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Résumé
Le rayonnement cosmique, mis en évidence par Viktor Hess en 1912, est composé de

particules chargées, créées et possiblement accélérées dans les restes de supernova, et qui se
propagent dans la Galaxie. La mesure des flux du rayonnement cosmique permet de mettre
des contraintes sur leurs sources et leur transport, mais aussi de se pencher sur le problème de
la matière sombre.

C’est pour répondre à ces questions qu’a été construit le détecteur AMS-02, mis en place
sur la station spatiale internationale depuis mai 2011. Ce détecteur de haute précision mesure
l’ensemble des flux de particules du rayonnement cosmique.

Le travail proposé dans cette thèse consiste à estimer le flux de protons avec le détecteur
AMS-02. L’accent est mis sur la déconvolution des effets de la réponse en énergie du détecteur
sur les flux et sur la caractérisation du flux obtenu à haute énergie (au-dessus de 200 GeV/n)
avec la mise en évidence d’une cassure spectrale.

D’autre part, le soleil émet un plasma qui interagit avec les particules du rayonnement
cosmique, modifiant les flux issus de la propagation dans la Galaxie. Cette modification évolue
dans le temps en suivant le cycle d’activité solaire et est appelée modulation solaire. Dans ce
cadre, nous avons obtenu une nouvelle détermination robuste des flux interstellaires de protons
et d’hélium en nous basant sur les données récentes du rayonnement cosmique (incluant AMS-
02). Les niveaux de modulation solaire obtenus sont validés avec une seconde analyse réalisée
à partir des données des moniteurs à neutrons, détecteurs au sol, qui permettent d’établir des
séries en temps du paramètre de modulation depuis les années 50.

Abstract
Cosmic rays (CR) were discovered by Viktor Hess in 1912. Charged CR are synthesized

and supposedly accelerated in supernova remnants, then propagate through the Galaxy. CR
flux measurement set constraints on CR sources and propagation, but may also bring answers
to the dark matter problem.

AMS-02 is a high precision particle physics detector placed on the international space
station since may 2011. It measures the CR fluxes of many species.

This thesis deals with the proton flux estimation measured by the AMS-02 instrument.
The focus is set on the unfolding of the instrument energy response impacting the flux, and
on the caracterisation of the high-energy spectral break.

The Sun produces a plasma which interacts with CR particles, modifying the flux obtained
from galactic propagation. This modification evolves through time following the solar activity
cycle, and is denoted solar modulation. In this framework, decolving from this effect, a robust
determination of the proton and helium interstellar fluxes is obtained using recent high pre-
cision CR data including AMS-02. The associated solar modulation levels are cross-checked
with a second estimation taken from neutron monitors (ground based detectors) data, allowing
solar modulation time series reconstruction from the 50s.
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Introduction

La mise en évidence du rayonnement cosmique par Viktor Hess remonte maintenant à plus
d’un siècle. Ce rayonnement, composé de particules énergétiques chargées, interagissant dans
les couches supérieures de l’atmosphère terrestre a permis la mise en évidence de plusieurs
nouvelles particules jusque dans les années 50. Les particules du rayonnement cosmique sont
produites lors d’une étape de nucleosynthèse stellaire, et sont accélérées dans des ondes de
choc. L’hypothèse la plus souvent avancée est celle des restes de supernova mais cette question
reste ouverte de nos jours. Ces particules suivent ensuite une étape de propagation galactique
formant un flux de particules appelé le flux interstellaire. La compréhension des processus
de propagation est un autre enjeu majeur. Les flux mesurés au niveau de la Terre sont affec-
tés par ces processus de propagation, et leur mesure est un point clé de la stratégie visant à
comprendre la Galaxie qui nous entoure.

De plus, l’environnement solaire dans lequel se trouvent les détecteurs du rayonnement
cosmique a un impact sur les flux mesurés. Le Soleil émet un plasma qui interagit avec les
particules du rayonnement cosmique et modifie les flux provenant de la Galaxie. Cette mo-
dification évolue dans le temps et suit le cycle d’activité solaire. Elle est appelée modulation
solaire.

Cette thèse porte sur la mesure du flux de protons, élément le plus abondant du rayon-
nement cosmique chargé, et sur l’impact de l’environnement solaire sur l’interprétation des
données mesurées. Le travail effectué est à la frontière entre l’analyse des données et la phé-
noménologie.

Dans le premier chapitre, nous retraçons l’historique de la découverte du rayonnement
cosmique et le développement de la physique des particules qui a suivi. L’intérêt de l’étude
du transport des particules du rayonnement cosmique dans la Galaxie et dans l’environnement
solaire est développé. Cela permet de soulever de grandes questions toujours ouvertes comme
celle de la matière sombre. L’accent est mis sur la modulation solaire qui est la problématique
centrale de la thèse.

Le second chapitre est dédié au détecteur AMS-02, et à l’estimation du flux de protons.
AMS-02 est situé sur la station spatiale internationale depuis mai 2011, et permet une prise
de données continue depuis cette date. Ce détecteur de très haute précision est généraliste, et
permet de mesurer les flux des particules chargées du rayonnement cosmique entre ∼1 GeV et
∼2 TeV. L’accent est mis sur mes contributions : la déconvolution de la réponse en énergie du
détecteur, et la caractérisation du changement de pente à haute énergie dans le flux observé.

Le chapitre suivant est consacré à l’étude de la modulation solaire à partir des flux de
protons et d’hélium mesurés par les expériences spatiales et sur ballons atmosphériques. Ce
travail utilise un modèle de modulation solaire simple, le force field, et teste si ce dernier
est capable de reproduire les données récentes de haute précision. Une estimation des flux



interstellaires de protons et d’hélium est proposée en attachant une importance particulière
au calcul des incertitudes associées. Les améliorations apportées (modèle de flux non para-
métrique, outils Monte Carlo par chaînes de Markov pour explorer l’espace des paramètres)
permettent de réaliser une étude en faisant le moins d’hypothèses possibles afin de minimiser
les éventuels biais.

Le dernier chapitre est dédié à l’étude de la modulation solaire à partir des moniteurs à
neutrons. Ces détecteurs terrestres sont sensibles aux particules secondaires, créées dans les
gerbes atmosphériques, conséquences de l’interaction du rayonnement cosmique avec l’atmo-
sphère terrestre. Ces données permettent une étude de la modulation solaire depuis les années
1950, indépendante et complémentaire de celle menée dans le chapitre précédent.

Le travail proposé dans cette thèse apporte un nouveau regard sur la détermination des
flux interstellaires à partir des données du rayonnement cosmique, éléments nécessaires pour
l’étude du transport des particules dans la Galaxie, ainsi que sur la détermination des niveaux
de modulation solaire dans l’approximation du force field. Un modèle de modulation plus
complexe est également testé grâce aux données fournies par le détecteur AMS-02.
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1.1 Le rayonnement cosmique (RC)
Le but de ce chapitre est de raconter l’histoire du rayonnement cosmique. Pour cela nous

aborderons les grandes découvertes qui ont étayé l’étude du RC, mais également "l’histoire"
vécu par les particules du RC au cours du transport dans la Galaxie. Nous parlerons aussi de la
détection dans l’environnement terrestre où nous évoquerons les différentes stratégies mises
en place pour mesurer ce rayonnement.

1.1.1 Historique
1.1.1.1 La radioactivité, le commencement

Notre histoire commence au début du xxe siècle. Riche en découvertes scientifiques, cette
période correspond notamment à l’essor de la radioactivité, incarné par Henri Becquerel [Bec-
querel 1903] et Pierre et Marie Curie [Curie 1910]. Henri Becquerel laisse des films photo-
graphiques et des sels d’uranium dans une boite, isolée de toute source de rayonnement. En
développant les films, il les trouve impressionné et en déduit que les sels d’uranium ont spon-
tanément produit de la lumière : la théorie de la radioactivité était née. Cette théorie décrit
trois sortes de rayonnements (α, β et γ). En mars 1900, Becquerel identifie le rayonnement β
comme des électrons. En 1903, Rutherford propose les noyaux d’héliums comme constituants
du rayonnements α, mais il faudra attendre 1908 pour en avoir la preuve [Rutherford 1908].
Le rayonnement γ, découvert par Villard, a été identifié à des photons de longueur d’onde
plus courte que les rayons X par Rutherford en 1914.

Figure 1.1: Henri Becquerel, Pierre et Marie Curie ont découvert une nouvelle propriété de la matière :
la radioactivité. Il s’agit de la première étape vers la physique nucléaire, la physique des particules et
l’étude du rayonnement cosmique. Ils reçurent le prix nobel de physique en 1903 pour cette découverte.

Ces trois rayonnements sont alors caractérisés par leur pouvoir de pénétration. Les par-
ticules α, issues d’une désintégration à deux corps (X → Y + α) sont monoénergétiques, et
leur perte d’énergie dans la matière suit la courbe de Bragg, avec une distance parcourue dans
l’air de l’ordre du centimètre. Les particules β sont issues d’une désintégration à trois corps
(X → Y + e− + ν̄) et possèdent donc un spectre énergétique continu : l’énergie initiale dispo-
nible se répartit entre l’électron et l’antineutrino, le pouvoir de pénétration des particules β est
donc variable. Le rayonnement γ est le plus pénétrant des trois. Une épaisseur de plusieurs
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centimètres de plomb est nécessaire pour atténuer son intensité d’un facteur 10, alors que les
autres rayonnements sont stoppés.

La découverte de la radioactivité est une étape clé dans la construction scientifique du
début du xxe siècle. Elle va permettre l’émergence de la physique des particules, des astro-
particules, de la physique nucléaire, mais également proposer un terrain idéal pour tester les
piliers théoriques que sont la mécanique quantique et la relativité restreinte (par la mesure
de la durée de vie du muon). Nous nous cantonnerons ici à l’émergence de la physique des
astroparticules.

1.1.1.2 Theodor Wulf gravit la Tour Eiffel

Une plaque de matériaux conducteurs chargée électriquement (positivement ou négati-
vement) se décharge dans l’air. Ce phénomène est expliqué en 1900 par Elster et Geitel qui
émettent l’hypothèse de l’ionisation de l’air [Elster et Geitel 1900]. L’air est rempli de charges
positives et négatives en quantités égales : les particules chargées positivement déchargent les
matériaux chargés négativement et inversement. La cause avancée, pour l’ionisation de l’air,
est la radioactivité naturelle issue de la croûte terrestre, composée de matériaux radioactifs
produisant des rayonnements ionisants. La nécessité d’avoir un rayonnement suffisamment
pénétrant favorise la radioactivité γ comme responsable de cette ionisation. Le coefficient
d’atténuation des rayons γ dans l’air étant estimé, on s’attend à une diminution de l’ionisation
atmosphérique avec l’altitude (facteur 2 attendu à 80 mètres du sol).

Le prêtre et physicien allemand Theodor Wulf décide de mener une expérience sur la tour
Eiffel [Wulf 1909]. Pendant six jours, il mesure l’ionisation de l’air au sol et au sommet de
l’édifice, soit à une altitude de 300 mètres. Ses résultats montrent une ionisation au sol de
6 ions cm−1s−1 et de 3.5 ions cm−1s−1 au sommet [Wulf 1910], soit plus qu’attendu. Il tire
comme conclusion que le coefficient d’atténuation des γ est surévalué ou qu’il y a une autre
source de rayonnement que celle issue de la croûte terrestre. Il insista sur l’importance de
faire des mesures en ballons pour déterminer l’origine de cette hypothétique source de rayon-
nement. Il fut le premier à émettre l’hypothèse de l’origine extraterrestre de ce rayonnement.

Ses travaux, et les électromètres qu’il a développés pour ses expériences, ont servi de base
pour la découverte du rayonnement cosmique quelques années plus tard.

1.1.1.3 La découverte de Viktor Hess

Les résultats de Wulf surprennent la communauté scientifique qui rejette l’interprétation
extraterrestre qui en est faite suite au manque de preuves expérimentales avancées.

Mesure du coefficient d’atténuation des γ dans l’air
Viktor Hess décide alors de mesurer le coefficient d’atténuation des rayonnements γ dans

l’air afin de préciser les conclusions de Wulf. Pour cela il utilise des sources radioactives à
très haute activité émettant un rayonnement γ produisant une ionisation détectable jusqu’à une
centaine de mètres. Pour ce faire, il utilise une chambre à ionisation qu’il positionne à diffé-
rentes distances de la source. En mesurant successivement le courant d’ionisation correspon-
dant il en extrait une mesure du coefficient d’atténuation des γ dans l’air : λ = 4.47× 10−3m−1

[Hess 1911a] (proche de la valeur estimée de manière indirecte λest = 4.4 × 10−3m−1). Il en
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déduit que l’estimation du coefficient d’atténuation était bonne et que l’observation de Wulf
concordait avec une autre source d’ionisation de l’atmosphère.

Les vols en ballon de Viktor Hess
Hess décide d’effectuer des vols en ballon pour mesurer l’ionisation de l’atmosphère à dif-

férentes altitudes. Il effectue neufs vols jusqu’à une altitude maximale de 5000 mètres [Hess
1911b, 1912]. Ce genre d’expérimentations n’étant pas très courante à l’époque, il embarque
des instruments pour mesurer le taux d’ionisation, mais également des instruments météoro-
logique pour étudier des paramètres comme la pression et l’hygrométrie en haute altitude.

Figure 1.2: Mesure de l’ionisation de l’atmosphère en fonction de l’altitude. À gauche : premières
preuves de l’origine extraterrestre du RC par Viktor Hess (issues de [Hess 1911b, 1912]). Le taux
d’ionisation augmente avec l’altitude. À droite : mesures effectuées par Werner Kolhörster (issues de
[Kolhörster 1913, 1914]) validant les conclusions de Hess.

Il observe dans un premier temps une chute de l’ionisation atmosphérique (en dessous de
500 mètres), puis une hausse jusqu’à 5000 mètres, altitude maximale atteinte. Il en déduit que
l’ionisation observée à basse altitude est due à la radioactivité naturelle terrestre et correspond
à la partie "basse altitude" de ses observations. Il déduit également la présence d’une source
extraterrestre ionisant l’atmosphère de façon croissante avec l’altitude (Fig. 1.2). Le nom de
rayonnement cosmique est proposé en 1926 par Robert Millikan. La moitié du prix Nobel fut
attribué à Victor Hess en 1936 pour sa découverte [Hess 1936].
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Figure 1.3: Photo d’une trajectoire d’un positon traversant une plaque de plomb dans une chambre à
brouillard. La trajectoire est courbée grâce au champ magnétique dans lequel baigne l’expérience. Le
rayon de courbure est plus court après le plomb, suite à la perte d’énergie du positon dans celui-ci. Cela
permet de déterminer le sens de propagation de la particule, et donc le signe de sa charge électrique
(image issue de [Dirac 1928]).

1.1.1.4 La découverte de nouvelles particules

La découverte du rayonnement cosmique ouvre un nouveau champ de la physique, pro-
posant des particules de hautes énergies, non accessible en laboratoire à cette époque. Ces
particules vont permettre de sonder la matière à une échelle encore jamais atteinte et per-
mettre le développement de la physique des particules.

La découverte du positon
En 1928, Paul Dirac, prédit l’existence du positon comme antiparticule de l’électron [Dirac

1928]. Il s’agit de la première prédiction de l’existence d’une particule élémentaire avant sa
découverte expérimentale. L’observation se fait grâce à une chambre à brouillard, développée
par Wilson. Le détecteur est rempli de gaz qui, sous l’effet d’une ionisation du milieu, va
condenser. Ainsi, lorsqu’une particule ionisante traverse l’instrument, des nuages de conden-
sation se forment le long de sa trajectoire. Carl Anderson et Robert Millikan décident d’utiliser
ce détecteur dans un champ magnétique produit par un aimant placé autour de la chambre à
brouillard. Une particule chargée sera donc soumise à la force de Lorentz et sa trajectoire sera
courbée. Le sens de la courbure permet de déterminer si la particule détectée est chargée po-
sitivement ou négativement. En absence de sources radioactives proches, Anderson découvre
qu’il y a autant de particules ayant une trajectoire courbée vers la gauche que vers la droite.
Afin de déterminer le sens de parcours des particules (et donc le signe de leur charge), il place
une plaque de plomb dans le détecteur. Les particules perdent de l’énergie dans le plomb
et la courbure de leur trajectoire doit donc être plus forte après l’avoir traversé. Il observe
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alors des particules chargées positivement. Il croit d’abord observer des protons. Il rejette
cette hypothèse à cause de l’intensité de la courbure et de l’ionisation produite : il s’agit de
particules légères. Les trajectoires sont en tout point semblables à celles de traces négatives,
issues d’électrons. Il en déduit donc qu’il s’agit d’un électron de charge positive : le positon
[Anderson 1932, 1933].

Cette découverte a un sens épistémologique fort : il s’agit de la première particule élémen-
taire prédite par la théorie puis découverte. C’est le début de la physique des particules. La
démarche scientifique adoptée ici est purement cartésienne 1. Il s’agit en cela d’une découverte
fondamentalement différente de celle de Viktor Hess, qui a fait une constatation empirique 2.
Les positons détectés sont un des produits du rayonnement cosmique mis en évidence par
Viktor Hess.

Les autres particules qui ont suivi le positon
L’expérience d’Anderson a donc joué un rôle majeure dans l’évolution de la physique des

particules. En poursuivant l’étude menée pour la découverte des positons, il trouve des traces
correspondant à des particules de charge électrique négative et unitaire. Ces particules sont
plus lourdes que les électrons mais moins lourdes que les protons. Il les baptise donc méso-
trons qui deviennent pas la suite les muons [Neddermeyer et Anderson 1937; Millikan 1939].

En 1945 Cecil Powell développe une nouvelle technique d’émulsion photographique per-
mettant de détecter des particules chargées de grandes vitesses. En 1947, il détecta des parti-
cules, identifiées comme des muons, issues d’autres particules. Il les appela mésons π, main-
tenant nommées pions [Powell 1950].

1.1.2 De la physique des particules aux astroparticules
1.1.2.1 Réorientation thématique

La découverte du rayonnement cosmique a permis l’essor de la physique des particules
avec notamment la découverte du positon. Des nouvelles particules ont pu être mises en évi-
dence et ainsi participer au développement de nouvelles techniques de détection. Au début
des années 50, les premiers accélérateurs sont construits, et la physique des particules préfère
utiliser ces outils plus performants pour continuer son développement. L’utilisation des RC
comme sonde de la matière devient donc obsolète. Néanmoins, la découverte de la corrélation
spatiale et temporelle du RC au sol par Pierre Auger en 1939 [Auger et al. 1939], conduit à
la découverte des gerbes atmosphériques : le rayonnement détecté au sol est constitué de par-
ticules secondaires ou tertiaires issues d’une particule source interagissant dans l’atmosphère
(Fig. 1.4). Les problématiques liées au RC se recentrent sur l’origine et la nature extrater-
restre de ces particules primaires : quelles sont-elles ? D’où proviennent-elle ? Ces questions
s’inscrivent dans le cadre de l’astrophysique qui devient le cadre d’étude du RC. Cet intérêt
pour l’origine du RC se développe avec les premières mesures de flux de particules primaires
réalisées sur des expériences ballons puis satellitaires. Ces études vont permettre de se rendre
compte de la richesse de la composition du rayonnement cosmique.

