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Résumé

Le rayonnement cosmique galactique nucléaire est composé de noyaux de différentes espéces et ses
sources sont encore mal identifiées. Cette méconnaissance est en partie due au caractere diffusif de la
propagation des noyaux dans les champs magnétiques dont la composante turbulente supprime toute
information sur la position des sources. Dans le rayonnement cosmique, on distingue les noyaux pri-
maires qui sont principalement créés puis accélérés pres de leurs sources des noyaux secondaires,
uniquement créés par spallation des primaires plus lourds. La mesure des rapports d’abondance se-
condaire sur primaire permet d’étudier les processus de propagation et donc de remonter aux méca-
nisme sources du rayonnement cosmique. Cette étude apporte de plus une meilleure compréhension
de I’environnement astrophysique galactique. Ce travail nécessite une trés bonne connaissance des
sections efficaces d’interaction du rayonnement cosmique dans le milieu interstellaire qui régissent
la modification des abondances lors de la propagation. La premiere partie de cette theése est dédiée
a la contrainte des parametres de propagation du rayonnement cosmique galactique via 1’étude des
abondances des éléments du quartet (1H,2H,3He,4He). A partir d’une nouvelle estimation des sections
efficaces, une analyse statistique a permis de démontrer le potentiel de ces éléments pour contraindre
les modeles de propagation du rayonnement cosmique. En effet, les contraintes ainsi obtenues se
sont montrées compétitives avec celles issues des analyses B/C actuelles. Ces contraintes restent ce-
pendant limitées par la précision statistique des mesures actuelles et justifient la mise en ceuvre de
nouvelles expériences. La deuxieme partie de cette these est dédiée a la mesure des abondances avec
I’expérience CREAM, une expérience embarquée en ballon. Cette mesure nécessite 1’identification
des éléments dans le détecteur, le calcul des efficacités des sous-détecteurs, la déconvolution des
effets dus aux erreurs sur la mesure de 1’énergie ainsi que la prise en compte des effets atmosphé-
riques. Cette analyse des données du 3°™ vol de CREAM a permis une estimation des abondances
des éléments bore, carbone, azote et oxygene au-dessus de 100 GeV/n.
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abstract

The sources of Galactic cosmic-ray (GCR) nuclei are still poorly identified. This is partly due to
the diffusive propagation (in turbulent magnetic fields) that erases all directional information about
the measured fluxes. The species that are predominantly created and accelerated in the sources are
denoted ’primary species’. Those mostly created by spallation of heavier primary species are de-
noted ’secondary species’. While primary fluxes give access to the source parameters, secondary-
to-primary ratios trace propagation processes. Key quantities for such studies are the fragmentation
cross sections on the interstellar gas and the measured fluxes and ratios. In the first part of this the-
sis, we provide new constraints on the Galactic propagation parameters from the quartet of elements
(1H,2H,3He,4He), relying on a new estimate of their cross sections and a detailed statistical analysis.
The derived constraints are competitive with those obtained from the standard B/C ratio analysis. The
results are however limited by the precision of current measurements and motivate the development
of new experiments. The second part of this thesis is dedicated to the analysis of cosmic-ray fluxes
measured with the CREAM balloon-borne experiment. We present the particle identification in the
detector, the estimation of efficiencies for each sub-detector, the energy reconstruction, and the at-
mospheric correction. Applied to the 3™ flight data (CREAM-III), we provide new data points for the
boron, carbon, nitrogen and oxygen elements above 100 GeV/n.
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Introduction

Nous fétons, cette année, le centenaire de la découverte du rayonnement cosmique. Ces cent années
de recherches sur ces particules qui nous viennent du cosmos ont permis une meilleure caractérisa-
tion de la composition et de la distribution énergétique du rayonnement cosmique, mais des questions
essentielles restent en suspend. En particulier, les processus d’accélération des particules restent mal
connus et nous sommes toujours incapables d’identifier précisément les sources de ce rayonnement.
Le transport, régit par la structure des champs magnétiques galactiques et extra-galactiques, est aussi
sujet a de nombreuses interrogations. Les difficultés rencontrées sont liées a la diversité du rayonne-
ment cosmique, tant du point de vue des particules qui le composent que des énergies de ces dernicres.
En effet, on trouve dans le rayonnement cosmique 1’ensemble des particules stables connues et leur
distribution énergétique s’étend sur plus de 12 ordres de grandeur. Dans le cadre de cette these, nous
nous intéresserons a un domaine particulier de ce rayonnement cosmique : les noyaux d’origines
galactiques.

Une des thématiques de recherche du groupe DARK du LPSC est I’étude de la propagation du
rayonnement cosmique galactique. Celle-ci possede de nombreux enjeux. Lors de leur trajet dans
la Galaxie jusqu’a la Terre, les particules subissent des interactions dans le milieu interstellaire et en
gardent I’empreinte sous forme d’une modification des flux. L’étude de la propagation est donc un ex-
cellent moyen d’étudier I’environnement astrophysique galactique et de remonter jusqu’aux sources.
Alors que la plupart des especes du rayonnement cosmique sont produites au voisinage des sources
(les noyaux primaires), certaines especes (les noyaux secondaires) sont produites par spallation des
primaires plus lourds lors de la propagation dans le milieu interstellaire. L’ étude des rapports d’abon-
dance secondaire sur primaire permet de contraindre les modeles de propagation, méme lorsque les
sources sont peu connues, et ils constituent donc une observable de choix. Leur mesure s’effectue
par le biais de détecteurs de particules qui peuvent €tre placés sur Terre, en ballon stratosphérique ou
dans I’espace. Dans le cadre de I’expérience embarquée en ballon CREAM (dont les 6 vols depuis
2004 ont permis 1’acquisition de 162 jours de données) et de 1I’expérience AMS-02 (installée sur la
station spatiale internationale depuis mai 2011), le groupe a contribué a la conception de deux ima-
geurs Cherenkov pour la caractérisation des particules (charge et vitesse). Grace a ces contributions,
il est intégré dans ces deux expériences et participe a 1’analyse des données, dont I’objectif est la
reconstruction des flux et des rapports.

Cette these se situe a la frontiere des activités d’analyse des données et de phénoménologie. Apres
un bref historique et une présentation générale du rayonnement cosmique qui constitueront la par-
tie une, nous étudierons la propagation du rayonnement cosmique dans la partie deux. Nous com-
mencerons par introduire le modele de propagation utilisé puis nous étudierons les contraintes sur
les modeles de propagation apportées par les éléments du quartet (\H,?H,>He,*He) et qui ont fait
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I’objet de I’article Coste et al. A&A 539, A88 (2012). Dans la partie trois, nous introduirons brie-
vement quelques principes de détection du rayonnement cosmique puis nous présenterons I’expé-
rience CREAM. Enfin, dans la partie quatre, on reconstruira, a I’aide des données du troisieme vol
de CREAM, les flux des éléments H, He, B, C, N et O, avec pour objectif final la reconstruction du
rapport secondaire sur primaire B/C. La reconstruction de ces flux permettra de mettre en évidence
une cassure dans les spectres des éléments primaires carbone et oxygene. En effet, nous verrons que
passé 500 GeV/n ou I’indice de la loi de puissance de ces spectre est de 2.7f8:g pour I’oxygene (resp.
2.7f8& pour le carbone), I’indice vaut alors 2.4f8:% pour ces deux especes.
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Premiere partie

Présentation du rayonnement cosmique






Chapitre 1

Bref historique du rayonnement
cosmique

1.1 Découverte du rayonnement cosmique

En 1900, les physiciens Julius Elster et Hans Geitel observent la décharge d’un conducteur chargé
et isolé électriquement de la Terre. Cette observation, qu’ils mettent en relation avec la découverte
par Pierre et Marie Curie de la radioactivité, les pousse a émettre 1’hypothése de I’existence d’un
rayonnement ionisant. A cette époque, il est encore trop tot pour parler de rayonnement cosmique
puisque la communauté scientifique attribue 1’existence de ce rayonnement a la radioactivité terrestre.

Le doute est jeté sur I’origine de ce rayonnement lorsque le physicien Théodore Wulf effectue, en
1910, une série de mesures de I’ionisation de I’air au pied et au sommet de la Tour Eiffel (2 300 m
au-dessus du sol) a I’aide d’un électrometre de sa fabrication. Il émet I’hypothese que ce rayonnement
est en fait de la radioactivité y puisque c’est le seul rayonnement connu susceptible de subsister apres
des dizaines de metres d’air. Connaissant le coefficient d’absorption des rayons 7, il calcule le taux
d’ionisation attendu au sommet de la Tour Eiffel. Ces résultats montrent une diminution du taux
d’ionisation de I’air en fonction de I’altitude moins importante que celle attendue dans sa théorie et
Waulf est amené a supposer 1’existence d’une source de radiation supplémentaire pour expliquer ces
résultats.

Afin de clarifier la situation, le physicien autrichien Victor Hess effectue, entre 1910 et 1912, une
série d’expériences en ballon pendant lesquelles il mesure le taux d’ionisation de 1’air a différentes
altitudes. Il observe la diminution du taux d’ionisation de I’air jusqu’a une altitude de 1000 m (a cause
de la diminution de la composante du flux liée a la radioactivité terrestre), puis 1’augmentation de ce
taux jusqu’a 5000 m (I’ altitude maximale qu’il atteint). Ce résultat lui permet de conclure a I’existence
d’un rayonnement ionisant trés pénétrant et d’origine extra-terrestre. Cette série d’observations vaudra
a Hess le prix Nobel de physique en 1936 au c6té du physicien américain Carl Anderson pour sa
découverte du positron.
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1.2 Caractérisation du rayonnement cosmique et découverte des parti-
cules

A la question de I’existence du rayonnement cosmique succéda rapidement la question de sa nature.
A partir de 1920, un débat oppose les physiciens américains Robert Millikan et Arthur Compton
sur ce sujet. Tandis que pour ce dernier, il s’agit de particules chargées, Robert Millikan, a qui on
doit le terme impropre ‘rayon cosmique’, est persuadé que ce rayonnement est fait de photons. Un
pas en avant est fait en 1927, lorsqu’au cours d’un voyage en bateau le physicien néerlandais Jacob
Clay observe que le taux d’ionisation diminue lorsqu’il se rapproche de 1’équateur. Cette observation
favorise fortement la these de Compton puisque dans le cas de particules chargées ce taux dépend du
champs géomagnétique terrestre et donc de la latitude.

La prochaine avancée concerne le signe de la charge de ces particules. En effet si ces particules
sont chargées, elles doivent subir des déflexions dues au champ magnétique terrestre. Au niveau de
I’équateur, le champ magnétique est aligné selon 1’axe sud-nord et les particules sont par conséquent
déviées vers ’est si elles sont de charge positive (vers I’ouest sinon). Grace a ces considérations, faites
par I’abbé Georges Lemaitre, et en observant un déficit de particules provenant de 1’est (nommé asy-
métrie est-ouest), I’italien Bruno Rossi et I’américain Thomas Johnson en déduisent indépendemment
que le rayonnement cosmique est composé en majorité de particules de charges positives.

Pendant ce temps, le physicien francais Pierre Auger utilise un détecteur tres récent pour étudier
les rayons cosmiques : le compteur Geiger. Mis au point par Hans Geiger et Walther Miiller en 1928,
ce détecteur est suffisamment sensible pour détecter le passage d’une seule particule chargée. Cette
grande sensibilité est obtenue au prix de déclenchements intempestifs et c’est ce qui motive Walther
Bothe a utiliser deux détecteurs en coincidence pour réduire le bruit de fond (méthode qui lui vau-
dra le prix Nobel de physique en 1954). A cause de la proximité du laboratoire Curie qui produit un
important bruit de fond et malgré 1’utilisation de compteurs en coincidence, Auger continue d’ob-
server des évenements fortuits. Ces événements ne signent pas le passage d’une particule au travers
des deux détecteurs, mais bien le passage de deux particules situées dans une méme fenétre tempo-
relle. Pour diminuer le taux d’éveénements fortuits, Auger réduit la fenétre temporelle et constate que
le taux d’évenements ne diminue pas comme attendu pour des évenements indépendants. Il effectue
diverses expériences dans lesquelles il augmente la distance entre les détecteurs en coincidence et va
jusqu’a les placer a plusieurs centaines de metres. Devant un taux de coincidence toujours supérieur
a celui attendu pour un processus aléatoire, il conclue a I’existence de gerbes de particules arrivant de
maniere simultanées. Il parvient méme a corréler la taille des gerbes observées avec 1’énergie de la
particule incidente et en déduit la présence de particules d’une énergie supérieure 2 10 eV.

Entre les années 1930 et 1950, le rayonnement cosmique suscite un intérét grandissant. En effet, les
physiciens prennent conscience que celui-ci leur permet de sonder un domaine d’énergie inatteignable
par les accélérateurs de 1’époque, qui ne vont que jusqu’a quelques dizaines de MeV. Cette source de
particules tres énergétiques leur permet de sonder plus profondément la structure des atomes et per-
met la découverte d’une longue liste de particules. C’est Carl Anderson qui initie ces découvertes
avec celle du positron en 1932 a I’aide de photographies de sa chambre a brouillard. Ces clichés
montrent une grande quantité de traces provenant d’électrons et quelques traces similaires mais de
courbures opposées qui signent I’existence d’une particule identique a 1’électron mais de charge op-
posée. Cette découverte est suivie, quatre ans plus tard, par celle du muon puis par celle du pion et
du kaon. Parallelement, les années 30 voient la naissance des premiers accélérateurs de particules.
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En 1932, les physiciens britanniques John Cockcroft et Ernest Walton réalisent la premiere désin-
tégration d’un noyau a I’aide de particules électriquement accélérées [49], ce qui leur vaut un prix
Nobel en 1951. Comme le rayonnement cosmique, les accélérateurs de particules permettent donc
de sonder I’atome et son noyau mais contrairement a celui-ci ils laissent a 1’utilisateur le choix de
I’énergie de la particule incidente et autorisent aussi des flux plus intenses. Ainsi arrive la naissance
de la physique des particules qui permettra de hiérarchiser 1’existence de ces nombreuses particules.
Les accélérateurs deviennent le moyen principal d’étude de la structure de 1’atome et 1’attrait pour le
rayonnement cosmique diminue. Avec I’augmentation du nombre de particules découvertes, 1’étude
des constituants élémentaires de 1’atome donne lieu au modele standard et la physique des particules
et I’étude du rayonnement cosmique se séparent. L’intérét pour le rayonnement cosmique renait dans
les années 70 avec 1’émergence de théories au-dela du modele standard suggérant I’existence de nou-
velles particules. Dans les mémes années, les observations astrophysiques suggerent la présence de
matiere noire. Il se pourrait que la matiere noire et les particules au-dela du modele standard ne fassent
qu’une. Les recherches s’intensifient a la fois dans les accélérateurs et dans les études astrophysiques :
les deux disciplines se rejoignent a nouveau. L’étude du rayonnement cosmique est alors poussée par
une nouvelle motivation : la découverte de la matiere noire par le biais de sa signature dans les flux
des particules du rayonnement cosmique.

Méme si les problématiques posées par Victor Hess lors de son discours pour le prix Nobel [88]
concernant I’origine et la composition du rayonnement cosmique sont toujours d’actualité aujour-
d’hui, sa connaissance est bien plus aboutie qu’a I’époque et le terme ‘rayonnement cosmique’
englobe une plus grande variété de particules. Ainsi, la définition de rayonnement ionisant d’ori-
gine extra-terrestre a été modifiée pour inclure I’intégralité des particules d’origines extra-terrestres,
qu’elles soient ionisantes ou non.
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Chapitre 2

Nature du rayonnement cosmique

Dans la partie précédente, on a présenté la découverte du rayonnement cosmique d’un point de vue
phénoménologique, c’est-a-dire en tant que phénomene capable d’expliquer la présence d’un rayon-
nement ionisant d’origine extra-terrestre. On a ensuite mis en évidence son utilisation en tant qu’outil
utile a I’exploration de la physique des particules. Des ses premiers instants, 1’étude du rayonnement a
donc été poussée par deux types de motivations : son étude en tant que messager de I’univers permet-
tant de sonder le monde qui nous entoure et bien siir, son étude intrinséque pour mieux comprendre
sa nature. Cette partie commencera par introduire un modele simple d’accélération des particules
chargées sans distinction d’especes. On présentera ensuite les différentes particules présentes dans le
rayonnement cosmique.

2.1 Préambule sur I’accélération des particules chargées

Une des questions les plus cruciales concernant le rayonnement cosmique porte sur son origine.
Quels sont les processus capables d’amener des particules au repos jusqu’aux énergies que nous ob-
servons ? Contrairement aux photons et aux neutrinos, les particules chargées peuvent puiser leur
énergie dans le milieu interstellaire bien apres leur création et c’est en ce sens que 1’on parle d’ac-
célération. Etant donné le caractére trés ténu du milieu interstellaire, les seules forces par lesquelles
les particules chargées sont susceptibles d’interagir sont la gravité et la force électromagnétique. En
terme d’efficacité seule cette derniere est susceptible de transmettre de I’énergie aux particules de ma-
nicre durable. En effet, méme si la gravité peut transmettre de 1’énergie a une particule rentrant dans
un puits gravitationnel, cette énergie sera perdue lorsque la particule s’en échappera. Les particules
gagnent donc de 1’énergie griace a des champs magnétiques ou des champs électriques. Le milieu
interstellaire est globalement neutre et, par conséquent, dénué de tout champs électriques et seuls
quelques astres sont capables de fournir des champs électriques (étoiles a neutrons ou trous noirs).
Les autres mécanismes impliquent des champs magnétiques. Comme un champ magnétique constant
ne travaille pas, il faut donc faire appel a des champs magnétiques dépendants du temps ou en mou-
vement. Il s’agit principalement des ondes magnéto-hydrodynamiques qui constituent la principale
classe des modeles d’accélération de Fermi, aussi appelés modeles d’accélération par onde de choc
diffusive et communément admis comme le principal candidat pour I’accélération du rayonnement
cosmique.

2.1.1 Accélération de Fermi du 2¢™¢ ordre

En 1949, Fermi écrit 1’article fondateur des modeles d’accélération actuels [74]. L’intérét de son
modele est qu’il explique trés naturellement une des caractéristiques les plus importantes du rayonne-
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2.1 Préambule sur ’accélération des particules chargées

ment cosmique, a savoir la distribution du flux de particules en fonction de I’énergie. Cette distribu-
tion, sur laquelle nous reviendrons plus en détail dans la partie 2.2, est présentée sur la figure 2.2. Elle
apparait en tres bonne approximation comme une droite sur cette figure en échelle logarithmique, ce
qui se traduit par une loi de puissance en échelle linéaire :

dN
diE 0.8 E_/Y, (21)

ou N représente le nombre de particules d’énergie E et v I’indice de cette loi de puissance.

Dans la théorie de Fermi, les particules sont accélérées grice a leurs interactions avec des nuages
magnétiques qui se propagent dans le milieu interstellaire. Lors du passage d’une particule a travers
un nuage, celle-ci va subir de nombreuses déflexions a cause des champs magnétiques désordonnés
du nuage. Dans le référentiel dans lequel le nuage est fixe, la particule ressortira du nuage avec une
direction isotrope. En moyenne, si la particule rencontre le nuage de face, de retour dans le référentiel
dans lequel le nuage se déplace, 1’énergie de la particule augmente. Au contraire, elle diminue si
elle rattrape le nuage. Le gain en énergie vient du fait que les collisions frontales, et donc les gains
d’énergie, sont plus fréquentes que les collisions fuyantes qui entrainent des pertes d’énergie. Dans
ce qui suit on reprendra les grandes lignes de I’article de Fermi.

2.1.1.1 Calcul du gain moyen d’énergie

Voyons maintenant de maniere analytique comment évolue I’énergie de la particule apres sa tra-
versée du nuage. Soit un nuage se déplagant avec une vitesse « par rapport a un référentiel R et
une particule d’énergie F; et de vitesse ¥, dont la direction forme un angle #; avec la direction du
nuage. Dans le référentiel du nuage R’ !, puisque le champ ne travaille pas et que les pertes d’éner-
gie par ionisation sont négligeables au-dela de quelques centaines de MeV, I’énergie de la particule
est conservée et seule sa direction est modifiée 2. Dans le référentiel R, la direction sortante de la
particule par rapport a la direction du nuage sera notée 5 et son énergie Fo. Dans le référentiel du

s 2 . . ! _ ! N . u .
nuage, 1 en?rgle de la particule vaut £} = ].E‘lfy(l - B cos.ﬁl) = Ey, ot 3 = ¥ estla vitesse du nuage
ety = T De retour dans le référentiel R, I’énergie est donc : Ey = E4y(1 + Bcosb)). En
conséquence, la variation relative d’énergie moyennée sur les angles d’entrée et de sortie s’écrit :

AE  FEy—E

E B

=721 =B <cosby >)(1+ B < cosby>)—1

=731+ B < cosfy > —f < cosfy > +% < cos Oy >< cosb >) — 1. (2.2)
Pour commencer, 6 est isotrope et par conséquent < cos 6, >= 0. Ensuite, le flux de particules
arrivant d’une direction 6, est proportionnel a la vitesse des particules :

aN
a6, =

ocv(l— %cos@l—i-o(%))

X v — ucos 0.

(veos Oy — u)? + vsin? 6y

En conséquence de quoi on a :

[cos01%dr B
9 = 1 = — —,
< costp > de 3

1. Toute les variables primées correspondent aux variables non primées dans le référentiel du nuage.
2. Dans certains milieux, tels que les noyaux actifs de galaxie, cette approximation ne peut étre effectuée.
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2.1 Préambule sur ’accélération des particules chargées

En remplagant dans 1’équation 2.2, on obtient le gain moyen d’énergie a chaque traversée du nuage :

52
<AE>_<1+?) Lx g 03
E = 1-p T30 ‘

2.1.1.2 Distribution en énergie des particules

A partir de ce gain, on peut calculer la distribution en énergie des particules au voisinage de la
source. Partant de N particules d’énergie Ej, calculons le nombre de particules atteignant une éner-
gie /. Le nombre de traversées du nuage nécessaire pour qu’une particule atteigne cette énergie est
donné par I’équation :

46%\"
et par conséquent :
E

In o
—
In (1 + %)
La distance moyenne parcourue par une particule, avant d’interagir avec le milieu interstellaire et de
dissiper toute son énergie, est définie par son libre parcours moyen [. Pour un tel parcours moyen, la
fraction de particules restantes apres avoir parcouru une distance x est exp(—x/1). Dans notre cas, si

on note L la distance moyenne entre deux nuages, le nombre de particules ayant croisé n nuages vaut
donc :

n =

nL

N = Nge™ 1.

En remplagant n par son expression on obtient :

—L/l
E 1n<1+46 )
=Ny [ =
’ <Eo>
E\ as?
418
~ Ny — 2.4
0 (EO) ) ( )

pour 3 <K c.

La distribution en énergie des particules suit donc bien une loi de puissance. Ce mécanisme, appelé
accélération de Fermi du 2°™ ordre & cause du terme en 32, permet donc d’accroitre 1’énergie des
particules jusqu’a de tres hautes énergies. Cependant, il n’est pas suffisamment efficace pour expli-
quer la distribution énergétique du rayonnement cosmique. Le probleme principal de cette premiere
version du mécanisme de Fermi est que le gain d’énergie a chaque rencontre d’un nuage est tres faible
puisqu’il évolue en 32 et que les nuages se déplacent i des vitesses faibles (8 ~ 10~°). Le nombre de
traversée de nuages nécessaire pour que la particule atteingne les énergies observées est donc grand
et la distance parcourue est supérieure au libre parcours moyen de la particule. Ce mécanisme, bien
que capable de rendre compte de la forme générale de la distribution ne peut donc pas expliquer le
spectre observé.



2.1 Préambule sur ’accélération des particules chargées

2.1.2 Accélération de Fermi du 1¢' ordre

Ce probléme peut étre surmonté en considérant une nouvelle géométrie des centres diffuseurs.
Dans ce nouveau modele, I’accélération a lieu au voisinage de zones de choc séparant un milieu 1,
calme, non choqué et par lequel arrivent les particules, d’un milieu 2 choqué. 1l existe différents en-
vironnements susceptibles de produire des chocs dans 1’univers (vents stellaires, supernovae, binaires
X, vents de pulsars, jets [27]). Ici, nous prendrons & titre illustratif le choc issu d’une supernova.
Lorsqu’une étoile explose 3, elle éjecte une grande quantité de matiere 2 des vitesses supersoniques.
L’onde de choc se propage alors de maniere radiale a travers le milieu interstellaire et réchauffe ce der-
nier. Derriere le choc, les inhomogénéités magnétiques attachées au milieu interstellaire choqué ont
des vitesses bien plus grandes (~ 10* km/s) que celles du milieu non choqué (~ 10km/s). Comme
indiqué sur la figure 2.1, une fois le choc traversé, le seul moyen pour la particule de s’échapper est
de retraverser le choc. Pour des directions d’entrée et de sortie données, les équations qui régissent le
gain ou la perte d’énergie de la particule sont les mémes que pour I’accélération de Fermi du second
ordre, et c’est seulement la distribution des angles qui change. Dans I’approximation d’un choc pla-
naire, les distributions angulaires sont celles d’un flux isotrope projeté sur une surface et les valeurs
moyennes des cosinus valent maintenant < cos fy >= —% et < cosfly >= % On trouve alors que le
gain d’énergie relatif vaut :

<AE>N4

3. (2.5)

FIGURE 2.1 — Passage d’une particule au voisinage d’un choc. Les particules provenant du milieu
interstellaire (a droite) entrent dans le milieu choqué (a gauche et caractérisé par une vitesse V),) et
retraversent le choc pour en sortir (la vitesse des inhomogénéités est négligeable de ce coté). Figure
issue de [138].

La distribution des énergies des particules s’écrit maintenant :

E\ its
N(E)~ Ny | — . (2.6)
N
Cette fois-ci, le terme en [ est au premier ordre, ce qui rend le mécanisme plus efficace. On peut
comprendre 1’efficacité de ce mécanisme en observant que contrairement au mécanisme précédent,
celui-ci ne permet pas les collisions fuyantes. En effet, quel que soit le c6té du choc ot la particule se
trouve, si elle se déplace avec le milieu et dans le référentiel de ce dernier, elle voit arriver I’autre mi-
lieu avec une vitesse V},. L’équation 2.6 ne prédit pas d’énergie limite au-dela de laquelle les particules

3. Nous reviendrons sur le mécanisme de supernovae dans la section 2.2.3.
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2.2 Le spectre du rayonnement cosmique

ne sont plus accélérées. Cependant, dans la pratique, lorsque le rayon de giration de la particule de-
vient du méme ordre de grandeur que les dimensions de la source, les particules ne sont plus confinées
et s’échappent de la source. Les dimensions de la source et son champ magnétique permettent donc
de définir une énergie maximale [108]. Ceci est illustrée sur la figure 2.4 qui présente les candidats a
I’accélération des particules chargées en fonction de leur taille et des champs magnétiques dans leur
voisinage. Les énergies maximales des sources apparaissent sur le plan sous formes de diagonales.

2.1.3 Apercu de la situation actuelle sur les mécanismes de diffusion

Il faut garder a I’esprit que ce modele simple, établi a la fin des années 70 a connu des raffinements
dont la description va bien au-dela du sujet de cette thése. On peut toutefois mentionner la rétro-action
des rayons cosmiques sur le choc, qui n’est pas prise en compte dans le modele présenté. En effet,
Ieffet de la pression du rayonnement cosmique sur les nuages magnétiques a pour conséquence un
adoucissement du profil du choc [65] qui invalide I’hypothese stationnaire dans laquelle on résout les
équations précédentes. L’accélération des rayons cosmiques et 1’évolution du choc doivent étre trai-
tées conjointement dans un modele dépendant du temps. Ce probléme peut €tre résolu en abandonnant
I’approche stochastique au profit d’une approche magnéto-hydrodynamique ol les deux composantes
sont traitées comme des fluides. On peut aussi mentionner le probleme de I’injection des particules.
Celui-ci stipule qu’a basse énergie (~ 100 MeV), I'énergie gagnée lors de la traversée du choc ne
compense pas I’énergie perdue par ionisation du milieu interstellaire et le mécanisme est donc in-
efficace ([110],[114]). Le probleme est particulierement important pour les électrons dont les pertes
d’énergie sont encore plus nombreuses (synchrotron, Bremsstrahlung, ...). Pour finir, soulignons que
le mécanisme d’accélération des particules chargées s’applique a toutes les particules et sans hypo-
these sur la localisation des zones accélératrices. Cependant, bien que 1’accélération de différentes
especes puisse avoir lieu dans un méme site, ce n’est pas toujours le cas. De plus, pour une méme
espece, les sites candidats a I’accélération des particules different selon les énergies mises en jeu.
Dans ce qui suit, on subdivisera le rayonnement cosmique par composition et domaine d’énergie afin
de mieux faire apparaitre les origines et les spécificités de chaque catégorie.

2.2 Le spectre du rayonnement cosmique

D’un point de vue quantitatif, la composition du rayonnement cosmique est avant tout dominée
par les noyaux qui constituent plus de 90 % du total. Parmi les noyaux, on trouve principalement des
protons (90 %) et des héliums (9 %). A cela, il faut ajouter une contribution dans antiprotons, des
électrons et des positrons, ainsi que des particules non chargées, les rayons -, les neutrinos et méme
des neutrons solaires. La diversité du rayonnement cosmique en fait une discipline d’une grande
richesse dont chaque particule constitue un domaine d’étude entier, aux enjeux et intéréts propres.
Dans cette partie, on commencera par s’intéresser aux noyaux puis on passera en revue les autres
composantes du rayonnement cosmique.

Le rayonnement cosmique nucléaire constitue le domaine d’étude principal de cette theése. Ce sujet
tire sa richesse de sa grande gamme en énergie qui implique de nombreux mécanismes. En effet, on
observe des protons, et autres ions, sur une plage d’énergie de plus de 15 ordres de grandeur entre
le MeV et ZeV (102! eV). Présentée sur la figure 2.2, la distribution des particules en fonction de
I’énergie (aussi appelé spectre en énergie) suit une loi de puissance dont I’indice est relativement
constant et proche de 2.7 (a I’exception d’anomalies discutées dans les sections 2.2.2.1 et 2.2.3.1).
Ceci se traduit par des variations de flux de plus de 30 ordres de grandeur qui nécessitent diverses
techniques de détections (qui seront brievement introduites dans la section 5.1). Sur cette grande plage
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d’énergie, on peut distinguer trois populations de particules, tant au niveau du type de source que des
énergies mises en jeu.
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FIGURE 2.2 — Spectre inclusif du rayonnement cosmique chargé tiré de [154].

2.2.1 Les composantes de basse énergie
2.2.1.1 La composante solaire

La population des particules de basse énergie (du keV au GeV) est majoritairement dominée par
les particules solaires. On en distingue deux catégories, les particules issues d’éruptions solaires tran-
sientes ([136]) et celles issues d’éjections de masse coronale. Les éruptions solaires sont des phé-
nomenes ou une grande quantité d’énergie magnétique est libérée a la surface du soleil a travers
le mécanisme de reconnection magnétique. Dans de telles éruptions, jusqu’a 50% de 1’énergie ma-
gnétique peut Etre utilisée pour accélérer des protons, des ions lourds et des électrons [137]. Des
éjections de masse coronale (angl :Coronal Mass Ejection ou CME) peuvent aussi survenir a la suite
de ces éruptions et participer a 1’accélération de particules. Ce phénomene se traduit par 1’expansion
du champ magnétique de la couronne solaire qui s’éjecte vers la haute couronne en emportant de la
matiere coronale. Dans les CME, I’accélération survient dans les ondes de chocs qui se forment en
amont des CME grace a un mécanisme similaire aux mécanismes d’accélération de Fermi d’ordre 1
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2.2 Le spectre du rayonnement cosmique

et 2.

2.2.1.2 La composante anormale

On trouve dans le systeme solaire un flux anormalement élevé de particules entre 1 et 100 MeV
[47]. Ces particules proviennent d’atomes neutres du milieu interstellaire qui pénetrent dans 1I’hélio-
sphere a cause du mouvement relatif du soleil dans la Galaxie. Sous la pression des photons UV ou
par interaction avec les particules du vent solaire, elles deviennent partiellement ionisées et sont re-
poussées jusqu’au choc de I’héliopause (la limite de I’héliosphere). Sous I’action du choc, elles sont
accélérées et leur énergie passe de 4 keV /n a plusieurs dizaines de MeV/n puis elles sont ré-injectées
dans la cavité solaire. De la, elles diffusent plus facilement dans 1’héliosphere que le rayonnement
cosmique galactique (RCG) car les particules sont partiellement ionisées et interagissent donc moins
avec les champs magnétiques de 1’héliosphere. Pour une énergie donnée, la composante anormale du
rayonnement cosmique est donc moins sensible a la modulation solaire que la composante galactique
totalement ionisée et cela lui permet de subsister a plus basse énergie. La figure 2.3 montre les flux
d’héliums mesurés par Voyager 1 (en haut) et Voyager 2 (en bas) en 1985 et 2 ans plus tard, apres
diminution de la modulation solaire. On peut distinguer les deux composantes dont I’amplitude est
maximale a deux énergies différentes. Au-dessous de 100 MeV/n la composante anormale domine.
On peut aussi noter 'impact de la modulation solaire sur le flux : en périodes de forte modulation
(1985), le flux est beaucoup plus faible.
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FIGURE 2.3 — Flux d’hélium mesuré par Voyager 1 (en haut) et Voyager 2 (en bas) en 1985 (symboles
creux et modulation solaire importante) et 1987 (symboles pleins et modulation solaire plus faible).
Figure tirée de [46].
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2.2 Le spectre du rayonnement cosmique

2.2.2 La composante de haute énergie : le rayonnement cosmique extra-galactique

La deuxiéme composante du rayonnement cosmique nucléaire que nous allons introduire concerne
le domaine des ultra-hautes énergies (E > 3 10'® eV) et est caractérisée par un flux extrémement
faible (~ 1 particule km~2 semaine™!). Cette énergie correspond a une caractéristique importante,
bien qu’encore mal comprise du rayonnement cosmique, la cheville. Il s’agit du changement de pente
du rayonnement cosmique ou I’indice du spectre en énergie passe de ~ 3.3 a ~ 2.6 [5].

2.2.2.1 Les “anomalies’ spectrales
La cheville

Elle est considérée comme I’énergie a laquelle s’effectue une transition dans 1’origine du rayon-
nement cosmique. Le changement de pente observé résulterait de 1I’extinction du flux du RCG, qui
prédomine a plus basse énergie, et qui laisse ainsi apparaitre une composante extra-galactique sous-
dominante jusqu’alors. L’élégance de ce mécanisme, illustré sur la figure 2.5, provient de 1’apparition
naturelle de la cassure sans nécessiter un ajustement précis des parametres du modeles. L’hypothese
d’un changement de régime est renforcée par le fait qu’il est difficile d’accélérer des particules au-dela
de I’énergie de la cheville avec les objets galactiques. En effet, pour des particules ultra-énergétiques,
le rayon de giration des particules (~ 3 kpc) dans les champs magnétiques des zones accélératrices
(~ 3 pG) devient supérieur a I’épaisseur du disque galactique [134] et le processus devient ineffi-
cace. Un autre facteur limitant I’énergie des particules est le temps de vie des restes de supernovae
(angl : SuperNova Remnant ou SNR) qui représentent le candidat principal pour 1’accélération du
RCG. En effet, méme si une particule reste confinée autour d’une supernova, le temps nécessaire a
son accélération jusqu’aux ultra-hautes énergies est supérieur a la durée de vie du reste de super-
nova [108]. Enfin, on peut aussi noter que I’anisotropie dipolaire des directions d’arrivées du rayon-
nement cosmique extra-galactique est extrémement faible (< 2% a 10'%eV [71]) et peu compatible
avec la distribution des sources dans le disque galactique. Notons toutefois que cette remarque n’a de
sens qu’a ultra-haute énergie ou les rayons cosmiques sont trop énergétiques pour étre déviés par les
champs magnétiques de la Galaxie et pour lesquels on peut donc corréler la direction d’arrivée avec
la direction de la source.

La coupure GZK

Une autre caractéristique intéressante des rayons cosmiques de ultra haute énergie (angl :Ultra
High Energy Cosmic Rays ou UHECR) concerne la coupure GZK du nom des physiciens Greisen [83]
et Zatsepin et Kuz’min [175] qui I’ont prédite. Ces deux groupes de physiciens ont montré que 1’inter-
action des UHECRs avec les photons du fond diffus cosmologique a travers le processus de production
de pions devient un processus dominant au-dessus 10?° eV. Au-dela de cette énergie, la propagation
des rayons cosmiques est limitée a une sphere (appelée sphere GZK ou encore horizon GZK) ayant
pour rayon le libre parcours moyen associé au processus. En moyenne, une fois sorties de cette sphere,
les particules vont interagir et perdre de I’énergie jusqu’a ce que le processus redevienne négligeable.
Il en résulte une chute abrupte du flux du rayonnement cosmique au-dela de 10%° eV. Cette caractéris-
tique, longtemps sujette a controverse, a maintenant été observée par diverses expériences (Auger [4],
Hires [159]). Ceci permet d’affirmer, une fois encore, que la majorité des UHECRs est créée dans des
sources au-dela de I’horizon GZK (< 200 Mpc pour E > 60 EeV) et sont donc extra-galactiques.
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2.2.2.2 Les sources

La localisation et I’identification des sources reste 1’'une des thématiques les plus importantes des
UHECRs. L’étude de cette thématique est effectuée au travers de deux observables principales, la
composition élémentale des UHECRs et leur direction d’arrivée. Dans la majorité des modeles, 1’ac-
célération d’une particule est proportionnelle a sa charge. Par conséquent, si 1I’énergie limite que peut
atteindre un proton est E}y, alors des éléments plus lourds de charge Z peuvent atteindre une énergie
Z x Ey,. 1 est donc intrinséquement plus facile d’expliquer I’existence de noyaux lourds de 10%° eV
que de protons de cette énergie. Ceci est illustré sur la figure 2.4, connue sous le nom de diagramme
de Hillas, et qui présente les champs magnétiques des objets astrophysiques connus en fonction de
leur taille (et donc du rayon de giration maximal associé). Les lignes droites, continue et en pointillé,
représentent respectivement les caractéristiques minimales nécessaires a 1’accélération de protons et
de noyaux de fer de 10?° eV. On s’apercoit que 1’accélération de protons 1020 eV n’est pas triviale.
Seule une minorité d’objets peut y contribuer (AGN, lobes de radiogalaxies, amas de galaxies ...)
contrairement aux fers qui peuvent &tre accélérés par une plus grande variété d’objets.
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FIGURE 2.4 — Champ magnétique des objets astrophysiques connus en fonction de leur taille [90].

Une autre différence importante entre éléments 1égers et éléments lourds concerne la déflection
induite par les champs magnétiques galactiques et extra-galactiques. Comme 1’énergie maximale des
sources, la capacité des champs magnétiques a courber les particules est proportionnelle a leur charge.
Méme si les champs magnétiques galactiques et extra-galactiques sont encore mal connus, il semble-
rait que les protons ne soient que tres peu déviés au cours de leur propagation (~ 3 ©), contrairement
aux éléments plus lourds qui peuvent étre déviés significativement (jusqu'a ~ 20° dans le cas du
fer [155]). Ainsi, si les UHECRs sont composés d’éléments 1égers, leur direction d’arrivée pointe
a quelques degrés pres vers leur source. Pour tester cette hypothese, la méthode principale consiste
a chercher des corrélations entre les directions d’arrivées des particules et les sources potentielles
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de UHECRs déja connues *. Le catalogue de sources potentielles de référence est le *Veron-Cetty et
Veron catalog’ (catalogue VCV) qui recense des quasars, des noyaux actifs de galaxies et quelques
objets BL lac. En cas de corrélation entre le catalogue VCV et les directions de UHECRs, conclure
que les UHECRs sont émis par les objets du catalogue n’est pas automatique. En effet, les objets du
catalogue sont des objets massifs, principalement placés au cceur des galaxies, et un rayonnement cos-
mique dont la direction d’arrivée correle avec, par exemple, un noyau actif de galaxie, correle aussi
avec tous les objets de la galaxie du fait de la résolutions angulaire sur les directions d’arrivées. Cette
mesure, qui nécessite une statistique importante, est I’un des principaux objectifs de la collaboration
Pierre Auger. En 2007, cette collaboration avait annoncé que la direction d’arrivée des UHECRs cor-
rélait 2 69% avec les sources du VCV, mais la contrainte s’est ensuite reldchée avec I’accumulation de
plus de statistique. La corrélation entre la direction d’arrivée des UHECRs et les sources du catalogue
VCV est maintenant de 38% contre 21% pour un modele de sources isotropes [6]. En conclusion,
bien qu’une 1égere anisotropie soit observée, I’accumulation de plus de statistique est nécessaire pour
pouvoir conclure que les UHECRSs proviennent ou non de régions associées a des noyaux actifs de
galaxies ou des quasars.

E (cheville)

FIGURE 2.5 — Interprétation simpliste de la cheville [134]. Alors que la composante galactique (en
violet) s’éteint, elle laisse apparaitre la composante extra-galactique (en bleu). Il résulte de la super-
position des deux flux, une cassure convexe dans le spectre en énergie.

2.2.3 Les énergies intermédiaires : la composante galactique nucléaire

Entre la composante solaire et la composante extra-galactique se situe la composante galactique.
Elle s’étend du GeV a I’EeV (la limite supérieure est encore sujette a controverse) et représente la
majorité du rayonnement cosmique que nous observons sur Terre, autant d’un point de vue quanti-
tatif qu’énergétique. Hormis quelques exceptions, la distribution en énergie du RCG suit une loi de
puissance typique du mécanisme d’accélération de Fermi déja évoqué.

2.2.3.1 Les “anomalies” spectrales

Sur le spectre en énergie présenté a la figure 2.2, on s’ apergoit qu’a basse énergie la loi de puissance
n’est pas respectée et tend a saturer avant de redescendre a tres basse énergie : c’est ’effet de la
modulation solaire. Ensuite, aux alentours du PeV (3 10'® eV), apparait un changement de pente

4. Comme une minorité d’objet astrophysique est capable d’accélérer des particules jusqu’a ultra-haute énergie et que
les UHECRs proviennent de distances restreintes a la sphere GZK on peut faire la liste des sources proches potentielles de
UHECRSs.
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ou I'indice passe de —2.7 a —3.1 appelé le genou. Comme dans le cas des UHECRs la question de
I’origine du RCG se pose et I’emplacement exact du genou ainsi que sa composition sont des éléments
clés pour répondre a cette question.

La modulation solaire

A basse énergie, le flux du RCG ne suit plus une loi de puissance. Ce phénomene est une consé-
quence du vent solaire, un flux de particules chargées émanant du soleil. Le mouvement de ces par-
ticules dans le systéme solaire induit des turbulences dans le champs magnétique de I’héliosphere et
I’accroissement de ces turbulences rend plus difficile la propagation des particules de rayonnement
cosmique dans 1’héliosphere. Le mot modulation provient du fait que la quantité de vent solaire dé-
pend de I’activité solaire qui est cyclique avec une période de 22 ans (qui s’apparente a deux périodes
de 11 ans qui se distinguent par un changement de polarité). L’ activité du soleil peut &tre mesurée par
le biais de divers instruments. On peut compter le nombre de taches solaires (zone de la surface du
soleil ol la température est plus basse) ou encore étudier le flux de neutrons solaires. La figure 2.6
de gauche montre I’évolution du taux de rayonnement cosmique et le nombre de taches solaires sur
plus de 50 ans. On observe une anti-corrélation entre ces deux quantités. L’ impact de la modulation
solaire sur le flux peut étre tres important et les flux aux basses énergies peuvent varier, dans le temps,
sur pres d’un ordre de grandeur. Ceci apparait tres clairement sur la figure 2.6 de droite qui montre le
flux de protons mesuré chaque année par I’expérience BESS entre les années 1997 et 2002 (respec-
tivement minimum et maximum solaires). On peut aussi noter que méme si 1’effet de la modulation
solaire est particulierement important au-dessous du GeV, il subsiste jusqu’a de relativement hautes
énergies (~ 10 GeV).

Le genou

La deuxieéme caractéristique spectrale du RCG concerne le genou dont 1’origine est encore incon-
nue. Contrairement au changement de pente convexe observé a 3 10'8 eV (la cheville), on ne peut
pas attribuer un changement de pente concave a la disparition d’une composante principale qui laisse
apparaitre une composante secondaire. Expliquer le genou grace a I’existence de deux composantes
nécessite un ajustement bien particulier qui semble peu naturel. En effet, il s’agit de faire se terminer
une premiere composante de loi de puissance d’indice —2.7 a I’énergie du genou pendant qu’une
deuxieéme loi de puissance d’indice —3.1 prendrait son essor a cette méme énergie. Une explication
plus probable du genou provient de la dépendance en charge des énergies de coupure des différents
noyaux. Le genou étant constitué de la somme de tous les flux élémentaux, leur disparition succes-
sive peut provoquer un changement de pente. Il a été montré [92] que le genou peut étre reproduit
si I’on suppose des énergies de coupure proportionnelles a la charge>. Cette théorie est corroborée
par la récente mesure par la collaboration KASCADE du flux cumulé des éléments lourds (dont la
composition exacte n’est pas connue). Cette nouvelle mesure met en évidence 1’apparition d’une cas-
sure dans le spectre des éléments lourds aux alentours de 8 10'6 eV, soit ~ 26 fois I’énergie du
genou [23]. Il semble donc tentant de relier ce facteur 26 a la charge du noyau de fer, qui est I’espece
lourde dominante dans le rayonnement cosmique. Notons toutefois que 1’étude par KASCADE est
indirecte, puisque les particules cosmiques ne sont pas observées individuellement et que les mesures
sont assujétties d’incertitudes importantes.

5. Plus précisément, il s’agit d’un phénomene li€ a la rigidité magnétique de la particule en accélération, définie comme
I’impulsion de la particule divisée par la charge.
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FIGURE 2.6 — A gauche : évolution du flux de rayonnement cosmique et du nombre de taches solaires.
A droite : flux de protons mesuré annuellement par 1’expérience BESS [151].

2.2.3.2 Les sources

Une premiére condition pour les candidats sources est d’étre suffisamment énergétique pour étre
en mesure d’expliquer la densité d’énergie du rayonnement cosmique dans la Galaxie. Ceci n’est
pas trivial puisque la densité d’énergie intégrée sur I’ensemble de la Galaxie implique I’existence de
sites astrophysiques dans la Galaxie capables de soutenir un haut taux de production du rayonnement
cosmique (1 — 1.5 X 104! erg/s [75], [66]). Suivant ces considérations, les candidats potentiels a
I’accélération du RCG sont les supernovae [36], les étoiles a neutrons dans les systémes binaires [89]
et les pulsars [85] (bien que ces derniers soient surtout utilisés pour expliquer le RCG de haute éner-
gie [31]). Cependant, il est trés probable que le rayonnement cosmique soit produit dans des sites
astrophysiques de différentes natures. Il n’est donc pas exclu que d’autres objets soient aussi suscep-
tibles de participer a sa production. C’est vraisemblablement le cas des étoiles Wolf-Rayet qui perdent
leur masse beaucoup plus rapidement que les étoiles standards. L’hypothese de leur contribution au
rayonnement cosmique est étayée par de haute teneur en 22Ne par rapport 2 sa teneur dans le systéme
solaire (~ 5 fois la teneur attendue [43]). Par ailleurs, il n’est pas exclu que le processus d’accélé-
ration s’effectue en deux étapes : le vent solaire des étoiles Wolf-Rayet pourrait étre accéléré dans
un deuxieme temps grace a des explosions de supernovae dans le voisinage. Plus récemment, cette
hypothese a été reprise dans [34]. Les auteurs suggerent que comme la majorité des étoiles Wolf-
Rayet provient d’étoiles OB en cohabitation avec des supernovae dans les superbulles, ces dernicres
constituent un site potentiel pour 1’accélération du rayonnement cosmique.

L’hypothese des vestiges de supernovae

Elle constitue I’hypothese la plus répandue. Les restes de supernovae subsistent a la suite d’une
explosion de supernova de type II (aussi appelée supernova a effondrement de cceur). Les progéniteurs
de ce type d’explosion sont des étoiles ayant entre 10 et 50 masses solaires. A la suite du cycle de
fusion qui lui confere une structure en couche (cf. figure 2.7), le cceur de I’étoile est constitué de
fer. La réaction de fusion ayant atteint le noyau le plus stable, elle s’arréte et la température du
ceeur diminue. L’ équilibre hydrostatique qui existe entre la force de gravité et 1’énergie libérée par la
fusion est brisé et 1’étoile commence a se contracter rapidement. La pression augmente jusqu’a ce que
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les électrons et les protons fusionnent pour donner des neutrons. Le cceur alors composé de neutrons
cesse de se contracter et atteint une densité similaire a celle de la matiere nucléaire. Lorsqu’elle atteint
le cceur, la matiere des couches supérieures rebondit et provoque une onde de choc qui se propage
vers I’extérieur. La maticre éjectée (ejecta) va se propager dans le milieu interstellaire environnant et
transférer son énergie au gaz qui s’y trouve. Apres le passage de 1’éjecta, le gaz du milieu interstellaire
est donc plus chaud que celui en amont de 1’éjecta, ce qui donne naissance a un choc similaire a
celui décrit dans la partie sur ’accélération de Fermi (cf. section 2.1). Notons aussi que c’est cette
nucléosynthese stellaire qui produit les abondances qu’on retrouve dans le milieu interstellaire et le
rayonnement cosmique.

mostly H

mostly He

maostly C.O

mostly Ne

mostly Si

mostly Fe

FIGURE 2.7 — Structure d’une supernova de type II.

Un premier argument fort en faveur des SNRs est donc que le mécanisme d’accélération par onde
de choc diffusive y est possible. Les vestiges de supernovae bénéficient donc de tous les arguments
en faveur de ces mécanismes et en particulier 1I’apparition naturelle d’un spectre en loi de puissance.
Ensuite, et comme on 1’a vu dans la partie introductive, les vestiges de supernovae sont suffisam-
ment énergétiques et se produisent suffisamment souvent (~ 3 / sieécle) pour expliquer la densité
d’énergie que 1’on trouve dans la Galaxie tout en gardant des efficacités (i.e. fraction de I’énergie
des SNR transmise aux particules) raisonnables (~ 10%). Enfin, il est aujourd’hui établi observation-
nellement que les vestiges de supernovae accélerent des particules. En effet, plusieurs télescopes ont
récemment observé des flux de rayons « au GeV dont la direction coincide avec la position de SNRs
connus (Fermi [2], AGILE [157], HESS [12]) interagissant avec des nuages de gaz moléculaire. Un
tel rayonnement signe la présence de particules chargées énergétiques. L’ accélération de particules
dans les SNRs est donc bien établie. Cependant la nature des particules accélérées reste encore a dé-
terminer puisque ces rayons -y sont la signature de deux processus, I’un d’origine leptonique, 1’autre
d’origine hadronique. Dans le premier cas, les rayons y sont produits par des électrons de haute éner-
gie par les mécanismes d’émissions Bremsstrahlung et Compton inverse. Dans le deuxieme cas, le
processus commence par 1’interaction de noyaux du rayonnement cosmique avec les noyaux du mi-
lieu interstellaire qui produisent des pions neutres qui se désintegrent finalement en . Il n’est donc
pas clair si les SNRs sont des sources d’électrons ou de noyaux énergétiques.
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2.2.3.3 Antimatiere et matiére noire

En plus de la composante nucléaire usuelle, de 1’antimatiere est aussi présente dans le RCG d’ori-
gine hadronique. Il s’agit principalement d’antiprotons produits a la suite d’interactions entre les
noyaux du rayonnement cosmique et ceux du milieu interstellaire. Les especes dominantes sont, dans
les deux cas, I’hydrogéne et I’hélium et les réactions principales sont donc (p, He) + (H, He) —
P + X [68]. L’étude des flux d’antiprotons est aujourd’hui motivée par sa capacité a mettre en évi-
dence la matiére noire si elle existe. En effet, un canal supplémentaire pouvant donner naissance a
des antiprotons est ’annihilation ou la désintégration de particules de maticre noire. L’existence de
matiere noire peut donc étre révélée par un exces d’antiprotons par rapport aux antiprotons attendus
d’origine astrophysique. Toutefois, I’estimation du flux des antiprotons astrophysiques n’est pas une
chose aisée et nécessite une trés bonne connaissance des mécanismes de propagation, dont les in-
certitudes impliquent une erreur sur les flux attendus pouvant atteindre 25% [68]. A ’heure actuelle
les flux d’antiprotons mesurés sont compatibles avec les flux attendus d’origines astrophysiques [64],
mais les incertitudes laissent encore de la place pour une composante exotique [38],[63].

