bayes s’écrit

P(données|théorie) - P(théorie)

P(données) (4.1)

P(théorie|données) =
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P(théorie) et P(données) représentent les probabilités a priori que la théorie soit
vraie et les données ont été observées. La quantité P(données|théorie), nommée
fonction de vraisemblance, est la probabilité, partant de la théorie, d’observer les
données effectivement mesurées. La probabilité a posteriori que la théorie soit vraie
apres avoir vu le résultat de I'expérience est donnée par P(théorie|données).

L’approche Bayésienne ne fournit pas la loi qui établit une probabilité a priori
a la théorie, mais si on suppose une probabilité a priori, elle dit comment le degré
de confiance doit changer face aux données expérimentales.

1.2 Les chaines de Markov

Une chaine de Markov, nommée d’apres le mathématicien russe Andrei Markov,
est un processus stochastique, plus précisément une séquence de variables aléatoires
Xo,X1,Xo,..., vérifiant la propriété de Markov, c’est-a-dire que la distribution
conditionnelle de probabilité des états futurs, étant donné les états passés et 1’état
présent, ne dépend en fait que de I’état présent et non pas des états passés (absence
de « mémoire ») [2] :

P(Xn+1 = xn+1|Xn = $naXn71 =Tp—-1y--- ,XQ = $0) = P(XnJrl = xn+1|Xn = :Dn),

ou X = {X(l), . ,X(m)} est un vecteur de m variables aléatoires. La chaine de
Markov est définie par les distributions marginales de X, c¢’est-a-dire les probabi-
lités initiales des différents états @, et par les distributions conditionnelles de X 11
sachant X ,,, nommées les probabilités de transition d’un état a ’autre. Notons po(x)
la probabilité initiale de I'état « et T'(x,2') = P (X 41 = @'| X, = @) la probabilité
de transition que 'on choisit ici indépendante du temps, alors la probabilité d’avoir
I’état © au temps n + 1 peut étre écrite de la facon suivante :

Py1(®) = an(i)T(iw)-

A partir de cette équation, on peut voir que le comportement de la chaine est entie-
rement déterminée par la probabilité initiale pg.

Dans notre cas, la chalne de Markov doit étre ergodique, c’est-a-dire que les
probabilités p,(x) doivent converger vers sa distribution invariante m(x), vérifiant

m(x) = >, m(x)T (2, x) (nommée aussi sa distribution d’équilibre) quand n — oo,

indépendamment des probabilités initiales pg(x) [2] :

lim p,(x) = 7(x).

n—oo

1.3 L’idée de base
Considérons maintenant un modele théorique dépendant de m parametres
0 — {9<1>,9<2>, . ,9<m>}. (4.2)

L’objectif est d’identifier et de quantifier ces parametres. Dans ’approche Bayésienne
(voir section 1.1), la densité de probabilité des parametres € connaissant les données
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P(6|données) (la probabilité a posteriori) est reliée a la fonction de vraisemblance
L£(0) = P(données|f) et la probabilité a priori P(0) (voir equation (4.1)) :

P(données|0) - P(0)
P(données)

P(0|données) = (4.3)

ou P(données) joue le role d'un facteur de normalisation. Pour extraire des informa-
tions d’un parameétre donné 0%, la densité de probabilité a posteriori est intégrée
sur tous les autres parametres 087 Cette procédure est nommée marginalisation.
Finalement, une intégration supplémentaire sur la densité de probabilité a posteriori
individuelle conduit a I'espérance mathématique, aux niveaux de confiance et aux
moments d’ordre supérieur du paramétre (@),

Toute la difficulté de I'estimation des parametres dans 'approche Bayésienne se
trouve dans la détermination des densités de probabilité a posteriori individuelles,
qui nécessite une intégration multi-dimensionnelle sur la densité de probabilité a pos-
teriori jointe. Il est donc impératif d’utiliser une méthode d’échantillonnage efficace
pour déterminer la densité de probabilité a posteriori. Les approches d’échantillon-
nage utilisant des mailles ne sont pas applicables aux modeles a grand nombre de
parametres et des techniques statistiques sont nécessaires [1].

Un tel outil statistique est le Monte Carlo par chaines de Markov (angl. : Markov
Chain Monte Carlo, MCMC), qui a été déja testé avec succes pour l'inférence Bayé-
sienne [2, 3]. Le MCMC est une classe d’algorithmes échantillonnant toute densité
de probabilité p(0) a l'aide des chaines de Markov (voir section 1.2)

{ei}i:17...7N = {01? 0, ... ,GN} ’

ou chaque 0; est un vecteur a m parametres (comme défini dans I’équation (4.2)),
nommeé ci-apres état. Chaque chaine est construite de telle fagon que sa distribution
d’équilibre est la distribution a échantillonner, c’est-a-dire que le temps passé par
la chaine dans une région de ’espace de parametre est proportionnel a la valeur de
la densité de probabilité dans cette région. A partir d’une telle chalne un échan-
tillonnage indépendant de la distribution désirée peut étre obtenu. Les densités a
posteriori jointe et marginalisées sont estimées en comptant le nombre d’échantillons
contenus dans une certaine région de ’espace de parametres.

1.4 L’algorithme de Metropolis-Hastings

Un algorithme MCMC, basé sur la marche aléatoire, est I'algorithme de Metropolis-
Hastings. La chaine de Markov s’itére en « sautant » du point actuel 8; de I'espace
de parametre au point suivant 6;,;. Comme déja mentionné dans la section 1.2, la
chaine est dite Markovienne, si et seulement si le nouveau point dépend entierement
du point actuel. La probabilité de transition 7 (8;,0;+1) d’un point a lautre est
spécifiée par l'algorithme de Metropolis-Hastings en utilisant une densité d’essai
(angl. : proposal density) q.

A chaque pas i, correspondant a 1’état 6;, un état d’essai Qeggqi €5t généré a partir
de la distribution d’essai q (@essai|0:). Cet état d’essai est soit accepté, soit rejeté, en
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() i

FIGURE 4.1 — La méthode de Metropolis-Hastings a une dimension. La densité
d’essai Q(a',x), qui change la forme avec la position xz, est montrée. Cette
figure est tirée de [5].

fonction du critere suivant : en formant la quantité

p (eessai) q (eilaessai)>
p (02) q (eessailai) ’
I’état d’essai est accepté ou rejeté comme nouvel état de la chaine avec respective-

ment une probabilité a ou 1 — a. La probabilité de transition 7" (6;,0;:1) est donc
donnée par

@ (Bessai|0;) = min (1, (4.4)

T(0:,0i11) =a(0:11|0;) q(0:11]0;) . (4.5)

Si I’état est accepté, alors le nouvel état est écrit dans la chaine : 0,11 = Oggsai
(la chaine « évolue »), tandis que si I’état est rejeté, alors 'ancien état est réécrit
dans la chaine : 8,11 = 6; (la chaine « stagne »). Ce critere assure l’ergodicité de
la chaine, c’est-a-dire que la chaine échantillonne la distribution désirée p(@) une
fois a 1’équilibre. Nous pouvons aussi voir que, si la densité d’essai est symétrique
(q (0;|0cssai) = q (Oessai]0;)), alors 'expression de la probabilité d’acceptation (4.4)
se simplifie en
. b (eessai)
a (aessal‘ez) min (17 p(el) > . (46)
Le grand avantage de l’algorithme de Metropolis-Hastings est qu’il nécessite
seulement I’évaluation des rapports des densités de probabilité désirées. Une grande
difficulté dans ’approche Bayésienne est le calcul du facteur de normalisation
P(données) = [ P(données|@) P(0)dO dans I'équation (4.3). Ce facteur se simplifie
dans le calcul du rapport dans les équations (4.4) et (4.6), qui dépend donc seulement
de la fonction de vraisemblance et de la densité de probabilité a priori.

68



2 L’analyse des chaines

2.1 La longueur de Burn-In

Le terme de Burn-In décrit la procédure permettant d’écarter les premieres itérations
de la chaine. En effet, la chalne met un certain temps a atteindre la distribution
d’équilibre. Enlever I'ensemble de ces échantillons revient alors a faire oublier a la
chaine le point de départ choisi aléatoirement. La longueur de Burn-In b définit
donc le nombre des premiers échantillons {6;},_; , de la chaine qui doivent étre
éliminés. Cette longueur est évaluée de la maniere suivante : la médiane p1/2 de la
distribution de la fonction objectif (voir section 3), obtenue d’une chaine entiere de N
échantillons, est calculée. La longueur de Burn-in correspond au premier échantillon
0y, pour lequel p (6,) > p /2. Une illustration est donnée sur la figure 5.2.

2.2 La longueur de corrélation

Par construction (voir équation (4.5)), chaque pas de la chaine dépend du pas précé-
dent, ce qui entraine une corrélation entre tous les pas de la chaine. Des échantillons
presque indépendants peuvent étre obtenus a partir d’une sélection d’une certaine
fraction de pas de la chaine. Ce processus est nommé raréfaction (angl. : thinning).
La période, avec laquelle les échantillons indépendants sont sélectionnés, est estimée
par le calcul de la fonction d’autocorrélation pour chaque parametre du modele.
Pour un parametre 6(® (o =1,...,m) la fonction d’autocorrélation est donnée par
o) —

o 2] - (e[0])"
E [(a@ﬂ

Celle-ci peut étre calculée a ’aide d’une transformée de Fourier rapide (angl. : Fast

Fourier Transformation, FFT). La longueur de corrélation 1(®) pour le parameétre o

est définie comme le j le plus petit pour lequel cg-a)

< 1/2, c’est-a-dire les valeurs

HZ(O‘) et Hz(j:)] de la chaine sont considérées comme indépendantes. La longueur de
corrélation [ de la chalne, pour tous les parametres, est donnée par
= max (@,
a=1,...m
Cette valeur est utilisée comme période pour la raréfaction. Une illustration est
donnée sur la figure 5.2.

2.3 Les échantillons indépendants et ’acceptation

Les échantillons indépendants sont les états {6;},_;, .., ot k est un entier. Le nombre
total des échantillons indépendants Nj,q est la fraction des pas restant apres avoir
écarté ceux de la phase du Burn-In et apres la raréfaction :

Ntot - b:|

l (4.7)

Nind = |:
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L’acceptation indépendante fi,q est définie comme le rapport du nombre des échan-
tillons indépendants sur le nombre total des pas Ny, de la chaine :

(4.8)

3 La fonction objectif

Comme déja écrit plus haut I'objectif est d’échantillonner la densité de proba-
bilité a posteriori p(@) = P(@|données). Partant de 1’équation (4.3) et sachant que
Palgorithme est insensible au facteur de normalisation, ceci revient donc a échan-
tillonner le produit P(données|@) P(0) :

p(0) < P(données|@) P(0) = L(0) P(0). (4.9)

Dans le cas ol on peut faire I’approximation que les données sont distribuées comme
des gaussiennes autour de la valeur prédite par la théorie, la fonction de vraisem-
blance, qui est notre fonction objectif, s’écrit :

L£(6) = exp <—X2§9)> , (4.10)

ou la fonction X2(0) Pour Ngonnées Points de données est donnée par

Ndonnées (yeXp _ ythéo(e)) 2

o) =y = , (4.11)
k=1 Tk

ou yZXp est la valeur mesurée, ylihéo est la valeur théorique pour un modele et des

parametres @ donnés et o est la variance connue sur la mesure.

Le lien entre la fonction objectif, c’est-a-dire la densité de probabilité a posteriori
des parametres, et les données expérimentales est établi a I’aide des équations (4.9)
a (4.11). Ce lien garantit I’échantillonnage adéquat de l'espace des parametres en
utilisant des chaines de Markov, qui passent plus de temps dans les régions les plus
importantes.

4 Les fonctions d’échantillonnage

L’avantage de ’algorithme de Metropolis-Hastings est 1'utilisation d’une densité
d’essai ¢ qui dépend seulement de I’état actuel ;. Cette densité peut étre une distri-
bution quelconque, mais facile a échantillonner (par exemple une gaussienne centrée
0;). Il n’est pas nécessaire que la densité d’essai q (Bessai|0;) ressemble a la densité de
probabilité a posteriori p(@) pour que 'algorithme fonctionne, mais Uefficacité peut
étre sensiblement augmentée si ¢ se rapproche le plus de p. Pour optimiser 'effica-
cité du MCMC, nous avons utilisé une séquence de trois fonctions d’échantillonnage
successives dans cette these pour explorer I'espace de parametres. La premiere étape
correspond & une détermination approximative de la distribution de probabilité des
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parametres. Ceci nous permet ensuite de calculer la matrice de covariance des pa-
rametres, ce qui amene a une meilleure couverture de ’espace des parametres, a
condition que la densité de probabilité a posteriori soit suffisamment proche d’une
loi normale a m dimensions. La derniere étape utilise un algorithme de partition
binaire de l’espace des parametres (angl. : binary space partitioning, BSP).

4.1 m gaussiennes unidimensionnelles (le « pas gaussien »)

Pour la premiere itération la densité d’essai q (@essai|@;) utilisée pour obtenir I’échan-
tillon d’essai @qgsai & partir de 1’état actuel 8; est donnée par

1 (0 - 0)

essal 1

q (Oessai|€;) H exp 3 2| (4.12)
a=1,...m

Cette équation représente m gaussiennes indépendantes et centrées en 6;. Grace a
la symétrie de cette distribution, la probabilité d’acceptation a prend la forme de
’équation (4.6). La variance o2 doit étre spécifiée pour chaque parametre. Chaque

parametre Hégs)ai peut donc étre calculé a partir de ’équation

9(04)

essai

=0\ + oy, (4.13)

ol = est une variable aléatoire de loi normale centrée réduite N(0,1), c’est-a-dire
centrée en 0 et de variance égale a 1.

Il est important de bien choisir ’écart type o, pour garantir un échantillonnage
exact de la densité de probabilité a posteriori [3, 4]. Si I’écart type est choisi trop
grand et des que la chaine se trouve dans la région de haute probabilité, les échan-
tillons d’essai tombent dans la région de basse probabilité et sont ainsi rejetés. Ceci a
pour conséquence une faible acceptation et une grande longueur de corrélation. Par
contre pour un écart type trop petit, la chaine va mettre plus de temps a atteindre
les régions de grande probabilité, ce qui a pour effet une grande longueur de Burn-In.
De plus la densité de probabilité désirée serait échantillonnée seulement partielle-
ment. Finalement un petit écart type entraine une grande longueur de corrélation.
Une illustration de cet effet est donnée dans la figure 4.2.

En pratique, les écarts-types o, (« = 1,...,m) sont définis dans une premiere
itération par la gamme attendue des parametres. Dans une deuxieme étape o, est
mis & 2v/2In2 ~ 2.3 fois 0%I°, c’est-a-dire & la largeur & mi-hauteur de la densité de
probabilité obtenue a la fin de la premieére itération.

4.2 La gaussienne a m dimensions (le « pas de matrice de cova-
riance »)

La densité de probabilité a posteriori est une gaussienne a m dimensions de matrice
de covariance V :

1
q (eessai|0i) X exp <_§ (eessai - OZ)T Vil (eessai - 02)) . (414)
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MCMC approximation

f

| ‘1\ Target distribution
|
/
/

(i) //x

FI1GURE 4.2 — Approximations obtenues & partir d’un algorithme de Metropolis-
Hastings qui utilise une fonction d’échantillonnage gaussienne avec des diffé-
rents écart-types o* (tiré de [4]).

La matrice de covariance est réelle et symétrique, ce qui permet d’utiliser I’équation
(4.6) pour le calcul de la probabilité d’acceptation, elle est donc diagonalisable

vV =P'DP, (4.15)

ou D est la matrice diagonale des valeurs propres et P représente la matrice de
passage. Les parametres Qqgs,i peuvent donc étre calculés a partir de

Ocssai = 0; + PTD$, (416)

ou x est un vecteur de m variables aléatoires obéissant & une loi normale centrée
réduite.

La matrice de covariance V est estimée a partir de la premiere série de chaine
obtenue en utilisant la densité d’essai de m gaussiennes indépendantes, décrite dans
la section précédente. L’avantage de cette deuxieme fonction d’échantillonnage est
la prise en compte des corrélations éventuelles entre les m parametres du modele,
ce qui permet de choisir les pas dans 'espace des parametres en fonction de leurs
corrélations.

4.3 La partition binaire de I’espace (le « pas BSP »)

Une troisieme méthode a été développée pour définir une fonction d’échantillonnage.
Celle-ci utilise les résultats issus de 1’étape se servant soit de la fonction d’échan-
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tillonnage gaussienne soit de la matrice de covariance pour diviser ’espace de para-
metres en des hyper-boites de m dimensions auxquelles sont affectées une certaine
probabilité.

La partition de I’espace de parametres peut étre organisée en utilisant une struc-
ture d’arbre binaire des données [5]. La racine de I’arbre est la boite de m dimensions
correspondant a ’espace de parameétre entier. La partition binaire de ’espace est ef-
fectuée par la division récursive de chaque boite en deux boites filles, si le critere
suivant est rempli : une boite est divisée en deux boites de méme volume si le nombre
d’échantillons indépendants contenus dans cette boite est plus grand qu’un certain
nombre donné. Le seuil défini dans cette these est la valeur maximale entre 0.1 % du
nombre total d’échantillons indépendants et 3 échantillons indépendants. La division
de la boite se fait le long de I'aréte la plus longue. La longueur de 'aréte est définie
relativement a la longueur de la boite racine. Pour chaque feuille, c’est-a-dire un
neeud ne possédant pas de fils dans I’arbre, une probabilité égale a la fraction du
nombre d’échantillons indépendants dans la boite sur le nombre total d’échantillons
indépendants est assignée. Une probabilité minimale est attribuée aux boites vides
et toutes les probabilités sont renormalisée afin que la somme des probabilités de
toutes les feuilles soit égale a 1.

La densité d’essai q(Bessai) est alors définie dans chaque feuille comme une fonc-
tion uniforme. L’échantillonnage de cette densité d’essai est simple et efficace : une
feuille est choisie avec la probabilité attribuée et les parametres d’essai sont choisis
uniformément dans la boite correspondante. Contrairement aux deux autres fonc-
tions d’échantillonnage, cette fonction d’échantillonnage basée sur la partition bi-
naire de l'espace est asymétrique, puisqu’elle ne dépend pas de 6;. Par conséquent
I’équation (4.4) doit étre utilisée pour le calcul de la probabilité d’acceptation.

5 L’implémentation dans un code de
propagation

L’algorithme de Metropolis-Hastings a été implémenté dans le code de propaga-
tion USINE décrit dans la section 5 du chapitre 3. Un organigramme qui représente
son fonctionnement est donné dans la figure 4.3. Les valeurs initiales des parametres
de propagation @, sont choisies aléatoirement et uniformément dans leurs gammes
attendues pour démarrer le MCMC. Les flux interstellaires du rayonnement cos-
mique sont alors calculés avec ce jeu de parametres. Ces flux sont modulés avec
I’approximation du champ de force, décrit dans la section 4.1 du chapitre 3, et les
flux TOA ainsi obtenus sont comparés aux données, ce qui permet le calcul du x?
(équation (4.11)) et ainsi la vraisemblance (équation (4.10)). Cette vraisemblance est
utilisée ensuite pour calculer la probabilité d’acceptation (équation (4.4)) du vecteur
d’essai des parametres Gqgsai, généré a partir d’une des trois fonctions d’échantillon-
nage décrite dans la section 4. L’état est ensuite accepté (dans ce cas la chaine s’itere
et prend la valeur 81 = Oqg,i) ou rejeté (dans ce cas la chaine stagne a la valeur
01 = 0). Cette procédure est répétée pour les N pas de la chaine. De par la nature
de l'algorithme de Metropolis-Hastings, plusieurs chaines peuvent étre exécutées en
parallele. Une fois terminé, les chaines sont analysées (voir section 2), c’est-a-dire les
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premiers pas appartenant a la phase du Burn-In sont écartés et les chaines sont ra-
réfiées d’apres leurs longueurs de corrélations, et combinées pour extraire la densité
de probabilité a posteriori P(@|données) désirée.

Dans cette procédure 'utilisateur doit choisir :
1. les données a utiliser,
2. les observables pour calculer la vraisemblance et

3. le nombre de parametres libres m pour les densités de probabilité a posteriori
a déterminer.
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Assigne des parametres 0 aléatoires

Propage
Calcule p (6o)
si « pas gaussien » si « pas BSP »
si « pas de matrice de covariance »
o a p .
Q(E,ss)ai = 95 Yo Ocssai = 0; + PTD - x 0cssai aléatoire

Assigne les parametres @oggai
Propage
Calcule a(0essai|0;)

si a(Bessai|0:) > aléatoire €]0, 1] sinon

0i+1 = oessai
p (ai—i—l) =p (aessai)
accepté+—+

0i11=0;
p(0iy1) =p(6:)

FIGURE 4.3 — Organigramme de 'algorithme MCMC implémenté : 0; est le vecteur
des « = 1,...,m paramétres du modéle, évalué & chaque pas i, et p(0;) est la
fonction objectif donnée par l'équation (4.9). Voir texte pour plus de détails.
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Contraintes sur la propagation et les sources du
rayonnement cosmique

Un objectif de la physique du rayonnement cosmique est la détermination des pa-
rametres de propagation dans la Galaxie. Une telle détermination est basée sur
lanalyse des rapports secondaire sur primaire (par exemple B/C, sub-Fe/Fe, voir
chapitre 2). Dans le passé des méthodes d’extraction des parameétres manuelles ou
semi-automatiques ont été utilisées, mais de telles méthodes couvrent seulement par-
tiellement 1’espace des parametres (voir par exemple[l, 2, 3]) et restent qualitatives.
Des balayages systématiques de la grille ont été faits (voir [4, 5, 6]), mais ils se sont
révélés tres couteux en temps de calcul et ainsi peu efficace.

Il est donc nécessaire d’utiliser un outil robuste qui couvre efficacement 1’espace
des parametres a un cout minimal en temps de calcul. Le MCMC, présenté dans le
chapitre précédent, satisfait ces contraintes, tout en fournissant toutes les densités
de probabilité a posteriori jointes et individuelles des parametres.

Dans une premiere partie, I’analyse a été effectuée dans le cadre du modele du
Leaky-Box, un modele tres simple, employé couramment et présenté dans le cha-
pitre 3. Ce modele contient ’essentiel de la phénoménologie du rayonnement cos-
mique et est ainsi bien adapté pour une premiere implémentation d’'un MCMC.
Nous pourrons ainsi discuter la pertinence d’une telle méthode d’extraction de pa-
rametres dans le contexte de la physique du rayonnement cosmique. Les résultats
obtenus, publiés dans l'article [7], seront présentés.

Dans une deuxieme partie, I’analyse est étendue a un modele de diffusion plus
réaliste et présenté dans le chapitre 3. Ce modele inclut un vent galactique constant
et perpendiculaire au disque galactique et une réaccélération dite minimale. De plus,
il peut étre étendu pour modéliser une sous-densité du milieu interstellaire local dans
le disque galactique. Ceci permet d’étudier les parametres de propagation et ceux
décrivant la géométrie de la Galaxie comme la taille L du halo diffusif en considérant
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les noyaux radioactifs dont les résultats seront présentés et publiés dans l'article [8].

1 Le modele du Leaky-Box

1.1 Les parametres libres

Les flux du rayonnement cosmique sont calculés dans le cadre du modele du Leaky-

Box avec réaccélération minimale (voir section 1.4 du chapitre 3). Le grammage
Aesc(R) est paramétré de la fagon suivante :

e (R) = )\oﬁRa(&&O)R_‘SO pour R < Ry, (5.1)

e MoBR™? sinon, ‘

ou deux différentes pentes en-dessous (dp) et au-dessus (9) de la rigidité critique Ry
sont permises. La forme usuelle (voir équation (3.27)) peut étre retrouvée en mettant
do égale a 0.

La réaccélération est une diffusion en énergie caractérisée par le coefficient de
diffusion en impulsion K, (voir équation (3.6)). Dans ’approche d’une réaccélération
minimale, K, est donné dans le modele de Leaky-Box par [9] :

4 9 Tesc
Ky =sVasa—a—oy (5:2)

ol V, est la pseudo-vitesse d’Alfvén donnée en unité de kms~tkpc~!. Cette quantité
est reliée a la vraie vitesse d’Alfvén, donnée dans un modele de diffusion avec un
disque mince de demi-hauteur h et un halo diffusif de demi-hauteur L, par [9] :

Va
VvhL’

Avec des valeurs typiques de h = 0, 1 kpc et de L = 10kpc, la valeur de V, peut étre
directement comparée a la vraie vitesse V, obtenue dans des modeles de diffusion.

Va —

Finalement, le modele du Leaky-Box utilisé dans cette theése peut avoir jusqu’a
cinq parametres de propagation libres :

1. La normalisation \g en gem™2;

2. La rigidité critique Ry en GV ;

3. La pente §y en-dessous de la rigidité critique;

4. La pente ¢ au-dessus de la rigidité critique;

5. La pseudo-vitesse d’Alfvén V, en kms~ ! kpc~!.

Dans la section 1.3, nous étudions d’abord le mérite relatif de quatre configura-

tions différentes du modele du Leaky-Box. Ces modeles correspondent a {9(0‘)}(1:1,___,5
avec
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Modele I = {\g, Ry, 0}, sans réaccélération (V, = 0) et avec une pente nulle
a basse énergie (9o =0);

Modele IT = { )\, ¢, V,}, sans rigidité critique (Ry = 0);

Modele IIT = {\g, Ry, 9, V,}, avec une pente nulle & basse énergie (69 = 0);

Modele IV = {Xg, Ry, 8o, 6, Va}.

Plusieurs jeux de données de B/C sont utilisés pour vérifier ensuite si des données
plus anciennes sont utiles ou ajoutent seulement de la confusion a la détermination
des densités de probabilité a posteriori. Dans la section 1.4, nous constatons qu’au-
cune contrainte utile peut étre obtenue par un ajustement des données d’antiprotons
P seules.

Dans la section 1.5, nous considérons d’autres parametres libres liés aux spectres
sources pour une détermination cohérente des caractéristiques de propagation et
de source. Comme le modele avec une pente a basse énergie (modele IV) n’est pas
favorisé par les données, nous nous concentrons sur le modele III pour la description
des parametres de propagation et nous définissons les modeles suivants :

e Modele IIT+1 = { Ao, Ro, 0, Vo } + {a}, avec I'indice spectral source a;

e Modele IT14+2 = {)\g, Ry, 0, Vo} + {«, n}, avec l'indice spectral source « et
Iexposant n de 3 (voir équation (3.4));

e Modele ITT+4 = { X, Ro, 0, Vo} + {, qc, qn, qo}, avec les abondances sources
¢; des éléments contribuant significativement le plus aux flux du rayonnement
cosmique (CNO);

e Modele IIT4+5 = { Ao, Ro, 9, Vu} + {, n, qc, qN, g0 }-

Ceci permet d’étudier les corrélations entre les différents parametres et un biais
potentiel dans la détermination des parametres de propagation.

1.2 Une illustration des fonctions d’échantillonnage

Une séquence de trois fonctions d’échantillonnage, décrites dans la section 4 du
chapitre précédent, est utilisée dans cette thése pour couvrir efficacement 1’espace
des parametres. Pour illustrer I'optimisation de ’extraction de la densité de pro-
babilité a postertori jointe, nous présentons dans cette section les résultats issus
de chaque fonction d’échantillonnage. Ici une configuration simple est utilisée : le
rapport B/C observé par l'expérience HEAO-3 est utilisé pour contraindre les para-
metres {6;},_; 3= {0, Ro,d} du modele du Leaky-Box (voir équation (5.1)).

Pour chaque fonction d’échantillonnage, plusieurs chaines de 10 000 pas sont lan-
cées en paralleles et ensuite combinées. Pour la premieére fonction d’échantillonnage,
basée sur m gaussiennes indépendantes, 40 chaines sont combinées et le résultat
est utilisé pour calculer la matrice de covariance. D1 aux longueurs de Burn-In et
de corrélation plus petites, 20 chaines combinées suffisent pour la fonction d’échan-
tillonnage de matrice de covariance. Le résultat obtenu est utilisé pour la partition
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binaire de l’espace des parametres. La fonction d’échantillonnage correspondante
nécessite seulement 20 chaines combinées pour échantillonner efficacement 1’espace
des parametres.

= » fglor?] ) » o [g/er] Covariance matrix step
02l o 19 Gaussian step 02—
: i
C 01* Burn-1n length: 20.4
01— Burn-1n length: 421.5 L Correlation Length: 6.0
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FIGURE 5.1 — [llustration des densités de probabilité marginalisées a une et deux
dimensions des paramétres pour les différentes fonctions d’échantillonnage. Une
description détaillée peut étre trouvée dans le texte.

Les résultats des trois fonctions d’échantillonnage sont représentés sur la figure
5.1. Les densités de probabilité marginalisées des différents parametres sont montrées
dans trois panneaux correspondant aux trois fonctions d’échantillonnage (gaussien -
en haut a gauche ; matrice de covariance - en haut a droite; BSP - en bas a droite).
La diagonale de chaque panneau montre la densité de probabilité a posterior: margi-
nalisée a une dimension du parametre indiqué. Le nombre d’entrées de I'histogramme
correspond au nombre d’échantillons indépendants Nj,q de la chaine. Les figures se
trouvant en-dehors de la diagonale montrent les densités de probabilité a posteriori
marginalisées & deux dimensions correspondant aux parametres de la méme ligne et
colonne respectivement (Ag — Ry, Ag — 9 et Ry — ¢). La palette de couleur représente
les probabilités des régions : les régions pales correspondent aux faibles probabilités
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et les régions foncées aux probabilités élevées. Les deux contours (lissés) délimitent
les régions contenant respectivement 68 % et 95 % (contour intérieur et extérieur)
de la densité de probabilité.

Les valeurs moyennes (moyennées sur le nombre total des chaines) des parametres
importants pour ’analyse des chaines, décrits dans la section 2 du chapitre 4, sont
données dans les cadres de chaque panneau. On observe une décroissance de la
longueur de Burn-In b (421,5, 20,4 et 2,6) et de la longueur de corrélation I (159,7, 6 et
1) pour la séquence des fonctions d’échantillonnage (pas gaussien, pas de matrice de
covariance et pas BSP). La fraction des échantillons indépendants fi,q, définie dans
les équations (4.7) et (4.8), est égale a 0,7 % pour le pas gaussien et égale a 99,9 %
pour le pas BSP, c’est-a-dire que pratiquement chaque pas est valide et décorrélé.
Ceci confirme que les fonctions d’échantillonnage raffinées sont plus efficaces pour
I’extraction de la densité de probabilité a posteriori. L’amélioration vient aussi du
fait que chaque méthode utilise la méthode précédente pour améliorer la couverture
de I’échantillonnage de I'espace des parametres.