1. Au sens épistémologique du terme : la théorie est en amont de la preuve expérimentale. On parle également
de démarche inductive.

2. Démarche déductive qui consiste à établir la théorie après l’observation des faits qu’elle décrit.
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Figure 1.4: Gerbe atmosphérique. une particule primaire interagit avec l’atmosphère terrestre et produit
des particules secondaires puis tertiaires. Au sol, les particules détectées sont des muons, des électrons,
des positons, des mésons, des protons et des neutrons (image issue de http://www.scifun.ed.ac.
uk).
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Figure 1.5: Le flux du rayonnement cosmique a une forme de loi de puissance avec quelques déviations.
À basse énergie, la modulation solaire (voir section 1.2) aplatit le spectre. Deux autres structures sont
notables, le genou et la cheville. Ces deux structures particulières témoignent d’un changement sur la
provenance du RC ou sa propagation (image issue de science.nasa.gov.

1.1.2.2 Une multitude d’observables

Le RC est composé de divers messagers, certains neutres, comme les photons et les neu-
trinos, d’autres électriquement chargés. Ces derniers comprennent l’ensemble des noyaux de
la classification périodique (plus certains isotopes radioactifs et antiparticules), et les leptons
stables (électrons et positons). Chacune de ces composantes du RC peut être quantifiée par un
flux, défini comme le nombre de particules par unité de temps, de surface, d’angle solide et
d’énergie. Ce flux du rayonnement cosmique possède certaines propriétés notables. Il s’étend
sur 12 ordres de grandeur en énergie, et 32 ordres de grandeur en amplitude (Fig. 1.5) ! La
basse énergie du spectre (en dessous de 1016 eV) est considérée d’origine galactique et la
partie haute énergie est supposée extragalactique. Dans la suite nous nous concentrerons uni-
quement sur la partie galactique du spectre. La composition du RC sera plus détaillée dans la
partie suivante (section 1.2).

Certaines espèces du RC sont produites suite à des évènements astrophysiques (comme
la fin de vie d’une étoile) puis se propagent dans l’environnement interstellaire, il s’agit de la
composante primaire du RC. La propagation de ces particules et l’interaction avec le milieux
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ambiant, décrit dans la section 1.2, vont être responsables de la modification des flux (gain
ou perte d’énergie et création ou annihilation de particules). Ainsi, les flux mesurés au niveau
de la Terre portent l’empreinte des différents processus d’interaction qu’ont subi les messa-
gers, et peuvent être utilisés pour sonder les propriétés de notre Galaxie. La diversité d’étude
du RC (portée par le grand nombre de signaux mesurables) permet de chercher des signaux
caractéristiques d’un même phénomène physique de différentes façons. Cette approche est
décrite génériquement comme multimessagère. Elle est par exemple utilisée dans le cadre de
la recherche indirecte de matière sombre, problématique majeure de l’astrophysique d’aujour-
d’hui.

1.1.2.3 Le RC pour la recherche de matière noire

Le but de cette partie n’est pas d’introduire pleinement le sujet de la matière noire, mais
plutôt de l’utiliser comme un exemple de la richesse d’étude que propose le rayonnement
cosmique.

Un déficit de masse dans notre univers
En 1933, l’astronome suisse Fritz Swicky étudie la masse d’un amas de galaxies à travers

la dispersion de vitesses de ses galaxies [Zwicky 1933]. Il en déduit la masse dynamique
qu’il compare à la masse lumineuse, estimée à partir de la lumière dégagée par les objets
observés. Il trouve une masse dynamique 400 fois plus grande que la masse lumineuse. Il en
déduit l’existence de matière sombre, massive, qui joue un rôle important dans la dynamique
gravitationnelle de l’amas. Il s’agit de la première évidence observationnelle de la matière
noire .

Une autre observation similaire est faite sur la vitesse de rotation des galaxies spirales.
D’après les lois de Kepler, une étoile en périphérie de la galaxie voit sa vitesse radiale évoluer
comme 1/r (avec la distance au centre de la galaxie). Or des observations ont montré que
celle-ci est constante en fonction de r (Fig. 1.6). Cette mesure suggère donc également une
quantité importante de matière non visible dans la galaxie.

Une observation plus récente abonde également dans cette direction. L’amas de la balle
est le résultat de la collision de deux amas de galaxie. Pendant cette collision l’évolution de
chaque constituant des deux amas peut être observée séparément. On est capable de différen-
cier la composante baryonique (observée dans le visible et les rayons X), de la composante
gravitationnelle (observée par effet de lentille) [Clowe 2006]. Cette dernière montre la pré-
sence d’une masse importante, en dehors des zones gazeuses, interprétée comme une masse
non visible importante.

Enfin, les observations du satellite Planck montrent également la présence de matière
sombre à une échelle cosmologique à travers le spectre de puissance du fond diffus cosmolo-
gique [Planck Collaboration et al. 2014].

Ces trois observations tendent à montrer la présence de masse non visible à différentes
échelles dans notre Univers.

Détection dans le RC
Plusieurs hypothèses ont été proposées pour expliquer cette masse manquante. La supersy-

métrie, développée indépendamment comme extension du modèle standard de la physique des
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Figure 1.6: Vitesse radiale de 67 régions d’émission de la galaxie M31 en fonction de la distance
au centre de la galaxie [Rubin et Ford 1970]. On voit qu’au delà de 20 minutes d’arc la vitesse est
constante, nécessitant la présence de matière sombre.

particules propose un candidat naturel, le neutralino χ. Cette particule possède effectivement
les propriétés requises : elle interagit faiblement, elle est massive, et stable à des temps cosmo-
logiques. Elle porte le nom générique de WIMP (acronyme anglo-saxon de weekly interactive
massive particle).

L’observation de cette matière sombre peut se faire à travers ses produits d’annihilation :
χ+ χ̄→ ll̄, 2γ, qq̄, le but étant de chercher un excès par rapport au fonds astrophysiques atten-
dus. Chaque canal de détection a ses avantages et coupler différentes observations permet de
s’affranchir d’un maximum de biais (notamment sur l’estimation des fonds astrophysiques).
La détermination des fonds attendus s’établit à partir de l’étude la propagation du RC dans la
Galaxie (voir section 1.2). Dans l’exemple de notre Galaxie, la densité de matière noire n’est
pas uniforme. Elle est surdensitaire là où la densité de matière est la plus importante, car elle
interagit gravitationnellement. Les études portant sur le profil de matière noire dans la Galaxie
montrent une sur-densité vers le centre galactique [Zhao 1996; Merritt et al. 2006; Springel
et al. 2008], ce qui en fait une zone d’étude intéressante pour la recherche de matière sombre.

Cette stratégie expérimentale (chercher les produits d’annihilation du neutralino) est ap-
pelée détection indirecte de matière noire. Nous avons vu que cette détection indirecte profite
déjà de la diversité de composition du RC. Elle peut également être couplée à la détection
directe qui regarde l’interaction entre les WIMPs et la matière ordinaire comme le font actuel-
lement par exemple les expériences XENON, CDMS, ou LUX.

Nous avons retracé brièvement l’historique de l’étude du RC et avons pu mettre en avant
que le RC est donc une sonde permettant de répondre à certaines problématiques astrophy-
siques actuelles. La compréhension de sa propagation dans la Galaxie joue un rôle majeur
dans ces études.
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Figure 1.7: Abondances relatives des différentes espèces dans le RC chargé [Hörandel 2008]. La nor-
malisation est telle que le silicium est mis à 100.

1.2 Le rayonnement cosmique chargé
L’estimation des fonds astrophysiques est une étape clé dans la recherche de matière

sombre avec le RC, dont chacune des composante peut être estimée grâce à un flux. Dans cette
partie nous allons voir les abondances relatives des différentes espèces dans le RC chargé, ainsi
que les différents processus physiques qui participent à la construction de ces flux.

1.2.1 Flux galactiques et abondances relatives
La composition hadronique du RC chargé est présentée sur la figure 1.7. On y trouve

87% de noyaux d’hydrogène, 12% de noyaux d’héliums, les autres espèces se partageant
le pourcent restant. Il est notable que l’ensemble des éléments stables de la classification
périodique soit représenté, témoignant ici encore de la diversité du RC. Les éléments peuvent
être séparés en deux catégories. D’une part, les espèces "primaires" sont produites initialement
à la fin de vie d’une étoile avant d’être accélérées. Les flux des premières espèces primaires
sont présentés sur la figure 1.8, on y trouve des noyaux légers comme l’hydrogène et l’hélium,
mais également des noyaux plus lourds comme le fer, élément le plus stable dans les chaînes
de réactions nucléaires stellaires. D’autre part, les espèces "secondaires" sont produites par
réactions nucléaires au cours de la propagation du RC dans la Galaxie.

Les flux des composantes du RC ont une forme caractéristique en loi de puissance (voir
figure 1.8) : dJ

dE ∝ E−γ, à haute énergie (& 50 GeV/n), où γ est appelé l’indice spectral. Les
flux mesurés sont isotropes à basse énergie (. 1016 eV), conséquence des processus diffusifs
de la propagation du RC chargé dans la Galaxie. Le but de cette section est de présenter
les différents effets physiques menant à la réalisation de ces flux mesurés. Nous prendrons
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Figure 1.8: Flux du RC pour les espèces primaires [Beringer et al. 2012]. Les noyaux d’hydrogène
et d’hélium sont très majoritaires. Les flux présentent un indice spectral comparable à haute énergie,
témoin d’un même processus de propagation.

le parti de discuter le parcours typique d’une particule, de sa synthèse au transport dans la
Galaxie et dans l’environnement local, en somme l’histoire d’une particule du rayonnement
cosmique. Nous décrirons les différents processus indépendemment de la nature hadronique
ou leptonique des particules considérées. Néanmoins, les valeurs typiques données s’applique
à la composante hadronique.

1.2.2 Synthèse, accélération et transport dans la Galaxie
La première étape de cette histoire est la synthèse, et l’accélération, puis nous verrons

les différentes interactions qui surviennent aux cours de la propagation dans la Galaxie, avec
notamment la synthèse des espèces secondaires.

1.2.2.1 Les processus de Fermi

La caractéristique principale des flux du RC est la structure en loi de puissance, au-dessus
de quelques dizaines de GeV/n, montrée sur la figure 1.8. En 1949, Enrico Fermi propose un
mécanisme [Fermi 1949], issu de la physique statistique, permettant d’accélérer les particules
du RC et de reproduire cette caractéristique.

Le mécanisme d’accélération est basé sur la traversée successive de nuages magnétiques
en mouvement, présents dans le milieu interstellaire, par les particules du RC. En moyenne
les particules gagnent de l’énergie à chaque nuage traversé. Afin de comprendre ce phéno-
mène, nous allons calculer le gain d’énergie moyen pour une particule, d’énergie initiale E1,
lorsqu’elle traverse un nuage. Nous négligerons les pertes d’énergie par ionisation, suppo-
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sées négligeables dans notre cas. Les quantités primées correspondent au référentiel propre
du nuage, et les normales correspondent à un référentiel R, la Galaxie, dans lequel la parti-
cule a une vitesse ~v

p
1 et le nuage, une vitesse ~vn, formant un angle θ1 = (~vp

1 , ~v
n). Dans R′ la

direction de sortie de la particule, ~v′
p
2 , est isotrope (on suppose le nuage suffisamment volumi-

neux pour que cela soit le cas) et l’énergie de la particule est conservée (la force de Lorentz
ne travaille pas). Ainsi l’énergie de la particule après avoir traversé le nuage est E′2 = E′1,
et on note θ2 = (~vp

2 , ~v
n), l’angle formé entre la direction de sortie de la particule et la direc-

tion de propagation du nuage. Par transformée de Lorentz on a : E′1 = E1γ(1 − β cos θ1) et
E2 = E′2γ(1 + β cos θ′2), où β et γ sont la célérité et le facteur de Lorentz du nuage dans R. On
a donc :

∆E
E

=
E2 − E1

E1
= γ2 (1 − β cos θ1)

(
1 + β cos θ′2

)
− 1. (1.1)

Afin d’avoir une valeur statistique du gain d’énergie moyen, l’équation (1.1) doit être
moyennée sur l’ensemble des angle θ1 et θ′2 possible. Comme ~v

′p
2 est isotrope, < cos θ′2 >= 0.

Dans le cadre de la relativité restreinte, la distribution de cos θ1 est γ (1 + β cos θ1), relation
issue de la transformée de Lorentz. Ainsi la valeur moyenne < cos θ1 > est donné par :

< cos θ1 >=

∫ 1

−1
cos θ1 (1 + β cos θ1) d cos θ1∫ 1

−1
(1 + β cos θ1) d cos θ1

= −
β

3
. (1.2)

En réinjectant ces résultats dans l’équation (1.1), on obtient :

< ∆E >

E
=

1 +
β2

3

1 − β2 − 1, (1.3)

≈
4
3
β2. (1.4)

L’approximation β � 1 faite dans l’équation (1.4) est valide car les nuages magnétiques
ont une très faible vitesse (β ≈ 10−5) comparée au particules qui les traversent [Fermi 1949,
1954]. Ce processus est appelé processus de Fermi de second ordre 3. Partant de ce gain
d’énergie moyen, on peut calculer le nombre de particules accélérées jusqu’à une énergie E.
Soit une énergie initiale E0, et n le nombre de nuages magnétiques à traverser pour atteindre
une énergie E, tel que :

E = E0

(
1 +

∆E
E

)n

= E0

(
1 +

4β2

3

)n

, (1.5)

et donc :

n =
ln E

E0

ln
(
1 +

4β2

3

) . (1.6)

On définit le libre parcours moyen l comme la distance moyenne parcourue par une par-
ticule avant qu’elle interagisse avec le milieu interstellaire. La fraction de particules n’ayant

3. L’ordre du processus de Fermi dépend de la puissance de β impliquée dans le gain moyen d’énergie.
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pas interagi après une distance x est donnée par exp(−x/l). Soit L la distance moyenne entre
deux nuages, alors le nombre de particules ayant croisé n nuages magnétiques est :

N = N0 exp
(
−

nL
l

)
. (1.7)

En croisant les équations (1.6) et (1.7), on obtient donc :

N(E) = N0

(
E
E0

)− L/l

ln
(
1 +

4β2

3

)
≈ N0

(
E
E0

)− 3L
4lβ2

∝ E−γ. (1.8)

L’équation (1.8) s’obtient dans le cas β � 1, hypothèse encore une fois valide pour les
nuages magnétiques qui ont une vélocité faible (β ≈ 10−5). Le mécanisme proposé par Fermi
permet donc d’accélérer les particules du RC et de former des flux en loi de puissance. Ce-
pendant, il n’est pas suffisamment efficace pour expliquer la distribution d’énergie du RC. Le
gain en énergie apporté par la traversée d’un nuage est très faible, ce qui implique une distance
d’accélération à parcourir beaucoup plus grande que le libre parcours moyen d’une particule.
Ce mécanisme est donc insuffisant pour expliquer la densité d’énergie du RC telle qu’elle est
observée.

La théorie originale de Fermi a été modifiée dans les années 70 [Axford et al. 1977, 1978;
Krymskii 1977; Bell 1978a,b; Blandford et Ostriker 1978] pour proposer un mécanisme d’ac-
célération plus efficace (premier ordre en β). La description se fait dans les ondes de choc de
supernovae mais peut être généralisée à d’autres chocs astrophysiques. Le mécanisme fon-
damental d’accélération est le même que pour le processus de Fermi du second ordre, les
particules sont accélérées dans des inhomogénéités magnétiques, seule la géométrie change
(voir Fig. 1.9). Afin de sortir du choc, l’angle θ′2 n’est plus isotrope et la direction incidente
est nécessairement orientée du milieu interstellaire vers le milieu choqué [Protheroe 1999].
Ainsi les valeurs moyennes des angles θ1 et θ′2 sont modifiées et on a < cos θ1 >= −2

3 et
< cos θ′2 >= 2

3 . En réinjectant ces valeurs dans l’équation (1.1), on obtient :

< ∆E >

E
=

(
1 +

2
3
β

)2

1 − β2 − 1 ≈
4
3
β. (1.9)

La densité d’énergie associée au gain moyen décrit par l’équation (1.9) peut être calculée
de la même manière que dans l’équation (1.8), et on obtient :

N(E) ∝ E−
3L
4lβ . (1.10)

Le mécanisme, en premier ordre en β, est bien plus efficace que celui décrit originellement
par Fermi. La principale différence physique entre les deux processus est que le deuxième
interdit les collisions fuyantes, et oriente la direction en sortie du nuage magnétique pour
rester dans le processus d’accélération. Ces deux considérations géométriques ont un impact
important sur le résultat final.

Les deux mécanismes de Fermi présentés ici sont la clé des processus d’accélération et de
réaccélération du RC dans la Galaxie.
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Figure 1.9: Accélération d’une particule à l’interface entre un milieu choqué et un milieu non-choqué.
La particule incidente vient du milieu interstellaire, traverse le choc, est accélérée dans l’inhomogénéité
magnétique et ressort du choc. Figure issue de [Protheroe 1999].

1.2.2.2 Les sources

Le terme source désigne ici à la fois le processus de synthèse des éléments chimiques,
constituants de la composante primaire du RC, et l’accélération de ces particules. Ces deux
processus mènent à la création des spectres sources du RC. Il faut donc trouver des objets
astrophysiques suffisamment énergétiques pour expliquer la densité d’énergie du rayonnement
cosmique dans la Galaxie. Ces sources doivent maintenir un haut taux de production (1 −
1.5× 1041 erg/s [Fields et al. 2001]), laissant apparaître les candidats galactiques suivants : les
supernovae [Blandford et Ostriker 1980], les pulsars [Gunn et Ostriker 1969] et les étoiles à
neutrons dans les systèmes binaires [Hillas 1984].