Les anti-deutérons sont, eux aussi, I’objet de recherches car ils constituent une autre sonde de
la matiere noire. Comme les antiprotons, les anti-deutérons sont produits par interaction entre le
rayonnement cosmique et le milieu interstellaire. Cette fois, le processus de création d’anti-deutérons
nécessite la création de deux antiparticules au lieu d’une (un antiproton et un antineutron), ce qui
rend la production d’anti-deutérons beaucoup moins probable et les flux bien plus faibles (d/p ~
1074 [62]).
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FIGURE 2.8 — Flux de d’anti-deutérons produit par une particule de matiére noire de 50 GeV pour 3
modeles de propagations. La description de la particule et des modeles de propagation est présentée
dans [62]. La contribution astrophysique attendue est représentée par le trait pointillé.

A basse énergie (GeV/n), le flux d’anti-deutérons tombe plus rapidement que le flux d’antiprotons,
ce qui laisse de la place a des modeles de matiere noire non exclus par les antiprotons. La figure
2.8 montre le flux d’anti-deutérons en rouge produit par une particule de matiere noire de 50 GeV
pour 3 modeles de propagation différents et décrits dans [62]. La contribution astrophysique standard
attendue est représentée en traits pointillés noirs. Quel que soit le modele de propagation utilisé, la
contribution due a la matiere noire domine a basse énergie. Actuellement, seules des limites existent
sur les flux d’anti-deutérons (la limite de BESS est présentée sur la figure [62]), mais ce flux pourrait
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étre établi par le détecteur Alpha Magnetic Spectrometer (AMS-02). Ce détecteur, d’une précision
inégalée, a été installé sur la station spatiale internationale (ISS) en mai 2011. En moins d’un an, il
a déja accumulé une statistique sans précédent et devrait continuer a prendre des données pendant
au moins les 10 prochaines années. Un des objectifs de ce détecteur est la mesure ou la contrainte
des flux d’antiparticules. Notons aussi le développement de 1’expérience embarquée en ballon Gene-
ral AntiParticle Spectrometer (GAPS [25]) dont I’objectif est la mesure et/ou la contrainte des flux
d’antiparticules et particulierement du flux d’anti-deutérons.

Les anti-héliums présentent aussi un intérét pour le rayonnement cosmique. Puisqu’ils sont compo-
sés de 4 antinucléons, ils sont extrémement difficiles, voire impossibles & produire (He/p ~ 10712)
par les processus astrophysiques standards ou méme par la matiere noire. Les anti-héliums tirent jus-
tement leur intérét du fait qu’ils ne sont pas censés exister dans 1’univers tel que nous le connaissons.
Seule une anti-étoile pourrait émettre de tels noyaux et leur découverte dans le rayonnement cosmique
serait une avancée fondamentale dans la compréhension de I’asymétrie maticre-antimatiere [45].

2.2.3.4 DPL’anisotropie

En premiere approximation, le rayonnement cosmique est isotrope du fait du caractere aléatoire
des champs magnétiques de la Galaxie [30]. Cependant des anisotropies peuvent étre causées par la
structure locale et a grande échelle du champs magnétique galactique :

— A basse et moyenne énergie (E < 1TeV), une anisotropie dipolaire est causée par la géométrie
de I’héliosphere, la zone d’influence des vents solaires. A priori sphérique, cette zone est déformée
par le mouvement relatif du soleil dans la Galaxie, et forme alors une longue trainée a 1’arriere
de I’héliosphere par rapport a la direction du déplacement. On observe un exces de particules en
provenance de la queue de I’héliosphére. En effet, dans cette région le champ magnétique est moins
intense et ’effet d’écran est plus faible. Cet effet peut étre observé en étudiant les variations jour-
naliere du flux du rayonnement cosmique qui ont un caractere périodique de 24 heures et sont
maximales lorsque la verticale des détecteurs pointe vers la queue de I’héliosphere. L anisotropie
atteint une amplitude de 1 % a ~ 400 GeV [128].

— Au-dela de 1 TeV, I’effet de I’héliosphere s’estompe et c’est I'effet lié a la structure galactique
qui domine [20]. Plusieurs anisotropies sont attendues. La premiére est connue sous le nom d’effet
Compton-Getting [50] et est due au mouvement relatif de la Terre dans la Galaxie. Le systeme
solaire, et donc en moyenne la Terre, se déplace a 220 km/s par rapport au centre galactique. Dans
I’hypothese ot le rayonnement cosmique est isotrope dans le référentiel galactique, le mouvement
relatif de la Terre produit un exces de particules dans la direction vers laquelle la Terre se déplace. A
basse énergie cette anisotropie est supprimée par les champs magnétiques terrestres et solaires mais
doit apparaitre a I’échelle du TeV. L’effet Compton-Getting a été observé par diverses expériences
([57, 19]) mais les derniers résultats sont plus ambigus [18, 15]. Cette difficulté d’interprétation
est causée par la difficulté de distinguer I’effet de I’héliosphere de 1’hypothétique effet Compton-
Getting.

— L’effet de la propagation et de la diffusion des particules peut aussi se faire sentir dans la mesure de
I’anisotropie, et en particulier dans sa dépendance énergétique. Dans le cadre d’un modele de diffu-
sion, il est possible de définir et de déterminer 1’anisotropie attendue et elle dépend de la valeur du
coefficient de diffusion [139]. Ce coefficient est paramétré en fonction de 1’énergie par nucléon E
comme une loi de puissance K = Ky E? et la valeur de son indice § est sujette 2 d’intenses débats.
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La mesure de I’anisotropie, et particulicrement de sa dépendance énergétique, peut donc apporter
de nouvelles contraintes sur cet indice. De plus, dans des modeles plus raffinés, le coefficient de
diffusion des particules n’est pas isotrope. Ils posséde une composante parallele et une compo-
sante perpendiculaire au champ magnétique permanent dirigé le long du disque. L’existence de ces
deux régimes de diffusion induit aussi une anisotropie supplémentaire. Réciproquement, I’étude de
I’anisotropie permet donc la contrainte des différentes composantes du tenseur de diffusion.

— Enfin, I’anisotropie est bien siir affectée par la présence de sources locales. En effet, dans un scé-
nario réaliste ou les sources sont discrétes, les supernovae les plus proches peuvent dominer le
flux mesuré sur Terre et modifier complétement 1’anisotropie observée par rapport a un modele de
sources continues [139].

2.2.4 La propagation du rayonnement cosmique galactique

C’est I'un des aspects cruciaux de 1’étude du RCG. Entre leur lieu de production et la Terre, les
particules subissent une multitude d’interactions avec la maticre et les champs magnétiques du milieu
interstellaire. Comprendre la propagation du rayonnement est un enjeu majeur aux multiples intéréts.
D’abord, nous observons le rayonnement cosmique depuis la Terre et pas dans son lieu de production.
L’information que celui-ci transporte a propos des sources est donc convoluée avec la propagation :
comprendre la propagation est donc nécessaire pour pouvoir étudier la physique des sources. De plus,
les particules du rayonnement cosmique accumulent de 1’information relative a leurs interactions avec
le milieu interstellaire. Le RCG est donc un traceur de la Galaxie : comprendre sa propagation nous
apporte des informations sur la Voie Lactée. Puisque la propagation fait 1’objet de la partie suivante,
nous ne rentrerons pas dans les détails dans ce chapitre.

2.2.5 Les autres composantes du rayonnement cosmique galactique
2.2.5.1 Le rayonnement cosmique leptonique

Les leptons constituent la deuxieme espece la plus présente du rayonnement cosmique apres les
noyaux. Leur étude constitue une discipline a part entiere tant au niveau des techniques de détection
que des motivations scientifiques. Alors que pour les noyaux 1’identification de la particule consiste
a mesurer la charge (les atomes sont entierement ionisés) et I’énergie, une observable supplémentaire
est requise pour distinguer les électrons et les positrons des protons. Pour cela, on peut mesurer la
rigidité R de la particule, c’est-a-dire sa propension a €tre déviée dans un champ magnétique. Elle
dépend directement de la charge de la particule et de sa masse au travers de la relation :

pc

B=Ze
ou p est I'impulsion de la particule, c la vitesse de la lumiere, Z le nombre de protons et e la valeur
absolue de la charge d’un électron. A 1’appareillage usuel il faut donc rajouter a I’instrument un ai-
mant puissant capable de courber les trajectoires de maniere substantielle a 1’intérieur de 1’instrument
ainsi qu’un trajectographe pour suivre 1’évolution de cette trajectoire (comme dans AMS-02 [105]
ou PAMELA [8]). Un autre fagon de distinguer les leptons des hadrons est d’utiliser la trace qu’ils
laissent dans un calorimetre comme dans FERMI [26]. En effet, les gerbes qui se développent a la
suite de la fragmentation d’un proton ou d’un lepton ont des caractéristiques différentes (largeur de
la gerbe, profondeur d’interaction, ...).
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Contrairement aux noyaux et a cause de leur faible masse, les électrons et positrons interagissent
tres fortement avec les champs magnétiques de la Galaxie par émission d’un rayonnement synchro-
tron ainsi qu’avec les photons peu énergétiques du fond diffus cosmologique par réaction Compton
inverse. En conséquence, ces particules perdent rapidement leur énergie lors du transport dans le mi-
lieu interstellaire et sont donc incapables de se propager sur de longues distances. Les électrons et
positrons que nous observons sont donc issus de sources proches (d < 1kpc a 1 TeV) par opposi-
tion aux noyaux qui peuvent se propager sur des distances galactiques (et méme extra-galactiques).
L’origine précise de ces électrons est encore indéterminée mais on peut citer les candidats sources
principaux que sont les pulsars proches ([153],[61]) et les vestiges de supernovae (SNR) [102]. Le
caractere local des électrons-positrons suscite un grand intérét puisque 1’on peut chercher ces sources
parmi les sources proches déja cataloguées. De plus, la distribution en énergie et I’anisotropie atten-
dues des électrons-positrons different d’une source a I’autre et ceci motive la mesure de ces obser-
vables [102]. Afin de mieux contraindre les hypotheses sur les sources du rayonnement cosmique
leptonique, I’étude des électrons/positrons de haute énergie (&' ~ 1 TeV) constitue un domaine de re-
cherche en plein essor. Un tel flux au-dela du TeV a récemment été observé par le télescope HESS [11]
et est présenté sur la figure 2.9, mais ici encore il s’agit mesure indirecte sujette a des incertitudes im-
portantes.
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FIGURE 2.9 — Flux des électrons/positrons multiplié par £ en fonction de I’énergie (GeV). Les
points de I’expérience HESS (en bleu) établissent I’existence d’un flux électrons/positrons au-dela du
TeV. Figure tirée de [11]

Les positrons

Bien que le rayonnement cosmique leptonique soit dominé par les électrons, on y trouve aussi des
positrons, produits majoritairement par interactions du rayonnement cosmique nucléaire avec le mi-
lieu interstellaire. L’ intérét de I’étude du flux de positrons réside dans I’éventualité qu’une partie des
positrons puisse étre produite par désintégration ou annihilation de particules de matiere noire. De tels
phénomenes pourraient étre mis en évidence par I’apparition d’un exces dans la distribution du flux
de positrons par rapport au flux d’électrons. La mesure de la fraction de positrons par 1’expérience
PAMELA est présentée sur la figure 2.10 de gauche. Cette mesure controversée a été confirmée par
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la récente mesure de I’expérience FERMI [7] présentée sur la figure 2.10 de droite. Comparativement
a un modele ou les positrons sont uniquement produits par interaction des noyaux du rayonnement
cosmique avec le milieu interstellaire (ligne continue de la figure 2.10 de gauche), la fraction mesurée
par les deux expériences montre un exces significatif. Il est cependant difficile d’affirmer que cette
contribution supplémentaire est issue de la matiere noire car les incertitudes sur le flux de positrons
attendu sont encore grandes et d’autres mécanismes peuvent contribuer a la production de positrons.
On ne peut pas exclure la présence d’un pulsar proche ou d’une supernova produisant des électrons-
positrons par création de paires lors de la désintégration de rayons . De plus, étant donné le caractere
local des flux de leptons, la distribution spatiale des sources supplémentaires impacte sensiblement
la distribution des flux. Par conséquent, il est possible de reproduire les caractéristiques du spectre
observé en jouant sur la distribution spatiale des sources et leurs caractéristiques énergétiques, sans
invoquer d’autres sources [94]. D’autre part, il n’est méme pas nécessaire d’invoquer de contribu-
tion primaire de positrons pour rendre la fraction de positrons prédite compatible avec les données
expérimentales. En effet, les incertitudes sur la propagation des noyaux parents de ces positrons (prin-
cipalement proton et hélium) et sur les sections efficaces de production de positrons impliquent des
erreurs sur la fraction de positrons attendue qui la rendent compatible avec les données [109]. La
mesure de ce rapport jusqu’au TeV est un des objectifs principaux de I’expérience AMS-02.
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FIGURE 2.10 — A gauche : fraction électrons-positrons observée par I’expérience PAMELA tirée
de [8]. La ligne continue représente la contribution attendue dans le cas d’une production des posi-
trons uniquement secondaire (interaction des protons avec le milieu interstellaire) [126]. A droite :
confirmation de la mesure a haute énergie de PAMELA par I’expérience FERMI [7].

2.2.5.2 Les rayons vy

Le rayonnement vy est une autre sonde des processus astrophysiques. Il est produit par un grand
nombre de processus : émission Bremsstrahlung, émission synchrotron, rayonnement de corps noir
ou encore émission inverse-Compton. En plus de ces processus standards, les ~ les plus énergé-
tiques peuvent étre engendrés par des sursauts gamma. L’étude des rayons <y présente un intérét
pour la recherche des sources du rayonnement cosmique nucléaire de haute énergie car les rayons
~ doivent exister dans les régions accélératrices de rayonnement cosmique. Puisqu’ils pointent vers
leurs sources, ils pointent aussi vers les sources des particules qui leur donnent naissance. On s’at-
tend donc a trouver des rayons <y produits pres des vestiges de supernovae qui constituent le candidat
source principal a 1’accélération du rayonnement cosmique. Des observations ont en effet montré
la présence de rayons -y au voisinage de supernovae ([164, 73, 1]) et la question est maintenant de

-4 -



2.2 Le spectre du rayonnement cosmique

déterminer quelles particules donnent naissance a ce rayonnement. Dans le cas d’un scénario de pro-
duction hadronique, les rayons -y sont créés par désintégrations des ¥ 2 la suite des collisions entre
les protons du rayonnement cosmique et les hydrogenes des nuages moléculaires proches des vestiges
de supernovae. Dans le cas d’un scénario leptonique, les rayons -~y résultent de I’émission Bremsstrah-
lung des électrons lors de la traversée des nuages moléculaires, ou de réaction Inverse-Compton entre
les électrons de haute énergie et les photons de plus basse énergie [163]. Ces deux scénarii prédisent
des distributions en énergie des rayons -y différentes, ce qui permet en principe leur discrimination.
Cependant, a I’heure actuelle, la précision des mesures n’est pas suffisante pour permettre cette dis-
crimination. I accumulation du nombre de sources ainsi que 1’arrivée d’une nouvelle génération de
télescopes gamma (HESS-II, CTA, etc.) devraient permettre une meilleure discrimination de ces mo-
deles. Mais les rayons -y ne sont pas présents seulement au voisinage des supernovae, mais bien dans
toute la Galaxie sous forme d’émission diffuse. Ce rayonnement est la conséquence de plusieurs effet.
Il est formé par la multitude des astres galactiques dont la brillance est trop faible pour pouvoir &tre
résolu, de I'interaction du rayonnement cosmique avec les champs magnétiques et le milieu interstel-
laire ou encore des sources extra-galactiques non résolus [125]. Les photons -y issus des interactions
du rayonnement cosmique sont particulierement intéressants pour 1’étude du rayonnement cosmique.
L’étude du spectre en énergie du rayonnement v permet de distinguer cette composante et permet une
cartographie du rayonnement cosmique dans la Galaxie intégrée sur notre ligne de visée.

2.2.5.3 Les neutrinos

Le neutrino est une particule neutre de faible masse qui interagit par interaction faible. Postulé en
1930 par le physicien autrichien Wolfgang Pauli pour expliquer le spectre continu de la désintégra-
tion béta, il fut observé expérimentalement en 1956 par les physiciens américains Frederick Reines
et Clyde Cowan. Les neutrinos sont produits dans divers sites astrophysiques tels que les étoiles ou
les supernovae. Ils existent sous trois saveurs (I’hypotheése de saveurs supplémentaires est toujours
ouverte) et possedent la caractéristique remarquable de pouvoir changer de saveur au cours de leur
propagation : on parle d’oscillation de saveur. Dans les années 60, I’expérience Homestake mesura le
flux des neutrinos du soleil produits a la suite de la fusion de I’hydrogene. La collaboration mesura
un flux de neutrinos 3 fois inférieur au flux attendu. Ceci donna naissance au probleme des neutri-
nos solaires qui ne prit fin qu’en 2001 lorsque 1’expérience SNO mesura les trois types de neutrinos
et conclut que seuls 35% des neutrinos étaient des neutrinos €lectroniques, les autres ayant oscil-
1és pendant leur trajet [14]. Cette exemple illustre une fois de plus le lien étroit qui existe entre le
rayonnement cosmique et la physique des particules.

Si les neutrinos furent découverts si tardivement et si le probleme des neutrinos solaires dura si
longtemps, cela vient du fait que les neutrinos interagissent par interaction faible et que leurs sec-
tions efficaces sont extrémement petites. Paradoxalement, c’est la raison pour laquelle le neutrino est
tant étudié aujourd’hui en astrophysique. En effet cela lui confere de grandes qualités. N’étant pas
chargé, il n’interagit pas avec les champs magnétiques et se propage donc en ligne droite comme les
photons. Mais contrairement a ces derniers, ils n’interagit que faiblement avec le fond diffus de pho-
tons et peut donc parcourir de plus grandes distances. Il peut aussi sortir de milieux denses, opaques
aux photons. Ces neutrinos, qualifiés de cosmogéniques, pourraient donc constituer une alternative
et une approche complémentaire a I’astronomie standard. Un des nombreux enjeux de I’astronomie
neutrino est la mise en évidence des sources du rayonnement cosmique de ultra-haute énergie. Enfin,
les neutrinos sont aussi les messagers hypothétiques de particules de mati¢re noire. En effet, de la
méme manicre que I’annihilation ou la désintégration de particules de matiére noire peut engendrer
des positrons ou des antiprotons, elle peut aussi engendrer des neutrinos. Contrairement aux posi-
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trons et aux antiprotons, les neutrinos pointent vers leurs sources et constituent donc un candidat de
choix pour la mise en évidence de matiere noire. Cependant les neutrinos cosmogéniques ne sont
pas les seuls a étre produits et ils sont noyés sous une quantité de neutrinos secondaires (neutrinos
atmosphériques) issus de 1’interaction du rayonnement cosmique avec 1’atmosphere. Les neutrinos at-
mosphériques et cosmogéniques sont identiques et il faut donc utiliser une approche statistique pour
faire de 1’astronomie. Deux approches existent, on peut tenter d’observer un exces de neutrinos par
rapport aux neutrinos atmosphériques attendus ou faire des corrélations avec des sources connues. A
I’heure actuelle seul deux objets ont été clairement identifiés comme sources de neutrinos. Il s’agit
du soleil et de la supernova SN1987A. Cette supernova située dans le grand nuage de Magellan a
51 kpc de la Terre fut observée en 1987. Son observation fut précédée de 3 heures par la détection de
neutrinos dans plusieurs détecteurs (Kamiokande-II [91], IMB [35], Baksan [17]).

A T’heure actuelle, plusieurs détecteurs tentent d’observer les signatures des neutrinos cosmogé-
niques de haute énergie (&/ > 10 GeV). Les deux principaux détecteurs sont IceCube et Antares et ils
fonctionnent selon un principe similaire bien que I'un soit situé¢ dans la mer Méditerranée et I’ autre
dans la glace de I’ Antarctique. Lorsqu’un neutrino traverse la Terre, et quelle que soit sa saveur, il a
une probabilité non nulle d’interagir avant d’en ressortir et de créer un muon. Ce muon est relativiste
et produit de la lumiere Cherenkov lors de sa traversée de 1’eau ou de la glace. Les deux détecteurs
sont donc constitués de plusieurs lignes verticales de photo-multiplicateurs capables de capter cette
lumiere qui signe le passage d’un muon qui sort de la Terre (et qui a été€ vraisemblablement créé par
un neutrino).

2.3 Tableau récapitulatif
La table 2.3 résume les points importants de ce chapitre. Pour chaque composante du rayonnement

cosmique, elle présente les enjeux de son étude, ses sources les plus probables, les questions qui lui
sont associées ainsi que quelques expériences récentes qui en effectuent la mesure.
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rayonnement cosmique enjeux sources potentielles interrogations actuelles | expériences  ré-
centes
Ezol;u(geev — physique solaire Soleil — composition élémen- | — ACE
~ — transport des particules atomes du milieu interstellaire tale — STEREO
— composition isotopique | — SDO
— degré d’ionisation
1 GeéaiacEmﬁwl EeV — propriétés de la Voie vestiges de supernovae — origine du genou - AMS-02
~o lactée pulsars — nature des sources — CREAM
— matiere noire étoiles a neutrons — anisotropie — ATIC
— antimatiére — BESS
extra-galactique . . . .
E > 1PeV — nature des sources noyaux actifs de galaxie — anisotropie — Auger
~ — physique des ultra- amas de galaxies — composition — Hires
hautes énergies lobes de radiogalaxies — sections efficaces - TA
sursauts gamma
Eleiml’g%lfv — sources locales RC nucléaire — nature des sources — Fermi
~ — matiere noire vestiges de supernovae — position des sources — ATIC
pulsars — anisotropie — PAMELA
Er;eult(r)z(;a%iv — astronomie RC nucléaire — nature des sources — IceCube
~ — sources des UHECRs étoiles — anisotropie — Antares
— matiere noire supernovae — ANITA
AGN — Auger
photons ~ . -
IMeV < E<10TeV |~ astronomie RC nucléaire — nature des sources — HESS
~e — sources des UHECRs RC leptonique — anisotropie - MAGIC
— matiere noire sursauts gamma — VERITAS
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Deuxieme partie

Propagation du rayonnement cosmique
galactique
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Chapitre 3

Description de la propagation

La propagation du rayonnement cosmique est 1’objet de la présente partie. Il s’agit d’un domaine
passionnant aux multiples enjeux tant pour I’étude du rayonnement cosmique que pour celle de ses
processus associés dans la Voie Lactée. La figure 3.1 représente les abondances des éléments dans
le systeme solaire et dans le rayonnement cosmique galactique. A premiére vue, on constate que les
abondances relatives des éléments sont similaires. Par exemple, les éléments les plus abondants sont
dans les deux cas H et He suivit de C, N et O. Cependant quelques irrégularités existent. Le béryllium,
grand absent du systéme solaire, est 10° fois plus représenté dans le rayonnement cosmique. D’autres
éléments sont sur-représentés dans le rayonnement cosmique par rapport a I’abondance solaire : ¢’est
le cas du lithium, du bore, du fluor, du groupe d’éléments en-dessous du fer, etc.

Comment explique-t-on de telles différences entre ces abondances ? Ce qui caractérise les éléments
cités c’est qu’ils ne sont pas produits dans le milieu stellaire, d’ol leur absence dans le systéme so-
laire. Leur présence dans le rayonnement cosmique signe pourtant I’existence d’un processus créateur.
Celui-ci réside dans la propagation du rayonnement cosmique galactique. Lors de leur trajet dans la
Galaxie, les particules du rayonnement cosmique interagissent avec le milieu interstellaire. Ces in-
teractions peuvent engendrer la destruction de la particule qui se fragmente alors en une particule
plus légere ainsi qu’un ou plusieurs débris. Ce mécanisme, appelé spallation, permet de créer des élé-
ments inexistants dans les sites d’accélération du rayonnement cosmique. On fait donc la distinction
entre les éléments accélérés par les sources, qualifiés de primaires, et ceux produits au cours de la
propagation par spallation d’un noyau plus lourd (les secondaires). Tout le jeu de I’étude de la pro-
pagation consiste a étudier les abondances des noyaux primaires et secondaires pour en déduire des
informations sur les propriétés de la Galaxie.

3.1 L’environnement de propagation

Avant de modéliser la propagation, il est nécessaire de bien mettre en lumiere 1’environnement
astrophysique de la Galaxie et les phénomenes qui importent pour la propagation du rayonnement
cosmique nucléaire galactique. Puisque la Galaxie peut étre décomposée en deux parties (disque
galactique et halo galactique), nous profiterons de cette subdivision naturelle pour structurer cette
section.

3.1.1 Le disque galactique

La Voie Lactée est une galaxie de type spirale. Elle regroupe des centaines de milliards d’étoiles
(200 — 400 x 10°) situées principalement dans un plan appelé disque galactique d’une épaisseur de
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FIGURE 3.1 — Abondance relative des éléments dans le systéme solaire (en bleu) et dans le rayonne-
ment cosmique galactique (en rouge) observée par I’expérience ACE [78].

~ 100 pc et d’un rayon de ~ 20 kpc. Elles sont plus particulierement regroupées dans les bras spiraux
qui s’enroulent autour du centre galactique bien que certaines étoiles existent aussi hors du disque
(les étoiles les plus vieilles). Au centre du disque galactique, aussi appelé centre galactique ou bulbe
galactique, la concentration d’étoiles et de matiere est beaucoup plus importante si bien que le centre
galactique apparait comme la région la plus brillante de la Galaxie. Cependant son profil de densité
est encore mal connu. Enfin, notre Galaxie est dotée en son sein d’un trou noir supermassif appelé
Sagittarius A* qui pourrait étre la source des rayons cosmiques les plus énergétiques de notre Galaxie.
La géométrie exacte de notre Galaxie est encore mal connue. Ceci est dii a notre position a I’intérieur
méme de la Galaxie qui nous empéche d’avoir une vision externe. En contrepartie, cela rend possible
des mesures in situ et I’on peut tirer des informations de I’étude du spectre du rayonnement cosmique
galactique, de sa composition et de son anisotropie.

3.1.1.1 Le milieu interstellaire

Outre les étoiles qui le composent, le disque de la Voie Lactée contient une grande quantité de gaz
et de poussieres interstellaires imprégnés de champs magnétiques. Cette matiere forme le milieu in-
terstellaire (angl :InterStellar Medium ou ISM). Celui-ci joue un rdle particulierement important pour
la propagation du rayonnement cosmique puisqu’il est & I’origine des interactions avec les particules
et est donc responsable de la modification des abondances. En masse, le milieu interstellaire est com-
posé a 99% de gaz et 1% de poussieres. En composition, celui-ci est composé de 89% d’hydrogene
(moléculaire, neutre ou ionisé), de 9% d’hélium et de 2% d’éléments plus lourds appelés *métaux’
dans le jargon astrophysique.

Due a I’action de la force de gravité, une grande partie de la masse du milieu interstellaire se trouve
sous la forme de surdensités de matiere appelées nuages interstellaires. On distingue les différents
types de nuages interstellaires selon 1’état de ’hydrogene qui s’y trouve.

1. Lorsque I’hydrogene est neutre on parle de régions H I. Ces régions, qui regroupent plus de 90%
de la masse du milieu interstellaire, peuvent étre observées a I’aide de la raie de 1’hydrogene
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21 cm. Cette raie correspond a I’énergie de transition entre les deux états de spin de 1'unique
électron de I’hydrogene.

2. Si I’hydrogene est partiellement ou totalement ionisé, il s’agit de régions H II. Elle sont plus
brillantes que les régions H 1.

3. A ne pas confondre avec les régions H II, les régions Hy sont composées de dihydrogéne mo-
léculaire. On parle alors de nuage moléculaire.

3.1.1.2 Les champs magnétiques

Les noyaux qui composent le rayonnement cosmique sont par essence des particules chargées. Dans
le régime galactique (E > 1 GeV) on peut méme ajouter que les atomes sont entieérement ionisés.
IIs vont donc interagir dans les champs magnétiques. L’ origine et I’intensité des champs magnétiques
galactiques sont encore des questions ouvertes [173]. Les champs magnétiques jouent un grand role
dans la propagation des particules chargées puisque ces dernieres se déplacent en spiralant autour
des lignes de champs. Ils sont composés d’une composante réguliere et d’une composante turbulente
dont les amplitudes sont similaires. De ce fait, les lignes de champs ont des directions aléatoires et les
particules aussi. La marche aléatoire des particules s’assimile a un processus de diffusion caractérisé
par une coefficient de diffusion K qui dépend de la structure du champ turbulent. Puisque la déflection
des particules dans les champs magnétiques diminue lorsque I’énergie augmente, les particules se
propagent mieux et ont des coefficients de diffusion plus faibles a haute énergie.

3.1.2 Le halo galactique

Les champs magnétiques - et par extension la diffusion des particules - ne se cantonnent pas au
disque galactique. Autour de ce dernier se trouve le halo galactique. Cette zone, pratiquement dénuée
de matiere (étoiles ou milieu interstellaire), est néanmoins remplie de champs magnétiques. La diffu-
sion des particules peut y avoir lieu et elle est donc peuplée de particules. Son profil exact ainsi que
ses dimensions sont assez mal connus. Moyennant des approximations concernant sa géométrie, nous
verrons que sa taille est une des informations que peut apporter I’étude de la propagation du rayonne-
ment cosmique. Notons ici qu’il existe aussi un halo de matiere noire qui englobe le halo galactique.
Il ne faut pas confondre les deux, le halo de matiére noire ne sera pas abordé dans cette these !.

3.1.3 Les interactions

Lorsque les particules se propagent dans le milieu interstellaire, elles peuvent subir différentes
interactions avec la matiere et les champs magnétiques.

1. Les particules perdent de I’énergie par ionisation de la matieére du milieu interstellaire si celui-ci
est neutre ou partiellement ionisé. Si il est déja totalement ionisé, ce sont les pertes coulom-
biennes qui dominent. Les pertes d’énergie ne jouent qu’un role a basse énergie (£ < 1GeV
[118]).

2. Les particules du rayonnement cosmique peuvent aussi subir des interactions inélastiques avec
les particules du milieu interstellaire. Ces réactions de spallations jouent un role trés impor-
tant dans la propagation puisqu’elles sont responsables de la modification de la composition du
rayonnement cosmique lors du transport. L’effet de la spallation sur la composition du rayon-
nement cosmique est étudié dans la section suivante.

1. Pour plus d’information sur le halo de mati¢re noire le lecteur pourra sa référer a la these de J. Billard [33].
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3. Pour les particules chargées plus 1égeres que les noyaux (électrons et positrons), on peut rajouter
les effets d’émission de rayonnement synchrotron et Bremsstrahlung, respectivement dans le
cas d’interaction avec des champs magnétiques et de la matiere.

3.2 Le modele de diffusion

3.2.1 Equation générale

Un modele de propagation a pour vocation a décrire la densité de rayonnement cosmique en tout
point de la Galaxie et a toutes les énergies. Puisque le processus principal qui geére la propagation est
le processus de diffusion, nous allons considérer 1’élément 5 du rayonnement cosmique comme un
fluide de densité N/ et nous allons écrire son équation de conservation dans le cadre général d’un
modele a deux zones (le halo et le disque galactique). Le mécanisme de diffusion, paramétré par
le coefficient de diffusion K, est possible dans les deux zones. La matiere interstellaire et donc les
interactions avec la matiere des particules du rayonnement cosmique ne sont possibles que dans le
disque galactique ou la densité de matiere n est non nulle. On ne peut pas exclure la présence d’un
vent convectif V. qui entraine les particules hors du disque. En plus de ces effets, on doit prendre
en considération les pertes d’énergie et la réaccélération (gain d’énergie). La densité de particules
N (7, E) dépend donc de la position 7 mais aussi de 1’énergie par nucléon E et elle est gérée par
I’équation :

ONJ N VA VA . o . . QNI ,
2 _V(KIVNI— VNI ) — L2 (ENT (YN — J
or ~ VYN - Ve ) - =55 BNV + gl oE) T wz
diffusion convection ~~ destruction
pertes adiabatiques pertes coulombiennes

et par ionisation
= ¢ +E vno”? N* (3.1)
sources  1>J
spallation

Détaillons maintenant les différents termes :

Le terme source

Le terme source est responsable de I’injection et de I’accélération du rayonnement cosmique. Bien
que la nature exacte des sources soit encore inconnue, on peut faire I’hypothése qu’au voisinage des
sources, les éléments du rayonnement cosmique suivent une loi de puissance qui dépend de la rigidité
des particules R = pc/Ze. Cependant, a basse énergie et a cause des problemes d’injection des
particules, la distribution des particules dans cette partie du spectre est moins bien connue (e.g.,[65,
97]) et une dépendance en /5 = v/c est ajoutée. Le terme source est donc paramétré selon :

¢ (7 E) = qp - " - R™7, (3.2)
ou qg est le coefficient de normalisation. Le coefficient de basse énergie de référence correspond a
ns = —1 de maniere a avoir une loi de puissance dans I’espace des impulsions dQ /dp  p~.
Le processus de spallation

La spallation (production d’éléments secondaires) est caractérisée par la section efficace 0%/ de pro-
duction d’un élément j par destruction de I’élément ¢. Dans le calcul des contributions, il faut prendre
en compte I’intégralité des éléments plus lourds que j.
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Le processus de destruction

La destruction de I’é1ément j par fragmentation en un noyau quelconque est caractérisée par la section
efficace de destruction o”.

Le terme de diffusion

La diffusion des particules dépend du gradient de densité et du coefficient de diffusion K. Celui-ci
est paramétré selon [117] :
K(E) =" - KoR° . (3.3)

Le terme 5”7 permet de prendre en compte ’effet de la vitesse des particules sur la diffusion. La
diffusion des particules est un phénomene li€¢ a la turbulence des champs magnétiques galactiques
dont notre connaissance est vague. La détermination du parameétre ¢ est un des enjeux de 1’étude de
la propagation car elle permet a son tour de contraindre les modeles de turbulence.

Le vent de convection

Le gaz de 1a Galaxie peut étre sujet a un mouvement de convection qui le pousse hors du disque. Les
objets susceptibles de produire un mouvement sont les vents stellaires, les photons UV des étoiles ou
les supernovae [144]. Dans ce cas, il est possible que cela produise un mouvement général des champs
magnétiques attachés au gaz interstellaire qui entrainent le rayonnement cosmique [30]. Le terme de
convection implique :

V-V, d :
¢— (ENY).

3 OF
Le second terme prend en compte les pertes d’énergie dues a I’expansion adiabatique du rayonnement
cosmique si V - V. # 0. La dépendance spatiale de V. dans la Galaxie est un sujet encore discuté
aujourd’hui mais dans toute la suite le vent galactique sera considéré comme constant et dirigé vers

I’extérieur du disque.

Vo=V (VoN) -

Les gains et les pertes d’énergie

Elles influent particulierement a basse énergie. Il s’agit des pertes coulombienne lors de la traversée
d’un plasma ionisé et par ionisation lors de la traversée d’un milieu neutre ou faiblement ionisé. On
T o i AT i ONJ N . i i £ .
les mod.ehse par (.?—E(b7 NJ - ¢/ %) ol les coefficients b’ et ¢/ représentent les gains et les pertes
d’énergie au premier et deuxiéme ordre :

dE V.V o2m + Ej,
b(ME) = (—); — E 3.4
(7‘, ) < dt >1on,c0u1. 3 k ( m + Ek > ( )
1+ 32
+ <E|B) XKppv
c(FME) = B?x Ky (3.5)

Dans I’équation 3.4, les pertes coulombienne et par ionisation sont issues de [115] et [152]. Le dernier
terme représente les pertes et les gains d’énergie dus a la réaccélération au premier ordre. L'équation
3.5 correspond a la diffusion dans I’espace des impulsions et se traduit par un gain d’énergie. Le
coefficient de diffusion dans I’espace des impulsions associé K, est tir€ du modele minimal de réac-
célération par la turbulence du milieu interstellaire [131, 150]. 11 est relié au coefficient de diffusion
spatial K par la formule :
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2

_% 2 p
Kop x K =3 Vo S50 a sy’

ou V, est la vitesse des ondes d’ Alfven dans le milieu.

(3.6)

Les variations temporelles

L’étude des modifications de la composition des surfaces de météorites et de roches lunaires par
le rayonnement cosmique permet d’étudier les variations de son flux au cours du temps [30]. A 1’ex-
ceptions de breves périodes, ces études ont montré que le flux du rayonnement cosmique a évolué
au plus d’un facteur deux depuis 100 million d’années. De plus, grace a 'utilisation d’échantillons
biologiques il a été montré que le flux est resté constant & mieux que 10% dans les siecles derniers.
Ces considérations nous poussent donc a supposer constant le flux du rayonnement cosmique et a

négliger le terme % dans la suite.

3.2.2 Modeéele stationnaire a une dimension
3.2.2.1 Présentation du modéle

Il existe autant de solutions a 1’équation de diffusion qu’il existe de géométries. Comme la Ga-
laxie a une géométrie approximativement cylindrique (si on néglige les bras spiraux), I’utilisation de
symétries permet de simplifier le probleme. La résolution analytique est possible dans un espace a
deux dimensions ot le flux ne dépend que du rayon et de la hauteur. Les travaux effectués dans cette
these ont été faits dans un modele a une seule dimension pour des raisons pratiques : cela permet
d’accélérer la calcul des flux et facilite la contrainte des parametres tout en étant équivalent au mo-
dele bidimensionnel si I’on se restreint aux noyaux stables (ce qui est le cas ici). La Galaxie est alors
modélisée par un disque de rayon infini et d’épaisseur 2h = 200 pc, et d’un halo de rayon infini et
d’épaisseur 2L = 8kpc (nous discuterons des conséquences de cette valeur dans 3.3.2). L’équation
de propagation se réduit alors a :

0

_KJ J INT o+ 2
KIAN? + 2hé(z)vno? N +8E

o ONJ ) o
i _ _ J ij N
<b7N d 8E> 2hé(z) | q —i-;vna N

3.2.2.2 Résolution de I’équation de diffusion pour un noyau stable

Le but de cette partie est de dériver une expression de 1’abondance N7 d’un élément stable (non
radioactif) du rayonnement cosmique. Nous verrons comment ces abondances s’expriment en fonc-
tion des parametres physiques du modele. Dans la suite de cette section seulement - car ceci permet
une résolution de 1’équation de diffusion plus simple - nous allons négliger les pertes d’énergie (ce
qui revient a se placer a haute énergie). L’ équation se réécrit donc :

—KIANI 4 2h8(2)vno N9 = 2hé(2) | ¢/ + ZvnaijNi

1>7
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2L

FIGURE 3.2 — Représentation de la Galaxie dans le cas d’un modele a deux dimensions tiré de [144].
Dans ce modele la Galaxie est composée d’un disque uniforme d’épaisseur 2h et de rayon R. Ce
disque est entouré par un halo cylindrique de rayon R et de hauteur 2L (dans notre étude, le rayon R
tend vers ’infini).

Dans le halo, seule la diffusion subsiste et I’équation devient a :

9*NJ
pu— 07
022
dont la solution est une fonction affine. On requiert aussi que la densité soit nulle en bordure du halo
(z = £L), ce qui se traduit par :

—KIANT = —KJ

NY(z) = Ny (1 - |LZ|> (3.7)

ol Ny est imposé par la continuité du flux entre le halo et le disque galactique.

Pour résoudre 1’équation dans le disque, on I'integre sur 1’épaisseur du disque, que 1’on considere
petite devant la taille du halo (h < L) :

+h 92N o +h . o
/ (—Kj 5 +2h6(z)an]N’> dz:/ 2hé(2) q]+ZUna”N1 dz

2
z
—h —h i>j
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donc?:

. ONJ ) o o
—2K7 887 =2 [ ¢(0)+ ) vno N*(0) — vno’ N7(0) | . (3.8)
z=0 i>j

En injectant la solution 3.7 dans I’équation 3.8 pour le demi-plan supérieur (la solution finale est
symétrique), on obtient la densité de 1’élément j au voisinage de la Terre :

SJ

NI(0) = ———,
©) %—l—vnaﬂ

(3.9)

ot §7 = ¢7(0)+ " vno N*(0) représente le terme source global, somme de la composante primaire
¢’ (0) et de la composante secondaire _ vnoi N¢(0).

3.2.3 Phénoménologie du modele
3.2.3.1 Rapports secondaire sur primaire

Intéressons-nous au cas d’un secondaire S7 n’ayant qu’un seul parent P. Pour plus de simplicité
on supposera que le noyau P n’a pas de parent et qu’il est entierement primaire. Ainsi le terme de
création de P se réduit au terme source. Dans le cas du secondaire, le terme source est nul et le terme
de création se réduit a la spallation. En résolvant I’équation 3.9 pour S et P, on peut relier la densité
du secondaire a celle du primaire :

N5 vio s

NP~ K/hL + vaoS’

(3.10)

En considérant les sections efficaces et la distribution de matiere dans la Galaxie connues, on constate
que le rapport secondaire sur primaire ne dépend que du terme K /hL dont on peut dériver la valeur.
Malheureusement celui-ci est dégénéré en Ky et L (h ~ 100 pc est fixé ) et on ne peut donc pas
extraire les valeurs de K et L seulement a 1’aide du rapport secondaire sur primaire. Cela s’explique
par le fait que dans ce modele la production de secondaire dépend uniquement de la quantité de ma-
tiere traversée par le primaire (le grammage) et que cette quantité ne fait pas la différence entre des
bords de la Galaxie plus lointains avant de s’échapper et une diffusion plus forte. Nous verrons dans
la section suivante comment la dégénérescence peut Etre levée a partir de secondaires radioactifs. En
attendant, remarquons que le résultat ne dépend pas du terme source ¢”. Ceci constitue le premier
avantage des rapports secondaire sur primaire puisque ce terme est généralement mal connu. Autre-
ment dit, les rapports secondaire sur primaire sondent uniquement la propagation et sont peu sensibles
(insensibles dans ce modele simplifi€) aux sources. Le deuxieme argument qui motive 1’ utilisation des
rapports secondaire sur primaire est expérimental. Alors que les mesures de flux absolus peuvent étre
entachées de systématiques affectant la normalisation (taux de déclenchement, acceptance, sections
efficaces de destruction, etc.), ces erreurs se simplifient grandement dans le cas de rapports.

ONJ
Oz

AN
Oz

z=+h

2. Rappelons que puisque la solution est symétrique, alors au voisinage de 0 :[

z=0
3. Bien que la valeur de h soit incertaine, les incertitudes sur L dominent [117]
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Le rapport B/C

Le rapport le plus utilisé pour poser ce type de contraintes est le rapport bore sur carbone qui
possede de multiples avantages. En se référant a la figure 3.1 on remarque que le bore (Z = 5) et
le carbone (Z = 6) sont deux especes particulierement abondantes du rayonnement cosmique. Cela
facilite donc leur mesure. On remarque aussi que le bore n’est pas présent dans le systéme solaire,
c’est, en effet, un pur secondaire (2 noter toutefois que le carbone n’est pas son seul parent puisque
I’azote et I’oxygene y contribuent aussi notablement, les éléments plus lourds y contribuant dans
une moindre mesure). Enfin, expérimentalement la mesure du rapport bore sur carbone est rendue
possible pour deux raisons. Tout d’abord, puisque le bore et le carbone sont des éléments différents
(et pas des isotopes) la mesure de leur charge suffit a les différencier et la mesure (difficile) de leur
masse n’est pas nécessaire . La deuxieme raison a trait au fait que les expériences ont généralement
une résolution en charge AZ proportionnelle avec la charge et il est donc plus facile de mesurer de
faibles charges. Le rapport B/C mesuré par diverses expériences est présenté a la figure 3.3. Hormis a
basse énergie ot dominent principalement les effets dus a la section efficace de production de bore et
aux pertes d’énergie, on constate que le rapport diminue avec I’énergie. Or, d’apres 1’équation 3.10,
cela se traduit par une augmentation de K/ L avec I’énergie. L étant constant, on peut en déduire que
la diffusion croit avec I’énergie (K (E) o E°, voir équation 3.3). Cela s’explique par le fait qu’a
haute énergie les primaires sont moins déviés par les champs magnétiques et restent confinés moins
longtemps dans la Galaxie. Pour atteindre la Terre, ils traversent donc un grammage plus faible et
produisent moins de secondaire. Puisqu’a haute énergie la dépendance énergétique du coefficient de
diffusion suit une loi de puissance on peut aller plus loin et contraindre la valeur de sa pente a partir
du rapport secondaire sur primaire. Rappelons que 1’équation 3.9 ne prend pas en compte les pertes
d’énergie, le vent de convection et la réaccélération. La prise en compte de ces termes complique la
résolution de propagation mais elle reste toujours possible analytiquement. C’est ce modele a une
dimension complet qui est utilisé dans la suite de cette thése *.

% 0.35 r Experiment: ®=Z/A @ (MV)
%‘ F + balloon-flight(Texas): 300 (+/-50) MV
§ 0.3F HJ[. x balloon-4flight: 200 (+/-500) MV
= r ° balloon-flight(Texas): 250 (+/-50) MV
0.25 :_ 4Ballon-flight(Texas+Oklahoma): 250 (+/-50) MV
[ N IMP7-8: 250 (+/-75) MV
r v ISEE3(HKH): 370 (+/-50) MV
02 :_ o Spacelab-2(Challenger): 200 (+/-50) MV
r HEAO3(C2): 250 (+/-50) MV
0.15~ A Ulysses(HET): 420 (+/-50) MV
E Voyager(1+2): 225 (+/-50) MV
0.1+ ® ATIC-2: 555 (+/-50) MV
E — CREAM-I: 425 (+/-50) MV
0.05 l * ACE(CRIS): 450 (+/-50) MV/
r '_I— x ACE(CRIS): 162 (+/-50) MV
obwewd vl il il bl — 0 AMSO01: 300 (+/-25) MV

10t 1 10 102 10°
Ek/n (GeV/n)

FIGURE 3.3 — Rapport bore sur carbone mesuré par différentes expériences.

4. Pour les détails de la résolution complete des équations dans ce cadre, voir la theése de D. Maurin [118].
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3.2.3.2 DL’importance des secondaires radioactifs

Rajoutons maintenant So, un isotope radioactif de S; et voyons comment il permet de lever la
dégénérescence entre K et L. Pour cet isotope, il faut rajouter dans les termes de destruction, le
taux de désintégration 1 /73 ol 73 est le temps de désintégration. Hormis ce terme, on considérera les
sections efficaces identiques a celles de 1’isotope 1. Le rapport des deux secondaires s’écrit :

N%  K/hL + vio®
NSt K/hL+1/75 + vio®

La connaissance de K(/hL étant déja acquise par le biais du rapport secondaire sur primaire précé-
dent, on peut maintenant en déduire les valeurs du coefficient de diffusion et de la taille du halo. La
levée de la dégénérescence s’explique par le fait que la destruction des radioactifs par désintégration
dépend explicitement du temps de parcours dans la Galaxie sans se préoccuper du grammage. On
comprend aussi que pour que le mécanisme de désintégration apporte de I’information, il faut qu’une
fraction significative des radioactifs se désintegre. La constante de temps de désintégration doit donc
étre du méme ordre de grandeur que le temps de parcours moyen des rayons cosmiques dans la Ga-
laxie. Un radioactif qui vérifie cette condition est le béryllium 10, de demi-vie 1.36 X 10% années.
Il est utilisé dans le rapport °Be/? Be. Expérimentalement la mesure de ce rapport n’est pas une
chose aisée. Afin de distinguer les deux isotopes il faut mesurer en plus de la charge, la masse des
particules avec une précision supérieure a 3%. En conclusion, bien que ce rapport ait un fort potentiel
de contrainte, il reste aujourd’hui mesuré avec une précision modeste et la dégénérescence entre K
et L n’est toujours pas levée. L’expérience AMS-02 devrait permettre d’éclaircir la situation griace a
une mesure plus précise.

3.3 En pratique : résultats et exploration de I’espace des parametres

3.3.1 Contrainte des parametres et codes de propagation : principe

La méthode standard pour contraindre les paramétres est une minimisation du x2. Pour un modéle
et un jeu de parametres donnés, on calcule les flux théoriques des différents éléments que 1’on com-
pare aux données. La partie principale de la procédure consiste a calculer les abondances théoriques.
Pour cela on utilise des programmes de résolution de I’équation de propagation qui sont répartis en
deux catégories : les codes de résolution numérique et semi-analytique.

— A cause des phénomenes complexes a prendre en compte (distribution de matiere et de champs
magnétiques inhomogenes, vent de convection, réaccélération, etc.), la résolution analytique de
I’équation de propagation n’est pas toujours possible. Dans ce cas, on peut choisir de résoudre les
équations de propagation de maniere numérique. On peut, par exemple, utiliser une méthode de
différences finies pour résoudre le probleme pas a pas dans 1’espace spatial et I’espace en éner-
gie. Une telle méthode est implémentée dans les codes GALPROP et DRAGON qui résolvent les
équations de diffusion grace a un algorithme de Crank-Nicolson [152, 72]. L’avantage d’une telle
méthode de résolution est qu’elle est peu sensible a la complexité de 1’équation de diffusion et des
distributions spatiales des ingrédients. Les méthodes de résolution par différences finies nécessitent
le calcul d’un grand nombre d’opérations puisque le flux doit étre calculé dans I’intégralité de I’es-
pace a 4 dimensions (espace et énergie). Pour cette raison, le calcul du flux s’en trouve ralenti.

— Les codes de résolution semi-analytiques se présentent comme une alternative aux code numé-
riques. Sous couvert d’approximations, il est possible de résoudre 1’équation de diffusion de ma-
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niere analytique pour tout point de la Galaxie et donc en particulier sur Terre. La rapidité pour le
calcul des flux est un grand avantage des codes de résolution semi-analytiques (nous verrons par
la suite que 1’algorithme de contrainte que nous utiliserons nécessite le calcul d’un grand nombre
de flux). En contrepartie, cela impose de faire quelques approximations. Ainsi on ne peut pas res-
pecter la structure spirale de la Galaxie tant pour la distribution de matiere que pour les champs
magnétiques. C’est ce type de code que nous allons utiliser par la suite puisque nous allons utiliser
le code USINE [116] qui résout I’équation de diffusion dans le cadre du modele de Leaky-Box et
du modele de diffusion a une et deux dimensions.