Le panneau en bas a gauche de la figure 5.1 illustre la partition binaire de ’espace
des parametres décrite dans la section 4.3 du chapitre 4. La projection des arétes
des boites sur les trois plans Ag — Ry, Ao — 6 et Ry — § de I'espace des parametres
est représentée. Cette partition a été faite a partir du résultat du pas de matrice de
covariance, représenté dans le panneau en haut a droite de la figure 5.1. La densité
des boites est clairement proportionnelle a la densité de probabilité a posteriori
estimée.

La figure 5.2 montre I’évolution de trois chaines de Markov pour un parametre
donné (ici I'indice spectral ¢) et pour les trois fonctions d’échantillonnage. Du haut
vers le bas les chalnes sont générées a partir du pas gaussien, du pas de matrice de
covariance et du pas BSP. La surface hachurée et la fleche représentent respective-
ment la longueur de Burn-In moyenne et la longueur de corrélation moyenne. Bien
que chaque chaine contienne 10 000 pas, seulement les 5 000, 500 et 50 premiers pas
sont montrés respectivement pour les trois fonctions d’échantillonnage. Ceci permet
d’illustrer un gain en efficacité d’un facteur ~ 10 d’une méthode a 'autre. Par la
suite, les résultats seuls du pas BSP seront présentés dans cette these.

1.3 L’estimation des parametres de propagation a partir du rapport
B/C

Les données utilisées

Le rapport secondaire sur primaire le mieux mesuré est celui de B/C. Le tableau 5.1
regroupe les expériences ayant mesuré le rapport B/C utilisé dans notre analyse.
Parmi celles-ci se trouve 'expérience HEAO-3 dont les mesures des flux élémentaires
et des rapports secondaire sur primaire sont les plus précises a nos jours.
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FIGURE 5.2 — Illustration des trois chaines de Markov pour les différentes fonctions
d’échantillonnage. La taille de la surface hachurée et de la fleche représentent
respectivement la longueur de Burn-In et de corrélation.

Les données HEAQO-3 seules

Dans une premiere étape, les données de 'expérience HEAQO-3 seules sont utilisées
pour contraindre les parametres de propagation. Les résultats des modeles I, II et 111
sont représentés respectivement sur les figures 5.3, 5.4 et 5.5. Une premiere obser-
vation qu’on peut faire sur le modele du Leaky-Box sans réaccélération (modele I,
figure 5.3) est que les trois distributions marginales des parametres de propaga-
tion sont pratiquement gaussiennes. La queue pour des petites valeurs de Ry est
due au fait que ce parametre est surtout contraint par les données a basse énergie
(< 1GeV/n). Or, a ces énergies il n’existe pas de données HEAO-3, et toutes les
valeurs pour Ry en-dessous de 3 GV sont ainsi équiprobables. Ceci reste aussi vrai
pour le modele III.

Comme on peut le voir sur les figures 5.4 et 5.5, les formes des différentes dis-
tributions sont plus compliquées pour les modeles II et III que pour le modele I.
Ceci induit une longueur de corrélation plus longue (1,5 et 6,9 pas au lieu d’un seul
pas) et réduit ainsi lefficacité du MCMC (75 % pour le modele II et 17 % pour le
modele IIT). Les corrélations entre les parametres, clairement visible sur la figure 5.5,
peuvent étre comprises de la fagon suivante. D’abord Ag, Ry et d sont corrélés posi-
tivement. Ceci est di a la relation a basse énergie Aesc o< AoRRy 5, qui devrait rester
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FIGURE 5.3 — Les densités de probabilité a posteriori pour le Modéle I en utilisant
seulement les données HEAQO-3.
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FIGURE 5.4 — Les densités de probabilité a posteriori pour le Modéle II en utilisant
seulement les données HEAQO-3.
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FIGURE 5.5 — Les densités de probabilité a posteriori pour le Modéle III en utilisant
seulement les données HEAQO-3.
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FIGURE 5.6 — Le meilleur ajustement des données HEAQO-8 seules obtenu pour les
modéles I (courbe bleue en pointillés), IT (courbe rouge en tiretés) et III (courbe
noire). Les courbes sont modulées avec ® = 250 MV. Les valeurs des paramétres
correspondant sont données dans le tableau 5.4.



Expérience Energie Modulation  # données Vols Référence
(GeV/n) ® 4+ AD (MV) (années)

ACE (CRIS) 0,077 5-0,163 225 £ 50 6 1997/98 [10]
ATIC-2 19,9 — 30,7 555 £ 50 5 2002/03 [11]
Balloon 2,6 —147,0 300 + 50 9 1972 [12]
Balloon 1,68 — 7,05 250 £ 50 6 1973-75 [13]
Balloon 10,48 — 41,72 200 £ 50 7 1974/76 [14]
Balloon 2,5—100 250 £ 50 9 1976 [15]

CREAM-I 1,4 —1 450,0 425 £ 50 6 2004 [16]
HEAO-3 0,62 — 35,0 250 £ 50 14 1979/80 [17]
IMPT7-8 0,072 7 250 £ 75 1 1973-78 [18]

ISEE3 (HKH) 0,089 — 0,175 370 £ 50 7 1978-81 [19]

Spacelab-2 73 — 207 200 £ 50 3 1985 [20]
Ulysses 0,137 420 £ 50 1 1990-95 [21]

Voyager 1 & 2 0,078 225 £ 50 1 1977-1998 [22]

TABLE 5.1 — Les données du rapport B/C utilisées pour le MCMC.

approximativement constante pour pouvoir reproduire I’ensemble des données aux
énergies autour du GeV/n. Par conséquent, si Ry ou § augmente, alors Ay augmente
aussi pour équilibrer le produit. Finalement V), est corrélée avec d et ainsi avec tous
les autres parametres. Pour obtenir un ¢ plus faible, une réaccélération plus forte est
donc nécessaire. Ce comportement peut étre expliqué a partir de I’équation (5.2),
oit K, oc V2/ f(8), pour un Tesc constant, avec f une fonction décroissante en 8. Si §
diminue, f(0) augmente et V, doit augmenter pour garder 1’équilibre.

Modele A Ry b Va X2,/ dof
(gem=2)  (GV) (kms~!kpc™!)
I 5412 427035 0,70%00; 3,35
11 26+2 0,5240:05 8810, 1,43
11 30 2,8708 0,581 75119 1,30

TABLE 5.2 — Les valeurs les plus probables des paramétres de propagation pour les
modeles I a I, obtenues apres la marginalisation sur tous les autres paramétres.
Les incertitudes correspondent aux niveaux de confiance a 68 % des densités de
probabilité marginalisées. La derniére colonne donne le x? /dof minimal obtenu
pour chaque modéle. Les valeurs correspondantes au meilleur modéle sont don-
nées dans le tableau 5.4.

Les valeurs pour les maxima des densités de probabilité a posteriori des pa-
rametres de propagation (les valeurs les plus probables) et ainsi leurs niveaux de
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confiance a 68 % sont donnés dans le tableau 5.2. Les valeurs obtenues pour le mo-
dele I sont en accord avec les résultats obtenus par Webber et al. [10], qui ont trouvé
{Xo, Ro, 0} = {38,27,3,6,0,7}. La différence trouvée pour A\g peut étre reliée au fait
que les auteurs se basent sur un pur contrble de visu pour I'extraction du meilleur
ajustement aux données mais aussi qu’ils utilisent un jeu de données expérimen-
tales différent. Effectivement pour le modele I qui utilise les données HEAO-3 et
des données a basse énergie (ACE, Voyager 1 & 2 et IMP7-8), nous pouvons remar-
quer que les valeurs préférées ont changé légerement : {9, Ro, 0} = {52,5,3,0,69},
comparées a celles données dans la premiere ligne du tableau 5.2.

Le mécanisme de réaccélération a été évoqué dans la littérature pour faire baisser
I'indice spectral § & une valeur de 1/3 obtenue avec un spectre de turbulence de Kol-
mogorov. Les valeurs estimées des parametres de propagation pour les modeles IT et
III, données dans le tableau 5.2, sont effectivement plus faibles que pour le modele I,
mais I'indice spectral de Kolmogorov est exclu dans les trois cas (en utilisant les don-
nées HEAO-3 seules). Ce résultat est en accord avec ceux trouvés dans l'article [4],
dans lequel un modele de diffusion plus réaliste a deux dimensions avec réaccélération
et convection a été utilisé. Nous remarquons que les valeurs V, ~ 80kms™! kpc™!
devraient donner la vraie vitesse V, = V, X VAL ~ 80kms~! dans un modele de
diffusion avec un disque galactique d’une demi-hauteur de h = 0,1kpc et avec un
halo d’une demi-hauteur de L = 10kpc. Ces valeurs sont concordantes avec celles
trouvées dans l'article [5].

La derniere colonne du tableau 5.2 indique pour chaque modele la meilleure
valeur de x? par degrés de liberté (angl. : degrees of freedom, dof, x2 /dof). Celle-ci
permet de comparer la qualité de ’ajustement des différents modeles. Les modeles du
Leaky-Box avec réaccélération (modeles II et III) reproduisent les données HEAO-3
plus précisément, avec les Xr2nin /dof respectifs de 1,43 et 1,30, comparé avec celui sans
réaccélération (modele I) dont le x2. /dof est égal & 4,35. Les flux B/C, qui ajustent
le mieux les données pour tous les trois modeles, sont représentés sur la figure 5.6
avec les données B/C de HEAO-3 modulées & & = 250 MV. La rigidité critique Ry
dans I'expression de Agc & basse énergie peut étre reliée a la convection dans les
modeles de diffusion [23]. C’est donc un processus distinct de la réaccélération. Le
fait que le modele III fonctionne mieux que le modele II implique que la convection
et la réaccélération sont significatives, comme trouvé dans [4].

Dans la suite, nous ne considérons plus les modeles I et II et nous étudions la
dépendance du modele III par rapport aux différents jeux de données qui peuvent
étre utilisés.

Les contraintes additionnelles a partir des données a basse énergie

Les données actuelles pour le rapport B/C (voir figure 5.8) montrent une sépara-
tion en deux gammes d’énergies : la gamme a basse énergie qui s’étend de quelques
1072 GeV/n & environ 1GeV/n et la gamme & haute énergie qui s’étend d’environ
1GeV/n a quelques 102 GeV/n. L’indice spectral § est contraint par les données a
haute énergie, comme par exemple celles de HEAO-3, et en ajoutant des données a
basse énergie il est possible de mieux contraindre la rigidité critique Ry. Un ajuste-
ment seul aux données a basse énergie ne permet pas de suffisamment contraindre
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les parametres de propagation car la gamme en énergie est trop limitée et la dégé-
nérescence obtenue est trop grande.

Modele-Données Ao Ry ) Vs X2, /dof
(gem™2)  (GV) (kms~!kpc1t)
I1I-A 3075 2,878 0,587 75119 1,30
I11-B 2872 26707 0,537003 8519 1,09
I11-C 27%3 2,677 0,537003 8679 1,06
III-D 2613 3,0%05 0,521 9517 4,15
II-E 3013 3,7705 0,57 00, 88 ts 6,08

TABLE 5.3 — Méme tableau que tableau 5.2, mais pour des jeux de données diffé-
rents : A = HEAO-8 (14 points de données), B = HEAO-3 + ACE (20 points
de données), C = HEAO-3 + ACE + Voyager 1 & 2 + IMP7-8 (22 points
de données), D = HEAO-3 + toutes les données a basse énergie (30 points de
données), E = toutes les données B/C (69 points de données).

Plusieurs jeux de données expérimentales ont été utilisés pour étudier leur impact
sur ’estimation des parametres de propagation. Dans une premiere étape, nous avons
seulement ajouté aux données HEAO-3 les données d’ACE (CRIS), qui couvrent
une gamme d’énergie de ~ 8 x 1072 GeV/n & ~ 107! GeV/n. Ce jeu de données est
désigné par la suite B (le jeu de données A est composé seulement par les données de
HEAO-3). Les densités de probabilité a posteriori résultantes des jeux de données
A et B sont tres similaires et seulement celles du jeu de données A sont représentées
sur la figure 5.3. Les résultats des deux jeux de données A et B sont completement
semblables (voir lignes 1 et 2 du tableau 5.3), mais les parametres de propagation sont
plus séverement contraints pour le dernier et I’ajustement des données s’est amélioré
(x2,;,/dof = 1,09). Les données ACE (CRIS) sont compatibles avec Ry = 0 (voir
figure 5.3), mais la valeur préférée pour la rigidité critique est égale a 2,47 GV.

Par la suite, toutes les données a basse énergie (ISEE-3, Ulysses, IMP7-8, Voyager
1 & 2 et ACE) ont été incluses (jeu de données D). Les valeurs des parametres
de propagation restent inchangées. En revanche la différence principale se trouve
dans un Xr2nin /dof plus élevé et égal a 4,15, ce qui reflete I'incompatibilité entre les
différentes données a basse énergie choisies pour le MCMC. Si le point de donnée
d’Ulysses est exclu, alors le x2. /dof décroit & une valeur de 2,26. En excluant de
plus les données d'ISEE-3 (jeu de données C), le X2, /dof baisse encore & une valeur
de 1.06 (voir tableau 5.3). Cette différence des résultats obtenus peut étre due a une
amplitude de modulation solaire ® différente pour les jeux de données a basse énergie.
Ceci peut étre mis en évidence en démodulant les données. L’approche de champ de
force pour la modulation solaire, décrite dans la section 4.1 du chapitre 3, nous donne
une simple relation bijective entre les flux modulés (TOA) et les flux interstellaires
(IS) (voir équations (3.36) et (3.37)). En supposant le méme rapport charge sur
masse atomique (Z/A) pour tous les isotopes du bore et du carbone et en passant de
Iénergie totale E a I’énergie cinétique par nucléon Ej dans 1’équation (3.37), nous
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trouvons la démodulation suivante pour le rapport B/C :
B IS B TOA
<5> (BS) = <5> (BFO% +Z/A % ¢).

Les données modulées et démodulées du rapport B/C sont représentées sur la
figure 5.7. Les points de données d’ISEE-3 et d’Ulysses sont clairement incompatibles
avec les autres données. Pour rendre les données compatibles, il faudrait utiliser
® = Z/A X ¢ égal a 200 MV pour les données des deux expériences. Des incertitudes
significatives sur la modulation solaire de A® ~ 50 — 75GV (voir tableau 5.1)
sont généralement données, mais il est difficile de conclure si celles-ci correspondent
aux erreurs systématiques de la mesure ou si 'amplitude de la modulation solaire
donnée dans 'article est inappropriée. Quelques expériences ont accumulées aussi des
données pendant plusieurs années, pendant lesquelles la modulation change. Celles-
ci fournissent en général une amplitude moyenne de la modulation. Par la suite nous
avons choisi d’écarter les données d’ISEE-3 et d’Ulysses pour travailler avec un jeu
de donnée homogene a basse énergie qui inclut les données les plus récentes d’ACE

(CRIS).

Les modeles ajustant le mieux les données, en prenant en compte les données a
basse énergie, sont représentés sur la figure 5.8. Les rapports B/C pour le modele 111
donnant le meilleur ajustement aux jeux de données A (trait rouge fin) et C (trait
noir épais) sont représentés pour deux modulations différentes : & = 250 MV (traits
pleins) pour les données HEAO-3 et & = 225MV (traits en pointillés) pour les
données a basse énergie (ACE, Voyager 1 & 2 et IMP7-8). Le modele IIT pour le jeu
de données B, qui donne des résultats similaires a celui du modele ITI-C, n’est pas
représenté. Les valeurs correspondant aux modeles sont données dans le tableau 5.4.
Bien que ’'ajustement des données HEAO-3 fournisse une bonne concordance a basse
énergie, 'ajout des données a basse énergie fait baisser légerement les valeurs des
parametres de propagation (a l'exception de la pseudo-vitesse d’Alfvén V,, qui est
corrélée négativement avec les autres parametres de propagation).

Modele-Données Abest Rbest ghest - gbest Ybest x2/dof
(gem™2)  (GV) (kms~!kpc1)
I-A 54,7 4,21 ... 0,702 .. 3,35
1I-A 25,8 .. .. 0,514 88,8 1,43
TT1-A 31,7 273 ... 0564 73,0 1,30
11-C 26,9 245 ... 0527 88,5 1,06
IV-C 327 238 -097 0572 70,5 0,86

TABLE 5.4 — Les paramétres de propagation best-fit pour des modéles et jeux de
données différents.

Dans une derniere étape, nous prenons en compte toutes les données B/C dis-
ponibles (jeu de données E), dont les résultats sont donnés dans la derniere ligne
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FIGURE 5.7 — Les données B/C modulées et démodulées. Les données HEAQO-3 et
ACE (CRIS) modulées (ligne solide, TOA) et démodulées (ligne en pointillés,
1S) sont reliées pour guider l'ceil.
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FIGURE 5.8 — Les modéles III pour le rapport B/C qui ajustent le mieuzx les
jeux de données A (ligne rouge fine) et C (ligne noire épaisse). Au-dessus de
300 MeV/n, le rapport B/C est modulé & ® = 250 MV (lignes solides), valeur
appropriée pour les données HEAO-3, et en-dessous il est modulé a ® = 225 MV
(lignes en pointillés), valeur appropriée pour les données & basse énergie.



du tableau 5.3. Un grand nombre de données sont clairement incompatibles entre
elles (voir par exemple figure 5.11), mais comme dans le cas des données a basse
énergie, le sznin /dof augmente de maniére importante mais les valeurs préférées des
parametres de propagation ne sont pas changées sensiblement (voir tableau 5.3).

Une brisure dans le spectre de g

Nous avons déja mentionné que la rigidité critique peut étre associée a ’existence
d’un vent galactique dans les modeles de diffusion (voir section 1.3 du chapitre 3). En
permettant une pente supplémentaire a basse énergie du spectre de s au niveau
de la rigidité critique, nous cherchons des déviations d’une loi de puissance (09 = ¢
et ainsi sans convection) et du cas d’une coupure (dy = 0).

0.6—
. Model IV

FIGURE 5.9 — Les densités de probabilité marginalisée de lindice spectral a basse
énergie dg pour le modele IV-C. Le parametre dg est soit libre de parcourir des
valeurs positives et négatives (panneau & gauche), soit contraint & des valeurs
positives (panneau o droite).

Du fait de la corrélation entre Ry et dp (voir équation (5.1)), 'ajout du para-
metre dp (modele IV) augmente la longueur de corrélation du MCMC. L’accepta-
tion indépendante fi,q est donc extrémement petite et égale & 2 % pour le mo-
dele IV-C (utilisant le jeu de données C, voir tableau 5.4). La densité de probabi-
lité a posteriori de dy est représentée dans le panneau de gauche de la figure 5.9.
Les valeurs les plus probables et les niveaux de confiance & 68 % obtenus sont
{Xo, Ro, do, 6, Vo } = {301%, 2,21L8:é, —O,6ir(1]:§, 0,551L8:8‘21, 76141)1}, qui sont compa-
tibles avec les valeurs trouvées pour les autres modeles, données dans les tableaux 5.2
et 5.3 : 'ajout d’une pente a basse énergie permet seulement de mieux ajuster les
données a basse énergie (la figure n’est pas donnée). Les valeurs des parametres de
propagation pour le modele ajustant le mieux les données avec un sznin /dof = 0, 86,
sont données dans le tableau 5.4. La petite valeur du sznin/dof indique un sur-
ajustement, ce qui défavorise le modeéle.

Dans une deuxieme étape nous avons forcé dy a étre positif pour pouvoir étudier
une possible tendance vers un modele préféré, c’est-a-dire vers dg = 0, équivalent
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au modele III, vers dg = 9, équivalent au modele II ou vers toute autre valeur entre
ces deux. Nous trouvons pour les valeurs les plus probables {\g, Ry, do, 0, Vo} =
{23'3, 1;?, 0106, 0,49f8:81, 1021’;}. La densité de probabilité a posteriori margi-
nalisée de J¢ est représentée dans le panneau a droite de la figure 5.9. Le maximum
se trouve a dy = 0, correspondant aussi a la valeur issue du meilleur ajustement.
Les parametres issus du meilleur ajustement coincident avec ceux du modeles I11-C
donné dans le tableau 5.4. Un second pic apparait a dy ~ 0,5, ce qui correspond a
8o = & dans le modele II (voir tableau 5.2). Le x2/dof associé est plus mauvais que
celui obtenu pour dg = 0, ce qui est en accord avec la conclusion que le modele 111
fournit une description plus proche des données que le modele II.

Résumé et nivaux de confiance pour le rapport B/C

Dans les paragraphes précédents, nous avons étudié différents modeles et utilisé
des jeux de données différents du rapport B/C. Les deux conclusions principales qui
peuvent en étre tirées sont : premierement, le modele qui ajuste le mieux les données
est le modele III, qui inclut la réaccélération et la rigidité critique. Deuxieémement,
les valeurs des parametres de propagation ne sont pas trop dépendantes du jeu de
données utilisé. Seule la valeur Xr2nin /dof de I’ajustement est changée si les données
sont incompatibles entre elles. Les valeurs estimées des parametres de propagation
sont comparables a celles trouvées dans des études similaires et la corrélation entre
les parametres de propagation du modele du Leaky-Box est bien comprise.

Connaissant la distribution du x?, il est possible d’extraire un ensemble de jeux de
parametres, qui se trouvent dans une région de confiance de la densité de probabilité
a posteriori jointe correspondant & un niveau de confiance choisi. La distribution du
x2/dof pour notre modele ITII-C est représentée sur la figure 5.10. Les zones rouge
et noire correspondent respectivement aux niveaux de confiance a 68 % et a 95 %.
Les deux listes de jeux de parametres correspondantes sont utilisées pour générer
par exemple des enveloppes des flux du rayonnement cosmique.

De telles enveloppes pour le rapport B/C sont représentées sur la figure 5.11. Sur
cette figure, les courbes rouges solides et noires solides correspondent respectivement
aux niveaux de confiance & 68 et 95 % et la courbe bleue en pointillés constitue
le modeéle qui ajuste le mieux les données. Pour ce cas spécifique du modele du
Leaky-Box, ceci démontre que les données actuelles sont suffisantes pour contraindre
le rapport B/C, méme & haute énergie. Cette conclusion doit étre confirmée par
une analyse des modeles de propagation plus sophistiqués, comme par exemple les
modeles de diffusion.

Normalisation des flux et abondances sources élémentaires

De ces mémes listes de jeux de parametres nous pouvons dériver les gammes permises
pour les abondances sources élémentaires. Dans ce travail, les abondances sources
sont initialisées pour chaque configuration au produit des abondances du systeme
solaire [24] et de la valeur du premier potentiel d’ionisation tirée de [25]. Les flux
finals sont obtenus par un calcul itératif des flux propagés pendant lequel les abon-
dances élémentaires gz = > sont normalisées afin de correspondre aux

i=isotope 4qi
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Chapitre 5. Contraintes sur la propagation du rayonnement cosmique

x?/dof

Model I1I-C (x?_/dof=1.06)

Xiwin/dOf +0.2731 68% CL
Xiwin/dOf +0.5137 95% CL

1 1.2 1.4 1.6 1.8 2

FIGURE 5.10 — La distribution normalisée du x?/dof pour le modéle III-C. Les
niveaux de confiance a 68 et 95 % de la distribution sont représentés respecti-
vement par les zones rouge et noire.
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FIGURE 5.11 — Les régions de confiance du rapport B/C pour le modéle III-C. Les
courbes solides en rouge et en noire correspondent respectivement aux niveaur
de confiance a 68 et 95 %. La courbe bleue en pointillés correspond au best-fit.
Deuz paramétres de modulations sont utilisées, comme expliqué dans la légende
de la figure 5.8.
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7  Elément 1022 x gy HEAO-3
(m®sGeV/n)~! (Engelmann et al.)

6 C 148.5 + 3. 164.9 +£4.7
7 N 8.1 £0.6 9.9 £34
8 O 185. +£ 3. 204. +£22
9 F 3.67 £ 0.05 3.67 = 0.05
10 Ne 241 +£04 225 +1.3
11 Na 1.88 £ 0.08 1.25 £ 0.5
12 Mg 40.3 + 0.6 40.3 +1.0
13 Al 3.69 £ 0.1 3.02 £ 0.6
14 Si 38.8 £0.5 388 £0.5

TABLE 5.5 — Les abondances élémentaires pour le modele III-C' en comparai-
son avec les résultats de HEAO-3. Pour les résultats HEAO-3, les nombres
ont été pris du tableaw 7 de Uarticle [17] et ont été normalisé 4 qz(Si) =
38,8 x 10722 (m3s GeV/n)~! (en gras) pour faciliter la comparaison.

données expérimentales de HEAO-3 & 10,6 GeV en gardant les fractions isotopiques
des éléments ¢;/qz fixées.

Les abondances élémentaires pour les éléments du C a Si sont rassemblées dans
le tableau 5.5. Des éléments plus lourds n’ont pas été utilisés dans cette étude. Ces
abondances peuvent étre comparées a celles trouvées par HEAO-3 par exemple. La
concordance est frappante pour les éléments fluor (F, Z = 9) et magnésium (Mg,
Z = 12) et elle est suffisante pour les autres. La différence entre le carbone et
l'oxygene, qui sont les éléments principaux donnant du bore par la fragmentation
dans le milieu interstellaire, est déconcertante et probablement due a une différence
dans la paramétrisation du spectre source. Cet aspect sera discuté dans la section 1.5.

1.4 Les contraintes a partir du flux p

Dans le contexte de la détection indirecte de la matiere noire, les flux d’antima-
tiere (antiproton p, antideutérium d et positron e™) sont utilisés pour chercher des
contributions exotiques supplémentaires aux contributions standards et secondaires.

La procédure usuelle est un ajustement des parametres de propagation a ’aide
des données B/C et l'utilisation de ces parametres pour calculer les contributions
secondaires et primaires (exotiques). Le flux secondaire de p, calculé a partir du
meilleur ajustement de notre modele III-C aux données regroupées dans le ta-
bleau 5.6, est représenté sur la figure 5.12 par la courbe noire. Nous avons calculé
une valeur du x?2/dof égale & 1.86 avec les données p, représentées sur la méme figure.
L’ajustement n’est pas parfait et est un peu bas a haute énergie, comme déja trouvé
dans I’étude [36]. La grande valeur du x2/dof n’est pas expliquée par les données &
haute énergie, mais peut étre due a une petite contribution exotique, une propaga-
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Expérience Energie Modulation  # données Vols Référence
(GeV/n) O+ AP (MV) (années)
AMSO01 0,30 — 3,66 600 + 50 5 1998 [26]
Bess 0,225 — 3,268 491 + 100 13 1995/97 [27]
Bess 0,225 — 3,867 591 4+ 50 14 1998 [28]
Bess 0,225 — 3,550 658 £+ 50 9 1999 [29]
Bess 0,225 — 3,550 1300 £+ 50 9 2000 [29]
Bess 0,320 — 3,500 1109 4+ 50 7 2002 [30]
Bess-Polar 0,16 — 3,68 850 + 50 13 2004 (31]
CAPRICE 1,095 — 2,530 500 4+ 50 2 1994 [32]
CAPRICE 4,77 - 37,8 600 £+ 50 4 1998 (33]
IMAX 0,5-2,9 750 £ 30 3 1992 (34]
WIZARD-MASS 4,83 — 16,7 500 £ 100 3 1991 [35]
TABLE 5.6 — Les données des flux d’antiprotons utilisées pour le MCMC.
Z— -
P IS o IMAX92
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i Model I1I-C (from B/C best fit) .
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FIGURE 5.12 — Les données d’antiprotons démodulées avec les flux interstellaires
pour le modéle 0 (courbe rouge en pointillés) et pour le modéle III-C (courbe

noire).



tion différente pour les especes pour lesquels A/Z =1 ou A/Z ~ 2, ou aux données
incompatibles.

Il semble donc raisonnable d’ajuster directement les parametres de propagation
aux données p, en supposant que les antiprotons sont purement secondaires. D’abord
nous avons tenté d’utiliser le modele I1I du MCMC, ensuite le modele 11 et finalement
le modele I. Cependant le modele le plus simple présente des fortes dégénérescences
et les chaines de Markov ne peuvent pas converger. Nous avons dii recourir a une
modele sans réaccélération (V, = 0), sans rigidité critique (Rp = 0) et sans pente
a basse énergie (69 = 0), pour lequel Aese = AoB(R/1GV) ™% (nommé par la suite
modele 0). Les valeurs les plus probables des parametres avec les incertitudes sont
{Xo, 6} = {10, 2i8:§, 0,001%0%4}, De fait, un modele encore plus simple, sans dépen-
dance en énergie (0 = 0), reproduit les données (voir la courbe rouge en pointillés
sur la figure 5.12). Toutes les données a basse énergie correspondent aux antiprotons
produits a une énergie de quelques GeV et sont ainsi seulement sensible & Agge a
cette énergie. L’étalement de ces données est un effet combiné de la modulation so-
laire et de la contribution tertiaire. Cette derniére contribution est le résultat d’une
interaction inélastique des antiprotons avec le milieu interstellaire, pendant laquelle
ils perdent de I’énergie.

En raison de I'importance des flux d’antimatiere pour la recherche indirecte de
la matiere noire, cette nouvelle approche peut étre utile dans le futur. Cependant
ceci nécessite plus de statistique pour les flux d’antiprotons, surtout a haute énergie
(E > 10GeV), pour lever la dégénérescence des parametres. Il serait intéressant
de refaire cette étude en ajoutant les derniéres données présentées par l'expérience
PAMELA.

1.5 Les parametres sources

Dans toutes les études antérieures, comme par exemple dans [3], les parametres
de source ont été étudiés apres avoir déterminé les parametres de propagation a
partir d’un rapport secondaire sur primaire. Nous proposons une approche plus
générale, dans laquelle tous les parametres sont estimés simultanément. Les données
actuelles permettent déja de contraindre suffisamment 'indice spectral source « et
les abondances sources des éléments carbone, azote et oxygene (CNO). Des données
de meilleure qualité pourront raffiner I’analyse. Nous montrons aussi comment cette
approche permet de dévoiler des incompatibilités dans les flux mesurés.