L’hypothèse la plus répandue est celle des vestiges de supernovae. En fin de vie, ces étoiles
libèrent de la matière dans le milieu interstellaire environnant qui va ensuite être accélérée par
l’onde de choc produite au moment de l’effondrement gravitationnel. En effet, à la fin du
cycle de fusion, le cœur de l’étoile est constitué de fer, noyau le plus stable du processus de
fusion nucléaire stellaire. La fusion s’arrête et la température du cœur diminue, ce qui entraîne
une rupture de l’équilibre entre la force gravitationnelle et la force radiative liée à la fusion :
l’étoile se contracte rapidement. S’en suit une hausse de la pression qui induit une réaction
p + e− → n. La matière des couches supérieures rebondit sur ce cœur de neutrons et provoque
une onde de choc qui se propage vers l’extérieur. Celle-ci accélère les particules du milieu
interstellaire environnant selon le mécanisme de Fermi du premier ordre décrit précédemment.
Ce processus, décrit par les équations (1.10) et (1.9), ne prédit pas d’énergie limite au-delà de
laquelle les particules ne sont plus accélérées. Cependant, lorsque le rayon de Larmor de la
particule devient du même ordre de grandeur que la source, les particules s’échappent de la
région d’accélération. Il a été estimé qu’une unique supernova pouvait accélérer les particules
du RC jusqu’à environ 104 GeV [Lagage et Cesarsky 1983]. L’accélération des particules
produit un spectre source en loi de puissance à haute énergie (& 50 GeV/n) avec un indice
spectral γsource ≈ 2. Ce spectre est à mettre en regard des flux mesurés (Fig 1.8) qui ont un
indice spectral plus grand γ ≈ 2.7. Le passage du spectre source aux flux observés se fait
grâce à la propagation des particules du RC dans la Galaxie.
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Le processus d’accélération décrit ici est très basique et correspond à l’idée proposée
dans les années 70. Ce mécanisme a connu des raffinements qui vont bien au-delà de cette
courte introduction. On peut mentionner la non-linéarité du mécanisme avec la rétroaction des
particules du RC sur le choc accélérateur, qui va avoir pour conséquence le lissage du front
de choc mais avec une augmentation de la compression totale de la matière. Cet effet rend
l’hypothèse stationnaire, utilisée pour établir et résoudre les équations précédentes, non valide.
D’autres problèmes, comme celui de l’injection des particules peuvent être mentionnés : à
basse énergie (≈ 100 MeV) la perte d’énergie par ionisation dans le milieu interstellaire est
plus importante que le gain d’énergie par traversée du choc. Ces différents effets sont expliqués
par Drury, Lucek et Bell [Drury 1983; Lucek et Bell 2000; Bell et Lucek 2001], qui présentent
les principales déviations par rapport aux mécanismes développés.

1.2.2.3 Le transport du RC dans la Galaxie

Nous avons discuté de la synthèse et de l’accélération des particules de la composante
primaire du RC, et nous nous intéressons maintenant à leur propagation dans la Galaxie.

Afin de décrire l’ensemble des mécanismes de propagation et d’interaction dans la Ga-
laxie, nous nous basons sur l’équation de diffusion du RC. Celle-ci établit l’évolution de la
densité du RC en tout point de la Galaxie et à toutes les énergies. Il s’agit en réalité d’un
système d’équations différentielles couplées, où chaque équation désigne une espèce du RC,
celles-ci étant dénotées par l’indice j. La densité numérique différentielle en énergie d’énergie
N j(~r, E) est notée plus simplement N j et suit l’équation de diffusion suivante :

∂N j

∂t
− ~∇ ·

(
K j~∇N j

)︸         ︷︷         ︸
diffusion

− ~∇ ·
(
~VcN j

)︸      ︷︷      ︸
convection

−
~∇ · ~Vc

3
∂

∂E

(
EN j

)
︸              ︷︷              ︸

pertes adiabatiques

+
∂

∂E

(
b jN j

)
︸      ︷︷      ︸
pertes d’énergie
coulombiennes

et par ionisations

+
∂

∂E

(
1 + β2

E
KpN j + β2Kp

∂N j

∂E

)
︸                                 ︷︷                                 ︸

réaccélération

+ vnσ j︸︷︷︸
destruction

+
∑

k

N j

γτ j→k︸     ︷︷     ︸
destruction par

décroissances radioactives

= q j︸︷︷︸
sources

+
∑
i> j

vnσi→ jN i

︸          ︷︷          ︸
spallation

+
∑

i

N i

γτi→ j︸     ︷︷     ︸
création par

décroissances radioactives

.

(1.11)

L’équation (1.11) provient de la forme générale d’une équation de conservation du flux
(∂ρ
∂t + ~∇ · ~j = 0) dont les termes de sources et de pertes sont énumérés individuellement. Le

but ici est de reprendre chacun de ces termes et de voir à quels phénomènes physiques ils
correspondent.

— Le terme "sources" correspond au spectre source discuté précédemment, et est asso-
cié physiquement aux phénomènes d’injection et d’accélération des particules du RC.
Avec l’hypothèse que ce spectre en énergie est le même pour toutes les sources, il peut
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être séparé en deux termes indépendants :

q j (~r, t, E)
= Q j(E) × f (~r, t). (1.12)

Dans l’équation (1.12), la dépendance en énergie peut être exprimée sous forme de loi
de puissance en rigidité,R =

pc
Ze . La partie basse énergie est impactée par les problèmes

d’injection, et la distribution des particules est moins facilement déterminable [Drury
1983; Jones 1994], une dépendance en β = v

c est ajoutée, et on a :

Q j(E) = Q j
0 × β

η × R−α. (1.13)

— Le processus de spallation correspond à la production d’éléments secondaires à partir
des éléments primaires. Ce mécanisme est caractérisé par la section efficace σi→ j de
production de l’élément j par fragmentation de l’élément i. L’ensemble des éléments
plus lourds que j doit être pris en compte. Il n’est ici pas possible de créer des noyaux
plus lourds par fusion, la section efficace correspondante étant très faible devant la
section efficace de fragmentation. On en déduit que l’élément le plus lourd est néces-
sairement primaire. Cet effet de spallation intervient dans les termes de création de
l’équation (1.11), mais également dans les termes de destruction (espèces lourdes se
transformant en noyaux plus légers).

— La décroissance radioactive participe à la fois à la création et à l’annihilation de l’élé-
ment j. En effet, si celui-ci est radioactif, il peut décroître vers d’autres espèces et
réciproquement. Ce processus fait intervenir le temps de décroissance τ.

— La diffusion des particules du RC est un phénomène lié à la turbulence des champs
magnétiques galactiques. La traversée des inhomogénéités magnétiques produit deux
termes dans l’équation (1.11). (i) La dispersion spatiale qui se paramétrise à travers un
coefficient de diffusion K dépendant de l’énergie. Il peut être modélisé de la sorte :

K(E) = K0 × R
δ × βµ. (1.14)

Le paramètre δ a une place importante dans l’étude de la propagation du RC car il
permet de contraindre les modèles de turbulences magnétiques utilisés. (ii) La réac-
célération, phénomène faisant intervenir le mécanisme de Fermi du second ordre ex-
pliqué précédemment, est modélisé par un coefficient de diffusion Kp [Mannheim et
Schlickeiser 1994; Strong et Moskalenko 1998]. La composante turbulente du champ
magnétique galactique joue donc un rôle clé dans le transport du RC dans la Galaxie :
elle impacte la densité en énergie du RC et permet également une isotropie du RC
grâce au phénomène de diffusion.

— Les particules du RC peuvent également être transportées par convection. En effet, la
présence d’un vent galactique dirigé vers l’extérieur de la Galaxie avec une vitesse
~Vc permet à la fois ce transport convectif et un changement d’énergie par expansion
adiabatique dans le cas ~∇·~Vc , 0. Ce vent galactique est entretenu par les vents solaires,
les explosions de supernova, la pression du RC et la chaleur issu de la radiation UV du
fond diffus galactique.
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Figure 1.10: Résumé du transport d’une particule du RC dans la Galaxie (figure tirée du cours de D.
Maurin à ISAPP 2014). La synthèse et l’accélération au niveau d’une supernovae précède la diffu-
sion sur les inhomogénéités magnétiques produisant une marche aléatoire. Une réaction de spallation
change la nature de la particule, en produisant une particule secondaire, avant que celle-ci n’arrive dans
l’environnement solaire. Le vent galactique est symbolisé par des flèches sortant du disque galactique.
Ces différentes étapes représentent le parcours typique d’un noyau du RC dans la Galaxie.

— Les pertes d’énergie coulombiennes et par ionisations ont un impact principalement à
basse énergie. La partie coulombienne intervient lors de la traversée d’un plasma, et la
perte par ionisations lors de la traversée d’un milieu neutre ou faiblement chargé.

La figure 1.10 résume simplement le transport des particules du RC dans la Galaxie. Les
flux mesurés au niveau de la Terre, par exemple ceux montrés sur la figure (1.8), sont la
conséquences de tous les effets de propagation présentés précédemment. Ainsi, les processus
de synthèse et d’accélération vont mener à la création d’un spectre source (avec un indice
spectral γ ≈ 2) qui sera modifié au cours de sa propagation dans la Galaxie par les diffé-
rents effets diffusifs, convectifs et plus généralement d’interactions (i.e. spallation, décrois-
sance). La comparaison entre les flux observés et une modélisation des flux attendus permet
de contraindre les différents processus de propagation et donc d’apporter des connaissances
sur la Galaxie. Les paramètres sont, par exemple, le coefficient de diffusion ou le vent de
convection de l’équation (1.11).

1.2.3 La cavité solaire
Avant d’arriver au niveau de la Terre, les particules du RC pénètrent dans l’environnement

solaire, ce qui va impacter les densités d’énergies. Ainsi, les flux mesurés sur Terre portent
à la fois l’information de la propagation galactique, comme expliqué précédemment, et de
la "propagation solaire". Bien comprendre comment sont modifiées les densités d’énergie
permet donc d’apporter des contraintes plus robustes sur les modèles galactiques utilisés pour
établir les paramètres de l’équation (1.11). Cette interaction entre plasma solaire et particules
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Figure 1.11: Comète observée par Ludwig Biermann [Biermann 1951]. La direction de propagation de
la comète est indiquée par la queue de poussière (dust tail). Une seconde queue de gaz est visible dans
le prolongement de l’axe Soleil-comète. Cette queue suggère un flux de particules provenant du Soleil.

du RC a un impact essentiellement à basse énergie (< 50 GeV/n) comme nous le verrons dans
le chapitre 3.

En 1951, Ludwig Biermann observe que la queue d’une comète pointe toujours dans la
direction opposée au soleil, que celle-ci s’en approche où s’en éloigne (Fig. 1.11). Il émet donc
l’hypothèse d’un flux constant de particules émis par le soleil, qui se propagent radialement,
et qui "poussent" la queue de la comète [Biermann 1951]. L’observation de Biermann, bien
qu’approximative (le flux de particules émis s’avèrera ne pas être constant), permet d’établir
la base ce qui deviendra la modulation solaire, modification (périodique) des flux du RC par
l’environnement solaire.

1.2.3.1 Champ magnétique solaire et émission du plasma solaire

En 1958 Parker explique que le soleil émet, en continu, un plasma qui fige les lignes du
champ magnétique solaire (théorème d’Alfvén), et qui, en se propageant, induit la présence
d’un champ magnétique, essentiellement radial, dans le système solaire [Parker 1958b], mo-
délisé à un rayon r comme :

Br(r, θ, φ) = Br(r0, θ, φ)
(r0

r

)2
, (1.15)

où r0 est le rayon du soleil. Ainsi un champ magnétique de 1 gauss à la surface du Soleil a
une intensité de 2 × 10−5 gauss au niveau de la Terre. Le flux de particules émis est de faible
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Figure 1.12: Spirale de Parker ondulée induite par un angle α , 0. La nappe de courant sépare deux
zones de polarités différentes. La rotation de la nappe de courant suit la rotation du soleil, qui a une
période de 25 jours. L’épaisseur de la nappe, de l’ordre de 10000 km, est très faible devant les grandeurs
mise en jeu. En Effet, cette nappe de courant s’étend sur l’ensemble de la cavité solaire (d ≈ 100 unités
astronomiques), et atteint une amplitude maximale a = 2d arctan

(
α
2

)
. Pour un angle α = 15◦, on trouve

une amplitude a ≈ 26 unités astronomiques.

densité (≈ 500 ions · cm−3) et se propage à une vitesse vm = 500 − 1500 km · s−1 [Parker
1958b]. D’après la loi d’Ampère, liant l’intégrale du champ magnétique sur un contour fermé
au courant engendré, un tel champ magnétique produit une nappe de courant (angl. current
sheet) plane dans le plan équatorial. Cette nappe est constituée d’un courant radial, avec une
composante fuyant le soleil, et une autre rentrant vers celui-ci. Ces deux courants sont situés
de part et d’autre de la nappe, chacun correspondant à une polarité magnétique différente. La
continuité des lignes de champs magnétique du soleil forme une spirale d’Archimède dans le
plan équatorial, étant donné la rotation du Soleil. Le champ magnétique prend la forme :

Br(r, θ, φ) = Br(r0, θ0, φ)
(r0

r

)2
, (1.16)

qui traduit le fait que la continuité des lignes de champ se fait selon une spirale.
Cette description est complexifiée par la différence entre l’axe de rotation du Soleil et

l’axe du dipôle magnétique. L’angle entre les deux axes, le tilt angle α, induit une nappe
de courant inclinée, qui tourne avec le soleil ce qui produit une spirale de Parker ondulée,
présentée sur la figure (1.12) [Parker 1958a]. Cette spirale a un rôle important dans l’impact
de l’environnement solaire sur les densités d’énergie du RC. Une discussion sera menée sur
la place qu’elle tient dans les modèles de modulation utilisés.

Le vent solaire engendre une zone, l’héliosphère, à l’intérieur de laquelle il se déplace à
une vitesse supersonique. Au niveau de choc terminal (angl. termination shock), la vitesse du
vent solaire devient subsonique. L’héliopause est la limite extérieure de l’héliosphère au delà
de laquelle l’influence du vent solaire sur le RC est supposée nulle. L’heliosphère, ou cavité
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solaire, a une forme allongée due à la pression exercée par le milieu interstellaire (Fig. 1.13).
Le but ici est de regarder l’interaction des particules du RC dans cette cavité.

1.2.3.2 Diffusion du RC dans la cavité solaire

L’étude de la modulation solaire consiste à modéliser l’interaction entre les particules du
RC et le champ magnétique solaire, et à déduire la modification apportée aux flux du RC.
Cette interaction peut être formalisée avec une équation de diffusion-convection [Gleeson et
Axford 1967, 1968] :

∂U
∂t

+
1
r2

∂

∂r

(
r2VU

)
︸          ︷︷          ︸

convection

−
1
r2

∂

∂r

(
r2κ

∂U
∂r

)
︸            ︷︷            ︸

diffusion

−
1

3r2

(
∂

∂r

(
r2V

)) ( ∂

∂Ek
(αEkU)

)
︸                                ︷︷                                ︸

expansion adiabatique

= 0, (1.17)

avec

α =
Ek + 2mc2

Ek + mc2 .

L’équation (1.17) est écrite dans le cadre d’une symétrie sphérique où seule la composante
radiale demeure. Les différents termes sont la densité différentielle d’énergie U ≡ U(r, t), la
vitesse du vent solaire V ≡ V(r, t), le coefficient de diffusion κ, l’énergie cinétique Ek et la
masse de la particule considérée m.

L’équation (1.17) est similaire à l’équation (1.11), modélisant le transport des particules
du RC dans la Galaxie. Les termes de sources et de destruction ainsi que la réaccélération
sont absents. La physique sous-jacente est la même : la diffusion et la convection de particules
par des champs magnétiques et des vents galactiques ou solaires. Les échelles de taille et de
temps sont toutefois très différentes. La densité radiale de courant S peut être définie comme :

S = VU − κ
∂U
∂r
−

V
3

∂

∂Ek
(αEkU) . (1.18)

Nous verrons dans la suite comment résoudre l’équation (1.17) sous certaines hypothèses
dans le cadre du modèle du champ de force (force field). Cela permettra de modéliser l’inter-
action entre les particules du RC et le vent solaire. Avant de pénétrer dans la cavité solaire, les
flux sont qualifiés d’interstellaires (IS), et leur détermination est une étape clé de la compré-
hension de la propagation du RC dans la Galaxie (voir section précédente).

1.2.3.3 Modulation solaire

Nous avons vu que le plasma éjecté par le Soleil interagit avec les particules du RC.
Pourquoi parle-t-on alors de modulation solaire, et pas simplement de transport dans la cavité
solaire ?

Cette notion de modulation fait intervenir une évolution temporelle. En effet, l’intensité
de l’interaction décrite dans la paragraphe précédent est liée à l’activité solaire. Plus cette
dernière est importante, plus le champ magnétique porté par le plasma solaire sera intense,
et plus l’interaction sera forte. Le soleil a une activité cyclique, avec une période de 11 ans,
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Figure 1.13: Illustrations (issues du site de la NASA) schématisant l’héliosphère. La figure du haut
montre les différents chocs liés au mouvements relatifs du plasma dans le milieu interstellaire. La
forme allongée de l’héliosphère est également une conséquence de ce mouvement. La figure du bas
représente l’échelle typique de notre système solaire. La taille caractéristique de l’héliosphère est de
100 unités astronomiques (U.A.). La position mentionnée de la sonde Voyager-I sera discutée par la
suite, il s’agit du seul détecteur actuellement supposé au-dehors de l’héliosphère.
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Figure 1.14: La figure du haut représente le nombre de taches solaires en fonction du temps, quantité
reliée à l’activité solaire. Plus l’activité est forte, plus il y a de taches. La figure du bas représente
le signal dans un moniteur à neutrons. Le fonctionnement de ce détecteur sera expliqué par la suite.
Le signal mesuré est en lien direct avec les flux du RC après interaction avec le plasma solaire. On
remarque une anticorrélation entre l’intensité du signal mesuré et l’activité solaire : plus l’activité
solaire est importante, plus l’interaction entre le vent solaire et les particules du rayonnement cosmique
est importante. Image tirée de http://neutronm.bartol.udel.edu.
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et l’impact sur les particules du RC suit le même cycle. Ce phénomène est illustré sur la
figure 1.14. La variation du tilt angle joue également un rôle sur l’intensité de la modulation.

L’analyse de cette modulation permet d’une part d’accéder aux flux interstellaires (perti-
nents pour l’interprétation galactique des mesures du RC), et d’autre part d’étudier la dyna-
mique de la physique solaire. Ces deux aspects seront développés dans le chapitre 3.

1.2.4 L’environnement local
Jusqu’à présent nous vu le parcours des particules du RC, de leur synthèse jusqu’au trans-

port dans la cavité solaire. Nous avons insisté sur les motivations scientifiques pour l’étude de
la propagation galactique du RC et de la modulation solaire. La dernière étape du transport des
particules du RC est l’interaction avec l’environnement local, dans lequel se fait la majeure
partie des mesures. Deux aspects sont à considérer :

— Le champ magnétique terrestre sert de bouclier au radiations solaires de basse énergie
(. 1 GeV/n). Cet effet d’écrantage s’applique également au RC galactique de basse
énergie.

— Les particules du RC pénétrant l’atmosphère terrestre vont produire des gerbes atmo-
sphériques. Dans le cas de détecteurs au sol, ou de basse altitude, la compréhension de
ces gerbes est primordiale pour l’étude du RC.

Le but est d’expliquer ces deux effets qui seront pris en compte dans la suite de cet exposé.