En plus des parametres de propagation que I’on cherche a contraindre, il existe des parameétres qui
regroupent 1I’ensemble de la connaissance déja disponible et dont la valeur est fixée. Leur compilation
est une partie importante du travail de mise en place d’un code de propagation. Comme nous avons pu
le voir dans les sections précédentes, les sections efficaces de production et de destruction ainsi que
la densité de matiere dans la Galaxie apparaissent dans les équations qui dictent les abondances des
éléments et sont deux exemples de parametres d’entrée. Parmi la compilation des parameétres d’entrée,
la compilation de toute ces sections efficaces constitue donc la tache la plus importante.

3.3.2 Questions ouvertes sur les parametres de propagation : ¢, L, «

La problématique est de chercher un modele minimal (le plus petit nombre de parameétres né-
cessaires) qui prédise des abondances compatibles avec les données observées. On peut essayer de
reproduire les données avec un modele sans vent de convection (terme V) et/ou sans réaccélération
(terme V). Ces différents cas de figure, qui correspondent a différents modeles, ont déja été étudiés
en détail a travers I’étude de plusieurs rapports secondaire sur primaire (principalement B/C mais
aussi sub-Fe/Fe). L'étude menée dans [141] a permis de montrer qu'un modele de diffusion & une
dimension sans réaccélération semble peu probable car il ne permet pas de reproduire les données.
Cependant les modeles avec ou sans vent de convection sont tous les deux capables de reproduire les
données. Méme si on ne s’intéresse pas a la valeur du vent de convection, étre capable de discriminer
entre ces deux modeles est important pour la détermination du parameétre 9, qui gére la dépendance
énergétique du coefficient de diffusion. En effet bien que sa valeur soit généralement comprise entre
0.3 et 0.7 [98, 141], elle dépend beaucoup de la présence d’un vent de convection ou non dans la
Galaxie. Dans les modeles ou le vent de convection est nul V., = 0, § est généralement proche de 0.3
tandis que les modeles avec vent de convection privilégient un § proche de 0.7. Comme nous 1’avons
vu précédemment, la valeur de la constante de normalisation K du coefficient de diffusion ne peut
étre contrainte en utilisant uniquement les rapports secondaire sur primaire, a cause de sa dégénéres-
cence avec la hauteur du halo galactique L. Cette corrélation est illustrée sur la figure 3.4 qui montre
les contraintes sur L et K /L pour différentes valeurs de §. On constate que pour une valeur de Ky /L
et de § donnée, une multitude de valeurs de L (et donc de K) est possible. Cette dégénérescence peut
étre levée a I’aide des isotopes radioactifs mais leur mesure est encore trop imprécise pour apporter
des contraintes fortes [141]. Dans notre étude et afin de s’affranchir de ce parametre, la taille du halo
de diffusion sera fixée a L = 4kpc. Cela se justifie par le fait que les parametres de transport et
les parametres sources peuvent &tre mis a I’échelle lorsque 1’on modifie la valeur de L (les relations
de mise a I’échelle sont énoncées dans [117]) et qu’en particulier, la valeur § ne dépend pas de ce
parametre. Pour compliquer un peu le probleme abordons la question des parametres sources. Le co-
efficient de basse énergie 7g et la pente source « ont des effets sur les abondances du rayonnement
cosmique trés similaires a ceux de leurs confréres n7 et d. Il en résulte une dégénérescence tres forte
des parametres source et des parametres de transport [117]. De plus, les récentes mesures des flux
de proton et d’hélium par I’expérience CREAM semblent indiquer que ces flux ne suivent pas une
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simple loi de puissance [15]. Ceci pourrait s’expliquer par un changement de pente du spectre source
ou du régime de diffusion.

Déterminer quel modele est le plus proche de la réalité et les valeurs de ses parametres est un des
objectifs de la phénoménologie du rayonnement cosmique. Par la suite on s’intéressera donc aux deux
modeles qui viennent d’étre présentés : avec vent de convection seulement et avec vent de convection
et réaccélération. Les parametres de ces deux modeles (dénotés modele 11 et modele III pour garder
les conventions de [141]) sont les suivants. Parametres de transport : le vent convectif orthogonal au
disque V., la vitesse des ondes d’ Alfven qui régule I’amplitude de la réaccélération (cf. équation 3.6)
Vi, 'indice ¢ qui régule la dépendance énergétique du coefficient de diffusion, la normalisation de ce
coefficient K. Parametres sources : le coefficient de normalisation du terme source g, I’indice pour
les basses énergie g et la pente du spectre source . Ceci est résumé dans la table 3.1.

TABLE 3.1 — Modeles de propagation considérés.

Modele Parametres de transports Parametres sources Description
11 Ky, 6,V, qg, a,ns diffusion + réaccélération
I Koy, 0, V., V, qg, Qa,ng diff. + conv. + reac.
" =
=14 =
= [ |
E R
12 = 5= 046
||
11 [ |
i -
[ |

P PR | PEFEEEE PSS S S
0.001 0.002 0.003 0004 0005 0006 0,007 0.008

K, /L [kpc Myr ']

FIGURE 3.4 — Illustration de la dégénérescence entre le coefficient de diffusion et la hauteur du halo
pour différentes valeurs de §.
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Chapitre 4

Contraintes des parametres du
rayonnement cosmique a I’aide du
quartet (1H, QH, 3He, 4He)

4.1 Motivations de I’étude du quartet

Méme si le rapport bore sur carbone tient une place prépondérante dans la contrainte des modeles
de propagation, des alternatives existent. L’utilisation des rapports 2H/*He, *He/*He, sub-Fe/Fe ou
encore p/p est aussi possible et peut apporter des informations complémentaires. Alors que la plupart
des secondaires utilisés ont des rapports masse atomique sur charge (A/Z) de I’ordre de 2, I’hélium 3
et son rapport de 3/2 joue un role bien particulier. Cela lui confére une rigidité différente des autres
secondaires en présence de champs magnétiques et permet donc de tester 1’'universalité de la propa-
gation. D’autre part I’ utilisation de différents noyaux permet de limiter les erreurs systématiques sur
les contraintes des parametres. Putze et al. [117] ont en effet montré que dans le cas du rapport B/C
les erreurs systématiques sur les ingrédients du modele (composition du gaz dans la Galaxie, sections
efficaces de destruction et de production, etc.) induisent des erreurs du méme ordre de grandeur voire
méme supérieures aux erreurs dues aux mesures expérimentales des rapports et des flux. L’ étude de se-
condaires différents implique 1’ utilisation de sections efficaces différentes et permet donc de tempérer
I’impact de leurs erreurs sur la vision globale de la propagation. Du fait de la difficulté expérimentale
de la mesure des isotopes, I’emploi du quartet ne donna, pendant longtemps, pas de contraintes com-
pétitives avec celles données par B/C et peu d’études furent effectuées, méme récemment. De plus,
les rares études furent effectuées en majorité dans le cadre du modele du Leaky-box. Dans les années
2000, I’intérét resta faible alors méme que de nouvelles mesures plus précises des flux et des rapports
du quartet furent faites : une nouvelle analyse a 1’aide de ces données était donc nécessaire. Enfin,
I’utilisation des chaines de Markov pour la contrainte des parametres du rayonnement cosmique est
une application récente et novatrice permettant d’extraire un maximum d’information. Le travail qui
va suivre se place donc dans ce contexte. Il a consisté a contraindre les parametres du rayonnement
cosmique en utilisant toutes les données existantes sur le quartet et dans le cadre d’'un modele de
diffusion a une dimension a I’aide d’un algorithme Monte-Carlo par Chaine de Markov (MCMC).

4.2 Les sections efficaces

Les sections efficaces sont un ingrédient essentiel des modeles de propagation puisqu’elles vont
définir le taux de destruction des éléments et le taux de formation des secondaires. Une premiere par-
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tie de I’étude du quartet est dédiée a 1’étude des sections efficaces de destruction et de production des
éléments du quartet. La difficulté de cette tache réside dans I’exhaustivité des sections efficaces qui
doivent étre obtenues pour tous les éléments et a toutes les énergies. Puisque les données expérimen-
tales sont rares et plus particulierement a haute énergie on utilise des paramétrisations empiriques a
ajuster sur les données.

4.2.1 Sections efficaces inélastiques

Le milieu interstellaire étant composé essentiellement d’hydrogene et d’hélium, nous avons besoin
des sections efficaces sur ces cibles. Les paramétrisations des sections efficaces inélastiques (ou sec-
tions efficaces de destruction) des éléments du quartet en fonction de I’énergie proviennent de [161].
La paramétrisation est la suivante :

2
OR = 7TT’(2) (A};./S + A;/g + 6E) X,

olt Ap et Ap sont respectivement les nombres de nucléons dans le projectile et la cible. rg = 1.1 fm
est une constante reliée au rayon du noyau tandis que le facteur X,,, permet de prendre en compte les
interactions de basse énergie entre les neutrons du projectile et la cible. Il s’écrit :

E
Xm=1—X1exp <_XISL>’

avec X1 =2.83 — 3.1 x 107 2Ar + 1.7 x 1071A% et S;, = 1.2 + 1.6(1 — exp(—E/15)).
Enfin le terme Jr permet de prendre en compte les effets de transparence et le principe d’exclusion
de Pauli :

Sp = 1.855 +0.165/Eplyy — C + 0.91 (A — 2Z7) Zp/(ApAr),

avec O = D [1 — exp(—E/T1)]—0.292 exp(— E/792) cos(0.229 E>453) et ol le terme d’asymétrie
de masse s’écrit :

AP AN

§—_pP T
AP AP

en prenant 77 = 30 pour 11 < Ap < 40 et T} = 40 sinon.
Enfin le terme D s’écrit :

[ Do =15 (Ar —227) /A7 +0.25/ (1 + exp((E — 170)/100)) si A7 < 40,
Dg—1.5 (AT—QZT) /AT sid0 < Ap < 60

ou Zp et Z7 sont respectivement les nombres de protons dans le projectile et la cible. Le facteur D,
s’écrit :
0.538

Dy=——
! PAp T PAr

ol p4, est la densité du noyau qui s’exprime en fonction de rayon équivalent sphere r; = 1.297.,4 ;
(les valeurs du rayon 7., ; sont tirées de [60]) :

A
pAZ - A7 3

37
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Cette paramétrisation est utilisée pour toutes les réactions a I’exception du canal p + H — X.
La section efficace de ce dernier est évaluée a partir de I’expression de la section efficace totale
a},’;el = aztgf — af,é ou les sections efficaces totales et élastiques sont ajustées sur les données du
Particle Data Group [70]. Les sections efficaces inélastiques des éléments du quartet sur des cibles
d’hydrogene et d’hélium apparaissent sur la figure 4.1. Sont aussi représentés les points de données
des différentes expériences. On constate que bien que les mesures abondent a basse énergie, seules
quelques unes sont disponibles a haute énergie. Heureusement, les modeles de sections efficaces
prédisent des sections efficaces constantes au-dela de quelques GeV/n et seuls quelques points de
données suffisent. On observe aussi que les erreurs sur les mesures sont, dans la plupart des cas,
supérieures a 10 — 15%. Par ailleurs, alors que dans le cas des cibles d’hydrogene il y a suffisamment
de mesures pour effectuer une paramétrisation robuste, les données sur cible d’hélium sont beaucoup
moins nombreuses et les paramétrisations beaucoup moins précises. Cependant, comme I’hélium ne
représente que 10% de la matiere interstellaire, les erreurs sur ses sections efficaces ne sont pas
critiques.

N
o
o

T T T T T T T T T T T T T T T

| Reaction cross-sections (on H) o *He + H

o-inel [mb]

150

100Q

50

[T Ty T T T T T T T T T T T

- Reaction cF’oss-sections (on He) *
500—

200—

2 1
10 ¥, [Gevi]

FIGURE 4.1 — Sections efficaces inélastiques du quartet sur des cibles d’hydrogene (en haut) et d’hé-
lium (en bas). Figures issues de [51].
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4.2.2 Sections efficaces de fragmentation

Nous abordons maintenant les paramétrisations des sections efficaces de fragmentation qui jouent
une rdle clé dans I’analyse des secondaires car les flux calculés sont directement proportionnels aux
sections efficaces de fragmentation. Dans le cas du quartet, les secondaires sont 2H et *He et ils sont
principalement produits par spallation de “He sur le milieu interstellaire. Cependant, tous les noyaux
plus lourds que 2H et *He peuvent aussi en produire (nous verrons par la suite que ' H contribue aussi).
En effet, ces noyaux lourds ont des sections efficaces plus grandes et ceci peut contrebalancer leurs
faibles abondances dans le rayonnement cosmique (nous étudierons les proportions plus en détail
dans la section 4.2.3). En conclusion, pour faire une estimation précise de la quantité de secondaires
produits, il est nécessaire de connaitre toutes les sections efficaces de fragmentation des éléments du
rayonnement cosmique en 2H et He. Ceci rend la tiche nettement plus complexe que dans le cas
des sections efficaces de destruction. Pour certains éléments, les sections efficaces de fragmentation
en 2H, >He n’ont jamais été mesurées. Il faut donc, en plus d’une paramétrisation en fonction de
I’énergie, une paramétrisation en fonction du noyau incident.

Pour compliquer la chose, pour une énergie du projectile donnée, les fragments générés par le pro-
cessus de destruction possedent une distribution en énergie. Cette distribution est approximativement
gaussienne mais dans notre étude on se limite a I’approximation straight-ahead sous laquelle I’éner-
gie par nucléon du projectile est conservée par le fragment. Dans le cas de 1’étude du bore, Tsao et
al. [162] ont montré que I'impact de cette approximation sur le rapport B/C calculé est inférieur a
10%. Nous utiliserons donc uniquement la section efficace intégrée sur toute la distribution énergé-
tique du fragment. Dans le cas du quartet, nous verrons que la faible résolution des mesures des flux
et des rapports disponibles rend optionnel un tel raffinement.

4.2.2.1 Sections efficaces : “He + H —2 H, *H et He

Nous abordons ici la production des trois secondaires 2H, *H et >He. Si nous n’avons pas parlé
du tritium jusqu’a présent, c’est que celui-ci est un isotope radioactif de temps de demi-vie 12.2 ans
qui se désintegre en hélium 3. Cette durée est extrémement courte devant le temps de propagation, si
bien que tout le tritium produit pendant le transport se transforme en hélium 3 avant d’arriver dans les
détecteurs. Par conséquent, I’hélium 3 détecté sur Terre est la somme du tritium et de I’hélium 3 du
rayonnement cosmique.

La production de ?H, 3H et 3He est principalement due aux réactions de ’hélium du rayonnement
cosmique sur ’hydrogeéne du milieu interstellaire. De plus, les sections efficaces associées sont re-
lativement bien mesurées et paramétrées, elles serviront donc de référence pour une paramétrisation
pour les sections efficaces a partir de projectiles plus lourds (cf section 4.2.2.3). Les paramétrisations
des réactions *He + H — 2H, 3H et 3He en fonction de 1’énergie sont basées sur celles de Cucinotta
et al. [54], mais sont corrigées de quelques erreurs typographiques et modifiées pour mieux ajuster
les données. Ces paramétrisations prennent en compte tous les canaux susceptibles de produire 2H,
3H et 3He. En particulier, elles distinguent la production ?H et >He par réaction de stripping et de
breakup. Alors que le processus de breakup est le processus standard, la réaction de stripping permet
de créer un deutérium et un hélium 3 par arrachement d’un neutron de *He qui fusionne avec le pro-
ton : “He + H — 2H + *He. En exprimant I’énergie cinétique £, en MeV/n , les paramétrisations des
sections efficaces de production de X = 3H, *He et 2H présentées 2 la figure 4.2 ont la forme suivante :
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A B
O4He+H—X = 00 T -1 1-— = X
1+ exp(Eés,oik) (1+ Cexp(_Egl];pe ))?
1

Ey E,, — Eth
L+D slope exp |~ slope2 - 4D
ES E4

Les valeurs des coefficients sont présentées dans la table 4.1.

TABLE 4.1 — Valeurs des coefficients de la paramétrisation 4.1 des sections efficaces de production
de ®H, *He et 2H (les coefficients E5°P¢ et E'" sont en MeV).

Fragment og(mb) A B C D Eiloe pgloe pslove pslove pih - pih

3H 14.8 2 052 10 15 10 44 300 5000 22 800
3He 42.5 2 063 6.7 036 9 50 520 7000 24 950
2H 40.5 21 051 6.7 033 50 34 520 5000 25 950

Pour les productions de 2H et ®He il faut rajouter la réaction de stripping dont la paramétrisation est :

1.7
ostripping _ yg exp (_m> mb-
€

4.2.2.2 Production de deutérium : canaux supplémentaires

1l existe deux autres canaux de production du deutérium a partir des noyaux légers et ils sont pré-
sentés sur la figure 4.2 (en bas  droite). Tout d’abord, la fragmentation de He peut aussi produire du
deutérium. L’hélium 3 posséde une section efficace de production de ?H similaire a celle de 1’hélium
4 mais son flux dans le rayonnement cosmique est plus faible (~ 20% a 1 GeV/n jusqu’a devenir
négligeable a haute énergie > 10 GeV/n). La contribution de 1’hélium 3 au deutérium reste donc
dans les mémes proportions. Le second canal provient de la coalescence de deux protons. Bien que la
section efficace contribue seulement pour une gamme d’énergie tres étroite, sa contribution n’est pas
négligeable au-dessous de 1 GeV/n. Le fait que la section efficace soit ~ 10 fois plus petite que celles
des autres canaux est contrebalancé par I’abondance des protons dans le rayonnement cosmique. Pour
le canal *He + H — 2H, I’ajustement tiré de [121] a été adapté afin de faire correspondre les deux
mesures a hautes énergies les plus récentes ITEP et LHE JINR. L’ajustement a été repris tel quel pour
le canal p + H — 2H.

4.2.2.3 Projectiles lourds sur cible d’hydrogeéne : Proj 44 + H— *H, °H et °He

Pour les sections efficaces de fragmentation des noyaux plus lourds, peu de paramétrisations existent
dans la littérature. Les paramétrisations des réactions avec des noyaux lourds sont donc basées sur les
paramétrisations des réactions He + H — (2H, 3He, H). Dans I’approximation de couplage faible,
on peut faire I’hypothese que les rapports de branchements des réactions ne dépendent pas du noyau
cible et que c’est seulement la section efficace totale qui change lorsque la cible change. Dans ce cas,
on peut écrire la formule de la section efficace comme le produit d’un terme qui dépend du projectile
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FIGURE 4.2 — Sections efficaces de production de *He (haut gauche), de 2H (haut droite) et de *H
(bas gauche). Les données proviennent de [156, 96, 42, 146, 84, 121, 100, 16, 167, 79, 3]. Bas droite :
canaux de production de deutérium supplémentaires et les mesures associées [84, 121, 37, 79]. Figures
issues de [51].

et du fragment et d’un terme qui dépend seulement de la cible o**?* (P, F, T) = ’Y}};"}/PT ou P, Fet
T représentent respectivement le projectile, le fragment et la cible (les facteurs ~y seront décrits dans
ce qui suit). Cette écriture se nomme la factorisation faible. Pour aller plus loin, on peut faire 1I’hypo-
theése que les effets entre le projectile et la cible sont découplés. Dans cette approximation, nommée
factorisation forte, la section efficace s’écrit o579 (P,F,\T) = ’yg ~r. Olson et al. [130] ont montré
que bien que la factorisation forte soit probablement violée, la factorisation faible semble respectée.
Les données utilisées pour ajuster la paramétrisation des noyaux lourds (A < 12) sur cible d’hy-
drogene sont indiquées dans la table 4.2. En terme de gamme en énergie couverte pas les mesures,
ce sont les données avec les projectiles C,N,O ((4) = 14) qui sont les plus abondantes, suivies du
groupe Mg,ALSi ((A) = 26) et Fe,Ni ((A) = 57). Ces différentes mesures sont présentées a la figure
4.3 (les deux panneaux de gauche). Les lignes en continu correspondent a un ajustement par mise a
I’échelle de la section efficace 0252;5; CHe (la section efficace de stripping n’est pas prise en compte
car les projectiles lourds ne donnent pas de fragment A = 3 pour ce processus). La section efficace
P+ T — F s’écrit donc :

o (B, Ap) = 0P (B, Ap) = 71 - vpr (4.2)
4.3)

avec
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1.5
1.3 {1+<g‘g) ] si F=3He ou F = 3H

T = 4.4)
0.28 A5? F=2H
et pour une cible d’hydrogene la paramétrisation de ~pr est la suivante :
4H 3H
YPp = f(Ek/n7 AP) : O—breea—ltﬁz e(Ek/n) ) (45)
ou
E 8/ 5E
k/n .
F(Bgns Ar)={ (m575) S B/ < 1.5 GeVin, (4.6)
1 sinon.

Gréce au facteur f(E) /ns Ap), la dépendance en énergie disparait du facteur 'yg et celui-ci reste
constant pour toutes les énergies. La figure 4.3 en bas a droite représente sa paramétrisation ainsi que
les différentes mesures pour les fragments 2H, He et 3H.

TABLE 4.2 — Références des sections efficaces de production des noyaux 1égers pour des projectiles
lourds sur des cibles d’hydrogene.

Proj. Frag. nb. données  Ey/,(GeV) Ref.

N, O, Fe 3H 3 2.2 [76]

C, N, O, Mg, Al Fe, Ni, Ag, Sn, Pb 3H 26 0.45-6.2  [55, 56]
C 3H 4 0.225-0.73  [93]
Mg, Al 3He 2 0.54 [32]
C,0,Mg,Al,Si,V,Cr,Mn,Fe,Ni,Cu,Ag,Pb,Bi 3H, *He 38 0.225-5.7  [81]
CNO ’H, 3H, 3He 14 0.02-7.5  [145]
C, 0, Si 3H, 3He 12 0.6-3.0  [107]
Si, Mg 3He 33 0.02-0.06  [165]
Mg 3He 6 0.015-0.07 [140]
C,0 2H, 3H, 3He 8 1.05-2.1  [130]
Ag 3He 1 0.48 [82]
Mg, Al, Si 3He 3 0.6 [123]
Mg, Al, Si, Fe, Ni 3He 21 0.8-2.6  [122]
Mg, Al, Si 3He 33 0.015-1.6  [112]

C 3He 3 1.87-3.66  [103, 104]
Pb 3He 22 0.04-2.6  [113]
Fe, Ni 3He 53 0.022-1.6  [21]

4.2.2.4 Projectiles lourds sur cible d’hélium : Proj 4>, + *He — ?H, °H, and *He

Les données concernant la production de noyaux légers avec des noyaux lourds sur des cibles
d’hélium 4 sont rares. Dans leur compilation, Davis et al. [58] indiquent que la section efficace de
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Proj=Mg,ALSi (haut droite), and Proj=Fe,Ni (haut gauche). Bas droite : facteur 75 (cf eq. 4.3). Fi-
gures issues de [51].

production de I’hélium 3 est proportionnelle a A%iﬂ a partir de 4 points avec A > 7. La compilation
des sections efficaces de production de >He en fonction du numéro de la cible est présentée sur la
figure 4.4. Ce facteur de proportionnalité sera utilisé pour les sections efficaces de production de >He,
3H et 2H. On utilise donc la paramétrisation :

4
O_P+ He—F _ 40.310P+p—>F'

4.2.3 Contribution des différents éléments aux flux des éléments du quartet

Les paramétrisations que nous avons étudiées précédemment nous ont permis d’estimer les sections
efficaces de production et de destruction des éléments du quartet par spallation des éléments lourds
(A > 4). Bien que les éléments du quartet soient principalement produits par spallation de I’hélium,
nous allons voir que la spallation des éléments lourds contribue aussi de maniere non négligeable.
Suivant la précision recherchée, on devra donc prendre, ou non, ces contributions en compte.

En premicre approximation, 1’abondance d’un élément du rayonnement cosmique est proportion-
nelle & son terme source S’ (cf. équation 3.9). Pour un noyau secondaire, ce terme source est propor-
tionnel aux flux des parents primaires et a la section efficace de production. Normalisé & la production
par spallation de “He, cela donne :

SP ¢P

Rel5~P

X

SHe
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FIGURE 4.4 — Compilation des sections efficaces de production de >He en fonction du numéro ato-
mique de la cible tirée de [58]. Ces sections efficaces peuvent étre paramétrées en fonction de la
section efficace sur cible d’hydrogéne comme oF 7= = gP+p=F A%?’l.

ou P est le projectile primaire, S le fragment secondaire et fy]b; est la section efficace de production
relative 4 “He (cf. équation 4.4). La contribution de chaque parent est donnée par :

RelP—)S
> P/—He--Ni Rel”' 5"

La table 4.3 montre les contributions a la production de ?H et He de tous les éléments jusqu’au
nickel. On peut constater que 1’hélium 3 est produit a 60 % par spallation de I’hélium et le deutérium
est produit a 80% par ce dernier. L’hélium 4 est donc le contributeur principal a la production de ces
deux éléments. Il est suivi par le carbone et I’oxygene, puis le magnésium et le silicium pour finir par
le fer. Notons que les especes plus lourdes que “He contribuent 2 hauteur de 35% pour la production
de 2H et 2 11% pour la production de *He.

fP—>S — (48)

Pour calculer plus précisément la contribution de chaque élément, il faut résoudre 1’équation de
propagation prenant en compte les gains et les pertes d’énergie, la destruction, la spallation et le
vent de convection. A partir des paramétres de meilleur ajustement (voir section 4.5), les flux des
éléments ainsi que leurs contributions a la production des secondaires du quartet ont été calculés
avec USINE. La figure 4.5 présente la contribution cumulée de production de *He, 2H et “He et
normalisée a 1 (lorsque tous les parents jusqu’a Zn sont pris en compte). Chaque courbe représente la
contribution du flux produite par le groupe de parents spécifiés dans la 1égende. La figure 4.5 en haut
a gauche montre les contributions cumulées a la production de deutérium. On peut remarquer qu’a
haute énergie, lorsque 1’on ne prend en compte que les parents du deutérium jusqu’a I’hélium, le flux
obtenu est seulement 50 % du flux total. Cela montre que la moitié de la production du deutérium
est causée par la spallation de noyaux plus lourds que I’hélium. On peut aussi remarquer un pic aux
alentours de 1 GeV/nucl qui apparait dans la courbe ou le seul parent du deutérium est I’hydrogene.
Ce pic, qui contribue jusqu’a 40 % du flux a 1 GeV/nucl, est causé par la réaction de production de
deutérium par coalescence de deux protons (courbe rose en pointillés de la figure haut gauche de 4.5).
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TABLE 4.3 — Contribution des projectiles A > 4 4 la production de ?H et *He a 10 GeV/n. Les co-
lonnes indiquent respectivement 1’espece considérée, son numéro atomique, le rapport de son flux sur
le flux de “He, le rapport des sections efficaces de production et enfin la contribution 2 la production
de ?H et 3He.

P Ap q;lze 7;H ,y;He fP—>2H fP—>3He

% %
He 4 1.0 60.1 86.0
C 12 331002 55 23 7.5 3.6
N 14 741073 6.6 24 2.0 0.8
) 16 341072 78 26 10.7 4.1
F 19 52100% 96 28 0.2 0.1
Ne 22 511073 114 3.1 2.4 0.8
Na 23 8810~% 12.1 32 0.4 0.1
Mg 24 6.7107% 127 3.3 3.4 1.0
Al 26 1.11073 140 3.5 0.6 0.2
Si 28 551073 153 3.7 34 1.0
P 31 1.8107% 17.3 4.0 0.1 <0.1
S 32 1.0107% 17.9 4.1 0.7 0.2
Cl 35 1.8107% 200 45 0.1 < 0.1
Ar 36 3.1107% 206 46 0.3 0.1
K 39 2.1107% 227 5.0 0.2 <0.1
Ca 40 6.1107* 234 5.1 0.6 0.1
Sc 45 1.0107* 270 538 0.1 < 0.1
Ti 48 3.4107% 292 6.2 0.4 0.1
\Y% 51 1.8107%* 314 6.6 0.2 0.1
Cr 52 36107% 321 68 0.5 0.1
Mn 55 3.0107% 343 72 0.4 0.1
Fe 56 3.71073 351 74 5.3 1.3
Ni 58 24107% 366 7.7 0.4 0.1

Dans le cas de I’hélium 3 (figure 4.5 en haut a droite), les noyaux plus lourds que I’hélium contri-
buent a sa production a hauteur de 25 %. On comprend donc que, suivant le degré de précision
recherché, et pour calculer correctement les flux des secondaires du quartet, il faut impérativement
inclure dans la propagation les noyaux C, N et O, et voire aussi les noyaux plus lourds (jusqu’au zinc).

La figure 4.5 du bas montre la contribution des différentes especes a la production d’hélium. Bien
qu’essentiellement primaire, on remarque que I’hélium posséde une composante secondaire dont
I’importance atteint presque 10 % aux alentours de ~ 3 GeV/n. L’hélium secondaire est princi-
palement produit par la spallation des noyaux C, N et O. Avec la précision des données He de PA-
MELA [9] inférieure a 1%, et encore plus avec la précision des futures mesures d’AMS-02, prendre
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les contributions des noyaux lourds en compte jusqu’a Si dans le calcul des flux d’hélium devient
donc une nécessité.

Au final, les contributions des différentes especes obtenues avec USINE a haute énergie sont si-
milaires a celles dictées par I’équation 4.7, et qui apparaissent dans la table 4.3. Mais contrairement
a cette table, les figures 4.5 prennent en compte la dépendance énergétique, particulierement impor-
tante au-dessous de 100 GeV/n. On constate que les noyaux lourds contribuent plus a la production
des éléments du quartet a haute énergie qu’a basse énergie. Cette dépendance est principalement
due aux sections efficaces de destruction des noyaux lourds qui sont plus importantes que celles des
noyaux légers. En conséquence, les noyaux lourds souffrent des interactions nucléaires lors de la pro-
pagation (Cf équation 4.3) et particulierement a basse énergie ou le grammage (la quantité de matiere
traversée) est important.

c c
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FIGURE 4.5 — Sommation des contributions aux flux propagés 2H (a gauche), >He (a droite) et *He
(en bas) des parents A > 4 en fonction de I’énergie Ey,/,,. Pour 4He, la contribution primaire est aussi
prise en compte. Figures issues de [51].

4.3 Monte Carlo par Chaine de Markov (MCMC) pour la contrainte
des parametres

Revenons sur la contrainte des parametres : une fois le code de propagation choisi (ici USINE), et
les ingrédients nécessaires compilés (sections efficaces et données), on va comparer les abondances
prédites avec un jeu de parametres aux abondances mesurées de maniere a minimiser la différence. On
obtient alors le jeu de parametres le plus probable et les incertitudes sur les parametres. L’ estimation
des incertitudes, qui peut étre effectuée a partir de la matrice de covariance du x?, est seulement
valide si les fluctuations sur les paramétres minimisant le x? sont distribuées selon une gaussienne.
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Ceci implique que les équations de propagation soient linéaires [53], ce qui est loin d’étre le cas ici.
L’inférence bayesienne permet de s’affranchir de cette hypothese.

4.3.1 L’approche bayesienne et les chaines de Markov

Dans le cadre bayesien, la notion de probabilité n’est plus pergue comme la fréquence de réalisation
d’une assertion mais comme le degré de confiance qui lui est accordé. Contrairement a I’ interprétation
fréquentiste, I’inférence bayesienne autorise a parler de la distribution de probabilité des parametres.
En vertu du théoréme de Bayes et en observant les données des flux D, on peut écrire la densité de
probabilité a posteriori des parametres 6 sachant les données D :

ot P(D|f) est la probabilité d’observer les données D sachant les paramétres 8, P(6) représente la
probabilité a priori (le prior) des parametres 6 et P(D) est le terme normalisateur de la distribution :

P(D) = /P(5| )P() dé. (4.9)

Apres obtention de la fonction densité de probabilité a posteriori P(5|§), on peut en déduire faci-
lement les erreurs sur les parametres et ce, quelles que soient les équations de propagation. Cepen-
dant lorsque le nombre /N de parameétres augmente, le calcul de I'intégrale multidimentionelle 4.9
nécessaire pour la détermination de P(é\ﬁ) devient difficile a réaliser et la plupart des méthodes
bayesiennes atteignent leurs limites. Nous allons maintenant présenter un algorithme de contrainte
des parametres utilisant 1’inférence bayesienne mais ne nécessitant pas le calcul de cette intégrale.
L’implémentation d’un tel algorithme pour le code de propagation USINE a été une importante partie
de la these de A. Putze ! [144]. Cet algorithme Monte Carlo par Chaines de Markov (MCMC) permet
I’échantillonnage de la distribution des parametres. Il se déplace dans un espace appelé espace des
parametres ou chaque point de I’espace symbolise un jeu de parametres. La particularité et la puis-
sance de cet algorithme viennent du fait que la chaine, formée par la succession des points, passe
dans chaque zone un temps proportionnel 4 la fonction densité de probabilité dans cette zone. A titre
illustratif, la figure 4.6 de gauche représente I’évolution d’un parametre (ici le vent de convection V)
pour 3 chaines. Bien que les points de départ soient différents, on constate qu’au bout d’un certain
temps les trois chaines convergent vers des régions similaires. Les distributions des valeurs prises par
les trois chaines sont représentées sur la figure 4.6 de droite. L’algorithme MCMC assure que chaque
chaine est un estimateur non biaisé de la distribution de probabilité associée au parametre V.. De la
distribution on peut tirer la valeur la plus probable mais aussi la moyenne, 1’écart type et les moments
d’ordres supérieurs du parametre V.

En pratique, I’utilisation du MCMC peut étre décomposée en deux étapes. La premiere concerne la
création de la chaine et son déplacement tandis que la deuxieme concerne 1’analyse de cette chaine.
4.3.2 D’algorithme de Metropolis-Hastings

Il s’agit de créer un algorithme permettant a la chaine de se déplacer aléatoirement dans 1’espace des
parametres dont le temps passé dans chaque zone est proportionnel a la fonction densité de probabilité

1. Pour plus de détail sur le MCMC, le lecteur pourra s’y référer.
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FIGURE 4.6 — A gauche : valeur du vent de convection en fonction du pas de la chaine pour 3 chaines
aux points de départ différents. A droite : distribution des valeurs prises par la chaine.

associé a la valeur des parametres dans cette zone. Il existe plusieurs algorithmes permettant de guider
le déplacement de la chaine. Dans le cas de I’algorithme de Metropolis-Hastings, le déplacement se
fait en deux temps. Tout d’abord une fonction de proposition va permettre de proposer un point dans
I’espace des parametres vers lequel aller, puis une fonction d’acceptation va décider d’aller ou non
a ce nouveau point. En cas de refus, la chaine reste a I’endroit ou elle se trouve puis la fonction de
proposition propose un nouveau point dans I’espace des parametres, et ainsi de suite.

La fonction de proposition

Soit 0; = {69, ...,01'} 1a valeur des n paramétres au i°™ pas de la chaine. On désire créer une fonc-
tion qui permette de proposer aléatoirement un nouveau jeu de parametres 9,;2,. Une spécificité des
chaines de Markov est de suivre la propriété de Markov qui stipule que la valeur des états futurs (le
nouveau jeu de parametres) ne doit dépendre que de 1’état présent et non des états passés. En consé-
quence de quoi la fonction de proposition ne doit dépendre que de 6;, sans dépendre de ses anciennes
valeurs 93@ La fonction de proposition qui maximise I’efficacité de 1’algorithme est celle dont la
distribution correspond a la densité de probabilité des parametres, mais c’est précisément la fonction
que I’on cherche a construire et on ne la connait pas. Dans un premier temps, on utilise généralement
des distributions gaussiennes indépendantes et centrées sur la valeur de chaque parametre 6! et ayant
un écart type suffisamment large pour couvrir I’ensemble des valeurs possibles de chaque parametre.
La figure 4.9 montre en ligne continue la fonction densité de probabilité d’un parametre 6 que 1’on
cherche a échantilloner. Deux fonctions de propositions sont affichées en traits pointillés. Les deux
courbes représentent la distribution du parametre proposée 0., lorsque la chaine se trouve au point
0;. Les distributions sont deux gaussienne de largeurs différentes mais centrées sur 6;. Les deux fonc-
tions de proposition répondent donc bien a la propriété de Markov car elles ne dépendent que de 6;.
En théorie le choix de la fonction de proposition ou de son écart type n’a pas de conséquence sur la
distribution finale de la chaine de Markov, mais en pratique cela a une grande influence sur 1’effica-
cité de la chaine, c’est-a-dire le nombre de points a proposer pour obtenir la chalne. La fonction ()2,
a I’écart-type trop petit, explorera trop doucement 1’espace des parameétres tandis que la fonction @1,
a I’écart-type trop grand, proposera systématiquement des points a la vraisemblance proche de zéro
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qui seront rejetés (voir 4.3.3).
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FIGURE 4.7 — Fonction densité de probabilité P d’un parameétre et deux fonctions de propositions,
I’une avec un écart type trop grand (()1) et I’autre avec un écart type trop petit (()2).

La fonction d’acceptation

Alors que la fonction de proposition joue sur I'efficacité de déplacement de la chaine, c’est la
fonction d’acceptation qui assure que la distribution des points 0; suive effectivement la distribution
de probabilité des parametres. C’est elle qui va valider le déplacement de la chaine vers le point
proposé ou non. Elle dépend de la valeur des parametres au point courant et au point proposé Qt:y.
Dans le cas de I’algorithme de Metropolis-Hastings, la fonction est la suivante :

a(Bry|0) = TR

ou f (Htry) et f(6;) sont respectlvement les valeurs des densités de probabilité de 6 en Gtry et 0;. Le
pas HtTy est accepté si a(@try ]91) > 1. Sinon la chaine stagne et la fonction de proposition propose un
nouveau point. Le théoréme de Bayes permet d’estimer ces deux densités de probabilité :

ou P(ﬁ]é) représente la probabilité d’observer les données D dans un modele avec les parametres 0.
P(g) = H(@) représente la probabilité a priori (le prior) d’observer g sans connaissance des résultats
des expériences D. P(D) représente la probabilité d’observer les résultats D eton peut I’identifier
avec un terme de normalisation dont I’expression s’écrit :

- / P(D|6)P(6)db.

Comme nous I’avons vu précédemment, le calcul de cette intégrale multidimensionnelle nécessaire
pour dériver P(6|D) devient tres long lorsque le nombre de dimensions augmente. La puissance de
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I’algorithme de Metropolis-Hastings réside dans le fait que la fonction d’acceptation ne dépend que
du rapport des probabilités et il est donc inutile de calculer ce terme puisqu’il apparait au numérateur
et au dénominateur.

4.3.3 Analyse des chaines
Longueur de burn-in

Comme on peut le constater sur la figure 4.6, lors de I’évolution des chaines, il existe une période
de transition durant laquelle les chaines s’éloignent de leurs points de départ pour aller vers la région
d’intérét qui maximise la probabilité. Les conditions initiales de la chalne sont généralement choisies
de facon uniforme sur ’ensemble de I’espace des parametres. Dans ce cas, avant d’arriver dans la
région d’intérét, la chaine n’est pas a I’équilibre et n’échantillonne pas la fonction de densité de
probabilité des parametres. La partie de la chalne correspondant au régime transitoire ne doit pas étre
prise en compte dans 1’analyse. Pour connaitre la longueur de chaine a supprimer (longueur de burn-
in) on cherche le premier pas dont la probabilité est supérieure a la valeur médiane de la distribution
des probabilités de I’ensemble de la chalne. On supprime ensuite tous les pas antérieurs a ce pas.

Longueur de corrélation

Puisque les parametres proposés Gt:y dépendent des parametres 0;, 1a chaine est corrélée pas a
pas. La suite de points n’est donc pas une suite de variables aléatoires indépendantes. Cette corré-
lation peut induire sur le court terme des stagnations de la chaine dans certaines régions et ainsi
faire apparaitre des surdensités qui ne représentent pas la densité de probabilité des parametres lo-
calement. Dans la limite ou la longueur de la chaine tend vers I’infini, ces surdensités se moyennent
sur I’ensemble de 1’espace des parametres si bien qu’elles disparaissent. Cependant, dans le cas de
chaines de longueur finie certaines surdensités peuvent subsister et biaiser 1’estimation des densités
de probabilité. Afin d’éviter ce probléme on effectue une procédure appelée thinning dans laquelle on
sous-échantillonne la chaine en ne gardant qu’un pas sur /. On prend comme longueur caractéristique
de sous-échantillonnage [ (appelée longueur de corrélation) la longueur pour laquelle 1’autocorréla-
tion de la chaine devient inférieure a 0.5. Puisqu’il existe une longueur de corrélation par parametre,
on prendra comme longueur de corrélation finale la longueur de corrélation la plus grande a titre
conservatif. Pour le k™™ paramétre, I’autocorrélation est définie comme :

sy Bl - @ o)
SRR CICIE

La figure 4.9 représente la fonction d’autocorrélation du parametre V., du MCMC. Dans cet exemple
la longueur de corrélation est de ~ 150, ce qui signifie que la chaine sous-échantillonnée sera 150
fois plus courte que la chaine initiale. On comprend donc qu’une trop grande longueur de corrélation
tend a affaiblir le MCMC. La longueur de corrélation dépend de la fonction de densité de probabilité
et de la fonction de proposition. Dans le cas ou celle-ci est gaussienne, changer son écart type influe
sur la longueur de corrélation. Si nous revenons aux 3 cas présentés a la figure 4.8, la fonction de
proposition (1 a une largeur caractéristique beaucoup plus grande que la fonction P et va donc
systématiquement proposer des points dans des régions ou la probabilité est tres faible et qui ne
seront pas acceptés. La chalne va donc stagner et la longueur de corrélation sera élevée. La fonction
de proposition ()5 représente 1’exces inverse. Ici les points proposés sont toujours tres prés du point
courant et la chaine va se déplacer tres lentement. Une fois encore, la longueur de corrélation sera
élevée. Faire tourner une premiere chaine de Markov pour obtenir une valeur de 1’écart-type proche
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de celui de la distribution réelle puis refaire tourner une chaine avec une fonction de proposition ayant
cet écart-type peut parfois permettre un échantillonnage plus rapide de la distribution.
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FIGURE 4.8 — Fonction d’autocorrélation du parametre vent de convection V.

4.4 Analyse des données simulées

Rappelons le contexte : on cherche a déterminer les fonctions densités de probabilité des para-
metres de propagation a I’aide d’un algorithme MCMC. Il s’agit d’un échantillonnage de I’espace des
parametres par chaines de Markov ol la chaine passe dans chaque zone un temps proportionnel a la
valeur de la fonction densité de probabilité des parametres. Chaque nouveau point de la chaine est
proposé par une fonction de proposition et est validé par une fonction d’acceptation qui dépend de
I’accord entre les flux prédits et les flux mesurés dont une compilation a été effectuée. L’algorithme en
place, on est maintenant prét pour contraindre les parameétres de propagation a partir des données du
quartet. Cependant, il faut étre capable de choisir quelles sont les données pertinentes sur lesquelles
on peut baser les contraintes car les modeles possédent de nombreux parametres libres et peuvent
se révéler difficile a contraindre. En effet, il a ét€ montré [117] que dans le cas de la contrainte des
parametres a partir du rapport B/C disponible entre 0.1 et 100 GeV/nuc (mais c’est vrai pour tous
les rapports secondaire sur primaire), les parametres de propagation sont dégénérés entre eux. C’est
aussi ce que nous avons vu en étudiant le modele a une dimension dans la section 3.2.3.1. De plus les
parametres de transports sont aussi corrélés aux parametres sources [142, 141]. Pour surmonter ces
difficultés, la seule approche utilisée historiquement fut de fixer, soit les parametres sources, soit les
parametres de transport et de contraindre les parametres restants. Cependant, a cause des corrélations
source-transport, de mauvaises hypotheses sur la valeur des parametres a fixer peuvent induire de
mauvaises conclusions. Nous avons aussi vu dans la section 3.2.3.1 que les rapports secondaire sur
primaire n’apportent pas (ou peu) d’informations sur les parametres sources et que, par conséquent,
la contrainte de ces derniers n’est possible que si une observable est rajoutée (les flux primaires).
Cependant, dans la pratique les flux de primaires et de secondaires ne sont pas mesurés avec la méme
précision et ceci peut impacter, voir biaiser la détermination des parametres. En effet, 1’ajustement
d’un rapport secondaire sur primaire et d’un flux de primaire tend a tirer les résultats vers la région
dictée par le flux de primaire, mesuré plus précisément [143]. D’un point de vue statistique, ceci est
parfaitement juste si les barres d’erreurs estimées par les expériences sont justes, sinon il est possible
que cela ne maximise pas I’information extraite du rapport secondaire sur primaire.

Dans ce cadre, I'utilisation du MCMC sur des données simulées (rapport secondaire sur primaire et
flux de primaire) correspondant a des parametres du modele connus permet d’étudier cette hypothese.

- 58 -



4.4 Analyse des données simulées

L’idée est donc de voir comment évoluent les contraintes suivant les observables et les parametres
libres utilisés, le but étant de déterminer une stratégie valide pour ajuster les données réelles. Avec les
données simulées, différentes combinaisons observables/parametres sont possibles.

Les observables possibles sont :

— rapport secondaire sur primaire seul ;

— flux primaire seul ;

— rapport secondaire sur primaire et flux primaire.

Les jeux de parametres possibles sont :

— parametres sources et parametres de transport libres ;

— parametres source fixés et parametres de transport libres ;
— parametres de transport fixés et parametres sources libres.

La motivation de cette étude est donc de voir comment évoluent les contraintes sur les parametres
dans ces différentes approches et si elles sont consistantes entre elles.

4.4.1 Simulation des données

Les données sont simulées a partir des flux et des rapports prédits par USINE pour des parametres
donnés. Afin d’étre aussi réaliste que possible, les parametres sont choisis de maniere a générer des
flux proches des flux observés. A partir de ces flux, on peut générer des points de données simulés
et leurs barres d’erreurs. Ces points sont générés de facon a couvrir la méme gamme que les don-
nées réelles et avec des erreurs similaires. Les fluctuations statistiques des données sont simulées en
utilisant une dispersion gaussienne dont on choisit 1’écart type : les données *He/*He ont une disper-
sion de 10% et les deux jeux de données He ont respectivement des dispersions de 1% et 10% afin
d’étudier I’effet d’une résolution sur le primaire égale ou meilleure que la résolution sur le rapport.
Les valeurs des parametres des deux modeles utilisés pour générer les données sont les deux lignes
en italique de la table 4.4 et dénotés modeéle Il et modele 111. Ces deux modeles correspondent a des
valeurs extrémes d’indices du coefficient de diffusion § mais sont toutefois compatibles avec les ana-
lyses B/C de [143] : pour le modeéle II avec seulement de la réaccélération (pas de vent de convection,
Ve = 0), 9 est généralement compris entre 0.1 et 0.3. Pour le modele III avec réaccélération et vent
de convection, ¢ est généralement entre 0.6 et 0.8 [98, 117].
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TABLE 4.4 — Analyse des données simulées (parameétres d’entrée en italiques). Chaque ligne correspond a une combinaison observables/parametres et
donne la valeur la plus probable de chaque paramétre ainsi que son intervalle de confiance & 68%. La derniére colonne donne la valeur du chi?/d.o.f.
du meilleur ajustement (correspondant aux courbes de la figure 4.10).

Option : données/params nr Ky x 102 5 V. V. @ Ns chif .. /d.of.
- (kpc? Myr—1) - (kms™1)  (kms™1) - - -
Modele I1
1 10.0 0.2 . 70 2.3 1 .
1 : 3He/'He+He'0% 1] 10.374%  0.19739% o 73T0%  2.2070-9% 078713 % 0.93
2 : He/'He+He!” 1] 10.272% 0.19275% .. 73TEE 2.20708%  0.8818% 1.08
2’12 + sre=vrai [1] 9.773% 0.2073% " 68735 [2.3] [1] 0.97
3 : He/'He 1] 11.573% 019721 " 39T68% o tIN0%  15TE00% 0.87
3’ : 3 + sre=vrai (1] 1015% 0.19672%¢ " 69.6757¢ [2.3] [1] 0.88
4 : 3He/*He + src=prior [1] 9.0"11% 0.2715% . 733755 [1.8,2.5] [—2,+2] 1.08
Modele 111
L5 0.75 0.7 18 41 2.3 1
1 : *He/*He+He!0% 17407 1.5+40% 05757 18T 54T 2.20709% e 143
2 : *He/'He+He'” 1.473% 0.6110% 0731080 19.736% g7 1T92%  2.334705% .98t 1% 1.00
2’ : 2 + sre=vrai 148707 ot ot 183710 40772 TR [2.3] [1] 1.01
3:°He/'He LATTEE% 0.92780%  057TRR 205118 5gTR2E 01TTO0% 297207 0.83
3’13 + sre=vrai 1.34720% 05T %%  0.68T2a 18119 45Tl [2.3] [1] 0.89
4:%He/*He + sre=prior ~ 1.38713%  04730% 0657207 20.3755% 42712 [1.8,25]  [-2,+2] 0.96
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4.4 Analyse des données simulées

4.4.2 Les différentes stratégies d’analyse

En pratique, afin de tester I'impact de la reconstruction des parametres de transport (17, Ko, §, Vg et Ve)
et/ou les parametres sources (« et 1)g), les combinaisons (observables | parameétres) suivantes ont été
étudiées.

Observables *He/*He + He

Option 1 (o =10%) : transport + source.
Cette combinaison permet de se placer dans la situation avant les résultats de PAMELA. Les
incertitudes sur la mesure du rapport 3He/*He et du flux *He sont du méme ordre de grandeur.

Option 2 (o =1%) : transport + source.
Cette option représente la situation actuelle en terme de précision des mesures. Les parametres
de transport et sources sont laissés libres.

Option 2’ (ocge=1%) : transport (source = vraie valeur).
Dans cette situation, on cherche  savoir si le flux primaire “He bien mesuré oy, = 1% posséde
suffisamment d’informations pour retrouver les parametres de transport (dans 1’hypotheése ou
les parametres sources sont fixés a leur valeur exacte).

Observables *He/*He seulement 1’idée générale des tests d’ajustements qui n’utilisent que le rap-
port secondaire sur primaire He/*He est de voir & quel point les parameétres sources sont nécessaires
pour retrouver les parametres de transport. On utilise donc 3 cas ou la quantité d’information sur les
sources est différente.

Option 3 : fransport + source. On veut savoir si le rapport secondaire sur primaire seul est suffisant
pour contraindre tous les parametres. Si c’est le cas, cela permet une premiére estimation des
parametres sans utiliser les flux.

Option 3’ : transport (source = vraie valeur). Cas idéal ol I’on connait les parametres source. Ceci
permet de voir si les rapports secondaire sur primaire contiennent suffisamment d’information
pour retrouver les parametres de transport.

Option 4 : transport (source = prior faible). Puisque I’option 3’ est seulement un cas idéal, cette
option est la seule alternative a ’option 3 si on ne veut utiliser que le rapport. Dans le cas ol
I’option 3 échoue on sera contraint d’apporter de I’information sur les sources a I’aide d’un
prior. Ici I'utilisation du prior consiste a restreindre la pente source o entre 1.8 et 2.5 et g
entre -2 et 2.