Pour tous les modeles suivants, nous gardons le modele III-C pour les para-
metres de propagation et les données B/C. Pour la détermination des parametres de
source il faut utiliser en plus d’un rapport secondaire sur primaire un ou plusieurs
flux élémentaires primaires. Nous utilisons dans notre analyse les flux de carbone,
d’azote et d’oxygene, tres abondants dans le rayonnement cosmique, mesurés par
Pexpérience HEAO-3. Les données les plus récentes pour le flux d’oxygene viennent
de 'expérience TRACER.
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Expérience Energie Modulation  # données Vols Référence

(GeV/n) &+ AP (MV) (années)
HEAO-3 0,62 — 350 250 £ 50 3 x 14 1979/80 [17]
TRACER 48 — 1 561 500 £+ 50 ) 2003 [37]

TABLE 5.7 — Les données des flux élémentaires CNO utilisées pour le MCMC.

L’indice spectral a et ’exposant 7

En plus des parametres de propagation, nous ajoutons d’abord l’indice spectral
source « universel et dans une deuxieme étape 'exposant n qui parametre la forme
des spectres source a basse énergie (voir équation 3.4) et est mis par défaut égal a -1.
Pour contraindre ces parametres supplémentaires, il faut ajouter au rapport B/C,
qui contraint les parametres de propagation, une autre observable qui permet de
contraindre les parametres de source. Une telle observable sont les flux d’éléments
primaires. Nous nous limitons d’abord au flux d’oxygene, I’élément le plus abondant
des contributeurs primaires du bore, qui a été mesuré par les expériences HEAO-3
et TRACER. Les parametres de modulation sont & = 250GV pour HEAO-3 et
® = 500GV pour TRACER. Cette derniere valeur a été estimée a l’aide de I'activité
solaire vue par les moniteurs de neutrons (voir section 4.1 du chapitre 3).

Nous testons au total quatre modeles, dénotés 1a, 1b, 2a, 2b :

e Modele III-C+1a = {\g, Ro, d, V,} + {a}, avec les données d’oxygene de
HEAO-3;

e Modele ITI-C+1b = {\g, Ry, 6, V,}+{a}, avec les données d’oxygene de TRA-
CER;

e Modele ITII-C+2a = {)\g, Ro, 9, Va} + {a, n}, avec les données d’oxygene de
HEAO-3;

e Modele ITII-C+2b = {Ao, Ro, 0, Vo} + {an}, avec les données d’oxygene de
TRACER;

ou le nombre arabe réfere au nombre de parametres de source libres et la lettre
minuscule au jeu de données d’oxygene choisi (a pour les données de HEAO-3 et b
pour les données de TRACER).

Les valeurs les plus probables pour ces quatre modeles sont regroupées dans le
tableau 5.8, dans lequel les résultats du modele ITI-C (avec v = oo + § = 2,65) sont
donnés pour comparaison dans la premiere ligne. Nous pouvons remarquer que les
valeurs des parametres de propagation Ag, Ry et § des modeles III-C+1a et III-
C+1b sont respectivement au-dessus et en-dessous de celles du modele ITI-C. Pour
le parametre V, ont trouve le comportement inverse, il est corrélé négativement avec
les autres parametres. Par conséquent, ’ajustement aux données B/C est dégradé,
surtout a basse énergie (voir figure 5.13).

Le panneau en haut a gauche de la figure 5.14 représente les densités de pro-
babilité a posteriori marginalisées de l'indice spectral source a obtenues pour les
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Modele-Données Y Ry ) V. o n 1070 x (gclanlgo)

(gem~2)  (GV) (km s~ kpe!) (1 s GeV /n)~!
I11-C 27t2 26707 0,537003 8677
M-C-+1a 3742 4,470 0,617 6474 2,12470:00°
I1I-C+1b 20,9103 0,307 0,47700) 103*2 2,204 0000
IT-C+2a 2072 2,707 055700 84+ 2,16700;  0,3%03
ITI-C+2b 32+t 4,307 0567007 6212 2,147000  —6,7707
TT-C+4a 2073 4,6%07 0,6470 0 5812 2,137001 1,93%0 00410, 08970007 |2, 427002
II1-C+5a 38%L 44700 0,607007 81+ 217008 0,470 2,270%)0,1077 00012, 7703

TABLE 5.8 — Les valeurs les plus probables des paramétres de propagation et de source pour des paramétrisations du spectre source différentes.
Les parameétres best-fit associés sont donnés dans le tableau 5.9. Les abondances CNO de HEAO-3 sont 1,65|0,10|2,04 (voir tableau 5.5).

Modele-Donnés ~ Agest  Rppest  gbest Ybest abest pbest 1020 x (golgn|go) X2 /dof
(gem™2)  (GV) (kms~! kpc™1) (m?sGeV/n)~!

111-C 26,9 245 0,527 88,5 . ... [1.48)0,081,85)F 1,06
III-C+1a 36,9 4,34 0,610 64,6 2,123 [1,92]0,105/2,40]* 4,30
II-C+1b 20,7 046 0,470 102,9 2293 ... [3,43(0,219|4,12]) 14,69
III-C+2a 28,7 2,61 0,547 84,5 2,168 0,305 [2,25]0,126]2,81]* 3,85
IIL-C+2b 33,0 424 0,568 61,5 2154 -6,545 [2,000,1612,17]F 4,08
I11-C+4a 302 460 0,626 59,2 92126 ...  1,92|0,090(2,42 4,65
ITI-C+5a 28,6 2,44 0,545 83,0 2,175 0,449  2,27/0,104/2,86 4,54

TABLE 5.9 — Les valeurs best-fit des paramétres de propagation et de source, ajustant le mieuz les données B/C (22 points de données)
et ONO (14, 8 et 52 points de données respectivement pour les modeles 1/2a, 1/2b et 4/5a). [v.x]* : Ces valeurs ne sont pas obtenues
a partir des densités de probabilité a posteriori, mais sont les abondances normalisées pour ajuster les données CNO de HEAO-8 a
10.6 GeV/n.
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FIGURE 5.13 — Le rapport B/C obtenus a partir des modéles best-fit donnés dans
le tableau 5.9. En plus des paramétres de propagation lindice spectral source «
(courbes fines étiquetées 1) est un paramétre libre ou o et n (courbes épaisses
étiquetées 2) sont libres. Deuzx jeu de données d’oxygéne ont été utilisés : les
données HEAO-3 (courbes noires étiquetées a) et les données TRACER (courbes
bleues en pointillés étiquetées b).

modeles ITI-C+1a (ligne noire) et III-C+1b (ligne bleue en pointillés). Dans les deux
cas, « est bien contraint, mais les valeurs sont incompatibles entre elles. Ceci est du
a incompatibilité des données d’oxygene a basse énergie. Les données démodulées
de HEAO-3 et de TRACER sont représentées sur le panneau en haut a droite de
la figure 5.14. L’ajout du parameétre libre 1 (modeles III-C+2a/b) permet de fait
d’absorber I'incertitude soit sur la forme énergétique a basse énergie du spectre, soit
sur l'intensité de la modulation. Les indices spectraux source obtenus pour les deux
expériences sont en accord (voir panneau en bas a gauche de la figure 5.14) avec
une valeur de o &~ 2,15. Les valeurs les plus probables et les valeurs best-fit sont
données respectivement dans les tableaux 5.8 et 5.9. L’effet se reflete dans les valeurs
de 7, comme nous pouvons le voir sur le panneau en bas a droite de la figure 5.14 :
les densités de probabilité a posteriori marginalisées de 1 sont incompatibles pour
les deux jeux de données. La valeur ntracer =~ —6,7 indique probablement que
I'intensité de la modulation solaire choisie dans notre étude est incorrecte. La va-
leur npEao—3 ~ 0,3 pourrait donner une idée raisonnable de la forme en énergie
du spectre source a basse énergie, mais elle pourrait aussi étre une conséquence des
systématiques de ’expérience. Les flux d’oxygene associés sont représentés dans la
figure 5.15 pour les modeles qui ajustent le mieux les données. Nous pouvons y voir
que les modeles avec 7 libre (courbes épaisses) ajustent mieux les données que ceux
qui fixent 7 = —1 (courbes fines).
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FIGURE 5.14 — Les densités de probabilité a posteriori marginalisées de l’indice
spectral source a et l’exposant n pour les modéles III-C+1 (panneau en haut a
gauche) et III-C+2 (panneauz en bas). Sur ces trois panneauz les lignes noires
et bleues en pointillés correspondent respectivement aux modéles utilisant les
données d’oxygéne de HEAO-3 et de TRACER. Le panneau en haut & droite
représente les données d’oxygéne démodulées de HEAO-8 (triangles verts rem-

plis) et de TRACER (triangles bleus ouverts).

Les abondances sources g¢;

Nos deux derniers modeles ont comme parametres libres supplémentaires les abon-
dances sources des éléments carbone, azote et oxygene. Les données a ajuster utilisées
sont le rapport B/C et les flux élémentaires CNO mesurés par I'expérience HEAO-3.
L’expérience TRACER n’a pas encore publié les données pour les flux élémentaires
d’azote et de carbone. Les modeles sont :

e Modele III-C+4a = {\g, Ro, 6, Vu} + {o, qc, qn, qo} et

e Modele ITII-C+5a = {Ag, Ro, 6, Vao} + {a, 1, qc, qn, g0}
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FIGURE 5.15 — Les mémes modeles comme sur la figure 5.13, mais pour le flux
d’oxygéne.

Les densités de probabilité a posteriori pour les parametres de propagation et
de source sont représentées sur la figure 5.16. L’efficacité du MCMC avec neuf pa-
rametres est tres faible (fing < 0,05 %). Un total de 1.6 x 10° pas ont été faits pour
obtenir ~ 800 états indépendants. Par conséquent les contours ne sont pas aussi
réguliers que pour un modele a quatre parametres (voir figure 5.5), mais les corréla-
tions entre les parametres sont clairement visibles : nous retrouvons les corrélations
positives entre Ao, Ry et d et une corrélation négative entre ces parametres et V,. De
plus tous les parametres de source (o, 7 et gc,N,0) sont corrélés positivement entre
eux et avec V, et ainsi corrélés négativement avec les autres. Ceci peut étre compris
a l'aide du parametre v = a + 9, l'indice spectral des flux primaires propagés, qui
est fixé par les mesures : si § décroit, alors « doit augmenter pour correspondre
aux données. Cependant, si 'indice spectral source a augmente, alors I’exposant 7
doit aussi augmenter pour correspondre aux données a basse énergie. La corrélation
positive entre les abondances sources gc n,0 vient du fait que les flux relatifs doivent
étre conservés.

Les valeurs les plus probables sont regroupés dans le tableau 5.8. L’ajout de
n comme parametre libre permet d’absorber les incertitudes a basse énergie sur
les données. Nous obtenons une valeur pour l’indice spectral source a = 2,17
(modele III-C+5a) au lieu de la valeur biaisée de av = 2,13 (modele III-C+4a).
L’ajout de » comme parametre libre a pour conséquence une augmentation des
abondances sources. Les abondances relatives C : N : O (O = 1) sont respectivement
0,78 : 0,36 : 1 pour le modele III-C+4a et 0,82 : 0,40 : 1 pour le modele IT1I-C+5a.
Ce dernier donne des valeurs similaires de celles de I'expérience HEAO-3, qui sont
0,81:0,49 : 1.
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La différence entre les modeles qui incluent les abondances sources dans le MCMC
et ceux qui normalisent les flux pour ajuster aux données est présentée dans le ta-
bleau 5.9, qui regroupe les valeurs best-fit. L’avant-derniere colonne donne les abon-
dances sources qc,N,0 obtenues pour tous les modeles : toutes les abondances sont
en accord, bien que notre approche montre I'importance de la prise en compte des
corrélations entre les parametres pour extraire des estimations non-biaisées des pa-
rametres de propagation et de source.

Les Xfmn /dof pour les différents modeles sont regroupés dans la derniére colonne
du tableau 5.9. Les modeles ITI-C+4/5a n’ajustent pas mieux, ni plus mal les données
que les modeles ITI-C+1/2a. Par contre le sznin /dof est moins bon que celui obtenu
pour le modele ITI-C. Ceci est di a la combinaison d’un ajustement imparfait des
flux primaires et un ajustement moins bon du rapport B/C, comme déja mentionné,
parce que les parametres de propagation sont optimisés pour ajuster plus les données
des flux primaires que celles du rapport B/C. Les flux primaires CNO obtenus pour
les meilleurs modeles sont illustrés sur la figure 5.17.

Carbon flux (nf.s.sr.GeV/n)t
Oxygen flux (nf.s.sr.GeV/n)

Nitrogen flux (nf.s.sr.GeV/n)

1
Ekin (Gevin)| 10°[ EK/n (GeVin) Ek/n (GeV/n)

101j lUlf
) _ 102;
—1la é(min/d f=4.30)
2
....... 2a k2 /dof{3.85)
“““““““““ .65)
2 —
- 5a 2 /dof=454)
102 109 0%
VHH‘ | \\\HH‘ :HH‘ | \\\HH‘ 'HH‘ | \HHH‘
1 10 1 10 1 10

FIGURE 5.17 — Les flux de carbone, d’azote et d’oxygéne obtenus pour les modéles

ajustant le mieux les données. Les valeurs respectives sont données dans le ta-
bleau 5.9.
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1.6 Conclusion

Nous avons testé avec succes un MCMC pour extraire les densités de probabilité
a posteriori des parametres de propagation du modele du Leaky-Box. Dans une
premiere étape, nous avons comparé le mérite relatif de différents modeles et nous
confirmons qu’un modele incluant une rigidité critique et une réaccélération permet
de mieux ajuster les données B/C. Un tel modele peut étre associé & un modele de
diffusion avec un vent galactique et réaccélération. De plus ce modele exclut un indice
spectral de Kolomogorov (§ = 1/3). Dans une deuxiéme étape, nous avons comparé
plusieurs jeux de données. Nous avons montré que la combinaison de plusieurs jeux
de données de B/C ne change pas les valeurs estimées des parameétres de propagation.
Un modele alternatif avec deux pentes pour la diffusion a été utilisé, mais il semble
étre défavorisé par les données B/C actuelles. Dans une derniére étape nous avons
ajouté les parametres de source dans le MCMC, c’est-a-dire I'indice spectral source
«, l'exposant 71 et les abondances sources des éléments C, N et O. Ceci nous a
permis de dévoiler une corrélation entre les parametres de propagation et de source,
qui biaise potentiellement leur estimation.

Dans cette premiere partie, nous nous sommes concentrés sur le modele du Leaky-
Box, qui est un modele simple et bien compris ce qui permet de tester la robustesse
du MCMC. Ce dernier s’est avéré un outil qui permet de gérer des données et des
modeles complexes. Le MCMC est donc adapté pour I'analyse des données des ex-
périences futures du rayonnement cosmique. Une analyse des données d’antiprotons
par exemple permettra de vérifier I'existence d’une contribution exotique. Dans la
partie suivante nous utiliserons le MCMC dans le cadre d’un modele de diffusion
plus réaliste en utilisant une gamme de noyaux plus grande.

2 Le modele de Diffusion

2.1 La géométrie de la Galaxie et les parametres du modele

Dans le modele de diffusion, la Galaxie est modélisée comme un disque mince de
demi-hauteur h et encastré dans un halo diffusif de taille L comme décrit dans la
section 2.2 du chapitre 3. L’équation de diffusion (3.8) est résolue dans ce modele
du disque mince en supposant un vent galactique constant et perpendiculaire au
disque et un coefficient de diffusion isotrope et indépendant de 1’élément considéré
du rayonnement cosmique. Un modele est considéré ici : le modele a une dimension
pour lequel I'étendue radiale R de la Galaxie est infinie. Les équations réduites et
leurs solutions pour ce modele ont été présentées dans la section 2.2 du chapitre 3.
Les équations completes et leurs solutions peuvent étre trouvées dans article [8].

La bulle locale

Ce modele de diffusion ne prend pas en compte toutes les irrégularités de la distri-
bution du gaz observées, comme par exemple des trous et des cheminées. La raison
principale est que seul le grammage moyen traversé par le rayonnement cosmique est
important pour la prédiction des flux des noyaux stables, ce qui justifie les modéles
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du Leaky-Box. L’approximation du disque mince est en soi un bon compromis entre
une description réaliste de la structure galactique et simplicité.

Cependant, il y a un cas pour lequel les structures fines du milieu interstellaire
ont des répercussions majeures. La distribution locale du gaz, c’est-a-dire dans le
voisinage du Soleil, influence les flux des espéces radioactives du rayonnement cos-
mique, comme d’abord souligné par Ptuskin et al. [38] et Ptuskin & Soutoul [39] et
étudié plus tard par Donato et al. [40].

shell
Loop | superbubble

* *
o,

Sco-Cen

association

galactic plane

FIGURE 5.18 — Représentation schématique (pas & léchelle) de interaction de la
bulle locale avec la superbulle voisine Loop I. Le disque foncé représente la zone
d’interaction dense et compressée (« wall ») lié par 'anneau («ring ») comme vu
sur les images d’absorption de ROSAT. Des petits nuages HI, qui semblent étre
associés avec le disque et qui ont des vitesses dirigées vers nous, sont montrés
aussi sur cette figure tirée de [41].

Le milieu interstellaire local est une cavité de faible densité, nommée la bulle lo-
cale. Cette région extrémement chaude (~ 10°—10° K) et peu dense (n < 0,005 cm™3)
est concentrée dans une bulle asymétrique de rayon < 65— 250 pc et est entourée par
un mur dense, neutre et d’hydrogene [42, 43, 44]. Le Soleil est situé a l'intérieur du
nuage interstellaire local (angl. : local interstellar cloud, LIC, voir figure 5.18) d’une
étendue typique de 50 pc dont la densité est environ 0,1cm™3. Des simulations nu-
mériques déduisent des données expérimentales existantes que la bulle locale est le
résultat de 14 a 19 explosions de supernova dans un groupe en déplacement qui a
traversé la cavité locale il y a 13,5 — 14,5 x 10° années [45].

Une étude détaillée devrait prendre en compte la morphologie exacte du milieu
interstellaire local. Cependant, beaucoup d’incertitudes persistent sur la distribution
et le niveau de turbulence associé. Mais une description simpliste est suffisante pour
capturer un effet possible dans les données du rayonnement cosmique. Dans notre
modele schématisé sur la figure 5.19, la bulle locale est modélisée comme un trou de
rayon moyen 7, dans le disque galactique mince.

Pour illustrer l'effet de la bulle locale sur les noyaux radioactifs, considérons
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FIGURE 5.19 — Schéma du modéle utilisé. Les sources et les interactions (pertes et
gains d’énergies inclus) sont restreintes dans le disque mince de demi-hauteur
h. La diffusion et la convection propagent les noyauz dans le disque et dans le
halo de taille L de la Galazie d’étendue radiale R. La bulle locale est interprétée
par une cavité de rayon vy dans le disque et de densité nulle.

maintenant un noyau radioactif qui diffuse dans un volume infini et décroit avec un
taux 1/(v7p). Dans les coordonnées sphériques, le propagateur G suit 1’équation

G
—KAG+ — =4(7),
Y70
dont la solution est donnée par
/
—r' VK
G(F/) x eXp( T /I 77—0)

r

pour un flux mesuré a 7= 0 (pour simplifier).

Les especes radioactives, comme par exemple °Be, proviennent de la spallation
des noyaux du rayonnement cosmique avec le milieu interstellaire. Nous modélisons
le terme source Q(r, z) comme un disque mince avec un trou circulaire de rayon 7y,
a lorigine (voir figure 5.19). Dans approximation du disque mince §(z) et dans les
coordonnées cylindriques, le terme source s’écrit alors

Q(r,z) x O(r —rp)o(2),

ou O est la fonction de Heaviside. Le flux des noyaux radioactifs s’écrit donc
[e’¢) “+oo
N(r=2=0) x / / G (\/ r'2 + z’2) Q(r', 2 yr'dr'ds.
0 —00

Le rapport du flux calculé pour une cavité de rayon rj, sur le flux sans la consi-
dération d’une cavité (rp = 0) est donné par

"h . — exp (l) = exp <__Th> (5.3)
thZO V K’YTO lrad ’
ol la quantité l.,q = v/ K~7p est la distance typique sur laquelle un noyau radioactif
diffuse avant de décroitre. La longeur de diffusion [,,q est approximativement égale
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4 200 pc pour un coefficient de diffusion K ~ 10?® cm?s™!, un facteur de Lorentz

égal & 1 et un temps de décroissance 7y ~ 1 Myr. Un tel noyau radioactif n’atteint
pas les bords de la Galaxie et est ainsi seulement sensible au coefficient de diffusion
K. De plus les noyaux secondaires sont produits a I'extérieur de la bulle locale (r >
rp) et vont se désintégrer avant d’arriver dans le systeme solaire. Par conséquent,
toute sous-densité de rayon 7 ~ 100 pc autour du Soleil amene a une atténuation
exponentielle du flux des noyaux radioactifs. Cette atténuation est dépendante de
I’énergie et de ’espece radioactive considérée. En effet, elle baisse avec ’énergie car
le temps de vol des noyaux radioactifs augmente via le facteur de Lorentz ~y et via le
coeflicient de diffusion qui est aussi croissant avec I’énergie. Elle est dépendante de
I’espece radioactive via leurs temps de décroissance qui s’étend de 0,307 Myr pour
36C1 & 1,51 Myr pour '“Be.

Les sections efficaces de fragmentation

Dans la section traitant le modele du Leaky-Box, les sections efficaces de fragmen-
tation utilisées sont celles de la formulation empirique de Webber et al. [46], mises
a jour dans Webber et al. [10]. Dans cette section-ci, ces sections efficaces de frag-
mentations sont remplacées par la version de 2003 donnée dans Webber et al. [47].
La spallation sur les noyaux d’hélium est calculée avec la paramétrisation de Fer-
rando et al. [48].

Le spectre source

Nous supposons qu’il existe un spectre source universel pour tous les noyaux et qu’il
a une simple description par une loi de puissance Q(E) « TR~ %. Le parametre «
est l'indice spectral source et i décrit la forme du spectre a basse énergie. La nor-
malisation du spectre est donnée par les abondances sources ¢;, qui sont normalisées
pendant la propagation des flux pour ajuster les données a une énergie cinétique
par nucléon donnée (normalement a 10,6 GeV/n). Dans cette étude, nous mettons
n=-lety=a+d=2,65[37].

Les parameétres libres

La demi-hauteur du disque galactique h est fixée a 100 pc. Dans le modele a deux
dimensions, I’étendue radiale R de la Galaxie est mise a 20 kpc et le Soleil se trouve
a 8kpc du centre galactique dans le disque (z = 0).

Le coefficient de diffusion dans les modeles est paramétré de la fagon suivante :
K(E) = BEoR’, (5.4)

ou Ky est la normalisation du coefficient de diffusion, R est la rigidité de la par-
ticule et § l'indice spectral. Nos modeles de diffusion peuvent donc avoir jusqu’a 6
parametres de propagation et géométriques libres :

1. La normalisation du coefficient de diffusion Ky, en kpc? Myr—!;
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2. L’indice spectral ¢ ;

3. Le vent de convection V., en kms™;
4. La vitesse d’Alfvén V,, en kms™!;

5. La taille du halo diffusif L, en kpc;

6. La taille de la bulle locale 7y, en kpc.

Dans la section 2.3, nous étudions d’abord le mérite relatif des modeles de diffu-
sion suivant :

e Modele I = {V,, §, Ky}, sans réaccélération (V, = 0);
e Modele II = {0, Ky, V,}, sans vent galactique (V. = 0);

e Modele IIT = {V,, §, Ko, V}.

Le jeu de données dénommé F et défini ci-dessous est utilisé pour ajuster ces modeles.

Comme pour le modele du Leaky-Box, plusieurs jeux de données B/C sont ensuite
utilisés pour vérifier leur impact sur les contraintes des parametres de propagation
et leur ajustement. Nous nous concentrons sur trois jeux de données :

e A : HEAO-3, couvrant les énergies moyennes (14 points de données) ;

e C:HEAO-3, IMP7-8, Voyager 1 & 2, ACE(CRIS), couvrant les énergies basses
et moyennes (22 points de données) ;

e F: HEAO-3, IMP7-8, Voyager 1 & 2, ACE(CRIS), Spacelab, CREAM, cou-
vrant toute la gamme en énergie mesurée de B/C (31 points de données).

Les gammes en énergie couvertes par les différentes expériences et leurs références
peuvent étre trouvées dans le tableau 5.1. Les autres données existantes ont été écar-
tées soit a cause de leurs grandes barres d’erreurs, soit a cause de leur incompatibilité
avec les données ci-dessus.

Ensuite, nous considérons d’autres parametres libres liés aux spectres sources
pour une détermination cohérente des caractéristiques de propagation et de source.
Nous définissons le modele suivant :

e Modele 11142 = {V,, 6, Ko, Vo} + {a, n}, avec l'indice spectral source « et
lexposant n de (3 (voir équation (3.4)).

Dans la section 2.4, nous discutions les contraintes apportées par des noyaux
radioactifs. Pour ceci, deux parametres décrivant la géométrie de la Galaxie sont
ajoutés comme parametres libres au MCMC et nous définissons les deux modeles

suivants :

e Modele V = {V,, 8, Ky, V,, L}, avec la taille du halo L;
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e Modele VI = {V,, 6, Ko, Vo, L, m,}, avec la taille du halo L et le rayon de la
bulle locale ry,.

Ceci permet de fournir une premiere densité de probabilité a posteriori de la taille du
halo L pour le modele de diffusion standard (r, = 0) et pour le modele de diffusion

modifié (ry # 0).

2.2 L’optimisation du MCMC

Le temps de calcul des flux est plus grand pour les modeles de diffusion & une
et a deux dimensions que pour le modele du Leaky-Box. De plus, Uefficacité du
MCMC est plus faible pour ces modeles a cause des distributions de probabilité des
parametres plus complexes que des gaussiennes, comme nous le verrons plus tard. Or,
Pefficacité du MCMC décroit si les densités de probabilité des parametres sont non
gaussiennes et si les corrélations entre les parametres sont fortes. Plus de pas sont
alors nécessaires pour échantillonner correctement des trainées dans les distributions.
Il est possible de construire des combinaisons des parametres avec un faible niveau
de corrélation et un comportement gaussien. Pour optimiser et accélérer le calcul du
MCMC, nous allons donc utiliser les combinaisons suivantes :

Ko_ s
K, -
0 > L 50 5
Va Vo ;
V3Kod(4 —02)(4 - 6)
Th

Th >

VKo

Ces combinaisons sont inspirées par des dégénérescences connues entre les pa-
rametres comme détailler dans la suite. Dans les modeles de diffusion, les rapports
secondaire sur primaire doivent rester constants pour un méme grammage du mo-
dele. Or, pour le modele de diffusion pure, nous avons le grammage Aesc Suivant (en
mettant I’équation (5.4) dans ’équation (3.25)) :

~ cnhlL

Aesc = KR’ (5.5)
d’ou la dégénérescence entre les parametres Ky, L et . Nous trouvons que la combi-
naison Ky x 50° est appropriée pour enlever la trainée de la densité de probabilité de
Kj. L’origine de la valeur 50 trouvée expérimentalement n’est pas comprise. Celle-
ci pourrait étre liée a la gamme en énergie couverte des données B/C de HEAO-3
sur lesquelles les parametres sont ajustés. La combinaison utilisée pour V, vient di-
rectement de la forme du terme de la réaccélération (3.7). La réaccélération joue
seulement un role & basse énergie. Par conséquent, nous pouvons choisir R’ = 1 et
nous retrouvons ainsi la combinaison donnée pour V,. La derniére combinaison pour
le rayon rj, de la bulle locale vient directement de ’équation (5.3).

Les densités de probabilité a posteriori obtenues pour le modele ITI-F en ajus-
tant les données B/C sont représentées sur la figure 5.20. La figure & gauche re-
présente les distributions obtenues pour les parametres {V., §, Ko, V,} et la figure
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FIGURE 5.20 — Les densité de probabilité a posteriori pour le modele I1I en utilisant
toutes les données B/C du jeu de données F. La figure a gauche représente les
distributions obtenues pour les paramétres {V., 6, Ko, Vo} et la figure d droite
celles pour les parameétres {V., 6, Ko/L x 50°, V,/\/3Ko6(4 — 02)(4 — 0)}. Les
courbes rouges sur les panneaur diagonaur correspondent a un ajustement de la
distribution par une loi normale.
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a droite celles pour les parametres {V,, 6, Ko/L x 50°, V,/1/3Ko6(4 — 02)(4 — 4)}.
Les courbes rouges sur les panneaux diagonaux correspondent a un ajustement de
la distribution par une loi normale. Nous pouvons observer que la distribution de
K n’est pas gaussienne et que les corrélations entre les parametres §, Ky et V, sont
grandes. Ces corrélations disparaissent plus au moins, si la nouvelle paramétrisation
par la combinaison des parameétres est utilisée. L’efficacité est augmenté d’un facteur
3 dans ce cas spécifique.

Tous les résultats du MCMC présentés dans la suite sont obtenus avec cette para-
métrisation. Cependant nous allons donner et commenter les densités de probabilité
a posteriori des parametres et aussi leurs valeurs les plus probables et best-fit dans
la paramétrisation « originale ».

2.3 Le modele de diffusion standard a une dimension : les noyaux
stables

Nous commengons avec le modele de diffusion standard a une dimension, c¢’est-a-dire
avec r, = 0 comme la bulle locale affecte seulement les noyaux radioactifs discutés
dans la section suivante de ce manuscrit. L’avantage du modele a une dimension est
le gain en temps de calcul en comparaison avec le modele a deux dimensions, tout
en gardant les mémes dépendances par rapport aux parametres.

En considérant seulement les noyaux stables, tous les modeles avec le méme rap-
port Ko/L donne le méme grammage Aese (voir équation (5.5)) et ainsi le méme
rapport secondaire sur primaire. Il est donc impossible de contraindre les deux para-
metres en méme temps. Par conséquent, nous avons décidé de fixer la taille du halo
L a 4kpc.

Avons-nous besoin de la convection et/ou la réaccélération ?