1.2.4.1 Le champ magnétique terrestre

Le champ géomagnétique terrestre agit comme un bouclier sur les particules de faible
énergie (voir Fig. 1.15). Cette approche a été théorisée par Störmer en 1955 dans le cas d’un
champ magnétique dipolaire [Störmer 1955]. Les particules subissent la force de Lorentz et
leur trajectoire est déviée. Störmer introduit la notion de rigidité de coupure Rc, rigidité en
deçà de laquelle la particule est captée par le champ magnétique et donc non-détectable. Cette
rigidité de coupure dépend de la position. En effet, le champ géomagnétique (et son orien-
tation) n’est pas la même au pôle magnétique où à l’équateur. Ainsi, la force de Lorentz,
γm~a = q~v × ~B, est nulle aux pôles car le produit vectoriel s’annule. La rigidité de coupure est
minimale. Inversement dans le plan orthogonal au dipôle magnétique, la rigidité de coupure
est maximale (dans l’approximation dipolaire). Cette rigidité de coupure a un effet direct sur
les particules détectables par un détecteur dans la magnétosphère. Si ce détecteur est en mou-
vement (on verra par la suite le cas du détecteur AMS-02 dans le chapitre 2), cet effet doit
être pris en compte pour pouvoir comparer les prises de données aux différentes positions. Le
champ géomagnétique étant en réalité non-dipolaire, l’estimation analytique de cette rigidité
de coupure devient très complexe (voire impossible). Le calcul se fait de manière numérique
en faisant du backtracing de particules dans le champs magnétique estimé par l’International
Geomagnetic Reference Field (IGRF) [Finlay et al. 2010]. Le but est de reconstruire la fonc-
tion de transmission pour chaque position (Fig. 1.16). Une rigidité de coupure caractéristique
peut-être définie pour laquelle la fonction de transmission vaut 1/2, il s’agit de la rigidité de
coupure verticale. Cette valeur est généralement celle utilisée pour prendre en compte l’effet
de la magnétosphère terrestre. La forme de la fonction de transmission dépend de l’ouver-
ture angulaire considérée. Celle-ci étant propre à chaque détecteur, il en va de même pour la
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Figure 1.15: Illustration de la magnétosphère terrestre (tiré du site de la NASA). Les lignes de champs
ont une forme allongée due à la pression exercée par le vent solaire. La comparaison peut être faite
avec la forme de l’héliosphère, déformée par le vent galactique.

fonction de transmission. La largeur de la fonction est modifiée mais la rigidité de coupure
verticale est constante.

Le champ géomagnétique provoque également une asymétrie sur la détection des parti-
cules du RC, l’effet Est-Ouest. Étant donné le champ magnétique, une particule de charge
positive, un proton par exemple, allant d’ouest en est, subit une force de Lorentz vers la Terre.
Certaines de ces particules ne parviennent donc pas au détecteur car sont "absorbées" par cette
dernière. Cet effet n’est pas présent pour les protons se propageant d’est en ouest. Il apparaît
donc une anisotropie dans les flux mesurés. Celle-ci doit-être prise en compte et ne doit pas
être comptée comme une anisotropie intrinsèque du RC. L’effet est inverse pour les particules
chargées négativement, l’anisotropie est inversée.

1.2.4.2 L’atmosphère terrestre

Le deuxième effet de l’environnement local est l’interaction des particules du RC dans
l’atmosphère terrestre. Nous avons déjà évoqué ce mécanisme précédemment, nous nous at-
tarderons plus ici sur les conséquences du point de vue de la détection des particules du RC.

La figure 1.4 montre la création de particules secondaires par l’interaction d’une particule
du RC avec l’atmosphère terrestre. Certaines de ces particules se propagent jusqu’à la surface
de la Terre où elles peuvent être détectées. C’est l’approche qui a été développée dans la
description historique de l’étude du RC. La détection de ces particules secondaires est toujours
utilisée dans des détecteurs comme AUGER [Abraham et al. 2004] ou les moniteurs à neutrons
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Figure 1.16: Fonction de transmission du champ géomagnétique pour différentes espèces [Bobik et al.
2009]. Les différentes courbes de chaque cadres correspondent à différentes latitudes. Au-dessus de 20
GeV/n la fonction de transmission vaut 1 pour toutes les espèces et toutes les positions présentées, les
particules ne sont plus piégées par le champs magnétique terrestre.

[Clem et Dorman 2000; Simpson 2000; Duldig 2000]. Nous verrons par la suite les stratégies
de détections et les causes qui ont poussé leur développement.

Certaines particules secondaires sont piégées par le champs géomagnétique, et sont sto-
ckées dans des ceintures de radiations. Ces particules peuvent être détectées et doivent être
identifiées pour ne pas biaiser les mesures des flux du RC. Ces particules sont de faible éner-
gie et exiger une rigidité supérieure à la rigidité de coupure verticale permet de s’affranchir de
ces radiations secondaires. Cette étape sera détaillée dans l’analyse du flux de protons avec le
détecteur AMS-02.

1.2.5 Les enjeux scientifiques
Nous avons discuté brièvement de la propagation des particules du RC dans la Galaxie,

dans la cavité solaire et dans l’environnement local, ce qui a permis de mettre en évidence
des motivations scientifiques pour l’étude du RC. En effet, nous avons vu qu’il est possible de
modéliser la densité en énergie de chacune des espèces du RC par des paramètres physiques
de la Galaxie (i.e. coefficients de diffusion). La comparaison entre les densités numériques
extraites de l’équation (1.11) et les observations permet de tester et valider les modèles galac-
tiques de propagation. Pour pouvoir accéder aux flux correspondants, nous avons vu qu’une
bonne compréhension de la propagation dans la cavité solaire et dans l’environnement local
était nécessaire. En plus de l’estimation des flux interstellaires, l’étude de la modulation so-
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laire apporte des informations sur la physique solaire, comme la durée du cycle, l’intensité de
l’activité, ou l’impact de la variation du tilt-angle.

La description faite ici décrit un ensemble de motivations scientifiques pour l’étude du
RC. Ces motivations s’étendent sur différentes échelles, locales (étude de l’impact de la ma-
gnétosphère et de l’atmosphère terrestre), solaires (modulation des flux du RC) et galactiques
(étude de la propagation). Dans la suite nous nous intéresserons principalement à la modu-
lation solaire tout en gardant un regard sur les informations que nous pouvons tirer sur la
propagation galactique du RC.

Afin de sonder ces différents effets, une mesure précise des flux du RC est nécessaire. Nous
décrirons dans la prochaine section les différentes techniques de détection des particules du
RC.

1.3 Détection du rayonnement cosmique chargé
Nous avons présenté le déroulement historique de la découverte du RC, et avons insisté sur

les enjeux scientifiques liés à cette physique. Afin d’apporter des contraintes sur les modèles
utilisés (galactiques, solaires ou locaux), il est important de mesurer précisément le flux de
particules du RC. Nous nous proposons ici de présenter certaines techniques de détection.
Le but est d’introduire les notions de bases de détection du RC sur lesquelles nous nous
appuierons par la suite pour étudier en détails le détecteur AMS-02 [Aguilar et al. 2015a] et
les moniteurs à neutrons (NM) [Maurin et al. 2015].

1.3.1 Du sol à l’espace
La détection du RC peut s’effectuer à différentes positions stratégiques, allant du sol à l’es-

pace. Le choix de la position d’une expérience fait intervenir différents aspects : la pertinence
scientifique (que cherche-t-on à mesurer ?), la pertinence technologique (quelle technologie
est disponible ?), et la pertinence financière (sujet certes d’actualité mais qui ne sera pas dis-
cuté ici). L’objectif de cette section est de montrer que la richesse du RC impose des stratégies
de détections très variées en fonction du but recherché.

Nous pouvons nous demander pourquoi aujourd’hui il existe encore des expériences d’étude
du RC au sol, alors que nous avons vu que l’interaction avec l’atmosphère terrestre mène à la
production de gerbes atmosphérique. Il est impossible de détecter directement les particules
du RC au sol. Il pourrait donc sembler légitime de privilégier les expériences spatiales et sur
ballons.

Le premier argument provient de la forme du spectre en loi de puissance (voir fig 1.5). Pour
une énergie de 1 Gev, le taux typique de particules attendu est de 1 m−2s−1. Ce taux chute for-
tement pour des particule de 1010 GeV pour atteindre 1 km−2yr−1. La réalisation d’un détecteur
de taille suffisante pour observer des particules du RC à ces énergies est impossible dans le
cas d’un détecteur spatial où sur un ballon : le détecteur au sol devient une obligation. C’est
le choix suivi par l’observatoire Pierre Auger [Abraham et al. 2004], KASCADE [Doll et al.
1990], AGASA [Kawaguchi et al. 1990], ou même l’astronomie γ avec H.E.S.S. [Aharonian
et al. 1997a,b], MAGIC [Tridon et al. 2010], VERITAS [Galante 2011], ou prochainement
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CTA [Hermann 2007]. Pour fonctionner, ces détecteurs utilisent l’atmosphère comme calo-
rimètre. Ils utilisent le fait que les particules du RC interagissent dans l’atmosphère terrestre
pour détecter les produits de ces interactions.

Le second argument est la durée de la prise de données. Maintenir un détecteur sur une
longue période dans l’espace est très difficile. Les détecteurs ayant réussi un tel challenge tech-
niques sont de conception simple. C’est le cas, par exemple, de la sonde Voyager-I [Webber
et Higbie 2009], lancée en 1977, et dont des données ont encore été publiées en 2012. Néan-
moins, et malgré cette prouesse, le détecteur est loin de la complexité des "poids lourds" des
expériences spatiales représentées par AMS-02 [Aguilar et al. 2015a] et PAMELA [PAMELA
Collaboration et al. 2011]. Ces détecteurs, issus de la physique des particules, ont une durée
de prise de données typique de l’ordre de quelques années. Les détecteurs au sol permettent
donc un maintient de plus longue durée. C’est le cas notamment des moniteurs à neutrons
dont nous parlerons dans le chapitre 4 de cette thèse. Ces détecteurs sont sensibles aux pro-
duits des gerbes atmosphériques et prennent des données en continue depuis les années 50. Il
existe un réseau de tels détecteurs, permettant par exemple d’étudier certains effets dépendant
de la position comme la coupure géomagnétique. Ce type de dispositif expérimental n’aurait
pas pu être mis en place dans le cadre des expériences spatiales ou ballons.

Les principaux arguments des expériences au sol sont donc la très grande surface de détec-
tion possible (pour les hautes énergies et l’astronomie γ), la possibilité d’utiliser l’atmosphère
comme cible de détection, et la facilité de maintient des détecteurs permettant ainsi des prises
de données sur de très longues périodes.

1.3.2 Les différentes techniques de détection
Les instruments ont évolué en près d’un siècle d’étude du RC, mais les principes physiques

sous-jacents restent les mêmes. Le but est de présenter un contexte scientifique de la détection
du RC et d’introduire les processus physiques sous-jacents au détecteur AMS-02. Ces notions
seront reprises pour détailler le détecteur dans le chapitre 2.

1.3.2.1 Détection par ionisation

La détection par ionisation est la première méthode mise en place pour étudier les par-
ticules du RC. Le sujet, déjà abordé sous son aspect historique au début de ce chapitre, est
rapidement repris ici étant donné qu’il est la base de beaucoup de détecteurs. Cette technique,
améliorée au cours des années est toujours utilisée dans les détecteurs de pointe produisant
les résultats phares de ces dernières années (i.e. AMS-02 [Aguilar et al. 2015a], PAMELA
[PAMELA Collaboration et al. 2011] et BESS [Shikaze et al. 2007]).

Le principe est d’ioniser un milieux suite au passage d’une particule chargée. Les charges
ainsi créées sont accélérées sous une différence de potentiel et sont collectées sur des élec-
trodes. Le courant recueilli permet ainsi la détection de la particule. En utilisant la loi de
Bethe-Bloch (dont l’expression est rappelée plus loin), établi empiriquement, il est possible
de remonter à l’énergie et à la charge électrique de la particule incidente. Cette technique a
donné lieu à beaucoup de détecteurs différents comme les compteurs Geiger-Muller, ou les
chambres proportionnelles multifilaires. Utiliser un réseau bidimensionnel d’électrodes per-
met de déterminer le point de passage de la particule. Cette technique est utilisé dans les
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trajectographes dont le but est de reconstruire la trajectoire d’une particule du RC dans un
champ magnétique afin de mesurer sa rigidité.

1.3.2.2 Émulsion photographique

L’émulsion photographique est une des premières techniques de détection à voir le jour.
Elle est développé par Powell en 1945 et mène à la découverte du mésons π [Powell 1950].
Le but est de mesurer la trajectoire des particules issues du RC. Le principe est le même que
celui utilisé par Anderson pour la découverte du positon (voir fig. 1.3). La particule chargée
perturbe le milieu qu’elle traverse. Dans le cas de la chambre à brouillard, la trajectoire se ma-
térialise sous forme de gouttelettes de condensation. Pour les émulsions photographiques, la
trace d’une particule est constituée d’une succession de microcristaux d’argent qui, après dé-
veloppement, pourront être observés au microscope. La figure 1.17 montre le développement
du film photographique utilisé par Powell pour sa découverte du méson π.

La technologie utilisée pour la détection par émulsions photographiques est améliorée par
les laboratoires Kodak en 1948, ce qui permet désormais de détecter des particules à leur
minimum d’ionisation. En effet, la technique mise en place par Anderson n’était pas assez
sensible pour cela. En 1949 Powell réalise le même cliché que précédemment en y ajoutant
la désintégration du muon en électron, la réaction devient π− → µ− + νµ → e− + ν̄e + νµ (voir
fig. 1.17).

Ces dispositifs expérimentaux peuvent être embarqués sur des ballons [Aizu et al. 1961]
pour réaliser des mesures en altitude. L’étude des clichés se fait a posteriori et manuellement.

Cette méthode fait partie des premières méthodes utilisées, et est aujourd’hui délaissée
(pour la mesure des flux des noyaux légers en dessous du TeV) en raison du faible flux né-
cessaire pour ne pas saturer les émulsions. Néanmoins, certaines expériences mesurant le flux
de très haute énergie (qui est de faible intensité), utilisent encore cette méthode. C’est le cas
notamment de l’expérience JACEE [Asakimori et al. 1998]. Cette technique est également
utilisée pour la détection des éléments lourds [Donnelly et al. 2012].

1.3.2.3 Scintillation

La détection par scintillation permet de convertir l’énergie déposée par une particule in-
cidente dans un matériau en lumière. Le dépôt d’énergie par la particule incidente excite le
cortège électronique des électrons du milieux scintillant. Ceux-ci se désexcitent en émettant
des photons. Ces derniers sont détectés grâce à des photomultiplicateurs (PM). Le principe
de fonctionnement d’un PM est expliqué sur la figure 1.18. Il existe deux types de scintilla-
teurs différents, les scintillateurs organiques et inorganiques, dont la principale différence est
le temps de réponses. Les scintillateurs organiques ont un temps de réponses très court, de
l’ordre de quelques nanosecondes.

Les détecteurs à scintillation permettent à la fois un comptage des particules mais éga-
lement une mesure de leur énergie. En effet, le nombre de photons de scintillations émis est
directement lié à l’énergie déposée dans le scintillateur. Cette énergie est estimée grâce à la
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Figure 1.17: Film photographique de la découverte du pion π. Figure du haut. Il s’agit d’une désinté-
gration π± → µ± + νµ dans une émulsion Ilford C2. Les émulsions étant majoritairement composées
de Brome et d’Argent, la densité du milieu est très élevée (un peu moins de 4 g · cm−3) : la portée des
particules est donc très faible (ordre de grandeur : micromètre). Figure du bas. Après l’amélioration de
la sensibilité des émulsions photographiques par Kodak en 1949, Powell réalise la même expérience
que précédemment avec la possibilité de détecter l’électron issu de la désintégration du muon. La tra-
jectoire de l’électron est très faiblement marquée, signe d’une faible interaction avec l’environnement
de détection. On peut noter également que la trajectoire du muon est plus marquée dans le deuxième
cliché, traduisant une hausse de la sensibilité du dispositif de mesure. Figures issues de [Powell 1950].
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Figure 1.18: Principe de fonctionnement d’un PM. Un photon incident arrache un électron sur la pho-
tocathode, avec une efficacité quantique standard de ≈ 20%. Cet électron est accéléré vers une dynode
grâce à une différence de potentiel. L’énergie cinétique acquise lui permet d’arracher des électrons à
l’anode, qui sont accélérés vers une autre dynode. Ce processus est répété plusieurs fois de telle sorte
qu’à la sortie du PM l’ensemble des électrons produits forment un courant électrique exploitable pour
analyser le signal incident.

loi empirique de Bethe-Bloch, et on a :

dE
dx
∝

ln(aβγ2)
β2 , (1.19)

avec β et γ, la célérité et le facteur de Lorentz de la particule et a, un facteur dépendant du
potentiel d’excitation moyen du matériau. L’équation (1.19), permet de faire un lien entre
l’énergie déposée dans le détecteur et l’énergie initiale de la particule.

La scintillation est très utilisée dans la détection des particules du RC, car il est facile de
faire un réseau bidimensionnel de scintillateur permettant une localisation du point de passage
de la particule dans le détecteur. Étant donné le court temps de réponse des scintillateurs
organiques, ils peuvent également être utilisés comme système de déclenchement (c’est la cas
de l’expérience AMS-02 [Casadei et al. 2002]). Les scintillateurs sont utilisés à la fois dans les
expériences spatiales, ballons, et au sol. Le faible poids des scintillateurs participe également
à leur utilisation dans les expériences spatiales dans lesquelles le poids est un facteur clé.
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1.3.2.4 Fluorescence

La détection par fluorescence fonctionne sur le même principe que la scintillation. Un
rayonnement incident excite un matériau qui émet des photons pour se désexciter. Le rayon-
nement incident est un photon γ. Dans les gerbes atmosphériques, des pions neutres π0 sont
créés, et vont se désintégrer majoritairement en deux photons : π0 → γ + γ. Ces photons vont
exciter les molécules atmosphériques qui se désexciteront par fluorescence. Cette technique
est utilisé par l’observatoire Pierre Auger [The Pierre Auger Collaboration et al. 2009], en
Argentine, qui observe le développement des gerbes atmosphériques grâce à cette lumière
de fluorescence. Nous verrons par la suite qu’ils utilisent également un système de détection
par effet Čerenkov, produit dans des cuves d’eau, ce qui leur permet d’avoir deux détections
complémentaires de la gerbe. Cette méthode nécessite un moyen de transformer les particules
du RC en photons pour créer un phénomène de fluorescence. Elle s’applique donc très bien
aux détecteurs sur Terre, qui utilisent l’atmosphère terrestre comme volume de détection. La
lumière de fluorescence produite est de faible intensité et cette technique de détection ne peut
être utilisée que la nuit, ce qui amène une contrainte observationnelle forte.

1.3.2.5 Effet Čerenkov

La première mise en évidence de l’effet Čerenkov remonte au début du xxe siècle avec
l’observation, par Marie Curie, d’une lumière bleue pâle dans des bouteilles contenant des so-
lutions de radium concentrées. Cependant, l’étude de la fluorescence des sources radioactives
était courante en cette période et cette source de lumière a été mal interprétée. Le radiologue
français Lucien Mallet observe que ce spectre est continu et s’étend même dans l’ultraviolet,
ce qui semble en contradiction avec le phénomène de fluorescence qui produit par nature un
spectre discret (issu de la désexcitation du cortège électronique).

Il faut attendre 1937 pour que deux physiciens russes, Pavel Čerenkov et Sergey Vavilov,
publient leur étude sur ce rayonnement bleuâtre [Čerenkov 1937]. Ils montrent que la lumière
n’est pas déclenchée par un rayonnement γ, mais par des électrons énergétiques issus de
l’interaction des γ, avec la matière environnante, par effet Compton. Ils montrent également
que cette lumière produite est indépendante de la composition chimique et de la température
du liquide, ce qui est en désaccord total avec la théorie de la fluorescence.