4.4.3 Résultats

Dans un premier temps le MCMC nous permet d’avoir acces aux parametres de meilleur ajuste-
ment. Le rapport *He/*He et le flux “He simulés avec le modele II sont représentés 2 la figure 4.10
(les parametres d’entrée utilisés pour simuler ces données sont indiqués en italique dans la table 4.4).
Les données simulées a partir de ce modele sont indiquées par des symboles plus. On constate que
lorsque les données *He/*He et “He sont utilisées pour I’ajustement (options 1 et 2) le flux “He est
parfaitement retrouvé et le rapport >He/*He est trés bien retrouvé. Lorsque I’ajustement n’utilise que
les données *He/*He (options 3), on constate, sur la figure 4.10, que le flux *He n’est pas retrouvé. En
se référant a la table 4.4, quatricme ligne, section modele II, on constate que les parametres source ne
sont effectivement pas retrouvés. Ceci n’empéche pas de retrouver le rapport secondaire sur primaire
et on peut en conclure que les parametres sources jouent donc un faible réle sur le rapport secon-
daire sur primaire. On constate dans la table 4.4, sans grande suprise, que dans le cas de ces données
simulées, les chi? /d.o.f sont toujours proche de 1.
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FIGURE 4.9 — Analyse des données simulée du rapport 3He/*He (en haut), du flux 3He multiplié par
E,%;n (en bas) en utilisant le modele II (symboles x). Les différentes courbes de meilleur ajustement
correspondent aux différentes options données dans la section 4.4.2 et les valeurs des parametres
correspondants sont données dans la table 4.4. Figures issues de [51].

Mais I’analyse MCMC nous permet d’aller plus loin car elle nous donne acces aux fonctions
densité de probabilité des parametres et aux intervalles de confiance (indiqués dans la table 4.4).
La figure 4.11 représente la distribution de probabilité de chaque parametre du modele (transport :
Ky, 0, V,, source : a,ng) et les différentes courbes d’un méme encart représentent les distributions
obtenues pour chaque combinaison (observablelparametres) utilisée pour I’ajustement. Dans cette
analyse idéale, on constate que les combinaisons ol les parametres sont les mieux reconstruits sont

celles qui utilisent le rapport secondaire sur primaire et le flux de primaire pour I’ajustement (option
1let?2).

4.4.3.1 Etude du biais lié au choix du modéle

Un autre test intéressant consiste a étudier les conséquences de 1’ajustement d’un modele ne cor-
respondant pas a la réalité. Pour cela on peut analyser les données simulées du modele III avec les
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parametres du modele II et vice-versa. Les résultats sont présentés dans la table 4.5. Si on force
V. = 0 (tandis que V/"%¢ = 18km s~!) alors I’indice du coefficient de diffusion prend systémati-
quement une petite valeur § ~ 0.2 (alors que §'"“¢ ~ 0.7) tandis que la vitesse d’ Alfven prend une
plus grande valeur V, ~ 100 km s~ (alors que V"¢ ~ 41km s~1). Les hautes valeurs du x2/ndf
permettent facilement de favoriser 1’ajustement avec le bon modele (modele III). Dans le deuxieéme
test on échange les modeles (on simule avec II et on analyse avec III). Cela revient a ajouter les para-
metres libres V. et n alors qu’ils sont fixés (Vctme = 0 et n = 1.5). Dans ce cas, on retrouve bien
les valeurs § ~ 0.2 et V"¢ ~ 70 km s~ ! mais les valeurs des autres paramétres sont plus dispersées.
Ce dernier exemple nous montre que si le vent de convection est absent de la Galaxie, 1’ajout de ce
parametres ne modifie pas les conclusions puisque ses valeurs sont compatibles avec 0. Cependant, en
présence de données réelles la situation se complique puisque la présence de systématiques détériore
les chi?/d.o.f de tous les modeles et peut méme rajouter de la multimodalité.
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TABLE 4.5 — Analyse des données simulées (parametres d’entrée en italiques). Chaque ligne correspond a une combinaison observables/parametres
et donne la valeur la plus probable de chaque paramétre ainsi que son intervalle de confiance 4 68%. La derniére colonne donne la valeur du x2/d.o.f.
du meilleur ajustement (correspondant aux courbes de la figure 4.10). On s’interesse ici au cas ou I’on ajuste les données avec le mauvais modele.

Option : données/params nr Ky x 10? 5 V. V, a ns Xi oot /d-0L.
- (kpc? Myr—1) - (kms~1)  (kms™1) - - -
Modeéle III : analyse avec Modeéle 11
L5 0.75 0.7 18 41 2.3 1
1 : *He/*He+He!0% [1] 13.8%26% 021748 . 126798%  2.3709%  0.24732% 40
. 1% +3.5% +3.8% +2.4% +0.4% +1.7%
2 : *He/*He+He (1] 11.47735  0.2637550 85 5 sy 2470 119708 18
4 : *He/*He + sre=prior [1] 20.772%%  0.08973L7 o 107755%  [1.8,2.5]  [-2,+2] 2.1
Modele II : analyse avec le Modeéle 111
1 10.0 0.2 0 70 2.3 1
1 : *He/*He+He'?% L3750 4.0t 020721 17.279%0 735TTR% 22170 8% 0.80T02% 097
L Q % +9.2% +19% +20% +62% +3.5% +0.4% +7.4%
2 : *He/'He+He' 0.87122% 7490 0257200 8.675% 7637300 2.23704%  0.68T7 1 1.1
4 :3He/*He + src=prior  0.437193%  49*+49% (g t50% g 4*12%  699*t12% 18 95  [-2 42 1.05

—107%

73% —21% —59% —18%
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4.4 Analyse des données simulées

4.4.3.2 Contraintes apportées par les primaires sur les parametres de transport

Les contraintes données par 1’ajustement des observables (*He/*He + He) sont meilleures que
celles données par le He/*He seul (respectivement les courbes bleue et rouge de la figure 4.11).
Ceci est principalement dii a la forte corrélation entre parametres sources et parametres de transport
qui ne peut pas étre levée avec seulement le rapport. Cependant, cela n’explique pas tout, car méme
lorsque les parametres sources sont fixés a leurs vraies valeurs, 1’ajustement du rapport seul donne
toujours de moins bonnes contraintes sur les parametres de transport que I’ ajustement combiné avec
tous les parametres libres. Cela prouve donc bien que le flux de primaire contient aussi une quantité
d’informations non négligeable sur les parametres de transport.

Simulated data

using *He/"He and He data:
--------------- Option 1 @4, = 10%)

—— Option 2 @&y, = 1%)

or using *He/*He data only:
-------- Option 3 (src = free)
EREREE Option 3’ (src = true)
—— Option 4 (src = weak prior)

50 60 70 80 90

2.2 2.4 25

FIGURE 4.10 — Distribution des densités de probabilité des parametres sources et de transport des
données simulées avec le modele 1. (Les valeurs des parametres utilisés pour générer les données
sont indiquées par les ligne verticales grises. Les codes de couleurs sont les mémes que ceux décrits
dans la section 4.4.2). Figures issues de [51].

4.4.3.3 Limite de ’ajustement secondaire sur primaire + primaire

Dans le cas du modele II, mais surtout pour le modele III qui a plus de parametres libres, il arrive
que les distributions des probabilités des parametres soient multimodales. Un exemple de multimoda-
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lité est I’analyse avec le modele II (V, = 0) des données simulées avec le modele III car le minimum
trouvé correspond a un minimum local du modele III. Dans le cas idéal des données simulées, cela
n’a que peu d’importance puisque le minimum local est statistiquement insignifiant. Cependant ce
n’est pas le cas pour des données réelles qui peuvent souffrir d’erreurs systématiques ou d’une erreur
sur le parametre de modulation solaire. Dans ce cas, le minimum local peut devenir le minimum de
plus haute significance. Outre leur sensibilité a la modulation solaire, les flux sont aussi généralement
plus sujets aux systématiques que les rapports malgré une meilleure précision statistique 2. Pour ces
raisons et bien que moins performante, I’analyse du rapport seul permet des résultats plus robustes et
plus conservatifs.

4.4.4 Recommandation pour I’analyse des données réelles

Comme nous venons de le voir, 1’approche la plus robuste pour contraindre les parametres de
transport est d’utiliser uniquement 1’observable du rapport secondaire sur primaire et de laisser les
parametres sources libres mais sur lesquels on place un prior peu contraignant (option 4). Ceci per-
met de ne pas faire d’hypotheses trop fortes sur les parametres sources et cela permet aussi de prendre
en compte les corrélations entre parametres de transport et sources (contrairement au cas ou les pa-
rametres sources sont fixés a une valeur arbitraire). Cependant, pour obtenir des contraintes sur les
parametres sources, la seule possibilité est de rajouter le flux de primaire dans les observables. De
plus, nous avons vu que si les données ne souffrent pas de systématiques, le flux de primaire apporte
aussi de I'information sur les parametres de transport et peut, en principe, améliorer les contraintes.
En conséquence la stratégie utilisée est de comparer les contraintes sur les parametres de transport
donnés par le rapport seul avec un prior sur les sources avec les contraintes du flux combiné. Suivant
leur consistance, les conclusions sont les suivantes :

— inconsistant : les valeurs obtenues sur les parametres sources sont potentiellement biaisées et les
conclusions peu fiables.

— consistant : le modele de propagation peut étre le bon et les parameétres sources sont les plus
probables pour ce modele. Cependant les intervalles de confiance sur les parametres de transport
sont treés probablement sous-estimés si les barres d’erreurs sur le rapport sont bien plus grandes que
celles du flux primaire.

4.5 Analyse des données réelles

4.5.1 Compilation des données

Avant de donner les résultats finaux de I’analyse, passons en revue les différentes données dispo-
nibles pour I’analyse et voyons la meilleure fagon de les utiliser. La qualité des contraintes dépend
directement du nombre et de la qualité des mesures des flux et des rapports. Il est donc préférable
de prendre en compte I’intégralité des données disponibles. Il est intéressant de noter que les don-
nées du quartet les plus récentes n’ont pas été utilisés pour les études secondaire sur primaire. C’est
notamment le cas des données 2H/*He : IMAX92 [59] et AMS-01 [10] et des données *He/*He :
IMAX92 [119], SMILI-II [13], AMS-01 [174], BESS98 [127] et CAPRICE98 [124]. La compila-
tion des mesures des flux et des rapports du quartet est donnée dans la table 4.6. Ces flux/rapports
sont présentés sur les figures 4.12 et 4.13 avec les meilleurs ajustements de ces flux/rapports et leurs
enveloppes a 95% de confiance obtenus a I’issue de I’analyse (cf. section 4.6). Pour une meilleure

2. Il serait intéressant de pousser plus loin cette étude. Malheureusement, il est difficile de simuler des erreurs systéma-
tiques réalistes.
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TABLE 4.6 — Références pour les mesures du quartet.

Exp. données Année ¢ (MV) Ref. Commentaire
_ 2H—
MASSS89 9 1989 1200 [169]
Voyager87 7 1987 360 [149] Voyagera?23 AU
Balloon90 1 1990 1200 [40]
Voyager94 4 1994 150 [148] Voyager a 56 AU
CAPRICEY%4 14 1994 600 [39] Soustraction de '"H a H a partir de Tab 3.
IMAX92 8 1992 550 [59]
AMS-01 10 1998 600 [22]
BESS93 5 1993 700 [166]
CAPRICE9S8 5 1998 700 [133]
J— 3He N

MASSS89 5 1989 1200 [169]
Voyager87 7 1987 360 [149] Voyager a?23 AU
Voyager94 4 1994 150 [148] Voyager a 56 AU
IMAX92 24 1992 750 [119]
BESS93 7 1993 700 [166]
BESS94 5 1994 630 [127] Tiré de Fig. 2
BESS95 6 1995 550 [127] Tiré de Fig. 2
BESS97 7 1997 491 [127] Tiré de Fig. 2
BESS98 7 1998 700 [127] Tiré de Fig. 2
AMS-01 5 1998 600 [10]

— 2H/*He —
IMP3+4+5 1 65+67+69 650 [95]
Balloon73 1 1973 650 [24]
IMP7+Pioneer10 3 72+73 540 [158]
Balloon77+Voyager 14 1977 400 [172]
IMP8 1 1977 400 [28]
ISEE3 1 78-84 740 [106]
Balloon84 1 1974 650 [67]  Non utilisé pour I’analyse
MASSS89 9 1989 1200 [169]
Balloon90 1 1990 1200 [40]
IMAX92 8 1992 550 [59]
AMS-01 4 1998 600 [10]

— 3He/*He —
Balloon72 2 1972 400 [170] Ré-analysé par [168]
IMP7+Pioneer10 2 72473 540 [158]
Balloon73 2 1973 500 [111]
Balloon77+Voyager 3 1977 400 [172] Ré-analysé par [168]
Balloon81 1 1981 440 [99] Non utilisé pour I’analyse, cf [168]
ISEE3 2 78-84 740 [106]
ISEE3(HIST) 1 78 500 [120]
MASSS89 5 1989 1200 [169]
SMILI-I 12 1989 1200 [29]
Voyager87 1 1987 360 [149] Voyagera?23 AU
Balloon89 1 1989 1400 [87]
IMAX92 21 1992 750 [119]
SMILI-II 10 1991 1200 [13]
BESS98 7 1998 700 [127]
CAPRICE9S8 1 1998 700 [124]
AMS-01 5 1998 600 [10] Remplace les données de [174]
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visibilité, les flux sont multipliés par E,‘rj/ln A propos des données 2H, les données CAPRICE94, qui
ont la plus grande gamme en énergie, ne sont pas fournies par leur collaboration mais déduites de leur
flux de protons et d’hydrogene par soustraction. Pour les données hélium, nous n’utiliserons que les
points de données mesurés par 1I’expérience PAMELA [9] car leur précision surpasse celle de toutes
les autres mesures entre 1 et 1000 GeV/n.
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FIGURE 4.11 — En haut : enveloppes a4 95% du flux de ?H multiplié par E,i’/ln En bas : rapport

secondaire sur primaire 2H/*He. Les enveloppes pleines correspondent aux analyses (rapport + flux
primaire) pour les modeles II (bleu) et III (rouge). Les références des différentes mesures ainsi que la
valeur de la modulation solaire sont indiquées dans la table 4.6.

Les flux et les rapports sont mesurés a des périodes différentes, qui correspondent a des niveaux de
modulation solaire différents. Alors que les mesures des rapports d’abondance dépendent peu de la
modulation solaire, les flux peuvent étre affectés jusqu’a quelques GeV/nucl. Pour pouvoir comparer
les flux mesurés dans le systeme solaire avec les flux galactiques prédits par USINE, on simule I’effet
de la modulation solaire sur ces derniers. Sous I’approximation de modulation solaire Force-Field [80]
utilisée ici, tout se passe comme si les particules entrant dans le systéme solaire étaient modulées par
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FIGURE 4.12 — En haut : enveloppes 4 95% du flux de *He multiplié par Eg/ln En bas : rapport se-

condaire sur primaire >He/*He. Les enveloppes pleines correspondent aux analyses (rapport + flux
primaire) pour les modeles II (bleu) et III (rouge). Les enveloppes hachurées correspondent aux ana-
lyses 3He/*He (prior sur les paramétres sources). Les références des différentes mesures ainsi que la
valeur de la modulation solaire sont indiquées dans la table 4.6.

un champ électrique radial de potentiel ¢ qui modifie I’énergie de la particule : Fryih = Exo + |Z]e
ol Fpyn représente 1’énergie de la particule au voisinage de la Terre et E, I’énergie hors du champ.
Le potentiel effectif ¢ a un point 7 ne dépend que du vent de convection V et du coefficient de

diffusion K et il s’écrit :
V()
= —2 dz.
¢ /7_ 3K O

La relation liant les flux hors du systéme solaire J, et sur Terre Jgum ne dépend que son énergie
dans le systeme solaire et au voisinage de la Terre :
E2  — E?
0
Joo(Eso) = JEanh(EEarth)%,
0 0
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ott By = mc? est I’énergie au repos de la particule. L’avantage de I’approximation du Force-Field
réside dans la simplicité de son expression qui permet de moduler les flux prédits rapidement. Puisque
I’algorithme MCMC compare les données et les flux calculés un grand nombre de fois (pour chaque
point de I’espace des parameétres), il est crucial de pouvoir moduler les flux rapidement.

4.5.2 Présentation des contraintes issues des données réelles

TABLE 4.7 — Analyse MCMC du modele I (V. # 0) avec L = 4 kpc : valeur la plus probable et
intervalle de confiance a 68 % pour I’analyse de différentes combinaisons de *He/*He, 3He et les
données He de PAMELA (ainsi que 3 combinaisons avec 2H). La derniére colonne donne le x2/d.o.f.
du modele de meilleur ajustement.

Données K, x 10? 5 V. V. a NS Xbest/ d.0.f.
(kpc?Myr—1) - (kms™Y  (kms™!) - - -
Données réelles
3 4 +10% +6% +1.7% +6% +1.8% +59%
He/*He + He 0.5719% 0.7975% 1737575 39.579% 2267550 0.0705% 4.8
3 4 +27% +6% +4% +6% +0.4% +10%
He/*He + Hef 114 0.5419% 28+ 541000 2497050 —1.97719% 2.1
3 4 +84% +6% +3% +34%
He/*He 0.5 0.6715%, 274130 414558 [1.8,2.5] [—2,+2] 2.9
3 4 3 +58% +11% +5% +7% +3% +33%
He/*He + 3He 1.245% 0.56" 5o 24455 68" 2.23750 —0.48723% 1.8
3 4 3 +35% +26% +6% +7% +2% +18%
He/*He + 3He' 2.82°2% 039720 24700 857 000 217720 —0.8275% 1.9
3 4 3 +10% +4% +1% +4% +0.9% +170%
He/*He +°He+He  0.7675 0.7973% 19.6755 A8+ 2.22700% 0.027 0% 3.3
3 4 3 +10% +5% +2% +5.0% +1% +70%
He/*He +°He% +He 0.87.); 0.7755 19727 4870 22177 0.04755 34
211/4 2 +13% +100% +500% +52% +5% +17%
H/4He +2H 151350 0.031300 37200/ 3452 2.3875% —1.157 1% 6.8
211/4 2 +17% +8% +3% +8% +1% +13%
H/4He +2H + He 0.537 5 0.6757 14.6757 26.377%, 24770 0471330 6.4
21y1/4 2 +55% +125% +8% +39% +11% +47%
H/*He +?H+He! 6570  0.047520 2677, 247560 2747117 03875007 49
Données simulées
2 : 3He/*He+Hel” 0.62°10% o72ti% 197t 3T 2.334709% 0.9875%  1.00
. 3 4 +130% 4+29% +13% +15%
4 ¢ SHe*He + 0.37720° 065770  20.37)% 42.270%  [1.8,2.5] [-2,+2] 0.96

src=prior

Les intervalles entre crochets correspondent au prior utilisé.
Y inclut les données AMS-01 de I’analyse [10].
¥ exclut les données PAMELA en-dessous de 5 GeV/n et au-dela de 183 GeV/n.

Les contraintes des parametres obtenues a partir des données du quartets dans le cadre du modele 111
sont présentées dans la premiere partie de la table 4.7 tandis que la deuxiéme partie rappelle quelques
résultats importants issus des données simulées et déja présentés dans la table 4.4. On utilisera ces
résultats dans la prochaine section pour effectuer quelques comparaisons entre les résultats issus des
données réelles et simulées. Chaque ligne de la table 4.7 présente une combinaison de 1’ajustement
des données. La partie du tableau concernant les données réelles est subdivisée en trois catégorie :
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— La premiere présente les résultats utilisant les données hélium 3 (flux et rapport), obtenus avec deux
options différentes : ’ajustement combiné (*He/*He + “He) et ’ajustement du rapport He/*He
seul. La deuxieme ligne du tableau correspond & un ajustement combiné ou les données He utili-
sées sont un sous-échantillon des données PAMELA. Les points de haute énergie ont été supprimés
car leur déviation par rapport a la loi de puissance n’est pas décrite par la forme du spectre choisie
(Cf. équation 3.2). La suppression des points de basse énergie est motivée par une modélisation
certainement trop grossiere de la modulation solaire avec le modele de Force-Field.

— La deuxiéme considere des options qui n’ont pas été étudiées et qui utilisent, dans 1’ajustement, le
flux “He.

— Enfin, la derniere présente les résultats issus des différentes options qui utilisent les données deu-
térium (flux et rapport).

4.5.3 Comparaisons des différentes options d’ajustement

Effectuons quelques comparaisons entre les ajustements utilisant des options différentes. On com-
parera aussi les résultats issus des données réelles et des données simulées. Les résultats issus des
données simulées sont issus de la table 4.4 mais ceux que nous allons utiliser pour la comparaison
sont rappelés a la fin de la table 4.7.

— Ajustement combiné *He/*He + “He : on compare ici la premiére ligne du tableau avec 1’option 2
des données simulées (premiere ligne de la section donnée simulée du tableau). Cette option pos-
seéde des données He simulées avec une dispersion de 1 % qui correspond bien aux incertitudes
des données He de PAMELA. Les valeurs des parametres et les intervalles de confiances obtenus a
partir des données réelles et simulées sont similaires.

— Rapport secondaire sur primaire seul : la troisieme ligne du tableau est a comparer avec des résul-
tats issus des données simulées utilisant I’option 4. Une fois encore, on constate que les valeurs des
parametres et les intervalles de confiances sont similaires.

Cette similarité obtenue pour les deux options d’ajustement entre les résultats obtenus avec les don-
nées réelles et simulées valide le choix des parametres d’entrée utilisés pour simuler les données (qui
sont indiqués en italique dans la table 4.4). Les conclusions tirées de 1’analyse des données simulées
s’appliquent donc bien a I’analyse des données réelles.

Comparons maintenant les différents options d’ajustement des données réelles.

— 3He/*He vs. “He + He : comme constaté 2 1’aide des données simulées, 1’ajustement du rapport
secondaire sur primaire seul (troisi¢me ligne) contraint plus faiblement la valeur des parameétres
que les ajustements combinés (premiére et deuxieéme ligne).

— Sous-échantillon des données PAMELA : la réduction des données PAMELA apporte une nette
amélioration du x2 /ndf qui passe de 4.8 4 2.1 et qui confirme I’incompatibilité des points de don-
nées a trop haute et trop basse énergie avec le modele.

— 2H/*He vs 3He/*He : les mesures du rapport 2H/*He sont tellement inconsistantes entre elles que

la contrainte des parametres avec uniquement ce rapport est impossible (les chaines du MCMC ne
convergent pas) et il faut au moins rajouter le flux ?H dans les observables (méme si ses données
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ne sont pas non plus tres consistantes). Bien que le MCMC fonctionne et donne des densités de
probabilité, les résultats sont peu fiables. Les futures données des expériences BESS, PAMELA
et surtout AMS-02 permettront d’éclaircir la situation. Pour le moment, nous sommes cependant
contraints d’ajouter les données He dans les observables a contraindre bien que celles-ci dominent
totalement 1’ajustement et puissent souffrir de systématiques. De plus, réduire 1I’échantillon He
n’est méme pas possible ici, puisque les résultats obtenus sont incohérents (cf. derniere ligne de la
section données réelles du tableau).

4.6 Conclusions et perspectives

Les résultats les plus importants sont résumés dans la table 4.8 qui présente les valeurs les plus pro-
bables des parametres ainsi que leurs intervalles de confiance. Ils représentent les premieres contraintes
de ce type obtenues a partir des données du quartet. Les flux et rapports correspondants aux jeux de
parametres trouvés et leurs enveloppes sont présentés sur les figure 4.12 et 4.13.

— hélium 3 : la contraintes de parametres de transport et des parametres sources (sur lesquels on
place un prior) par ajustement du *He/*He seul est la démarche la plus robuste et la plus conser-
vative. L’analyse utilisant les données *He/*He + He donne de meilleures contraintes mais est plus
sensible aux systématiques, I’emploi du sous-échantillon des données PAMELA permet de limiter
leur impact.

— deutérium : a cause de I’incompatibilité des données et de leur faible résolution la seule option
disponible est d’ajuster les données 2H/*He + ?H + He (échantillon complet) méme si les résultats
sont certainement biaisés.

— B/C : en utilisant la m&me approche (ajustement du rapport et du flux puis ajustement du rap-
port uniquement pour vérifier la consistance), les données B/C ont été ré-analysées par A. Putze
et les résultats apparaissent aussi dans le tableau avec ses précédents résultats [117] obtenus pour
des parametres sources fixés. Alors que dans le cas du modele III les parametres obtenus par les
deux analyses sont proches, ils different sensiblement dans le modele II. Ceci montre effective-
ment qu’avec les mémes observables mais des hypotheses différentes sur les parametres sources on
contraint différemment les parametres de transport.

4.6.1 Spectre source

Contrairement a la démarche suivie par Putze et al.[143], cette analyse est effectuée dans un cadre
plus général car les parametres sources ne sont pas fixés. Dans la table 4.8, on remarque que les
valeurs de la pente source o dans I’analyse B/C + C (HEAO) et I’analyse B/C de Putze et al. sont
similaires a 5% pres dans le modele III. Les analyses concernant les données He utilisées ici et celles
de I’analyse précédente (utilisant les données He de BESS98, BESS-TeV et/ou AMS-01) donnent
aussi des résultats similaires. Cependant les résultats dépendent des expériences utilisées et de la
gamme d’énergie considérée. Ceci indique que pour des données d’une résolution supérieure a 1%,
le modele nécessite des améliorations (modele du spectre source, modulation solaire, systématiques)
ou alors que les mesures sont sujettes a systématiques.
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4.6.2 Universalité de la propagation

Du point de vue des paramétres de transport, notons que 1’ajustement des trois secondaires (°H, *He
et B) donnent des valeurs similaires et ce pour les deux modeles. Ce résultat suggere 1'universalité
de la propagation pour toutes les especes du rayonnement cosmique. Il est marquant de voir que les
erreurs sur les contraintes obtenues sont du méme ordre de grandeur que celles issues de I’ajustement
du rapport B/C. Ceci nous permet de montrer pour la premiere fois, que le quartet est compétitif avec
le rapport standard B/C.

TABLE 4.8 — Valeurs les plus probable et intervalles de confiance a 68 % pour les modeles les plus
pertinents (cf. section. 4.6) dans le cadre des modeles II et III.

Données Kyx 107 5 V. V, a Ns Xi st /d-0.f.
(kpc*Myr—1) - (kms™!) (kms~1!) - - -
Modele 11
SHe/*He 15.070%  0.2979-02 - 16T [1.8,2.5]  [-2,+2] 3.3
SHe/*He + *He + He!  7.0732  0.3179:53 - 7475 2367007 0437008 46
2H/*He + 2H + He 14.870%  0.087003 - 4473 2667005 0.707005 5.6
B/C [Putze et al, 9.7703  0.23470-9%9 - 732 a+s= -1 4.7
2010 2.65
B/C : 6.270%  0.357501 - 8072 [1.8,2.5] [-2,+2] 1.5
B/C + C (all) 6.5707  0.31475058 - 577%  2.340700020.967001  13.9
B/C + C (HEAO) 6.3707  0.353%0:00% - 7875 2.250700051.48709% 2.8
Modele 111
3He/*He 05704 067150 274795 a1t (18,25 [-2,+2] 29
SHe/*He + *He + He!  1.0703  0.6470:02 235700 5475 2371008 0031001 16
?H/*He + ?H + He 32808 0507000 27.1fY T2y 24170 0397000 55
B/C [Putze et al, 0467008 0.86%007 189703 3873 a+4+d= -1 1.5
2010 2.65
B/C ] 0461518 0.8210:08 183702 405 [1.8,2.5] [-2,+42] 09
B/C + C (all) 0.5710:05 0.8015:07 17.4t3;§ 3677 2.260700050.24700% 5.2
B/C + C (HEAO) 0.3370-% 0.93%595 182703 3575  2.312700191.9752 2.0

¥ exclut les données He de PAMELA en-dessous de 5 GeV/n et au-dela de 183 GeV/n .

4.6.3 Valeur de la pente de diffusion : 6 ~ 0.3 Vs ~ 0.7

La table 4.8 montre que dans les deux modeles, les contraintes sur le parametres ¢ sont robustes
puisque les différentes stratégies donnent des résultats similaires 3. On constate aussi que pour ’ana-
lyse de *He, les contraintes sur les autres paramétres de transport sont inconsistantes a plus de 3o dans
le modele II alors qu’elles sont compatibles a moins de 20 (excepté 3o pour V,) pour le modele III.
Le modele III est aussi favorisé par un meilleur x? /ndf. En conclusion, bien que plusieurs arguments
laissent a penser que la valeur § ~ 0.7 soit plus proche de la réalité, il reste pour 1’instant impossible
d’exclure un modele de réaccélération pur (V. = 0) avec § ~ 0.3.

3. Comme nous I’avons vu dans la section 4.4.4, la comparaison des contraintes données par le rapport secondaire sur
primaire seul et par I’analyse combinée permet de tester la robustesse de I’analyse.
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4.6.4 Perspectives

Les contraintes posées par 1’ajustement des éléments du quartet sont compétitives avec celles du
rapport B/C en terme de précision. Ce résultat marquant montre que jusqu’a présent, le potentiel de
contrainte du quartet était sous-évalué car la majorité des études était concentrée autour du rapport
B/C. De plus, rappelons que pour une espece donnée, les ingrédients du modele de propagation et
particulierement les sections efficaces de production et de destruction peuvent induire des erreurs
systématiques sur les parametres du méme ordre de grandeur que les erreurs causées par les incerti-
tudes sur les mesures des flux et des rapports [117]. L’utilisation d’alternatives au rapport B/C (dont
le calcul du flux nécessite des sections efficaces différentes) permet donc aussi de limiter I’impact
de ces systématiques. Pour conclure, la diminution des erreurs systématiques ainsi que la qualité des
contraintes apportées par le quartet seul sont deux arguments qui montrent 1’utilité de 1’étude de la
propagation via les éléments du quartet. Ces enjeux de 1’étude du quartet doivent motiver de nouvelles
mesures d’abondances de ses éléments.

Nous venons de voir que, comme dans le cas du rapport B/C, il n’est toujours pas possible de
trancher sur la valeur de la pente de diffusion. Castellina et al. [44] estiment que la mesure des rapports
secondaire sur primaire a plus haute énergie pourrait apporter un élément de réponse a cette question.
Les auteurs montrent, en particulier, que la mesure du rapport B/C & haute énergie (100 GeV/nucl) par
les expériences actuelles et a venir, doit permettre de contraindre la valeur de la pente du coefficient
de diffusion a 10-15 % pres. Ceci est di au fait qu’a haute énergie, la propagation du rayonnement
cosmique se fait en régime de diffusion pure car les pertes d’énergie, la réaccélération et le vent
de convection deviennent négligeables. De plus a haute énergie, les sections efficaces deviennent
indépendantes de 1’énergie et les systématiques sont uniquement des erreurs de normalisation qui
affectent peu la valeur de la pente du coefficient de diffusion. Dans les deux parties qui suivent, on
étudiera I’expérience CREAM, une de ces expériences de haute énergie pour laquelle la reconstruction
du rapport B/C est I'un des objectifs principaux.
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L’expérience CREAM
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Chapitre 5

Présentation de I’expérience CREAM

Dans cette partie nous abordons 1’aspect expérimental du rayonnement cosmique. Nous y étudierons
les techniques de détection du rayonnement cosmique puis nous introduirons 1’expérience CREAM
sur laquelle a été réalisée I’analyse des données.

5.1 Principes généraux de détection du rayonnement cosmique

Nous nous intéressons ici a la détection du rayonnement cosmique nucléaire. Suivant I’énergie et
le flux du rayonnement cosmique, différentes techniques sont utilisées : la détection directe et la
détection indirecte.

5.1.1 Détection directe

Détecter le rayonnement cosmique signifie caractériser les particules qui passent au voisinage de la
Terre. On cherche & connaitre 1’énergie ou la rigidité des particules, mais aussi la valeur de la charge
(ou simplement sa valeur absolue si ce n’est pas possible) et la masse. Pour mesurer ces quantités, on
utilise des détecteurs semblables a ceux utilisés en physique des particules. Puisque le rayonnement
cosmique est détruit lorsqu’il pénetre dans 1’atmosphere, il faut placer les détecteurs au-dessus de
celle-ci pour caractériser les particules incidentes. On peut donc, soit utiliser des ballons auxquels
on suspend les détecteurs (comme CREAM ou TRACER [41]), soit les envoyer dans I’espace et les
placer sur la station spatiale internationale (ISS) (comme AMS-02 [105]) ou a bord d’un satellite
(comme Fermi [48] ou PAMELA [9]). Les détecteurs de particules sont des objets massifs et pour
le rayonnement cosmique ils doivent €tre dimensionnés afin de pouvoir étre suspendus a un ballon
ou lancés dans I’espace et ceci limite la taille et donc 1’acceptance de ces derniers (au plus quelques
m?sr). A basse et moyenne énergie (F < 1PeV), le flux des particules est suffisamment important
et ces ’petits’ détecteurs accumulent suffisament de statistique pour effectuer des mesures des flux.
L’avantage de ce type de détection, nommé détection directe, est de permettre la détection de la
particule incidente et donc la mesure de toutes les observables qui servent a la caractérisation de cette
particule.

L’ option ballon stratosphérique est 1’option la plus simple et la moins cofiteuse. Elle permet des
vols de quelques dizaines de jours (jusqu’a 40 jours) qui peuvent étre effectués chaque année. Ac-
tuellement, les vols sont effectués grace a des ballons *zéro-pression’ qui sont des ballons a pression
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atmosphérique et gonflés a I’hélium développés par la NASA . Les vols s’effectuent & ~ 40km
d’altitude o1 le rayonnement cosmique traverse encore 3 4 5 gcm ™2 de matiére avant d’atteindre le
détecteur. Avec la durée de vol qui limite la statistique accumulée, cette matiere traversée constitue
le principal inconvénient des vols ballons. En effet, ce grammage correspond au grammage traversé
par la particule durant tout son trajet dans la Galaxie a ~ 1TeV. Cela implique une production de
noyaux secondaires aussi importante dans 1’atmosphere que durant I’intégralité de la propagation. Cet
effet s’accentue avec 1’énergie et pour remonter au rayonnement cosmique du systéme solaire, il faut
caractériser les modifications du rayonnement cosmique lors de sa traversée de cette couche d’atmo-
sphere. Ceci implique une bonne connaissance de la composition et de la structure de I’atmosphere et
des sections efficaces de destruction et de fragmentation des noyaux.

La durée de vie des ballons ’zéro-pression’ est limitée par les cycles jour-nuit. En effet, lorsque
la nuit tombe la température de 1’hélium diminue et sa pression baisse. Ceci a pour conséquence
une baisse de I’altitude de vol qui peut-€tre évitée en lachant du lest. Le jour suivant, I’hélium se
réchauffe et puisque le ballon est maintenant plus léger, il va monter plus haut a moins de lacher
de I’hélium. Finalement, le vol se termine lorsque les réserves de lest sont épuisées. Pour atténuer
I’impact des cycles jour-nuit, les ballons volent généralement en Antarctique ou le jour polaire dure
6 mois. Une autre raison des vols en Antarctique est la présence de vents spiralant qui permettent aux
ballons de toujours rester au-dessus de la terre ferme. Enfin, un dernier avantage de I’ Antarctique est
la possibilité d’utiliser des panneaux solaire pour fournir au détecteur 1’énergie nécessaire.

Afin de rallonger la durée des vols ballons, la NASA travaille sur un nouveau type de ballon appelé
Ultra Long Duration Balloon (ULDB). Ces ballons ’super-pression’ sont hermétiques et leur pression
est maintenue au-dessus de celle de I’atmosphere. Des cables cintrent le ballon pour lui éviter de se
dilater pendant le jour. La nuit, puisque la pression est suffisante, le ballon ne se contracte que tres
peu. Au final, le volume du ballon reste constant et son altitude aussi. Puisque le ballon ne libere
pas d’hélium et n’a pas besoin de lest, il peut effectuer des vols de beaucoup plus longues durées.
Toutefois, 1’altitude de vol (~ 35 km) est plus faible que celle des ballons zéro-pression (~ 40 km).
La correction a appliquer sur la mesure pour obtenir les flux hors atmosphere est donc plus importante
que dans le cas des ballons actuels. A noter qu’aujourd’hui, bien que certains vols tests des ULDB
aient été effectués, aucun n’a servi pour des expériences scientifiques et ils sont toujours en phase de
développement.

Les expériences en satellites ou sur la station spatiale internationale permettent des prises de don-
nées sur plusieurs années, ce qui permet d’amasser beaucoup plus de statistiques. De plus, elles sont
totalement hors de I’atmosphere et permettent de détecter le rayonnement cosmique tel qu’il est dans
le systéme solaire. Enfin, puisque les expériences spatiales orbitent autour de la Terre, elle permettent
aussi d’étudier I’influence du champ géomagnétique sur le rayonnement cosmique mais ne permettent
pas de s’en affranchir en se placant aux pdles. Les expériences spatiales ont un cofit bien plus impor-
tant, d’abord a cause du lancement, mais aussi a cause de la fiabilité des instruments qui ne peuvent
pas étre réparés une fois lancés.

5.1.2 Détection indirecte

A plus haute énergie (> PeV), le flux de particules devient trop faible pour ces expériences de
faibles dimensions. Pour continuer a détecter les particules, la surface effective des détecteurs doit étre

1. Pour plus de détail a propos du programme de ballons scientifiques de la NASA : http ://astrophy-
sics.gsfc.nasa.gov/balloon/
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[€l¥p] 2008 Jan 23 22:00:10 | LDB_Antarctica_2007-2008_CREAM

FIGURE 5.1 — Trajectoire du 3*™ vol ballon de I’expérience CREAM entre décembre 2007 et janvier
2008.

augmentée et c’est ’augmentation de 1’énergie des particules qui nous apporte la solution. Lorsque
ces particules énergétiques pénetrent dans 1’atmosphere, elles se fragmentent en particules qui se
fragmentent a leur tour et ainsi de suite. Puisque 1’énergie de la particule incidente est transférée
aux particules secondaires, la cascade se termine lorsque les dernieres particules créées n’ont plus
assez d’énergie pour en créer de nouvelles. On comprend donc que le nombre de particules, et donc
la taille des gerbes, est liée a ’énergie. Au-dessus de 1 PeV, les gerbes produites sont suffisamment
grandes pour pouvoir étre détectées sur Terre. Les gerbes commencent par une interaction hadronique
de la particule incidente qui donne naissance a des fragments nucléaires, des nucléons et des mésons
(pions, kaons, etc.). La désintégration des pions neutres (70 — 2v) produit une composante élec-
tromagnétique (v,et). La gerbe s’enrichit aussi en muons grice i la désintégration des 7+ et K.
Enfin, des photons visible et UV sont produits par effet Cherenkov et rayonnement de fluorescence.
Ces rayonnements sont principalement produits grice aux e* ultra-relativistes. Les muons et les pho-
tons sont les composantes les plus pénétrantes de la gerbe si bien qu’ils peuvent étre détectés au sol.
On détecte aussi des électrons/positrons mais leur nombre dépend de la profondeur d’interaction de
la gerbe puisque leur longueur de pénétration est moins importante. Ce type de détection est qualifié
d’indirecte puisque 1’on n’observe pas la particule incidente mais ses particules secondaires. Il est plus
difficile de reconstruire 1’énergie, car cela nécessite une bonne modélisation du développement des
gerbes et a haute énergie les sections efficaces des processus sont encore mal connues. Reconstruire
la charge de la particule incidente est encore plus difficile, si bien que la composition du rayonnement
cosmique a haute énergie est encore mal connue. Les gerbes de particules de haute énergie peuvent
&tre détectées a travers plusieurs signatures.

La premiere méthode mise en ceuvre, encore utilisée aujourd’hui est 1’utilisation d’un réseau de
détecteurs en coincidence pour détecter les secondaires. Puisque les particules produites lors du dé-
veloppement de la gerbe se déplacent a des vitesses similaires (~ c), le front de la gerbe constitue
une galette de particules qui touchent le sol presque simultanément. Les décalages temporels entre
les déclenchements des différents détecteurs de surface permettent de reconstruire la trajectoire de
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la *galette’ de particules et donc de la particule incidente. Afin de reconstruire la composition, on
utilise principalement comme observable la fraction du nombre de muons détectés sur le nombre de
particules détectées. Comme les noyaux lourds ont des probabilités d’interaction plus grandes, ils
interagissent plus tot dans I’atmosphere. Les gerbes ainsi créées vont traverser une épaisseur plus
importante et s’appauvrir en électrons/positrons puisque ceux-ci interagissent plus fortement que les
muons. En résumé, les noyaux lourds ont donc un rapport nombre de muons sur nombre de parti-
cules chargées plus fort. Malheureusement, les fluctuations gerbe a gerbe de ce rapport pour un méme
noyau sont trés importantes et les valeurs théoriques de ces rapports dépendent beaucoup des mo-
deles hadroniques. L’ observable que constitue ce rapport n’est pas assez discriminante pour établir
I’identité de chaque particule et les expériences se contentent pour I'instant de mesurer les flux des
groupes d’éléments[23]. La mesure de I’énergie dépend elle aussi beaucoup des modeles hadroniques
puisqu’elle repose sur la densité de particules au sol.

Cependant les gerbes ne sont pas uniquement composées de particules chargées mais comprennent
aussi des photons. Ces photons peuvent étre produit par fluorescence ou Cherenkov. La fluorescence
est causée par les particules chargées de la gerbe qui ionisent les molécules de di-azote présentes dans
I’atmosphere et dont la désexcitation produit une émission de fluorescence. Les photons Cherenkov
sont produits par les particules chargées de la gerbe qui traversent 1’atmosphere a des vitesse supra-
luminiques. La détection de ces photons, qui constitue une alternative a la détection des particules
chargées, est effectuée grace a des télescopes a large champ de vue (18° x 15.6° pour les telescopes
de I’observatoire Pierre Auger [101]). Ce type de détection posséde plusieurs intéréts : tout d’abord,
les processus d’émission de rayonnement de fluorescence et de Cherenkov dépendent peu des mo-
deles hadroniques et permettent une meilleure reconstruction de 1’énergie de la particule incidente.
De plus, la dispersion des temps d’arrivée des photons est plus faible (< 3 ns) que celle des parti-
cules chargées et permet de reconstruire avec plus de précision la direction d’arrivée de la gerbe avec
une résolution inférieure au degré. Enfin, alors que la lumiere Cherenkov est émise selon un cone
dont I’axe est celui de la particule incidente, la lumiere de fluorescence est émise de fagon isotrope.
Par conséquent, les télescopes de fluorescence sont capable de suivre le développement de la gerbe
contrairement aux réseaux de détecteurs en coincidence qui ne voient la gerbe qu’au niveau du sol.
Le développement de la gerbe contient, en outre, de 1’information supplémentaire quant a la nature
de la particule incidente. L’inconvénient des détecteurs de photons est leur faible cycle utile (< 10%)
dii aux conditions requises pour pouvoir les utiliser (nuit sans lune par beau temps). L’émission Che-
renkov est émise par les particule chargées relativistes (principalement les électrons) selon un céne
axé sur la trajectoire de la particule. En associant un réseau de détecteurs au sol avec des télescopes
de fluorescence I’observatoire Pierre Auger a ouvert la voie a une nouvelle technique de détection :
la détection hybride. Son intérét réside dans la possibilité d’inter-calibrer les détecteurs au sol et de
fluorescence qui permet d’atteindre une meilleure résolution spatiale et énergétique et de s’affranchir
un peu plus des modeles hadroniques.

5.2 Objectifs de ’expérience CREAM

L’ expérience CREAM est une expérience de détection directe de type ballon. Elle mesure les abon-
dances des éléments aux énergies maximales permises a ce type de détection (100 GeV — 100 TeV)
grice A une acceptance importante ~ 0.45 m?sr. Ses instruments permettent la mesure de la charge et
de I’énergie des noyaux du rayonnement cosmique. Ces observables permettent 1’étude de différents
champs de recherche. Dans cette section nous étudierons les motivations physiques de la construction
d’un tel détecteur.
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5.2.1 Etude des mécanismes sources

Dans la premiere partie, nous avons vu que les sources du rayonnement cosmique sont encore
sujettes a de multiples interrogations. Leurs natures, I’importance des sources locales ou encore les
énergies maximales auxquelles elles sont capables d’accélérer des particules sont encore des questions
en suspend. L’étude des flux des especes primaires H et He peut apporter des éléments de réponse
a ces questions. En effet, le flux des especes primaires et en particulier I’indice de leur pente est
étroitement relié au spectre source d’accélération du rayonnement cosmique. Une question importante
est I'universalité des mécanismes d’accélérations. Toutes les especes du rayonnement cosmique sont-
elles accélérées de la méme facon ? Dans les mémes sites ? Si c’est le cas, a haute énergie ou la
destruction dans le milieu interstellaire est négligeable, le rapport des primaires H et He doit étre
constant jusqu’a 1’énergie maximale des sources tandis que le rapport peut évoluer en fonction de
I’énergie si les spectres sources different [143]. De plus, dans la théorie standard d’accélération par
onde de choc diffusive, 1’énergie maximale des sources évolue proportionnellement avec la charge
de la particule. Dans le cas de supernovae, 1’énergie limite caractéristique est Z x 100 TeV [108]
et au-dela de ~ 100 TeV on devrait donc s’attendre a un appauvrissement de la composante proton
dans le rayonnement cosmique. Une mesure précise des flux par CREAM permettrait donc de sonder
les modeles d’accélérations a des énergies qui se rapprochent de 1’énergie limite. Par ailleurs, les
mesures récentes des flux de proton et d’hélium de PAMELA [9], CREAM-I [15] et ATIC-2 [132]
semblent montrer la présence d’une cassure dans le spectre de ces éléments aux alentours de ~ 100 —
200 GeV /nucl qui pourrait signer un changement de régime dans les sources. Infirmer ou confirmer
cette cassure est donc maintenant un des objectif des vols de CREAM. De plus, si cette cassure existe,
il faut voir si elle est présente dans les distributions des différents éléments du rayonnement cosmique.

5.2.2 Calibration des expérience de détection indirecte

Les expériences de détection indirecte sont les seules a pouvoir étudier le rayonnement cosmique a
tres haute énergie (> 100 TeV). Puisque ces expériences ne détectent pas la particule incidente mais
les particules secondaires, les mesure de sa masse et de son énergie sont plus difficile et tres dépen-
dantes des modeles hadronique. Pour tester ces modeles, il faut étudier la cohérence des mesures des
flux des éléments effectués par les expériences de détection directes et indirectes. Malheureusement,
puisque les seuils en énergie des expériences de détection des gerbes sont trop hauts, il n’y a pas de
recouvrement entre les deux types de détecteur. Aujourd’hui, avoir un détecteur de grande acceptance
est donc important pour repousser 1’énergie limite accessible par les expériences de détection directe.
Ceci est d’autant plus vrai que le genou, I’énergie a laquelle la pente du rayonnement cosmique passe
de ~ 2.7 a ~ 3.1 (aux alentours de ~ 3PeV) se trouve a quelques centaines de TeV seulement
au-dela de cette énergie limite et il incombe donc aux expériences de détection indirecte de mesurer
ces propriétés. Un point important est de voir comment évolue ce changement de pente pour toutes
les especes du rayonnement cosmique car cela permet de tester les hypotheses sur 1’origine du ge-
nou. Méme si les expériences directes ne mesureront pas le genou, leur role est important en tant que
support aux expérience de détection indirecte.

5.2.3 Etude de la propagation

L’autre aspect important est ’étude de la propagation a travers la mesure des flux des especes
secondaires et des rapports secondaire sur primaire. Comme nous 1’avons vu dans la partie précédente,
les rapports secondaire sur primaire et particulierement le rapport B/C jouent un rdle crucial dans
I’étude de la propagation. La valeur de la pente du coefficient, qui contient I’information sur les
régimes de turbulences des champs magnétiques du milieu interstellaire, est toujours indéterminée.
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Nous avons vu qu’une facon de contraindre ce parametre était de mesurer le rapport B/C a plus haute
énergie ou le régime de propagation est purement diffusif. D’autre part, nous avons vu dans la partie
précédente que les parametres sources et de transport étaient fortement corrélés. C’est notamment le
cas de la pente source « et de la pente du coefficient de diffusion ¢ qui agissent de la méme maniere
sur la distribution en énergie des noyaux primaires. Afin d’obtenir I’information sur les paramétres
sources, il faut donc connaitre les parametres de propagation afin de décorréler de leurs effets [143].
Le possible changement de pente cité dans le paragraphe précédent peut aussi étre expliquer par
un processus de propagation. En effet, il est possible de 1’attribuer a un changement de régime de
diffusion qui pourrait étre dii a la présence de coefficients de diffusion différents dans les différentes
zones de la Galaxie[160].

5.3 Les sous-détecteurs

CREAM est une expérience ballon ayant volé en Antarctique a 6 reprises entre 2004 et 2010.
Ces vols ont permis d’accumuler 162 jours de données. CREAM mesure la charge et 1’énergie des
particules du rayonnement cosmique. La mesure de 1’énergie des noyaux est une particularité de ce
détecteur puisqu’elle est faite a I’aide d’un calorimeétre hadronique en tungsteéne dans lequel se désin-
tegrent les particules. Un tel calorimetre, que nous décrirons plus longuement par la suite, permet la
mesure de 1’énergie de particules trés énergétiques (jusqu’a 1 PeV) dans un volume réduit. En contre-
partie, la fragmentation des particules dans le calorimetre peut produire des particules secondaires
émergeant du calorimetre par le haut qui sont appelées particules albédoes. Ces particules, dont le
nombre varie avec 1’énergie (jusqu’a plusieurs centaines aux trés hautes énergies), peuvent traver-
ser les instruments de mesure de la charge et perturber leurs mesures. Pour contourner ce probleme,
la mesure de la charge est effectuée par plusieurs sous-détecteurs indépendants et de technologies
différentes. Cette partie présentera les différents sous-détecteurs de 1’expérience.

Puisque CREAM ne vole qu’une fois par an, sa configuration peut étre modifiée chaque année.
En conséquence, il existe plusieurs configurations des sous-détecteurs. La contribution du LPSC a
I’expérience a commencé avec I’intégration du sous-détecteur CherCam pour le troisiéme vol entre
décembre 2007 et janvier 2008. La configuration du détecteur est restée identique pour les trois vols
suivants et c’est donc a la configuration des vols III, IV, V et VI que nous nous intéressons. Pour cette
theses, I’analyse est uniquement basée sur les données du vol III car ces données sont de meilleures
qualité et qu’il bénéficie d’une statistique importante. Les sous-détecteurs sont introduits dans I’ordre
par lequel ils sont vus par les particules, c’est-a-dire de haut en bas. La figure 5.2 présente CREAM et
ses sous-détecteurs. Dans I’ordre on abordera donc le Timing Charge Detector (TCD), le Cherenkov
Detector (CD), la Cherenkov Caméra (CherCam), les deux plans du Silicon Charge Detector (SCD),
puis le calorimetre hadronique (CAL).