Modele-Données Ve ) Ky x 10? Vs X2, /dof
(kms~1) (kpc? Myr~!)  (kms™1)
I.F 135505 0,937005  0,41700; o 11,20
IL-F L 0,234%0000 9,705 7372 3,63
II-F 18,8705 0,867, 0,4610:08 38+2 1,52

TABLE 5.10 — Les valeurs les plus probables des parametres de propagation pour les
modeéles I a I, obtenues apres la marginalisation sur tous les autres parameétres.
Les incertitudes correspondent aux niveaux de confiance a 68 % des densités de
probabilité marginalisées. La derniére colonne donne le x? /dof minimal obtenu
pour chaque modéle.

Le tableau 5.10 regroupe les estimations obtenues avec le MCMC pour les mo-
deles T a IIT en ajustant les données B/C du jeu de données F. La derniére co-
lonne donne le x2/dof minimal obtenu pour chaque modele. Ceci nous permet de
comparer la qualité de 'ajustement des différents modeles. Le modele de diffusion
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avec convection et réaccélération reproduisent les données plus précisément, avec un
x%/dof = 1,52, que les deux autres modeles avec des x2/dof respectives de 11,20
pour le modele I et 3,63 pour le modele II. La méme tendance a été observée pour le
modele du Leaky-Box (voir section 1.3). Seul le modele II, ¢’est-a-dire le modele avec
réaccélération et sans convection, s’approche le plus de 'indice spectral de Kolmo-
gorov (6 = 1/3), mais il est défavorisé par les données expérimentales. Les densités
de probabilité a posteriori du modele III-F sont représentées sur la figure 5.20 a
gauche.

Les valeurs trouvées pour l'indice spectral ¢ sont plus élevées que celles trou-
vées pour le modele du Leaky-Box. Le grammage du modele de diffusion (voir
équation (5.5)) differe d’un facteur § de celui du modele du Leaky-Box (voiréqua-
tion (5.1)) :

APM — AJR™% vs. ABM — )\ BR7Y.

esC esc

Nous avons testé explicitement que le méme ¢ a été obtenu dans le modele du Leaky-

Box en utilisant ADM.

Les précisions avec lesquelles les estimations des parametres de propagation ont
été obtenues, données dans le tableau 5.10, sont excellentes : elles atteignent au plus
10 %. Méme si de telles valeurs sont attendues vue la précision des données, nous
pouvons nous poser la question de savoir si ’estimation des parametres n’est pas
dominée par des systématiques introduites par les suppositions et les ingrédients
utilisés pour le calcul. Ce probleme important est discuté dans article [49] pour
lequel le travail est encore en cours.

L’impact des différents jeux de données B/C sur les contraintes des pa-
rametres du modele 111

Dans la section 1.3, plusieurs jeux de données B/C ont été utilisés pour étudier
leur influence sur les estimations des parametres de propagation. Les données a
basse énergie d’ISEE et d’Ulysses ont été écartées du fait qu’elles sont incompatibles
avec les autres données a basse énergie. Nous avons trouvé que les différents jeux
de données n’affectent pas les valeurs des parametres de propagation du modele
du Leaky-Box, mais qu’ils influencent la qualité de I'ajustement (voir tableau 5.3).
De plus, nous avons conclu que les données HEAO-3 seules sont suffisantes pour
contraindre suffisamment les parametres de propagation. L’utilisation des sections
efficaces de fragmentation de Webber et al. [47] change légerement la situation. Nous
comparons les valeurs best-fit des parametres de propagation obtenues pour les jeux
de données A, C et F qui sont données dans le tableau 5.11, pour étudier I'influence
de I'ajout des données a basse et a haute énergie aux données HEAO-3 sur les
estimations des parametres.

L’ajout des données a basse énergie joue un role important dans ’ajustement
(les deux premieres lignes du tableau 5.11) : § baisse de 0,1 pour mieux ajuster les
données. L’influence est aussi grande sur la normalisation du coefficient de diffusion
Ky qui baisse fortement, contrairement a la vitesse d’Alfvén qui reste stable.

L’ajout des données a haute énergie n’influence pratiquement pas les valeurs best-
fit des parametres de propagation. Ceci peut étre expliqué par les barres d’erreurs
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Modele-Données ~ VPest  ghest  fbest 5102 vpest o x2/dof

(kms~1) (kpc? Myr—!)  (kms™1)
TI-A 21,7 1,00 2,51 35,4 2.11
III-C 18,9 0,89 0,43 36,7 1,72
IL-F 188 0,86 0,48 38,0 1,52

TABLE 5.11 — Les paramétres de propagation best-fit pour le modéle III et des jeux
de données différents.

importantes a ces énergies-ci pour contraindre suffisamment les parametres. Les
données plus précises a haute énergie seront un test crucial pour 'indice spectral.
En effet, aux énergies du TeV, seule la diffusion joue sur le rapport secondaire sur
primaire observé de telle facon que 'ambiguité entre les effets de la convection et
la réaccélération devraient étre levées [50]. Par la suite, nous utilisons le jeux de
données F pour contraindre les parametres de propagation avec le rapport secondaire
sur primaire B/C.

L’indice spectral a et ’exposant 7

En plus des parametres de propagation, nous ajoutons l'indice spectral a et I'expo-
sant 7 qui parametre la forme des spectres source a basse énergie. Comme déja fait
pour le modele du Leaky-Box, nous avons rajouté les données d’oxygéne une fois de
HEAO-3 et une autre fois de TRACER (voir tableau 5.7) aux données B/C pour
contraindre les parametres de sources. Nous testons alors deux modeles, dénotés 2a
et 2b :

e Modele ITII-F+2a = {V,, §, Ko, V,} + {«a, n}, avec les données d’oxygene de
HEAO-3;

e Modele ITII-F+2b = {V,, 6, Ko, Vo} + {«, n}, avec les données d’oxygene de
TRACER;

ou le nombre arabe réfere au nombre de parametres de source libres et la lettre
minuscule au jeu de données d’oxygene choisi (a pour les données de HEAO-3 et b
pour les données de TRACER).

Les valeurs les plus probables pour ces deux modeles sont regroupées dans le
tableau 5.12; dans lequel les résultats du modele III-F (avec v = a4+ 0 = 2,65)
sont donnés pour comparaison dans la premiere ligne. Nous pouvons remarquer que
les parametres de propagation ne changent pas sensiblement, mais les corrélations
entre les parametres de propagation et de sources persistent comme trouvé pour
le modele du Leaky-Box. Le point concertant ici est que v = a+ 6 = 3,26 pour
le modele III-F+2a et 3,09 pour le modele III-F+2a. L’équation v = a + § est
valide pour les modeles purement diffusifs, c’est-a-dire sans convection. Il semble
donc que les points de données a haute énergie n’atteignent pas encore le régime de
la propagation purement diffusive.
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Modele- Ve J Ko x 102 Va a n o X3,/ /dof
Données (kms™!) (kpc? Myr—!) (kms™1)

ILF 18,8705 0,86700: 0467005 3873 1,52
II-F+2a 18,2705 0,96%00; 0,20%007 3371 2,30700;  1,55%00 2,31
II-F+2b 18,0103 0801007 0,53700; 4203 2,20070008 147100 2,92

TABLE 5.12 — Les waleurs les plus probables des parametres de propagation et de
source pour les modéles ITI-F+2a/b, obtenues aprés la marginalisation sur tous
les autres parameétres. Les incertitudes correspondent aux niveaur de confiance
a 68 % des densités de probabilité marginalisées. La derniere colonne donne le
X2 /dof minimal obtenu pour chaque modéle.

o [ W-F+2_{V 3KV, a,n}

a

50 —_2a(0 = HEAO-3)

....... 2b (O = TRACER)
40

30

20

10

0

226 227 228 229 23 231 232 233

FIGURE 5.21 — Les densités de probabilité a posteriori de l’indice spectral de source
pour les modéles III-F+2a et b.

Les densités de probabilité a posteriori de l'indice spectral de source pour les
modeles III-F+42a et b sont représentés sur la figure 5.21 respectivement par des
lignes noire et bleue en pointillés. Nous pouvons observer que la distribution obtenue
en ajustant les données de TRACER est moins étalée que celle obtenue en ajustant
les données de HEAO-3. Ceci peut étre expliqué par le fait que les données de
TRACER couvre une gamme en énergie plus grande et a plus haute énergie. Les
valeurs les plus probables de o pour les modeles sont compatibles pointant vers une
valeur de 2,30.

Les dépendances des parameétres de propagation en L

Dans les paragraphes précédents, nous avons fixé la taille du halo L & 4 kpc. Nous va-
rions maintenant L et I’évolution des parametres de propagation best-fit en fonction
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FIGURE 5.22 — Les valeurs best-fit des paramétres de propagation Kgy, Vy, V. et §
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en L sont représentées sur les trois premiéres figures par des lois de puissance
(ligne rouge en pointillé).
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de L est représentée sur la figure 5.22. Nous avons superposées les lois de puissances
décrivant la dépendance en L des parametres sur les trois premiéres figures.

La dépendance en L de K peut étre comprise en utilisant 1’équation (5.5) du
grammage dans le modele de diffusion. Dans le modeéle purement diffusif, ¢’est-a-dire
sans convection, nous avons Aesc  L/Ky. Si L varie, K varie aussi pour garder le
méme grammage. Nous trouvons la dépendance suivante

1,06
Ko=1,08x 1073 ( ) kpc? Myr 1,

1kpc
au lieu de Ko oc L. L’origine du L%% résiduel n’est pas claire, mais il pourrait venir
des termes de pertes et de gains en énergies.

Nous savons d’apreés I’équation (3.7) que la force de la réaccélération V, est

proportionnelle & /Kj et que Ko o< L. Il en suit donc que V, o< v/L. Nous trouvons
la dépendance suivante

I \0.53 )
=18,21 kms™".
V. 8, <1kpc> ms

Nous retrouvons aussi ici le méme résiduel v L%% comme pour Kj.

Les parametres V. et § sont quasiment constant en fonction de L (respectivement
5 % et 2 % pres). Le x?/dof baisse légerement pour atteindre un minimum vers
L = 12kpc et est pratiquement stable apres, comme attendu, dii a la dégénérescence
de Ky/L pour les noyaux stables. Ainsi les faibles valeurs de L sont légerement
défavorisées par les données.

2.4 Le modele de diffusion standard a une dimension : les noyaux
radioactifs

La dégénérescence entre Ky et L est levée si des noyaux radioactifs sont considérés
en plus du rapport secondaire sur primaire comme déja expliqué dans la section
précédente. Nous ajoutons donc L comme parametre libre a ’ajustement pour lequel
nous utilisons les données °Be/Be (voir tableau 5.13) pour contraindre K. Les
valeurs les plus probables des parametres sont regroupées dans le tableau 5.14 dans
lequel les résultats du modele III-F (avec L = 4kpc et r, = Okpc) sont donnés
pour comparaison dans la premiere ligne. La densité de probabilité a posteriori de
L et les corrélations respectives avec les autres parametres sont représentées sur la
figure 5.23.

Le rapport radioactif n’influence pas les parametres de propagation V, et d, mais
V, et Ky changent grace a leur dégénérescence avec la taille du halo L. Nous pouvons
voir que la distribution de L s’étend de 10 a 90 kpc et la valeur la plus probable trou-
vée est de 47 kpc, une valeur bien plus élevée que celle trouvée classiquement dans la
littérature. Comme déja mentionné avant, les faibles valeurs de L sont défavorisées.
Les grandes incertitudes sur les données des noyaux radioactifs sont a l'origine des
valeurs élevées d’erreurs sur la taille du halo. Des données plus précises permettront
donc de mieux contraindre la taille du halo L.

115



Expérience Energie Modulation  # données Vols Référence

(GeV/n) o+ AP (MV) (années)
ACE (CRIS) 0,037 —0,131 225450 4 1997-99 [51]
IMP7-8 0,080 220 + 75 1 1973-76 [52]
ISOMAX 0,512 1,500 215450 2 1998 53]
Voyager 1 & 2 0,066 225 + 50 1 1977-1998 [22]
TABLE 5.13 — Les données du rapport 1°Be/° Be utilisées pour le MCMC,
Modele- V. 0 Ky x 102 Va L rh X2, /dof
Données (kms™!) (kpc? Myr~!)  (kms™1) (kpc) (kpc)
ILF  18,8%0%  0,86%00;  0,467070 38+2 1,52
V-F 19,5507 0,84700; 6,37y 138710 47t 1,46
VIF 18,6705 0847007 0,847 p1HEY TR0 012700 1,25

TABLE 5.14 — Les valeurs les plus probables des parameétres de propagation pour
les modeles V et VI obtenues aprés la marginalisation sur tous les autres pa-
rameétres. Les incertitudes correspondent aux niveauzr de confiance a 68 % des
densités de probabilité marginalisées. La derniére colonne donne le x? /dof mi-
nimal obtenu pour chaque modéle.

2.5 Le modele de diffusion modifié a une dimension : les noyaux
radioactifs

Dans une derniere étape, nous avons ajouté le rayon 7, de la sous-densité du milieu
interstellaire local comme un parametre libre dans le MCMC. L’effet net de la bulle
locale sur les flux des noyaux radioactifs est une atténuation exponentielle de ceux-ci
(voir section 2.1 et I’équation (5.3)).

Les densités de probabilité a posteriori de L et r; obtenues en ajustant les
données B/C et 1°Be/?Be sont représentées sur la figure 5.24. Les valeurs les plus
probables et les incertitudes & un niveau de confiance de 68 % sont L = 7:}]0 kpc et
ry = 120f§8 pc. Comme attendu, le parametre de la bulle locale est corrélé avec la
taille du halo. En effet, la taille du halo baisse dans la gamme 0 — 50 kpc quand rp
est différent de zéro. Le x2/dof du modele ajustant le mieux les données est de 1,25,
ce qui est un peu mieux que 1,46 pour le modele sans bulle locale. Ceci confirme les
résultats de [40] : le modele standard rj, = 0 est défavorisé. De plus, la taille de la
bulle locale estimée est comparable avec les observations directes.

Les enveloppes pour le rapport °Be/Be sont représentées sur la figure 5.25.
Sur cette figure, les courbes bleues et rouges solides correspondent aux niveaux de
confiance & 95 % et au modele qui ajuste le mieux les données respectivement des
modeles V et VI. Le modele de diffusion modifié (modele VI) donne un rapport
19Be/?Be plus élevé et ainsi plus proche des données d’ISOMAX, donnant ainsi une
meilleur valeur de x2/dof. Cependant, des meilleures données pour les noyaux radio-
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FIGURE 5.23 — La densité de probabilité a posteriori de la taille du halo L et ses corrélations avec les autres paramétres de propagation
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FIGURE 5.24 — Les densités de probabilités a posteriori de la taille du halo L et de la bulle locale 7y et leurs corrélations avec les autres
paramétres de propagation obtenues en ajustant les données B/C et *° / Be.
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FIGURE 5.25 — Les enveloppes pour le rapport 1°Be/® Be. Les courbes bleues et
rouges solides correspondent auz niveauz de confiance a 95 % et au modéle qui
ajuste le mieux les données respectivement des modéles V (sans bulle locale) et
VI (avec bulle locale).

actifs sont nécessaires pour mieux contraindre les deux parametres géométriques L
et rp, et il est bien visible sur la figure 5.25 que les données précises d’AMS-02 dans
la région 0,3 MeV /n — 5GeV /n seraient trés contraignantes pour les modeéles.

2.6 Conclusion

Nous avons extrait avec succes les densités de probabilités a posteriori des para-
metres de propagation du modele de diffusion & une dimension. Dans une premiere
étape, nous avons comparé le mérite relatif de différents modeles du modele de dif-
fusion standard et nous confirmons qu’un modele incluant une convection et une
réaccélération permet de mieux ajuster les données B/C. Les résultats préliminaires
montrent qu’un spectre de Kolmogorov (6 = 1/3) est défavorisé par les données ex-
périmentales actuelles. Ceci confirme les résultats obtenus avec le modele du Leaky-
Box. Dans une deuxiéme étape, nous avons comparé trois jeux de données B/C
différents. Nous avons montré que les données a basse énergie sont cruciales pour
la détermination des parametres de propagation du modele de diffusion. De plus,
les données a haute énergie ne sont pas encore suffisamment précises et n’atteignent
pas encore les énergies pour pouvoir contraindre l’'indice spectral. Nous avons en-
suite ajouté les parametres de source dans le MCMC, c’est-a-dire I'indice spectral
source « et 'exposant 17 pour déterminer les parametres de propagation et de source
sans biais potentiel. La valeur trouvée de o pour le modele ajustant le mieux les
données HEA0-3 et TRACER est a =~ 2,30. Dans une derniere étape, nous avons
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observé I’évolution des parametres de propagation en fonction de la taille du halo
L. Les dépendances entre ces parametres sont bien comprises et nous montrons que
les petites valeurs de L sont défavorisées par les données expérimentales.

Dans une deuxieme partie de cette section, nous avons étudier les contraintes
additionnelles sur les parametres de propagation obtenues a 1’aide des noyaux ra-
dioactifs. Dans une premiere étape, nous avons enlevé la dégénérescence entre le
coefficient de diffusion K et la taille du halo L dans le modele de diffusion stan-
dard en utilisant les données '°Be/?Be. Nous avons montré une premiere densité de
probabilité a posterior: de L et la valeur la plus probable trouvée de L = 47kpc
est tres largement supérieure a la valeur citée dans la littérature. Dans une derniere
étape, nous avons considéré une sous-densité de rayon 7, dans le milieu interstellaire
locale. L’effet d’une telle bulle locale sur les flux des noyaux radioactifs est une at-
ténuation exponentielle de ceux-ci, qui se manifeste dans une réduction de la taille
du halo L. Nous avons présenté les densités de probabilité a posteriori de L et de
rp,, dont leurs valeurs les plus probables sont respectivement 7 kpc et 120 pc. Le mo-
dele de diffusion ainsi modifié est préféré par les données expérimentales actuelles.
Les grandes incertitudes trouvées sur ces valeurs sont dues a la gamme en énergie
couverte par les données des noyaux radioactifs et leur imprécision. Par conséquent,
des meilleures contraintes peuvent étre obtenue par des données plus précises et a
plus haute énergie.

Ce travail présenté sur le modele de diffusion & une dimension est encore en cours.
De plus, I'étude sera étendue au modele de diffusion & deux dimensions. Nous avons
déja vérifié que les résultats obtenus pour le modele a une dimension sont retrouvés
pour le modele a deux dimensions avec une distribution constante des sources dans
le disque galactique. Les résultats finaux seront présentés dans I’article [8].
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Troisieme partie

LA MESURE DU RAYONNEMENT
COSMIQUE AVEC L'EXPERIENCE
CREAM







L’expérience CREAM

L’expérience Cosmic Ray Energetics And Mass (CREAM) [1] est un détecteur congu
pour la mesure des spectres élémentaires du rayonnement cosmique de haute énergie
entre 10'2 et 10'® GeV a I'aide d'une série de vols en ballon de longue durée (voir
section 3.1 du chapitre 2). CREAM a été lancé pour la premiere fois le 16 décembre
2004 depuis la station américaine de McMurdo en Antarctique embarqué sous un
ballon de pression zéro. Ce premier vol, qui a duré 42 jours, a établi un nouveau
record de durée de vol en ballon. Depuis CREAM a accompli avec succes trois vols
supplémentaires en 2006, 2007 et 2008, en accumulant ainsi 118 jours de vol au total.
Un cinquieme vol est en cours de préparation pour 2009.

1 Les objectifs physiques

L’objectif de 'expérience CREAM est double :

1. La mesure des spectres élémentaires du rayonnement cosmique permettrait
de déterminer leur mécanisme d’accélération (voir chapitre 2). Effectivement,
dans cette gamme d’énergie, I’accélération par onde de choc pourrait amener
un changement de composition dans le spectre élémentaire.

2. La mesure précise des rapports secondaire sur primaire permettrait de contraindre
les modeles de propagation du rayonnement cosmique dans la Galaxie (voir
section 3 du chapitre 2).

Comme nous I’avons vu dans la section 3 du chapitre 2, I'énergie de 10'° eV re-
présente la limite statistique accessible aux expériences embarquées sous des ballons
de la génération actuelle, et aussi le seuil inférieur des expériences au sol mesurant
indirectement le rayonnement cosmique. Une mesure directe de la composition du
rayonnement cosmique jusqu’a une énergie de 10! eV ne fournit ainsi pas seulement
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Chapitre 6. L’expérience CREAM

des nouvelles données sur les caractéristiques des spectres élémentaires et des abon-
dances, mais aussi une calibration des détecteurs au sol dont I’analyse des données se
base sur des modeles hadroniques (par exemple QGSJET et SIBYLL), qui donnent
a ce jour des résultats trés différents.

2 Le détecteur

La mesure précise des spectres élémentaires nécessite des détecteurs complémen-
taires et redondants pour I'identification de la charge et la mesure de I’énergie de
la particule incidente. Ainsi CREAM est composé d’un ensemble de sous-détecteurs
empilés les uns au-dessus des autres. La configuration du détecteur qui a volé en
2007 (CREAM-III) et en 2008 (CREAM-IV) sera présentée dans cette partie. Celle-
ci se distingue notamment des deux premieres configurations par la présence d’un
imageur Cherenkov, qui fera I’'objet du chapitre suivant, et ’absence d’un détecteur
a radiation de transition.

Calorimeter
(W + SCN)

—,

"-

FIGURE 6.1 — Schéma du détecteur CREAM-II1/TV

Une technique praticable pour mesurer l’énergie des particules au-dessus de
102 eV est 'utilisation d’un calorimeétre hadronique. La densité élevée du calori-
metre implique qu'un grand nombre de particules secondaires est créé dans 'ab-
sorbeur du calorimetre. Une partie de ces particules dites albédos remontent dans
le détecteur a travers les autres sous-détecteurs. Ceci complique la conception des
sous-détecteurs mesurant la charge qui doivent identifier la particule primaire inci-
dente. Plus I’énergie est élevée, plus le nombre et 1’énergie des particules remontant
sont élevés. Pour surmonter ce probleme, CREAM combine plusieurs types de détec-
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teurs d’identification de charge : le Timing Charge Detector (TCD) en combinaison
avec I’hodoscope scintillant S3, le Cherenkov Detector (CD), la Cherenkov Camera
(CherCam) et le Silicon Charge Detector (SCD). Cette configuration du détecteur
CREAM est représentée sur la figure 6.1.

Chacun des sous-détecteurs doit remplir les mémes critéres. Le poids porté par
le ballon est limité, il est donc nécessaire de construire des instruments les plus
légers et les plus compacts possibles. Un ballon stratosphérique atteint une altitude
d’environ 40km. A cette altitude, le détecteur se trouve dans des conditions quasi
spatiales. Chaque instrument et son électronique associée doivent ainsi fonctionner
sous vide. Un dernier critere est la durée du vol. CREAM a été défini pour étre
le premier détecteur porté par un ballon pressurisé dont la durée du vol pourrait
attendre 100 jours. Ceci nécessite une fiabilité accrue des instruments.

2.1 Le Timing Charge Detector (TCD) et ’hodoscope S3

Le TCD [2], qui est le premier sous-détecteur traversé par la particule incidente,
exploite le fait que les particules albédos nécessitent un certain temps pour remonter
a travers les différents sous-détecteurs. Celles-ci déclenchent un signal dans le TCD
au moins 3ns apres la particule incidente. Une mesure rapide permet donc de rejeter
tout signal déclenché par des particules albédos.

La surface active du TCD est formée par deux couches croisées d’'une juxtapo-
sition de quatre palettes de scintillateurs en plastique (voir figure 6.2). Deux pho-
tomultiplicateurs, situés aux extrémités de chaque palette, mesurent la lumiere de
scintillation émise par la traversée de la particule incidente. Un deuxieme détecteur
a scintillation, nommé S3, se trouve juste au-dessus du calorimetre et fournit un dé-
clenchement en coincidence avec le TCD. Ce détecteur se trouve 1.09 m en-dessous
du TCD, il est sensible a la particule incidente comme aux particules albédos du
calorimetre. Ceci permet un rejet des particules albédos et une mesure du temps de
vol.

La détermination de charge est en principe fournie par I'intégration du signal me-
suré par le photomultiplicateur. Cependant les impulsions des photomultiplicateurs
durent généralement plus de 10ns. Au lieu d’intégrer 'impulsion, 1’électronique du
TCD mesure 'amplitude et la durée de montée du signal en moins de 3 ns, en uti-
lisant respectivement un détecteur de pic et un convertisseur temps-numérique. Le
principe de base du détecteur de pic est de mesurer ’amplitude maximale de chaque
signal issu d’un photomultiplicateur, qui est proportionnelle au carré de la charge
de la particule. En méme temps deux convertisseurs temps-numérique mesurent le
temps au bout duquel le signal issu d’un photomultiplicateur a dépassé deux seuils
en amplitude donnés. La différence en temps mesurée entre les deux seuils est in-
versement proportionnelle au carré de la charge. Plus la charge est élevée, plus le
signal est grand et plus la différence en temps est petite. La résolution obtenue pour
la mesure en charge avec le TCD est de AZ = 0,2 pour 'oxygene et AZ ~ 0,4 pour
le fer.
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Chapitre 6. L’expérience CREAM

FIGURE 6.2 — Une couche de quatre palettes scintillateur en plastique protégés du
TCD sur leur support. Les quatre autres palettes sont visibles en arriére plan
dans leur structure de transport.

2.2 Le Cherenkov Detector (CD)

Comme son nom l'indique, le CD mesure le rayonnement Cherenkov émis par une
particule relativiste traversant le radiateur en plastique [3]. La lumiere est détectée
par huit photomultiplicateurs. L’information sur la charge est fournie par ’ampli-
tude du signal détecté qui est proportionnelle au carré de la charge de la particule
incidente. De plus, le CD est utilisé en tant que veto dans la chaine d’acquisition
afin de ne pas déclencher lors de la traversée d’une particule non-relativiste (absence
de signal dans le CD).

2.3 La Cherenkov Camera (CherCam)

Le détecteur CherCam est un imageur Cherenkov de proximité qui mesure la charge
de la particule incidente par la mesure du rayonnement Cherenkov émis lors de
la traversée du radiateur en aérogel. Le plan de détection de lumiere est composé
de 1600 photomultiplicateurs et il se trouve environ 10cm en-dessous du plan du
radiateur. Une description plus détaillée de la physique, de la structure mécanique
et de I’électronique sera donnée dans le chapitre 7. L’analyse des données de ce
détecteur est détaillée dans le chapitre 8.
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2.4 Le Silicon Charge Detector (SCD)

Le SCD [4] est congu de fagon & minimiser les effets des particules albédos par une
segmentation tres fine. Le matériau remplissant cette contrainte est le silicium, qui
permet aussi une mesure précise de la charge de la particule incidente. Le SCD est
ainsi composé de 26 bandes (13 x 2) dont chacune comporte sept modules de capteurs
en silicium (voir figure 6.3). Chaque capteur est divisé en 4 x 4 pixels avec une zone
active de 15,5 x 13,7mm?. Une couverture compléte de la couche est obtenue par
une légere superposition des modules. Cette segmentation en 2 912 pixels permet de
réduire une mauvaise identification de la charge a 2-3 % pour des particules de basse
charge & une énergie incidente de 10'® eV et moins pour des énergies plus faibles et
des charges plus élevées.

FIGURE 6.3 — Le SCD avec les modules de senseurs en silice et deuzx cartes de
lecture.

Les capteurs en silicium sont des diodes PIN (angl. : Positive Intrinsic Negative).
Quand une particule ionisée pénetre le capteur auquel une tension est appliquée, elle
produit des paires électron-trou dans la zone dite intrinseque. Par conséquent la
charge de la particule incidente est mesurée a 1’aide d’une impulsion dans le courant
électrique. Effectivement la perte en énergie d’une particule traversant un matériau
dépend uniquement de la charge et de la vitesse de la particule. Comme les particules
du rayonnement cosmique pénetrent les capteurs avec une vitesse v ~ ¢, la perte en
énergie augmente proportionnellement avec le carré de la charge de la particule
incidente.

Depuis le deuxieme vol de CREAM, I'instrument contient deux plans de capteurs
en silicium, nommés par la suite top- et bottom-SCD. En plus de la détermination de
la charge de la particule incidente, 1'utilisation de deux plans mesurant la position
d’impact de la particule permet ainsi la détermination de sa trajectoire.

2.5 Le calorimétre hadronique (CAL) et ses cibles

Le convertisseur hadronique est composé de deux cibles de graphite densifié. Ces
cibles, d'une densité de surface de 20,995 g/cm? chacune, sont montées au-dessus
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Chapitre 6. L’expérience CREAM

FIGURE 6.4 — Le calorimeétre monté en-dessous de ses cibles en graphite.

du calorimetre (voir figure 6.4) et initient une gerbe hadronique par interaction nu-
cléaire avec la particule incidente. Le libre parcours moyen d’une particule incidente
avant d’interagir fortement avec le milieu absorbant, nommé la longueur d’inter-
action Ay, est inversement proportionnelle & la leur section efficace nucléaire. Par
conséquent, environ 50 % des protons incidents, ayant une longueur d’interaction
A = 85,8¢g/cm? & 200 GeV dans le graphite, et 60 % des noyaux de fer incidents
interagissent dans les cibles dans la limite de 'acceptation angulaire. Ceci permet
au calorimetre de mesurer I'énergie incidente, avec une précision de 45 a 50 %, a
I’aide des gerbes résultantes.

Le calorimetre hadronique [1] est constitué de 20 plaques de tungsténe pur d’une
densité de surface de 6,755 g/cm? chacune, correspondant & 0,035 longueur d’interac-
tion. Apres chaque plaque en tungsteéne se trouve une couche de fibres scintillantes,
regroupées en 50 rubans contenant chacun 19 fibres. Le signal lumineux est mesuré
par une série de Hybrid Photo-Diode. Une profondeur verticale de plus d’une lon-
gueur d’interaction A; sur moins de 10 cm permet de confiner la gerbe de particules
secondaires dans le calorimetre et de mesurer son énergie pour tous les noyaux et
dans la gamme en énergie désirée.