En 1938, les physiciens Frank et Tamm proposent une description mathématique de cet
effet. Ils expliquent qu’une particule, de charge électrique non-nulle Z, se propageant à une
vitesse vp dans un milieu, d’indice de réfraction n, polarise localement les molécules de ce
milieu. En se dépolarisant, ces dernières émettent une onde électromagnétique sphérique se
propageant à la vitesse de la lumière dans le milieu vL = c/n. Dans le cas vp < vL les ondes
électromagnétiques successives ne peuvent pas interférer et aucune émission de lumière n’est
observable. Dans le cas vp > vL, les ondes interfèrent positivement et de la lumière est émise
dans la direction de propagation de la particule (voir fig. 1.19).

Il y a émission d’un cône de lumière, de telle sorte que la paroi latérale du cône soit ortho-
gonale aux fronts d’onde émis. On peut donc construire une relation géométrique (proposée
par Huygens dans le cas de l’optique ondulatoire) reliant l’angle d’ouverture de ce cône θ et
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Figure 1.19: Principe de l’effet de Čerenkov-Vavilov. La particule se propage de gauche à droite et
les numéros représentent des positions d’émission d’ondes électromagnétiques sphériques dues à la
dépolarisation des molécules du milieux ambiant, le numéro 4 représente l’onde la plus ancienne et
le numéro 1 la plus récente. La particule se propage à une vitesse vp >

c
n , où n est l’indice de réfrac-

tion du milieu. Dans ce cas, en utilisant les outils développés par Huygens pour l’étude de l’optique
ondulatoire, on peut montrer qu’il y a création d’un cône de lumière correspondant à une interférence
constructive des différentes ondes produites.
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la célérité de la particule β = vp/c :

cos θ =
vL∆t
vp∆t

=
1
βn
, (1.20)

avec ∆t le temps nécessaire pour la particule de passer du point 4 au point 1. Il s’agit égale-
ment, par construction, du temps nécessaire au front d’onde, généré en 4, pour se propager
jusqu’à la surface du cône d’émission Čerenkov.

L’équation (1.20) impose une limite inférieure sur les β possibles. En effet, on a β > 1
n ,

sans quoi, il ne peut y avoir d’émission Čerenkov. A l’inverse, dans le cas de particules très
énergétiques, l’angle du cône d’émission de lumière Čerenkov tend vers la valeur limite θ =

arccos (1/n). La mesure de cet angle θ va donc permettre une estimation précise de la célérité
des particules détectées. Le choix du matériaux radiateur est très important pour choisir la
gamme en β étudiée. Celui-ci doit être transparent à la lumière émise.

Frank et Tamm décrivent également l’intensité du rayonnement émis. Ils font le lien entre
le nombre moyen de photons attendus Nγ dans un intervalle de longueur d’onde dλ et pour
une longueur traversée dL dans le milieu d’indice n. Ce nombre dépend de la charge de la
particule Z mais également de la constante de structure fine α ≈ 1/137 :

d2N
dλ dL

= 2παZ2 sin2 θ

λ2 . (1.21)

En croisant les équations (1.20) et (1.21), on obtient :

d2N
dλ dL

= 2πα
Z2

λ2

(
1 −

1
(βn)2

)
. (1.22)

L’équation (1.22) montre que le comptage des photons Čerenkov émis peut également
servir à estimer la charge de la particule incidente (sa valeur absolue, pas son signe).

La détection des particules du RC par effet Čerenkov intervient aussi bien dans les dé-
tecteurs spatiaux (AMS-02 [Pereira 2008]), les détecteurs sur ballons (CREAM [Brinet et al.
2008]), que les détecteurs au sol (AUGER [Abraham et al. 2004]). L’utilisation de l’effet de
Čerenkov au sol se fait également pour l’astronomie γ. Le principe est de détecter la lumière
Čerenkov émise dans l’atmosphère par des particules relativistes produites suite à l’interaction
de photons de très haute énergie avec les molécules de l’atmosphère.

1.4 Conclusion
Le parti a été pris ici de raconter une histoire de la découverte du RC, mais également

celle des particules du RC au cours de leur transport dans la Galaxie. Le but ici n’était pas
d’introduire la propagation galactique pour l’étudier par la suite mais de s’en servir pour
souligner les motivations scientifiques liées à l’étude du RC. Cette introduction nous a permis
de souligner l’importance de l’étude de la modulation solaire, nécessaire pour une bonne
interprétation galactique des données du RC à basse énergie. Cela nous a également permis
de souligner l’importance de la compréhension de l’environnement local pour l’analyse des
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données enregistrées. Enfin, nous avons pu introduire différents processus physiques utilisés
dans la détection des particules du RC.

L’accent a été mis sur la richesse du rayonnement cosmique, à la fois sur la diversité des
processus impliqué lors de leur propagation dans la Galaxie, mais également sur la multiplicité
des méthodes développées pour les étudier.

Dans la suite de cet exposé, les notions avancées ici seront reprises à travers trois cha-
pitres. Nous commencerons avec la mesure du flux de protons avec l’expérience AMS-02.
Cela nous permettra de détailler les détecteurs utilisés et de mettre l’accent sur la redondance
des mesures effectuées. Nous utiliserons le catalogue de méthodes de détection développé
précédemment. Une section sera dédiée à la reconstruction des flux de protons en fonction
du temps. Dans un second temps nous nous consacrerons à l’étude de la modulation solaire
à partir des mesures du RC effectuées par les expériences satellitaires et sur ballons. Nous
proposerons une étude détaillée dans le cas d’un modèle simple de modulation, le force field,
et nous discuterons certaines pistes pour aller au-delà. Nous continuerons avec une étude de la
modulation solaire avec des détecteurs au sol, les moniteurs à neutrons. Nous verrons l’avan-
tage apporté par de tels détecteurs mais également leur limites. Enfin, nous finirons en faisant
le lien entre ces différentes parties en dressant une esquisse de l’état de l’art de la modulation
solaire aujourd’hui, du contexte dans lequel nous nous trouvons, et des perspectives pour les
années à suivre. Le but global étant de permettre au lecteur de se faire son propre avis sur la
thématique de la modulation solaire, et particulièrement sur l’usage du modèle du force field.
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2.1 Introduction
L’expérience AMS-02 est un détecteur issu de la physique des particules, installé sur la

station spatiale internationale (ISS) depuis mai 2011, et prenant des données en continu depuis
cette date. L’objectif principal de l’expérience est de mesurer, avec une grande précision, les
flux des particules chargées du RC, jusqu’à Z=28, de 0.5 GeV jusqu’à quelques TeV. Comme
nous avons pu le justifier tout au long de l’introduction, la mesure de ces flux est pertinente
pour la modélisation du RC dans la Galaxie. Ils permettent de mettre des contraintes sur les
paramètres de propagation (voir Eq. (1.11)), ainsi que d’étudier la détection indirecte de ma-
tière noire (voir chapitre 1). La mesure des flux du RC sur plusieurs années avec une statistique
importante permet également une étude précise de la modulation solaire (voir chapitre 3).

Nous détaillons, dans ce chapitre, la mesure du flux de protons par l’expérience AMS-02
[Aguilar et al. 2015a], en insistant sur mes contributions que sont l’algorithme de unfolding,
correspondant à la déconvolution de la réponse en énergie du détecteur, et la caractérisation
du spectre obtenu.

Avant de présenter le détecteur et l’estimation des flux de protons, nous discutons ici
brièvement du contexte scientifique dans lequel s’effectue l’étude en question en abordant
le changement de pente à haute énergie (& 100 Gev/n), ainsi que le contexte de modulation
solaire dans lequel évolue le détecteur AMS-02.

2.1.1 Indices d’un changement de pente dans les flux de protons et d’hé-
liums

Comme nous l’avons expliqué dans l’introduction, la forme du flux des RC mesurée au
niveau de la Terre est la conséquence des différents effets de propagation galactiques et locaux.
La modulation solaire étant effective à basse énergie (. 100 GeV/n), les structures présentes
à haute énergie sont les conséquences exclusives de la propagation galactique. Le terme de
propagation fait ici référence à la fois aux sources du RC et au transport des particules dans la
Galaxie.

Plusieurs expériences ont mis en évidence un probable changement de pente dans les flux
de protons et d’héliums. Tout d’abord, l’expérience CREAM a mesuré ces flux à haute énergie
(> 3 TeV) et observe une pente différente des flux des expériences de plus basse énergie [Ahn
et al. 2010]. Ce comportement est illustré sur la figure 2.1. Les flux présentés sont multipliés
par E2.75 afin de mettre en évidence ce changement de pente. Les flux de basses énergies
semblent plat au-dessus de 100 GeV et les flux de l’expérience CREAM montrent une légère
inclinaison témoignant d’un changement de pente entre les deux. L’effet est plus marqué pour
les noyaux d’hélium (symboles vides) que pour les protons (symboles pleins).

Dans un second temps, l’expérience PAMELA a mesuré les flux de protons et d’héliums
jusqu’à une énergie de 1.2 TeV, et a mis en évidence la première observation directe du chan-
gement de pente [PAMELA Collaboration et al. 2011]. La figure 2.2 montre les résultats
obtenus par la collaboration PAMELA. Les lignes vertes correspondent à des modèles en lois
de puissance entre 30 GV 1 et 240 GV. Les lignes rouges correspondent à des modèles prenant
en compte le changement de pente. En prenant en compte les erreurs systématiques de détec-

1. La rigidité R=pc/Ze s’exprime en GV.
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Figure 2.1: Flux de protons et d’héliums mesurés par le détecteur CREAM [Ahn et al. 2010]. Les
flux sont multipliés par E2.75. Cette figure illustre un changement de pente entre les flux mesurés par
CREAM et ceux des expériences de plus basse énergie [AMS Collaboration et al. 2000a,b; Haino et al.
2004; Boezio et al. 2003].

tion et d’analyse, PAMELA exclue la simple loi de puissance à 95% de niveau de confiance
pour les deux espèces avec une rigidité de transition Rp

b = 232+35
−30 GV pour les protons et

RHe
b = 243+27

−31 GV pour les héliums. Il est notable que la transition entre ces deux lois de puis-
sance s’effectue à des rigidités compatibles entre les deux espèces. Ceci est un point clé pour
l’interprétation du phénomène observé. Pour la collaboration PAMELA, la transition entre ces
deux lois de puissance est abrupte, le passage de l’une à l’autre se fait instantanément (pour
la résolution en énergie du détecteur).

Enfin, l’expérience FERMI, met également en avant un changement de pente dans le flux
de protons [Ackermann et al. 2014]. Pour effectuer cette mesure, le télescope FERMI détecte
les photons γ produits dans les gerbes atmosphériques lorsque les particules du RC rentrent
dans l’atmosphère terrestre. Le spectre de photons ainsi mesuré dépend uniquement de la
section efficace de production des γ et du flux du RC incident. Le spectre de photons est sup-
posé provenir très majoritairement des flux de protons et des héliums. En estimant le flux de
noyaux d’hélium grâce à d’autres expériences, la collaboration FERMI reconstruit le flux de
protons correspondant. Ils utilisent deux estimateurs proposant des valeurs de changement de
pente légèrement différentes mais toutes deux compatibles avec les observations de PAMELA
[Ackermann et al. 2014].

Ces trois premières observations mettent en avant un changement de pente dans les spectres
de protons et d’héliums, observés indirectement pour les expériences CREAM et FERMI, et
sensiblement à la limite des énergies détectées pour l’expérience PAMELA. La mesure du
flux de protons entre 1 GV et 2 TV par l’expérience AMS-02 permet donc de sonder très
précisément la zone d’intérêt.

42

http://adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...714L..89A
http://adsabs.harvard.edu/abs/2000PhLB..490...27A,2000PhLB..494..193A,2004PhLB..594...35H,2003APh....19..583B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2000PhLB..490...27A,2000PhLB..494..193A,2004PhLB..594...35H,2003APh....19..583B
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014PhRvL.112o1103A
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014PhRvL.112o1103A


Figure 2.2: Flux de protons (à gauche) et des héliums (à droite) mesurés par le détecteur PAMELA.
Les flux sont multipliés par R2.7. Pour les deux espèces, un changement de pente autour de ∼ 200 GV
est visible. Figures issues de [PAMELA Collaboration et al. 2011].

2.1.2 Activité solaire et changement de polarité
La longue période de prise de données réalisée par le détecteur AMS-02 est propice à

l’étude de la modulation solaire. La stratégie d’étude de ce phénomène est expliquée dans le
chapitre 3, le but ici est simplement de montrer que l’expérience AMS-02 se déroule à une
période pertinente pour l’étude de la modulation.

L’intensité de la modulation solaire suit le cycle d’activité solaire, qui est de 11 ans. Tous
ces 11 ans, la polarité du champ magnétique solaire change, inversant les pôles. La période de
prise de données de l’expérience AMS-02 couvre un changement de polarité solaire [McIn-
tosh et al. 2014]. La date de fin de changement de celle-ci est estimée entre juin 2012 et juillet
2013. En effet, lors du changement de polarité, le Soleil passe par un état transitoire, et l’éta-
blissement d’une situation stable peut prendre un temps différent pour le pôle nord et le pôle
sud.

Ce changement de polarité peut être cherché dans les données du RC de basse énergie
pour voir s’il est nécessaire d’avoir un modèle le prenant en compte ou non. Le fait d’avoir
une expérience TOA 2, de très haute précision, mesurant en continu le flux du RC pendant
un changement de polarité est un contexte inédit pour l’étude de la modulation solaire. Dans
l’optique de tester si le modèle du force field reproduit correctement les données récentes (voir
chapitre 3) et de haute précision, les flux du RC issus du détecteur AMS-02 représentent un

2. TOA est l’acronyme de Top of atmosphere, et désigne les expériences satellites et ballons mesurant direc-
tement le flux du RC.
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Figure 2.3: Illustration du détecteur AMS-02. Les différents éléments sont fléchés. Nous nous intéres-
serons exclusivement aux sous-détecteurs et ne parlerons pas des éléments servant au fonctionnement
de l’expérience, comme le Star Tracker, ou encore les modules électroniques. L’image est issue du site
http://www.ams02.org.

échantillon pertinent. De plus, l’aspect généraliste du détecteur permet de mesurer les flux de
différentes espèces, permettant un test des modèles de modulation plus global qu’en utilisant
uniquement les flux de protons et d’héliums.

Pour conclure cette brève introduction sur le contexte dans lequel AMS-02 prend des
données, on peut dire qu’il s’agit d’une période pleine d’intérêt, à la fois pour l’étude du com-
portement à basse énergie, mais également pour la confirmation d’un éventuel changement de
pente à plus haute énergie. Que ce soit pour la propagation locale, dans la cavité solaire, ou
galactique, AMS-02 devrait donc apporter des réponses fortes dans les années à venir.

2.2 Le détecteur AMS-02
Après avoir motivé la mesure des flux du RC par une expérience de très haute précision,

nous décrivons ici le fonctionnement du détecteur AMS-02. La figure 2.3 en présente une vue
d’ensemble. Ce dernier pèse 8.4 tonnes, pour un volume de 64 m3. Comme nous le verrons
dans la section dédiée au trajectographe, le détecteur est composé d’un aimant permanent
produisant un champ de 0.15 Tesla, 4000 fois supérieur au champ magnétique terrestre. Le
détecteur a été construit entre 1999 et 2010, faisant suite au prototype AMS-01. Le site officiel
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de l’expérience, http://www.ams02.org, montre l’ampleur du projet, et le déroulement de
la conception du détecteur au cours de ces dix ans.

Le but du détecteur est d’identifier et de caractériser les particules issues du RC le tra-
versant. Pour cela, il mesure la charge électrique de la particule Z, son énergie E, sa vélocité
β, son facteur de Lorentz γ, et également sa rigidité magnétique R = pc/Ze. L’ensemble de
ces quantités vont permettre de reconstruire les flux des différentes composantes du RC. Nous
allons voir que certaines quantités sont mesurées par différents sous-détecteurs, permettant
ainsi une mesure redondante et robuste.

2.2.1 Le trajectographe et l’aimant permanent
Le trajectographe et l’aimant permanent consitutent l’élément le plus important pour la

mesure du flux de protons. Le trajectographe (tracker en anglais) est l’élément central du dé-
tecteur. Grâce à l’aimant permanent qui l’entoure, la trajectoire des particules le traversant est
courbée, permettant la mesure du signe de leur charge électrique et leur rigidité magnétique. Il
s’agit du seul élément du détecteur permettant de séparer les particules de leurs antiparticules.

L’aimant permanent est constitué de 64 éléments de Nd-Fe-B, formant une structure to-
roïdale de un mètre de haut et 1.1 mètre de diamètre. Le champ magnétique a été mesuré
en 120000 positions grâce à des sondes de Hall, ce qui permet une interprétation précise des
trajectoires de particules détectées. La mesure de ces trajectoire se fait avec le trajectographe.
Celui-ci est composé de 9 plans et la figure 2.4 présente leur disposition. Les plans 3 à 8 dé-
finissent le trajectographe interne (inner tracker). Les deux derniers plans (1 et 9) sont placés
en périphérie du détecteur pour avoir un bras de levier plus important.

Chaque plan est constitué de détecteurs en silicium. Les électrodes servant à la collecte
des charges positives et négatives sont placées orthogonalement, ce qui permet un codage spa-
tial bidimensionnel du point de passage de la particule. En considérant le point d’interaction
dans chaque plan du trajectographe, nous disposons d’un échantillonnage de sa trajectoire. Sa
reconstruction permet d’extraire différentes informations :

— La rigidité à partir de la courbure de la trajectoire. La rigidité magnétique est définie
comme R [GV] = 0.3B [T] ρ [m], où B est le champ magnétique en Telsa et ρ le rayon
de courbure de la trajectoire en mètre.

— La charge de la particule. L’énergie d’ionisation déposée dans le détecteur est pro-
portionnelle à Z2. Ainsi, il y a deux estimateurs de charge de la particule par plan du
trajectographe (un pour chaque ligne de collecte de charges).

— Détermination du signe de la charge Z/|Z| grâce au sens de courbure de la trajectoire.
Dans le champ magnétique de l’aimant, la particule est soumise à la force de Lorentz,
dont le sens dépend du signe de sa charge électrique. Ainsi les protons et les antipro-
tons ont des courbures opposées.

— L’association avec les signaux des autres détecteurs. Il peut y avoir, par exemple, plu-
sieurs signaux dans le détecteur Čerenkov en-dessous du trajectographe. L’utilisation
de la trajectoire issue du trajectographe peut permettre de sélectionner le signal le plus
pertinent.

La figure 2.5 illustre la courbure de la trajectoire d’une particule chargée dans un champ
magnétique. La rigidité s’exprime en fonction du sagitta (voir figure 2.5) comme [Baldini
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Figure 2.4: Illustration montrant la disposition des différents plans du trajectographe. 3 paires sont
placées à l’intérieur de l’aimant (plans 3 à 8), le plan numéro 2 est placé juste au-dessus de ce dernier.
Les plans 1 et 9 sont placés en périphérie du détecteur, respectivement tout en haut et juste avant le
calorimètre. L’image est issue de la thèse de Pierre Saouter [Saouter 2014].