5.3.1 Le Timing Charge Detector (TCD)

Le TCD est un détecteur qui détermine la charge en mesurant la quantité de lumiere émise par un
scintillateur. La mesure de charge est possible pour les atomes de 1’hydrogeéne jusqu’au fer avec
une résolution inférieure a 0.35 unité de charge a partir de I’hélium. Le TCD est composé de 8
raquettes de scintillateurs réparties sur deux plans paralleles de 120 x 120 cm? (4 sur chaque plan)
et orientées selon des axes orthogonaux. Aux extrémités des scintillateurs, sont situés des guides de
lumiere qui transportent les photons jusqu’aux photomultiplicateurs. La quantité de lumicre regue
par chaque photomultiplicateur est proportionelle a 1’énergie déposée par la particule incidente, elle-
méme proportionnelle 4 sa charge au carré Z2. La photographie 5.3 montre le TCD dans sa structure
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FIGURE 5.2 — Vue éclatée du détecteur CREAM et de ses sous-détecteurs dans la configuration utili-
sée lors des vols III, IV, V et VI.

Calorimeter
(W + SCN)

métallique. Sur la face avant on observe les 4 raquettes noires d’un des deux plans ainsi que les guides
de lumiere qui rejoignent les 4 photomultiplicateurs. On apergoit aussi sur la face de droite les 4 autres
raquettes.

L’équation donnant la quantité de lumiere recue par les photomultiplicateurs est la suivante :

2
fPMT(Z)ﬁv‘rvy) X Cf?fBB(ﬁ)fsat(Za B)fmap(xay)v

ot Z2 fpp(B) est la formule de Bethe-Bloch ? de 1I’énergie déposée (/3 est la vélocité de la particule),
fsat(Z, ) 1a fonction de saturation du scintillateur, f,,q,(2, y) un facteur de correction en fonction de
la position de la particule incidente (z, y) et Cols 7 la correction en fonction du grammage traversé (6 est
I’angle d’incidence de la particule). Afin de ne pas étre sensible aux particules albédoes, 1’acquisition
du signal des photomultiplicateurs est effectuée en moins de 3 ns. Cette durée est I'intervalle de
temps minimum entre le passage a travers le TCD de la particule incidente a travers le scintillateur
et la remontée des particules albédoes créées dans le calorimetre. C’est d’ailleurs pour maximiser cet
intervalle de temps que le TCD est le détecteur situé le plus haut. La procédure standard de mesure
de la quantité de lumicre par intégration du signal des photomultiplicateurs est ici inapplicable car
elle est trop longue a effectuer (~ 10ns), ce qui intégrerait aussi le signal dii aux particules albédoes.
A la place, on utilise la mesure de I’amplitude maximale mesurée pendant les 3 ns qui suivent le
déclenchement. Pour mesurer les éléments jusqu’au fer, le signal fourni par les photomultiplicateurs
doit avoir une dynamique d’au moins 262/12 = 676 dans le cas idéal. En réalité la dynamique doit
étre supérieure pour prendre en compte la variation du signal avec 1’épaisseur de scintillateur traversée

2. le facteur Z? a été sorti pour étre mis en évidence
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FIGURE 5.3 — Photo du TCD et de sa structure de support. On peut voir les 4 raquettes noires du plan
inférieur qui collectent la lumiere.

(en fonction de la direction d’arrivée de la particule incidente). Pour obtenir cette dynamique, le
signal est mesuré aux bornes de 4 dynodes différentes qui représentent des étages d’amplification
différents [69].

Du fait de sa position, les interactions de la particule incidente dans le TCD peuvent provoquer la
création de particules secondaires qui peuvent détériorer ou empécher la mesure de la charge dans
les sous-détecteurs sous-jacents. A noter que le grammage rencontré par une particule en incidence
normale dans le TCD est de ~ 2.3 g/cm?. Grice a son électronique, le TCD peut aussi étre utilisé pour
déclencher I’acquisition des évenements (bien que dans le vol III ce role fut essentiellement supporté
par le calorimetre). L’intérét du déclenchement avec le TCD est son seuil en énergie beaucoup plus bas
(< 1GeV) que celui du calorimetre (~ 100 GeV). Cependant, pour mesurer 1’énergie des événements
en-dessous du seuil du calorimetre, on doit utiliser le Transition Radiation Detector, un détecteur
qui ne fait pas partie de cette configuration de vol. D’autre part, I’efficacité de déclenchement du
TCD étant indépendante de I’énergie, on pourrait I'utiliser en combinaison avec le calorimetre afin
d’estimer I’efficacité de déclenchement de ce dernier en fonction de 1’énergie.

5.3.2 Le Cherenkov Detector (CD)

Le Cherenkov Detector base sa mesure de la charge sur I’émission Cherenkov. Lorsqu’une particule
chargée se propage dans un milieu avec suffisamment d’énergie elle polarise les atomes du milieu.
Ceux-ci se désexcitent en émettant des photons qui sont en général non cohérents et en quantité
trop faible pour étre détectés. Cependant si la particule se propage plus vite que la lumiere dans ce
milieu, il existe un front d’onde de forme conique sur lesquelles les photons interférent de maniere
constructive. L’ ouverture angulaire du cone Cherenkov 6. dépend de I’indice optique du milieu et de
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la vitesse de la particule incidente :
1

cosf, = —.
C ’]’Lﬁ

Le nombre de photons produits dans ce cone est proportionnel a la longueur traversée par la particule

et au carré de la charge de la particule Z2 [77] :

dN  2naZ’L .,
— = ————sin“6,

dX A2
ou L est I’épaisseur traversée par la particule incidente, o ~ % la constante de structure fine et A re-
présente la longueur d’onde du photon Cherenkov. En comptant les photons, on peut donc remonter a
la charge de la particule incidente. Ici, les photons Cherenkov sont produits lorsque la particule passe
a travers un radiateur plastique d’épaisseur 1 cm et ils sont détectés a I’aide de photo-multiplicateurs.
Tout comme dans le cas du TCD, la mesure du signal charge est suffisamment rapide pour étre ef-
fectuée avant le passage des particules albédoes qui pourrait perturber la mesure. L’efficacité du CD
s’effondre pour les particules de vélocité inférieure a B ~ 0.7 car les particules, qui sont alors en
deca du seuil Cherenkov, ne produisent plus de photons. Grace a cette propriété, le CD peut servir
de veto afin d’empécher le TCD de déclancher sur les événements de trop basse énergie (inférieure a
quelques centaines de MeV /n) et pour lesquels il est impossible de mesurer 1’énergie.

5.3.3 La Cherenkov Camera (CherCam)

Tout comme le Cherenkov Detector[147], CherCam ? basa sa mesure de la charge sur le comptage
du nombre de photons Cherenkov produits par le passage de la particule incidente a travers un milieu
radiateur. Le détecteur se décompose en un plan radiateur dédié€ a la production de la lumiére et un
plan de photo-multiplicateurs pour le comptage des photons. Contrairement au Cherenkov Detector,
CherCam ne s’ affranchit pas du bruit causé par les particules albédoes grace a une mesure des photons
ultra-rapide effectuée avant le passage de ces dernieres a travers le détecteur. En tant qu’imageur
Cherenkov, CherCam utilise la connaissance de 1’empreinte sur le plan de détection laissée par le
cone Cherenkov pour exclure le signal des particules albédoes. En effet, connaissant la trajectoire de
la particule incidente on peut reconstruire 1’empreinte que va laisser le cone Cherenkov sur le plan
de photo-multiplicateurs. L’intersection du cone et du plan forme une ellipse dont la géométrie ne
dépend pas de la charge de la particule incidente mais seulement de sa trajectoire. En comparant le
signal attendu avec le signal mesuré, on peut rejeter les photo-multiplicateurs ou la différence est
trop importante car ils sont susceptibles d’avoir été traversés par une particule albédoe. CherCam a
été concu et réalisé en partie par le LPSC, en collaboration avec le CESR de Toulouse et 'UNAM
de Mexico. Dans les deux paragraphes qui suivent, nous allons détailler le plan de production des
photons et le plan de détection.

3. La décision par le groupe AMS-CREAM du laboratoire de s’impliquer dans 1’expérience a travers la création d’un
nouvel instrument date de 2004. Cette décision survient suite a I’accident de la navette spatiale Colombia le 1°" février 2003.
A cette époque le groupe est entierement engagé sur se développement du Ring Imager Cherenkov (RICH) de I’expérience
AMS-02 qui doit étre acheminé sur la Station Spatiale Internationale en navette. Suite a 1’accident, 1’annulation par la
NASA des vols suivant menace 1’expérience AMS-02 et le groupe décide de se tourner vers 1’expérience CREAM pour
mettre son expérience a profit en construisant un détecteur similaire au RICH, CherCam. CherCam est caractérisé par un
temps de développement extrémement cours puisqu’il vola et prit des données avec succes lors du troisieme vol de CREAM
entre décembre 2007 et janvier 2008, soit 3 ans apres le début du projet.
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5.3.3.1 Le plan de production des photons

Il est constitué de tuiles carrées d’aérogel de 10.5 cm de longueur et de 1.05 cm d’épaisseur. Les
dimensions des tuiles sont relativement petites du fait de leur extréme fragilité. En effet, 1’aérogel est
un matériau transparent composé a 99% d’air et a 1% d’agrégats de particules de silice. Les aérogels
possédent un indice entre 1.01 a 1.07. L’aérogel utilisé est produit par le fabricant Matsushita et
posseéde la particularité d’étre hydrophobe et donc peu sensible a I’humidité qui pourrait entrainer
des variations d’indice et de transparence, voire méme modifier la structure des tuiles de maniere
irréversible. Le choix de I'indice est crucial afin de maximiser la collection des photons. Deux effets
sont a prendre en compte. Tout d’abord, I’indice optique dicte la vitesse minimale que doivent avoir
les particules pour étre en régime supra-luminique a travers la formule triviale de célérité de la lumiere
et d’autre part il régit la valeur de I’angle d’ouverture du cone Cherenkov. En conclusion, un indice
élevé permet d’avoir un seuil en énergie plus bas mais augmente 1’angle du céne Cherenkov. Ceci
peut induire une perte d’acceptance puisque, pour les événements inclinés, les photons peuvent étre
en situation de réflexion totale a I’intérieur de 1’aérogel. L’indice de 1.05 permet un bon compromis
entre ces deux phénomenes et a donc été sélectionné pour équiper le détecteur. L’ aérogel n’est pas
strictement transparent et sa transmission ¢ dépend de la longueur d’onde A, de 1’épaisseur traversé et
d’un coefficient appelé clarté C' suivant :

t = A(\)e /N,

ol A(A) est un facteur de normalisation qui dépend de la longueur d’onde. La clarté définit donc
la proportion de photons qui diffusent dans 1’aérogel et sortent du cone Cherenkov : les photons
Rayleigh. Dans notre cas, 1’aérogel posseéde une clarté de 0.016 ym/cm et environ la moitié des
photons Cherenkov vont subir une diffusion Rayleigh. Le plan d’aérogel est constitué d’un pavage
de 10 x 10 tuiles sur deux épaisseurs. Les tuiles sont fixées dans la grille d’aluminium par groupe
de 2 x 2 x 2. Elles reposent sur un film de mylar tendu. Une photographie du plan d’aérogel en
cours de montage est présentée a la figure 5.4. On peut y voir les groupement tuiles d’aérogel dans
leur structure métallique. Le plan d’aérogel est recouvert de mousse sur la partie supérieure afin
d’absorber les photons provenant du bas (et donc les photons des particules albédoes, voir 5.5).

Une fois la particule sortie de ce milieu, elle n’initie plus la production de photons. Dans le cas d’une
particule d’incidence normale au plan d’aérogel, tous les photons auront été émis sur une longueur
de Ae = 21 mm. Puisque I'indice de 1’aérogel est de 1.05 et que les particules sont ultra-relativistes
B = 1 et par conséquent 1’angle Cherenkov vaut 0, = 0.3rad = 17°. Les photons vont donc former
sur le plan de détection des anneaux d’épaisseur :

AR = Aetanf,. ~ 0.7 cm

, et de rayon :
R =htanf,. ~ 4.2cm

,ou h = 11.05 cm représente la distance entre 1’aérogel et le plan de détection.

5.3.3.2 Le plan de détection des photons

La mesure du nombre de photons s’effectue a I’aide des photo-multiplicateurs XP3112 de Photonis
dont le but est de convertir le nombre de photons collectés en un signal électronique. Ces photo-
multiplicateurs de géométrie cylindrique et de un pouce de diametre sont répartis pour former un plan
de 40 x 40 photo-multiplicateurs espacés les uns des autres de 27.5 mm. On peut calculer qu’un tel
espacement avec les dimensions du photo-multiplicateur produit une efficacité de recouvrement du
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FIGURE 5.4 — Tuiles d’aérogel en cours de montage sur le support.

Couche ] )
absorbante de Particule Particule rétro
lumiére ~. incidente produitc

FIGURE 5.5 — Schema et représentation de CherCam, tirés de [147]. Une particule traverse le plan d’aérogel
et initie I’émission de photons Cherenkov. Ceux-ci sont collectés dans le plan des photo-multiplicateurs.

plan de 50% et donc aussi 50% de zones mortes ot les photons ne sont pas captés. La résolution
spatiale de ce plan, donnée par la distance entre les centres des photo-multiplicateurs est donc aussi
27.5mm. Avant de se propager hors du plan d’aérogel, le cone Cherenkov posséde une dimension in-
férieure a cette résolution. Si la collection était effectuée juste apres la sortie du plan radiateur, un seul
photo-multiplicateur serait touché et il serait impossible de distinguer le signal des photons Cheren-
kov de celui produit par le passage de la particule incidente a travers le verre du photo-multiplicateur.
De plus, ce dernier est tellement important qu’il fait saturer le photo-multiplicateur et rend la me-
sure de charge impossible. En espacant le plan de détection de plan radiateur de 11.05 cm, on laisse
au cdne Cherenkov le temps de croitre. Son rayon atteint 3.3 cm et recouvre alors plusieurs photo-
multiplicateurs. On peut donc distinguer le signal des photons Cherenkov qui forment un anneau et le
signal central qui signe le passage de la particule incidente. Les photo-multiplicateurs sont regroupés
en modules de 4 x 4 et chaque module est lu par une seule carte de lecture. Les modules sont insérés
dans un matériau plastique appelé ertalyte. L’ertalyte forme une plaque percée de trous qui laissent
apparaitre la partie supérieure des photo-multiplicateurs. La partie inférieure est encastrée dans un
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cadre en aluminium de 110.6 x 110.6 cm? permettant la fixation et la rigidité de I’ensemble.

5.3.4 Le Silicon Charge Detector

Les deux plans de SCD sont dédiés a la mesure de la charge de la particule incidente grace a
la mesure de I’ionisation provoquée par le passage de la particule chargée. Situés juste au-dessus
du calorimétre, ils sont composés de pixels de silicium de 1.46 x 1.46 cm? [135] qui forment deux
plans de dimensions 79.70 x 77.94 cm?. La mesure de la charge dans le SCD est basée sur le fait
que I’ionisation du milieu par une particule chargée est proportionnelle au carré de sa charge. Plus
précisemment, lorsqu’une particule chargée traverse un pixel, elle interagit et transfere de I’énergie
aux électrons périphériques des atomes de la matiere. Le milieu est alors localement ionisé et les
paires électron-trou dérivent sous I’effet de la différence de potentiel appliquée aux bornes du pixel.
Elles sont ensuite collectées et produisent un signal électrique proportionnel a leur nombre. Pour
une faible épaisseur traversée, I’énergie déposée par une particule et le nombre de paires créées sont
proportionnels au carré de la charge de la particule. On peut donc relier le signal mesuré en sortie
du pixel a la charge de la particule. La formule donnant le facteur de proportionnalité entre I’énergie
déposée dans la matiere par une particule chargée et le carré de sa charge est la formule de Bethe-
Bloch :

dE 52z 1 [1 2m.c?B°y°Tran

T KZ22 | =
da A 2" 2

2 0(87)
B

ou Z est la charge de la particule, z le numéro atomique du matériau absorbant, A sa masse atomique,
Tnaz I’ énergie cinétique maximum qui peut étre communiquée a un électron lors d’une collision, I le
potentiel d’ionisation de la matiere et ¢ le terme correctif dii aux pertes d’énergie par ionisation [70].
Bien que I’énergie déposée dépende de I’énergie de la particule incidente, elle atteint un plateau a
haute énergie (plateau de Fermi) qui peut étre observé sur la figure 5.7 qui représente le dépot d’éner-
gie moyen de la particule en fonction de son impulsion pour plusieurs cibles. La figure 5.6 représente
la distribution des charges reconstruites par les SCD en fonction du logarithme de 1’énergie de la
particule & partir des données du vol III. Chaque charge est représentée par une trainée horizontale.
Le fait que les trainées soient effectivement horizontales montrent que la réponse du SCD et donc
I’énergie déposée par la particule incidente ne dépendent pas de 1’énergie dans cette gamme en éner-
gie. La formule de Bethe-Bloch donne I’énergie moyenne déposée dans la matiere par les particules.
Cependant, il faut prendre en compte des fluctuations statistiques. Celles-ci sont inhérentes au com-
portement stochastique de la particule dans la matiere. Il y a pour conséquence un élargissement de
la distribution de I’énergie déposée. Pour une épaisseur et une charge donnée, 1’énergie déposée a
pour fonction de probabilité une fonction de Landau. Cependant, plus on augmente la charge, plus la
valeur moyenne de la distribution de Landau augmente. Ceci a pour conséquence une évolution de la
forme de la distribution qui devient de plus en plus symétrique et se rapproche d’une gaussienne.
Pour ce type de détecteur, le choix du silicium présente plusieurs intéréts [135]. On peut citer ses
bandes de conduction tres basse (I’énergie de transition entre la bande de valence et la bande de
conduction est de 1.12 eV a température ambiante). A énergie déposée égale, cette caractéristique
permet la production d’un plus grand nombre de paires électron-trou que dans d’autres matériaux.
Ceci est un point important car la résolution sur la charge dans le SCD est gouvernée par les fluctua-
tions statistiques sur le nombre de paires collectées. De plus, sa densité élevée permet un plus grand
dépot d’énergie pour une méme quantité de matiere traversée. Le silicium présente aussi 1’avantage
d’étre suffisamment rigide pour pouvoir assurer lui-méme la rigidité de I’ensemble.

La stratégie utilisée ici pour s’affranchir de 1’effet des particules albédoes est la segmentation du dé-
tecteur. En effet, puisque le détecteur est constitué de pixels, il est probable que la particule incidente
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FIGURE 5.6 — Histogramme représentant la réponse du SCD (mesure de la charge) en fonction du lo-
garithme de 1’énergie mesurée dans le calorimetre. Le fait que les trainées soient horizontales montre
que la réponse du SCD est indépendante de I’énergie de la particule incidente.

et les particules albédoes ne traversent pas les méme pixels. Si on est capable d’identifier le pixel
traversé par la particule incidente on ne sera donc pas affecté par le signal des particules albédo.
Cependant, identifier le pixel traversé par la particule incidente n’est pas chose aisée, les signaux des
particules albédoes sont similaires a celui de la particule incidente. L’ utilisation des deux plans permet
une meilleure identification de la trajectoire de la particule incidente et donc une meilleure identifi-
cation des pixels qu’elle a traversés. L' utilisation des deux plan posséde aussi un autre avantage : les
détecteurs étant indépendants, cela permet une mesure de la charge en coincidence qui permet un
meilleur contréle de la mesure. On peut ainsi écarter tous les événements pour lesquels les mesures
des deux détecteurs sont incompatibles. Au final, les deux plans de SCD possedent une résolution en
charge de AZ < 0.3 pour toutes les charges jusqu’a I’oxygéne.

5.3.5 Le calorimetre hadronique (CAL)

CREAM est équipé d’un calorimetre hadronique absorbant I’énergie des particules et qui doit €tre
capable de la mesurer entre 10'? et 10! eV. Afin d’initier le développement de la gerbe, celui-ci est
surmonté d’une cible de carbone (la figure 5.8 montre une photographie des cibles et du calorimeétre).
Le carbone est un élément relativement 1éger qui possede une plus grande probabilité d’interaction
que dans le cas de cibles composés d’éléments plus lourds a grammage équivalent. En effet, cette
probabilité P dépend de la section efficace o d’interaction de la particule incidente avec la cible et du
nombre d’atomes N. Pour un grammage donné, le nombre d’atomes est inversement proportionnel &
la masse A de 1’élément constituant la cible et la section efficace varie grossiérement comme A%/3.
La probabilité d’interaction évolue donc en A~1/3 et va donc chercher 2 utiliser un élément léger
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FIGURE 5.7 — Dépot d’énergie moyen dans la matiere pour différentes cibles. A haute énergie, la
variation du dépot d’énergie en fonction de 1’énergie de la particule incidente est faible. Tiré de [70].

pour la maximiser. Une fois la gerbe initiée, elle est absorbée et échantillonnée dans le calorimetre a
scintillation composé de 20 couches de tungsténe de 50 x 50 cm? et de 0.035 longueurs d’interaction
chacune. Les couches de tungstene sont séparées par 20 couches comprenant chacune 50 rubans de
fibres scintillantes, les couches étant orientées successivement selon les axes X et Y [86]. Chaque
ruban fait 1 cm de largeur et comprend 19 fibres scintillantes de 0.5 mm de diametre. Le passage des
particules chargées a travers les fibres scintillantes génere des photons qui sont collectés aux extré-
mités des fibres par des guides de lumiére. Les photons passent ensuite a travers des fibres plastiques
pour arriver dans les photodiodes hybrides (angl :Hybrid PhotoMultiplier ou HPD) ayant chacune
73 canaux de lecture. La mesure du nombre de photons permet de remonter a 1’énergie déposée par
la particule incidente. Le calorimetre doit posséder une réponse linéaire avec I’énergie sur plus de 3
ordres de grandeur. Pour parvenir a ce résultat, les fibres plastiques sont dotées de transparences diffé-
rentes (~ 100, 50 et 16%). L’ utilisation de ces 3 types de fibres permet d’atteindre une dynamique de
1 : 200000. Cette derniere est encore accrue en connectant un nombre différent de fibres aux canaux
des HPDs selon le gain. Ainsi les fibres de transparence de 100% sont au nombre de 40 par canal,
les fibres de gain moyen sont 5 par canal tandis que les fibres de gain haut sont une par canal. La
calibration permettant de passer du nombre de photons détectés a 1’énergie déposée est effectuée par
I’équipe du Maryland a partir des données du faisceau test d’électrons, de correction des gains a partir
d’émissions de lumiere par des LEDs dans les fibres scintillantes et par comparaison des rapports des
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a

FIGURE 5.8 — Photographie des cibles de carbone (les deux trapézoides noirs sur le dessus) et du
calorimetre. En dessous, on peut voir les couches de tungsténe ainsi que les fibres optiques qui trans-
portent les photons jusqu’aux photodiodes.

différents gains dans les données de vol.

Comme le TCD, le calorimetre posséde une réponse rapide au passage d’une particule et il peut donc
étre utilisé afin de déclencher I’acquisition des événements. Afin de limiter le bruit dii a I’électronique,
les conditions de déclenchement requierent un signal de plus de 13.7 MeV dans au moins 6 couches
consécutives du calorimetre. A haute énergie, la gerbe qui se développe dans le calorimétre est trop
grande pour étre contenue dans le calorimetre et on perd la linéarité entre 1’énergie de la particule
incidente et I’énergie déposée. Ce probléme peut étre corrigé par 1’utilisation d’un programme de
simulation Monte-Carlo permettant de reconstruire 1’énergie de la particule incidente en fonction de
la fraction d’énergie déposée et de la géométrie de I’éveénement.

5.3.6 Conclusion

Lors du vol III, seuls les sous-détecteurs SCD, CherCam et le calorimetre furent complétement
opérationnels. Pour la présente analyse nous avons donc 3 mesures indépendantes de la charge (les
deux plans de SCD et CherCam) ainsi qu’une mesure de I’énergie (le calorimetre). Par la suite, nous
nous focaliserons donc uniquement sur ces 3 sous-détecteurs.

5.4 Les simulations du détecteur

Les détecteurs de particules se complexifiant, les simulations numériques sont devenues des outils
incontournables pour 1’analyse et I’interprétation des données et CREAM n’échappe pas a cette regle.
La simulation permet de modéliser les interactions des particules lors de leur traversée du détecteur.
Dans le cadre de CREAM, elle possede plusieurs intéréts. En phase de développement, elle permet de
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mieux comprendre les phénomenes les plus subtils et facilite I’interprétation des résultats. En période
d’analyse, elle est nécessaire pour estimer la résolution des détecteurs, leurs efficacités et/ou leur
taux de déclenchement. CREAM, dans sa configuration pour le vol III, est doté de deux simulations
réalisées avec deux programmes différents. Les deux simulations sont complémentaires et possedent
des domaines d’utilisation différents. Contrairement a la simulation réalisée avec GEANT?3, les codes
sources de la simulation GEANT4 sont disponibles et cette derniere est donc un excellent outil pour
caractériser le détecteur. La simulation GEANT4 intégre tous les sous-détecteurs et permet d’obtenir
I’énergie déposée et/ou le nombre de photons dans chaque cellule sensible des sous-détecteurs. Mal-
heureusement la gerbe simulée dans le calorimétre et son énergie déposée ne sont pas suffisamment
en accord avec les données des faisceaux tests pour pouvoir étre utilisées pour I’analyse contrairement
aux résultats obtenus avec la simulation GEANT3. Dans la suite de cette partie, on présentera les deux
simulations. Leurs utilisations seront abordées dans la partie 6.3.3 pour la simulation GEANT4 et &
plusieurs reprise dans la partie IV pour la simulation GEANT3.

54.1 GEANT4
5.4.1.1 Présentation de la bibliotheque

La premiere simulation que nous allons étudier est la simulation GEANT4 (GEometry ANd Tra-
cking 4). Il s’agit d’une librairie C++ orientée objet permettant la modélisation d’un détecteur et la
simulation des interactions entre ce détecteur et des particules qui le traversent. L’utilisation de la
programmation orientée objet permet une segmentation du code en plusieurs catégories :

— Les évenements

GEANT4 permet d’envoyer des particules a travers un détecteur pour simuler la réponse de ce
dernier. L’envoi d’une particule et la réponse du détecteur associée constituent un event. Au début
de chaque évenement, le détecteur est réinitialisé tandis qu’a la fin de I’évenement, le résultat est
écrit dans un fichier de sortie. On simule généralement une grande quantité d’événements et c’est
la classe G4Run qui permet de définir les différentes quantités relatives aux événements (nombre
d’évenements, type de particule incidente, distribution des positions et des impulsions initiales).
G4Run est la classe la plus globale de GEANT4 puisqu’elle contient aussi toutes les informations
qui resteront les mémes durant toute la durée de la simulation, a savoir la géométrie du détecteur et
la physique utilisée.

— Les trajectoires

L’interaction de la particule incidente avec le détecteur génere des particules secondaires qui peuvent
initier une cascade de particules. GEANT4 permet de propager toutes les particules créées a tra-
vers le détecteur. La trajectoire discrétisée de chaque particule, de sa création a sa destruction, est
constituée d’une succession de pas (G4Step) contenus dans un objet G4Track. GEANT4 laisse a
I’utilisateur la possibilité de conserver en mémoire I’ensemble des traces, ce qui peut s’avérer tres
utile pour observer les diverses interactions d’une particule. Chaque G4Step contient les positions
en début et en fin de pas de la particule ainsi que 1’énergie déposée sous ses diverses forme et la
liste des particules créées pendant le pas. Un pas se termine lorsque la particule subit une nouvelle
interaction. Pour déterminer la nature de I’interaction suivante GEANT4 calcule la longueur d’in-
teraction de chacun des processus autorisés dans le matériaux courant. Les longueurs d’interactions
des processus sont tirées aléatoirement selon leur distribution de probabilité qui dépend de la sec-
tion efficace du processus. Le processus sélectionné est celui qui possede la longueur d’interaction
la plus courte.
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— La physique

Dans GEANT4, c’est a I'utilisateur de spécifier les processus qui seront disponibles pendant la si-
mulation. Puisque la simulation comprend un calorimetre hadronique, il faut ajouter aux processus
électromagnétiques standards les processus concernant les interactions hadronique. Les processus
sont nombreux et il existe des listes de processus appelées physics list permettant d’activer un en-
semble de processus a la fois. S’il le désire, I’utilisateur peut activer en plus de cette physics list, des
processus supplémentaires. Il existe une multitude de physics lists suivant les gammes en énergie et
les particules mises en jeu. La simulation de CREAM utilise la physics list QGSP_BIC (pour Quark
Gluon String Physics, and Binary Ion Cascade). Il s’agit d’'une paramétrisation pour le traitement
des interactions protons, pions, kaons et des noyaux. L’interaction crée un noyau effectif excité
qui est passé a la paramétrisation qui s’occupe de modéliser sa désexcitation. Les paramétrisations
de type QGSP sont composées chacune d’une paramétrisation de basse et de haute énergie. Le
changement de paramétrisation est effectué aux alentours de 5 — 25 GeV. Contrairement 2 QGSP
standard, QGSP_BIC remplace une partie de la paramétrisation de basse énergie en-dessous de
10 GeV pour les protons et les neutrons par la paramétrisation Binary Ion Cascade. Cette derniere
permet de mieux décrire la production de particules secondaires dans le cas d’interactions des pro-
tons et de neutrons avec les noyaux.

— Géométrie du détecteur
Bien sir, une partie du programme est dédiée a la construction de la géométrie du détecteur. La
construction débute par la création d’un World, volume dans lequel les particules sont propagées et
le détecteur posé. Chaque élément du détecteur est construit selon 3 étapes successives :
— Création d’un solide (G4Solid) : il s’agit de la géométrie de 1’élément dans son propre systeéme
de coordonnées.
— Création d’un matériau (G4Material) et de ses propriétés (composition, densité, température,
etc.). Le G4Solid et le G4Material sont ensuite fusionnés pour créer un volume logique (G4Logical Volume).
— Les instances des volumes logiques sont ensuite positionnées dans le monde ou dans un volume
logique plus grand et sont alors appelées volume physique.

— Les détecteurs sensibles

Lorsqu’une particule traverse un photo-multiplicateur, un scintillateur ou encore un pixel de sili-
cium, on veut pouvoir récupérer les observables qui correspondent a la mesure du détecteur (énergie
déposée, nombre de photons, etc.). Pour cela, les volumes logiques peuvent étre qualifiés de vo-
lumes sensibles. Lorsqu’un pas de la simulation est effectué au sein d’un volume sensible GEANT4
appelle une instance de G4V SensitiveDetector qui permet de garder les informations relatives a ce
pas dans un objet G4VHit. Puisque chaque expérience est différente, G4VHit est une classe vir-
tuelle que 1’utilisateur surécrit afin de garder les informations pertinentes du pas en cours (énergie,
temps de vol, etc.).

— La visualisation
Enfin, GEANT4 comprend un module de visualisation qui permet I’affichage d’une partie ou de la
totalité du détecteur mais surtout des trajectoires des particules.

5.4.1.2 Ajout de CherCam dans la simulation GEANT 4

Durant sa these, Yoann Sallaz-Damaz a développé une simulation indépendante GEANT4 de Cher-
Cam qui fut utilisée pour caractériser le détecteur et en particulier pour évaluer la résolution attendue.
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A cette époque, la simulation GEANT4 de CREAM ne comprenait pas encore le détecteur CherCam
et fusionner les deux simulations fut la premiére tiche de ma these.

Systemes de coordonnées

Les deux simulations possédent des reperes différents. Le systeéme de coordonnées de CREAM est
défini avec I’axe +X pointant dans la direction des panneaux solaires, et donc vers le soleil. Il s’agit
aussi de I’orientation des raquettes supérieures du TCD. L’axe +Z est défini verticalement vers le haut
et I’axe +Y de sorte a obtenir un repere direct. L’ origine est située a la base du détecteur, au centre de
la face supérieure de la palette supportant le calorimetre.

Le systeme de coordonnées utilisé dans CherCam est différent. L’axe +Y est orienté vers le haut,
I’axe +X reste le méme et I’axe +Z est pris de sorte a former un repere direct. Au final on a :
XcCherCam = XCreams Y CherCam = ZCream €t ZcherCam = — Y Cream- L’Origine de ce repére coincide
avec celle du repere de CREAM. Comme dans n’importe quelle simulation GEANT4, le détecteur,
ici CherCam, est placé dans un monde qui I’englobe. Pour incorporer CherCam dans la simulation
CREAM, il suffit donc de placer le volume logique du World de CherCam a I’intérieur du World de
CREAM avec les translations et les rotations adéquates. Ici, le monde de CherCam doit étre tourné
de 90 degrés autour de I’axe X.

Les physics lists

Les deux simulations GEANT4 utilisent des physics lists différentes. La physics list QGSP_BIC
de la simulation de CREAM n’integre pas les processus concernant les photons optiques. En effet,
GEANT4 distingue les photons en deux catégories de longueurs d’onde. Lorsque la longueur d’onde
est tres supérieure a la distance inter-atomique (A >> 10nm), ils sont considérés comme optiques et
sont traités suivant I’optique géométrique, dans le cas contraire ils sont traités en tant que photons
v [147]. Le photomultiplicateur XP3112 utilisé dans CherCam permet la conversion des photons
entre 300 et 600 nm. Ceux-ci sont clairement optiques et CherCam requiert donc 1’ajout de processus
supplémentaires. Pour les besoins du Cherenkov Detector, le processus Cherenkov est déja ajouté,
mais la simulation ne comprend pas les processus de scintillation, d’emission Rayleigh, d’absorption
des photons et les effets de bords qu’il a fallu ajouter.

Les détecteurs sensibles

La classe de gestion des détecteurs sensibles doit étre suffisament générique pour stocker les in-
formations pertinentes relatives a tous les sous-détecteurs qui possédent chacun une instance de cette
classe. Dans la simulation, sont stockées par défaut I’énergie déposée, la longueur du pas et sa durée.
Ces informations permettent I’analyse du SCD, du calorimetre et du TCD mais pas celle de CherCam
qui nécessite le comptage des photons et qu’il a fallu rajouter. Une routine issue de la simulation de
CherCam permet ensuite de modéliser la réponse des photo-multiplicateurs.

54.2 GEANT3

La simulation la plus ancienne est la simulation réalisée a 1’aide du programme GEometry ANd
Tracking version 3 (GEANT3). Cette simulation en fortran comprend la modélisation du détecteur
et de tous ses sous-détecteurs. Pour chaque événement simulé, on a acces aux caractéristiques de
la particule incidente (charge, énergie, coordonnées et impulsion) et au dépot d’énergie dans chaque
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détecteur sensible. Pour le SCD comme pour le calorimetre, cette grandeur représente la grandeur per-
tinente. Cependant la simulation du sous-détecteur CherCam n’intégre pas la génération des photons
Cherenkov et des photons Rayleigh et elle ne peut donc pas €tre utilisée pour étudier les propriétés de
CherCam. Actuellement, la simulation GEANT?3 est plus aboutie que la simulation GEANT4 en ce
qui concerne la calorimetrie. Dans la partie suivante, nous 1’utiliserons pour calculer 1’acceptance du
détecteur (Cf. 9.2). On I’utilisera aussi pour calculer les efficacités des coupures d’identification des
particules (Cf. 8.3). L’interaction de la particule incidente dans le calorimetre géneére un trés grand
nombre de particules qui doivent étre propagées, ce qui rend la simulation trés gourmande en puis-
sance de calcul et particulierement a haute énergie. Actuellement seuls quelques échantillons sont
disponibles et ils contiennent peu de statistique (~ 10000 évenements par échantillon). Les échan-
tillons et I’énergie a laquelle ils sont générés sont récapitulés ici :

Proton : 100 GeV, 250 GeV, 500 GeV, 1 TeV, 2.5 TeV, 5 TeV, 10 TeV, 25 TeV, 50 TeV, 100 TeV
Hélium : 100 GeV, 250 GeV, 500 GeV, 1 TeV, 4 TeV, 5 TeV, 10 TeV, 25 TeV

— Carbone : 100 GeV, 1 TeV, 10 TeV

Oxygene : 100 GeV, 1 TeV
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Chapitre 6

Reconstruction des observables

Les trois sections qui suivent décrivent les méthodes de reconstruction des observables charges et
énergie des particules incidentes en utilisant le calorimetre, le SCD et CherCam. L utilisation de ces
observables pour reconstruire les flux et les rapports des éléments du rayonnement cosmique feront
I’objet de la partie IV. L’analyse des données est effectuée de maniere séquentielle vis-a-vis des
différents sous-détecteurs. Lorsqu’un sous-détecteur est analysé, toutes ses observables reconstruites
peuvent étre utilisées pour analyser les autres sous-détecteurs. Le seul détecteur dont 1’analyse ne
nécessite pas les observables des autres sous-détecteur est le calorimetre, il est donc abordé, dans
I’analyse et dans cette partie, en premier. Son analyse est suivie par celle du SCD qui nécessite la
trajectoire reconstruite par le calorimetre et enfin par celle de CherCam qui utilise la trace reconstruite
par le SCD.

6.1 Reconstruction de I’énergie et de la trajectoire avec le calorimetre

L’analyse des données du calorimetre doit nous permettre de reconstruire deux observables : 1’éner-
gie de la particule incidente mais aussi sa trajectoire. Les reconstructions de ces observables font
I’objet des deux parties qui suivent.

6.1.1 Reconstruction de I’énergie

La premiere étape consiste a reconstruire 1’énergie déposée dans chaque ruban du calorimetre qui
constitue une cellule. Rappelons que les photons collectés dans les rubans sont séparés et transmis
a trois groupes de fibres qui constituent des gains différents. Hormis a haute énergie, les gains bas
et moyen donnent des estimations similaires du nombre de photons collectés dans le ruban. La cali-
bration du nombre de photons a 1’énergie déposée est effectuée par I’équipe de ’'UMD a I’aide d’un
faisceau test du CERN composé d’électrons d’énergies connues. En faisceau test, les hautes tensions
fonctionnent a plus basse tension et le gain en vol est donc différent. Un facteur de proportionnalité
de 2 est appliqué pour prendre en compte cette différence. En résumé 1’énergie déposée dans chaque
cellule s’écrit donc £ = 2 x Gain x ADC et I’énergie déposée est simplement la somme de I’énergie
des cellules non bruitées. Les cellules bruitées sont celles dont le RMS du piédestal dépasse 20 coups.
En utilisant seulement le gain bas, qui correspond aux canaux des photo-diodes raccordées a 40 fibres
optiques, on peut sous-estimer I’énergie reconstruite pour les évenements les plus énergétiques. En
effet, le signal de ces canaux sature pour les événements les plus énergétiques et il faut utiliser le gain
moyen lorsque le signal en gain bas dépasse 8000 coups ADC. On peut observer la saturation sur la
figure 6.1 qui représente I’énergie déposée dans le calorimetre reconstruite en utilisant seulement les
cellules de gain bas et en utilisant les cellules de gain bas et de gain moyen. Dans les cas les plus
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extrémes, on peut observer des différences allant jusqu’a 100 %. A partir de I’estimation de 1’énergie
déposée, on peut estimer 1’énergie de la particule incidente. Le calorimetre de CREAM possede une
tres bonne linéarité et, en moyenne, sur toute la gamme d’€nergie de I’analyse, 1’énergie déposée Eqep
est proportionnelle a I’énergie de la particule incidente : Erec = 650Eq.,. Cependant ce résultat n’est
valable qu’en moyenne et non événement par évenement car il faut tenir compte des fluctuations sur
I’énergie déposée. Pour une énergie de la particule incidente fixée, un ordre de grandeur de 1’écart-
type de la distribution des énergies déposées est 40%. Les implications de la résolution sur la mesure
de I’énergie sur I’estimation des flux sont abordées dans la section 7.3.
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FIGURE 6.1 — Logarithme de 1’énergie déposée (en MeV) dans le calorimetre reconstruite en utilisant
seulement le gain bas (en abscisse) et en utilisant aussi le gain haut (en ordonnée) pour les cellules
avec plus de 8000 coups ADC en gain bas.

6.1.2 Reconstruction de la trajectoire

Le code d’analyse comprend deux algorithmes de reconstruction de la trajectoire de la particule a
I’aide du calorimetre. Tous deux utilisent le fait que le dépot d’énergie de la particule est orienté selon
sa direction d’arrivée.

6.1.2.1 Méthode des barycentres
Présentation de la méthode

Dans cet algorithme, la direction dans les plans X-Z et Y-Z est reconstruite a partir des barycentres
en énergie de chaque couche du calorimetre. Nous avons vu que le calorimetre est composé d’un
empilement de couches de tungstene et de scintillateurs successivement orientés selon X et Y. On
obtient ainsi deux cartes de 1’énergie déposée indépendantes et projetées selon X-Z et Y-Z. L’analyse
des deux plans est similaire et nous nous consacrerons donc uniquement au plan X-Z. Il est composé
de 10 couches de 40 cellules chacune. Dans chaque couche, on va chercher la cellule la plus touchée
puis calculer le barycentre de cette cellule et de ses deux voisines pondérées par I’énergie déposée. On
peut ensuite définir la droite qui passe le plus pres de ces barycentres analytiquement. Dans chacun
des plans, on obtient donc une droite et les deux droites forment la trajectoire. Bien sir, cette méthode
n’utilise pas toute I'information disponible dans le calorimetre puisque tous les pixels ne sont pas
utilisés pour reconstruire la trajectoire. En contrepartie, cette méthode est peu sensible au bruit. En
effet, il y a peu de chance qu’une cellule bruitée soit la plus énergétique de sa couche car les gerbes
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produisent des signaux plus fort. Il est donc peu probable qu’un barycentre soit construit autour
d’une cellule bruité et les cellules bruitées non prises en compte pour les barycentres ne jouent aucun
rOle sur la trajectoire reconstruite. La figure 6.2 représente la visualisation dans le plan X-Z d’une
gerbe développée par un candidat proton de ~ 500 GeV. On peut y observer le niveau de bruit non
négligeable a I’extérieur de la gerbe. 1l est donc important d’avoir un algorithme robuste face au bruit.

CAL Display XZ

Z [mm]

FIGURE 6.2 — Energie déposée dans chaque cellule du calorimetre du plan X-Z par un candidat proton
de ~ 500 GeV.

Limitation de la méthode

Le probleme de cette méthode est qu’elle posséde un axe préférentiel. En effet, pour toutes les couches
de calorimetre ou du signal est présent, on peut reconstruire un barycentre méme si la trajectoire de
la particule n’y passe pas. Cela pose des problemes lorsque les gerbes sont trop inclinées car elles
sont systématiquement reconstruites de maniere verticale. Le probléme est illustré par la figure 6.3,
qui représente le plan Y-Z du calorimetre pour un proton incliné de 2.5 TeV simulé avec GEANTS3.
Bien qu’arrivée de maniere horizontale, la gerbe est suffisamment large pour laisser du signal dans 3
couches de calorimetre selon Y (et 3 couches selon X, que 1’on ne voit pas ici), et le systeme d’acqui-
sition se déclenche. La méthode des barycentres reconstruit une trajectoire quasiment verticale. Sans
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FIGURE 6.3 — Représentation du plan Y-Z du calorimetre pour un proton incliné de 2.5 TeV simulé
avec GEANT3. Alors que la trajectoire de la particule est représentée par la droite horizontale, 1’al-
gorithme utilisant les barycentres reconstruit une trajectoire quasiment verticale.

rentrer dans les détails de 1’analyse pour le moment, les évenements sélectionnés pour I’analyse sont
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ceux dont la trajectoire reconstruite de la particule incidente passe a travers les deux plans de SCD
situés au-dessus du calorimetre. Si la trace des évenements inclinés est reconstruite verticalement,
ils passeront donc les coupures. A basse énergie, ce probleme est supprimé par le fait que les gerbes
inclinées ne sont pas assez énergétiques pour déclencher le systéme d’acquisition du calorimeétre. En
effet, la condition de déclenchement est de laisser plus 13.7 MeV d’énergie déposée pour 6 cellules
situées dans des couches successives. Pour déclencher, une gerbe verticale doit donc posséder une
extension longitudinale de 6 couches. Pour une gerbe horizontale, c’est son extension latérale qui
doit étre supérieure a 6 couches et cela nécessite de plus hautes énergies. A haute énergie, cela peut
se produire, et de plus en plus d’événements inclinés sont capables de déclencher 1’acquisition et
la proportion d’éveénements dans lesquels la particule posseéde une trajectoire inclinée augmente. En
pratique, la majorité de ces événements sont rejetés par la coupure de 1’analyse suivante, qui requiere
une charge mesurée dans les deux plans de SCD : a cause de sa trajectoire inclinée, la particule n’est
pas passée par le SCD et n’a donc pas laissé de signal. Cependant, si la trajectoire mal reconstruite
pointe vers un pixel du SCD bruité on va reconstruire une charge qui n’existe pas. Ce biais pose aussi
des problemes au niveau de de I’estimation de I’acceptance effectuée a partir des données simulées.
En effet, I’acceptance est calculée comme la proportion d’événements déclenchant 1’acquisition et
dont la trace passe a travers les deux plans de SCD. Nous reviendrons sur I’erreur sur 1’acceptance
engendrée par un biais sur la trajectoire reconstruite dans la partie 9.2.2.

6.1.2.2 Reconstruction de la trace par ajustement de cluster

Cette nouvelle méthode permet de surmonter ce probleme. Nous allons détailler son implémenta-
tion ici. Elle est avant tout basée sur 1’ajustement par x? de la trace. Cependant, en présence de bruit
un tel ajustement nécessite un travail de pré-sélection des cellules a ajuster qui constitue le cceur de
la méthode.

Sélection d’un cluster

Pour s’affranchir d’un maximum de cellules bruitées, on commence par chercher un groupe de cel-
lules qui constituera la gerbe et qui sera appelé un cluster. Un cluster est formé par un ensemble de
cellules qui se touchent horizontalement, verticalement ou encore diagonalement. Puisque I’on peut
avoir plusieurs clusters, on sélectionne celui composé du plus grand nombre de cellules. Puisque I’in-
fluence d’une seule cellule bruitée peut modifier drastiquement la convergence de 1’ajustement, on va
chercher a n’avoir aucune cellule bruitée. Pour cela, on va encore restreindre le nombre de cellules
sélectionnées et ne garder dans le cluster que les 7 cellules les plus touchées. Dans certaines configu-
rations, ces 7 cellules constituent un amas trop isotrope qui ne permet pas de reconstruire la direction
de la gerbe et dans ce cas, on ajoute des cellules supplémentaires au cluster qui permettent a la gerbe
d’avoir une extension d’au moins 70 mm. Demander une telle extension permet de briser 1’isotropie
de ces clusters afin de faire apparaitre I’axe de la gerbe.

Ajustement de la trace et vérification

Les cellules sélectionnées sont ensuite ajustées par minimisation d’un y?. Sa formule est la suivante :

n

2 mdf — LN g2
X ndf =~ Eir, (6.1)

(2

ou E; représente I’énergie dans la cellule ¢ et rf la distance de la cellule a la trace. Cette distance
dépend des coordonnées de la cellule 7; et de la trajectoire représentée par une droite Z = a X + b ot
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a et b représentent les parametres de 1’ajustement. En prenant un point A quelconque appartenant a la

droite et i son vecteur directeur normé et M le point de la cellule de coordonnée 77, ril s’exprime :

——
I Py Y
1AM

ﬁ
I
b

Dans la formule 6.1, les distances sont pondérés par le carré de I’énergie et non I’énergie. Cela permet
d’accorder plus d’importance aux cellules ayant un fort signal. En pratique, cela permet une meilleure
reconstruction de la trajectoire.

A Iissu de la minimisation et dans le cas ol x2 /ndf > 10, une derniére vérification est effectuée
pour s’assurer que les cellules sélectionnées ne sont pas bruitées. On effectue de nouveaux ajuste-
ments dans lesquels une cellule est désélectionnée a chaque fois. Ainsi, si une cellule bruitée est dés-
électionnée, on obtient une nette amélioration du x? /ndf. On garde ensuite I’ajustement qui minimise
le x2/ndf . Les résultats obtenus par les deux méthodes sont représentés sur la figure 6.4. Elle montre
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FIGURE 6.4 — Résolution sur I’angle zénithal (en radians) avec les deux méthodes calculée a partir
des données simulées avec GEANT3 : angle moyen entre la trajectoire reconstruite et la trajectoire
incidente. Les barres d’erreurs représentent la dispersion sur la valeur de cet angle.

I’évolution de I’erreur sur I’angle azimuthal dans les données simulées pour les deux méthodes. On
constate que les deux méthodes donnent des résultats similaires a basse énergie mais que la résolution
se dégrade significativement dans le cas de la méthode des barycentres. Cette dégradation de la ré-
solution est en partie due a I’augmentation du nombre d’événements inclinés capables de déclencher
le systeme d’acquisition et qui sont systématiquement mal reconstruits. D’autre part, méme pour les
évenements standards, il semblerait que la résolution soit meilleure avec la méthode d’ajustement des
clusters. Cependant, il faut bien garder a I’esprit que le point sensible de cette derniere méthode réside
dans sa plus grande sensibilité au bruit et que celui-ci n’est pas modélisé dans les données simulées.
Bien qu’elle soit difficile a estimer, la résolution dans les données réelles semble moins bonne que
dans les données simulées, méme si I’on garde un fort pouvoir de réjection des évenements inclinés.
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6.2 Reconstruction de la trajectoire et de charge avec le SCD

Dans I’analyse le Silicon Charge Detector est le deuxieme détecteur qui intervient. Il est dédié a la
reconstruction de la charge de la particule incidente mais permet aussi d’accroitre la résolution sur sa
direction d’arrivée. La méthode de reconstruction mise en place pendant mon stage de Master 2 sera
introduite ici bien que plus de détails peuvent étre trouvés dans [52].

6.2.1 Recherche du pixel traversé par la particule incidente

Pour chaque plan, on recherche le pixel traversé par la particule incidente. C’est en mesurant le
signal déposé dans ce pixel que I’on pourra remonter a la charge. Pour cela, on va extrapoler la
trajectoire reconstruite a I’aide du calorimetre sur les deux plans de SCD. Pour chaque plan, on va
ensuite chercher le pixel ayant le plus de signal dans un cercle de 5 cm de rayon autour du point
d’intersection de la trajectoire extrapolée et du plan. Si aucun pixel n’est allumé a I’intérieur de ce
cercle, le rayon est incrémenté jusqu’a trouver un pixel allumé. Toutefois, si aucun pixel n’est allumé
lorsque le rayon atteint une longueur de 10 cm, aucune charge n’est assignée a 1’événement par le
sous-détecteur correspondant. Lorsqu’un pixel est trouvé, on assigne une charge a I’évenement (Cf.
section suivante).

6.2.2 Reconstruction de la charge

La difficulté de I’analyse du SCD est d’identifier le pixel traversé par la particule incidente. Une
fois cela fait, il ne reste plus qu’a appliquer la formule suivante pour retrouver la charge :

.\
Z = cos 0,
Az=1

olt A correspond a I’amplitude du signal dans le pixel sélectionné et Az_; est un facteur de norma-
lisation correspondant au signal d’un proton. La dépendance en cos 6 provient du fait que, lorsque la
particule a une trajectoire inclinée, elle traverse plus de matiere, dépose donc plus d’énergie et produit
un signal plus fort.