3 Les campagnes de vol de CREAM-III
et de CREAM-IV

Le détecteur CREAM est lancé depuis la base américaine McMurdo en Antarc-
tique sur l'ile de Ross a la limite de la barriere (ou plate-forme) de Ross sur laquelle
la NASA possede un site de lancement de ballons. Nous avons déja évoqué le choix
du lancement aux poles dans la section 3.1 du chapitre 2, et nous allons ici revenir de
facon plus complete sur le choix de I’Antarctique comme site de lancement privilégié
pour ce type de campagne :
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La raison physique : Au-dessus des poles il existe des cyclones (vent circulaire)
persistants de grande échelle, nommés vorter, dans la troposphere supérieure
et la stratosphere. Le vortex est plus puissant pendant I’hiver hémisphérique,
quand le gradient de température est le plus raide et perd en force ou disparait
en été. Le vortex de I’Antarctique est plus stable et plus prononcé grace a la
présence d’un continent sur la totalité du pole. Un ballon emporté par le vortex
a donc une trajectoire circulaire autour du pole, ce qui permet un suivi plus
facile du ballon qui revient pratiquement a son endroit de lancement.

La raison politique : Derniere terra nullius (terre sans maitre) de la planete, le
continent antarctique fait actuellement I'objet d’un régime juridique défini
par le Traité sur I’Antarctiqgue de 1959. Le traité établit un moratoire sur les
revendications territoriales des signataires sur I’Antarctique. Contrairement a
I’ Antarctique, le survol de I’ Arctique nécessite 'autorisation des cing pays, dont
les cOtes sont au contact de 'océan Arctique soit : le Canada, les Etats—Unis,
le Danemark, la Russie et la Norvege.

La raison pratique : L’avantage majeur des expériences embarquées en ballons
est la possibilité de récupérer le détecteur apres l'atterrissage sur terre ferme.
Cette contrainte est remplie en Antarctique ou le ballon survole uniquement
des zones terrestres (au sens large), ce qui n’est pas le cas pour I’Arctique.

La raison technique : Pendant I’été hémisphérique le cycle jour-nuit n’a pas lieu
et le soleil est visible en permanence. Ceci a surtout deux avantages pour les
vols en ballons : I'alimentation des panneaux solaires est assurée de facon per-
manente et les variations en altitude, dues a des variations de températures,
sont limitées. Ceci assure une durée de vol plus longue et réduit aussi 'utili-
sation de ballast.

La raison sécurité : En cas de probleme, il est souhaitable que le ballon survole
des régions peu peuplées afin de ne pas causer des dommages matériels et
corporels.

Chaque campagne de vol se déroule en trois étapes : d’abord la préparation du
détecteur et du ballon, ensuite le vol et sa surveillance et enfin la récupération du
détecteur.

Apres I'intégration de tous les sous-détecteurs de CREAM aux Etats—Unis, le dé-
tecteur complet est envoyé en Antarctique. Une équipe composée d’un représentant
pour chaque sous-détecteur, d’un responsable pour la phase de préparation et des
spécialistes du Columbia Scientific Balloon Facility (CSBF) de la NASA préparent
le ballon et le détecteur pour le vol. Pendant cette phase de préparation, qui dure en-
viron trois semaines, le détecteur est équipé de tout ’appareillage nécessaire pour le
vol (voir figure 6.5). Ceci inclut entre autres le systéeme d’attache au ballon, les pan-
neaux solaires, l'isolation thermique et I’équipement de télémétrie, de commandes et
de suivi de la trajectoire. En parallele, I’équipe de physiciens procede a I’ensemble
des tests et corrections logicielles et matérielles finals afin de rendre prét le détec-
teur pour le vol. La phase de préparation se finit début décembre avec un test en
suspension, pendant lequel CREAM est suspendu au bras du camion porteur et est
mis dans des conditions de vol, c’est-a-dire autonomie énergétique, communications
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FIGURE 6.5 — CREAM-IV dans la salle d’expérimentation en Antarctique en cours
de préparation.

radios bidirectionnelles etc. Ainsi suspendu, chaque sous-détecteur et I’équipement
de communication et de surveillance sont testés pour enfin effectuer une série de
prise de données dans les conditions réelles. Une fois le test accompli avec succes, le
détecteur est prét a étre lancé.

Le lancement d’un ballon stratosphérique peut seulement se faire dans des condi-
tions météorologiques tres stables. Une fois le vortex installé, la vitesse du vent est
mesurée régulierement au niveau du sol et a plusieurs altitudes jusqu’a la strato-
sphere a 'aide de plusieurs outils météorologiques. Si le vent est trop fort, il risque
d’endommager le ballon et le détecteur pendant le processus du lancement et de ’as-
cension. Lorsque les conditions météorologiques sont favorables pour un lancement,
le détecteur suspendu au camion porteur est transporté sur la zone de décollage (voir
figure 6.6). Ensuite le ballon est déroulé sur toute sa longueur et accroché au pa-
rachute qui est lui-méme fixé au détecteur. Le ballon est alors rempli partiellement
d’hélium. La quantité d’hélium est calculée pour atteindre et garder une altitude
d’environ 40 km. Lors du lancement, le ballon s’éleve jusqu’a se trouver au-dessus
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3. Les campagnes de vol de CREAM-III et de CREAM-1V

du détecteur. Alors le détecteur est libéré du bras du camion porteur et commence
son ascension. L’altitude voulue est atteinte en quelques heures (~ 4 heures) et la
prise des données peut commencer.

FIGURE 6.6 — CREAM-IV suspendu au bras du camion porteur immédiatement
avant le lancement. Au détecteur sont attachés le parachute (en rouge) et le
ballon qui est en cours de gonflage.

Pendant le vol, CREAM est commandé via un relais satellite. Les parametres
du vol sont supervisés par un groupe du Wallops Flight Facility de la NASA. La
supervision du détecteur, c’est-a-dire entre autres de la prise des données et des diffé-
rentes calibrations de chaque sous-détecteur, se fait a partir du Scientific Operation
Center (SOC) a l'université de Maryland aux Etats-Unis par un groupe composé
d’un spécialiste de chaque sous-détecteur et d’un superviseur.

L’arrét du vol est décidé en se basant sur plusieurs criteres. Premierement, pour
pouvoir récupérer 'instrument apres I'atterrissage, il faut que le ballon se trouve
au-dessus du continent et surtout a un endroit accessible aux avions de petite taille.
Idéalement le vol se termine pres de la base de McMurdo. Deuxiemement, la NASA
lance deux a trois ballons par saison et les avions et le temps disponibles pour la ré-
cupération des différents détecteurs sont limités. Ceci nécessite une organisation tres
serrée en temps et, pour éviter de faire hiverner le détecteur en Antarctique, le vol
peut étre arrété tot, c’est-a~dire a la fin de la premiére ou deuxiéme circumnavigation
du pole.

Une fois la décision de 'arrét du vol prise, le ballon est détaché du parachute a
I’aide d’explosifs. Le parachute peut donc s’ouvrir, ce qui permet une descente douce
du détecteur vers la terre en environ une heure. Apres latterrissage du détecteur,
le parachute est détaché encore & 'aide d’explosifs pour éviter que le détecteur soit
trainé par le vent & travers le continent et ainsi endommagé ou méme perdu (dans
une crevasse par exemple). La descente du ballon est surveillée par un avion de I’US
Air Force qui effectue des rotations autour de CREAM jusqu’au contact avec le sol
(voir figure 6.7).

Un groupe de trois scientifiques et deux pilotes forment ’équipe de récupération.
En fonction de la distance et de 'endroit d’atterrissage du détecteur, on utilise soit
un hélicoptere, soit un avion pour récupérer le détecteur. La récupération consiste
a démonter les panneaux solaires, les antennes, le systeme de controle et chaque
sous-détecteur afin de pouvoir les transporter. La phase de récupération peut durer
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FIGURE 6.7 — CREAM-1V a atterri aprés 19 jours de vol.

plusieurs semaines, mais le démontage du détecteur est fait normalement en trois
jours. La durée de cette phase est dominée par les conditions météorologiques sur
site. Pour pouvoir atterrir, les avions ont besoin d’une bonne visibilité, un critere
qui est de moins en moins rempli a la fin de I’été hémisphérique.

Les conditions des prises de données dont ’analyse sera discutée dans la suite de
la these sont maintenant présentés.

3.1 Le vol de 2007

(a) La trajectoire de CREAM-III. La (b) L’Ice-CREAM-Team 2007 avec le représentant
courbe jaune et rouge correspondent res- CherCam Michel Buénerd du LPSC (deuxiéme a
pectivement a la premiere et deuxieme gauche).

circumnavigation.

FIGURE 6.8 — La campagne de vol 2007.
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3. Les campagnes de vol de CREAM-III et de CREAM-IV

Le troisieme vol de CREAM a commencé le 19 décembre 2007 et a duré 28 jours,
21 heures et 53 minutes. Pendant ce temps le détecteur a fait deux tours complets
autour du pole Sud et avait une altitude moyenne de 38,2km. Le vol s’est bien
déroulé. Néanmoins le TCD et le CD, arrivés a I’altitude nominale de CREAM, n’ont
pas pu fonctionner a cause de claquages électriques. L’impact sur les performances
de CREAM était minime grace a la forte redondance des détecteurs mesurant la
charge. Seul le systeme de déclenchement de I’acquisition a da étre reprogrammé en
vol afin d’exclure le TCD pour ne garder que le calorimetre. L’analyse des données
de ce vol est en cours et sera présentée dans le chapitre 8.

Les représentants de CherCam en Antarctique étaient Michel Buénerd pour la
préparation et Yoann Sallaz-Damaz pour la récupération du détecteur. J’ai surveillé
le bon fonctionnement du détecteur pendant ce vol au SOC a l'université de Mary-
land.

3.2 Le vol de 2008

180° - 8
(a) La trajectoire de CREAM-IV. La (b) L’Ice-CREAM-Team 2008 avec moi (troisieme &
courbe jaune et rouge correspondent res- gauche) comme représentante CherCam du LPSC.

pectivement a la premiere et deuxieme
circumnavigation.

FIGURE 6.9 — La campagne de vol 2008.

Le quatrieme vol de CREAM a démarré le 19 décembre 2008 et a duré seulement
19 jours, 13 heures et 35 minutes, dii au vortex qui s’est installé tard dans la saison
et qui n’était pas tres stable. CREAM s’est alors trop éloigné du continent (voir fi-
gure 6.9(a)) pendant le deuxieme tour autour du pole Sud et un troisieme tour n’était
plus envisageable. Le vol s’est néanmoins bien passé et tous les sous-détecteurs ont
fonctionné sans problémes. En raison des vérifications de déclenchement de I’acqui-
sition, le TCD a été éteint pendant les 10 premiers jours. En conséquence le seuil
de déclenchement a été baissé pour augmenter le nombre d’événements collectés et
ainsi assurer assez de statistique pour le TCD.

Pendant cette campagne de vol, j’ai participé a la phase de préparation du dé-
tecteur en Antartique. Michel Buénerd a fait partie de I’équipe de récupération et
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une étudiante de 'université de Mexico a surveillé le détecteur au SOC.
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CherCam : un imageur Cherenkov pour
CREAM

Le calorimetre hadronique du détecteur CREAM est la source d’un nombre impor-
tant de particules albédos, qui rendent la tache de 'identification de la charge de
la particule incidente plus difficile. Ainsi plusieurs sous-détecteurs de charge qui se
basent sur des techniques d’identification différentes sont utilisés pour une mesure
plus précise et redondante des spectres élémentaires du rayonnement cosmique. Un
des sous-détecteurs est la caméra Cherenkov (angl. : Cherenkov Camera, CherCam),
qui mesure la charge du rayon cosmique a ’aide de la lumiere Cherenkov émise dans
un radiateur par cette particule. CherCam a été proposé, congu et réalisé entre 2004
et 2007 par le LPSC de Grenoble, le CESR de Toulouse et TUNAM a Mexico dans
le but d’améliorer les performances de CREAM. Ce chapitre est consacré a la des-
cription de l’effet Cherenkov, du principe de fonctionnement, de I'architecture, de la
validation et de la simulation de CherCam. Pendant ma premiere année de these, j’ai
pu participer a la construction du détecteur au LPSC, surtout a la caractérisation
de l'aérogel, et puis a sa validation a l'aide des tests sous vide a Orsay, thermique a
Toulouse et en faisceau au CERN.

1 L’effet Cherenkov

Marie Curie observa en 1910 que des bouteilles contenant des solutions de ra-
dium concentrées luisaient d’une lumiere bleue péle [1]. Plusieurs chercheurs du
domaine de la radioactivité observerent cette lumiere bleuatre émise par des sub-
stances transparentes en contact avec des substances radioactives, mais a ’époque,
la fluorescence induite par différents types de rayonnement était étudiée et cela
paru naturel d’attribuer cette lumiere bleue a la fluorescence des solutions irradiées.
La premiere tentative pour élucider ce phénomene doit étre porté au crédit du ra-
diologue et radiothérapeute francais Lucien Mallet [2]. Il remarqua que le spectre
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lumineux produit était continu, s’étendant de 'ultraviolet jusqu’au visible, alors que
la fluorescence donne un spectre discret. Malheureusement, Mallet ne continua pas
ce travail et ne proposa d’explication de ce phénomene. En 1934, le physicien russe
Pavel Alekseyevich Cherenkov commencga une étude exhaustive de ’émission de la
lumiere bleuatre sous la direction de son professeur Sergey Ivanovich Vavilov, qu’il
finit en 1938 [3]. Vavilov put montrer que la lumiere n’est pas déclenchée par le
rayonnement -y, mais par les électrons Compton énergétiques issus de l'interaction
du rayonnement ~ sous l'effet Compton. Ils prouverent que la radiation produite
est indépendante de la composition et de la température du liquide, ce qui était en
désaccord avec la théorie de la fluorescence. En 1936, une nouvelle caractéristique de
la lumiere Vavilov-Cherenkov a été découverte par les deux chercheurs : 'asymétrie
spatiale, c’est-a-dire ’émission de la lumiere dans la direction des électrons. Che-
renkov était de plus capable d’observer la distribution angulaire du rayonnement,
sa dépendance en n (I'indice de réfraction) et en 3 (la vitesse des particules) et de
mesurer sa distribution spectrale et son intensité totale. Il démontra que l'inten-
sité de la lumiere est proportionnelle a la longueur parcourue des électrons dans les
substances et que le rayonnement est polarisé.

La caractérisation de 'effet Vasilov-Cherenkov a pu permettre une clarification
de sa nature, mais une description mathématique de cet effet était toujours absente.
Celle-ci a été fournie en 1937 par les deux physiciens russes Il “ja Mikhailovich Frank
et Igor Yevgenyevich Tamm, qui ont recu le prix Nobel ensemble avec Cherenkov
en 1958. Dans leur théorie classique, une particule chargée qui traverse un milieu
transparent d’indice de réfraction n avec une vitesse vparticule polarise localement les
molécules constituant ce milieu. Aprés 1’éloignement de la particule, la dépolarisation
des molécules engendre une émission d’ondes électromagnétiques sphériques, qui se
propagent a une vitesse viymisre = ¢/n, la vitesse de phase de la lumiere dans le milieu.
Si la vitesse vparticule de la particule est inférieure a celle de la lumiere viymiere dans
le milieu, les ondes électromagnétiques ne peuvent pas interférer et aucune émission
de lumiere n’est observée. Dans le cas oll Uparticule > Vlumiere, 1€ ondes interferent
constructivement et de la lumiere est émise dans la direction de la particule avec un
angle Oc par rapport a la trajectoire de la particule (voir figure 7.1). A partir d’une
construction de Huygens, représentée sur la figure 7.1, nous trouvons la relation dite
Cherenkov entre la vitesse 3 = vparticule/c de la particule, I'indice de réfraction n du
milieu et 1’angle Cherenkov 0¢ :

AC Vlumiere At 1

alah = — 1
AB Uparticule At ﬁn ’ (7 )

cosfc =

ol At est le temps nécessaire & la particule pour aller du point A au point B.

A partir de la relation (7.1), nous pouvons retrouver la vitesse limite Spin =
1/n au-dela de laquelle la lumiere est émise dans la direction de la particule. Pour
des particules ayant une vitesse inférieure a cette vitesse limite, aucune lumiére
Cherenkov n’est émise. Pour des particules ultrarelativistes, pour lesquelles g = 1,

I’angle Cherenkov prend sa valeur asymptotique maximale, qui est donné par ¢ =
cos~1(1/n).

L’intensité du rayonnement Cherenkov, c’est-a-dire le nombre N, de photons
Cherenkov émis dans un intervalle de longueur d’onde dA et pour une longueur
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FIGURE 7.1 — Construction de Huygens. Une particule de vitesse v se déplace du
point A au point B dans un milieu transparent d’indice de réfraction n. La
dépolarisation locale du milieu engendre des ondes électromagnétiques (cercle
de rayon ct/n). Si v < ¢/n (a gauche), alors les ondes n’interférent pas, sinon
(a droite) elles interférent constructivement au long de la droite BC.

traversée dL dans le milieu, est donnée par la formule de Frank-Tamm [4] :

d’N, ,sin? O
— 2o
a dL Y T

ol « =~ 1/137 est la constante de structure fine et Z la charge de la particule
incidente. Avec la relation Cherenkov 7.1, cette équation s’écrit :

d’N. zZ? 1
L = 2ra~ <1 - 72> . (7.2)

Le comptage des photons Cherenkov permet donc de remonter a la charge de la
particule incidente.

2 La mesure de la charge par effet Cherenkov

La mesure de l'effet Cherenkov est simple et requiert peu d’informations pour
pouvoir déduire la masse et la vitesse d’une particule. Une telle méthode de mesure
est ainsi tres fréquemment utilisée dans toutes les installations de physique subato-
mique. Il existe différents types de détecteur de rayonnement Cherenkov, dont les
fonctions et les architectures peuvent étre tres variées [5] : les détecteurs dits a sewil,
qui ne sont sensibles qu’aux particules au-dessus du seuil G, les compteurs dif-
férentiels, qui permettent une mesure extrémement précise de 3, et les détecteurs
nommés imageurs ou Ring Imaging Cherenkov (RICH) congus pour une identifica-
tion large des particules. Pour ce dernier, deux techniques principales sont utilisées :
les RICH a focalisation, qui utilisent une optique (miroir, lentille, ...) entre le maté-
riau radiateur et la zone de détection des photons dans le but d’optimiser la mesure
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FIGURE 7.2 — Principe de détection de CherCam. Une particule traversant l’aérogel
émet de la lumiere Cherenkov qui est détectée par des photomultiplicateurs dans
le plan de détection. Le comptage des photons Cherenkov permet de remonter a
la charge de la particule incidente. La lumiére émise par une particule albédo
est absorbée par une couche de mousse et seul le photomultiplicateur traversé
par la particule albédo recoit de la lumiére.

par modification de la trajectoire des photons, et les RICH a focalisation de proxi-
mité, qui ne possedent aucun dispositif de focalisation optique.

L’imageur Cherenkov concu et construit par le LPSC Grenoble, le CESR, Tou-
louse et 'UNAM México est un RICH a focalisation de proximité, composé d’un plan
de radiateur, dans lequel la particule incidente produit le rayonnement Cherenkov,
d’un espace de glissement vide, dans lequel les photons se propagent librement sur le
cone Cherenkov afin d’augmenter la taille de ’anneau de photons a détecter, et d’'un
plan de détection, qui mesure le nombre et la position des photons pour en déduire
la charge de la particule. La lumiere émise dans ’aérogel par une particule albédo est
absorbée par une couche de mousse posée sur le radiateur. Le signal d’une particule
albédo peut étre ainsi discriminé d’un signal d’une particule incidente par ’absence
d’un anneau Cherenkov. Un schéma du principe de CherCam est représenté sur la
figure 7.2.

L’effet Cherenkov a seulement lieu dans le radiateur du détecteur. Ainsi ’épais-
seur traversée par la particule dépend entierement de I’épaisseur d du radiateur et
I’angle zénithal 7 de la particule incidente :

d

coST

Lo =

De plus, pour les particules d’énergie totale supérieure & 102 eV, leur vitesse 3 est
approximativement égale a 1 (voir tableau 7.1).

Par conséquent le nombre de photons Cherenkov émis par la particule incidente de
haute énergie ne dépend pas de sa vitesse [ et I’équation (7.2) se simplifie :

ANy Z* d . 1
A TN cost n(\)2 /)’
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E=102%eV E=10%eV
hydrogene 4,41 x 1077 4,41 x 1013
fer 1,35 x 1072 1,35 x 107°

TABLE 7.1 — Les valeurs 1 — 3 calculées pour les atomes d’hydrogéne et de fer a
deuz énergies différentes (1012eV et 1012eV).

Les deux composantes principales de CherCam, c’est-a-dire le plan de détection
et le plan radiateur, sont présentées et détaillées dans les deux sections suivantes.

3 Le plan radiateur

Dans un RICH a focalisation de proximité le radiateur doit remplir certains
criteres : le matériau choisi doit étre solide et parfaitement plan. De plus, I'indice de
réfraction doit étre homogene et connu précisément pour permettre une identification
exacte de la charge de la particule incidente. En effet, en supposant un grand nombre
de photons Cherenkov N, générés, ce qui est le cas pour les particules de grande
charge, et une parfaite connaissance de ’angle d’incidence de la particule, alors
Ierreur sur la détermination de la charge est dominée par les deux caractéristiques
de l'aérogel, c’est-a-dire son épaisseur et son indice de réfraction :

AZ 1 [(Ad\? [An—1)\2
- _ - —— S S 7.3
W) () &
Pour des détecteurs embarqués en ballon, il est préférable d’utiliser un matériau de
radiateur léger et résistant.

Le choix de 'indice de réfraction est de grande importance pour les imageurs
a focalisation de proximité. Un indice élevé permet d’avoir un seuil en énergie plus
faible, un anneau Cherenkov plus grand (voir équation (7.1)) et un nombre de pho-
tons Cherenkov générés plus élevé (voir équation (7.2)). D’un autre coté, l'angle
d’incidence maximal de la particule, pour lequel les photons Cherenkov générés ne
sont pas réfléchis totalement a l'intérieur du radiateur, diminue avec 'indice de ré-
fraction. Un indice élevé limite ainsi I'acceptance angulaire du détecteur.

Pour CherCam, un compromis a été trouvé. Pour garantir une acceptance angu-
laire entre 40 et 45°, 'indice du radiateur doit étre inférieur & 1,10. Le seul radiateur
solide avec un tel indice est I'aérogel, qui est présenté par la suite. Un anneau Che-
renkov plus grand est obtenu par un espace de glissement plus grand entre le plan
radiateur et de détection. Le nombre de photons Cherenkov assez élevé pour des pe-
tites charges est obtenu par une épaisseur de radiateur plus importante. L’épaisseur
de I'anneau est directement liée & 1’épaisseur du radiateur et est contraint par la
résolution des photomultiplicateurs. Ainsi ’épaisseur de 1’aérogel est optimisée avec
la granularité des photomultiplicateurs et le nombre de photons minimal nécessaire
pour l'identification des petites charges.
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Chapitre 7. CherCam : un imageur Cherenkov pour CREAM

3.1 L’aérogel

Un aérogel est un matériau semblable a un gel ou le composant liquide est remplacé
par du gaz. L’aérogel de silice est 'aérogel le plus étudié et utilisé, et les carac-
téristiques données par la suite correspondent a ce type d’aérogel. Il est composé
de 99.8 % d’air, donnant son indice de réfraction proche de 1, avec une densité de
1.1mg/cm3, ce qui en fait le solide le moins dense et ainsi le plus léger du monde. 11
est pratiquement transparent, mais sa couleur bleutée est due a la diffusion Rayleigh
de la lumiere. L’aérogel est a la base hydrophile, mais un traitement chimique des
surfaces le rend hydrophobe.

Le plan de radiateur de CherCam est composé de deux couches de 10 x 10 tuiles
d’aérogel hydrophobe d’indice de 1,05 du fabricant Matsushita Panasonic [6], qui
fabrique seulement des tuiles d’aérogel de faible épaisseur. Les tuiles sont regroupées
dans un cadre. Des cloisons a I'intérieur du cadre définissent vingt-cing carrés com-
portant chacun huit tuiles d’aérogel (voir figure 7.3). Les cloisons permettent une
fixation d’un film transparent en polyéthyléne téréphtalate avec une bonne tension
sur lequelle les tuiles d’aérogel reposent.

FIGURE 7.3 — Le plan de radiateur de CherCam. Les 200 tuiles d’aérogel sont re-
groupées dans un cadre métallique a 25 carrés et reposent sur un film transparent
en polyéthyléne téréphtalate.

Nous avons vu que l'erreur sur le nombre de photons Cherenkov émis par la
particule dans le radiateur est dominée par les cactéristiques de I’aérogel (voir équa-
tion (7.3)). Pour avoir une résolution sur la charge d’au plus 0,25 unité de charge jus-
qu’au fer, ce qui nous garantit une bonne séparation de la charge des éléments, il est
donc nécessaire d’avoir un radiateur ayant une homogénéité d’indice A(n—1)/(n—1)
meilleure que 2 x 1072 et une dispersion en épaisseur Ad/d maximale de 2 x 1072
[7, 8]. Ces contraintes nécessitent une caractérisation optique et géométrique du plan
d’aérogel, c’est-a-dire de chaque tuile d’aérogel individuelle.
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3.2 La caractérisation

L’indice de réfraction n de I’aérogel hydrophobe de Matsushita est corrélé linéaire-
ment a sa densité p [9] :
n=1+4+ap (7.4)

ou « est le coefficient de densité et p = pp,/pean €st la densité de l'aérogel relative
a celle de l'eau. Le parametre o = 0,279 a été ajusté pour plusieurs densités en
utilisant un laser de longueur d’onde de 550 nm (voir figure 4.10 de [9]). En exprimant
la densité p en fonction de la masse volumique p,, = m/V :

Peau
_ 1 m
Peau Ll L2 h7

oll m est la masse, L1 2 sont les longueurs des faces et h est I’épaisseur de la tuile d’aé-
rogel, l'indice de réfraction peut étre déterminé a partir des mesures métrologiques
précises.

La mesure métrologique des 213 tuiles livrées par le producteur s’est faite a l'aide
d’un comparateur mécanique pour mesurer ’épaisseur h, d’'un micrometre pour la
mesure des longueurs L1 5 et d'une balance pour mesurer le poids m. Le comparateur
mécanique n’a pas pu étre utilisé pour les mesures des longueurs des tuiles a cause
de leur friabilité. L’épaisseur de la tuile a été mesurée en 25 points. Une description
plus détaillée des mesures peut étre trouvée dans la these de Y. Sallaz-Damaz [7].
Une variation d’épaisseur de 'ordre de 0,2mm a été trouvée en plus d’un défaut
d’épaisseur quasiment systématiquement dirigé selon un plan incliné (voir figure 7.4).
Finalement, nous avons trouvé que les tuiles sont en moyenne carrées d’une longueur
de 105 mm, ont une épaisseur de 10,5 mm et un poids de 22,5 g.

La distribution de I'indice de réfraction moyen calculé a partir de I'équation (7.4)
et ’ajustement de celle-ci sont représentées sur la figure 7.5. La dispersion trouvée
de 3 x 107 est bien inférieure & la contrainte donnée de 1 x 10~ pour des tuiles
d’indice 1,05 (A(n —1)/(n —1) =2 x 1072).

Le plan de radiateur de CherCam est composé de deux couches de tuiles d’aéro-
gel pour avoir une épaisseur de radiateur suffisante. L’empilement des tuiles, ayant
une variation moyenne d’épaisseur de 0,2 mm, augmente la variation a 0,3 mm. Ceci
reste en-dessous de la contrainte donnée Ad < 0,4mm pour les tuiles d’épaisseur
de 10.5 mm et est ainsi marginalement acceptable. Cependant, un appariement de
tuiles permet de réduire ces inhomogénéités d’épaisseur en utilisant les données mé-
trologiques de chaque tuile. Un tel appariement a été effectué, ce qui a permis de
passer d’une dispersion de 0 = 172 um a o = 68 ym [7] (voir figure 7.6).
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Chapitre 7. CherCam

FIGURE 7.4 — Cartes d’épaisseur de 6 tuiles d’aérogel SP50 de Matsushita [8].




1. Le plan de détection

7| R T : indice de réfraction
i Entries 213
- Mean 1.05
i ; RMS 0.0004973

40 | constant 48,86+ 4.25
5 Mean 1.05+ 0.00
- Sigma  0.0003337:+ 0.0000174

30

2ol

10F
_n Ll LA Ll l"l Ll Ll Ll LA I LA i i ]_I L L Ll LA L1 LU L L

1. 1.046 1.047 1.048 1.049 1.05 1.051 1.052 1.053 1.054 1.055

FIGURE 7.5 — Distribution de lindice de réfraction moyen des 213 tuiles d’aéro-

gel SP50 de Matsushita. La dispersion est de 3 x 1074 et satisfait ainsi les
contraintes de conception pour CherCam [8].
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FIGURE 7.6 — Distribution d’épaisseur de l'ensemble des tuiles une par une (pic

a gauche) avec o = 172 ym et de l'ensemble des appariements de deux tuiles
réalisés (pic & droite) avec o = 68 ym (tiré de [7]).

4 Le plan de détection

4.1 Les photomultiplicateurs

Le plan de détection de 1,1 x 1,1m? de CherCam (voir figure 7.7) est composé
de 1 600 photomultiplicateurs (40 x 40) assemblés dans un cadre de polyéthylene
téréphtalate cristallisé. Un photomultiplicateur convertit un signal lumineux en un
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Chapitre 7. CherCam : un imageur Cherenkov pour CREAM

signal électrique, qui est amplifié par une émission d’électrons secondaires. Une des-
cription plus détaillée du fonctionnement d’un photomultiplicateur est donnée dans
[10]. Les éléments essentiels d’un photomultiplicateur sont :

une photocathode, composée d’une fine couche de matériau photoémissif, qui
convertit un flux lumineux en un flux d’électrons;

une électrode de focalisation et une électrode d’accélération des photoélec-
trons émis par la photocathode ;

un systéeme de multiplication des électrons, constitué de plusieurs dynodes ayant
un potentiel de plus en plus élevé qui permettent la création d’une avalanche
électronique ;

une anode qui collecte le flux d’électrons du systéeme de multiplication et fournit
le signal de sortie.

FIGURE 7.7 — Le plan de détection de CherCam, composé de 1 600 photomultipli-
cateurs. Le cadre en polyéthyléne téréphtalate cristallisé (plastique noir) assure
un positionnement équidistant des photomultiplicateurs. La couleur dorée des
fenétres des photomultiplicateurs provient de leur photocathode.