2014] :

R = 0.3B [T] ρ [m] ≈
37.5 B [T] L2 [m2]

s [mm]
GV. (2.1)

Cette estimation ne fait pas intervenir des éléments plus complexes comme le schéma d’ajus-
tement de la trajectoire ou le nombre de plans du trajectographe détectant le passage de la
particule, pris en compte pour la mesure de la rigidité. La résolution du détecteur en rigidité
est liée à la résolution sur le sagitta, elle même liée à la résolution spatiale du trajectographe.
Cette dernière est de 10 µm dans la direction où le champ magnétique courbe la trajectoire
(direction Y) et de 30 µm dans la direction orthogonale (X). Ainsi, on a :

σR
R

=
σs

s
∝ R, (2.2)

car σs, la résolution du détecteur sur la mesure du sagitta, est constant. L’équation (2.2) per-
met de définir le MDR (en anglais Maximum Detectable Rigidity), correspondant à la rigidité
maximale détectable par l’instrument, pour laquelle l’erreur sur la rigidité mesurée est de
100%. Pour les protons, la valeurs typique du MDR est de quelques TV. La description de
la résolution du détecteur faite ici est simplifiée et ne prend pas en compte les effets d’inter-
action de la particules dans le détecteur. En effet, ces interactions peuvent légèrement dévier
la particule détectée et ainsi biaiser la détermination de sa rigidité en modifiant la trajectoire
reconstruite. Nous verrons l’effet de ces deux composantes sur la résolution en rigidité du
trajectographe dans la section sur le unfolding.
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Figure 2.5: Schéma illustrant la courbure de la trajectoire d’une particule chargée dans un champ
magnétique uniforme. L est la taille de la zone dans laquelle le champ magnétique est effectif. ρ le
rayon de courbure de la particule, θ l’angle de déflection et s le sagitta de la trajectoire. Figure issue de
[Baldini 2014].

Le trajectographe permet donc de mesurer la charge de la particule (valeur absolue et
signe) ainsi que sa rigidité R.

2.2.2 Le temps de vol
Le temps de vol, ToF pour Time of Flight en anglais, est constitué de 4 plans de scin-

tillateurs organiques. Le principe de la scintillation a été expliqué en introduction (voir sec-
tion 1.3.2.3) et ne sera pas repris ici. Les scintillateurs utilisés ont une très bonne résolution
temporelle. Deux plans sont placés au-dessus de l’aimant (UToF) et deux en-dessous (LToF).
Chaque plan est constitué de raquettes de scintillateurs connectées à des photomultiplicateurs.
La figure 2.6 montre l’agencement des deux plans inférieurs du ToF. L’estimation de la posi-
tion du point de passage de la particule détectée dans le ToF se fait grâce à la différence de
temps entre les signaux collectés par les PMs aux deux extrémités d’un même scintillateur.
En cumulant cette information dans le UToF et le LToF, il est possible d’estimer la célérité
β = v/c de la particule détectée. La résolution temporelle du ToF est de 180 ps pour Z = 1 et
est inférieure à 100 ns pour Z ≤ 2, ce qui permet de différencier les particules montantes et
descendantes et de mesurer β avec une précision de 4% pour les protons.

Étant donnée la très bonne résolution temporelle du ToF, sa grand acceptance et sa grande
efficacité, il est également utilisé comme système de déclenchement (trigger en anglais). Il
existe différents niveaux de trigger dans AMS-02 répartis en deux catégories. Tout d’abord le
trigger non biaisé, qui requiert simplement du signal dans 3 plans du ToF. Ce trigger a une
efficacité d’environ 99.8% et son rôle principal est le calcul des efficacités des autres trigger.
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Figure 2.6: Photo des deux plans inférieurs du ToF. Le même type de disposition est utilisé pour le
UToF. L’ensemble de ces quatre plans permet une mesure de la célérité de la particule détectée ainsi
que l’établissement d’un système de déclenchement. L’image est issue de http://www.ams02.org.

Les évènements déclenchant ce trigger sont très nombreux. Afin de ne pas produire un vo-
lume de données trop important un facteur d’échelle de 1% est appliqué à ces évènements.
Le deuxième type de trigger comprend l’ensemble des trigger physiques. Ils ont chacun des
caractéristiques précises et seul le Single charged trigger est décrit ici. Il correspond à un
signal dans tous les plans du ToF et aucun signal dans les compteurs anti-coïncidence. Ces
derniers sont des photomultiplicateurs positionnés sur les parois latérales du détecteur. Ils per-
mettent de rejeter les évènements où la particule rentre (ou sort) par le côté du détecteur. Ces
compteurs anti-coïncidence ont une efficacité supérieure à 99.99%. Cela permet d’avoir des
évènements propres où la particule a une trajectoire verticale. Les évènements interagissant
dans le détecteur et produisant une particule secondaire sortant du détecteur n’activent pas le
Single charged trigger. Il existe au total 6 trigger physiques permettant de détecter différentes
particules du RC.

Le rôle de ToF est donc à la fois de mesurer le β de la particule détectée, et de proposer
un système de déclenchement pour l’acquisition des données. Le dépôt d’énergie dans les
scintillateurs permet également une mesure de la valeur absolue de la charge de la particule.

2.2.3 Le RICH
Le RICH (pour Ring Imaging Cerenkov) est un sous-détecteur basé sur l’effet Čerenkov

expliqué en introduction (voir section 1.3.2.5). Il est localisé sous le LToF et permet une
mesure très précise de β. Celle-ci permet une estimation de la masse des particules comme :

m = ZR

√
1 − β2

β
. (2.3)
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Figure 2.7: Schéma de principe du RICH. La particule incidente traverse un milieu radiateur (aérogel
ou NaF) et produit un cône de lumière par effet Čerenkov. Ce dernier est détecté grâce à des photomul-
tiplicateurs. La reconstruction de l’anneau permet d’estimer l’ouverture du cône et donc la célérité de
la particule. L’image est issue du site http://www.ams02.org.

La mesure de la masse faite à partir de l’équation (2.3) peut être utilisée pour la séparation
isotopique des éléments (séparer les protons et les 2H par exemple 3). Le fonctionnement du
RICH est présenté sur la figure 2.7. Un milieu radiateur permet l’émission d’un cône de lu-
mière Čerenkov. Ce cône est projeté sur un plan de photomultiplicateurs, qui, en reconstruisant
l’anneau associé, permet d’estimer son ouverture. Celle-ci est directement liée à la célérité de
la particule incidente et à l’indice de réfraction du radiateur (voir équation (1.20)). Un miroir
est placé sur les bords du RICH pour améliorer le pouvoir de collection du signal. Ainsi, la
forme à reconstruire n’est pas nécessairement la simple intersection entre un plan et un cône
(voir figure 2.7). Par ailleurs, un trou est présent au centre du RICH pour laisser passer les
particules du RC vers le calorimètre, placé en-dessous. Le milieu radiateur est séparé en deux
parties avec, en périphérie, l’aérogel (indice de réfraction de 1.05) et au centre le NaF (indice
de 1.33). Ces deux matériaux permettent de sonder des régions en β différentes et sont donc
complémentaires l’un de l’autre. La précision de la mesure en β est de l’ordre de 0.1% pour
les protons et l’aérogel.

Le RICH permet également une mesure de la charge des particules. En effet, le nombre
de photons dans l’anneau Čerenkov est proportionnel à Z2. Ce phénomène est illustré par la
figure 2.8, où on peut observer que plus Z est grand, plus le nombre de coup dans l’anneau est
important.

3. Dans la suite de l’analyse, la séparation isotopique n’est pas faite. Le résultat est présenté comme le
flux de protons mais il faut garder à l’esprit qu’il y a une contamination de la part des 2H. L’impact de cette
contamination dans l’analyse de la modulation solaire est discuté dans le chapitre 3.
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Figure 2.8: Anneaux Čerenkov pour différentes espèces du RC. La figure est issue de [Kounine 2012]
illustrant l’accroissement du nombre de photons générés dans le RICH en fonction de la charge de la
particule détectée.

2.2.4 Le TRD
Le détecteur à transitions de radiations (TRD) est situé dans la partie supérieure de l’ins-

trument. Il a pour but de différencier la composante hadronique (lourde) de la composante
leptonique (plus légère) du RC de même charge (électrons et antiprotons ou positons et pro-
tons). Ce sous-détecteur est sensible au facteur de Lorentz de la particule, très différent pour
un électron et un proton de même énergie. Le TRD est composé de 20 plans identiques, cha-
cun constitué de deux parties. La première est un milieu radiateur de 20 mm d’épaisseur. Ce
milieu propose une alternance de matériau avec des constantes diélectriques différentes. Lors-
qu’une particule chargée change de matériau, elle émet des rayons X, dont l’intensité est liée
à son facteur de Lorentz γ. Le signal est plus intense pour un positon que pour un proton (pour
une même énergie). La deuxième partie est composée de tubes de 6 mm de diamètre, rempli
de gaz (20% Xe - 80% CO2). Ces tubes servent à détecter les rayons X émis ainsi que les
particules incidentes. Ils sont basés sur le principe de la chambre à fil. Le signal mesuré est
constitué de l’énergie déposée par la particule incidente ainsi que celle déposée par les éven-
tuels rayons X produits précédemment. Sous une différence de potentiel, les charges créées
sont collectées par des électrodes. Les tubes sont disposés en trois blocs. Les blocs 1 et 3 sont
orthogonaux au bloc 2, permettant ainsi un codage spatial de la trajectoire de la particule. La
discrimination du TRD entre hadrons et leptons chute pour un proton avec un γ & 300, pour
lequel l’émission de photon X devient significative. Cela correspond à une rigidité R ≈ 300
GV. Le TRD va donc permettre de différencier les protons et le positons. Cette information
est nécessaire pour la mesure du flux de positons ou le calcul de la fraction positonique (il y a
1000 protons pour un positon, il faut donc être capable de bien identifier les protons pour ne
pas biaiser la mesure), mais a un intérêt limité pour la mesure de flux de proton, ceux-ci étant
largement majoritaires dans le RC.

Le TRD permet donc de discriminer hadrons et leptons et mesure également la valeur
absolue de sa charge électrique, estimée grâce au depôt d’énergie dans le gaz.
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Figure 2.9: Schéma de principe du calorimètre électromagnétique de l’expérience AMS-02. L’électron
interagit dans le plomb, créant une gerbe électromagnétique qui est détectée par les fibres scintillantes.
Le schéma représente également un proton n’interagissant pas dans le détecteur. L’image est issue du
site http://www.ams02.org.

2.2.5 Le calorimètre
Le dernier élément de l’expérience AMS-02 présenté ici est le calorimètre électromagné-

tique. Il est situé à l’extrémité du détecteur car il réalise une mesure destructive de l’énergie
de la particule.

Le calorimètre utilisé dans AMS-02 est dit à échantillonage. Il alterne les couches de
plomb, dans lesquelles les particules incidentes vont interagir, et les couches de fibres scin-
tillantes servant à détecter les produits de l’interaction précédente. Le principe de base est
montré sur la figure 2.9. Le réseau de fibres scintillantes est orienté selon deux directions or-
thogonales ce qui permet une localisation spatiale du point d’interaction. Lorsqu’un lepton
pénètre dans le calorimètre, il va interagir dans le plomb et induire une gerbe électromagné-
tique. L’interaction se fait principalement par effet bremsstrahlung, produisant des photons.
Ceux-ci produisent ensuite d’autres électrons et positons par création de paires. L’ensemble
des particules ainsi créées sont donc d’autres leptons ainsi que des photons. L’interaction d’un
photon initial dans le calorimètre se fait de la même façon en commençant par une création
de paire. L’interaction des hadrons (principalement des protons et des héliums) dans le calo-
rimètre peut également donner lieu à la création de gerbes de particules, de type hadronique.
La différence de forme entre les deux types de gerbes permet d’identifier la nature de la parti-
cule incidente, faisant ainsi la différence entre leptons et hadrons. En combinant l’information
venant du calorimètre et celle du TRD, la réjection des protons atteint un seuil de ≈ 10−6.

Le calorimètre permet également une mesure de l’énergie de la particule incidente. Pour
des leptons ayant une énergie inférieure au TeV, la gerbe électromagnétique produite est en-
tièrement contenue dans le calorimètre. La mesure de l’énergie déposée est proportionnelle à
l’énergie totale.

Ce sous-détecteur, dédié à l’étude des leptons et des photons, ne joue pas un rôle principal
dans l’analyse du flux de protons présentée dans ce chapitre. Il intervient toutefois dans le
calcul de certaines efficacité.
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2.2.6 Conclusion
Le détecteur AMS-02 permet de caractériser l’ensemble des propriétés des particules dé-

tectées. La gamme de rigidité de fonctionnement de l’appareil est [∼ 0.5 GV; ∼ 2 TV], in-
tervalle dans lequel il est possible de mesurer le flux de l’ensemble du RC jusqu’à Z = 28.
La mesure précise de l’énergie et de la vélocité permet d’établir une estimation de la masse,
point clé pour la séparation isotopique. La collaboration AMS-02 a déjà publié des résultats
de haute précision comme la mesure de la fraction de positon [Accardo et al. 2014], la mesure
du flux de protons [Aguilar et al. 2015a] (que nous allons discuter maintenant) et des héliums
[Aguilar et al. 2015b].

2.3 Reconstruction du flux de protons avec AMS-02
La mesure du flux de protons détaillée ici a donné lieu à une publication de la collabo-

ration AMS-02 [Aguilar et al. 2015a]. L’accent est volontairement mis sur mes contributions
principales que sont le unfolding, déconvolution de la résolution en énergie du détecteur, et la
caractérisation du changement de pente au-dessus de 200 GV.

2.3.1 Calcul du flux
Pour reconstruire le flux de protons à partir de l’identification des particules détectées par

AMS-02, on définit un ensemble d’intervalles (bins en anglais) en rigidité [Ri; Ri+1]i∈{0,Nbin}.
Le flux est estimé dans chacun de ces intervalles comme :

Φi =
Ni

Aiε
trigger
i Ti∆Ri

, (2.4)

où l’indice i désigne un bin en rigidité, Ni le nombre de protons dans ce bin, Ai l’acceptance
effective du détecteur, ε trigger

i l’efficacité du trigger, Ti le temps de mesure et ∆Ri l’intervalle
de rigidité considéré. Dans le cas où Ni est corrigé des effets de migration le flux reconstruit
est dit déconvolué, et dans le cas contraire, on le nomme mesuré. Le flux ainsi calculé cor-
respond au nombre de particules par seconde, par mètre carré, par unité d’angle solide et par
unité d’énergie. Le but va donc être d’établir des critères de sélection des évènements, basés
sur l’identification des particules, et d’estimer l’acceptance effective du détecteur pour cette
sélection. Ces deux étapes, ainsi que le calcul du temps de mesure, sont décrites en détails
dans la suite. La quantité ∆Ri est fixée par le choix de l’ensemble des bins sur lesquels est
calculé le flux. Ceux-ci sont pris en accord avec la résolution du détecteur. Une simulation
complète du détecteur a été développée par la collaboration AMS-02 à l’aide de la librairie
C++ GEANT4 [Geant4 Collaboration et al. 2003; Allison et al. 2006]. Elle modélise tous les
éléments de l’instrument et permet de simuler leur réponse lors de la traversée des particules.
Ces particules sont générées à toutes les rigidités accessibles et la résolution du détecteur est
déterminée en comparant la rigidité reconstruite par la simulation et la rigidité générée. La
simulation est également utilisée pour estimer l’acceptance du détecteur. Il est donc important
de s’assurer que la simulation reproduit le plus fidèlement possible la physique présente dans
les données. Pour cela des tests sont effectués comme la comparaison avec des tests faisceau :
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Figure 2.10: Figure montrant la résolution du détecteur pour une rigidité de 400 GV. Les points cor-
respondent aux données issues du test faisceau. Les lignes correspondent à la simulation Monte Carlo
du détecteur. L’accord entre les deux courbes témoigne de la bonne description du détecteur dans la
simulation. La figure est issue de [Aguilar et al. 2015a].

avant d’avoir été mis en place sur l’ISS, le détecteur a été testé au CERN où des faisceaux
monoénergétiques de protons ont pu valider le bon fonctionnement de la simulation. La fi-
gure 2.10 montre le très bon accord entre les données et la simulation pour la description de
la résolution du détecteur. La forme de la courbe obtenue est discutée dans la partie dédiée au
unfolding.

2.3.2 Sélection des évènements
La sélection des évènements correspondant aux protons est un point clé de l’analyse.

Celle-ci est faite en appliquant des coupures sur les grandeurs mesurées par le détecteur. Nous
détaillons ici les différentes sélections effectuées :

— De bonnes conditions de mesures. Ces critères ne sont pas spécifiques à l’identification
des particules mais traduisent les conditions dans lesquelles fonctionne le détecteur.
Elles seront développées dans la partie sur le calcul du temps de mesure.

— Au moins un trigger physique activé.
— βToF > 0.3, permet de s’assurer que la particule est descendante.
— Présence de signal dans les plans L1, L2, L3 ou L4, L5 ou L6, L7 ou L8, et L9 du

trajectographe pour garantir la bonne reconstruction de la trajectoire de la particule.
— χ2

TRKInner−Y < 10 et χ2
TRKFS−Y < 10. Ces deux quantités sont issues de l’algorithme de

reconstruction de la trajectoire. Dans celui-ci, un ajustement est fait faisant intervenir
un χ2. Les deux χ2 sur lesquels est appliquée la sélection ici correspondent à la qualité
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Figure 2.11: Figure montrant la distribution de la charge des particules détectées, mesurée par le tra-
jectographe interne. Les valeurs de coupures choisies (ici 0.7 < ZTRKInner < 1.5) sont telles qu’un
maximum de protons est accepté en rejetant le plus possible les héliums.

de l’ajustement dans la direction de courbure de la trajectoire (dénotée par la lettre Y).
TRKInner correspond au trajectographe interne englobant les plans L2 à L8, alors que
TRKFS vient de Full Span tracker et désigne les 9 plans du trajectographe. Ce critère
de sélection permet de s’assurer que la trajectoire est bien reconstruite sur l’ensemble
du détecteur.

— La charge mesurée est compatible avec celle d’un proton Z = +1. Le signe de la
charge est assuré par une sélection sur le sens de courbure dans le trajectographe et
l’amplitude de la charge est contrôlée à travers les quantités ZTRKInner, ZTRKL1, ZTRKL9

et ZTOF. Les coupures sont prises comme 0.5 < ZTOF < 3, 0.7 < ZTRKInner < 1.5,
0.6 < ZTRKL1 < 1.9 et 0.6 < ZTRKL9 < 1.9. Les valeurs choisies sont issues des distri-
butions des charges dans les sous-détecteurs correspondants. Le principe pour le cas
du trajectographe interne est montré sur la figure 2.11.

— Sélection des particules au-dessus de la coupure géomagnétique. Afin de s’assurer que
les particules détectées sont bien issues directement du RC, il est demandé que la rigi-
dité mesurée soit supérieure à 1.2×Rcutoff , où Rcutoff est la rigidité de coupure maximale
dans le champ de vue du détecteur. Celle-ci est estimée en faisant du backtracing de
particules simulées, aux différentes position du détecteur, dans le champ magnétique
terrestre issu de l’IGRF. Cela permet de s’assurer que l’ensemble du champ de vue est
bien accessible aux particules du RC.