6.2.3 Reconstruction de la trajectoire

La premiere estimation de la trajectoire est obtenue grice a la méthode de reconstruction du ca-
lorimetre par ajustement de la trace. Dans la mesure du possible, on essaie ensuite d’améliorer la
reconstruction a I’aide des plans de SCD. Si un pixel est trouvé par 1’algorithme décrit en 6.2.1, il est
ajouté dans I’ajustement de la trajectoire. Dans I’hypothese ou les pixels du SCD sélectionnés sont
les bons, ils apportent un grand bras de levier avec une bonne résolution. En effet, la dimension des
pixels est petite et les plans de SCD sont situés a plus de 20 cm du calorimetre. Ceci est illustré par
la figure 6.5, qui représente la distribution de I’erreur sur la position reconstruite en X du point d’im-
pact de la particule incidente sur le plan de photo-multiplicateurs de CherCam. Cette distribution est
issue des données réelles. On utilise comme estimateur de 1’erreur sur la position en X la différence
entre la trajectoire extrapolée et la position du photo-multiplicateur de CherCam le plus touché qui
est, dans la plupart des cas, celui traversé par la particule incidente. Les deux courbes de la figure
6.5 sont issues de I’algorithme de reconstruction de la trajectoire utilisant uniquement le calorimetre
(courbe continue) et utilisant la combinaison calorimetre SCD (courbe en pointillés). On constate que
la variance sur I’erreur est trois fois plus faible dans le cas de la trajectoire reconstruite grace a la
combinaison calorimetre SCD par rapport a la trajectoire obtenue seulement avec le calorimetre. La
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reconstruction de la trajectoire a ’aide du SCD est la premiere étape de la reconstruction de la charge
dans CherCam.
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FIGURE 6.5 — Erreur sur la position en X du point d’impact de la particule incidente avec le plan
de photo-multiplicateur en utilisant uniquement le calorimetre (en ligne continu) et en utilisant la
combinaison calorimetre SCD (en pointillés). Figure tirée de [144].

6.3 Reconstruction de la charge avec CherCam et incertitudes

La reconstruction de la charge dans CherCam est plus complexe et nécessite les informations des
deux détecteurs précédents. Comme nous 1’avons vu, CherCam utilise le nombre de photons Che-
renkov créés par le passage de la particule incidente dans un milieu radiateur pour reconstruire la
charge. En effet, pour une méme épaisseur traversée, le nombre de photons créés est proportionnel a
la charge de la particule au carré. Nous ne sommes pas sensibles au nombre de photons créés mais au
nombre de photons détectés et le rapport de ces deux nombres, qui constitue 1’efficacité de collection,
varie d’évenement en événement. Une grande partie de 1’analyse est donc dédiée a I’estimation de
I’efficacité de collection.

6.3.1 Méthode de reconstruction

La méthode de reconstruction est expliquée en détail dans la these de A. Putze [144] mais nous
allons brievement la décrire. L’analyse se déroule comme suit. On commence par estimer une tra-
jectoire grossiere de la particule incidente. On va ensuite balayer les points d’impacts possibles de
la particule incidente sur le plan de détection a partir de la zone trouvée a 1’étape un. Pour chaque
point, on simule le motif des photons Cherenkov générés par une particule ayant la trajectoire re-
construite et on le compare au motif observé. A I’issu du balayage, on est capable de déterminer le
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photo-multiplicateur traversé par la particule incidente. Dans cette nouvelle zone, on va minimiser les
parametres de la trajectoire afin d’obtenir un motif simulé le plus proche possible du motif observé.

Estimation de la trajectoire de la particule Il s’agit de 1’algorithme présenté dans la section pré-
cédente. La direction et la position de la particule sur le plan de 1’aérogel sont extrapolées grace aux
informations issues de la combinaison calorimetre + SCD.

Amélioration de la position reconstruite du point d’impact de la particule incidente sur le plan
de photo-multiplicateur La deuxi¢me étape consiste a rechercher le photo-multiplicateur touché
par la particule incidente. Le motif des photons sur le plan de photo-multiplicateurs est trés dépen-
dant de la direction de la particule incidente et de son point d’impact sur le plan d’aérogel. On va
donc commencer par fixer I’angle d’incidence a celui estimé par I’algorithme précédent et effectuer
un balayage de la position du point d’impact. Pour chaque position, on simule des événements et on
compare le motif obtenu au motif observé. La simulation Monte-Carlo utilisée pour générer les évene-
ments est un code de tragage des photons optiques dans CherCam. Afin d’étre efficace, le Monte-Carlo
doit reproduire au mieux le détecteur et les phénomenes physiques qui s’y déroulent. Le programme
prend en compte la physique optique du détecteur telle que la génération de photons Cherenkov et
Rayleigh, leur diffusion et leur absorption, mais aussi leur réflexion et leur diffusion aux interfaces.
Ce programme modélise aussi la collection des photons au niveau des photo-multiplicateurs et le dé-
clenchement des cascades électroniques. La comparaison du motif obtenu a 1’aide de la simulation et
du motif observé est effectuée en calculant, pour chaque photo-multiplicateur, la vraisemblance entre
les signaux des photo-multiplicateurs réels et simulés. Une fois le point de plus haute vraisemblance
déterminé, on est capable d’identifier le photo-multiplicateur touché par la particule incidente. Cela
permet un raffinement de I’ajustement de la trajectoire en effectuant une minimisation utilisant MI-
NUIT. L’identification de ce photo-multiplicateur permet de I’exclure de 1’ajustement car dans le cas
contraire, il peut faire apparaitre des minima locaux qui biaisent I’ ajustement.

Détermination de la charge Dans un troisi¢me temps, on effectue 1’ajustement a la fois de 1’angle
et de la position de la trace par minimisation de la fonction de vraisemblance. A 1’aide des données
réelles et des données simulées a partir de cette nouvelle trajectoire, on peut reconstruire la position de
I’anneau Cherenkov. Le calcul de la charge nécessite, une fois de plus, 1’utilisation de la simulation.
En effet, I’efficacité de collection des photons Cherenkov par les photo-multiplicateurs varie selon la
trajectoire des événements. Le Monte-Carlo sert donc a estimer 1’efficacité de collection € pour chaque
évenement. Une fois cette derniere connue, la charge peut étre calculée en utilisant la formule :

(6.2)

ot Ny est le nombre de photons mesurés par les photo-multiplicateurs, 6 est 1’angle d’incidence de
la particule et N, 5;} = 34 est le nombre de photons détectés pour une particule d’incidence normale

et de charge Z = 1 pour un détecteur idéal.
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6.3.2 Incertitudes sur la charge dans le cas idéal

1l existe plusieurs facteurs susceptibles de dégrader la résolution en charge. Tout d’abord, dans un
cas idéal sans particule secondaire, la résolution en charge peut-&tre déduite de la formule 6.2 :

1 1 Ae\? Acosf)?
AZ = = —— Z— Z—— ) . .
2 NZ_1+( € ) +< cos 6 ) ©63)

rec

Si les erreurs sur la trajectoires et les efficacités sont suffisamment faibles, ce sont les fluctuations
1
NTZ:I

ec

statistiques sur le nombre de photons détectés (le terme en ) qui dominent. Dans ce cas,

I’intérét d’un imageur comme CherCam est d’avoir une résolution indépendante de la charge de la
particule, ce qui permet la mesure des éléments lourds (jusqu’a Z = 30).

6.3.3 Incertitudes supplémentaires

L’intégration de CherCam dans la simulation complete, utilisée conjointement avec le programme
d’analyse, a permis de mettre en évidence un autre phénomene capable de dégrader la résolution.
Par rapport a la simulation de CherCam seule, 1’intégration de CherCam dans la simulation compléte
a modifié sensiblement la résolution attendue du détecteur. La figure 6.6 montre 1’évolution de la
précision de la mesure de la charge de 1’oxygene pour la simulation de CherCam seul, la simulation
CREAM sans le calorimétre et la simulation complete. Au fur et 2 mesure que 1’on ajoute des sous-
détecteurs dans la simulation, la résolution sur la charge mesurée dans CherCam se dégrade. La figure
montre aussi la résolution mesurée a partir des données réelles. On constate que la résolution est moins
bonne dans les données réelles que dans la simulation. Ceci nous indique un défaut dans la simulation
mais nous reviendrons sur ce point plus tard.

6.3.3.1 Production de photons tertiaires

Bien que des différences subsistent entre les données simulées et les données réelles tichons de voir
ce que ’on peut apprendre de la simulation. Tout d’abord on observe que lors de I’ajout des autres
sous-détecteurs, ce n’est pas le calorimetre qui contribue le plus & la dégradation de la résolution. Ceci
permet donc de supposer que ce sont les particules produites au-dessus de CherCam qui contribuent
le plus au bruit de CherCam. Actuellement la simulation ne traite pas les interactions des particules
chargées avec I’électronique des photo-multiplicateurs et la dégradation de la résolution dans la simu-
lation est attribuable & 1’existence de photons optiques supplémentaires. Ces photons, que 1’on peut
qualifier de tertiaires, sont issus de particules secondaires créées par la particule incidente et qu’il
nous faut identifier.

Les figures 6.7 sont issues d’une simulation ot des oxygenes de 1 TeV sont envoyés uniformément
au-dessus de CREAM en incidence normale. La figure supérieure montre 1’altitude de production des
particules parents de chaque photon détecté, pondérée par le nombre de photons produits par chaque
parent. Elle est définie par rapport a la surface inférieure du calorimetre. Sur la figure supérieure, le
bin le plus a droite correspond a un parent produit a 1300 mm, il s’agit de 1’oxygene incident qui
créé environ un millier de photons, soit 25 % des photons produits. Puisque cette distribution ne
prend en compte que les photons détectés sur le plan de détection de CherCam, elle est représentative
de la quantité de matiere de chaque partie du détecteur pondérée par la longueur d’absorption des
particules secondaires. En effet, plus la matiere est présente au-dessus de CherCam, plus le nombre
de photons créés sera important. Cependant, la matiere absorbe aussi ces photons qui ne sont alors
pas détectés. Sur la figure, on constate un grand nombre de photons issus de particules produites
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— Data:AZ=0.39

—— CAL: AZ=033
1= SCD: AZ=0.30
B CherCam : A Z=0.26
1
10

10°

CherCam

FIGURE 6.6 — Résolution de CherCam pour les données de vol (noir), la simulation compléte (rouge),
la simulation sans le calorimetre (bleu) et la simulation de CherCam seul (rose). Les simulations
sont effectuées a 1 TeV et les données réelles ne comprennent que les événements ayant une énergie
E < 1.6 TeV. Au fur et a mesure que des détecteurs sont ajoutés la résolution en charge de Cher-
Cam diminue. L’ajout du SCD et du calorimetre permet d’expliquer une partie des différences de
résolutions obtenus avec les données réelles et la simulation de CherCam.

dans la partie inférieure de CherCam, c’est-a-dire ses photo-multiplicateurs. De méme le Cherenkov
Detector, situé juste au-dessus de CherCam contribue aussi significativement malgré un grammage
faible (~ 0.47 g/cm?). Cependant, en ’absence du CD on peut s’attendre & une augmentation du
nombre de photons tertiaires dus au TCD car une partie des secondaires produits dans le TCD sont
absorbés dans le CD. De maniere surprenante, dans cette simulation ol le détecteur le plus bas est le
SCD, on trouve tout de méme quelques photons qui sont issus de secondaires produits dans le SCD.
Ce sont des secondaires qui sont émis vers le haut et qui traversent le verre des photo-multiplicateurs
de CherCam en produisant de la lumiére Cherenkov. La figure 6.7 du bas représente la distribution
de I’altitude de production des photons tertiaires (par opposition aux photons secondaires produits
par la particule incidente, ceux-ci sont produits par une particule elle-méme secondaire). Un tres
grand nombre de photons (~ 85%) ne sont pas produits dans I’aérogel mais dans le verre des photo-
multiplicateurs lorsqu’une particule les traverse. Lors du passage d’une particule & travers un photo-
multiplicateur tous les photons émis sont collectés dans ce dernier et le signal est donc plus fort
que celui dans les photo-multiplicateurs avoisinants. Cependant cette information est difficilement
utilisable dans I’analyse car ces photo-multiplicateurs, qui recoivent un signal trés fort, saturent si
bien que leur signal n’est pas proportionnel a celui de la particule incidente.
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FIGURE 6.7 — Altitude de production du parent de chaque photon détecté dans CherCam (haut).
Altitude de production des photons tertiaires (bas). L altitude est définie par rapport a la surface
inférieure du calorimetre.

6.3.3.2 Caractérisation des particules secondaires

Il nous faut maintenant savoir quels sont les secondaires qui produisent ces photons tertiaires. La

distribution des charges des secondaires pondérée par le nombre de photons qui sont produits par
chaque secondaire est représentée a la figure 6.8. Cette distribution nous renseigne sur au moins
deux processus. Tout d’abord on observe des particules de charges élevées qui proviennent de la
fragmentation de la particule incidente. Ceci nous indique qu’il y a effectivement de la fragmentation
dans le détecteur et donc une contamination des basses charges par les hautes charges. Cependant cela
n’explique pas la dégradation de la résolution sur la mesure de la charge de I’oxygene car, dans les
évenements fragmentés, la charge mesurée est inférieure a 8 et elle n’intervient pas dans 1’ajustement
de la gaussienne centrée sur 8 (cf. figure 6.6).
Hors le probleme de fragmentation, on peut observer la prépondérance de particules de charges -1.
Ces particules sont, a I’exception de quelques 7, des électrons de knock-on aussi appelés delta-rays.
Il s’agit d’électrons de la matiere éjectés de leur orbitale atomique par le passage d’une particule
chargée incidente. L’ énergie cinétique T des delta-rays est distribuée selon la formule [70] :

2
AN = EKZ2ELF(T)
dT’'de 2 Ap? T?

ou Z et 8 sont la charge et la célérité de la particule incidente, z et A la charge et la masse du matériau
et F'(T') un facteur proche de 1 pour 7" < )40 =~ 4500 MeV [70].

Les énergies initiales des delta-rays ayant généré des photons sont représentées sur la figure 6.9.
On observe qu’a haute énergie, la distribution correspond bien a une loi en % tandis qu’a basse
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FIGURE 6.8 — Distribution des charges des parents de chaque photon tertiaire détecté dans CherCam.

énergie moins d’électrons sont observés. Ceci peut €tre attribué aux pertes d’énergies et a la coupure
sur le seuil Cherenkov des delta-rays. En effet, méme si certains électrons sont au-dessus du seuil
Cherenkov au moment de leur création, ils peuvent perdre de 1’énergie et passer sous le seuil lors
de leur propagation et ceci modifie la distribution au-dessus du seuil. En zoomant sur les énergies
proches du seuil on constate que les énergies les plus basses autorisées sont de ~ 0.2 MeV. Ce seuil
correspond a I'indice du verre des photo-multiplicateurs de 1.49 et qui est I'indice le plus élevé de
CherCam. Le seuil Cherenkov de I’aérogel est a 1.6 MeV, plus de la moitié€ des électrons sont sous ce
seuil et on retrouve donc le fait que 1’aérogel n’est pas le principal producteur de photons tertiaires.

6.3.4 Mesure de la charge dans CherCam en fonction de I’énergie

Dans cette partie, nous allons nous intéresser a la dépendance énergétique de la mesure de la charge
et de la résolution en charge. Lors d’une mesure de flux, plus que sa valeur absolue, c’est son évo-
lution en fonction de I’énergie qui est intéressante. Pour caractériser cette derni¢re correctement, il
est judicieux de s’affranchir des dépendances énergétiques instrumentales au maximum. En particu-
lier une évolution de la résolution d’un détecteur se traduit par une modification de son efficacité
d’identification. On peut déja remarquer que les particules albédoes, dont le nombre augmente avec
I’énergie, et plus particulierement celles émises en direction du plan de détection peuvent dégrader la
résolution. Lors de leurs traversées des photo-multiplicateurs, elles peuvent déclencher une avalanche
électronique et ainsi générer des signaux intempestifs. De plus, si ces particules traversent le plan de
I’aérogel, elles génerent a leur tour des photons Cherenkov venant s’ajouter a ceux émis par la par-
ticule incidente. Les particules albédoes et les photons qu’elles produisent sont dirigés vers la partie
supérieure du détecteur. Par conséquent on peut éliminer ce bruit en plagant un matériau absorbant les
photons sur la couche supérieure de 1’aérogel (voir fig 5.5). Malgré ces précautions, le bruit causé par
les particules albédoes s’intensifie avec 1I’énergie de la particule incidente et peut causer de sérieux
probleémes d’identification a haute énergie.

D’autre part, la compréhension du détecteur posséde encore quelques zones d’ombre. Tout d’abord,
contrairement au SCD pour lesquels la mesure de la charge est indépendante de 1’énergie de la parti-
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FIGURE 6.9 — Energie cinétique (en MeV) du parent de chaque photon tertiaire détecté dans CherCam.

cule incidente, la charge mesurée dans CherCam varie avec I’énergie. La figure 6.10 montre 1’évolu-
tion de la charge moyenne mesurée dans CherCam d’un échantillon d’oxygene en fonction de I’éner-
gie (les barres d’erreurs correspondent a I’erreur sur I’ estimateur de la charge moyenne). L’échantillon
est obtenu a partir des événements identifiés comme oxygene avec les deux SCDs (| Zbottom — 8| < 0.5
et | Ziop — 8| < 0.5). Afin de limiter I'impact des événements catastrophiques (reconstruits par Cher-
Cam a plus de 2 unités de charge de la charge exacte), ils sont exclus de 1’échantillon utilisé. Cela
permet de définir un estimateur de la moyenne (et de la variance) plus proche de celui obtenu par
ajustement d’un gaussienne.
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FIGURE 6.10 — Evolution de la charge moyenne mesurée dans CherCam en fonction du logarithme
de I’énergie pour un échantillon d’oxygene. Les barres d’erreurs représentent 1’erreur sur la charge
moyenne. L’échantillon est obtenu a partir des mesures de charge des SCDs.

- 109 -



6.4 Conclusion : spectres en charge des 3 sous-détecteurs

Malgré une faible statistique a haute énergie on remarque que la charge moyenne mesurée dans Cher-
Cam se décale de presque une unité de charge entre 100 GeV et 100 TeV. Cette dépendance énergé-
tique est probablement due aux particules albédoes qui remontent dans les pixels de CherCam dont le
nombre augmente avec 1’énergie. Lorsque ce nombre devient trop important, le signal des particules
albédoes forme un fond uniforme qu’il est difficile de distinguer du signal des photons. En effet, lors-
qu’un bruit important survient dans un seul photo-multiplicateur, sa probabilité que ce signal soit dii &
des photons est alors tres faible et le photo-multiplicateur est exclu de I’analyse. Cependant, un bruit
diffus induit une diminution plus faible de cette probabilité mais dans plusieurs photo-multiplicateurs.
Si la probabilité est encore suffisante, les photo-multiplicateurs sont gardés dans 1’analyse et la com-
posante passe inapercue. Cet effet important peut induire une diminution de la résolution de CherCam.
Méme si la résolution de CherCam reste la méme a toutes les énergies, si la valeur moyenne de la
charge mesurée change, la distribution des charges mesurées intégrée sur toutes les énergies sera plus
large. On peut donc tenter de surmonter ce probléme en appliquant un facteur correctif sur la charge
mesurée en fonction de 1’énergie pour rendre sa moyenne constante a toutes les énergies mais ceci
n’améliore pas la résolution. En fait ¢’est compréhensible car, a cause de 1a loi de puissance du rayon-
nement cosmique, ce sont les événements de basses énergies qui vont dominer dans 1’estimation de
la résolution et les événements de moyennes et hautes énergie ne joueront qu’un rdle mineur. On va
maintenant s’intéresser a 1’évolution de la résolution en charge de CherCam en fonction de I’énergie.
Puisqu’a haute énergie, la statistique n’est pas suffisante pour ajuster une gaussienne sur les distribu-
tions en charge mesurée, et pour obtenir la résolution, on étudie directement la dispersion des points
de données des échantillons d’oxygene. Celle-ci est représentée sur la figure 6.11. Le résultat montre
une forte dépendance de la résolution avec 1’énergie, au moins jusqu’a 3 TeV, ot la résolution atteint
0.5 unité de charge.

Les conséquences d’une telle dépendance avec I’énergie sur I’estimation de 1’efficacité de la cou-
pure sur la charge mesurée dans CherCam doivent aussi étre considérées. En effet, une particularité
de cette analyse est de n’utiliser que tres faiblement la simulation et de privilégier 1’estimation des
efficacités avec les données de vol. L’efficacité dépend directement de la résolution en charge du
détecteur et par conséquent toute les incertitudes sur la dépendance énergétique de la résolution se
translatent dans I’estimation de 1’efficacité.

CherCam produit tout de méme une mesure indépendante de la charge des particules que nous
allons pouvoir utiliser dans le cadre d’une procédure de validation. Par la suite nous verrons comment
cette mesure nous permettra d’estimer les efficacités d’identification des deux plans de SCD.

6.4 Conclusion : spectres en charge des 3 sous-détecteurs

Dans CREAM-III, 3 sous-détecteurs peuvent étre utilisés pour mesurer la charge des particules : les
deux plans de SCD ainsi que CherCam. Au-dela de Z=2, la résolution de la charge est une gaussienne
dans chaque sous-détecteur (pour le SCD, la distribution est proche d’une distribution de Landau
convoluée avec une gaussienne pour Z=1 et Z=2). La figure 6.12 montre les distributions des charges
mesurées (aussi appelées spectres de charge) par les 3 sous-détecteurs. On constate que les résolutions
des deux plans de SCD sont similaires tandis que la résolution de CherCam est sensiblement moins
bonne. A titre d’exemple, les résolutions de la mesure de la charge de 1’oxygeéne sont opogom = 0.27,
Top = 0.26 et ochercam = 0.40. Pour le groupe d’éléments B, C, N et O, CherCam apporte donc peu
d’informations. On peut toutefois envisager une utilisation future pour la reconstruction des flux de
protons et d’hélium, voire méme de lithium et de béryllium. En effet, on constate que dans les SCD,
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FIGURE 6.11 — Résolution sur la mesure de la charge de I’oxygene dans CherCam.

les distributions des protons et des héliums possedent des queues qui se propagent jusqu’aux charges
~ 5. Elles proviennent des fluctuations dans les dépots d’énergie dues a leur nature stochastique.
Pour une énergie déposée moyenne fixée, la distribution de I’énergie déposée s’apparente a une loi de
Landau. Dans le cas de CherCam, a basse charge, la résolution est principalement gouvernée par la
fluctuation sur le nombre de photons détectés qui est de nature poissonnienne. Une telle fluctuation
ne produit pas la queue de distribution observable dans les plans du SCD. Un tel avantage pourrait
étre exploité pour la reconstruction des flux de lithium et de béryllium, pour lesquels la contamination
dans les SCDs due aux protons et aux héliums est extrémement importante. En attendant, dans cette
analyse CherCam joue un role important dans I’estimation des efficacités d’identification des top et
bottom SCD. Puisque sa mesure de charge est indépendante, on peut créer des échantillons de chaque
espece qui peuvent €tre utilisés pour tester la réponse au passage de ces charges a travers le bottom et
le top SCD. Afin de créer des échantillons suffisamment purs, deux sous-détecteurs sont nécessaires,
et puisque I’on ne peut pas utiliser le méme détecteur pour créer les échantillons et mesurer sa réponse,
au total 3 détecteurs sont indispensables. Tout ceci sera expliqué en détail dans la section 8.2.
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FIGURE 6.12 — Spectres de charge bruts(aucune coupure), mesurés par les 3 sous-détecteurs.
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Reconstruction des flux des noyaux
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Comme nous ’avons vu dans la section précédente, la mesure des flux et des rapports du rayon-
nement cosmique est 1’objectif de I’expérience CREAM. Dans cette partie, nous nous consacrerons
a la reconstruction des flux et des rapports avec les données du troisieme vol de CREAM ayant eu
lieu entre le 19 décembre 2007 et le 17 janvier 2008. La mesure prioritaire est la mesure du rapport
bore sur carbone, dont I’estimation passe par la reconstruction des flux B et C. La méthode d’analyse
est suffisamment générique pour reconstruire d’autres flux tels que ceux de I’azote et de I’oxygene.
Par ailleurs, nous verrons que connaitre ces flux nous permet de contrdler la contamination due aux
azotes et aux carbones mal identifiés. La contamination due & 1’hydrogene et a ’hélium est a priori
beaucoup moins probable, cependant leurs abondances sont beaucoup plus grandes que celles des
autres éléments et au final leur contamination n’est pas négligeable. On calculera donc aussi les flux
d’hydrogene et d’hélium. Ces flux serviront aussi a controler la procédure d’analyse car ils pourront
étre comparés avec ceux issus de I’analyse des flux H et He effectuée par la collaboration.

La formule du flux

Un flux représente le nombre de particules d’une espéce donnée passant a travers une surface de
détection par unité de temps, de surface, d’énergie et d’angle solide. Si le flux est homogene, isotrope
et stationnaire, son expression s’écrit :

< Niot >

NE) = X5 T.GF

ou < N, > représente le nombre moyen de particules d’énergie comprise entre E et £ + AE qui
passent a travers le détecteur pendant un temps 7'. La quantité G F’ représente le facteur géométrique
du détecteur, c’est-a-dire I’intégrale de son angle solide sur toute la surface de détection. On ne mesure
pas Ny, mais seulement une fraction pour plusieurs raisons. D’abord, certaines particules passent a
travers le détecteur sans déclencher 1’acquisition. La fraction d’évenements déclenchant 1’acquisition
se nomme efficacité de déclenchement ¢;,.;. D’autre part, pour certains éveénements, I’information
enregistrée par les détecteurs n’est pas suffisante pour identifier la charge et 1’énergie de la particule et
ces évenements sont rejetés de I’analyse. La fraction d’événements gardés est nommée efficacité des
coupures €. Pour une réalisation de 1’expérience, qui correspond a un nombre N (E) d’événements
gardés dont I’énergie est comprise entre F' et ¥ + AF, on utilise comme estimateur gZ;(E) du flux, la
formule suivante :

_ N(E)
" AE-T-GF - &pig - éu

$(E) (6.4)

ou les variables avec le tilde correspondent a un estimateur des variables sans le tilde.

En pratique, la mesure de N (F) n’est pas immédiate pour deux raisons principales. Les détecteurs
posseédent des résolutions finies et il est possible de commettre des erreurs dans 1’attribution de la
charge et de I’énergie des particules. Lorsque la charge est mal reconstruite, une particule peut-&tre
identifiée comme une autre, on parle de contamination des especes. La mauvaise reconstruction de
I’énergie peut impliquer qu’une particule soit placée dans le mauvais bin en énergie, on parle de
convolution de la distribution des événements avec la réponse en énergie du détecteur. Pour obtenir
N (E), on devra donc supprimer les contaminations et déconvoluer de la réponse du détecteur.
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Apres le calcul de N (E) et I’estimation des différents termes de I’équation 6.4, on obtiendra le flux
mesuré au niveau de I’instrument. Cependant, celui-ci ne représente pas le flux hors de I’atmosphere.
Nous avons vu lors de I’étude sur la propagation du rayonnement cosmique que sa composition était
modifiée lors de la propagation par I’interaction de ce dernier avec la matiere du milieu interstellaire
via le processus de fragmentation. Le méme phénomene se produit lors de la traversée de 1’atmo-
sphere et méme dans les parties du détecteur situées au-dessus des détecteurs sensibles. Connaissant
la composition du détecteur et de 1’atmosphere, on mettra en place une procédure permettant de retro-
propager les flux en dehors de I’atmosphere afin d’obtenir les flux finaux.

Cette partie est donc organisée comme suit. On commencera par estimer le temps de vol 7' de
I’instrument. Ensuite, on procédera a 1’identification des particules en leur attribuant une charge et
une énergie, puis on déconvoluera de la résolution en énergie du détecteur. On évaluera et supprimera
alors la contamination des éléments et on appliquera les efficacités €., On obtiendra alors les flux au
niveau du détecteur en estimant et en corrigeant de 1’acceptance du détecteur (G~F - €trig). 1l ne restera
plus qu’a rétro-propager les flux hors de 1I’atmosphere pour obtenir les flux finaux.

- 116 -



Chapitre 7

Reconstruction de la distribution en
énergie des évenements sélectionnés

7.1 Sélection des données et calcul du temps d’exposition

La premiére étape consiste a sélectionner les lots de données prises pendant une période ou le
détecteur était stable. On voudra ensuite calculer la durée correspondante a ces périodes.

7.1.1 Sélection des périodes stables

Les données sont agencées par paquets ayant chacun une durée de A7 = 3000s (qu’on appellera

une période). On définit les périodes stables comme celles ayant un taux de déclenchement proche
de celui attendu. Le taux de déclenchement correspond au nombre moyen d’évenements pendant une
seconde. II est estimé a partir du nombre d’événements Nap par période : Rate = Nap/AT.
On calcule ensuite les moments d’ordre un et deux de la distribution des taux de déclenchement de
I’ensemble des périodes. Cette distribution (en bas) ainsi que le taux de déclenchement en fonction
du temps (en haut) sont représentés sur la figure 7.1. Sur la figure supérieure, on peut voir deux pé-
riodes ou le détecteur a un taux de déclenchement anormal qui peut étre dii 2 un dysfonctionnement
dans un des sous-détecteurs. On observe aussi des périodes durant lesquelles aucun événement n’est
enregistré. Hormis ces périodes, on constate sur la figure du bas que la distribution des taux de dé-
clenchement est relativement gaussienne. Cette gaussienne est de moyenne 0.54 Hz et d’écart-type
0.03 Hz. Les périodes sont gardées pour 1’analyse si leur taux de déclenchement est & moins de 3
sigmas de la moyenne. Les périodes gardées représentent 25.7 jours de données, soit 94.5% du temps
total de vol.

7.1.2 Calcul du temps d’exposition

La durée cumulée des périodes stables ne représente pas le temps actif du détecteur. Il faut aussi
prendre en compte le temps mort qui suit I’acquisition de chaque événement. Comme nous I’avons
vu dans la partie précédente, CREAM est équipé de deux systemes de déclenchement de 1’acquisi-
tion : déclenchement par le calorimetre et déclenchement par le TCD. Dans cette analyse, nous nous
consacrons uniquement aux évenements déclenchés par le calorimétre. Apres 1’acquisition d’un éve-
nement, il existe une période pendant laquelle I’acquisition d’un nouvel évenement est bloquée pour
que le systeme d’acquisition de CREAM enregistre I’éveénement courant et que chaque détecteur soit
a nouveau opérationnel. Le temps d’exposition n’est donc pas simplement la durée intégrée de toutes
les périodes stables, mais doit étre corrigé du temps mort. Pour cela, CREAM est équipé de plusieurs
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FIGURE 7.1 — En haut : taux de déclenchement en fonction du temps. En bas : distribution des taux
de déclenchement.

horloges et la mesure de la fraction de temps mort est effectuée régulierement par 1’électronique
embarquée et enregistrée par le logiciel d’housekeeping qui permet de contrdler les parametres de
I’instrument et des détecteurs (température, tension, temps mort ...). Dans cette étude, le temps d’ex-
position est calculé pour chaque période stable puis intégré sur I’ensemble des périodes. Pour chaque
période stable, la durée d’exposition est calculée comme le produit du temps total de la période AT
et de la fraction de temps opérationnel moyen intégré durant cette période < €' > La durée de la
période est prise comme I’intervalle de temps entre le premier et le dernier évenement de la période
et la variable de temps utilisée est CRM_TimelnSec.

On moyenne la fraction de temps opérationnel car ces périodes sont longues devant I’intervalle de
temps entre deux acquisitions des données housekeeping (~ 5 s), si bien que la valeur de cette fraction
peut varier durant la période. Dans les événements housekeeping, c’est la variable HSK_LiveToTotalRatio
qui contient I’information sur la fraction de temps mort. En intégrant sur I’ensemble des périodes 1,
le temps d’exposition 7" et la fraction F' de temps opérationnel s’écrivent :

N, periodes

T= > AT <>
i=1
= 2203250 s = 25.5 jours

et
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F _ Zﬁ\ipiriodes AI—ZL < 6?(;tjf >
Zﬁ\i)iriodes Aﬂ
= 99.37%.

On remarque que la fraction de temps mort est inférieure & 1%. Ceci est dfi a un taux de déclenchement
tres faible (~ 0.5 Hz) qui laisse a I’électronique tout le temps dont elle a besoin pour redevenir
opérationnelle. Au final, sur les 28 jours de vol, on a donc un temps d’exposition correspondant a
25.5 jours.

7.2 Distribution des particules en fonction de I’énergie

7.2.1 Sélection des éveénements : identification des particules

Nous allons maintenant nous intéresser a la coupure permettant 1’identification des particules.
Celle-ci est réalisée a I’aide des deux plans de SCD. Si la trajectoire dans le calorimetre est bien re-
construite et que les pixels du SCD traversés par la particule incidente sont identifiés, les mesures de
charge des deux plans de SCD sont indépendantes pour les charges supérieures a 2 (a basse charge, on
constate une corrélation entre les deux mesures, nous reviendrons sur ce point dans la section 8.2.4.2).
La sélection des évenements est effectuée en demandant une coincidence des charges mesurées dans
les deux plans. La distribution des charges reconstruites dans les deux plans est représentée sur la
figure 7.2. Les évenements gardés sont ceux a I'intérieur des carrés. Les carrés ont une longueur
d’une unité de charge et sont centrés sur la valeur entiere de chaque charge. Mathématiquement, on
considérera donc qu’un éveénement est de charge Z; s’il satisfait les deux conditions :

|Zb0tt0m — Z’L’ < 05 et ’Ztop — ZZ‘ < 05,

ol Zpotrom €t Zyop sont les mesures de charge effectuées dans le Bottom et le Top SCD (la mesure de
charge avec les SCDs est expliquée dans 6.2.2).

On compte ensuite le nombre d’évenements dans chaque carré pour avoir une premiere estimation
du nombre N;*¥ de chaque élément de charge Z; et dans chaque bin d’énergie. Les nombres N,
N, Ng™, NEv, NGV et NG™ seront la base de nos calculs des flux H, He, B, C, N et O. Pour
chacune des especes, la distribution des éveénements sélectionnés en fonction de 1’énergie déposée
dans le calorimetre est représentée sur la figure 7.3. Cette figure permet de se faire une premiere idée
de I’abondance des différents éléments. On constate, par exemple, qu’a méme énergie, les bores sont
environ 100 fois moins présents que les protons et 10 fois moins présents que les carbones ou les
oxygenes. Ces rapports d’abondances illustrent I’importance d’une bonne résolution en charge afin
d’éviter autant que possible toute contamination des espéces peu abondantes comme le bore par des
especes plus abondantes. Nous reviendrons sur le sujet des contaminations dans les parties suivantes.

7.2.2 Energie totale, énergie par nucléon, énergie déposée : binning utilisé

Historiquement, méme si quelques rapports élémentaux sont donnés en fonction de la rigidité,
la plupart sont donnés en fonction de I’énergie par nucléon. C’est ce format qui a été choisi pour
cette analyse. Il faut comprendre ce qu’implique la mesure des flux en fonction de I’énergie par
nucléon dans le cas de CREAM. Puisque son calorimetre est sensible a 1’énergie totale, 1’estimation
de I’énergie par nucléon nécessite une estimation du nombre de nucléons dans la particule. Nous
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FIGURE 7.2 — Distribution intégrée sur toute les énergies des charges reconstruites par les deux plans
de SCD. Les carrés comprennent les événements qui passent la coupure de coincidence.

considérons ici que les especes du rayonnement cosmique mesurées sont dominées par la contribution
d’un seul isotope. Cette hypotheése nous permet d’estimer I’énergie par nucléon d’une particule a partir
de son énergie totale et de sa charge. L’estimation d’un rapport d’abondance en fonction de I’énergie
par nucléon nécessite que la mesure des abondances des deux espeéces soit effectuée en fonction du
méme binning en énergie par nucléon. Par conséquent, on doit utiliser des bins en énergie totale
différents pour chaque espece de fagon a donner les méme binnings en énergie par nucléon. Les bins
en énergie déposée de chaque espece sont de la forme suivante : [E;Lﬁ;“ x Az, EMUct x Azl ot Ay

représente le nombre de nucléons de 1’espece ¢ dont la charge est Z. La borne inférieure de chaque
bin est paramétrée en énergie déposée (MeV) comme suit :

Ei = E()AZ 100'%.

Un tel binning est qualifié de logarithmique car la largeur de ses bins apparait constante sur une
échelle logarithmique. Pour le rayonnement cosmique, 1’intérét d’un tel binning est de posséder des
bins de plus en plus larges au fur et a mesure que 1’énergie augmente et que le flux diminue. Cela
permet de compenser en partie la perte de statistique induite par la baisse de flux. Le coefficient 0.2
influe sur la largeur des bins. Il a été choisi car il présente un bon compromis entre la statistique
présente dans chaque bin et le nombre de bins qu’il représente.

Enfin, notons qu’une mauvaise identification de la charge entraine une mauvaise reconstruction de
I’énergie par nucléon de la particule. Dans le cas du rapport bore sur carbone, une mauvaise identifi-
cation des carbones peut avoir des conséquences néfastes. Puisque le carbone posseéde un nucléon de
plus que le bore, 1’énergie par nucléon d’un carbone identifié comme un bore sera reconstruite plus
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FIGURE 7.3 — Distribution des événements sélectionnés en fonction de 1’énergie déposée dans le
calorimetre pour les bores, carbones, azotes, oxygenes, protons et héliums.

haute qu’elle ne I’est vraiment. Cet effet de repeuplement, déja accru par 1’abondance plus importante
des carbones, est amplifié par la tendance en loi de puissance du spectre en énergie du rayonnement
cosmique : les carbones mal identifiés la ot il y en a beaucoup (2 basse énergie) vont repeupler les
bores 1a ot il y en a peu (a plus haute énergie).

7.3 Déconvolution de la résolution en énergie : unfolding

7.3.1 Effet de la réponse en énergie

Dans la section précédente, nous avons montré comment on peut estimer les distributions en éner-
gie déposée de chaque espece. Mais ce qui nous intéresse, c’est leur distribution en fonction de leur
énergie réelle, c’est-a-dire 1’énergie de chaque particule incidente. En moyenne, I’énergie de la par-
ticule incidente et son énergie déposée dans le calorimétre sont proportionnelles. A premiére vue, on
pourrait donc se contenter d’appliquer ce facteur de proportionnalité pour remonter a I’énergie de la
particule incidente. Cependant, la résolution en énergie du calorimetre n’est pas infinie et la mesure
de I’énergie déposée est soumise a des fluctuations : certains événements peuvent se trouver dans
un bin en énergie reconstruite différent du bin qui correspond a leur énergie réelle. Cet effet a pour
conséquence une distorsion de la distribution que 1’on cherche a estimer. Dans notre cas, ou I’on es-
time les flux pour des bins en énergie, I'importance de cet effet dépend principalement de la largeur
des bins, de la résolution du détecteur et des variations dans la distribution & estimer.
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Prenons un exemple simple ou la fonction densité de probabilité des énergies reconstruites est une
gaussienne centrée sur 1’énergie réelle et analysons comment la distribution des énergies reconstruites
est modifiée par rapport a la distribution des énergies réelles. Lorsque I’écart type de la distribution
devient de I’ordre de la largeur des bins, une partie sensible des événements est placée dans un mau-
vais bin en énergie. Puisque la distribution des énergies réelles suit ici une loi de puissance, chaque
bin contient bien plus de statistique que le bin suivant et, par conséquent, méme une petite fraction
d’éveénements reconstruits dans le bin suivant peut contribuer notablement a la statistique de ce bin.
En conclusion, chaque bin va repeupler le bin suivant et la distribution des énergies mesurées va se
trouver aplatie par rapport a la distribution de base. L’effet de la convolution est illustrée sur la figure
7.4.

Flux réel
Flux mesuré

Energie

FIGURE 7.4 — Effet de la déconvolution sur les flux.

7.3.2 Déconvolution : méthodologie

On peut estimer cet effet et le corriger si I’on connait la distribution de 1’énergie mesurée en fonc-
tion de 1’énergie réelle, c’est-a-dire la réponse du détecteur. Dans le cas binné, cela revient a connaitre
la matrice de convolution [A/] dont chaque terme m;; représente la probabilité qu’une particule dont
I’énergie réelle se trouve dans le bin j soit reconstruite avec une énergie se trouvant dans le bin ¢. Par
définition de cette matrice, les distributions des évenements en fonction de I’énergie réelle et en fonc-
tion de I’énergie mesurée sont reliées par la formule ]_V)meas = [M]N yeqr 00 N peqr (resp. N peas) est
le vecteur contenant les nombres d’événements Nfeal (resp. N/ ...) identifiés d’une espece donnée
dans le i-eme bin en énergie réelle (resp. déposée).

7.3.2.1 Déconvolution par inversion matricielle

Naivement, la premiere idée qui vient a 1’esprit pour retrouver la distribution des événements en
fonction de leur énergie réelle est d’inverser la matrice [M] a I’aide de la formule :

N)Teal = [M_l]ﬁmeas- (7.1)

Pour voir ce qui ne va pas avec cette méthode, nous allons 1’appliquer sur des données simulées.
Nous effectuerons ensuite I’inversion matricielle sur ces données simulées. Dans cette simulation,
on fera I’hypotheése que, pour une énergie réelle donnée, les énergies mesurées sont distribuées de
maniere gaussienne (centrée sur I’énergie réelle de la particule incidente et avec un écart-type égal a
100 % de I’énergie réelle). Pour une énergie réelle donnée E,.,;, la fonction densité de probabilité de
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mesurer une énergie Epe,s 8°écrit donc :

1 _1 (Emeas —Ereal )
fdp(Emeas |Ereal) =——e€ ? Emeas . (7.2)
V 27 Emeas
A partir de cette expression, on peut déterminer les termes m; ; de la matrice [M] :
Eita Ef€$1 1 1 (Emeas —Ereal ) 2
mij = . I~ e ? Fmeas dEmeas dErea]v
n EI{eal 27TEmeas

meas
0l [Elyeqs, EitL] représente les bornes du i-éme bin en énergie mesurée et [E/_, EZ" ] représente les
bornes du j-eme bin en énergie réelle. Grace a cette matrice, nous connaissons toutes les probabilités
nécessaires pour simuler la distribution des énergies réelles et des énergies mesurées.

On commence par tirer des évenements dont les énergies réelles sont distribuées selon une loi
de puissance et pour chaque évenement on lui associe une énergie mesurée a partir de la fonction
densité de probabilité 7.2. On applique ensuite la matrice inverse [M ~!] 4 la distribution des énergies
mesurées afin de reconstruire la distribution des énergies réelles. Le résultat de la déconvolution par
inversion matricielle est présenté a la figure 7.5. La distribution des évenements en fonction de leur
énergie réelle est représentée par 1’histogramme en ligne continue. Il s’agit de la distribution d’intérét
que I’on cherche a reconstruire et nous y avons acces uniquement dans le cas des données simulées.
Le résultat de I’inversion matricielle est donné par I’histogramme en pointillé asymétrique. Il s’agit
de notre estimateur de la distribution des évenements en fonction de leur énergie réelle et il doit €tre le
plus proche possible de la distribution précédente (courbe noire) pour étre valable. Ce n’est pas le cas
ici : la distribution reconstruite posséde des oscillations non-physique et n’est pas proche du tout de la
distribution réelle. La courbe en pointillé représente la distribution observée en fonction de I’énergie
mesurée. Elle se superpose parfaitement avec la courbe noire en pointillé et avec un marqueur qui
représente la distribution reconstruite convoluée avec la réponse du détecteur. La superposition de ces
deux courbes montre qu’un flux qui suivrait la distribution représentée par la courbe bleue produit
la méme distribution des énergies mesurées que le flux en loi de puissance représenté par la courbe
noire.

L’intérét d’utiliser des données simulées est de connaitre parfaitement la réponse du détecteur afin
de se concentrer uniquement sur les effets dus a I’algorithme, sans se préoccuper d’éventuelles incer-
titudes sur la connaissance de la matrice [M]. On est donc siir que 1’échec de la procédure ne provient
pas de la méconnaissance de la réponse du détecteur mais bien de 1’algorithme lui-méme. Il vient
du fait que les distributions mesurées sont des variables aléatoires. En fait, seules les espérances des
distributions sont reliées par 1’équation 7.1 mais pas leurs réalisations, ¢’est-a-dire :

E(N)Teal) = [Mil]E(ﬁmeas)' (7.3)

Appliquer la matrice [M 1] 4 une réalisation de ]_\f>meas peut avoir pour conséquence une ampli-
fication des fluctuations statistiques et engendre les oscillations observées. Puisque N ;¢4 €5t une
variable aléatoire, il existe plusieurs configurations de distributions E(/V,..,;) capables de donner
naissance a une méme réalisation N)meas. L application E(N ;cq1) — N jneas est donc surjective et
son inversion n’est donc pas possible. Il existe donc une infinité de solutions et pour en choisir une,
il va falloir apporter de I’information supplémentaire. C’est ce que nous allons voir dans les parties
suivantes.
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FIGURE 7.5 — Déconvolution des flux par inversion matricielle pour des données simulées. L’ his-
togramme en ligne continue représente la distribution des évenements générés en fonction de leur
énergie réelle. Il s’agit de la distribution que 1’on chercher a reconstruire. La courbe en pointillé
représente la distribution des événements en fonction de leur énergie mesurée. En appliquant la mé-
thode de déconvolution matricielle, on cherche a retrouver la distribution en fonction de I’énergie
réelle. Le résultat de la procédure est représenté par 1’histogramme en trait pointillés asymétriques.
Cette distribution qui ne ressemble pas du tout a la distribution en fonction de I’énergie réelle illustre
I’échec de la méthode d’inversion matricielle. La distribution reconstruite répondait pourtant bien a
notre critere : la convolution de cette distribution avec la réponse du détecteur (distribution en points
noirs) redonne bien la distribution observée.

7.3.2.2 Déconvolution par maximisation de la vraisemblance

Si la méthode de déconvolution ne fonctionne pas, c’est a cause du caractere aléatoire des dis-
tributions mesurées. Nous allons maintenant appliquer une méthode de déconvolution utilisant une
approche statistique. En se placant dans le cadre d’une approche bayesienne de la probabilité, on
considere les nombres d’éveénements moyens attendus dans chacun des bins comme des variables
aléatoires. Nous allons chercher les nombres d’éveénements moyens Nexp attendus dans chaque bin
qui, une fois convolués avec la réponse du détecteur, produisent la distribution observée Nmeas avec
une probabilité maximale. En vertu du théoreme de Bayes, cette probabilité s’écrit :

= - P(Nmeas|ﬁex )P(Nem )
g:P(NeJ;MNmeas) = P(N . ) .

— —

olt P(Negp) est le prior sur la distribution attendue et P(Np,cqs) — qui est la probabilité d’observer
la distribution ]\7mea s — peut s’interpréter comme une constante de normalisation. Il faut exprimer la
probabilité P(]\_fmeas\ﬁmp) que la distribution attendue ﬁemp produise la distribution mesurée dans
le détecteur Nmeas. Puisque I’on connait la matrice de réponse du détecteur, on peut estimer la distri-
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Distribution | Signification
Nmeas Distribution des événements en fonction de leur énergie déposée dans le calorimetre
qewp Distribution des éveénements attendus en fonction de leur énergie réelle. C’est la dis-
tribution qui nous intéresse et que 1’on cherche a reconstruire
Naom,ol Distribution des énergies déposées par des éveénements dont 1’énergie réelle est distri-
buée selon Nexp

TABLE 7.1 — Récapitulatif des distributions utilisées et de leur définition

bution moyenne mesurée dans le détecteur Ncomol obtenue pour une distribution moyenne attendue
Negp (la signification des différentes distributions est rappelée dans la table 7.1). Cette distribution

moyenne mesurée est en fait la convolution de la distribution attendue Nemp et de la matrice de réponse
[M] :

Nbins

1 _ J ..

convol — E Nrecomlj‘ (74)
j=1

En supposant que les valeurs dans chaque bin sont indépendantes et que les fluctuations sur la distri-
bution mesurée sont statistiques, on peut exprimer la probabilité a posteriori :

Nbins
P(Nmeas|Neap) = P(Nmeas| Neonvol) = H P(Nieas/ Neonvol)-
i=1

Au final, on peut donc écrire la vraisemblance :

L x P(Nmeas|ﬁerp) (7.5)
Nbins

x H P(Nineas‘Nlconvol) (76)
=1

. ) ] 2
Nbins 1 (N;Lneas_Néqnvol)

X H (& ? (U%Vneas>2+(020nﬂuol)27 (77)
i=1

ot o! . représente I'erreur sur N7, et aiomol représente I’erreur sur la distribution théorique
convoluée avec la matrice de réponse du détecteur (c’est-a-dire celle que I’on compare a la distri-
bution observée) due aux incertitudes sur cette matrice. Ces incertitudes sont causées par 3 facteurs
principaux : la fluctuation statistique dans les distributions des énergies reconstruites des évenements
GEANTS3, les erreurs systématiques causées par 1’extrapolation de la matrice aux énergies ou il n’y
a pas de simulation et les erreurs systématiques dues a la simulation GEANT3 (erreur de géomé-
trie, processus physique, etc.). Le role du terme o on01 €St d’empécher 1’ajustement de trop baser sa
minimisation sur des bins oul I’erreur statistique est tres faible alors qu’une différence avec les dis-
tributions observées peut survenir d’une mauvaise estimation de la matrice de réponse, et donc de la
distribution théorique. A ce point, si on tente une maximisation de la vraisemblance on va trouver le
flux le plus statistiquement signifiant, c’est-a-dire celui qui, une fois convolué avec la matrice, colle
parfaitement avec le flux observé. On retrouve exactement la méme distribution qu’apres inversion
matricielle. Comme dans le cas de I’inversion matricielle, le résultat est non-physique et oscille d’un
bin a I'autre. Pour le moment, I’algorithme souffre du méme travers que ’algorithme d’inversion
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matricielle. Il manque toujours de I’'information supplémentaire pour assurer un résultat physique.
L’intérét de cette formulation statistique du probléme par rapport a I’inversion matricielle réside dans
la possibilité d’incorporer cette information.

7.3.2.3 Terme de régularisation

Pour assurer un résultat cohérent, nous allons ajouter au terme de vraisemblance un terme supplé-
mentaire . pour prévenir ces oscillations bin a bin. Ces oscillations se caractérisent par des variations
importantes de la dérivée premiere. Pour les supprimer, on peut donc ajouter un terme . qui soit pro-
portionnel a 1a dérivée seconde locale. En prenant I’expression binnée de la dérivée, une premicre
expression du terme . est donc :

S = _k Z Nﬁ:cé + N;ecz 2N7Z'eco
B (AE)? ‘

Le coefficient de proportionnalité k, que 1’on appellera coefficient de régularisation par la suite, joue
un grand réle dans la qualité de la déconvolution. A la place de la vraisemblence théorique, on définit
donc une nouvelle vraisemblance qui est la somme de la vraisemblance théorique et du terme ..
C’est ce nouveau terme que I’on maximisera :

ﬁot:$+y-

Dans le cas d’un flux en loi de puissance ¢(F) = E~, la dérivée seconde s’écrit :

d?¢

@ = O[(O[ + 1)E7(a+2).