Le modele de photomultiplicateur choisi pour CherCam est le XP3112 de PHO-
TONIS [11] (voir figure 7.8), qui est une version mono-canal ronde & dix dynodes
et d’un pouce de diametre. Le choix d’utiliser des photomultiplicateurs classiques
(mono-canaux) au lieu des photomultiplicateurs multi-canaux carrés est le résultat
des contraintes budgétaires. Ces derniers auraient permis une meilleure couverture
du plan de détection. Effectivement, 'utilisation de photomultiplicateurs classiques
engendre une pixelisation correspondant a ’écart entre deux photomultiplicateurs,
ici 27,5 mm, et leur disposition dans le plan carré entraine une zone morte de détec-
tion d’environ 50 %.

Une étude a été entreprise pour combler cette zone morte grace a des guides de
lumiere couvrant la totalité de la surface de détection [7]. Bien que de tels guides
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FIGURE 7.8 — Le photomultiplicateur XP3112 de Photonis [11] : une photographie,
le schéma avec les dimensions et un schéma des broches correspondant a l’ali-
mentation des dix dynodes et de l’anode.

de lumiere permettraient d’augmenter le taux de collection des photons et ainsi
d’améliorer I’homogénéité de détection, une telle option n’a pas été retenue. Le gain
en homogénéité serait insuffisant pour permettre un comptage direct du nombre de
photons sans correction. En outre, une analyse avec des guides de lumiere serait tres
difficile.

Les 1 600 photomultiplicateurs sont regroupés en 25 modules et chaque module
est constitué de 4 blocs (sous-modules) carrés de 16 photomultiplicateurs (voir fi-
gure 7.9). L’alimentation des photomultiplicateurs est assurée par 100 modules haute
tension.

ASIC DAQ_FEE

Connecteurdu
Flex

Boards
interconnection

Ponthaute |
tension

FIGURE 7.9 — Un module (photo & gauche) et un sous-module (photo & droite, tirée
de [7]) de CherCam. Un module comporte 64 photomultiplicateurs assemblés
dans un cadre en polyéthyléne téréphtalate cristallisé (plastique noir). Chaque
module est composé de quatre sous-modules de seize photomultiplicateurs. Ceux-
ci sont alimentés a travers un pont de haute tension sur lequel une carte DAQ-
FEFE est fizée, qui permet la lecture et la mise en forme des signaux des seize
photomultiplicateurs.

4.2 L’électronique

Chaque sous-module de CherCam est lu par un micro-circuit d’électronique fron-
tale. Cette carte DAQ-FEE (angl. : Data Acquisition - Front-End Electronics, voir
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figures 7.9) et 7.10), permet la lecture des signaux en sortie des photomultiplicateurs
d’un sous-module par l'utilisation d’un circuit intégré spécialisé (angl. : Application-
specific integrated circuit, ASIC) a 16 voies développé pour I'imageur d’AMS [12]
par le LPSC et adapté pour CREAM. Le réle de ’ASIC est de lire les signaux ana-
logiques fournis par les 16 photomultiplicateurs d’un sous-module en forme d’une
impulsion en courant et de les préparer a la numérisation. Pour ceci le signal est
converti en signal de tension par un convertisseur charge-tension, amplifié et mis en
forme a l’aide d’une série de filtres. Alors le maximum du signal est déterminé grace
a un systeme dit « track & hold ».

Chacun des 16 signaux est ensuite amplifié avec deux gains différents, ce qui
permet d’augmenter la dynamique dans le cas de mesures de signaux de faible am-
plitude. Le premier gain, nommé gain 5, est cinq fois plus élevé que le deuxieme,
nommé gain 1, il est aussi utilisé pour 1’étalonnage du plan de détection (voir sec-
tion 6.1). Les 32 valeurs analogiques multiplexées résultantes sont ensuite numérisées
a l'aide d’un convertisseur analogique-numérique (angl. : Analog-to-Digital Conver-

ter, ADC).

En plus de I’ASIC, la DAQ-FEE posséde un réseau de portes programmables
in situ (angl. : Field-Programmable Gate Array, FPGA) pour gérer les commandes
a destination des sous-modules et pour sauvegarder les données dans une mémoire
tampon. Une connectique a pistes imprimées souples, dite flez, relie 10 cartes DAQ-
FEE et contient une ligne de commande commune a toutes les DAQ-FEE et une
ligne de retour de données par carte DAQ-FEE (voir figure 7.10). Cinqg flex sont
reliés a une carte dite merger, qui permet le regroupement des données venant des
différentes DAQ-FEE. En plus d’étre multiplexées, les données sont aussi identifiées
et envoyées a la carte dite sparsification. Celle-ci constitue le lien de transmission
de données entre CherCam et 'ordinateur de CREAM, mais elle permet aussi de
supprimer tout signal nul et bruité augmentant inutilement le volume de données.

FIGURE 7.10 — Le pont de haute tension, qui permet l’alimentation des seize photo-
multiplicateurs par un module de haute tension, avec une carte DAQ-FEE, per-
mettant la lecture et mise en forme des signauz des photomultiplicateurs (photo
a gauche). Un flex relie diz sous-modules de CherCam d une carte merger pour
le regroupement des données et lenvoie des commandes (photo a droite).
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5 La structure mécanique

Le détecteur CherCam est composé de deux cadres métalliques en alliage d’alu-
minium de dimensions extérieures de 120,2 x 120,2cm? et intérieures de 110,0 x
110,0cm? (voir figure 7.11). Les deux cadres se superposent et ’'ensemble est fermé
par deux plans de nid d’abeille en aluminium pour assurer une rigidité structurale.

Le plan d’aérogel est fixé a la face intérieure du couvercle supérieur. Les dimen-
sions du cadre d’aérogel sont choisies afin de permettre un emboitement parfait dans
le cadre métallique supérieur. La grille de support des 25 modules de photomultipli-
cateurs est vissée en bas du cadre supérieur. Les modules sont fixés sur cette grille
a l'aide d’entretoises. Le nid d’abeille ferme le cadre inférieur, mais permet aussi de
rigidifier la grille de support, sur laquelle il est vissé. La hauteur des deux cadres
métalliques est choisie de telle facon que 'anneau Cherenkov d’une particule d’in-
cidence normale couvre les huit photomultiplicateurs autour de celui touché par la
particule incidente. L’espace de glissement ainsi obtenu entre le plan de radiateur et
de détection est égale a 11,05 cm.

La partie extérieure du cadre inférieur permet de fixer la majorité des cartes
électroniques de CherCam et ainsi les cent modules de haute tension alimentant les
photomultiplicateurs. Ces modules de haute tension sont regroupés par cing en vingt
blocs, qui sont fixés sur deux cotés opposés du cadre. Les deux cartes merger, reliés
aux dix flex de CherCam, se trouvent du coté opposé des deux cartes controlant et
alimentant les hautes tensions et la carte dite housekeeping, permettant le controle
et la transmission des mesures des différentes caractéristiques du détecteur.

6 La validation du détecteur

Un prototype de CherCam a été construit et testé pendant des tests en faisceau
au Centre Furopéen de Recherche Nucléaire (CERN) en octobre 2006 et 2007 afin de
valider la conception du détecteur et les choix techniques faits. Le détecteur Cher-
Cam doit fonctionner dans des conditions physiques proches de celles des expériences
dans l'espace, c’est-a-dire avec une évacuation thermique se faisant seulement par
rayonnement, du fait de 'absence de matiére, dans un environnement de basse pres-
sion et de fortes variations de température. Une validation compléte de 'instrument
a été effectuée a I’aide des tests sous vide et thermique. Les trois tests entrepris, qui
ont permis une validation complete du détecteur, sont présentés ci-dessous.

6.1 Tests en faisceau du prototype au CERN

Un prototype de CherCam a été réalisé afin de tester les propriétés du détecteur,
de valider les choix techniques faits, d’étudier la performance du détecteur et de
tester les programmes d’acquisition des données et de reconstruction. Pour ceci, ce
prototype a été installé dans la ligne de faisceau H2, située dans la zone nord du
Super Proton Synchrotron (SPS) au CERN. Le SPS est ’anneau injecteur du Large
Hadron Collider (LHC) et est équipée de 2,5km de lignes secondaires. La ligne H2
est une ligne de protons primaires ayant une impulsion pouvant atteindre 350 GeV /c
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FIGURE 7.11 — Structure mécanique de CherCam. Les deux cadres métalliques (vert
et rouge) comportent le plan d’aérogel (plan bleuté) et le plan de détection (grille
jaune foncée). Les cartes de lecture (cartes jaunes) et les blocs de haute tension
(boites noires) sont fixés a Uextérieur du cadre inférieur (cadre rouge). Les deux
nids d’abeille (vert et rouge foncés) sont installés en haut et en bas de CherCam
pour assurer la rigidité structurale.
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6. La validation du détecteur

et une ligne de particules secondaires, fournissant des hadrons, des électrons et des
muons d’énergie entre 10 et 400 GeV/c [13].
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(a) Vue de face : le module de 64 photomul- (b) Vue de derriere : le module, fixé sur

tiplicateurs est fixé dans un boitier en bois. un cadre métallique, est composé de quatre

Un appariement de deux tuiles d’aérogel est sous-modules dont chacun possede une carte

fixé sur le couvercle. d’électronique frontale pour la lecture des
données.

FIGURE 7.12 — Le prototype de CherCam.

Le prototype de CherCam est constitué d’un seul module, c’est-a-dire de 64 pho-
tomultiplicateurs, corrrespondant & 1/25 du détecteur CherCam complet et de deux
tuiles d’aérogel agissant comme radiateur. Le module est fixé dans un boitier fermé
en bois peint en noir (voir figure 7.12). Les deux tuiles d’aérogel sont appariées et
fixées sur le couvercle du boitier. La hauteur du boitier définit la hauteur de ’espace
de glissement. Chacun des quatre sous-modules posséde une carte d’électronique
frontale, décrite dans la section 4.2, permettant la lecture des données des photo-
multiplicateurs. Les quatre cartes DAQ-FEE sont reliées par deux flex & une carte
merger. L’alimentation électrique est assurée par quatre modules de haute tension,
fixés sur la partie arriere du boitier.

L’étalonnage de 1’électronique et des photomultiplicateurs

Du point de vue du systeme d’acquisition, les caractéristiques des ASIC sont un
piédestal, un seuil en détection, un seuil de passage de gain 1 en gain 5 et un
facteur de conversion du gain 1 en gain 5. Le piédestal correspond au signal zéro de
I’ASIC, qui est volontairement décalé dans la gamme ADC et est ainsi visible dans le
spectre ADC en tant qu’une distribution gaussienne, avec une position et une largeur
données due au bruit électronique. La position et la largeur du piédestal permettent
de spécifier le seuil en détection de chaque ASIC et ainsi d’enlever le piédestal pour
le traitement du signal. L’utilisation de deux gains fournit une gamme d’acquisition
dynamique, mais nécessite un seuil déterminant la gamme en gain 1 et en gain 5. Ce
seuil de passage est défini par 'utilisateur, il est fixé dans notre cas a la valeur ADC
de 512 en gain 1, en-dessous duquel le gain 5 est utilisé. Pour changer de gain, un
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facteur de conversion, propre & ’ASIC, est appliqué. Ce facteur peut étre déterminé
grace a l'enregistrement du signal simultané en gain 1 et en gain 5.

La position et 'écart-type du piédestal sont évalués a ’aide d’une prise de don-
nées en 'absence de lumiere, dites PED pour pedestal. Ceci est réalisé en utilisant
un veto sur le déclenchement de la chaine d’acquisition quand une particule traverse
le détecteur et émet de la lumiere Cherenkov et un déclenchement externe. Les pho-
tomultiplicateurs ne voient donc pas de lumiere et seul le signal zéro de I’ASIC pour
chaque photomultiplicateur est visible dans le spectre ADC (voir figure 7.13). Le pié-
destal ainsi obtenu est ajusté avec une loi normale d’espérance ppeq et d’écart-type
Oped- Dans une derniere étape le seuil en détection pour chaque photomultiplicateur
est calculé en utilisant la relation

seuilpm = Pped + 3 Oped- (7.5)

Les valeurs des seuils pour les 1 600 photomultiplicateurs sont écrites dans un fichier
de sortie, qui est utilisé pour initialiser les ASIC.
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FIGURE 7.13 — Spectre ADC' d’un photomultiplicateur lors d’une prise de données
sans lumiére (PED).

Les caractéristiques des photomultiplicateurs peuvent étre regroupées en quatre
classes associées a la sensibilité, le courant d’obscurité, la résolution en temps et en
énergie. Seulement trois caractéristiques nous intéressent : 'efficacité quantique, le
gain et écart-type de la distribution du photon unique. L’efficacité quantique cor-
respond & la sensibilité de la photocathode et est définie comme le rapport du nombre
de photoélectrons émis sur le nombre de photons incidents. La courbe d’efficacité
quantique des photomultiplicateurs utilisés est fournie par le constructeur. Le gain
d’un photomultiplicateur est le rapport du courant a ’anode sur le photocourant a
la cathode, c’est-a-dire le nombre d’électrons total sur le nombre de photoélectrons.
Celui-ci augmente vite avec la tension appliquée au photomultiplicateur.
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Le spectre du photon unique permet d’évaluer le gain de chaque photomulti-
plicateur. Un tel spectre est obtenu a l’aide d’une prise des données a la lumiere
d’une diode électroluminescente (angl. : Light-emitting Diode, LED), dite LED. La
lumiere issue d’une diode bleue est amenée a l’aide d’une fibre optique jusqu’au
centre de chaque module ou elle est émise vers le haut et diffusée sur le plan d’aéro-
gel avant d’étre détectée par les photomultiplicateurs. L’intensité de la lumiere émise
est ajustée afin de détecter entre 0 et 1 photon dans chaque photomultiplicateur.
Un éclairement si faible a pour conséquence que la plupart des événements se trouve
dans le piédestal (voir figure 7.14).

10°=
C Ajustement gaussien :
- p0 = 610,63 +9,58
r pl =1076,86 0,05
- p2 = 4,49 +0,05
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FIGURE 7.14 — Spectre ADC d’un photomultiplicateur lors d’une prise de données au
photon unique (LED). L’ajustement du piédestal avec une loi normale permet de
déterminer son intégrale Npeq et sa position ppeq nécessaires pour l’évaluation
du gain du photomultiplicateur.

Le spectre issu d’'un photomultiplicateur suit une loi de Poisson

P

 (n) — P exp(—p)

o , (7.6)

ot P,(n) est la probabilité que n photoélectrons de moyenne p soient mesurés. La
probabilité qu’aucun photoélectron ne soit détecté vaut alors

P, (0) = exp(—p). (7.7)

Le nombre d’événements présents dans le piédestal N,eq est donc donné par la
probabilité PM(O) et le nombre total Nio; des événements collectés :

Nped = NtOtPM(O) = Ntot exp(—u) (78)

Cette relation nous permet d’extraire la moyenne p de la distribution de Poisson :

Nped -1 Niot
= 1in .
Ntot Nped

0= —In (79)
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La valeur ADC moyenne obtenue pour un photomultiplicateur de gain G est

uapc = uG. (7.10)

Le gain G du photomultiplicateur peut donc étre évalué a l'aide de cette derniere

équation, en corrigeant le spectre ADC de la position du piédestal ppeq et en utilisant
I'équation (7.9) :

G — HADC — Pped _ HADC — Pped

1% In Niot /Nped

(7.11)

Concretement, 1’évaluation du gain des photomultiplicateurs a partir d’un spectre
de photon unique ayant un piédestal est faite par ’ajustement du piédestal permet-
tant la détermination de son intégrale N,eq et sa position ppeq et par la détermination
de la valeur moyenne papc.

Lors du vol, le seuil de détection est appliqué aux prises des données LED pour
diminuer la taille des fichiers résultants. Dans ce cas, I’évaluation du gain des photo-
multiplicateurs se fait en superposant les informations issues d’une prise des données
PED et d’une prise des données LED a l’aide d’un algorithme de normalisation.

La reconstruction de la trajectoire

La reconstruction de la charge de la particule incidente nécessite une bonne connais-
sance de la trajectoire de la particule (voir section 2). L’information sur la trajec-
toire, qui est fournie par les autres sous-détecteurs de CREAM pendant les vols,
est donnée pendant les tests en faisceau par deux détecteurs nommés Silicon Beam
Tracker (SBT), qui ont été développés par 1’équipe américaine de la collaboration
CREAM. Les deux SBT sont des détecteurs silicium & micro-bandelettes double face
d’une surface de détection de 32 x 32mm?. La résolution des SBT est de 1 mm pour
le SBT A et 0,5mm pour le SBT B soit respectivement 32 et 64 canaux pour les
deux directions spatiales x et y. Il est donc possible de déterminer la trajectoire du
faisceau a ’aide des deux SBT, connaissant leurs distances relatives & CherCam.

Pendant les tests en faisceau, les SBT étaient positionnés devant le prototype
de CherCam en direction du faisceau. Un schéma du positionnement relatif est re-
présenté sur la figure 7.15. Ce positionnement permet le calcul de I'angle zénithal
7, de 'angle azimutal ¢ et le point d’impact de la particule incidente sur le plan de
photomultiplicateurs du prototype. Le prototype est fixé sur une table mobile, ce
qui permet un balayage en fonction de la position d’impact de la particule.

L’extraction des coordonnées, I’alignement des différents détecteurs et ainsi I’ex-
trapolation du point d’impact sur le plan de détection du prototype sont décrits dans
mon Diplomarbeit [14]. Le point d’impact permet d’identifier le photomultiplicateur
du prototype touché par la particule incidente. Cette information est nécessaire pour
reconstruire I’événement enregistré par le prototype et ainsi évaluer l'efficacité de
collection en fonction de la trajectoire de la particule. Une précision d’un millimetre
sur le point impact est obtenue. Celle-ci se traduit par une erreur d’environ 2 %
sur I’évaluation de l'efficacité de collection, une valeur acceptable pour la résolution
voulue sur la reconstruction de la charge. Un événement typique d’une particule de
charge Z = 1 est représenté sur la figure 7.16.
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(c) Schéma du positionnement relatif des différents instruments.

FIGURE 7.15 — Positionnement relatif des différents instruments lors du test en
faisceau en 2006 au CERN.

L’étude des post-impulsions

Un type de bruit des photomultiplicateurs est dii aux impulsions retardées, ou encore
post-impulsions, qui sont des impulsions secondaires suivant I'impulsion primaire du
courant de I'anode. Il existe deux types de post-impulsions, qui sont tous les deux
caractérisés par leur temps d’occurrence en relation avec I'impulsion primaire :

e Un photoélectron rétrodiffusé dans le systeme de dynodes remonte de la zone
de I'anode et arrache un nouveau photoélectron dans la photocathode qui
déclenche a son tour une nouvelle avalanche électronique. Le retard en temps
de ce type de post-impulsion est le temps de passage de ’avalanche a travers
le tube du photomultiplicateur plus le temps de remontée du photoélectron,
c’est-a-dire jusqu’a quelques dizaines de nanosecondes.

e Un ion, issu de l'ionisation du gaz entre la photocathode et la premiere dy-
node par le passage d’un ou plusieurs photoélectrons, touche la photocathode
et déclenche ainsi une nouvelle avalanche électronique. Le temps d’occurrence
dépend des dimensions du photomultiplicateur, du type du gaz résiduel dans
le tube, de la masse de l'ion et de la configuration du champ électrique, mais
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FIGURE 7.16 — Un événement typique de charge Z = 1 enregistré par le prototype de
CherCam pendant le test en faisceau. Le point noir au centre des deux cercles,
représentant l’anneau Cherenkov, visualise le point d’impact de la particule,
calculé a laide des deux SBT. Les carrés colorés représentent les photomulti-
plicateurs touchés du prototype. Le nombre de photons détectés correspond a la
somme des photons vus par les photomultiplicateurs se trouvant dans l’anneau
Cherenkov, marqués par une étoile noire.

se trouve normalement dans lintervalle d’une centaine de nanosecondes a
quelques microsecondes.

Ces signaux retardés ne peuvent pas étre séparés par I’électronique frontale de lecture
des photomultiplicateurs.

L’occurrence des post-impulsions est plus probable pour des signaux lumineux
d’entrée élevés. Pour un imageur Cherenkov comme CherCam, les signaux les plus
forts proviennent de la particule incidente et de I’anneau Cherenkov. Ce dernier est
crucial pour la reconstruction de la charge de la particule. Un signal plus élevé mesuré
dans ’anneau Cherenkov conduit & une mauvaise identification de la charge (charge
plus grande). Il est donc impératif de minimiser le nombre de post-impulsions.

Des deux types de post-impulsions discutés précédemment, seul le deuxieme type,
c’est-a-dire l'ionisation du gaz résiduel, peut étre minimisé par la diminution de
I'intensité du champ électrique soit par une diminution du gain. Une étude des post-
impulsions en fonction de la tension appliquée aux photomultiplicateurs du prototype
a été réalisée et les résultats sont représentés sur la figure 7.17.

Le gain joue aussi un role important pour la dynamique de I’électronique de
lecture : la mesure des spectres élémentaires du proton au fer nécessite que le signal
pour des particules de haute charge ne sature pas I’électronique. Ce critére contraint
une valeur maximale de 36 sur le gain des photomultiplicateurs. Pour diminuer le
nombre de post-impulsions, un gain uniforme de 30 sur tous les photomultiplicateurs
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FIGURE 7.17 — Etude des post-impulsions en fonction de la haute tension (HT)
appliquée aux photomultiplicateurs du prototype. La distribution du mombre de
photons détectés lors de l’étalonnage au photon unique. Le pic correspond au
photon unique alors que la traine est due aux post-impulsions.

de CherCam a été choisi apres cette étude pendant le test en faisceau. Les hautes
tensions appliquées aux photomultiplicateurs se situent entre 640 et 950 V. Cette
dispersion sur la tension est due aux caractéristiques individuelles des différents
photomultiplicateurs.

6.2 Test sous vide

Le détecteur CherCam doit fonctionner dans un environnement de basse pression et
de forte variation de température.

Dans un gaz soumis & un champ électrique trop élevé, un arc électrique peut
se former, c’est le phénomene de claquage. Plus la pression de 'air diminue, plus
cet effet se produit a des tensions faibles. A 5mb, qui correspond a la pression a
une altitude de 40 km, la tension minimale & appliquer est d’environ 500V pour des
distances de 'ordre du centimetre. Pour éviter tout claquage au niveau de I’alimenta-
tion des photomultiplicateurs de CherCam (pont de haute tension) pour une tension
appliquée plus élevée, 'espace entre les broches des photomultiplicateurs a été isolé
électriquement. Chaque module du plan de détection de CherCam a été testé sous
vide, c’est-a~dire a une pression de 5mb, pour valider I'isolation électrique.

L’évacuation thermique en atmosphere ténue se fait par radiation seule. La tota-
lité de la puissance thermique dissipé par CREAM est évacuée par le rayonnement
des panneaux entourant les détecteurs et par des caloducs, qui sont des éléments
conducteurs de chaleur basés sur le principe de transition de phase d’un fluide, re-
liés a deux radiateurs situés a l'extérieur. Une étude thermique de CherCam a été
réalisée afin de quantifier ’énergie a dissiper et de dimensionner les caloducs. Cette
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Chapitre 7. CherCam : un imageur Cherenkov pour CREAM

étude, basée sur l'investigation des sources principales de chaleur qui sont les ali-
mentations haute tension, les cartes merger, les ponts haute tension et I’électronique
frontale de lecture, a permis de développer un modele thermique pour CherCam. Ce
modele prévoit des températures de moins de 50 °C pour les éléments les plus chauds
du détecteur pour une tension appliquée de 1200 V.

L’objectif du test sous vide a été donc double :

e La vérification de I'absence de claquages dans I’ensemble du détecteur Cher-
Cam;

e La validation du modele thermique congu pour le détecteur CherCam.

FIGURE 7.18 — CherCam dans la cuve a vide JUPITER o I'IAS.

Le test sous vide a été effectué a la mi-janvier 2007 dans la cuve a vide nommée
JUPITER du service d’étalonnage de 'Institut d’Astrophysique Spatiale (IAS) de
I’Université Paris-Sud XI a Orsay. CherCam a été installé entierement dans cette
cuve cylindrique de 2m de diametre et de 7m de longueur et y a été relié thermi-
quement (voir figure 7.18). Un total de douze sondes thermiques, permettant une
surveillance thermique du détecteur, ont été positionnées sur différents éléments du
détecteur, entre autre au centre de la grille de photomultiplicateurs, qui correspond
au point le plus chaud de CherCam. Une surveillance de la consommation électrique
et des tensions fournies par les hautes tensions permet de repérer des claquages, qui
se manifestent par une fluctuation rapide dans celles-ci.

Pendant pres de 48 heures, CherCam a été soumis a une pression avoisinant
les 5mb avec de brusques variations de l'ordre de quelques millibars, pendant les-
quelles des prises de données PED et LED ont été effectuées a tour de role afin de
solliciter au maximum les composants. A la fin de ce test, aucun claquage n’a été
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repéré et la température maximale atteinte au centre de la grille a été de 30°C.
Cette température est bien inférieure a la température critique d’utilisation des pho-
tomultiplicateurs et est en bon accord avec la température prédite par le modele
thermique dans les conditions du test.

6.3 Test thermique sous vide

Un deuxieme test sous vide avec des variations de température a été demandé par la
collaboration CREAM, pour tester le détecteur dans des conditions les plus proches
possibles de celles du vol au-dessus de I’Antarctique. En effet, le test de I'TAS a utilisé
une cuve thermique a 20 °C peu représentative des conditions thermiques réelles. En
plus des risques de surchauffe, le risque principal est le défaut d’isolation électrique
di a la dilatation des matériaux ainsi qu’un éventuel probleme de démarrage a froid
dans les conditions difficiles de I’Antarctique.

FIGURE 7.19 — CherCam dans l’enceinte climatique « 2m> » & Intespace Toulouse.

Ce second test a été réalisé a la mi-avril 2007 au sein de la société Intespace a
Toulouse dans une enceinte climatique de 2m?. En plus des sondes thermiques in-
ternes, dix autres thermocouples ont été installés sur la surface externe de CherCam
(voir figure 7.19).

Durant les quelques 60 heures de durée du test, un cycle thermique sous vide
(5mb) entre -5 et 20 °C, quatre cycles thermiques & pression atmosphérique entre
-10 et 35°C et 16 heures sous vide (6 mb) ont été effectués, pendant lesquels des
données PED et LED ont été prises en permanence. Les outils d’analyse des données
en ligne et de surveillance, développés dans les semaines précédentes, ont permis un
enregistrement en temps réel des températures et une visualisation rapide des défauts

de CherCam.

Pendant I’ensemble des cycles thermiques, aucun dépassement des températures
de fonctionnement limite sur lensemble du détecteur n’a été enregistré (voir fi-
gure 7.20(b)). Ce résultat a permis de valider le modele thermique de CherCam.
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(b) Evolution de la température au milieu de la grille de CherCam.

FIGURE 7.20 — Evolutions de la position du piédestal et de la température en fonc-
tion du temps pendant le test thermique a Intespace.
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Durant les phases de mise sous vide du détecteur, aucun claquage électrique n’a été
observé, garantissant la résistance des isolants aux fluctuations thermiques. Finale-
ment, ’évolution de la position du piédestal pour ’ensemble des prises de données
PED en fonction du temps a été analysée. Celle-ci est représentée sur la figure 7.20(a).
Les 16 lignes correspondent aux 16 voies de I’ASIC se trouvant au milieu du détec-
teur. Les amplitudes de I’évolution différentes pour les 16 voies montrent que la sen-
sibilité a la température est différente pour chacune des voies. L’évolution maximale
est de l'ordre de 1 canal par degré Celsius. Pendant les vols de CREAM, I’évolu-
tion de la température est de 'ordre de 1 degré Celsius par heure, par conséquent
une prise de données PED est nécessaire toutes les heures pendant le vol pour un
étalonnage du détecteur.

7 La simulation du détecteur

Une simulation de CherCam a été développé par Y. Sallaz-Damaz [7] et M.
Mangin-Brinet pour étudier les propriétés détaillées et les performances du détecteur,
valider les choix techniques et servir pour ’analyse des données, qui est décrite
dans la section 2 du chapitre 8. La plateforme utilisée est GEANT4 ( Geometry And
Tracking) développée au CERN, qui est un logiciel permettant de simuler le passage
des particules a travers la matiere.

La simulation de CherCam comprend la modélisation géométrique, la physique
mise en jeu, une génération d’événements réaliste et la détection ainsi que le trai-
tement des événements. Pour une description plus détaillée que celle donnée par la
suite dans ce manuscrit, veuillez consulter la these de Y. Sallaz-Damaz [7].

FIGURE 7.21 — Visualisation graphique de la simulation de CherCam. Une particule
d’incidence normale (ligne bleue) génére des photons Cherenkov (lignes vertes)
dans l’aérogel qui sont propagés sur le plan de détection.

La modélisation géométrique est séparée en deux parties, comme le détecteur
réel, c’est-a-dire en un plan radiateur et un plan de détection (voir figure 7.21).
Le plan d’aérogel est modélisé par 25 plaques de 21 mm d’épaisseur et de 218 mm
de coté, correspondant aux 4 appariements de 2 tuiles d’aérogel, d’'un cadre d’alu-
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minium, du film polyéthyléne téréphtalate et de la mousse absorbante. Le plan de
détection est plus complexe et ainsi plus difficile & modéliser. La grille, le polyéthy-
lene téréphtalate cristallisé noir et les photomultiplicateurs ont été reproduits avec
une grande exactitude. La modélisation des photomultiplicateurs est décomposée en
plusieurs parties : la photocathode, le tube, la fenétre d’entrée et le corps dont le
volume a été ajusté au grammage des matériaux le constituant. Seules les cartes
électroniques a l'arriere des photomultiplicateurs ne sont pas modélisées a I’heure
actuelle, ainsi que les cadres latéraux de CherCam qui ont une importance moindre.
Finalement les deux nids d’abeille de CherCam sont décrits comme deux plaques de
1202 mm de c6té pour 14 mm d’épaisseur, constitués principalement d’aluminium.