— m > 0.5 GeV/c2. Cet estimateur de la masse fait intervenir la charge de la particule, sa
rigidité et sa vélocité comme montré par l’équation (2.3). La vélocité utilisée est celle
du ToF. Cette condition, utilisée à basse énergie, permet de s’affranchir des pions créés
dans la partie supérieure du détecteur, dont la contamination est effective seulement
en-dessous de 2 GV.
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L’ensemble de ces coupures de sélection permet d’avoir un échantillon composé de 3 · 108

protons. La contamination des autres espèces est estimée à moins de 2% pour le 2H [Papini
et al. 2004; AMS Collaboration et al. 2002] et à moins de 0.5% pour les noyaux créant des
protons par interactions dans le détecteur. Ces estimations sont données à la rigidité où elles
sont les plus importantes (∼ 1 GV), et sont totalement négligeables au-delà de 10 GV. La sé-
lection d’évènements faite ici est également appliquée pour le calcul de l’acceptance effective
dont nous allons parler maintenant.

2.3.3 Calcul de l’acceptance du détecteur
L’évaluation de l’acceptance effective se fait en deux étapes. La première consiste à éva-

luer l’acceptance à l’aide de la simulation Monte Carlo du détecteur. La deuxième étape
consiste à corriger l’acceptance obtenue en la multipliant par le ratio de l’efficacité calcu-
lée à partir des données sur l’efficacité calculée à partir de la simulation, pour chacune des
coupure. Cette méthode permet d’évaluer l’efficacité de l’ensemble des coupures simultané-
ment et donc de prendre en compte les éventuelles corrélations. L’alternative est d’estimer
l’efficacité des coupures à partir des données. Pour cela, on sélectionne un échantillon de pro-
tons le plus pur possible en appliquant toutes les sélections sauf celle dont on veut estimer
l’efficacité. Cette méthode est répétée pour toutes les coupures. L’avantage de cette technique
est l’utilisation directe des données sans passer par une simulation pas nécessairement repré-
sentative de la réalité. Le point faible est l’estimation individuelle des efficacités. La nécessité
d’avoir un échantillon pur de protons ne permet pas de tester l’ensemble des efficacités si-
multanément. De plus, l’estimation de la partie purement géométrique de l’acceptance se fait
toujours avec la simulation.

L’approche faite ici est un mélange de ces deux méthodes. L’acceptance effective (com-
prenant la partie géométrique ainsi que l’efficacité des coupures de sélection) se fait à partir
de la simulation et est corrigée a posteriori par le ratio des efficacités estimées dans les don-
nées sur l’efficacité estimée dans la simulation. Ce ratio est calculé pour chacune des coupures
individuellement. L’hypothèse est ainsi faite que la correction apportée présente moins de cor-
rélation que les efficacités elles-mêmes. Le calcul de l’efficacité du trigger se fait directement
dans les données pour prendre en compte les effets de détections multiples et la contamination
d’un signal propre par une particule rentrant dans le détecteur simultanément.

L’acceptance, les ratios correctifs des efficacités et l’efficacité du trigger sont présentés
dans la section dédiée au calcul des erreurs systématiques.

2.3.4 Calcul du temps de mesure
Le dernier terme à calculer dans l’équation (2.4) est le temps de mesure Ti. Ce temps de

mesure dépend de la rigidité car le détecteur bouge avec l’ISS dans le champ géomagnétique.
Comme expliqué dans l’introduction, ce champ magnétique repousse les particules de basse
énergie, les rendant non détectables. La rigidité limite en-deçà de laquelle les particules sont
repoussées par la champs magnétique correspond à la rigidité de coupure. Celle-ci dépend de
la latitude à laquelle se trouve le détecteur. Les différentes rigidité ne sont pas toutes acces-
sibles en même temps.
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La figure 2.12 montre l’effet de la coupure géomagnétique à différentes latitudes et com-
ment le temps de mesure final dépend de la rigidité. Pour le calculer, on regarde à chaque
seconde, quelles sont les bins de rigidité entièrement au-dessus de la rigidité de coupure ;
pour chacun d’entre eux, on ajoute une seconde, multipliée par le temps de vie (Livetime), au
temps de mesure. Le temps de vie est le rapport entre le temps actif du trigger et le temps total.
En effet, quand le trigger est déclenché, un temps mort dû à l’électronique suit la détection,
pendant lequel aucune autre détection n’est réalisable.

Comme montré sur la figure 2.12, le temps de mesure au-dessus de R ∼ 30 GV est
constant, ce qui correspond à des rigidités toujours supérieures à la rigidité de coupure. On
peut également observer une zone, dans l’hémisphère sud, où les particules ne sont jamais
acceptées. Cette zone s’appelle l’anomalie atlantique sud (ayant pour acronyme anglo-saxon
SAA) et correspond à la pénétration de l’atmosphère par une ceinture de radiation. Les par-
ticule piégées à l’intérieur de cette zone sont détectées par l’instrument qui est saturé. Afin
de garder une mesure la plus propre possible, cette zone est exclue de l’analyse. Pour cela on
utilise le temps de vie. Si le taux d’évènements déclenchant le système d’acquisition est trop
élevé, le temps de vie chute. C’est exactement ce qui arrive dans la SAA, les particules ayant
une rigidité inférieure à la coupure géomagnétique (celle issues de la ceinture de radiation)
déclenchent le trigger et saturent le détecteur, le rendant indisponible pour les particules du
RC. Les secondes passées dans l’anomalie atlantique sud ne sont pas sélectionnées. Enfin, il
est demandé au détecteur de pointer dans une direction comprise dans un cône d’ouverture
angulaire de 20 degrés autour du zénith.

2.3.5 Unfolding
2.3.5.1 La problématique du unfolding

Le flux mesuré précédemment est fonction de la rigidité mesurée et ne tient aucunement
compte de la résolution en énergie du détecteur. En effet, une particule avec une rigidité Rtrue

est mesurée avec une rigidité Rrec. L’écart entre ces deux quantités est lié à la résolution en
rigidité du trajectographe. Le flux mesuré est donc le résultat du produit de convolution entre
la fonction de résolution en énergie du détecteur et le flux vrai, tel que :

J (Rrec) =

∫ +∞

−∞

Jtrue(Rtrue) P(Rrec|Rtrue) dRtrue, (2.5)

avec J (Rrec) le flux mesuré, Jtrue(Rtrue) le flux vrai en fonction de la rigidité vraie, et P(Rrec|Rtrue)
la probabilité de mesurer une particule de rigidité Rrec étant donnée la rigidité vraie Rtrue. Le
but est de comprendre l’impact de cet effet de résolution sur le flux mesuré et de mettre au
point une méthode numérique permettant d’estimer le flux vrai en fonction du flux mesuré.
Cette déconvolution porte le nom de unfolding. En pratique, la mesure du flux est réalisée
sur des bins de rigidité. On peut donc utiliser la notation matricielle qui permet d’exprimer la
relation (2.5) comme un produit :

Ji =
∑

j

Mi j × Jtrue
j , (2.6)
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Figure 2.12: Figure montrant la sensibilité du détecteur AMS-02 à la rigidité de coupure. Les trois
figures du haut montrent les zones de détection pour des rigidités inférieures à des rigidités de coupures
fixées. Ainsi la première figure montre que pour détecter des particules en-dessous de 5 GV, il faut que
le détecteur soit proches des pôles. La figure du bas montre les temps de mesures en fonction de la
rigidité associés pour deux jours différents. On observe dans les deux cas qu’au-dessus de R ∼ 30 GV,
le temps de mesure est fixe. Cela correspond à la rigidité de coupure maximale. Au-dessus de cette
valeur limite les particules ne peuvent plus être piégées par le champ géomagnétique. La figure est
issue d’une présentation interne à la collaboration.
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Figure 2.13: Figure montrant la matrice de migration. L’axe x représente la rigidité vraie et l’axe y la
rigidité mesurée. Le code couleur correspond à la probabilité de migration.

avec Ji (Jtrue
j ) la valeur du flux mesuré (vrai) dans le i-ème (j-ème) bin en rigidité, etMi j la

probabilité de mesurer la rigidité dans le bin i sachant que sa rigidité vraie est contenue dans
le bin j.

L’estimation de la matrice de migration se fait grâce à la simulation Monte Carlo du dé-
tecteur. L’analyse décrite précédemment est appliquée pour sélectionner les protons et on
construit la matrice à partir de la rigidité vraie (celle avec laquelle les particules sont géné-
rées) et la rigidité mesurée. La figure 2.13 montre la matrice de migration obtenue pour la
reconstruction du flux de protons. Nous verrons dans la partie dédiée à la méthode permettant
de s’affranchir de cet effet de convolution les détails techniques sous-jacents à la construc-
tion de cette matrice. On observe une moins bonne résolution quand la rigidité augmente, se
traduisant par une matrice de migration plus large. Cet effet a déjà été discuté et provient en
partie de la résolution spatiale finie du trajectographe. La rigidité maximale détectable peut
être estimée à partir de la construction de cette matrice, et vaut 1.8 TV pour l’analyse du flux
de protons. Cette rigidité est calculée en considérant les 9 plans du trajectographe, elle est plus
faible si on considère uniquement les plans internes (L2-L8). Les deux plans externes (L1 et
L9) permettent d’augmenter le bras de levier pour la mesure de la courbure de la trajectoire.

La forme du flux en loi de puissance est un point clé de l’effet de la résolution en énergie
d’AMS-02. En effet, les évènements détectés avec une rigidité plus faible que Ri vont venir
peupler les bins j, tels que j ≤ i. Du fait de la forme en loi de puissance, leur contenu est
de base plus important que celui du bin i, et l’impact d’une telle migration sera modéré.
En revanche, les évènements détectés avec une rigidité supérieure à Ri, viennent peupler les
bins j tels que j ≥ i. Leur contenu est à la base plus faible que celui du bin i et l’impact
de la migration est important. Ainsi, la résolution du détecteur provoque une migration des
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évènements entraînant une surpopulation des bins de haute énergie et donc une diminution de
l’indice spectral du flux mesuré par rapport à celui du flux vrai.

2.3.5.2 La méthode de unfolding

Le but est d’établir une procédure permettant de corriger l’effet de la résolution du détec-
teur et de produire une estimation du flux vrai. La première approche que l’on peut vouloir
tester utilise la notation matricielle présentée dans l’équation (2.6). Il s’agit de l’inversion de
la matrice de migration. En effet, on peut simplement écrire :

Jtrue
j =M−1

i j × Ji. (2.7)

Cowan explique dans son cours d’analyse de données [Cowan 1998] que cette solution ne
peut apporter de résultats satisfaisants. En effet, la matrice de migration a des valeurs propres
faibles, et l’inversion amplifie les fluctuations statistiques présentes dans le flux mesuré. De
façon plus expérimentale, on peut dire que les structures du flux vrai ont tendance à être
lissées lors de la convolution avec la réponse du détecteur. L’effet inverse se produit lors
du processus de unfolding : l’inversion de la matrice de migration interprète les fluctuations
statistiques du flux mesuré comme des structures lissées et les amplifie, produisant un résultat
non-acceptable. De plus, la matrice de migration dont nous disposons est une estimation de la
vraie fonction de résolution. La statistique limitée de la simulation dont nous disposons fait
que les fluctuations de la matrice de migration viennent s’ajouter à celles du flux mesuré.

Nous proposons ici une méthode itérative permettant de reconstruire une estimation du
flux vrai à partir de la mesure et de la matrice de migration reconstruite à partir de la simulation
Monte Carlo du détecteur. Il s’agit de la méthode qui a été retenue par la collaboration pour le
unfolding du flux de protons et des héliums [Aguilar et al. 2015a,b] et qui a été l’objet de ma
première année de thèse. La méthode est inspirée de celle établie par Kondor [Kondor 1983],
et adaptée à l’expérience AMS-02 pour produire les meilleurs résultats possibles.

Le processus se déroule suivant les étapes suivantes :

1. Choix d’un flux J0 qui sert de point de départ à la procédure. On considère également
l’acceptance effective A qui comporte à la fois le terme géométrique et l’efficacité des
coupures de sélection.

2. Calcul de l’acceptance convoluée correspondante Ã j
i =

1
Ji

∑
k

Jk
k AkMik. L’indice j dé-

signe le rang de l’itération concernée, alors que les indices i et k désignent des bins de
rigidité.

3. Régularisation de l’acceptance convoluée par ajustement d’une fonction spline. La nou-
velle acceptance régularisée s’écrit Ã j

reg = Spline(Ã j).

4. Si Ã j
reg a convergé (différence négligeable par rapport à Ã j−1

reg ) le processus s’arrête et
J j est considéré comme le flux déconvolué, sinon le processus reprend à l’étape 2 avec

J j+1 =
Nmes

T ε triggerÃ j
reg∆R

. Cette relation s’applique pour chaque bin de rigidité.

La méthode fait intervenir différentes notions clés : tout d’abord la condition initiale J0. Si
le processus est convergent, le choix initial doit avoir un impact limité. Afin de faciliter cette
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Figure 2.14: Figure montrant les acceptances calculées dans la méthode de unfolding. Les marqueurs
représentent les acceptances estimées et les traits pleins les fonctions splines ajustées. Différentes ité-
rations sont proposées. On voit que la convergence semble atteinte après 8 itérations.

convergence, nous choisissons comme condition initiale le flux mesuré dans la reconstruction
du flux de proton. Ce choix se justifie par le faible effet de convolution attendu (observable
sur la largeur de la matrice de migration). Ensuite, la notion de régularisation permet d’éviter
la propagation des fluctuations statistiques dans le processus. L’acceptance est ajustée par une
fonction spline pour en proposer une description lisse. Le détail du fonctionnement des splines
est proposé en annexe (voir Annexe 5.2) afin de ne pas surcharger le corps du texte. La position
en abscisse des différents nœuds est fixe et le seul degré de liberté restant est leur position en
ordonnée. La figure 2.14 montre les acceptances obtenues pour différentes itérations ainsi
que les fonctions de régularisation associées. On peut voir que l’absence de structures à petite
échelle en rigidité fait de la description lisse par les splines est une hypothèse raisonnable. Les
différentes acceptances ajustées au cours du processus ont une forme similaire ce qui permet
de s’assurer de la stabilité des ajustements effectués. La convergence du processus est estimée
à partir de la différence entre les acceptances de deux itérations successives. Il est demandé
que la différence maximale à travers l’ensemble des bins soit inférieure à 0.1%.

L’estimation de la matrice de migration est un point clé du processus de unfolding. Une
première estimation peut être réalisée à partir de la simulation du détecteur. Cette matrice
présente des fluctuations statistiques et le choix a été fait de la modéliser pour s’affranchir de
cette limitation. Le but est de paramétriser la distribution des rigidités mesurées pour chacun
des bins de rigidité vraie. La figure 2.15 montre la paramétrisation, à l’aide de la somme
de 3 gaussiennes, de cette distribution pour une rigidité vraie de 400 GV. La distribution
paramétrisée est 1/Rrec − 1/Rtrue. L’accord entre la simulation, les données issues de tests
faisceau et le modèle ajusté est bon, décrivant une bonne paramétrisation de la résolution du
détecteur. Une fois cet ajustement effectué sur l’ensemble des bins de rigidité vraie, on trace
l’évolution de chacun des paramètres du modèle en fonction de celle-ci. Modéliser l’évolution
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Figure 2.15: Figure montrant la résolution du détecteur pour une rigidité vraie de 400 GV. Pour estimer
cette résolution on regarde la distribution 1

Rrec
− 1
Rtrue

. L’histogramme en ligne continue représente la
simulation Monte Carlo du détecteur, les marqueurs pleins le test sur faisceau et les courbes un modèle,
composé de trois gaussiennes, ajusté sur la simulation.

de ces paramètres permet de générer une matrice de migration dépourvue de fluctuations
statistiques.

Les paramètres du modèle sont la valeur moyenne et l’écart-type de la gaussienne centrale
(nommée 1st gaussienne sur la figure 2.15), le rapport des amplitudes des gaussiennes numéro
2 et 1, le rapport des amplitudes des gaussiennes numéro 3 et 2, et la moyenne et l’écart-type
des gaussiennes numéro 2 et 3. Le dernier degré de liberté (amplitude de la première gaus-
sienne) est absorbé par la condition de normalisation de la fonction (on ajuste une densité de
probabilité). L’ajustement de l’ensemble de ces paramètres en fonction de la rigidité se fait
avec des splines pour en avoir une description continue. L’ajustement est présenté sur la fi-
gure 2.16. Le paramètre central de la première gaussienne (premier cadre de la figure 2.16)
permet de se rendre compte que la valeur moyenne de la mesure de rigidité est biaisée pour les
faibles valeurs (. 2 GV). Ceci est dû à la perte d’énergie des protons incidents par interactions
dans le détecteurs. Au-delà de quelques GV, ce paramètre tend vers 0, ce qui montre qu’en
moyenne la rigidité mesurée est la même que la rigidité vraie. La gaussienne centrale modé-
lise la résolution spatiale du trajectographe. Les gaussiennes numéro 2 et 3 paramétrisent les
queues de distribution de la fonction de résolution de la figure 2.15. Cette partie de la fonc-
tion de résolution est due aux interactions multiples dans le détecteur (multiple scattering en
anglais) déviant la trajectoire du proton initial et modifiant ainsi la mesure de sa rigidité.

La matrice de migration est estimée à partir de cette fonction de résolution mais également
à partir du flux. En effet, le contenu de chacun des bin est pondéré pour être représentatif de
la répartition des évènements dans celui-ci. L’estimation de la matrice de migration est donc
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Figure 2.16: Figure montrant l’ajustement des paramètres de modélisation de la résolution en rigidité
d’AMS-02. Ces fonctions permettent de générer une matrice de migration dépourvue de fluctuations
statistiques. Les deux premières figures présentent les paramètres de la gaussienne centrale. Les deux
dernières présentent les paramètres des gaussiennes plus larges paramétrisant les queues de distribution
visibles sur la figure 2.15. Voir le corps du texte pour la discussion.
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dépendante de la forme du flux considérée. Dans le processus de unfolding énoncé précédem-
ment, la matrice peut être reconstruite à chaque itération en étant pondérée par le flux J j. Le
résultat de ce prossesus permet d’estimer un flux vrai grâce auquel une matrice de migration
fixe est calculée. Le processus de unfolding se déroule ensuite comme présenté avec cette
nouvelle estimation de la matrice de migration. Des tests ont été effectués pour estimer la
systématique liée au fait que la matrice soit recalculée à chaque itération ou soit prise comme
fixe. Le résultat en sortie ne présente pas de variations significatives.

La méthode présentée ici a été validée sur des données simulées. Une validation consistant
à utiliser une autre méthode, dite de forward unfolding [Albert et al. 2007], produisant un écart
inférieur à 0.5% sur le flux obtenu, a également été réalisée. Cet écart est considéré par la suite
comme une erreur systématique bien que négligeable devant les autres sources d’incertitudes.
Les principaux avantages de la méthode développée ici sont le temps de calcul très réduit, le
contrôle de ce qui se passe à chaque itération, et le schéma de régularisation requiérant peu
d’hypothèses.