Cette fonction est décroissante avec « sur la gamme en énergie £ € [10? GeV, 10° GeV] et pour
a > 0.5 (ce qui est toujours le cas pour le rayonnement cosmique). On en déduit que pour minimiser
la dérivée seconde, 1’algorithme va systématiquement vouloir maximiser la valeur de «.. Un tel terme
de régularisation va donc biaiser I’estimation des flux qui seront reconstruits avec une pente trop forte.
Pour éviter ce phénomene, on peut modifier le terme de régularisation. Au lieu d’imposer une mini-
misation de la dérivée seconde on peut demander que le flux suive localement une loi de puissance.
En remarquant qu’en échelle log-log une loi de puissance apparait comme une droite, cela revient a
minimiser la dérivée seconde de log(F") en fonction de log(F). On utilise donc comme expression du
terme de régularisation :

- _k Z IOg N;:c%) + 10g(N7§e_co) 2 log( reco)
N (Alog(E))? ‘

L’intérét d’utiliser une dérivée locale est d’autoriser les changements de pente. En effet, un change-
ment de pente n’accroit la dérivée qu’a 1’énergie de la cassure et, dans le cas de lois de puissance, la
dérivée seconde n’est non nulle qu’a cette énergie. Si la cassure est donc statistiquement signifiante,
le coefficient de régularisation sera donc assez faible pour que 1’ajustement converge correctement.
Ceci est un point important puisqu’aux énergies auxquelles nous travaillons, un tel changement de
pente n’est pas exclu et semble méme avoir été observé dans les flux de protons et d’héliums [15, ?].
S’il existe, 1’algorithme doit donc étre capable de retrouver ce changement de pente. Le choix du
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coefficient de régularisation peut avoir un impact important sur la qualité de 1’ajustement. Si le co-
efficient est trop faible, le terme de régularisation pese trop peu dans la vraisemblance totale et on
retombe dans une situation ol le résultat final posseéde des oscillations non physiques. Nous verrons
cependant dans la partie 7.3.3.2 que si ce terme est choisi correctement, la déconvolution n’apporte
pas d’erreur systématique.

7.3.3 Déconvolution des données réelles
7.3.3.1 Estimation de la matrice de réponse de CREAM

Une condition nécessaire pour une bonne déconvolution des incertitudes sur 1’énergie reconstruite
est de bien connaitre la réponse du calorimetre. Celle-ci est encodée dans la matrice de convolu-
tion [M]. L’estimation de cette matrice est effectuée a partir de la simulation. Puisque la simulation
GEANT3 reproduit plus fidelement la réponse du calorimetre que la simulation GEANT4, c’est elle
qu’on utilise. La simulation ne donne pas directement acces aux termes m;; qui représentent la pro-
babilité qu’un éveénement dont I’énergie réelle se trouve dans le bin ¢ soit mesuré dans le bin j. Elle
nous donne seulement acces a cette probabilité a 1’énergie a laquelle sont simulées les particules.
Ces probabilités sont affichées sur la figure 7.6 en haut. Pour construire la matrice complete, il faut
effectuer une interpolation de cette matrice dans I’espace bi-dimensionnel énergie réelle - énergie dé-
posée. Cependant, dans cet espace, 1’interpolation est difficile et on va I’effectuer dans un espace qui
s’y préte mieux par le biais d’un changement de variable. Comme on peut le constater sur la figure 7.6
du haut, le logarithme de 1’énergie moyenne déposée dans le calorimetre semble varier linéairement
avec le logarithme de I’énergie de la particule incidente et sa variance semble constante en fonction de
I’énergie. Ceci signifie simplement que la résolution relative du calorimetre dépend peu de I’énergie.
Pour profiter au mieux de cette caractéristique on va donc effectuer le changement de variable :

Edep( MeV) B E?”eal( GeV)
u =
Ereal( GGV)

Comme on peut le voir sur la figure 7.6 en bas qui représente la variable u en fonction de 1’éner-
gie réelle, ce changement de variable permet une paramétrisation puisque sa distribution a énergie
réelle fixée est gaussienne. On ajuste donc la distribution u pour chaque énergie par une gaussienne
puis on récupere ses moments d’ordre 1 et 2. Notons que la statistique pour effectuer ces ajustements
est limitée puisque, pour se placer dans les mémes conditions que les données réelles, on doit utiliser
seulement les événements qui passent les coupures : il reste alors ~ 500 événements a chaque énergie.
Les courbes des moments en fonction de I’énergie sont ensuite ajustées afin d’avoir une paramétrisa-
tion de la variable u pour toutes les énergies. La paramétrisation de la probabilité de u exprimée en
fonction du logarithme de 1’ énergie est affichée sur la figure 7.7 en haut. A partir de cette paramétrisa-
tion, on veut repasser dans le plan initial Egep(MeV) — Erea(GeV'). Pour cela on utilise la méthode
de la transformée inverse qui relie les densit€s de probabilité de u et de Fye,

ot
f/(f_l(Edep))

ou f est I’application f : u — Eg.,. On intégre ensuite la fonction densité de probabilité sur la
largeur du bin en énergie reconstruit a énergie réelle fixée :

pdedep (Edep) =

‘ pdfu(f_l (Edep))a

Esupj
. j Vi dep
P(E;Z;]: < Egep < Efzgf,j |Ereal) = indd pdedep (EdEP) dEdeP'

dep
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FIGURE 7.6 — Processus de construction de la matrice de réponse du calorimetre (étapes 1/4 et
2/4). En haut : probabilit€ qu’une particule d’énergie Eie, dépose une €nergie Fyep dans le calori-
metre a partir des données GEANT3. En bas : distributions des évenements GEANT3 dans le plan
(Edep(MeV') — Ereqi(GeV))/Ereqi(GeV) en fonction de E).q. Ce plan permet une interpolation
uni-dimensionnelle (selon 1’axe X), plus facile a effectuer qu’une interpolation bi-dimensionnelle.

Il ne reste plus qu’a intégrer sur la largeur du bin en énergie réelle en prenant bien soin de pondérer
par Iintensité du flux ¢(Ecq;). Un élément de la matrice [M] s’écrit donc :

ESUP

f l:j;zl Ezief real) ‘ m ’ pdfu(f_l (Edep)) dEreal

real dep

m” = Esup’

fEZ:Le;zzl (Ereal> dEdep dEreal

real

- 128 -



7.3 Déconvolution de la résolution en énergie : unfolding

La matrice finale est donnée sur la figure 7.7 en bas. On peut remarquer que 1’énergie déposée semble
saturer légerement a trés haute énergie. On peut attribuer cela au fait que la fraction de la gerbe conte-
nue dans le calorimetre diminue au fur et 2 mesure que 1’énergie de la gerbe et sa taille augmentent.

(GeV)

real

(GeV))/IE

real

(MeV) -E

(E ap

1 PERTERT ST I SIS A NSNS S S NN SRR SRS SN SR AT S SR

2 2.5 3 35 4 45 5 55 6

[
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(=)
()

Deposit energy (MeV)

104

10°

10°
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FIGURE 7.7 — Processus de construction de la matrice de réponse du calorimetre (étapes 3/4 et 4/4).
En haut : interpolation de la figure 7.6 du bas. L’interpolation est ensuite normalisée par tranche
d’énergie réelle. En bas : retour dans le plan énergie déposée Ey, en fonction de 1’énergie réelle
E\eql, matrice de réponse finale du détecteur.

7.3.3.2 Test de la déconvolution a I’aide de données simulées

Nous avons vu que le processus de déconvolution pouvait facilement conduire a des résultats non-
physiques ou biaisés. Afin de controler et de valider cette procédure, une étude & 1’aide de données
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simulées est nécessaire. Puisque nous connaissons maintenant la matrice de réponse du détecteur,
nous allons I'utiliser pour simuler les flux observés par le détecteur. La procédure est la suivante :

— On génere des évenements dont I’énergie réelle est distribuée comme le flux multiplié par 1’ac-
ceptance du détecteur (estimée dans la section 9.2). Cela correspond a la distribution des énergies
des particules qui déclenchent le détecteur. Pour se placer au plus proche des conditions réelles,
le nombre d’éveénements générés est égal au nombre d’événements présents dans la distribution
déconvoluée des données réelles. Dans cet exemple, on reproduit le processus de déconvolution
des protons, dont la distribution déconvoluée posseéde ~ 17000 événements répartis sur 15 bins.
L’usage de la méthode de transformation permet d’accélérer la génération des évenements a partir
d’une variable aléatoire = uniforme sur [0,1]. On peut en effet générer un nombre y qui suit une
distribution en loi de puissance grice a la formule :

1
y = Eipr (1 — )=+,

ol Ejyr est la coupure sur 1’énergie minimale que I’on génére. On applique ensuite une coupure
pour simuler I’efficacité de détection.

— Pour simuler I’énergie déposée par la particule incidente, on va générer la matrice cumulative [M’]
. . s . . i ) . .

de la matrice de réponse [M]. Les termes m;; s’écrivent m;; = >} _; my;. On tire ensuite une

variable aléatoire z uniforme sur [0,1] puis, selon sa valeur, on va assigner a 1’événement le bin ¢

d’énergie déposée correspondant. Ce bin doit vérifier la condition m) ;<2< m 41

— Une fois les histogrammes remplis, on applique la procédure de déconvolution. L’ intérét par rap-
port aux données réelles est que 1’on connait la distribution initiale et on peut donc mesurer 1’ erreur
entre cette distribution et la distribution reconstruite. En réitérant la procédure compléte, on peut
faire une estimation statistique des erreurs.

La figure 7.8 montre I’erreur relative moyenne entre le flux reconstruit et le flux réel en fonction
de I’énergie (ligne continue) comparée a I’erreur reliée a la fluctuation statistique du nombre d’éve-
nements dans chaque bin (pointillé). Les erreurs sont moyennées sur 1000 tests de la déconvolution.
Globalement, on constate que 1’on est pres de la résolution maximale excepté en quelques endroits.
On peut décomposer la figure en trois gammes d’énergies. A basse énergie, 1’erreur totale est bien
plus grande que I’erreur statistique. Ceci est dil a I’incorporation d’une éventuelle erreur sur la ma-
trice de réponse de 10 % (le terme afwnwl de I’équation 7.5). En faisant cela, on rajoute de I’erreur
qui n’existe pas car, dans le cas des données simulées, les processus de convolution et de déconvo-
lution utilisent la méme matrice. Si I’on supprime cette condition sur I’erreur, on retrouve bien une
erreur trés proche de 1erreur statistique. A moyenne énergie, 1’erreur sur les flux observés dépasse
10% du flux théorique et la condition surestimant 1’erreur disparait : I’erreur totale est trés proche de
I’erreur systématique. A haute énergie, 1’erreur totale est légérement supérieure a I’erreur statistique
mais comparativement a la valeur absolue, le résultat est trés proche.

7.3.4 Application sur les données réelles

Il ne reste plus qu’a appliquer la procédure de déconvolution aux données réelles. La grande dif-
férence est que 1’on n’a plus acces a la distribution en fonction de I’énergie réelle pour comparer.
Heureusement, il est facile de vérifier si les résultats de la procédure sont cohérents en comparant
I’histogramme des flux observés a I’histogramme des flux reconstruits puis convolués. La figure 7.9
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FIGURE 7.8 — Utilisation de données simulées : erreur relative moyenne entre un flux réel et un flux
reconstruit en fonction de 1’énergie. La ligne continue représente I’erreur totale tandis que la ligne
en pointillé représente 1’erreur due aux fluctuations statistiques. Le fait que I’erreur totale soit proche
de I’erreur statistique montre que la procédure de déconvolution n’induit pas d’erreur supplémentaire
(sauf a basse énergie).

présente le résultat de la déconvolution du flux d’oxygene. L histogramme rouge représente la dis-
tribution reconstruite des évenements multipliée par Eiézl pour plus de clarté. L histogramme bleu
représente la distribution initiale et I’histogramme vert représente la distribution reconstruite convo-
luée avec la réponse du détecteur. L’accord entre ces deux distributions nous montre que la procédure
de maximisation de la vraisemblance marche. Sous I’hypothese que la matrice de réponse reproduit
bien le comportement du détecteur, les flux sont donc bien reconstruits. De plus, il n’y a aucune trace
d’oscillation dans I’histogramme reconstruit. Ceci montre I’efficacité de la procédure de régularisa-
tion. Le coefficient de régularisation est choisi a la main de fagon a étre le plus petit possible tout en
supprimant les oscillations. Dans le cas des protons et des héliums il est égal a 10 tandis que pour B,
C, N et O, il est plus proche de 1. Ceci est dii a la statistique plus importante des flux de protons et
d’héliums. Pour ces derniers, le terme de vraisemblance peut prendre des valeurs plus importantes et
pour le contrebalancer donc il faut un terme de régularisation plus important.

En comparant I’histogramme de la distribution déconvoluée et celui de la distribution observée, on
peut remarquer que les deux distributions possedent des indices différents. Le changement d’indice
est la conséquence de deux choses : les incertitudes sur la mesure de 1’énergie qui peuvent induire
une reconstruction des événements dans un mauvais bin, mais aussi la non-linéarité de la réponse du
détecteur. Ceci peut étre observé sur la figure 7.7 du bas, ou la matrice finale de réponse du détecteur
semble saturer 1égerement. En conclusion, la modélisation de la réponse du calorimetre joue un role
sensible sur la reconstruction de I’indice de la pente du rayonnement cosmique.
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Chapitre 8

Estimation des efficacités et des
contaminations : matrice d’identification

Dans cette partie, nous allons estimer 1’efficacité de sélection des évenements, c’est-a-dire la frac-
tion d’évenements correctement identifiée parmi 1’échantillon total des données. Nous verrons que le
formalisme permet de calculer aussi les contaminations, c’est-a-dire la fraction d’événements d’une
espece mal identifiée.

8.1 Méthodologie

En sélectionnant les événements pour lesquels les mesures de charge dans les deux plans de SCD
coincident, nous avons réduit 1’échantillon de données de départ pour ne garder que les évenements
les mieux reconstruits et pour lesquels on peut reconstruire une charge. Cela nous permet d’estimer le
nombre d’éveénements N;*¥ de chaque espece ¢ présents dans ce sous-échantillon. Cependant, notre
estimation peut souffrir d’événements pour lesquels la charge a été mal attribuée. De plus, ce qui nous
intéresse, c’est le nombre d’éveénements de chaque espece ¢ présents dans I’échantillon de départ. En
calculant les efficacités d’identification des €léments et leurs contaminations, on veut maintenant
remonter aux nombres N img d’éléments passés a travers le détecteur et ayant déclenché I’acquisition.

L efficacité d’identification ¢’ d’un élément 7 est définie comme la proportion de ces éléments 4, qui
est identifiée comme telle par les détecteurs, par rapport au nombre total d’éléments ¢ présents dans
les données. La contamination C%/ d’une espéce i par une espéce j est définie comme la proportion
des évenements de I’espece j qui sont identifi€és comme €tant de I’espece 4, par rapport au nombre
total d’éléments j présents dans les données. On peut relier les quantités N;* et IV, Z-mg par la formule :

raw __ i pririg 35 ATtrig
N = N+ " CUNTE,
J

N PEEN . [P, . N . tri
ol N est le nombre d’événements identifiés comme étant de I'espece i et N,"® est le nombre
d’éveénements qui sont réellement de I’espece i. Cette équation s’écrit plus simplement sous forme
matricielle :

Nraw _ [ A] Ntrig
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S rawli < i .
ol N™/ri¢ représente le vecteur dont les composantes sont les termes N, ¢ et [A] est la matrice
efficacité/contamination, appelée matrice d’identification. Ses termes diagonaux sont les efficacités et
les non-diagonaux sont les contaminations :

e COM ... Con

010 €1 e Cln
[A] = : : .. :

cn0 ol e

L’inversion de cette matrice permet de remonter aux quantités Nimg. Dans les deux sections qui
suivent, nous allons calculer les efficacités et les contaminations du groupe B, C, N, O et du groupe
H, He. La raison de la distinction entre ces deux groupes d’éléments sera expliquée dans 8.2.4.2.

8.2 [Estimation des efficacités et des contaminations des especes B, C, N
et O avec les données de vol

Dans cette section, nous allons calculer les efficacités d’identification et les contaminations pour
les éléments B, C, N et O sans faire appel a la simulation et uniquement a partir des données de
vol. Ce choix est motivé par deux raisons : tout d’abord, les données simulées (avec GEANT3), de
Iinteraction des éléments C et O dans le détecteur sont disponibles a trop peu d’énergies pour bien
connaitre la dépendance de I’efficacité de la coupure en fonction de 1’énergie (seulement 3 énergies
différentes sont disponibles pour le carbone et 2 pour I’oxygene). Deuxieémement, 1’utilisation des
données de vol permet de s’affranchir de toute erreur systématique induite par la simulation. Ceci est
particulierement important aux hautes énergies auxquelles nous travaillons, car les sections efficaces
des processus qui entrent en jeu sont parfois mal connues et sont issues d’extrapolation de données
expérimentales a plus basse énergie.

Nous allons commencer par estimer les efficacités d’identification. Nous verrons par la suite (cf.
section 8.2.2) que I’estimation des contaminations suit une procédure similaire a celle que nous allons
utiliser pour calculer les efficacités. Dans le cas général d’une coupure de coincidence quelconque
dans le plan Zpogom — Ziop» €t sous I’hypotheése que les mesures de charge des deux sous-détecteurs
sont indépendantes, I’efficacité de sélection s’écrit.

6i — / / Pi(ZbOtt0m>Pi(Ztop) deOttom dZtop (81)
(Zbom)myzmp)es

ou S représente la surface dans laquelle les événements sont sélectionnés et P;( Zpottom ) d Zbottom e~
présente la probabilité que le Bottom SCD reconstruise la charge Z; entre Zpottom €t Zbottom + 4 Zbottom
(idem pour le Top SCD). Pour estimer cette efficacité, pour chaque charge Z; et pour chaque bin
d’énergie déposée [F, E + AE], il faut, a partir des données de vol, utiliser un échantillon pur de
I’espece considérée et a la bonne énergie. Puisque la charge mesurée par CherCam est indépendante
des charges mesurées par les deux SCDs, on peut tenter de construire un échantillon pur avec Cher-
Cam puis estimer la fraction d’évenements de cet échantillon qui passent la coupure de coincidence.
Cependant, I’échantillon produit par un seul sous-détecteur (ici CherCam) n’est pas suffisamment pur
pour effectuer une mesure correcte. L’utilisation d’un tel échantillon contaminé aurait pour consé-
quence une sous-estimation de 1’efficacité d’identification d’une charge '. Pour atteindre une pureté

1. En effet, si des éléments de I’espece j se trouvent dans I’échantillon de 1’espeéce ¢, on prendrait les événements de
I’espece 7 comme des événements mal reconstruits et on sous-estimerait la fraction d’événements bien reconstruits.
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suffisante (> 99%), les échantillons doivent étre confectionnés avec deux sous-détecteurs au mini-
mum. Cependant, si I’on décide d’ajouter un plan de SCD pour la création de 1’échantillon, on biaise
I’estimation de I’efficacité car la mesure de charge de ce plan de SCD va jouer un rdle a la fois dans
la création de 1’échantillon et dans I’estimation de I’efficacité a partir de cet échantillon.

La discussion précédente nous montre que 3 sous-détecteurs sont nécessaires afin de pouvoir éva-

luer les efficacités d’identification correctement. Rappelons que dans notre cas, on attribue a une
particule la charge Z; si, et seulement si, elle vérifie la condition (Cf. section 7.2.1) :

|Zb0tt0m - Z7,| < 05 et ’Ztop - ZZ| < 05

Nous avons vu, dans la partie 7.2.1, que cette coupure de coincidence se traduit, dans le plan bi-

dimensionnel Zpoom — Ziop, par une s€lection carrée. Dans ce cas, la double intégrale qui apparait dans

la formule de I’efficacité (eq. 8.1) se factorise en un produit de deux intégrales simples et I’efficacité
s’exprime alors :

ou z

z.zup Z:up
€ = B(Zbottom) dZpottom / i Pi(Ztop) dZtop (3.2)

inf inf
i %

= €bottom €top

inf

et zfup représentent les bornes a I’intérieur desquelles I’événement est identifié comme une

charge Z;. L’intérét de cette formulation est que 1’on peut estimer I’ efficacité de chaque sous-détecteur
indépendamment et faire le produit de ces efficacités pour obtenir I’efficacité d’identification. Cette
factorisation n’est pas possible dans le cas général de I’équation 8.1 a cause de la double intégrale.
Lefficacité de chaque plan de SCD peut donc étre calculée a partir d’échantillons purs, construits a
partir de I’autre plan de SCD et de CherCam. C’est ce que nous allons étudier dans la partie suivante.

8.2.1 Efficacité d’un plan de SCD pour B, C, N et O

Puisque la procédure d’estimation de I’efficacité est similaire dans les deux plans de SCD et pour

les différentes charges, nous prendrons comme exemple 1’estimation de ’efficacité de sélection des
oxygenes dans le Bottom SCD.

On va chercher a créer un échantillon pur d’oxygéne dont on analysera la distribution des charges

reconstruites avec le Bottom SCD. Un tel échantillon peut étre obtenu a I’aide du Top SCD et de

CherCam en sélectionnant les évenements qui satisfont les conditions : 7.5 < Zyp < 8.5 et 7.5 <

Zchercam < 8.5. La figure 8.1 représente la distribution des charges reconstruites par le Bottom
SCD pour ces évenements. L’ efficacité d’identification des oxygeénes avec le Bottom SCD est évaluée
comme la proportion des évenements de I’échantillon qui sont reconstruits comme tels, c’est-a-dire,
qui vérifient la condition 7.5 < Zpoom < 8.5. Sur la figure, ces événements sont ceux situés dans la
partie rouge de la distribution. L’ estimateur de 1I’efficacité d’identification des oxygenes par le Bottom
SCD s’écrit donc :

Nox

ébottom = ;
N,
tot
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ol Ny est le nombre d’évenements reconstruits comme oxygene et Ny, le nombre d’évenements
total. Puisque I’efficacité des coupures peut évoluer avec 1’énergie, les efficacités sont estimées pour
chaque bin d’énergie. La figure 8.1 correspond au bin d’énergie déposée 637 MeV - 1010 MeV, un

des bins les plus peuplés. A plus haute énergie, la statistique diminue jusqu’a ce que la distribution

ne soit plus discernable, mais le calcul de I’efficacité reste possible. Le contrdle des systématiques
(causées par une éventuelle contamination des échantillons de test) est possible en faisant varier les

bornes de sélection de 1’échantillon et en regardant leur impact sur la distribution finale des flux.

102

10

CO-H C( )-F

| it 1L il
0 2 4 6 8 10 12
SCD Bottom charge

FIGURE 8.1 — Distribution de la charge reconstruite par le bottom SCD pour un échantillon dont 7.5 <

Ziop < 8.5 et 7.5 < Zchercam < 8.5. Ces évenements appartiennent au bin en €nergie déposée [637

MeV - 1010 MeV]. Lefficacité est définie comme la fraction d’événements dans la partie pleine. La
contamination d’une charge a partir des oxygenes est estimée a partir de la proportion d’éveénements
d’une couleur et d’un motif donnés. On peut voir ici, que les especes les plus contaminées sont I’azote

(Z=7), le fluor (Z=9) mais aussi I’hydrogeéne et ’hélium (Cf. texte).

La figure 8.2 représente les efficacités d’identification de B, C, N et O. Elles sont le produit des
efficacités d’identification de chacun des plans. On peut remarquer que les efficacités de B, C, N et O
sont similaires. Cela s’explique par le fait que ces éléments ont des charges treés proches et déposent
donc des quantités d’énergie similaires dans les SCDs. On peut cependant remarquer que I’ estimateur
de I’efficacité de 1’oxygene bénéficie d’une meilleure statistique. On prendra donc toute les efficaci-
tés égales a celle de I’oxygene. En outre, I’estimation de I’efficacité de I’oxygene est possible jusqu’a
quelques TeV seulement. Afin d’avoir une meilleure précision et de pouvoir estimer 1’efficacité a plus
haute énergie, on ajuste 1’efficacité de I’oxygene par une droite (en échelle logarithmique). L’ajuste-

ment obtenu est appliqué a toute les especes.

8.2.2 [Estimation des contaminations dans un plan de SCD pour B, C, N et O

A partir des échantillons purs, on peut obtenir plus que les efficacités. Le calcul de la contamination,

c’est-a-dire la mauvaise identification d’une charge, est aussi possible. La probabilité d’identifier la
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F1GURE 8.2 — Efficacité d’identification de B, C, N et O. Comme les efficacités des différents éléments
sont similaires, on les prend égales a I’efficacité de I’oxygene qui posséde plus de statistique.

charge Z; comme une charge Z; est donnée par la formule :
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Le formalisme est donc le méme que pour le calcul des efficacités et ce sont simplement les bornes
[}, 2;""] de I"équation 8.2 qui se transforment en [z}, 23**]. Si I'on se réfere a la figure 8.1, la
contamination induite par le SCD Bottom d’une charge par les oxygenes est donnée par la proportion
d’évenements reconstruits entre ses bornes. On constate que la contamination des bores par les oxy-
genes ([218f, 23] = [4.5,5.5]) est quasiment inexistante car un seul événement est reconstruit en tant
que Z=5. Cependant, on constate que quelques éveénements sont reconstruits comme des azotes et des
fluors. Enfin, la figure montre aussi une population d’événements reconstruits a basse charge. Cette
population est causée par une mauvaise reconstruction. Elle est principalement due a des événements
ou la particule incidente passe a travers un pixel masqué d’un plan de SCD (car trop bruité). Puisque
ces pixels masqués ne sont pas pris en compte dans la recherche du pixel traversé par la particule
incidente (et décrit dans la section 6.2), I’algorithme de recherche du pixel va étendre le rayon dans
lequel il cherche un pixel touché jusqu’a trouver un pixel allumé pour une raison quelconque (bruit
ou particule secondaire). Ces signaux de bruit sont assez faibles et sont donc reconstruits comme des

particules de faible charge 2. A noter que, du fait de I’abondance bien supérieure des protons et des hé-

2. En désactivant le masque des pixels bruités, on pourrait récupérer ces événements mais on augmenterait aussi le
bruit.
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liums, cette contamination, qui peut paraitre importante, est totalement négligeable pour I’estimation

des flux de proton et d’hélium.

8.2.3 Erreur sur Pefficacité et la contamination

On cherche a connaitre 1’erreur sur 1’estimation des efficacités et des contaminations dans chaque
plan. Ces termes sont estimés comme la fraction du nombre d’événements Ny vérifiant une hypo-
thése H par rapport a un nombre d’évenement total Ny,;. Tous les évenements sont indépendants et
possédent une probabilité p de vérifier I’hypothese H. Chaque événement suit donc une loi de Ber-
noulli et le nombre Ny suit une loi binomiale. Sa variance dépend du nombre d’événements total

dans I’échantillon NV et de 1’efficacité. Elle s’écrit :

Var(e) = Niore(1 —€).

En pratique, € n’est pas connu et un estimateur de la variance peut étre écrit a partir de I’estimateur

de I'efficacité ¢ = Ngz/Nyot

A NH
Var(e) = Nyg(1l — —).
() = Nur(1 = 51)

Dans le cas de la contamination, ces erreurs sont utilisées telles quelles cependant dans le cas de
I’efficacité elles sont utilisée pour effectuer I’ajustement de la droite qui servira d’estimateur de 1’effi-
cacité. Les erreurs sur les parametres de I’ ajustement nous permettent de définir la variance — et donc
I’erreur — sur I’estimateur € de I’efficacité. L’ ajustement de I’efficacité étant du type é = a log(E)+b

(ol a et b sont les parametres) la variance s’exprime :
Var(é) = Var(a)log(E)? + Var(b) + 2Cov(a, b) log(E),

ou Var(a), Var(b) et Cov(a,b) sont donnés par la routine de minimisation.

8.2.4 Autres effets impactant I’estimation des efficacités et des contaminations

8.2.4.1 Impact de la fragmentation

La fragmentation peut-elle biaiser I’estimation des efficacités ? La réponse dépend de 1’agencement
des sous-détecteurs et de leurs grammages. La probabilité de fragmentation dépend de la quantité de
maticre traversée par la particule incidente. Dans CREAM-III, la fragmentation est particulicrement
probable dans le TCD, le CD et dans les photo-multiplicateurs de CherCam. Si la fragmentation se
produit au-dessus de CherCam, la particule a bien la mé&me charge lors de sa traversée des trois sous-
détecteurs et tout se passe comme s’il n’y avait pas eu de fragmentation et ’efficacité est calculée
correctement. Si la particule fragmente dans les photo-multiplicateurs de CherCam, elle a une charge
différente lors de sa traversée de 1’aérogel et des plans de SCD. Elle ne sera tout simplement pas
sélectionnée pour faire partie de 1’échantillon et une fois encore le calcul de I’efficacité n’est pas
biaisé. Puisque la fragmentation est trés improbable dans les deux plans de SCD du fait de leur faible

grammage, celle-ci n’a pas d’effet 3 4.

3. Si le grammage du Top SCD avait été plus important, un scénario supplémentaire biaisant le calcul de I’efficacité
aurait été possible. En effet, si une particule ¢ fragmente en une particule j dans le Top SCD, sa mesure est cohérente dans
CherCam et le Top SCD et elle est incluse dans I’échantillon de particule ¢. La distribution des charges ¢ reconstruites
par le Bottom SCD inclut donc des particules 7. On peut aussi observer un effet similaire dans la distribution des charges

reconstruites dans CherCam et sélectionnées avec les SCD.

4. Ce paragraphe a pour sujet I’impact de la fragmentation sur sur I’estimation des efficacité mais ce n’est pas la seule
conséquence de la fragmentation. Dans la section 9.3 nous verrons que la fragmentation qui survient de la traversée de
I’atmosphere ainsi que de la partie supérieure du détecteur biaise aussi le nombre d’événements de chaque espece que I’on

dénombre. On corrigera alors de cette deuxieme conséquence.
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8.2.4.2 Non indépendance des mesures de charge des SCDs pour p, He

Dans ce qui précede, nous avons mis en place une procédure de calcul des efficacités et des conta-
minations a partir des données de vol. Une condition nécessaire pour que cette procédure soit correcte
est que les mesures de charge des trois sous-détecteurs soient indépendantes. La figure 8.3 de gauche
est un zoom de la distribution des charges mesurées par les deux plans de SCD entre O et 5 unités
de charge (zoom de la figure 7.2). Outre les deux pics qui sont dus aux protons et aux héliums, on
observe une longue trainée sur la diagonale. Dans le cas de mesures indépendantes, cette diagonale
n’a pas lieu d’étre. La distribution attendue simplifiée est représentée sur la figure 8.3 de droite en
prenant un rapport d’abondance proton/hélium proche du rapport réel, ainsi que des distributions de
charge qui suivent une distribution de Landau. En comparant les deux distributions, on s’apercoit que
la distribution réelle est la somme de la distribution théorique et de cette composante diagonale qui
est discutée dans la section 9.1.
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FIGURE 8.3 — A gauche : distribution des charges mesurées par le Bottom et le Top SCD. A droite :
distribution théorique attendue dans le cas ol les mesures de charge des deux détecteurs sont indé-
pendantes et suivent une loi de Landau.

Cette corrélation a deux conséquences majeures (que nous allons étudier par la suite) :

— Si elle n’affecte pas la validité du calcul des contaminations pour les especes C, N, O primaires,
elle restreint le domaine de validité aux basses énergies pour le bore, espece secondaire. Alors que
dans la matrice de contamination finale (Cf. eq 8.3) la contamination des bores par les protons
(resp. les héliums) parait extrémement faible (4.73 106 (resp. 2.13 107)), elle semble & vu d’oeil
plus importante sur la figure 8.3. La spécificité de la contamination d’un secondaire par un pri-
maire est que la contamination croit comme le rapport des abondances des éléments. Puisque les
flux des secondaires et des primaires suivent des lois de puissance d’indices différents, le rapport
des abondances — et donc la contamination — croissent aussi en loi de puissance. La contamination
peut donc devenir critique a haute énergie. La figure de gauche de 8.4 représente la distribution
bi-dimensionnelle des mesures de charge mais, cette fois-ci, divisée en deux domaines d’énergie
reconstruite et avec une coupure en énergie (L, = 300 GeV) qui permet d’avoir une statistique
similaire dans les deux distributions. Tout d’abord, on constate que la trainée des protons et des
héliums est bien plus importante a haute énergie qu’a basse énergie. Ceci nous indique que la
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contamination est plus importante a haute énergie. Méme dans les bins de haute énergie, le pic de
carbone apparait distinctement contrairement au pic du bore noyé sous la contamination. La conta-
mination des carbones par les protons et les héliums semble donc étre assez faible contrairement a
celle des bores. De plus, le probleme principal des bores est leur abondance qui diminue beaucoup
plus rapidement que celle des protons et pour lesquels une contamination de 1% a 100 GeV se
transforme en une contamination de ~ 10% a 100 TeV.

— La procédure pour le calcul des efficacités n’est pas utilisable telle quelle pour p et He. Mathémati-
quement nous avons vu que 1’indépendance des mesures était nécessaire pour séparer les intégrales
de I’équation 8.1. D’un point de vue plus physique, cela s’explique par le fait que si les mesures sont
corrélées, I’échantillon pur que I’on tente de créer (par exemple avec la condition | Z, — 2| < 0.5)
ne contiendra pas les évenements qui sont dans la diagonale, mais ceux qui sont dans un ruban
horizontal centré sur Zy,, = 2 sur la figure 8.3. Ces évenements ne sont donc pas représentatifs
des évenements de la diagonale qui posent probleme. Les efficacités d’identification des protons et
des héliums ne peuvent donc pas étre calculées avec la procédure mise en place. Dans la section
suivante, on mettra en place une nouvelle procédure pour le calcul de ces efficacités.

Le probléme de la contamination du bore par les protons et les héliums est plus difficile a résoudre
que le calcul des efficacités des protons et des héliums pour plusieurs raisons. D’abord les données
simulées sont insuffisantes pour pouvoir estimer correctement cette contamination. Enfin, en plus du
rapport d’abondance, c’est le processus lui-méme qui semble devenir plus important a haute énergie.
On peut s’en convaincre en observant les figures 8.4 ot la corrélation est beaucoup plus importante sur
la distribution & haute énergie (figure de droite). Nous verrons, dans la section 9.1, que pour résoudre
ce probleme, une nouvelle coupure sera nécessaire pour s’affranchir de cette contamination. On es-
timera 1’efficacité de cette nouvelle coupure, qu’il faudra corriger indépendamment de la coupure de
coincidence.
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FIGURE 8.4 — Distribution des charges mesurées par les deux plans de SCD pour les évenements de
basse énergie (Eec < 300 GeV) et de haute énergie (Fre. > 300 GeV).
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8.3 Estimation de efficacité de sélection des especes p et He avec la
simulation GEANT3

Nous venons de voir que les mesures de basse charge dans les deux plans de SCD peuvent étre
corrélées et que ceci rend caduque la procédure d’estimation de 1’efficacité de sélection a partir des
données de vol pour p et He. Nous allons donc mettre en place une nouvelle procédure pour le calcul
de I’efficacité a partir des données simulées avec GEANT?3. Pour avoir acces a cette efficacité dans les
données simulées, il suffit de compter la fraction d’événements qui passent la coupure de coincidence
de charge parmi les évenements qui ont déclenché le calorimetre et dont la trace reconstruite passe par
le plan supérieur du SCD. La figure 8.5 représente les efficacités des protons et des héliums estimées
a partir de la simulation. On constate que 1’efficacité est relativement indépendante de I’énergie. Les
efficacités de sélection des protons et des héliums sont plus faibles que les efficacités de sélection
de B, C, N et O. Cela peut s’expliquer par le fait qu’il est plus facile de confondre le signal d’une
particule albédoe avec celui de la particule incidente lorsque cette derni¢re possede une faible charge.
Il y a donc plus de mauvaise identification dans le cas proton et hélium.
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FIGURE 8.5 — Efficacités de la coupure pour les protons (noir) et les héliums (rouge).

8.4 Résultat final pour la matrice d’identification

Nous avons maintenant toute les efficacités et les contaminations nécessaires pour construire les
matrices finales (rappelons qu’en raison des dépendances énergétiques, on construit une matrice pour
chaque bin en énergie).

Cependant, la matrice obtenue possede des termes mal estimés. En effet, puisque pour B, C, N
et O, les efficacités et les contaminations sont estimées a partir des données réelles, elles peuvent
étre biaisées si les échantillons utilisés sont eux-mémes contaminés. La pureté des différents échan-
tillons dépend principalement de 1’abondance des éléments et de leurs voisins. Ainsi, I’échantillon de
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protons est tres pur, tandis que 1’échantillon de bore peut étre contaminé par des carbones mal recons-
truits mais, aussi par des protons et des héliums. La contamination de 1’échantillon de bore par des
carbones a une conséquence sur 1’estimation de la contamination du carbone par les bores. En effet,
si I’échantillon de bore contient des carbones, ils sont probablement bien reconstruits par le détecteur
dont on estime les contaminations et ils vont former un pic en Z=5. Dans I’hypothese d’échantillon
plr (comme c’est le cas dans notre méthode d’estimation), ces éléments a Z=5 de I’échantillon de
bore sont interprétés comme des bores mals reconstruits. On va donc surestimer la contamination
des carbones par les bores. Un effet similaire se produit dans I’échantillon d’azote contaminé par les
carbones et les oxygenes. Les termes sensibles a des impuretés dans les échantillons sont donc mo-
difiés. Les modifications sont basées sur le fait que les efficacités et les contaminations ne dépendent
que de la réponse des sous-détecteurs au passage d’une charge donnée. On peut faire I’hypothese que
ces réponses seront proches pour deux charges proches. Les termes suivants de la matrice [A] sont
modifiés :

— La contamination de 1’élément Z; par 1’azote (resp. bore) est prise égale a la contamination de
I’élément Z; 1 par I’oxygene (resp. carbone).

— La contamination de 1’oxygene par 1’azote est prise égale a la contamination de I’azote par le
carbone.

— La contamination de I’oxygene par le bore est mise a 0. En effet, la contamination est extrémement
faible, mais en plus, I’abondance des bores est tres faible devant celle des oxygenes. Par ailleurs,
pour I’inversion de la matrice, il est préférable d’avoir des termes nuls a des termes extrémement
petits.

A 800 GeV/nucl, la matrice [A] est la suivante :

B C N 0 H He
611071 65107* 8610° 2310° 47107% 21107°
6.5107% 6.110°1 8610~* 8610° 1.110% 9.810°°
921077 6.5107% 6.2107' 8610°* 571077 2610°°

0 92107 651073 621071 341077 1.610°° (8.3)
0 0 0 0 7810°1 351073
0 0 0 0 431073 7.110°!
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Chapitre 9

Estimation des flux B, C, N, O, H et He

9.1 Coupure supplémentaire sur la sélection des noyaux de bore

Nous avons vu, dans la section 8.2.4.2, qu’a basse charge, il existait une corrélation entre les me-
sures des deux plans de SCD. Cette corrélation nous a forcés a mettre au point une nouvelle méthode
d’estimation des efficacités pour les protons et les héliums. Elle nous empéche aussi d’estimer correc-
tement la contamination des bores par les protons et les héliums. En pratique, il est difficile d’estimer
correctement la contamination des bores par les protons et les héliums. D’abord, on veut rester sur une
approche la plus indépendante possible de la simulation. En effet, les données simulées avec GEANT3
sont trop peu nombreuses pour estimer correctement la contamination et les données simulées avec
GEANT4 ne sont pas suffisamment contrélées pour pouvoir étre utilisées pour une estimation de la
contamination. Ensuite I’ utilisation des données réelles pour cette estimation est délicate. Nous avons
vu que la corrélation des mesures dans les deux plans de SCD biaisait les échantillons purs et que
ceux-ci ne représentaient plus 1’échantillon de départ. On peut alors tenter de créer un échantillon de
protons ou d’héliums en utilisant uniquement CherCam afin d’étudier directement la densité de pro-
babilité a deux dimensions des charges mesurées par les deux plans de SCD. Mais deux problémes
surgissent. On perd en pureté dans I’échantillon mais surtout, tout nous laisse a penser que la me-
sure effectuée dans CherCam peut étre corrélée avec les mesures dans les deux plans de SCD. Au
final, on est donc incapable de créer des échantillons purs et non-biaisés de protons et d’héliums a
partir des données de vol. Nous allons donc mettre en place une nouvelle coupure qui supprime toute
contamination potentielle.

9.1.1 Origine de la corrélation des mesures du SCD a basse charge : les interactions
inélastiques

Pour comprendre 1’origine de cette corrélation des mesures de charge des deux plans de SCD, nous
avons utilisé la simulation GEANT4 pour générer des protons traversant le détecteur. La simulation
reproduit bien ce phénomene et la distribution des charges mesurées par les deux détecteurs présente
bien cette corrélation caractéristique. Grice a son systeme de graine qui détermine de maniére unique
les nombres pseudo-aléatoires générés par GEANT4 pour modéliser les interactions, on peut générer
plusieurs fois exactement le méme événement. On peut donc générer un grand nombre de protons et
ne garder que les événements dont les mesures présentent une forte corrélation. On ré-analyse ensuite
ces événements mais, cette fois-ci, on suit pas a pas le parcours de la particule incidente dans le
détecteur. Cette procédure permet de déterminer le processus qui produit la corrélation.
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La figure 9.1 montre la contribution de chaque type de particule a 1’énergie déposée dans le pixel
du Top SCD traversé par la particule incidente (proton). La figure de gauche montre cette distribution
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FIGURE 9.1 — Contributions des différents types de particule a I’énergie déposée (dans le pixel du
Top SCD traversé par la particule incidente). La figure de gauche montre cette distribution pour des
évenements “normaux” tandis que la figure de droite montre cette distribution pour les événements
dont la charge reconstruite est élevée et corrélée dans les deux sous-détecteurs.

pour des évenements dont la charge reconstruite est en coincidence dans les deux détecteurs et est
inférieure a 2. La figure de droite montre cette méme distribution pour les événements en coincidence
et dont la charge reconstruite est supérieure a 2. Tandis que dans les événements standards la majorité
de I’énergie déposée est déposée par le proton incident, dans les événements reconstruits a haute
charge (Z > 2), ce sont les pions secondaires qui déposent le plus d’énergie. On peut en conclure
que le phénomene qui provoque la reconstruction a trop haute charge des protons et des héliums est
la présence d’interactions inélastiques au-dessus des SCDs. Ces interactions génerent des particules
secondaires, et notamment des pions chargés, collimés avec la particule incidente et qui déposent de
I’énergie dans le méme pixel. Le signal total dans le pixel est la somme quadratique des signaux dus a
chaque particule. Puisque ces particules sont majoritairement de charge un, on obtient un continuum
de valeurs possibles entre les signaux traditionnels des charges. La reconstruction de la charge étant
basée sur I’énergie déposée, on surestime la valeur de la charge.

9.1.2 Coupures protons et héliums simulant un noyau de bore

Pour créer la coupure, il faut étre capable de mettre en évidence une caractéristique de ces éve-
nements mal reconstruits. Pour cela, on peut utiliser le visualisateur d’événements afin d’étudier
leurs motifs sur les plans de SCD. Un échantillon d’événements susceptible de comporter une grande
quantité d’éveénements ayant eu des interactions inélastiques est I’ensemble des évenements dont les
charges mesurées par les deux SCDs sont corrélées et comprises entre 2.5 et 4.5. En effet, dans cette
zone, on devrait en principe trouver des éveénements lithium et béryllium, mais ces especes étant peu
présentes dans le rayonnement cosmique, leur signal est noyé sous la quantité de protons et d’héliums
mal reconstruits !,

1. Ceci explique pourquoi peu de mesures de ces flux sont disponibles. En utilisant CherCam, qui permet une meilleure
réjection des protons et des héliums, cette mesure pourrait &tre envisagée.

- 144 -



9.1 Coupure supplémentaire sur la sélection des noyaux de bore

En visualisant ces éveénements, on s’ apercoit qu’autour du pixel traversé par la particule incidente,
une multitude de pixels sont aussi allumés. Comme nous venons de le voir, tout ce bruit provient
de particules secondaires produites au-dessus des SCDs et qui ne sont pas suffisamment collimées
pour tomber dans le mé&me pixel que la particule incidente. On peut utiliser cette observation pour
caractériser et supprimer les événements ou la particule incidente a subi une interaction inélastique.
La coupure que nous allons utiliser est basée sur le nombre de coups ADC intégrés dans un rayon de
10 cm autour du pixel traversé par la particule incidente (les coups ADC dans le pixel de la particule
incidente ne sont pas pris en compte). Cette variable sera appelée par la suite ADCy. La distribution
de la charge reconstruite (moyenne quadratique des charges mesurées sur les deux plans de SCD) en
fonction de ADCy est représentée sur la figure 9.2 du haut. Chaque trainée horizontale représente
un élément du rayonnement cosmique. Le fait que ces trainées soient bien horizontales nous montre
qu’il n’existe pas de dépendance entre la valeur de la charge mesurée (qui ne dépend que des coups
ADC dans le pixel touché) et ADCy 2.

La caractéristique importante de la figure 9.2 est la tache qui part en diagonale a partir des faibles
charges. Cette diagonale confirme la corrélation qui existe entre la valeur de la charge mesurée dans le
pixel touché et le nombre de coups ADC dans le voisinage pour certains évenements. On peut utiliser
cette observable pour couper les évenements ayant subi une interaction inélastique. La ligne diago-
nale (en rouge) qui apparait sur la figure 9.2 du haut représente la coupure effectuée pour éliminer
les événements (son équation est Zscp = 2 + 0.006 ADCt). Pour une meilleure visibilité, la droite
complete est affichée, mais la coupure est en réalité appliquée seulement pour les candidats bore, a
savoir 4.5 < Zpowomitop < 9.5. Pour ces candidats bore, ceux qui se trouvent a droite de la ligne sont
supprimés de 1’échantillon. Puisque nous ajoutons une nouvelle coupure a I’analyse, il faut calcu-
ler son efficacité et la corriger car celle-ci n’est pas prise en compte dans 1’estimation de la matrice
d’identification du chapitre 8. L’efficacité de cette coupure des candidats bores est estimée en fonction
de I’énergie en appliquant la coupure sur des échantillons de carbones. La fraction de carbones cou-
pés nous donne ’efficacité de la coupure. Cette estimation de 1I’efficacité repose sur deux hypotheses :

— On fait I’hypothese que 1’efficacité de cette coupure est la méme pour les bores et pour les carbones.
Le nombre de ’vrais’ bores et carbones coupés dépend de leur propension a générer des particules
secondaires, non collimées, au-dessus des SCD. C’est donc seulement le comportement nucléaire
qui intervient et le bore et le carbone sont des éléments similaires.

— On fait aussi I’hypothése que les échantillons de carbone utilisés sont purs et ne contiennent pas
ou peu d’évenements dus a des interactions inélastiques. Cette hypothese est justifiée par deux rai-
sons. Tout d’abord, il est beaucoup plus difficile d’imiter une charge 6 qu’une charge 5 a partir de
particules secondaires faiblement chargées. En raison de I’évolution du signal avec le carré de la
charge, il faut 25 charges unité pour imiter un bore et 36, soit 50 % supplémentaire, pour imiter
un carbone. De plus comme on I’a vu plus haut, la contamination d’un échantillon est proportion-
nelle au rapport d’abondance et comme les protons et les carbones sont tous les deux primaires, la
contamination ne va pas croitre avec 1’énergie comme c’est le cas avec la contamination du bore.

L efficacité de la coupure en fonction de 1’énergie est présentée sur la figure 9.2 du bas. On peut
remarquer que 1’efficacité de la coupure décroit. Ceci vient des particules albédoes qui remontent du

2. On observe, cependant, que la moyenne de ADC évolue en fonction de la charge. Cette observation semble indiquer
qu’a chaque fois qu’une particule traverse le détecteur, et méme si elle ne produit pas d’interaction inélastique, des particules
secondaires sont créées et que leur nombre dépend de la charge de la particule incidente.
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FIGURE 9.2 — En haut : charge reconstruite a I’aide des deux SCDs en fonction du nombre de coups
ADC intégrés dans un rayon de 10 cm autour du pixel de la particule incidente et moyenné sur les
deux plans. La ligne rouge est la droite d’équation Zscp > 2 + 0.006 ADC,y. La majeur partie
des évenements a droite de cette ligne ont subit une intéraction inélastique. Pour les évenements
reconstruits comme des bores on s’affranchira de tout ceux a droite de cette ligne afin d’améliorer la
pureté. En bas : efficacité de la coupure sur les bores Zscp > 2 4 0.006 ADCqt.

calorimetre et sont de plus en plus nombreuses. Ces particules, lorsqu’elles traversent les plans dans
le voisinage du pixel traversé par la particule incidente, font augmenter la valeur de ADCyy. Sur la
figure on peut voir que la statistique permet une estimation précise de 1’efficacité jusqu’a 1 TeV/nucl.
Cette valeur correspond justement a I’énergie maximale a laquelle on pourra reconstruire le flux de
bore compte tenu de la statistique disponible. Enfin, cette estimation de I’efficacité nous permet de
corriger des bores qui ont été coupés mais elle ne nous assure pas de la pureté du lot d’évenements
qui passent la coupure. Cependant, une inspection visuelle de tous les bores de haute énergie passant
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la coupure montre que tous les événements restants ont des signaux treés propres dans les deux plans
SCD qui ne sont pas caractéristiques des évenements mal identifiés.

Concernant I’erreur sur cette efficacité, I’erreur due a la statistique domine. Comme dans le cas de
Perreur sur I’efficacité de la coupure de coincidence abordée dans le chapitre 8, on cherche a tester
une hypothese (I’éveénement passe la coupure) et le nombre d’éveénements passant la coupure suit une
loi binomiale similaire a celle présentée dans la section 8.2.3.

9.1.3 Conséquence de cette coupure sur la spallation des noyaux lourds en bore

Cette coupure a une conséquence supplémentaire. Elle supprime aussi les évenements qui frag-
mentent dans le détecteur mais au-dessus des plans de SCD. En effet, dans le cas de fragmentations
dans le détecteur, la particule fragmentée est aussi accompagnée de particules secondaires qui gé-
nerent du bruit dans les pixels du SCD. Puisque ces particules secondaires sont aussi collimées avec
la particule incidente, elles vont contribuer a la valeur de ADC, et ces événements seront aussi cou-
pés. Ceci est vrai seulement pour la fragmentation dans le détecteur puisque les particules secondaires
sont encore suffisamment collimées, si la fragmentation se produit dans 1’atmosphere, et donc bien
au-dessus du détecteur, les particules secondaires vont suffisamment s’éparpiller pour ne pas contri-
buer a ADCy. Dans la section 9.3, on ne prendra donc pas en compte la fragmentation de noyaux en
bore dans le détecteur car cet effet est déja corrigé par I’efficacité que nous venons de calculer.