Les processus physiques pris en compte par la simulation sont la génération de
photons par effet Cherenkov, ’absorption et la diffusion des photons dans les maté-
riaux, la réflexion et la réfraction des photons aux interfaces, le chromatisme, c’est-
a-dire la variation de l'indice de réfraction avec la longueur d’onde, et la diffusion
Rayleigh des photons Cherenkov dans 1’aérogel.

L’événement généré par cette simulation est une particule chargée avec une éner-
gie et une direction donnée. Diverses méthodes de définition d’événements sont pos-
sibles et utilisées, mais pour une simulation la plus réaliste possible, la charge et
I’énergie de la particule incidente sont générées en respectant ’abondance donnée
par [15] :

b, = q)ZpEify (712)

ou ® est le flux, ®g le flux renormalisé, E 1’énergie et v 'indice spectral. Les va-
leurs de ® et v sont tabulées dans ce méme article. La trajectoire est générée soit
aléatoirement, soit en prenant en compte 'acceptance de CREAM.

La détection des photons se fait au niveau de la photocathode des photomultipli-
cateurs. La simulation de la réponse du photomultiplicateur se base sur l'efficacité
de photoconversion qui regroupe 'efficacité quantique, la transmission de la fenétre
d’entrée ainsi que 'efficacité de collection de la premiere dynode. L’électron généré
est ensuite multiplié par les dynodes par génération d’électrons suivant une dis-
tribution de Poisson multipliée par le gain du photomultiplicateur. Ce dernier est
calculé a partir des gains réels déterminés lors de ’étalonnage de CherCam. Le flux
d’électrons est ensuite converti en canaux ADC pour simuler une réponse mesurée
par le détecteur en prenant en compte le bruit électronique des cartes électroniques
frontales.

Quatre événements simulés sont représentés sur la figure 7.22. Les cercles corres-
pondent aux 1 600 photomultiplicateurs de CherCam et I’échelle en couleur repré-
sente le nombre de photons détectés par photomultiplicateurs. Les deux événements
en haut correspondent a une particule incidente de 40° (& gauche) et 48° (& droite).
La particule avec 'angle d’incidence plus grand traverse plus d’aérogel et produit
donc un plus grand nombre de photons Cherenkov. De plus, le nombre de photomul-
tiplicateurs touchés par les photons Cherenkov est plus élevé, permettant ainsi une
reconstruction de 'angle d’incidence. Les deux événements en bas de la figure 7.22
représentent une particule incidente de 40° incluant la diffusion Rayleigh. L’événe-
ment de droite correspond a une particule de plus grande charge que celle & gauche
et produit ainsi un nombre de photons Cherenkov plus élevé. Ceci se traduit par une
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FIGURE 7.22 — Quatre événements générés par la simulation de CherCam. Les
photomultiplicateurs sont représentés par la matrice de cercles et les limites de
Uanneau Cherenkov sont visualisées par un contour noir. L’échelle de couleur est
proportionnelle au nombre de photons détectés par chaque photomultiplicateur.
Les deux événements en haut sont issus d’une particule d’angle d’incidence de
40° (4 gauche) et 48 (a droite). La diffusion Rayleigh a été ajoutée pour les
deuz événements en bas issus d’une particule incidente de 4(°, générant 10* (a
gauche) et 10° (a droite) photons. La figure a été tirée de [7].

diffusion Rayleigh plus importante.
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L’analyse des données du troisieme vol de
CREAM en 2007

Pour contraindre les modeles et les parametres de propagation, des mesures pré-
cises des rapports secondaire sur primaire et des flux sont nécessaires. L’expérience
CREAM a volé quatre fois dont deux vols avec le sous-détecteur CherCam, en ac-
cumulant une grande statistique, permettant de fournir de telles mesures précises.
L’analyse des données de CREAM a donc pour but de reconstruire les flux élémen-
taires et les rapports mesurés entre 1012 et 10'° eV via Iidentification de la charge
et la mesure de I’énergie initiale de la particule incidente a ’aide des différents sous-
détecteurs.

Le troisieme vol de CREAM entre décembre 2007 et janvier 2008 a permis d’ac-
cumuler plus de 108 événements. Le développement de 1'outil d’analyse des données
qui permet de caractériser ces événements a commencé au début de ma these. L’évo-
lution de ce logiciel pendant ces trois dernieres années comprend 1’ajout de 'analyse
des données de deux autres sous-détecteurs, le calorimetre et le SCD, dont une pré-
sentation générale a été donnée dans la section 2 du chapitre 6, afin de pouvoir
reconstruire la trajectoire, I’énergie et la charge de la particule incidente avec une
bonne précision. Cette analyse est décrite dans une premiere partie de ce chapitre.
La reconstruction de la trajectoire est indispensable a I’analyse des données de Cher-
Cam, décrite dans une deuxiéme partie, a laquelle j’ai pu contribuer. A la fin de ce
chapitre, les premiers résultats obtenus avec CherCam sont présentés.
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1 L’analyse des données du calorimetre
et du SCD

1.1 La reconstruction de la trace

Pour pouvoir reconstruire la charge de la particule incidente avec CherCam, nous
avons besoin de connaitre sa trajectoire a travers du détecteur. Dans un premier
temps, il est naturel de la reconstruire du calorimetre et du SCD de CREAM, pré-
senté dans la section 2 du chapitre 6. En effet, les 2 x 10 couches superposées et
orientées perpendiculairement de fibres scintillantes du calorimetre permettent une
reconstruction a trois dimensions de la trajectoire de la particule incidente. L’ex-
trapolation de cette trajectoire estimée facilite I'identification de la région d’intérét
dans les différents détecteurs de charge de CREAM. En combinant cette trajectoire
reconstruite avec les deux points d’impact reconstruits dans les deux plans du SCD,
le point d’impact sur le plan de détection de CherCam peut étre extrapolé avec une
bonne précision.

La reconstruction de la trace avec le calorimétre

Le signal analogue par ruban du calorimetre, c’est-a-dire ’énergie déposée, est converti
en signal numérique. Pour reconstruire I’énergie initialement déposée en MeV dans
chaque ruban, les positions des piédestaux sont corrigées a ’aide des données d’éta-
lonnage prises toutes les heures. Ensuite, un facteur de conversion est appliqué au
signal. Un tableau contenant les facteurs de conversion pour tous les rubans a été
fourni par la collaboration CREAM. Celui-ci a été obtenu a ’aide de ’étalonnage
du calorimetre pendant la campagne de test en faisceau au CERN en octobre 2006.
Finalement, les rubans bruyants sont identifiés par un écart-type du piédestal trop
élevé, marqués et exclus de ’analyse.

Un événement est déclenché dans le calorimetre si 6 couches consécutives, c’est-
a~dire 3 couches respectivement dans les plans z—z et y—z, sont actives. Une couche
est considérée active si au moins un des 50 rubans a enregistré un signal supérieur a
60 MeV [1]. Comme déja mentionné dans la section 3.1 du chapitre 6, 'acquisition des
données est déclenchée par le calorimetre seul pendant le troisieme vol de CREAM.

Pour reconstruire la gerbe de particules secondaires dans le calorimetre, un al-
gorithme de regroupement (angl. : clustering) pour chaque plan (z—z et y—=z) est
utilisé. Cet algorithme regroupe des rubans ayant au moins enregistré une énergie
déposée de 5 MeV et éloignés de moins de 30 mm, ou la distance entre deux rubans
correspond a la distance entre leurs centres respectifs. Un groupe doit contenir au
moins 3 rubans pour étre accepté. Les énergies déposées dans chaque ruban d’un
groupe donné sont additionnées et le groupe ayant I’énergie déposée maximale est
considéré contenir la gerbe de particules secondaires. Pour chaque couche de fibres
scintillantes de ce groupe, le ruban avec le dépot maximal en énergie et ses voisins
les plus proches sont utilisés pour calculer le barycentre et les erreurs associées dans
cette couche. Ces barycentres sont alors utilisés pour reconstruire la trajectoire de la
particule incidente dans le plan considéré par un ajustement avec une fonction affine
(voir figure 8.1). Les deux fonctions ainsi extraites pour les deux plans permettent
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une reconstruction en trois dimensions de la trajectoire, c’est-a-dire la reconstruction
de ’angle d’incidence 7 et 'angle azimutal 1 avec le point d’impact sur le calorimetre

(z,9).
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FIGURE 8.1 — Un événement dans les deux plans x—z (a4 gauche) et y—=z (a4 droite)
du calorimeétre hadronique de CREAM. Chaque carré coloré correspond a un
ruban ayant vu un signal par des particules secondaires. La couleur est propor-
tionnelle a l’énergie déposée en MeV. Les cercles roses correspondent au ruban
avec le dépot mazimal en énergie et a ses voisins les plus proches, utilisés pour
calculer le barycentre pour chaque couche (points noirs). Ces barycentres sont
alors ajustés par une fonction affine (trait noir).

Le point d’impact sur les autres détecteurs peut donc étre extrapolé a l'aide
de la trajectoire reconstruite par le calorimetre de CREAM. La figure 8.2 montre
la résolution sur le point d’impact sur le plan de détection de CherCam. Celle-ci
correspond & la différence entre le point extrapolé et le centre du photomultiplicateur
touché par la particule incidente. Ce dernier est le photomultiplicateur qui a vu le
plus de photons dans un groupe de photomultiplicateurs, considéré touchés par les
photons Cherenkov. L’histogramme en noir correspond a la résolution obtenue avec
la trajectoire reconstruite a ’aide du calorimetre. Un ajustement de cet histogramme
nous donne une résolution sur le point d’impact sur le plan de détection de CherCam
d’environ 3 cm dans les deux directions spatiales. Une meilleure résolution peut étre
obtenue en ajoutant 'information sur le point d’impact donnée par le SCD.

La reconstruction du point d’impact sur le SCD

La structure du support du SCD a changé entre le deuxiéme et troisiéme vol pour
faciliter la récupération de I'instrument apres le vol. L’utilisation de deux plans ayant
une structure de support différente pendant le troisieme vol de CREAM a eu pour
conséquence une légere rotation et un petit déplacement par rapport au centre du
calorimetre. Ainsi un alignement des deux plans a été nécessaire afin de reconstruire
les points d’impacts sur les deux plans avec une bonne précision. Cet alignement a
été réalisé en utilisant les données prises pendant le troisieme vol. Une translation
des deux plans de -11,2mm et de -2 mm respectivement dans la direction z et y a
été estimée. L’angle de rotation du SCD calculé est de 14 mrad. Ces valeurs sont
en tres bon accord avec les mesures directes réalisées apres lintégration du SCD
dans CREAM-III [2]. Cet alignement est pris en compte dans la reconstruction de
la trajectoire de la particule incidente en utilisant les deux plans du SCD.

Comme pour le calorimetre, des données d’étalonnage prises toutes les heures
permettent de corriger la position des piédestaux et d’identifier les capteurs bruyants

173



Chapitre 8. L’analyse des données du troisieme vol de CREAM en 2007
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FIGURE 8.2 — La résolution en mm sur le point d’impact obtenu a l'aide de trois mé-
thodes de reconstruction de la trajectoire de la particule incidente. Les différents
histogrammes représentent la différence entre la position d’impact extrapolée et
le centre du photomultiplicateur de CherCam considéré touché par la particule
dans les deux directions spatiales (v ety). Une premiére méthode (courbe noire)
utilise le calorimétre seul, tandis que les deux autres méthodes ajoutent les infor-
mations sur le point d’impact obtenues par les deux plans du SCD en utilisant
un algorithme de regroupement (courbe rouge) et des ellipses pour définir une
zone d’impact sur le SCD (courbe bleue).
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du SCD, qui sont alors exclus de 'analyse. La reconstruction des points d’impact sur
les deux plans du SCD fait appel & un algorithme de regroupement, qui regroupe des
pixels des deux plans du SCD ayant vu un signal et éloignés de moins de 50 mm. La
distance entre deux pixels correspond a la distance entre leurs centres. Les pixels du
top- et bottom-SCD sont projetés sur un méme plan. Le nombre minimal de pixels
pour un groupe est égal a un seul pixel di a la fine segmentation du détecteur. Si
un groupe contient plus qu’un seul pixel sur un plan donné, le pixel ayant le dépot
maximal en énergie est considéré comme le pixel traversé par la particule incidente
(voir figure 8.3). Contrairement au calorimetre pour lequel seul le groupe ayant le
dépo6t maximal en énergie est considéré pour la reconstruction de la trace, 10 groupes
sont choisis pour le SCD. Ces groupes sont classés en fonction du dépot en énergie
et en préférant ceux qui ont des pixels touchés dans les deux plans du SCD. Pour
chaque groupe, les coordonnées des pixels avec le dépot en énergie maximal du top-
et bottom-SCD sont ensuite ajoutées a 'ensemble des barycentres estimés dans les
couches du calorimetre. Pour chaque groupe, ’ensemble des points du calorimetre et
du SCD sont ajustés avec une fonction linéaire, ce qui permet de reconstruire jusqu’a
dix trajectoires différentes. La trajectoire reproduisant le mieux les signaux du ca-
lorimeétre et du SCD est retenue et considérée dans la suite de 'analyse des données
comme la trajectoire de la particule incidente. La figure 8.2 représente la résolution
sur la reconstruction de la trajectoire avec le calorimetre et du SCD représentée par
I’histogramme rouge. La résolution obtenue est de 11 mm, correspondant a une amé-
lioration d’un facteur 3 par rapport a la résolution obtenue avec le calorimetre seul.
La contribution de la taille des photomultiplicateurs de CherCam a cette résolution
est de 27,5/ V12 = 7,9 mm, une valeur qui n’est pas négligeable. Il est donc évident
qu’une meilleure résolution que 8 mm ne serait pas visible.
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FIGURE 8.3 — Un événement dans le top- (a droite) et bottom-SCD (i gauche).
Les carrés colorés correspondent aux pizels traversés par une particule. La cou-
leur est proportionnelle au dépot en énergie. Les signes plus noirs désignent les
pizels du groupe retenu pour la reconstruction de la trace et de la charge de la
particule incidente. Le pixel marqué avec un cercle rose représente le pirel avec
le dépot maximal en énergie dans le groupe retenu et est considéré comme le
pizel traversé par la particule primaire incidente.

Une deuxieme méthode de reconstruction des points d’impact de la particule
incidente dans les deux plans du SCD a été développé par B. Coste [3] dans le but de
simplifier et d’améliorer la résolution sur la reconstruction. Cette méthode n’utilise
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pas d’algorithme de regroupement, mais cherche le capteur le plus touché dans une
région sur le SCD. Cette région est estimée a partir de la trajectoire reconstruite a
I’aide du calorimetre seul. La taille de cette zone est calculée en prenant en compte
la résolution du calorimetre et la qualité de ’ajustement réalisé. L’indépendance des
ajustements dans les deux plans du calorimetre a pour conséquence que deux tailles
différentes sont estimées pour les deux directions spatiales. La zone est donc définie
par une ellipse orientée selon les axes du calorimetre ayant pour longueurs d’axe :

re = VV(@)X5 a0t €6 Ty =V VU)X dot (8.1)

ouV et X%.of sont respectivement la variance et la qualité de 'ajustement en fonction
du nombre de degrés de liberté (angl. : degrees of freedom, dof). Cette méthode
fournit la méme résolution sur la reconstruction de la trajectoire de la particule
incidente que la méthode de regroupement (voir histogramme bleu sur la figure 8.2),
mais permet en plus de récupérer environ 5 % d’événements supplémentaires.

1.2 La reconstruction de I’énergie

L’objectif principal du calorimetre de CREAM est la mesure de 1’énergie initiale
de la particule incidente par mesure de I’énergie déposée par la gerbe de particules
secondaires dans le détecteur (voir section 2.5 du chapitre 6). L’énergie déposée en
MeV est reconstruite a I’aide d’un fichier d’étalonnage comme déja décrit auparavant.
La reconstruction de I’énergie initiale de la particule a partir de ’énergie déposée
dans le calorimetre nécessite une simulation complete de ce détecteur, qui permet
le calcul d’une matrice de déconvolution. Une reconstruction de 1’énergie initiale au
premier ordre de la particule incidente est seulement nécessaire pour notre analyse.
Par conséquent, un unique facteur de conversion est utilisé. Cette reconstruction
est obtenue par ’addition de I’énergie déposée dans chaque ruban considéré non
bruyant. La précision du calorimeétre est moins bonne aux bords di au fait que la
gerbe de particules secondaires n’est pas contenue intégralement dans le détecteur.
En conséquence, seuls les événements traversant le calorimetre a plus de 5cm des
bords sont considérés pour la reconstruction de I’énergie.

La distribution de 1’énergie déposée obtenue est représentée dans la figure 8.4
en bas. Celle-ci differe de la distribution obtenue par la collaboration (figure en
haut) par le nombre d’événements et I’énergie maximale déposée di au fait des
nombreuses coupures supplémentaires pour garantir une reconstruction de 1’énergie
initiale la plus réaliste possible. Le calorimetre possede trois différents gains, ce qui
permet d’avoir une gamme en énergie plus dynamique. Lors de la reconstruction de
I’énergie déposée de la collaboration, ces gains sont pris en compte, ce qui permet
de reconstruire des événements a haute énergie [4].

L’énergie ainsi reconstruite permet d’analyser des événements de basse, moyenne
et haute énergie, mais aussi de reconstruire des flux du rayonnement cosmique en
fonction de I’énergie.
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FIGURE 8.4 — L’énergie déposée dans le calorimetre. Sur la figure du haut, les deuz
distributions pour CREAM-III (points rouges) et CREAM-IV (points bleus) sont
représentées (tirée de [4]). La figure du bas représente la distribution obtenue
comme décrit dans le texte.
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1.3 La reconstruction de la charge avec le SCD

Une reconstruction de la charge de la particule incidente dans le SCD permet d’avoir
une mesure complémentaire a celle obtenue avec CherCam et aussi d’optimiser 1’al-
gorithme de reconstruction de CherCam par une sélection d’événements de méme
charge enregistrés dans le SCD.

Nous avons déja mentionné dans la section 2.4 du chapitre 6 que I’énergie déposée
dans les capteurs du SCD est proportionnelle au carré de la charge de la particule
incidente. En effet, si une particule traverse un milieu semiconducteur, elle ionise
les molécules de ce milieu le long de sa trajectoire et provoque ainsi la création des
paires électron-trou qui sont ensuite collectées. La perte en énergie dépend donc de
I’épaisseur de ’absorbant traversée et du carré de la charge de la particule incidente.
Cette perte peut étre décrite par la formule de Bethe-Bloch [5] :

dE 2 Z 1 [1. 2me®B*Y’Toax 5 0(67)
avec K = AnNarimec?, (8.3)

oll N4 est le nombre d’Avogadro, 7. est le rayon classique de 1’électron, m. est la
masse de I’électron, z est la charge de la particule incidente, Z et A sont respective-
ment le nombre et la masse atomique de milieu absorbant, I est ’énergie moyenne
d’excitation et T.x I'énergie cinétique maximale qui peut étre transférée a un élec-
tron libre en une seule collision. Le terme §(/37) est un facteur de correction prenant
en compte Ueffet de densité di a la polarisation des atomes le long du trajet de la
particule.
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FIGURE 8.5 — Le pouvoir d’arrét (= (—dE/dz)) pour des muons positifs (ut) dans
le cuivre (Cu) en fonction de By = p/Mec. La figure a été tirée de [5] ou une
légende plus détaillée peut y étre trouvée.

La perte d’énergie des particules est soumise a des fluctuations statistiques dues
aux nombres de collisions et 1’énergie transmise. La distribution utilisée pour décrire
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de telles fluctuations est la distribution de Landau [2]. Pour des pertes importantes,
cette distribution tend vers une loi normale. Par conséquent, le signal obtenu dans le
SCD pour des basses charges (de I’hydrogene au béryllium) suivent une distribution
de Landau et les charges plus élevées une loi normale (voir figures 8.6, 8.7 (a gauche)
et 8.8).
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FIGURE 8.6 — Distributions de la racine carrée de la valeur ADC enregistrée au top-
SCD sans correction (courbe noire) et avec correction de ’épaisseur traversée
de la particule (courbe rouge).

A Paide de I’algorithme de regroupement décrit dans la section précédente, le
pixel considéré touché par la particule incidente est identifié dans chaque plan du
SCD. Celui-ci est utilisé pour reconstruire la charge de la particule incidente & partir
du signal issu du SCD. Une distribution de la racine carrée de la valeur ADC de
tous les événements du top-SCD accumulés pendant le troisieme vol de CREAM
est représentée sur la figure 8.6 (courbe noire). Il est déja possible d’apercevoir les
pics correspondants aux éléments hydrogene (~ 5+vADC), hélium (~ 13+vADC),
carbone (~ 41+ ADC), oxygene (~ 55+ ADC), magnésium (~ 83+ ADC), silicium
(~94+vADC) et fer (~ 180 ADC). Pour reconstruire correctement la charge de la
particule incidente, il faut prendre en compte I’épaisseur de I’absorbant traversée.
Cette correction, nommée path-length correction (PLC), est donnée dans notre cas
par le facteur cos 7, ou 7 correspond a I'angle zénithal reconstruit & I’aide du calo-
rimetre et du SCD. La distribution du signal numérique corrigé est représentée sur
la figure 8.6 par la courbe rouge. Celle-ci est moins étalée que celle sans correction
et les pics des éléments déja visibles dans la distribution sans correction sont plus
nets. En plus, les pics des noyaux azote (~ 46 v ADC), néon (~ 66 v ADC) et soufre
(~ 105+ ADC) apparaissent dans la distribution.

La conversion du signal numérique en charge est faite a 'aide des facteurs de
conversion, qui ont été obtenus de la facon suivante : pour chaque plan, les pics
correspondant aux éléments tres abondants dans le rayonnement cosmique et de
charge moyenne, c¢’est-a-dire le carbone (Z = 6), 'oxygene (Z = 8), le néon (Z = 10),
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FIGURE 8.7 — Distributions (figure a gauche) du signal en valeur ADC du top-
(en haut) et du bottom-SCD (en bas). Les pics correspondants auz éléments
carbone, oxygéne, méon, magnésium et silicium ont €été ajustés avec une loi
normale. Les espérances ainsi obtenues pour le top- (points noirs) et bottom-
SCD (points rouges) sont représentées dans la figure a droite en fonction du
carré de la charge. Un ajustement de ces points avec une fonction affine permet
de déterminer le facteur de conversion cherché.
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le magnésium (Z = 12) et le silicium (Z = 14), sont ajustés avec une loi normale
(voir figure 8.7 & gauche). Les espérances et écart-types ainsi obtenus sont reportés
en fonction du carré de la charge des éléments correspondants et représentés par
des points et leurs barres d’erreur sur la figure 8.7 & droite. Les points noirs et
rouges correspondent respectivement aux valeurs obtenues pour le top- et bottom-
SCD. Ces points sont ajustés a leur tour par une fonction affine pour chaque plan
du SCD (traits noir et rouge). Les coefficients directeurs et les ordonnées & 'origine
résultants sont utilisés pour convertir le signal numérique en charge.

Une fois les charges reconstruites pour les deux plans du SCD, la distribution
de la charge combinée, représentée sur la figure 8.8, est obtenue en calculant la
moyenne quadratique des deux charges issues des plans du SCD. Un seul critere
de sélection est imposé : il faut que les deux charges reconstruites dans les deux
plans du SCD soient semblables, c’est-a-dire que la différence entre les deux charges
soit inférieure & 1,3 unités de charge. La combinaison des deux charges issues du
SCD permet d’améliorer la résolution sur la reconstruction de la charge et ainsi
de reconstruire la charge des éléments moins abondants du rayonnement cosmique.
En effet, la statistique est doublée et les pics des éléments bore (Z = 5), sodium
(Z =11) et calcium (Z = 20) sont en plus des autres pics clairement visibles dans la
distribution représentée sur la figure 8.8. La résolution obtenue est meilleure que 0,3
et 0,5 respectivement pour les éléments les plus abondants et les éléments les moins
abondants. Cette résolution est suffisante pour permettre une sélection d’événements
de particules ayant la méme charge, qui sera utilisée pour ’analyse des données de

CherCam.
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FIGURE 8.8 — Distribution de la charge reconstruite avec le SCD.

2 L’analyse des données de CherCam

Le principe de mesure de la charge de CherCam a été présenté dans la section 2
du chapitre 7. Il repose sur le comptage du nombre de photons Cherenkov émis par
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FIGURE 8.9 — L'efficacité quantique eqr, en % (trait gras) et la sensibilité de la
photocathode en mA/W en fonction de la longueur d’onde.

la particule incidente dans le radiateur du détecteur. Le nombre de photons Che-
renkov Nget effectivement détectés par CherCam dépend de Defficacité de détection,
qui est composée de l'efficacité quantique egq des photomultiplicateurs et 1'efficacité
de collection e.qp. L'efficacité quantique est une quantité définie pour les dispositifs
photosensibles comme le rapport des photons arrivant sur la surface photosensible
sur le nombre de photoélectrons détectés. Elle représente donc la mesure de la sensi-
bilité du dispositif et elle est mesurée sur une gamme de longueurs d’onde. Pour un
photomultiplicateur typique, I'efficacité quantique est plus petite que 30 % pour une
gamme en longueur d’onde de 300 & 550 nm et nulle en dehors de cette plage. L’effi-
cacité de collection est définie comme le rapport du nombre de photons Cherenkov
arrivant sur les photocathodes des photomultiplicateurs sur le nombre de photons
Cherenkov émis dans le radiateur. Elle est sensible a deux effets principaux : la
géométrie du plan de détecteur et la diffusion Rayleigh. La diffusion Rayleigh est
un mode de diffusion des ondes, par exemple électromagnétiques ou sonores, dont
la longueur d’onde est tres supérieure a la taille des particules diffusantes. La forte
dépendance en longueur d’onde (A™*), qui est conservée pendant le processus, in-
duit une diffusion plus importante pour la lumiere bleue que pour la lumiere rouge.
Cette diffusion est isotrope et par conséquent, des photons peuvent remonter dans
I’aérogel sans étre détectés. La géométrie du plan de détection de CherCam a été
discutée dans la section 4.1 du chapitre 7. Nous avons vu que le choix de photomul-
tiplicateurs ronds assemblés dans un cadre carré entraine une zone morte d’environ
50 %. Les photons de I’anneau Cherenkov sont uniquement détectés s’ils se situent
sur des photomultiplicateurs. La perte de photons induite par la géométrie du plan
de détection dépend fortement de la trajectoire de la particule incidente, comme
on peut le voir sur la figure 8.10. En effet, en variant la position de I'anneau d’une
particule avec une incidence normale, la proportion de photons arrivent sur les pho-
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2. L’analyse des données de CherCam

tomultiplicateurs change de 62,4 % & 45,7 % ' [6].
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FIGURE 8.10 — Deux anneaux de Cherenkov pour une particule avec incidence nor-
male, mais avec des points d’impact différents. Les photomultiplicateurs sont
représentés par les cercles. L’anneau Cherenkov est représentés par deux cercles
de méme centre. La couleur est proportionnelle au nombre de photons détectés
par photomultiplicateur. 62,4 % des photons touchent les photomultiplicateurs
de lévénement a gauche et seulement 45,7 % pour 'événement & droite. La
figure est tirée de [6].

Le nombre de photons Cherenkov détectés Nyet(,y, 7, %, Z) est donc donné par

Ndet(maya’rvd)v Z) = 5coll(maya7—7 ¢)N (T Z)a (84)
Amax dN
ot N(rZ) = / era() 2 gy
min d)\
2 AI‘[‘la}(
_ 2raZ d/ 1 1 eeq(A) QA
cosT .. n(\)? A2
— NZ:l Z2
COST
Amax 1 )\
avec =l = 27rad/mm ( )\)2) 5E(§2( )d)\,

Ol [Amin, Amax] représente la gamme de sensibilité en longueur d’onde du photomul-
tiplicateur utilisé et N?=! représente le nombre moyen de photons détectés pour
une particule de charge Z = 1 avec une incidence normale et une efficacité de collec-
tion e égale a 1. Ce facteur caractérise donc le rendement Cherenkov, c¢’est-a-dire
I’émission de photons Cherenkov dans le radiateur. L’équation (8.4) devient donc

Z?
Ndet(x7y7T7w7 Z) - ECOH(x7y7Tuw)NZ 1= (85)

COS T

Nget dépend donc fortement de la position d’impact (z,y) de la particule inci-
dente sur le plan d’aérogel et de ses angles zénithal 7 et azimutal v via Defficacité
de collection e¢o1. En conséquent, pour assurer la précision de AZ < 0, 3 requise sur

1Ces valeurs prennent seulement la géométrie du plan de détection en compte. Elles baissent si
les phénomeénes comme la diffusion et la réfraction des photons dans les différents matériaux du
photomultiplicateur et Pefficacité quantique des photomultiplicateurs sont prises en compte.
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la reconstruction de la charge de la particule incidente jusqu’au fer (Z = 26), il est
nécessaire d’avoir une tres bonne connaissance de la trajectoire de la particule. En
effet, en partant de I’équation

1 1 Accon 2 Acost\?
A7 = - —— pm—— Z 8.6
2\/]\721 * ( Ecoll > + COST (8.6)

det

la condition AZ < 0,3 donne pour Z = 26 et NdZet:1 = g.onN?=! = 10 une limite
supérieure sur Aeol/econ €t sur Acos7/7 d’environ de 2 %. Ce nombre peut étre
interprété par une précision sur la position d’impact (Az et Ay), qui doit étre ainsi
connu a l'ordre du millimetre pour les deux directions de 'espace [7].

Le calorimetre de CREAM permet d’obtenir une trajectoire tridimensionnelle
de la particule incidente. Ceci mene a l'identification de la région d’intérét dans les
multiples détecteurs de charge du détecteur CREAM. En combinant la connaissance
de la trajectoire reconstruite dans le calorimetre et des points d’impact dans les deux
plan du SCD, le point d’impact dans le détecteur de CherCam peut étre extrapolé
avec une bonne précision d’environ 11 mm (voir section 1.1). Cependant, cette préci-
sion est insuffisante pour la résolution exigée pour la reconstruction de charge comme
décrit dans le paragraphe ci-dessus. Par conséquent, I'information sur la trajectoire
de la particule incidente obtenue par CherCam doit étre utilisée pour aboutir a la
résolution voulue. En effet, la forme de I’anneau Cherenkov sur le plan de détection
et le nombre de photons détectés par photomultiplicateur permettent de remonter
aux angles zénithal 7 et azimutal 1 et au point d’impact (voir figure 7.22).

Pour reconstruire ’événement de CherCam, nous utilisons une méthode dite de
recouvrement. 1.'idée générale est de comparer un événement réel avec un événement
simulé. Pour ceci, des événements sont obtenus avec la simulation décrite dans la
section 7 du chapitre 7. La simulation d’un seul événement nécessite beaucoup de
temps de calcul. Par conséquent, une version simplifiée de la simulation a été déve-
loppée, ce qui permet de tester et de développer 'outil d’analyse. Cette simulation
simplifiée n’utilise pas le logiciel GEANT4 et seule la propagation des photons est
simulée. Pour comparer I’événement réel avec ’événement simulé, nous utilisons la
méthode des moindres carrés en calculant le x? donné par 1’équation

- PM§Ché (n?étecté _ n?ttendu (CE, Y, T, 1/)))2 (8 7)
X = 1, dtecté ; :
i

i

ou ngéteCté est le nombre de photons détectés dans le photomultiplicateur i et
n?ttendu(m, y,T,1) est le nombre de photons attendus dans le photomultiplicateur i
pour une particule de point d’impact (x,y) sur le plan de détection et avec les angles

zénithal 7 et azimutal 1.

Le x? est minimal pour les parametres (x,y,7,) qui décrivent la trajectoire
réelle de la particule incidente ayant généré I’événement a reconstruire. Cette fonc-
tion possede un bon nombre de minima locaux. En effet, des photomultiplicateurs
touchés par des particules secondaires ou par la particule incidente peuvent étre
considérés touchés par les photons Cherenkov, provoquant ainsi une mauvaise re-
construction. Ceci complique la minimisation de I’équation (8.7). Il est donc né-
cessaire d’initialiser 'ajustement de 1’événement avec des parametres proches des
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valeurs réelles. La stratégie de reconstruction de la charge de la particule incidente
avec CherCam se base alors sur une analyse en trois étapes :

1. La sélection de la zone d’impact de la particule incidente sur le plan de détec-
tion de CherCam

2. Larecherche du point d’impact de la particule incidente sur le plan de détection
de CherCam;

3. La reconstruction de I’événement vu par CherCam et la détermination de la
charge de la particule incidente.

Le premier pas utilise la reconstruction de la trajectoire de la particule incidente
a laide du calorimetre et du SCD de CREAM, comme décrit dans la section 1.1.
Cette trajectoire permet d’extrapoler la position d’impact sur le plan d’aérogel, le
point de sortie de ’aérogel et le point d’impact sur le plan de détection. Il est aussi
possible de définir une zone d’analyse. Seul les photomultiplicateurs se trouvant
dans cette zone sont utilisés pour la reconstruction de ’événement. Cette zone est
construite de facon a intégrer tous les photomultiplicateurs associés a un événement
et est composée de deux régions : la premiere est définie par rapport a l'anneau
Cherenkov, c’est-a-dire tous les photomultiplicateurs dont le centre est éloigné de
moins de 10 cm de 'anneau Cherenkov reconstruit a l’aide de la trajectoire obtenue
avec le calorimetre et le SCD sont considérés, et la deuxieme par rapport au point
d’impact de la particule sur ’aérogel, c’est-a-dire tous les photomultiplicateurs se
situant moins de 20 cm du point d’impact sur l'aérogel sont pris en compte. Ceci
permet d’inclure les photons diffusés par la diffusion Rayleigh dans ’aérogel et d’ex-
clure des photomultiplicateurs faisant potentiellement partie au bruit. Le résultat
de ce premier pas est représenté sur la figure 8.11. Cette figure représente le plan
de détection de CherCam. Chaque carré coloré correspond a un photomultiplica-
teur ayant vu des photons et la couleur indique le nombre de photons détectés. Le
segment de droite correspond a la trajectoire reconstruite avec le calorimetre et le
SCD et les signes plus indiquent le point d’impact sur l'aérogel, le point de sortie
de l'aérogel et le point d’impact sur le plan de détection extrapolés. L’anneau donné
par les deux ellipses déformées noires correspond a ’anneau Cherenkov calculé a
partir de la trajectoire reconstruite. A partir de ceux-ci, la zone d’intérét est définie,
représentée par l'ellipse et le cercle en pointillés. Tous les photomultiplicateurs a
I’extérieur de cette zone sont exclus de I’analyse et marqués par une croix noire.

Le deuxieme pas de la reconstruction de ’événement cherche a localiser le point
d’impact de la particule avec une précision meilleure que 4 mm. Pour ceci une maille
est définie autour du point d’impact extrapolé pendant le premier pas de cette re-
construction. Cet maille a une taille initiale de 100 x 100 mm? et 49 noeuds. Pour
chaque nceud, le x? donné par I'équation (8.7) est calculé, c’est-a-dire la particule
simulée doit passer par le point d’impact donné par les coordonnées du noceud. Le
neeud donnant le meilleur ajustement est utilisé pour redéfinir une nouvelle maille
d’une taille deux fois plus petite et deux fois plus fine, dont il est le centre. La pro-
cédure du calcul du x? pour chaque noeud de la nouvelle maille est répétée, pour
donner suite a une troisieme et derniere itération. Le noeud donnant le meilleur
ajustement apres cette derniere itération est considéré comme point d’impact. La
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FIGURE 8.11 — Un événement vu par CherCam. Chaque carré coloré correspond a
un photomultiplicateur du plan de détection de CherCam ayant vu des photons
et la couleur indique le nombre de photons détectés. Les signes plus indiquent le
point d’impact sur l’aérogel, le point de sortie de l’aérogel et le point d’tmpact
sur le plan de détection extrapolés a l’aide de la trajectoire reconstruite avec le
calorimeétre et le SCD. L’anneau donné par les deux ellipses déformées noires
correspond & 'anneau Cherenkov calculé a partir de la trajectoire reconstruite.
A partir de ceux-ci, la zone d’intérét est définie, représentée par ellipse et le
cercle en pointillés. Tous les photomultiplicateurs a l'extérieur de cette zone sont
exclus de l'analyse et marqués par une croix noire.

figure 8.12 représente la premiere maille (points noirs) centrée sur le point d’impact
extrapolé a ’aide du calorimetre et le SCD de CREAM. Apres les trois itérations de
minimisation du x?, le point d’impact (croix verte) et 'anneau Cherenkov (ellipses
déformées vertes) sont reconstruite avec une bonne précision. Pour reconstruire la
charge, seul les photomultiplicateurs se trouvant dans I’anneau Cherenkov, désignés
par un carré noir, sont considérés. Le photomultiplicateur traversé par la particule,
marqué par un cercle noir, est exclu. La charge de la particule incidente est ob-
tenue par comptage des photons des photomultiplicateurs touchés par les photons
Cherenkov et en considérant 'efficacité de collection estimée pour la trajectoire cor-
respondant au point d’impact obtenu, c¢’est-a-dire les coordonnées (z,y) du nceud et
les angles 7 et 1 reconstruits a l’aide du calorimetre et le SCD.

Alors que les deux angles 7 et v sont forcés pendant le deuxieéme pas de la
reconstruction de I’événement afin de reproduire les données du calorimetre et le
SCD et en passant par le noceud de la maille, le troisieme pas consiste a ajuster
tous les quatre parametres x, y, 7 et 1. La minimisation de I’équation (8.7) est
rendue difficile par de nombreux minima locaux. Par conséquent, un algorithme
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FIGURE 8.12 — Méme figure que la figure 8.11. Les signes plus indiquent le point
d’impact sur l’aérogel, le point de sortie de l’aérogel et le point d’impact sur le
plan de détection issus de la minimisation a ’aide du maillage. L’anneau donné
par les deux ellipses déformées vertes correspond a l'anneau Cherenkov calculé
a partir de la trajectoire reconstruite.

de minimisation robuste est nécessaire pour ajuster correctement ’événement. Deux
algorithmes ont été développés en parallele respectivement par moi et L. Derome : un
algorithme génétique et un algorithme de Powell [8]. Le premier algorithme se base
sur la sélection naturelle que les individus les plus adaptés a ’environnement sont
sélectionnés, c’est-a-dire qu’ils survivent. Pour ceci une population (un ensemble)
d’individus avec un certain nombre de caractéristiques est créée. Dans notre cas
cette population correspond a un ensemble d’événements de point d’'impact (x,y) et
d’angles zénithal 7 et 1. La forme (angl. : fitness) de chaque individu est évaluée a
I'aide de I’équation (8.7). Les individus ayant une bonne forme sont autorisés a se
reproduire, c’est-a~-dire & donner naissance a des nouveaux individus en mélangeant
leurs caractéristiques. Lors de cette phase de reproduction, des mutations aléatoires
des caractéristiques peuvent apparaitre. Ceci permet de créer une évolution de la
population. Une convergence est obtenue au bout d’un certain nombre de générations
et l'individu ayant la meilleure forme correspond a l’événement ajustant le mieux
les données de CherCam.

L’algorithme de Powell est un algorithme de minimisation qui consiste a recher-
cher dans un espace de parametres multidimensionnel le minimum en choisissant
successivement des directions dans lesquelles on minimise le x2. Pour les recherches
de minima & une dimension, la méthode de Wijngaarden-Dekker-Brent [8] est utilisée
qui est un algorithme de recherche d’un zéro d’une fonction combinant la méthode de
dichotomie, la méthode de la sécante et l'interpolation quadratique inverse. A chaque
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itération, elle décide laquelle de ces trois méthodes est susceptible d’approcher au
mieux le zéro, et effectue une itération en utilisant cette méthode. Les directions
choisies correspondent aux axes x, y, 7 et 1. La premiere droite choisie passe par
le point donné par les parametres obtenus a la fin du deuxieme pas dans la direc-
tion 2. Le point minimisant le x? donné par I’équation (8.7) sur cette droite est
alors cherché. On choisit ensuite une droite passant par le point obtenu dans 'itéra-
tion précédente, avec une nouvelle direction (dans notre cas y). Cette procédure est
répétée jusqu’a ce que le point minimisant le y? est trouvé.

Pour la reconstruction de la charge de la particule incidente avec CherCam,
I’algorithme de Powell est utilisé, car I’algorithme génétique s’est avéré trop cotiteux
en temps de calcul, di a un grand nombre d’individus nécessaires pour converger.
Le résultat obtenu pour un événement donné est représenté sur la figure 8.13. Les
croix et ellipses déformées rouges correspondent aux points d’impact sur I’aérogel et
sur le plan de détection et a ’anneau Cherenkov obtenus apres la minimisation de
I’équation (8.7) avec 'algorithme de Powell. La charge de la particule est estimée
comme décrite pour le deuxieme pas.

y - position
[ |
[ |

X - position

FIGURE 8.13 — Méme figure que la figure 8.11. Les signes plus indiquent le point
dimpact sur l’aérogel, le point de sortie de l’aérogel et le point d’impact sur le
plan de détection issus de la minimisation a laide de l’algorithme de Powell.
L’anneau donné par les deux ellipses déformées rouges correspond a l'anneau
Cherenkov calculé a partir de la trajectoire reconstruite.
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3 Les résultats...

3.1 ... avec la simulation

Dans une premiere étape nous avons validé notre programme de reconstruction avec
la simulation de CherCam présentée dans la section 7 du chapitre 7. Pour ceci, un
certain nombre de noyaux de fer incidents a été simulé et reconstruit. Pour chaque
événement, les précisions sur l'efficacité de collection (Aecon/econ) et sur l'angle
d’incidence (A cosT/cosT) ont été estimées et comparées avec les valeurs simulées.
Le résultat est représenté sur la figure 8.14 en haut. Nous pouvons voir que les
valeurs estimées et simulées sont en bon accord et que les contraintes données par la
résolution voulue de AZ < 0,3 sur la reconstruction de la charge sont bien remplies.
Ceci implique que la trajectoire et I'efficacité de collection sont bien reconstruites. La
distribution de la charge reconstruite pour les noyaux de fer simulés est représentée
sur la figure 8.14 en bas. Nous pouvons constater que la résolution de AZ = 0, 3 est
bien obtenue, ce qui valide notre programme de reconstruction avec la simulation.

Dans une deuxieme étape, des événements de tous les éléments de I’hydrogene
jusqu’au fer ont été simulés. Pour avoir une distribution la plus réaliste possible, les
abondances des différents noyaux dans le rayonnement cosmique ont été respectées,
comme décrit dans la section 7 du chapitre 7. Les événements simulés ont été générés
avec une énergie dans la gamme de 10'? & 10'® eV, correspondant & la gamme de
sensibilité de CREAM. Le nombre d’événements simulés de 12 000 a été choisi pour
correspondre & une journée de prises données avec CREAM. La figure 8.15 représente
la distribution en charge calculée en utilisant les trajectoires reconstruites apres les
différentes étapes. Seules les pics d’hydrogene et d’hélium sont visibles apres le pre-
mier pas, correspondant a la reconstruction de la trajectoire de la particule incidente
a l’aide du calorimetre et du SCD. La précision sur la trajectoire n’est pas suffisante
pour garantir une bonne résolution sur la reconstruction de la charge. Par consé-
quent, tous les autres éléments sont indiscernables. Les éléments les plus abondants
dans le rayonnement cosmique apparaissent apres le deuxieme pas. Rappelons que ce
pas a pour but de déterminer le point d’impact sur le détecteur CherCam avec une
précision meilleure que 4 mm. Ceci permet une meilleure estimation de D'efficacité
de collection et ainsi une reconstruction de la charge plus précise. Une tres bonne
résolution sur la charge est obtenue apres le troisieme et dernier pas de la méthode
de reconstruction. Comme expliqué précédemment, un ajustement global de tous
les parametres est effectué pendant cette derniere étape, permettant de reconstruire
plus précisément la trajectoire et ainsi la charge. Il est maintenant possible de dis-
cerner aussi les éléments moins abondants dans le rayonnement cosmique dans le
spectre obtenu. La résolution voulue de AZ < 0,3 est obtenue pour tous les noyaux
de 'hydrogene jusqu’au fer.

3.2 ... avec les données du vol 2007
La validation du l’algorithme de reconstruction a l’aide de la simulation nous a

encouragé a appliquer cet algorithme sur les données accumulées pendant le troisieme
vol de CREAM en été antarctique 2007/08.
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FIGURE 8.14 — Reconstruction des événements issus de noyaux de fer incidents. Les
précisions sur Uefficacité de collection (Aecon/ccon) et sur langle d’incidence
(A cos T/ cosT) sont respectivement représentées en haut a gauche et a droite. La
distribution de la charge reconstruite pour les noyauz de fer simulés est donnée
en bas.

Pour la reconstruction des événements dans CherCam, nous utilisons seuls les
événements pour lesquelles la particule incidente a traversé CherCam, les deux plans
du SCD et le calorimetre, laissant un signal dans chaque détecteur. Des coupures
de pureté additionnelles sont effectuées, basées sur des criteres énergiques et géomé-
triques. La reconstruction de la charge a ’aide du SCD nous permet de sélectionner
avec une bonne précision des événements correspondant aux particules incidentes
d’une charge donnée. Dans la suite, 'analyse se porte sur I’élément oxygene (Z = 8),
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FIGURE 8.15 — Les distributions de charge obtenues aprés le premier pas (en haut),
le deuziéme pas (au milieu) et le troisiéme pas (en bas) de la méthode d’analyse
pour une journée de données simulées.
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qui est reconstruit avec une résolution de AZ = 0,22. L’échantillon d’événements
choisi contient tous les événements dont la charge reconstruite par le SCD se trouve
entre 7,5 et 8,5.

Les premiers résultats de 'analyse des données en cours sont représentés sur la
figure 8.16 pour les noyaux d’oxygene du rayonnement cosmique. Les distributions
normalisées du nombre total des photons détectés pour des événements simulés (sur-
face colorée jaune) et mesurés (ligne épaisse) sont montrées a gauche de cette figure.
Nous pouvons y observer une bonne concordance entre le nombre de photons prévu
et mesuré. Les distributions normalisées de 'angle Cherenkov 6¢ des photons détec-
tés pour des événements simulés (surface colorée jaune) et mesurés (ligne épaisse)
sont données a droite de la méme figure. Le pic centré a 0,31 rad correspond aux
photons de 'anneau de Cherenkov et la longue trainée de la distribution aux pho-
tons dispersés par la diffusion Rayleigh. La particule incidente est exclue de cette
analyse, comme décrit dans la section 2. Nous pouvons voir que le pic mesuré di a
I’anneau Cherenkov contient 1égerement moins de photons que celui obtenu avec la
simulation et que les photons absents sont répartis le long de la queue entiere, due
a la diffusion de Rayleigh. Il semble donc que la diffusion Rayleigh soit sousestimée
dans notre simulation.
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FIGURE 8.16 — Distributions normalisées du nombre total de photons détectés (a
gauche) et de l'angle Cherenkov Oc obtenues pour l'ozygéne. La distribution
issue de la simulation (surface colorée jaune) est superposée a celle obtenue
avec les données expérimentales (ligne noire épaisse).

Dans une deuxieme étape, la dépendance en fonction de I'angle d’incidence 7
de ce phénomene est étudié. Tous les événements ont été repartis en quatre groupe
d’angle d’incidence : 7 < 0,2, 0,2 < 7 < 0,4, 0,4 < 7 < 0,7 et 7 > 0,7. Pour
voir aussi la géométrie de ce phénomene, tous les événements ont été superposés de
fagon & ce que leur point de sortie de ’aérogel soit au centre du plan z—y et ont été
tournés pour avoir un angle azimutal ¢ égal a 180 degrés. La figure 8.17 représente
les distributions obtenues pour les quatre catégories d’angle d’incidence (colonnes)
et pour les données expérimentales (premiere ligne) et modélisées (deuxieme ligne)
a partir des parametres reconstruits. La troisieme ligne correspond au rapport des
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deux distributions. Nous y retrouvons le comportement de I’'anneau Cherenkov déja
observé sur la figure 7.22 : anneau s’allonge et s’éloigne du point de sortie de
I’aérogel de la particule avec 'angle d’incidence croissant. La diffusion Rayleigh est
isotrope et le halo de photons diffusés se concentre donc dans la région traversée
de la particule dans ’aérogel. Concentrons-nous maintenant sur la troisieme ligne
de la figure 8.17. Nous pouvons y observer qu’il y a plus de photons diffusés vers
I’avant et au-dessus de I’anneau Cherenkov dans les données que dans les événements
modélisés. Cet effet devient plus flagrant pour un angle d’incidence croissant. A
grand angle, la particule traverse plus de matériaux, spécialement de l'aérogel, ce
qui augmente la probabilité de la diffusion des photons Cherenkov. En méme temps
on peut voir une sous-abondance de photons a ’arriere de I’anneau Cherenkov, mais
aussi dans 'anneau Cherenkov lui-méme. Ce phénomene n’est pas observé avec la
reconstruction des événements simulés (voir figure 8.18). Nous pouvons en conclure
qu’il existe une différence entre les données prises et les événements simulés pas
encore comprise. Divers processus sont actuellement étudiés dans le but d’expliquer
ce phénomene.

Du fait que le nombre total de photons détectés correspond bien a notre éva-
luation avec la simulation, une reconstruction de la charge peut étre effectuée. La
charge de la particule incidente reconstruite avec CherCam en fonction de la charge
reconstruite avec le SCD est représentée sur la figure 8.19. Cette distribution de
charge préliminaire de CherCam donne une résolution AZ < 0,3 seulement pour
Z = 1 et 2. La distribution de la charge pour des noyaux d’oxygene est représen-
tée sur la figure 8.20. La résolution obtenue avec les données est de AZ = 0,34 et
est plus mauvaise que celle obtenue avec la simulation pour laquelle une résolution
AZ = 0,23 est trouvée. Ceci est probablement di aux différences rencontrées entre
les données et les résultats prévus par la simulation de Monte Carlo, ayant pour
résultat une mauvaise évaluation de l'efficacité de collection e et ainsi une dégra-
dation de la résolution. De ce fait, le travail afin d’arriver a la résolution finale est
en cours.
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Chapitre 8. L’analyse des données du troisieme vol de CREAM en 2007

14 .

ZCherCam

ZSCD

FIGURE 8.19 — La charge de la particule incidente reconstruite avec CherCam (axe
y) en fonction de la charge reconstruite avec le SCD (aze x).
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— DataiAZ =0.34

—— MC:AZ=0.23

ZCherCam

FIGURE 8.20 — Les distributions de la charge pour des noyaux d’orygéne obtenues
par la simulation (surface colorée jaune) et par les données (ligne épaisse).
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Conclusion

Quasiment un siecle apres la découverte du rayonnement cosmique, beaucoup de
questions entre autres sur sa nature, ses origines et sa propagation a travers le milieu
interstellaire n’ont pas encore trouvé de réponses. En particulier la propagation
du rayonnement cosmique est un phénomene encore tres mal compris, mais qui
joue un roéle clé dans la compréhension des processus physiques se déroulant dans
la Galaxie. Pendant de nombreuses années, beaucoup de modeles semi-empiriques
ont été développés dans l'objectif d’expliquer la propagation et les propriétés du
rayonnement cosmique observés.

En connaissant les abondances de différents noyaux secondaires, produits via la
spallation des noyaux du rayonnement cosmique pendant leur propagation a travers
le milieu interstellaire, il est possible de contraindre plusieurs parametres de propa-
gation a ’aide des rapports dits secondaire sur primaire. Dans le passé des méthodes
d’extraction des parametres manuelles ou semi-automatiques ont été utilisées, mais
de telles méthodes couvrent seulement partiellement ’espace des parametres et res-
tent qualitatives. Nous avons testé avec succes, dans le contexte de la physique du
rayonnement cosmique, un Monte Carlo par chaines de Markov (MCMC), un outil
mathématique qui permet d’estimer les densités de probabilité a posteriori pour des
modeles multi-dimensionnels sans intégration multi-dimensionnelle en utilisant des
chaines de Markov, tout en couvrant efficacement ’espace de parametres a un cout
minimal en temps de calcul. Un algorithme de Metropolis-Hastings avec trois fonc-
tions d’échantillonnage différentes a été intégré dans le programme de propagation
nommé USINE.

Dans une premiere partie, nous nous sommes concentrés sur le modele du Leaky-
Box, qui est un modele simple, bien compris et contenant 1’essentiel de la phénomé-
nologie du rayonnement cosmique, ce qui permet de tester la robustesse du MCMC.
Nous avons d’abord comparé le mérite relatif de différents modeles et nous confir-
mations qu’'un modele incluant une rigidité critique et une réaccélération permet de
mieux ajuster les données B/C. L’indice spectral de Kolmogorov (6 = 0, 3) est défa-
vorisé pour un tel modele. Nous avons ensuite ajouté les parametres de source dans
le MCMC, c’est-a-dire I'indice spectral source, ce qui a permis de dévoiler une cor-
rélation entre les parametres de propagation et de source qui biaise potentiellement
leur estimation.

Dans une deuxiéme partie, 'analyse a été étendue a un modele de diffusion a
une dimension plus réaliste. Ce modele inclut un vent galactique constant et per-
pendiculaire au disque galactique et une réaccélération dite minimale. De plus, il
peut étre étendu pour modéliser une sous-densité du milieu interstellaires local dans
le disque galactique. Nous avons d’abord comparer le mérite relatif des différents
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modeles et nous confirmons qu’un modele incluant une convection et une réaccéléra-
tion permet de mieux ajuster les données B/C. Les résultats préliminaires montrent
qu’un spectre de Kolmogorov est défavorisé par les données expérimentales actuelles
comme pour le modele du Leaky-Box. Nous avons montré que les données a basse
énergie sont cruciale pour la détermination des parametres de propagation et que
les données a haute énergies actuelles ne sont pas assez précises et n’atteignent pas
encore les énergies pour pouvoir contraindre 'indice spectral §. Comme pour le mo-
dele du Leaky-Box, les parametres de source ont été ensuite ajoutés au MCMC et
la valeur trouvée pour l'indice spectral source o est proche de 2,30. Finalement,
nous avons étudier les contraintes additionnelles sur les parametres de propagation
obtenues a ’aide des noyaux radioactifs. Nous avons montré une premiere densité de
probabilité a posteriori de la taille du halo L et la valeur la plus probable trouvée de
47 kpc est tres largement supérieure a la valeur cité dans la littérature. L’effet d’une
sous-densité dans le milieu interstellaire local est une atténuation exponentielle des
flux des noyaux radioactifs, qui se manifeste dans une réduction de la taille du halo
L. Le modele de diffusion incluant une telle bulle locale est favorisée par les données
expérimentales. Nous avons présenté les densités de probabilité a posteriori de la
taille du halo L et du rayon r; de la bulle locale, dont les valeurs les probables sont
respectivement 7 kpc et 120 pc. Ce travail est encore en cours et 1’étude sera étendue
au modele de diffusion & deux dimensions.

Le MCMUC s’est avéré un outil qui permet de gérer des données et des modeles
complexes. Le MCMC est donc adapté pour 'analyse des données des expériences fu-
tures du rayonnement cosmique. Une analyse des données d’antiprotons par exemple
permettra de vérifier 'existence d’une contribution exotique.

L’expérience Cosmic Ray Energetics And Mass (CREAM) est un détecteur congu
pour la mesure des spectres élémentaires du rayonnement cosmique de haute énergie
entre 10'2 et 10 GeV & l'aide d'une série de vols en ballon de longue durée. CREAM
a accompli avec succes quatre vols en 2004, 2006, 2007 et 2008, en accumulant ainsi
118 jours de vol au total. Plusieurs sous-détecteurs de charge qui se basent sur des
techniques d’identification différentes sont utilisés pour une mesure plus précises et
redondante des spectres élémentaires. Un des sous-détecteurs est la caméra CherCam
(CherCam), qui mesure la charge du rayon cosmique a l’aide de la lumiere Cherenkov
émise dans un radiateur en aérogel par cette particule. Pendant ma these, j’ai pu
participer a sa construction au LPSC, a sa validation par divers tests et aux deux
campagnes de vols en 2007 et 2008.

Le troisieme vol de CREAM entre décembre 2007 et janvier 2008 a permis d’ac-
cumuler plus de 10° événements. Le développement de I'outil d’analyse des don-
nées qui permet de caractériser ces événements a commencé au début de ma these.
L’analyse de deux autres sous-détecteurs, le calorimetre et le Silicon Charge Detec-
tor (SCD), a été ajouté a ce logiciel afin de pouvoir reconstruire la trajectoire de
la particule incidente, une information indispensable pour ’analyse des données de
CherCam. La résolution obtenue sur la reconstruction de la trajectoire avec ces deux
détecteurs s’est avérée insuffisante et une analyse en trois pas a été élaborée pour
reconstruire la charge de la particule incidente avec CherCam. Cette méthode a été
testée avec succes sur les données simulées. L’analyse des données réelles a révélé une
sous-estimation de la diffusion du Rayleigh dans la simulation, un phénomeéne qui
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dégrade la résolution sur la reconstruction de la charge. Une premiere distribution
de la charge reconstruite avec CherCam a été présentée et le travail afin d’arriver a
la résolution finale est en cours.

La physique du rayonnement cosmique est aujourd’hui un domaine de grande ac-
tivité scientifique et les années futures devraient voir un développement important de
ce champ d’étude notamment grace aux expériences en cours comme CREAM ou &
la nouvelle génération d’expériences qui vont permettre de mesurer bien plus précisé-
ment le rayonnement cosmique. Ces avancés expérimentales permettrons d’exploiter
pleinement les outils d’étude phénoménologique du rayonnement cosmique présentés
dans cette these et permettront sans doute de profondément préciser ou méme re-
nouveler nos connaissances sur la physique du rayonnement cosmique : ses sources,
sa propagation et le potentiel de découverte de la présence de matiere noire dans
notre Galaxie.
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Résumé

Un siecle aprés la découverte du rayonnement cosmique — un flux de particules
énergétiques chargées qui bombarde les couches supérieures de l'atmosphere ter-
restre —, beaucoup de questions restent encore ouvertes sur son origine, sa nature
et son transport. La mesure précise du flux des ions du rayonnement cosmique a
pour objectif d’étudier les processus d’accélération et de propagation. En particulier
la mesure des rapports secondaire sur primaire permet de contraindre tres effica-
cement les modeles de propagation car elle est directement liée au grammage vu
par les particules durant leur transport. La connaissance et la caractérisation des
processus liés a la propagation permet de reconstruire le spectre source du rayon-
nement cosmique et donc de contraindre les processus d’accélération, mais aussi de
tester l'existence dans le rayonnement cosmique de contributions exotiques comme
I’annihilation de particules de matiere noire.

Cette these traite deux aspects de la physique du rayonnement cosmique : la
phénoménologie et la détection. Concernant I’aspect phénoménologique, le travail
présenté consiste a évaluer et a étudier les contraintes que les mesures actuelles per-
mettent d’apporter sur les modeles de propagation du rayonnement cosmique dans
la Galaxie & ’aide d’'un Monte Carlo par chaines de Markov. L’aspect expérimental
de ce travail porte sur la participation a la construction, la validation et I’analyse des
données du sous-détecteur CherCam — un imageur Cherenkov mesurant la charge
des ions du rayonnement cosmique pour I'expérience CREAM —, dont les résultats
préliminaires sont présentés.

Abstract

One century after the discovery of cosmic rays — a flux of energetic charged
particles which bombards the upper layers of Earth’s atmosphere —, many questions
remain still open on its origin, nature and transport. The precise measurement of
the cosmic-ray ion flux aims to study the acceleration and propagation processes.
In particular, the measurement of secondary-to-primary ratios allows to constrain
propagation models very effectively due to its direct dependency to the grammage
seen by the particles during their transport. The knowledge and the characterisation
of the processes related to the propagation make it possible to reconstruct the cosmic-
ray source spectrum and thus to constrain the acceleration processes, but also to
test the existence of exotic contributions such as the annihilation of dark-matter
particles.

This thesis treats two aspects of cosmic-ray physics: the phenomenology and the
detection. Concerning the phenomenological aspect, the work presented here con-
sists in evaluating and studying the constraints on galactic cosmic-ray propagation
models provided by current measurements using a Markov Chain Monte Carlo. The
experimental aspect of this work concerns the participation in the construction, the
validation and the data analysis of the CherCam subdetector — a Cherenkov im-
ager measuring the charge of cosmic-ray ions for the CREAM experiment — whose
preliminary results are presented.