9.2 Calcul de ’acceptance du détecteur et de ’efficacité de déclenche-
ment

9.2.1 Notions de facteur géométrique et d’efficacité de déclenchement

Dans le cas d’un détecteur idéal, I’acceptance est égale au facteur géométrique et représente 1’angle
solide observé par le détecteur intégré sur la surface de détection. Son expression est la suivante :

GF-//de~d3‘,
S JQ

ou S représente la surface sensible du détecteur et 2(.S) I’angle solide disponible depuis la surface
dS. En pratique, les détecteurs possédent une efficacité de déclenchement /"9 définie comme la
fraction d’évenements passant a travers le détecteur qui déclenchent 1’acquisition. L’acceptance d’un
détecteur se différencie donc du facteur géométrique par 1’ajout de ce terme d’efficacité :

Acd™(E) = / / 90, S, E) dQ - dS.
S JQ

Les choix de la surface sensible S et de £2(S) ne sont pas uniques. En effet, on peut, par exemple,
choisir d’inclure dans la surface .S des zones d’efficacité de déclenchement nulle qui augmenteront
la valeur de I’efficacité géométrique et diminueront la valeur de I’efficacité sans pour autant modi-
fier ’acceptance. Le but de cette remarque est d’insister sur le fait que 1’expression de 1’acceptance
Acc™ = GF - €9, bien que correcte, est le produit de deux termes GF et /"9 qui ne sont pas
définis de maniére univoque.
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9.2.2 Estimation des efficacités pour p et He avec GEANT 3

Pour estimer I’acceptance du détecteur, nous devons utiliser la simulation du détecteur. L’accep-
tance dépend énormément du comportement de la gerbe dans le calorimetre puisque 1’acquisition
de I’évenement dépend du signal déposé. Il faut donc une simulation du calorimetre la plus réaliste
possible et c’est la simulation GEANT3 qui permet, dans notre cas, d’obtenir les résultats les plus
réalistes au niveau de la calorimétrie. A partir de la simulation, on peut exprimer 1’acceptance du
détecteur a partir de I’acceptance de génération Acc?c", qui correspond au facteur géométrique de la
surface sur laquelle on génere les particules, et de la fraction d’évenements au-dessus du seuil de dé-
clenchement. L efficacité de déclenchement est définie comme le rapport N7 /Nt ot Ny et Nirig
sont respectivement le nombre d’événements satisfaisant cette condition et le nombre d’événements
total :

7 en Ntrig(E)
ACCt g(E) = ACCg (E)]\NT(_E')

Acceptance de génération

Dans la simulation GEANT3 de CREAM, les particules sont générées sur un parallélépipede de
dimensions 225 x 225 x 185 cm? 4 I’exception de la face inférieure sur laquelle le détecteur est posé.
Les particules sont donc générées sur 4 faces d’aires S; = 225 x 185 cm? et sur la face supérieure
d’aire Sy = 225 x 225 cm?. Les particules sont générées de maniére isotrope mais avec une direction
descendante. L’acceptance de génération se calcule donc analytiquement :

Accge":// Q- ds
S JQ

w/2 pm w/2 2w
:451/ / cosHsin9d9d¢+Sg/ / cosfsinfdd do
0=0 Jp=0 6=0 J¢=0

= (28] + So) 7 = 4.21 m?sr.

Condition de déclenchement et calcul de N*"*9(E)

Pour calculer N*"%(E), on doit comptabiliser le nombre d’événements simulés passant les coupures

de I’analyse concernant le déclenchement. Ces conditions sont :

— 6 couches de calorimetre successives (3 dans le plan XZ, 3 dans le plan YZ) doivent posséder une
cellule avec un dépdt d’énergie d’au moins 13.7 MeV ;

— la trace reconstruite avec le calorimetre (Cf. section 6.1.2) doit passer par le plan du Top SCD.

Calcul de N (E)

Les jeux de données simulées ne contiennent que les événements dont la trajectoire passe a travers
le Top SCD, les cotés des cibles de carbones ou les cotés du calorimetre. On ne connait donc pas le
nombre d’éveénements générés N'°!(E) et il faut le calculer. Tous les événements qui passent a travers
le SCD sont gardés par la simulation. Sachant que le flux de particules est isotrope, on peut calculer
I’acceptance de ce plan de SCD comme :

Acc®CP = 785D — 1 .95 m2sr.
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On peut ensuite relier le nombre de particules passant  travers le SCD N°¢P(E) au nombre total de
particules générées :

NSCD(E) B AccSCD
Ntot(E) — Accoen

L’acceptance du détecteur s’écrit donc :

Acctrig(E) —_ ACCG’enNt”g(E) _ ACCSCD Nt”g(E) )
Ntot (E) NSCD (E)

Les acceptances pour les protons (en ligne continue) et les héliums (en pointillé) en fonction de
I’énergie sont présentées a la figure 9.3. On constate que les acceptances saturent au-dela de quelques
TeV. Ceci s’explique par le fait qu’a haute énergie, tout évenement oll une gerbe est initiée déposera
suffisamment d’énergie dans le calorimetre pour déclencher 1’acquisition. La probabilité de déclen-
cher une gerbe dépend de la section efficace de destruction de la particule incidente qui est indé-
pendante de I’énergie a haute énergie. Cependant, cette probabilité dépend de 1’espece considérée et
ce sont les protons qui ont la section efficace de destruction la plus petite. Méme a haute énergie, il
subsiste un probabilité non nulle pour que les protons n’interagissent pas dans le calorimeétre et ne
déclenchent pas 1’acquisition. Du fait d’une section efficace de destruction plus grande, les héliums
initient des gerbes plus fréquemment, d’ol leur acceptance a haute énergie grande.
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FIGURE 9.3 — Acceptance en fonction de 1’énergie cinétique totale (en GeV) des protons (ligne conti-
nue) et des héliums (traits pointillés). Les barres d’erreurs statistiques sont dans les points.
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Impact d’un biais sur la trajectoire reconstruite pour I’estimation de I’acceptance

Nous avons vu dans la section 6.1.2.1, que la méthode de reconstruction de la trajectoire dans le
calorimetre utilisant les barycentres dans chaque plan pouvait biaiser 1’estimation de 1’acceptance.
Nous avons maintenant tous les éléments pour comparer les acceptances obtenues avec les deux
méthodes de reconstruction de la trajectoire. Rappelons que les deux méthodes projettent la trajectoire
dans les plan X-Z et Y-Z et reconstruisent ses deux composantes indépendamment. Dans la méthode
des barycentres, et dans les deux plans, on cherche le pixel le plus touché de chaque tranche de
calorimetre et ses deux voisins. A partir de ces 3 points, on construit le barycentre de chaque couche
puis on reconstruit une droite a partir de I’ensemble des barycentres. Dans la méthode par ajustement,
on pré-sélectionne un ensemble de pixels puis on minimise une fonction qui dépend de la distance de
chaque pixel et de I’énergie qui y est contenue.

La biais de 1a méthode des barycentres vient du fait que les événements sélectionnés pour le calcul
de I’acceptance doivent satisfaire la condition que la trajectoire reconstruite passe a travers le Top
SCD. Pour les évenements dont les trajectoires sont trop inclinées, la reconstruction de la trajectoire
est biaisée et les trajectoires sont reconstruites trop verticalement. En conséquence, des événements
qui ne devraient pas €tre sélectionnés le sont, et I’acceptance calculée est sur-estimée. Ceci apparait
clairement sur la figure 9.4 qui représente 1’acceptance des protons calculée par les deux méthodes.
On constate qu’a basse énergie les résultats sont similaires, mais que la différence devient significative
a haute énergie. A haute énergie, I’acceptance est supposée atteindre un plateau puisque 1’efficacité
de déclenchement atteint 100 % pour les éveénements passant a travers le SCD. L’acceptance est alors
égale au facteur géométrique de 1’ensemble calorimetre-Top SCD. L’acceptance calculée dans le cas
d’une reconstruction de la trajectoire avec la méthode des barycentres ne sature pas avec I’énergie
car de plus en plus d’évenements inclinés possedent une gerbe suffisamment large pour allumer 6
couches de calorimetre. Puisqu’ils sont mal reconstruits, ils sont ensuite inclus dans le décompte des
évenements sélectionnés. Dans le cas de la méthode de 1’ajustement, le fait que 1’acceptance atteint
un régime de saturation nous indique qu’un tel biais n’est pas présent.

9.2.3 Estimation des acceptances pour B, C, N et O avec GEANT3

On peut effectuer la méme procédure pour calculer les acceptances pour les quelques points simulés
de carbones et d’oxygenes. Les résultats sont présentés sur la figure 9.5. Le nombre de points n’est
pas suffisant pour estimer 1’acceptance du détecteur proprement car on ne connait pas 1’évolution de
I’acceptance avec 1’énergie. On effectue donc une mise a I’échelle des données hélium puisque c’est
le meilleur compromis entre nombre de points disponibles et similarité avec les éléments B, C, N et
O. On va garder la forme de la courbe hélium et simplement appliquer un facteur de normalisation.
Puisque les courbes sont exprimées en fonction de 1’énergie totale, en faisant cela on fait I’hypothese
que la réponse du calorimetre ne dépend que de I’énergie totale de la particule incidente et pas de
sa masse ou de sa charge. Le facteur de normalisation utilisé correspond au rapport des valeurs des
acceptances a 1’énergie la plus haute possible pour se placer dans le régime de saturation de 1’accep-
tance. A cette énergie on doit étre capable de calculer I’acceptance de I’hélium et de 1’espece lourde
considérée (C ou O). Puisque pour I’hélium on possede des données simulées jusqu’a haute énergie,
c’est I’espece lourde qui limite I’énergie a laquelle on effectue la normalisation. Les incertitudes qui
dominent sont celles liées a cette mise a 1’échelle et non a I’erreur statistique due au nombre de don-
nées dans la simulation. Elles sont difficilement estimables et on prendra une incertitude relative de
6%. Ceci est motivé par le fait que la facteur de normalisation de 1’acceptance du carbone qui est le
facteur calculé a la plus haute énergie (10 TeV) vaut 1.06. Ceci indique une déviation de 6% entre les
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FIGURE 9.4 — Acceptance calculée avec les deux méthodes de reconstruction de la trajectoire : en
traits pointillés la méthode par ajustement du cluster et ligne continue avec la méthode des bary-
centres.

acceptances hélium et carbone a 10 TeV.

On ne dispose pas de données simulées pour le bore et 1’azote. On estimera donc que 1’acceptance
du bore est la méme que celle du carbone et que celle de I’azote est similaire a celle de I’oxygene.
L’approximation est justifiée par le fait que contrairement au proton et a I’hélium, les éléments du
groupe B, C, N et O ont des sections efficaces d’interaction similaires et induisent donc des gerbes
similaires. Cette hypothese est appuyée par le fait que les acceptances des carbones et des oxygenes
aux mémes énergies sont tres proches (la différence mesurée entre les deux acceptances (~ 2%) est
du méme ordre de grandeur que 1’erreur statistique sur la mesure).

9.2.4 Dépendance de I’acceptance avec la charge dans les données de vol

En I’absence de données simulées pour les éléments lourds, nous avons dii faire une hypothese
forte sur la tendance de la courbe de I’acceptance que nous avons prise égale a celle de I’hélium. Cela
implique un comportement similaire de tous les éléments dans le calorimetre, mais cette hypothese
est-elle valable ? On a tendance a dire que 1’énergie déposée dans le calorimetre ne dépend pas de
la particule incidente mais seulement de son énergie. Cependant, et particulicrement a basse énergie,
le développement de la gerbe dépend de sa profondeur d’interaction. Celle-ci dépend de la section
efficace d’interaction de la particule et varie grossierement comme (AIT/ Al 3)2, A (resp. Ar) étant
la masse atomique de la particule incidente (resp. de la cible). Nous allons donc essayer de tester la
dépendance de I’efficacité de déclenchement avec la charge.
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FIGURE 9.5 — Acceptance en fonction de 1’énergie cinétique totale des carbones et des oxygenes.

En I’absence de données simulées, on ne peut utiliser que les données réelles pour effectuer ces
tests. L’approche utilisée consiste a étudier les distributions en énergie des différents éléments. Les
éléments sont identifiés a 1’aide des deux plans de SCD. A titre d’exemple, la distribution en énergie
reconstruite des carbones est présentée sur la figure 9.6 du haut. Sur une large gamme d’énergie,
cette distribution semble suivre un loi de puissance qui, aux efficacités pres, est caractéristique de
la loi de puissance du rayonnement cosmique. On va donc ajuster sur cette distribution une loi de
puissance dont I’indice est laiss€é comme parametre libre. L’ajustement est effectué sur la gamme
d’énergie 1 TeV - 10 TeV puis la loi de puissance est extrapolée sur I’ensemble de la gamme en
énergie. A basse énergie, nous allons calculer le rapport entre la distribution en énergie et la loi de
puissance extrapolée, qui donne une estimation de 1’efficacité de déclenchement. Pour étre valable,
cette procédure fait deux hypotheses : le spectre en loi de puissance du rayonnement cosmique ainsi
que I'indépendance avec I’énergie des différentes efficacités de sélection. La premiere hypothese est
suffisamment juste par rapport au degré de précision qui nous cherchons a atteindre. Nous verrons
par la suite que les efficacités de sélection varient peu avec I’énergie, ce qui nous permet de valider la
deuxie¢me hypothese.

La figure 9.6 du bas présente les courbes obtenues pour les différents éléments en fonction de
I’énergie. Les courbes les plus a gauche représentent les estimateurs des efficacités des éléments 1égers
tandis que les courbes de droite représentent les estimateurs pour les éléments lourds. La dispersion
de ces courbes montre déja une variation de 1’estimation des efficacités de déclenchement pour les
différents éléments. Pour aller plus loin on peut définir a partir de cette figure une énergie de seuil
pour laquelle I’estimateur de ’efficacité de déclenchement d’un élément devient supérieure a 50 %.
La valeur de ce seuil en fonction de la charge de 1’élément considéré est présentée sur la figure 9.7.

-152-



9.2 Calcul de I’acceptance du détecteur et de I’efficacité de déclenchement

s
=) C
o [
>
e
% 10* ?
«— [
c [
= .
1)
—g 10 =
5 F
Z F
1E
E Ll L. . - ﬂ -
1.5 2 2.5 3.5 4 4.5 5 5.5
Log(Energy(GeV))
;o —
2 re
Q .
= y '/'/
0.8 PN\
g / \‘/
on /
.o0
£ 0.6 /

0.2

| T T R N

1 2.8 3 3.2
Log(Energy(GeV))

S}

FIGURE 9.6 — En haut : distribution du logarithme de 1’énergie totale reconstruite des carbones sé-
lectionnés avec le SCD. La ligne rouge représente 1’ajustement d’une loi de puissance, dont I’'indice
spectral est laissé libre, dans le régime 1 TeV - 10 TeV. En bas : efficacité reconstruite pour les diffé-
rents éléments. Les éléments légers sont a gauche tandis que les plus lourds sont a droite.

Cette figure montre que 1’énergie du seuil croit avec la charge de la particule. Cette figure montre les
limites de la procédure de mise a 1’échelle de I’acceptance de 1’hélium pour estimer les acceptances
de B, C, N et O a basse énergie. Cependant, au-dela du régime transitoire ou les efficacités passent de
0 a ~ 100 % la procédure est correcte.

Afin de garder une marge de sécurité, On s’intéressera uniquement aux flux calculés dans la zone
ou I'efficacité de déclenchement est supérieure a 80 % (au-dela de 1 TeV). Ceci nous permet de
travailler dans une zone ot les acceptances atteignent leur régime de saturation et ou les acceptances
des différents éléments sont similaires a la normalisation prés. Néanmoins, produire des simulations
pour les noyaux lourds a basse énergie pourrait permettre d’étendre les mesures de flux a plus basse
énergie.
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FIGURE 9.7 — Energie a laquelle la valeur de I’estimateur de ’efficacité de déclenchement dépasse
50 % en fonction de la charge.

9.3 Rétro-propagation des flux au-dessus de I’atmosphere

La derniere étape de I’analyse consiste a rétro-propager les flux hors de I’atmosphere. En effet, de
la méme maniere que les flux sont modifiés lors de la propagation dans la Galaxie, la traversée de 1’ at-
mosphere et des parties supérieures du détecteur modifie la composition du rayonnement cosmique.

9.3.1 Calcul des probabilités de destruction et de fragmentation

Afin de rétro-propager les flux, on va commencer par calculer les probabilités d’interaction des
particules dans une tranche infinitésimale de matiere. La rétro-propagation est traitée de la méme fa-
con dans I’atmosphere et dans le détecteur et ¢’est seulement la composition de la matiere traversée
qui change. Le calcul des probabilités de destruction et de fragmentation est similaire. Dans les deux
cas, on peut voir la section efficace oiT d’interaction d’une particule ¢ avec le milieu cible 7' comme
la taille effective des noyaux cibles. Pour une tranche d’épaisseur d! d’un matériau cible 7" mono-
atomique, la probabilité d’interaction est donnée par le ratio de la surface des cibles sur la surface
totale :

Sei olnt' S di
dpl = Zcte = 2= 2t =TT . ©.1)
Stot Stot
La densité n” s’exprime en fonction de la masse volumique p’ et de la masse atomique M7T :
nT = pT'/MT. Si le matériau X est composé de plusieurs éléments, les probabilités se somment
et la masse volumique p” de chaque élément s’écrit en fonction de la fraction massique x” et de la
masse volumique totale pt, pT = 27 ptot
X T tot 7’
(o}
dPX =Y "dpl =pdl) o, 1T (9.2)
T T

La fraction massique des éléments peut étre exprimée a I’aide des coefficients stcechiométriques 7
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et des masses atomiques z7 = v M7/ > vIMI

tot

1Y T.T

dszidZE ot 9.3)

7 TArT 7
SpvTM —

L’intérét de cette écriture de la probabilité est qu’elle fait apparaitre directement la masse volu-
mique totale p’°® du matériau qui est la grandeur donnée dans les caractéristiques techniques des
sous-détecteurs. Ce formalisme est valable pour le calcul des probabilités de destruction et de frag-
mentation. Ce sont seulement les sections efficaces qui changent. Par la suite, les sections efficaces
de destruction d’une espéce i sur un matériau cible T seront notées o et les sections efficaces de
fragmentation d’une espece ¢ en une espece j sur un matériau I’ seront notées O'JX -,;- Les expressions

des probabilités de destruction et de fragmentation s’écrivent donc :

AP = dPX =nydlY oz et dPY, =) AR  =ngdl Y or .

9.3.2 Rétro-propagation des flux au-dessus de I’atmosphere a partir des probabilités

Soit qg = {¢o, ..., n} le vecteur contenant le flux ¢; de chacun des éléments i du rayonnement
cosmique dans un bin en énergie par nucléon donné. Etudions comment le flux d¢; est modifié lors
de sa traversée d’un matériau de grammage n;; di. L’élément ¢ peut subir des destructions (régies
par la probabilité de destruction dP;) mais peut aussi étre créé par spallation d’un noyau j plus lourd
(probabilité dP;_,;). Dans I’approximation straight-ahead, 1I’énergie par nucléon du projectile est
conservée par le fragment. Devant la résolution en énergie du calorimetre, cette approximation est
suffisante et nous permet d’exprimer la modification du flux ¢; en fonction des abondances de tous
les noyaux plus lourds comme suit :

dy = =i AP + Y ¢;dPR,;, (9.4)
§>i
ou les probabilités de destruction et de création s’écrivent d’apres 9.3. Ceci donne sous forme matri-
cielle :

—dPX dpf, ... dapPX,
B, . 0 —dP} ... dPY,| .
dp= [AM]xd=| e 2| 4. 9.5)
0 0 ... —dpX

Les flux avant et apres traversée d’une tranche de longueur [ d’un matériau X sont reliés par I’expres-
sion :

¢ = e Mgy, (9:6)
ol la matrice [M] est donnée par :
- ZU{VT ZUEHQ],VT cee Zagal
tot _ T T T
P 0 > o3V On—2V
[M] = S iy . : : 9.7)
T : : - :
0 0 cen =T

Ici, les différentes parties du détecteur ainsi que I’atmosphere sont traités de la méme manicre, en
considérant uniquement leur masse volumique et leur formule chimique. Chaque partie posséde sa
propre matrice [M]" et son épaisseur [*. La multiplication matricielle n’est pas commutative méme
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pour des matrices symétriques, ce qui montre que 1’ordre de la traversée des matériaux a son impor-
tance dans la modification des abondances. Au final, la modification du flux s’écrit :

Ncouches ) .
6= ( II & Wl’) %o, 9.8)

ou la matrice la plus a gauche représente la derniere tranche de matiére traversée. L’inversion de la ma-
trice [Mo] = <va couches pl* [M V) permet de remonter aux flux au-dessus de 1I’atmosphere (angl :Top
Of Atmosphere ou TOA). Puisque les matrices [M/;] ne dépendent que des sections efficaces et de la
composition de la matiere traversée, nous avons tout le nécessaire pour calculer les modifications qui
surviennent de la traversée de chacune des couches de matiere >. La matrice représentant les modifi-
cations qui peuvent survenir lors de la traversée de la partie supérieure du détecteur est la suivante :

B C N 0 H He
5.88 1071 0 0 0 0 0
0 5.82107' 3.081072 2.151072 0 0
0 0 5.67107t 1.6310°2 0 0
[Mae) = 0 0 0 5.38 1071 0 0 09
0 0 0 0 8.62 107! 0
0 0 0 0 0 7.191071

Pour I’atmosphere, on prend un modele ou celle-ci est composée de 20 % d’oxygene et de 80 %
d’azote. Le grammage au-dessus du ballon est de 3.9 g cm~2. La matrice représentant les modifica-
tions dans 1’atmosphere est la suivante :

B C N o) H He
8311071 1631072 856102 &8.0310°3 0 0
0 8281071 1441072 1.0110°2 0 0
0 0 8211071 7.781073 0 0
[Matm] = 0 0 0 8.06 107! 0 0 ©.10)
0 0 0 0 9.48107! 0
0 0 0 0 0 8.94 107!
Au final, la matrice totale s’exprime comme :
B C N 0 H He
4881071 9.601073 5.031073 4.7210°3 0 0
0 482101 839102 5.861073 0 0
0 0 4.65101 4411073 0 0
[Miot] = 0 0 0 4.331071 0 0 ©.1D)
0 0 0 0 8.18 107! 0
0 0 0 0 0 6.43 1071

Puisque les sections efficaces de production et de destruction des éléments deviennent constantes
au-dela de quelques GeV/nucl, cette matrice est indépendante de 1’énergie. Les formules chimiques
de chaque matériau sont des approximations et ne constituent pas 1’erreur principale pour I’estimation

3. La masse volumique ainsi que 1’épaisseur de chaque matériau de CREAM proviennent de la page web : http ://cos-
micray.umd.edu/cream/CREAM{light2007/Config2007.htm.
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de cette matrice. Dans la section 9.1.3, nous avons vu que les évenements dans lesquels la particule
incidente fragmente en bore dans le détecteur sont coupés par la coupure requérant un signal propre
dans les plans de SCD. La prise en compte de ces évenements est donc déja effectuée par la correction
de I’efficacité de la coupure. Par conséquent, pour la création du bore, cette matrice prend en compte
uniquement la création par spallation dans I’atmosphere.

La difficulté de I’estimation de ces probabilité provient d’erreurs importantes (~ 10%) sur les
sections efficaces de fragmentation, qui sont basées sur le paramétrage de [171]. Ces sections efficaces
sont effectives puisqu’elle incluent les sections efficaces des noyaux fantdomes dont le temps de vie
est petit devant celui de la propagation du rayonnement cosmique. Par exemple, la section efficace
effective de production de ' B par '2C est la somme de la section efficace 2C' =11 Bet 12C =11 C.
En effet, ce dernier se désintégre en ' B avec un temps de demi-vie de 20 minutes, soit instantanément
devant le temps de confinement galactique mais suffisamment grand pour ne pas se désintégrer dans
le détecteur. Par conséquent, on surestime les sections efficaces réelles. Cependant, au vue des barres
d’erreurs sur les sections efficaces, ceci n’est pas un facteur limitant. De plus dans I’analyse, 1’erreur
systématique due aux sections efficaces est prise en compte. Pour cela, on fait varier les sections
efficaces de 20 % et on étudie les variations des flux obtenues sous ces conditions. La variance sur
ces flux, nous permet d’estimer I’erreur systématique associée.

9.4 Estimation des flux

9.4.1 Obtention des flux : récapitulatifs

Résumons le processus de reconstruction des flux :

1. Nous avons commencé par établir les périodes de données stables dans la section 7.1.1. Pour
cela, nous avons étudié le taux de déclenchement du détecteur et sélectionné les périodes ol
le taux est proche du taux moyen. Pour toutes les périodes stables, nous avons calculé (dans la
section 7.1.2) la fraction de temps opérationnel qui permet de s’affranchir de I’effet du temps
mort du détecteur.

2. Grace aux deux mesures de charge des plans de SCD, nous avons ensuite identifié les particules.
La coupure d’identification des particules décrite dans la section 7.2.1 est la suivante. On définit
qu’une particule est de I’espece Z; si elle satisfait les deux conditions :

|Zb0tt0m — Z’l‘ < 0.5 et ‘Ztop — Z’L‘ < 0.5.

3. Afin de passer des distributions des particules en fonction de I’énergie déposée dans le calo-
rimetre aux distributions en fonction de 1’énergie de la particule incidente, nous avons mis en
place une procédure de déconvolution de la réponse en énergie du détecteur (Cf. section 7.3).
Cette procédure utilise I’'inférence bayesienne pour reconstruire la distribution des particules
ayant le plus de chance de produire la distribution observée dans le détecteur. Afin de s’assurer
de la convergence de I’algorithme, il a été nécessaire de rajouter une condition de régularisation
qui requiert que la distribution suive localement une loi de puissance.

4. Nous avons ensuite estimé (chapitre 8), la fraction de chaque espece coupée par les conditions
d’identification a partir des données réelles. Cela a été rendu possible par la présence de 3
détecteurs capables de mesurer la charge (les deux plans de SCD et CherCam). En utilisant
CherCam et successivement chaque plan de SCD, nous avons été capables de caractériser les
réponses des deux plans de SCD. Ceci nous a permis de calculer les efficacités de sélection
mais aussi les contaminations.
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5. Nous avons vu que, a cause de la corrélation a basse charge entre les mesures des SCD, 1’es-
timation des efficacités de sélection des protons et des héliums a dii étre effectuée a partir de
données simulées avec GEANTS3.

6. Nous avons observé que cette corrélation était due a des éveénements de faibles charges qui su-
bissent une interaction inélastique au-dessus du détecteur. Ces évenements ajoutent une conta-
mination supplémentaire au flux de bore. Afin de s’en affranchir, nous avons appliqué une cou-
pure supplémentaire aux candidats bore. Cette coupure est basée sur les nombres de coups des
pixels des SCDs qui sont proches du pixel traversé par la particule incidente. Afin de calculer
I’efficacité de cette coupure, elle a été appliquée sur des échantillons de carbones.

7. Les flux des particules au niveau des détecteurs ont alors été obtenus apres calcul et correction
de I’acceptance du détecteur. Les acceptances des protons et des héliums ont été calculés a
partir des données simulées avec GEANT3 : une normalisation de 1’acceptance de 1’hélium a
permis d’obtenir I’acceptance de B, C, N et O.

8. Enfin, nous avons rétro-propagé les flux afin d’obtenir les flux au-dessus de I’atmosphere. La
modification des flux provoquée par la traversée de 1’atmosphere et des parties supérieures
du détecteur se préte bien a I’écriture matricielle et dépend des probabilités d’interaction des
différentes particules. Connaissant les sections efficaces de destruction et de production des
éléments dont on calcule les flux, nous avons pu calculer ces probabilités et rétro-propager les
flux.

9.4.2 Présentation des flux

Les flux des éléments bore, azote, carbone, oxygene, proton et hélium sont présentés a la figure 9.8.
La figure 9.9 représente ces mémes flux, mais multiplié par £27° ot E est 1’énergie par nucléon au
centre du bin. Le rapport B/C est présenté sur la figure 9.10, il est obtenu en faisant la division des flux
de B et C. Les tables 9.4.2 a 9.4.2 représentent respectivement les valeurs des flux de bore, carbone,
azote, oxygene, proton et hélium.

De maniére générale, les flux obtenus sont en accord avec les expériences précédentes. Alors que
beaucoup de mesures du rapport B/C existent, peu de mesures du flux de bore, et en particulier a haute
énergie, sont disponibles. Le flux de bore est mesuré jusqu’a 800 GeV/nucl apres le dernier point de
donnée présent. A basse énergie, dans la partie hachurée, on peut apercevoir Ieffet de 1’ efficacité par
une diminution du flux. Hors de la bande hachurée, le flux mesuré est compatible avec les derniers
points de données. Cependant, afin de pouvoir se comparer a diverses expériences, il est préférable de
se tourner vers le rapport bore sur carbone de la figure 9.10. Le rapport obtenu est compatible avec les
mesures de CREAM-I mais semble, toutefois, systématiquement légerement supérieur. Comme dans
la mesure de CREAM-I, la pente du rapport semble s’adoucir a haute énergie. En utilisant les données
CREAM, I’ajustement de la pente de la loi de puissance donne une valeur de p = 0.3 £ 0.2. Dans
le régime asymptotique du modele de diffusion celle-ci s’interpréte comme la pente du coefficient de
diffusion §.

Pour le carbone, il s’agit du premier point de donnée au-dessus de 10 TeV/nucl. Les points de
données a plus basse énergie sont tout a fait compatibles avec les autres mesures et ils semblent
confirmer un changement de pente a quelques centaines de GeV/nucl. Pour I’oxygene, le seul point
de donnée a plus haute énergie est celui de I’expérience TRACER [129] et il est compatible avec cette
analyse. La encore, les points de données semble confirmer la présence d’un changement de pente.
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® CREAM-III: this work
e} CREAM-II: Ahn et al., ApJ 707, 593 (2009)
A TRACER 2006: Obermeyer et al., ApJ 724, 14 (2011)
A TRACER 2003: Ave et al., ApJ 678, 262 (2008)
/_\1013 b Spacelab-2: Swordy & al, ApJ 374, 356 (1990)
o Muller etal., ApJ 349, 625 (1991)
|/_\1012 O ATIC-2: Panov et al., Bull. Russ. Acad. Sc. 73, $8@09)
(- Y Balloon (Texas): Orth et al. ApJ 236, 1147 (1978)
S * Balloon (Texas): Simon et al. ApJ 239, 712 (1980)
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FIGURE 9.8 — Les flux de bore, carbone, azote, oxygene, proton et hélium (de bas en haut) en fonction
de I’énergie par nucléon.
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de I’énergie par nucléon, mais multipliés par £27° ol E est I’énergie par nucléon au centre du bin.
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FIGURE 9.10 — Rapport bore sur carbone en fonction de 1’énergie par nucléon.

Le flux d’azote mesuré est supérieur a celui mesuré par les autres expériences. De plus il montre
a haute énergie un changement de pente tres franc aux alentours de 200 GeV/nucl. On peut en fait
s’apercevoir qu’une telle caractéristique était déja présente dans la distribution des événements en
fonction de 1’énergie déposée de la figure 7.3. L’azote, tout comme le bore, posséde une composante
secondaire bien que contrairement a ce dernier il possede aussi une composante primaire. Du fait
de la diminution du grammage traversé par les particules de haute énergie, la production secondaire
diminue au fur et 2 mesure que 1’énergie augmente. Au final, la contribution secondaire s’amoindrit
par rapport a la composante primaire qui finit par dominer. Une rupture de pente peut donc &tre
attendue. Cependant, gardons a I’esprit que le rapport B/C étant I’objectif final de cette analyse, la
reconstruction du flux d’azote n’a pas bénéficié d’une attention particuliere et qu’il est possible qu’une
contamination subsiste. A cause de sa composante secondaire, le flux d’azote posséde une pente plus
forte que les especes primaires et son rapport d’abondances par rapport aux especes susceptibles de
le contaminer diminue. Si la probabilité de contamination de I’azote par une espéce voisine primaire
(carbone et oxygene) est indépendante de 1’énergie, la contamination de 1’azote est proportionnelle
a ces rapports d’abondance et va donc avoir tendance a émerger a haute énergie. Néanmoins les
contaminations attendues dues aux carbone et a I’oxygene sont prises en compte dans 1’analyse et il
m’est difficile d’imaginer une erreur d’estimation suffisamment importante pour créer cet effet. Dans
la suite, il serait intéressant de dédier du temps a la reconstruction de ce flux d’azote afin de déterminer
si cette caractéristique est réelle ou un simple artefact de 1’analyse.

Les flux de protons et d’héliums sont mesurés sur presque 3 ordres de grandeurs. Les deux spectres
obtenus sont consistants avec les mesures précédentes. On constate, sur le flux d’hélium, un change-
ment de pente qui n’apparait pas sur le flux de protons. La mesure des flux de protons et d’héliums
devait jouer un role test dans I’analyse. En effet, en la comparant a I’analyse proton - hélium de la
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collaboration, on aurait voulu valider 1’analyse pour 1’appliquer aux espéces B, C, N et O. Finalement,
nous avons vu que les calculs des efficacités de sélection pour H, He et B, C, N, O n’étaient pas faits
de la méme maniere et cette démarche n’est pas applicable.

TABLE 9.1 — Valeurs des points de données pour le flux de bore.

Gamme en énergie (GeV/nucl) Energie cinétique (GeV/nucl) Flux =+ stat + syst (m? s sr GeV/nucl) ~*

Bore
100 - 158 129 (3.32 £ 0.27 + 0.28) x10~6
158 - 251 205 (1.04 £ 0.11 4+ 0.09) x10~6
251 - 398 325 (2.59 4+ 0.38 4+ 0.25) x10~7
398 - 631 515 (8.0+154+0.9) x10-8
631 - 1000 815 (2.10 £ 0.45 + 0.34) x10~8
1000 - 1585 1292 (3.83 £+ 0.94 4+ 0.99) x10~9

TABLE 9.2 — Valeurs des points de données pour le flux de carbone.

Gamme en énergie (GeV/nucl) Energie cinétique (GeV/nucl)  Flux = stat + syst (m? s sr GeV/nucl) !

Carbone
100 - 158 129 (3.70 £ 0.10 + 0.23) x107°
158 - 251 205 (1.10 £ 0.04 + 0.07) x107°
251-398 325 (3.20 £ 0.13 + 0.20) x10~6
398 - 631 515 (1.03 £+ 0.05 & 0.06) x10~6
631 - 1000 815 (3.46 + 0.26 + 0.22) x10~7
1000 - 1585 1292 (1.16 + 0.15 + 0.08) x10~7
1585 - 2512 2048 (3.86 £0.71 +0.25) x10~8
2512 - 3981 3246 (1.29 + 0.27 4+ 0.08) x10~8
3981 - 6310 5145 4.4+ 1.04+0.3) x1079
6310 - 10000 8155 (1.53 £0.44 + 0.10) x10~?
10000 - 15849 12924 (5.0 +2.8 4+ 0.4) x10~10

TABLE 9.3 — Valeurs des points de données pour le flux d’azote.

Gamme en énergie (GeV/nucl) Energie cinétique (GeV/nucl)  Flux + stat + syst (m? s sr GeV/nucl) !

Azote

63 - 100 82 (4.83 +£0.24 + 0.32) x10~°
100 - 158 129 (1.06 + 0.05 + 0.07) x10~5
158 - 251 205 (2.31 £ 0.15 £ 0.15) x10~6
251 - 398 325 (7.97 £ 0.65 £ 0.52) x10~ 7
398 - 631 515 (3.88 + 0.49 + 0.25) x10~ 7
631 - 1000 815 (1.91 + 0.35 + 0.12) x10~7

1000 - 1585 1292 (74 +£1.6+0.5) x10~8
1585 - 2512 2048 (2.21 £0.52 £ 0.14) x10~8

2512 - 3981 3246 (5.6 £1.5+04) x107?
3981 - 6310 5145 (1.32 + 0.45 £+ 0.10) x10~?

6310 - 10000 8155 (2.8 + 1.6 4+ 0.3) x10~10

9.4.3 Estimation des barres d’erreurs

Les erreurs sont la somme quadratique des erreurs statistiques et systématiques. L’erreur statis-
tique dans chaque bin n’est pas simplement donnée par 1’erreur poissonnienne classique qui évolue
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TABLE 9.4 — Valeurs des points de données pour le flux d’oxygene.

Gamme en énergie (GeV/nucl)  Energie cinétique (GeV/nucl)  Flux + stat + syst (m? s sr GeV/nucl) !

Oxygene
63 - 100 82 (1.43 £ 0.06 £ 0.09) x10~4
100 - 158 129 (2.30 £ 0.07 £ 0.14) x10°
158 - 251 205 (5.52 £ 0.44 £ 0.34) x10~6
251 - 398 325 (2.11 £ 0.19 £ 0.13) x10~¢
398 - 631 515 (8.90 £ 0.90 £ 0.55) x10~ "
631 - 1000 815 (3.24 £ 0.45 £ 0.20) x10~7
1000 - 1585 1292 (1.04 £ 0.16 £ 0.06) x10~7
1585 - 2512 2048 (3.24 + 0.48 £ 0.20) x10~8
2512 - 3981 3246 (1.08 £ 0.24 £ 0.07) x10~8
3981 - 6310 5145 4.0+ 134+0.3) x107°
6310 - 10000 8155 (1.57 £0.70 £ 0.10) x10~?
10000 - 15849 12924 (7.1 £3.74+0.5) x10~10

TABLE 9.5 — Valeurs des points de données pour le flux de proton.

Gamme en énergie (GeV/nucl) Energie cinétique (GeV/nucl)  Flux + stat + syst (m? s sr GeV/nucl) !

Proton

1000 - 1585 1292 (4.42 +£0.04 +0.28) x10~5

1585 - 2512 2048 (1.17 £ 0.01 & 0.07) x107°

2512 - 3981 3246 (3.27 £ 0.05 + 0.20) x10~6

3981 - 6310 5145 (9.67 + 0.17 + 0.60) x10~7
6310 - 10000 8155 (2.88 £0.07 £ 0.18) x10~7
10000 - 15849 12924 (8.55 + 0.30 &+ 0.53) x10~8
15849 - 25119 20484 (2.47 £ 0.14 + 0.15) x10~8
25119 - 39811 32465 (6.92 + 0.66 + 0.43) x107?
39811 - 63096 51453 (1.91 £0.30 £ 0.12) x10~?
63096 - 100000 81548 (5.4 4+ 1.440.3) x10~10

TABLE 9.6 — Valeurs des points de données pour le flux d’hélium.

Gamme en énergie (GeV/nucl) Energie cinétique (GeV/nucl)  Flux = stat + syst (m? s sr GeV/nucl) ~*

Helium
251 - 398 325 (1.53 £ 0.01 &+ 0.09) x10~*
398 - 631 515 (5.16 £0.03 £ 0.32) x10~°
631 - 1000 815 (1.68 £0.01 +0.10) x1075
1000 - 1585 1292 (5.16 £+ 0.06 & 0.32) x10~6
1585 - 2512 2048 (1.65 £+ 0.03 + 0.10) x10~6
2512 - 3981 3246 (5.15+0.13 £ 0.32) x10~7
3981 - 6310 5145 (1.56 £ 0.06 + 0.10) x10~7
6310 - 10000 8155 (4.72 +£0.23 + 0.29) x10~8
10000 - 15849 12924 (1.43 £ 0.09 &+ 0.09) x10~8
15849 - 25119 20484 (433 £0.34 +0.27) x107?
25119 - 39811 32465 (1.32 £ 0.13 £ 0.08) x10~?
39811 - 63096 51453 (4.10 £ 0.46 £ 0.26) x10~10

en v/N (ot N est le nombre d’évenements). En effet, on mesure un nombre d’événements par bin
d’énergie déposée qui ne peut pas se traduire directement en un nombre d’évenements par bin d’éner-
gie réelle. Nous avons vu que pour passer de I’un & 1’autre, nous avons mis en oeuvre une méthode
de déconvolution. L’erreur statistique doit donc étre propagée a travers cette procédure. Pour cela,
on fait fluctuer les données observées : on simule donc des distributions d’éveénements en fonction de
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I’énergie déposée qui sont centrées sur la distribution observée avec des fluctuations, dans chaque bin,
poissonniennes. Pour chaque distribution simulée, on effectue la procédure de déconvolution puis on
obtient une distribution des évenements en fonction de I’énergie réelle. Les variances, bin a bin de
ces distributions, nous donnent I’erreur statistique propagée a travers la procédure de déconvolution.

Les erreurs systématiques prises en compte pour I’estimation du flux de bore sont les suivantes :
— erreur sur I’efficacité de la coupure de coincidence : puisque 1’estimateur de 1’efficacité suit une loi
binomiale, on peut calculer sa variance associée analytiquement (cf. section 8.2.3).

— erreur sur I’estimation de contamination du bore par le carbone : nous avons vu que le calcul des
efficacités de sélection et des contaminations suivait le méme formalisme, c’est aussi vrai pour le
calcul de leur erreur (cf. section 8.2.3). La contamination du bore par le carbone est la seule conta-
mination qui ne soit pas négligeable. Bien que toutes les contaminations soient prises en compte,
seul une erreur sur celle-ci peut avoir un effet.

— erreur sur I’efficacité de la coupure des protons et des héliums faisant des interactions inélastiques :
I’estimateur de I’efficacité suit, 1a encore, une loi binomiale et on peut donc calculer sa variance
(cf. section 9.1.2).

— erreur sur ’acceptance du détecteur (cf. section 9.2.3) : elle contient I’erreur due a la statistique des
données simulées et une erreur systématique due a la mise a 1’échelle des données hélium. L’ erreur
systématique est prise égale au facteur de normalisation (6 %).

— erreur sur les flux des autres éléments : lorsque que 1’on rétro-propage les flux hors de I’atmosphere,
les incertitudes sur les flux mesurés des différentes especes se mélangent.

— erreur sur les sections efficaces qui intervient lors de la rétro-propagation : elle est estimée en fai-
sant varier les sections efficaces de productions de 20 % et en calculant la variance des différents
flux obtenus (cf. section 9.3.1).

A titre illustratif, les contributions 2 la variance totale de chacune de ces erreurs, dans le cas du bore,
sont données dans le tableau 9.4.3. A basse énergie, c’est essentiellement I’erreur statistique qui do-
mine, cependant a plus haute énergie d’autre facteurs contribuent notablement. Cela est dii a plusieurs
raisons. Tout d’abord, au fur et 2 mesure que le rapport diminue, la mesure devient plus sensible a
la soustraction de composantes telles que la contamination ou la rétro-propagation (qui, a travers les
sections efficaces, constitue la deuxieéme source d’erreur a haute énergie). Mais la facon de calculer
I’erreur statistique joue aussi un role. Puisque celle-ci est estimée a I’issue de la déconvolution, les
erreurs statistiques des différents bins ne sont plus indépendantes mais corrélées bin a bin. Cela va
avoir tendance a niveler I’erreur sur I’ensemble de la distribution.

9.4.4 Conclusions et perspective

A partir des données du troisicme vol de CREAM, nous avons pu estimer les flux p, He, B, C, N, O
sur une large gamme en énergie (102 — 10° GeV /nucl). Les résultats sont compatibles avec les me-
sures précédentes et bénéficient d’une statistique importante. Cependant 1’analyse n’est pas terminée
et quelques points peuvent encore étre améliorés. Tout d’abord, la matrice de réponse en énergie du
détecteur joue un réle important sur la forme du spectre reconstruit. Etudier plus en détail I’impact
de cette matrice permettrait de mieux estimer les systématiques associées. Pour aller plus loin, il est
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Erreur Contribution (%) @ 205 GeV/mucl | Contribution (%) @ 1292 GeV/nucl
Statistique 63.0 47.6
Sec. eff. syst. 10.4 21.1
Acceptance syst. 19.0 2.8
Contamination carbone 3.3 7.1
Acceptance stat. 1.2 0.17
€ coupure coinc. 0.07 0.02
€ coupure H, He 1.6 11.7
TOA carbone 1.2 7.1
TOA azote 0.02 1.3
TOA oxygene 0.1 1.1

TABLE 9.7 — Contribution a la variance totale des différentes sources d’incertitudes du flux de bore a
basse et haute énergie.

nécessaire d’avoir de nouvelles données simulées : I’interpolation de la matrice de réponse serait de
meilleure qualité et par conséquent I’erreur systématique associée (le terme o’ . de 1’équation 7.5)
pourrait étre réduit. Ceci me semble €tre le point prioritaire pour la suite de I’analyse. En outre, nous
avons vu que la dépendance de 1’acceptance du détecteur en fonction de la charge n’était pas tres bien
maitrisée a basse énergie. Il pourrait étre intéressant d’utiliser les données disponibles du TCD pour
en apprendre plus a partir des données de vol. En effet, contrairement au calorimetre, le TCD possede

une efficacité de déclenchement constante en fonction de 1’énergie.

Dans un futur proche, les données des vols IV, V et VI pourraient étre analysées avec la méme
procédure. En effet, la configuration des instruments pour ces vols est similaire a celle de CREAM-
III et par conséquent, I’analyse combinée est possible. L’analyse va nécessiter quelques changements,
notamment pour prendre en compte les modifications de résolutions entre chaque vol. La sélection
du pixel traversé pourrait nécessiter une amélioration car les SCDs semblent devenir de plus en plus
bruités au fur et 2 mesure que les vols s’accumulent. Etudier la résolution des vols suivants ainsi que
I’évolution des contaminations seront donc des points importants.

A plus long terme, il pourrait étre envisageable d’étendre 1’analyse a d’autres flux. Pour les basses
charges, méme si les contaminations sont trés importantes, il serait intéressant d’étudier la faisabilité
de la mesure des flux de béryllium et de lithium. Pour ces éléments de faibles charges, la résolution
en charge de CherCam est suffisamment bonne pour lui permettre de participer a I’identification des
évenements. La contamination du béryllium et du lithium est essentiellement causée par les protons et
les héliums dont les distributions en charges des SCDs possedent de longues queues. La distribution
en charge de CherCam ne possede pas de queue similaire et permet donc une bien meilleure réjection
du bruit causé par les protons et les héliums. A haute charge, méme si la résolution en charge se
dégrade, la mesure du flux du fer devrait étre possible du fait de son abondance.
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Conclusion

Les origines du rayonnement cosmique galactique sont encore mal connues. En effet, lors de leur
transport, les particules du rayonnement cosmique interagissent avec le milieu interstellaire et 1’infor-
mation des sources se retrouve convoluée avec les propriétés de transport. Les éléments secondaires
constituent une des sondes privilégiées pour 1’étude de la propagation. En effet, cette composante,
contrairement aux éléments primaires créés dans les sources, est produite par spallation des especes
primaires lors de la propagation. Au flux des secondaires, on substitue généralement les rapports
d’abondances secondaire sur primaire qui permettent de s’affranchir d’une grande partie de I’in-
formation sur les sources et des systématiques inhérentes a la mesure. Le rapport B/C constitue le
rapport secondaire sur primaire le plus utilisé du fait de I’abondance du bore et du carbone dans le
rayonnement cosmique et de leur faible masse qui facilite la mesure. Cependant, I’utilisation de rap-
ports secondaire sur primaire alternatifs présente des intéréts. D’abord, les contraintes des modeles
de propagation sont sensibles aux valeurs des sections efficaces de production du secondaire utilisé
qui peuvent souffrir de systématiques. En multipliant les contraintes obtenues a 1’aide de rapports dif-
férents on minimise donc I’impact de ces incertitudes. De plus, I’universalité de la propagation n’est
pas établie et il est possible que des particules de rigidités différentes se propagent différemment.

La premiere partie de mon travail a donc été dédiée a la contrainte des parametres de propagation a
I’aide des éléments du quartet ('H, ?H, *He, “He) jusqu’ici peu utilisés. Les contraintes ont été posées
grice a un algorithme de Monte Carlo par Chaines de Markov (MCMC) permettant I’échantillonnage
des fonctions de densité de probabilité des parametres. Mon travail, dans ce cadre, a commencé par
une compilation des mesures de sections efficaces de production et de destruction des éléments du
quartet. Ces mesures ont alors pu étre utilisées pour paramétrer ces différentes sections efficaces en
fonction de I’énergie. A partir de ces paramétrisations, j’ai pu simuler des mesures de flux et de rap-
ports qui m’ont permis d’étudier le bon fonctionnement de 1’algorithme de contrainte des parametres
de propagation. Ces données simulées nous ont permis de mettre en place une stratégie d’analyse
des données réelles. En compilant les différentes mesures des flux et des rapports d’abondances des
éléments du quartet, nous avons réalisé que les mesures les plus récentes n’avaient pas été exploitées.
Nous avons alors procédé a la contrainte des parametres a 1’aide de ces mesures. Les contraintes ob-
tenues, qui sont compatibles avec les contraintes issues des analyses B/C, sont compétitives avec ces
dernieres. Ces résultats font 1’objet de I’article Coste et al. A&A 539, A88 (2012). L’étude du quartet
n’a malheureusement pas permis de trancher sur la valeur de la pente du coefficient de diffusion 9.

Une autre fagon d’accroitre les contraintes sur les parameétres de propagation (et notamment sur ¢)
est de mesurer les rapports secondaire sur primaire a plus haute énergie. L’expérience CREAM est
une expérience embarquée en ballon qui a pour objectif la mesure des flux et des rapports a haute
énergie. Elle a effectué 6 vols entre 2004 et 2010 qui lui ont permis d’acquérir 162 jours de données.
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Dans le cadre de cette expérience, mon travail a consisté a analyser les données du troisieme vol afin
de reconstruire les flux H, He, B, C, N et O et le rapport B/C. A partir des variables charges et énergie
reconstruites par le détecteur, il m’a fallu construire la chaine d’analyse. Celle-ci commence par la
sélection des périodes de données pendant lesquelles le détecteur fonctionne correctement et du calcul
de la durée de ces périodes. 1l faut ensuite sélectionner les évenements les mieux reconstruits et les
compter. La résolution en énergie finie du détecteur distord les distributions en énergie reconstruite.
Afin de s’affranchir de cet effet, j’ai mis en place une méthode de déconvolution basée sur I’inférence
bayesienne. La précision finie des mesures de charge entraine, quant a elle, des contaminations ol
un élément est reconstruit comme un autre. A partir des données de vol, j’ai donc mis en place une
procédure d’estimation de cette probabilité ainsi que de la fraction d’événements non reconstruits.
A partir des données simulées de la collaboration, j’ai calculé 1’acceptance du détecteur et alors
obtenu les flux au niveau des instruments. Au-dessus des instruments se trouve de la matiere (partie
supérieure du détecteur et atmosphere) qui change la composition des flux. Pour obtenir les flux
hors de I’atmosphere, j’ai donc développé un algorithme de rétro-propagation des flux basé sur les
probabilités d’interactions des particules dans le détecteur et I’atmosphere. A I’issue de cette analyse,
j’ai reconstruit les flux B, C et O, ainsi que le rapport B/C. Ce rapport, compatible avec 1’analyse
CREAM-I, semble indiquer un adoucissement de la pente de diffusion. Les flux des primaire He,
C et O mesurés confirment un changement d’indice a quelques centaines de GeV/nucl. Enfin, le flux
d’azote mesuré possede une cassure tres marquée qui pourrait signifier I’émergence de sa composante
primaire. Ces résultats ont été présentés lors de la conférence internationale COSPAR 2012. Une
conclusion logique de ce travail de these aurait été 1’utilisation de ces données pour la contrainte des
parametres a partir du rapport bore sur carbone obtenu (qui n’a pas été faite par manque de temps).

La suite de cette analyse consistera a y inclure les données des vols IV, V et VI. En effet, ces
derniers possédent une configuration similaire a celle du vol III malgré une légere baisse de perfor-
mance. IIs n’en restent pas moins porteurs d’une statistique importante qui permettra de repousser les
énergies maximales mesurées. A plus long terme, on peut citer le projet ISS-CREAM, successeur de
CREAM qui devrait €tre installé sur la station spatiale dans les années a venir. L’analyse des données
de ce détecteur, a la configuration proche de celle de CREAM, pourrait elle aussi bénéficier du tra-
vail effectué au cours de cette thése. En attendant, le laboratoire (LPSC) est engagé sur I’analyse des
données du détecteur AMS-02, installé sur la station spatiale en mai 2011. Les flux du rayonnement
cosmique seront certainement mesurés par AMS-02 avec une précision inégalée et ils devraient per-
mettre d’obtenir de nouvelles contraintes des parametres de propagation. Les outils et méthodes mis
en place, tant pour la phénoménologie que pour I’analyse de données, pourront étre réutilisés dans le
cadre de cette expérience.
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