2.3.6 Estimation des erreurs systématiques, validations, et résultats
Les différentes étapes de l’analyse ont été explicitées dans les section précédentes. Dif-

férents choix ont été faits durant la mesure du flux de protons, et les erreurs systématiques
associées doivent être estimées. Il n’existe pas de méthodologie fixe pour l’estimation de ces
dernières, contrairement au calcul des erreurs statistiques 4. Cette étape est la plus délicate du
processus d’analyse en physique car il s’agit de justifier l’ensemble des choix effectués.

2.3.6.1 Estimation des erreurs systématiques

Les erreurs systématiques portent sur le calcul de l’acceptance du détecteur, l’efficacité du
trigger, la procédure de unfolding, et également la calibration absolue de la rigidité.

Acceptance
La première systématique que nous décrirons est celle sur l’acceptance du détecteur. L’ac-

ceptance effective obtenue dans l’analyse explicitée précédemment est présentée sur la fi-
gure 2.17. Elle comporte la partie géométrique de l’acceptance et l’efficacité des coupures
de sélection. Elle est ajustée par une fonction spline (courbe verte), qui va permettre d’esti-
mer l’incertitude systématique associée. Pour cela, on calcule la différence relative entre le
modèle ajusté et l’acceptance. Cette différence est elle-même ajustée par une fonction spline
paramétrisant ainsi l’erreur systématique liée à la description de l’acceptance. Ce procédé est
illustré par la figure 2.17, où l’on observe une erreur systématique inférieur au %. Cela peut
sembler faible mais doit être comparé aux erreurs statistiques qui sont beaucoup plus faibles.
Ces dernières augmentent fortement avec la rigidité pour atteindre la valeur seuil de ∼1% à 2
TV (voir figure 2.19).

L’erreur sur l’acceptance comporte également les corrections entre simulation Monte Carlo
et données. En effet, dans le processus d’estimation de l’acceptance, celle-ci se fait à partir
de la simulation Monte Carlo, puis elle est corrigée par le rapport des efficacités issues des

4. On parle d’ailleurs de calcul pour les erreurs statistiques et d’estimation pour les erreurs systématiques.
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Figure 2.17: À gauche : figure montrant l’acceptance effective du détecteur AMS-02 pour l’analyse
du flux de protons. Les marqueurs représentent l’acceptance calculée à partir de le simulation et la
courbe représente l’ajustement qui en est fait à partir d’une fonction spline. À droite : figure montrant
l’écart relatif entre l’acceptance effective calculée grâce à la simulation Monte Carlo du détecteur et
l’ajustement par une fonction spline. Cet écart est lui-même ajusté par une fonction spline qui sert à
paramétriser l’erreur systématique associée à l’acceptance.

données et de la simulation. Pour estimer l’incertitude liée à chacune de ces corrections, la
même stratégie que pour l’acceptance effective est adoptée. Les rapports sont ajustés par une
fonction spline ; l’écart entre cette modélisation et les points de données sert de base à une
nouvelle fonction spline, qui modélise l’erreur systématique associée. L’estimation de l’incer-
titude liée à ces facteurs de correction est majoritaire dans le bilan des erreurs sur l’acceptance,
et s’élève à plus de 1% sur l’ensemble des rigidités sondées.

La dernière source d’erreur liée à l’estimation de l’acceptance provient de l’incertitude sur
les sections efficaces inélastiquesσ (p + Al) etσ (p + C). En effet, le détecteur est majoritaire-
ment composé de carbone et d’aluminium, et les sections efficaces inélastiques interviennent
dans la simulation Monte Carlo du détecteur servant à l’estimation de l’acceptance effective.
Ces sections efficaces ont une incertitude de ∼ 10% à 1 GV, 4% à 300 GV, et 7% à 1.8 TV
[Letaw et al. 1983; Carroll et al. 1979; Denisov et al. 1973; Bellettini et al. 1966; Abgrall
et al. 2011; Allison et al. 2006]. Afin de propager ces incertitudes, des simulations Monte
Carlo ont été réalisées en variant les sections efficaces de ±10%. Les différences obtenues sur
l’acceptance sont de 1% à 1 GV, 0.6% entre 10 et 300 GV et 0.8% à 1.8 TV.

Trigger
La deuxième quantité dont l’incertitude doit être estimée est l’efficacité du trigger. Cette

dernière est estimée directement à partir des données. La méthode est similaire à celle présen-
tée précédemment ; l’efficacité du trigger est ajustée avec une fonction spline, et l’incertitude
est estimée à partir de la différence relative entre les données et le modèle. Le résultat est
présenté sur la figure 2.18. On peut observer que l’efficacité du trigger chute avec la rigidité
à partir de ∼20 GV. L’erreur associée, elle, est de plus en plus importante. La statistique avec
laquelle l’efficacité est estimée est nettement plus faible à haute rigidité en raison de la forme
du flux en loi de puissance. Cette augmentation de l’erreur systématique associée est donc
attendue.

64

http://adsabs.harvard.edu/abs/1983ApJS...51..271L,1979PhLB...80..423C,1973NuPhB..61...62D,1966NucPh..79..609B,2011PhRvC..84c4604A,2006ITNS...53..270A
http://adsabs.harvard.edu/abs/1983ApJS...51..271L,1979PhLB...80..423C,1973NuPhB..61...62D,1966NucPh..79..609B,2011PhRvC..84c4604A,2006ITNS...53..270A


Rigidity [GV]
1 10 210 310

Tr
ig

ge
r e

ffi
ci

en
cy

0.85

0.9

0.95

1

Rigidity [GV]
1 10 210 310

Tr
ig

ge
r S

ys
. E

rr
or

 [%
]

-210

-110

1

10

Figure 2.18: À gauche : figure montrant l’efficacité du trigger estimée directement à partir des don-
nées, ainsi que son ajustement par une fonction spline. À droite : figure montrant l’écart relatif entre
l’efficacité du trigger et la modélisation. La paramétrisation de cette différence relative sert à estimer
l’incertitude systématique liée à l’efficacité du trigger.

Unfolding
L’estimation de l’erreur systématique associée au unfolding provient de deux sources, la

méthode de unfolding à proprement parler, et le choix du schéma de régularisation. Afin d’es-
timer l’impact des nœuds choisis, un tirage aléatoire de leur nombre et de leur position a été
effectué. On réalise plusieurs réalisations de ce tirage aléatoire (>1000). Pour chacune d’entre
elles, la procédure de unfolding est appliquée et un flux vrai est estimé. La dispersion de l’en-
semble des flux ainsi reconstruits sert d’estimation à l’erreur systématique liée à la procédure
de régularisation.

La deuxième source d’erreur associée au unfolding provient de la matrice de migration. La
procédure pour estimer cette incertitude consiste à varier l’écart-type de la gaussienne centrale
de la fonction de résolution de ±5% et l’amplitude des gaussiennes externes de ±20%, et de
voir quel impact cela produit sur l’estimation du flux vrai. Les variations proposées ici sont
établies à partir des différences de rigidité calculées à partir des plans L1 à L8 et L2 à L9
dans les données et la simulation Monte Carlo du détecteur. L’incertitude sur le flux vrai est
estimée à 1% en-dessous de 200 GV et 3% à 1.8 TV.

Calibration de la rigidité
La dernière source d’erreurs systématiques provient de la calibration absolue de la rigidité.

En effet, la rigidité est mesurée suite à la reconstruction de la courbure de la trajectoire de la
particule dans le champ magnétique de l’aimant permanent. La question de l’alignement des
différents plan du trajectographe et la connaissance du champ magnétique de l’aimant jouent
un rôle important dans la détermination de la rigidité. Le champ magnétique a été mesuré en
des points fixes et l’incertitude associée à sa connaissance est de 0.25%. De même, les varia-
tions de températures induisent une variation du champ magnétique, et l’erreur associée est de
0.1%. En considérant la somme quadratique de ces deux effets sur le flux vrai, on obtient une
erreur systématique inférieure à 0.5% au-dessus de 2 GV et négligeable en-dessous. L’esti-
mation de l’incertitude liée à l’alignement des plans du trajectographe se fait en comparant le
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Figure 2.19: Figure montrant la contribution des différentes sources d’incertitudes. L’erreur associée au
flux vrai est la somme quadratique de l’ensemble des sources d’incertitudes. Les différentes contribu-
tions sont l’erreur sur l’estimation de l’acceptance (Acc.), sur l’échelle absolue de rigidité (Rig. scale),
sur le unfolding (Unf.), sur l’efficacité du trigger (Trig.) et l’incertitude statistique (Stat.).

rapport E/p pour les électrons et les positons, avec E l’énergie mesurée par le calorimètre et
p l’impulsion mesurée par le trajectographe [Aguilar et al. 2013; Accardo et al. 2014]. L’es-
timation de ces quantités pour les leptons aboutit à une incertitude sur l’inverse de la rigidité
de δ = 1/26 TV−1. Afin de propager cette incertitude sur l’estimation du flux vrai, l’analyse
est refaite en changeant la mesure de rigidité comme :

1
R̃

=
1
R
±

1
26 TV

. (2.8)

L’équation (2.8), montre que cet effet est significatif pour des rigidités plus importantes. Cela
se comprend physiquement : plus la rigidité de la particule est grande, moins sa trajectoire
sera courbée dans le champ magnétique de l’aimant, et plus la détermination de la courbure,
et donc de la rigidité, sera sensible à la bonne connaissance de l’alignement des plans du
trajectographe.

Synthèse
L’ensemble de ces contributions sont ajoutées quadratiquement et présentées sur la fi-

gure 2.19. On peut voir que la mesure est dominée par les erreurs systématiques. Jusqu’à
∼ 300 GV, l’erreur associée à l’estimation de l’acceptance effective est dominante. Les incer-
titudes liées à la calibration absolue de la rigidité et au unfolding deviennent prépondérantes à
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Figure 2.20: Figure (a) : ratio entre le flux pour certaines valeurs d’angle d’incidence des particules
et le flux de référence. Les flux sont pris au-dessus de 30 GV. Figure (b) : variation du flux au-dessus
de 45 GV en fonction du temps. La différence est prise par rapport au flux de l’analyse principale.
Figure (c) : différence entre le flux de l’analyse principale et des flux estimés en fonction du point
de passage de la particule dans le plan L1 du trajectographe. Figure (d) : différence entre le flux de
l’analyse principale et le flux mesuré en considérant uniquement le trajectographe interne (plans L2 à
L8). La figure est issue de [Aguilar et al. 2015a].

plus haute rigidité. Nous avons déjà justifié cela pour la calibration de la rigidité. Pour le un-
folding, cela est également attendu puisqu’il s’agit des rigidités pour lesquelles la convolution
avec la réponse du détecteur devient significative, comme on peut le voir sur la figure 2.14.

2.3.6.2 Tests de validation

Pour s’assurer de la validité de l’estimation des erreurs statistiques et de la stabilité de
l’estimation du flux vrai, certaines vérifications ont été effectuées. La figure 2.20 présente
quatre de ces vérifications.

— La première vérification est la dépendance en fonction de l’angle d’incidence de la
particule détectée. La comparaison se fait entre le flux de l’analyse principale et les
flux calculés pour différentes valeurs d’angles d’incidence entre 6 et 20 degrés. Les
flux sont intégrés entre 30 GV et 1.8 TV. On peut voir qu’ils sont tous compris dans
les systématiques associées.

— La deuxième vérification effectuée est la stabilité du flux mesuré en fonction du temps.
La figure 2.20 présente l’évolution temporelle du flux intégré de 45 GV à 1.8 TV. Cela
permet de s’affranchir en partie de l’évolution du flux due à la modulation solaire. On
observe tout de même une évolution du flux en fonction du temps, tout à fait compa-
tible avec l’erreur systématique associée.

— La troisième vérification est la comparaison des flux obtenus en fonction du point de
passage de la particule dans le premier plan du trajectographe. Le plan L1 a été dé-
coupé en surface d’aires égales pour maintenir une statistique comparable pour l’en-
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Figure 2.21: Figure montrant le résultat obtenu pour l’estimation du flux de protons avec l’expérience

AMS-02. Le flux est proposé en fonction de l’énergie cinétique Ek =

√
R2 + m2

p − mp, avec mp =

0.938 GeV/c2 la masse du proton. Les flux des expériences PAMELA [PAMELA Collaboration et al.
2011], CREAM [Ahn et al. 2010], BESS-POLARII [Abe et al. 2016] et ATIC-2 [Panov et al. 2009]
sont également présentés à des fins de comparaisons. Les flux sont multipliés par E2.7

k pour des raisons
de visibilité. La figure est issue de [Aguilar et al. 2015a].

semble des flux. Là encore, les flux sont compatibles avec l’erreur systématique asso-
ciée.

— Enfin, la dernière vérification présentée est la comparaison avec le flux reconstruit en
utilisant seulement le trajectographe interne pour la mesure de la rigidité. En ne consi-
dérant pas les plans L1 et L9 du trajectographe, le bras de levier pour la mesure de la
rigidité est plus court ce qui entraîne un MDR de l’ordre de ∼ 300 GV. C’est pourquoi
la dernière vérification de la figure 2.20 ne montre pas la comparaison jusqu’à 1.8 TV.

On peut observer sur la figure 2.20 que toutes les vérifications sont comprises dans les
systématiques associées, témoignant d’une estimation conservative de celles-ci.

2.3.6.3 Flux de protons AMS-02

La figure 2.21 montre le flux obtenu en fonction de l’énergie cinétique, ainsi que la compa-
raison aux estimations d’autres expériences. Le passage de la rigidité à l’énergie cinétique se
fait dans l’hypothèses isotopique où l’ensemble des noyaux d’hydrogène sont des protons. La
contamination isotopique des deutons n’est pas considérée. Le comportement des différents
flux mesurés entre 100 GV et ∼ 2 TV n’est pas affecté par cette approximation.

À basse énergie, le flux mesuré par AMS-02 semble plus faible que celui estimé par PA-
MELA et BESS-POLARII. Ces deux expériences ont effectué leur mesure à une période où la
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modulation solaire était plus faible, il est donc attendu que le flux de protons qu’elles mesurent
soit plus important (voir chapitre 4). Entre ∼ 10 GeV et ∼ 100 GeV, la mesure d’AMS-02 est
tout à fait compatible avec celle de BESS-POLARII, alors que celle de PAMELA est légère-
ment au-dessus. La collaboration PAMELA a publié un correctif à leur estimation de flux de
protons, le diminuant de ∼3.2% [PAMELA Collaboration et al. 2013b].

Au-dessus de ∼ 100 GeV, on peut observer le changement de pente dans le flux estimé
par AMS-02. Ce changement de pente semble être compatible avec le flux mesuré à plus
haute énergie par l’expérience CREAM, et les erreurs plus faibles que celles de l’expérience
PAMELA permettent une meilleure définition de ce changement de pente.

2.4 Caractérisation de la cassure du spectre à 300 GV
L’estimation du flux de protons présentée dans la section précédente semble valider l’hy-

pothèse de changement de pente à haute énergie mise en avant par les expériences CREAM
[Ahn et al. 2010], PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2011] et FERMI [Ackermann
et al. 2014]. La mesure de très haute précision proposée par l’expérience AMS-02 offre donc
un test de qualité pour valider ou non cette hypothèse. L’approche officielle choisit par la col-
laboration AMS-02 est l’utilisation d’une méthode de vraisemblance profilée pour ajuster un
modèle de flux sur les données et rejeter l’hypothèse de la simple loi de puissance [Aguilar
et al. 2015a]. Dans cette section, je présente mon travail basé sur l’inférence bayésienne. Le
modèle utilisé est le même et la mise en place de la fonction à minimiser est identique à l’ana-
lyse officielle. La différence réside dans la méthode de résolution et, plus généralement, dans
l’interprétation de la notion de probabilité.

2.4.1 Cassure du spectre et modélisation
La description du changement de pente se fait avec un modèle de flux ajusté sur les don-

nées. Il s’agit d’une paramétrisation sous la forme de deux lois de puissance avec une tran-
sition paramétrisable entre elles. L’impact de la modulation solaire sur le flux mesuré est
modélisé avec l’approximation du force field, expliqué en détail dans le chapitre 3. L’ajuste-
ment est fait entre 45 GV et 1.8 TV. Cela permet de garder le maximum d’informations en
excluant la zone où la sensibilité à la modulation solaire est la plus importante, et donc de s’af-
franchir du biais lié au modèle de modulation. De plus, la forme du flux en-dessous de ∼ 50
GV est inconnue, et l’hypothèse de la loi de puissance n’est pas valide (voir la discussion sur
la paramétrisation du flux interstellaire dans le chapitre 3).

Le modèle utilisé prend la forme :

Jmodel = C
(
R

45 GV

)γ 1 +

(
R

R0

)∆γ/ss

, (2.9)

avec γ l’indice spectral à basse rigidité, R0 la rigidité de transition entre les deux lois de
puissance, ∆γ la différence entre les indices à haute et basse rigidité, et s la dureté de la
transition. Étant donné le changement de pente observé, on a ∆γ > 0 ; l’indice spectral à
haute rigidité s’écrit γ2 = γ + ∆γ > γ. Le paramètre s modélise la dureté de la transition
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entre les deux lois de puissance. Pour s = 1, le modèle est équivalent à la somme de deux
lois de puissance alors que pour s → 0, la transition est instantanée en R0. La mesure du
changement de pente par l’expérience PAMELA se base sur la paramétrisation s→ 0 avec une
discontinuité de la dérivée du flux à la transition entre les deux lois de puissance [PAMELA
Collaboration et al. 2011]. L’équation (2.9), plus générale, permet ainsi de tester l’hypothèse
de changement de pente dans le spectre de protons. Une fois l’ajustement effectué, il est facile
de tester l’hypothèse ∆γ = 0 pour quantifier le degré de confiance lié à l’observation du
changement de pente.

2.4.2 Construction de la fonction de vraisemblance et modélisation des
incertitudes

L’algorithme de unfolding décrit précédemment permet d’estimer le flux vrai sur lequel on
souhaite ajuster le modèle de flux IS présenté dans l’équation (2.9). Cette méthode numérique
a des difficultés à reproduire des structures abruptes à petites échelles de rigidité, et afin de
pouvoir tester l’hypothèse de transition instantanée entre deux lois de puissance, le choix a été
fait de convoluer le modèle avec la résolution en rigidité du détecteur, et de l’ajuster sur le flux
mesuré. Cela permet également de s’affranchir de l’erreur systématique associé à la méthode
de unfolding. L’ajustement du modèle se fait par minimisation de la fonction de χ2 prenant en
compte les corrélations éventuelles entre les points de données :

χ2
(
~θ
)

=
∑

i, j

(
I(Ri) − Imodel(Ri | ~θ)

)
σ−1

i j

(
I(R j) − Imodel(R j | ~θ)

)
, (2.10)

avec i et j des indices de bins de rigidité, I(Ri) l’intégrale du flux mesuré sur le bin de rigidité
Ri, ~θ l’ensemble des paramètres du modèle, Imodel(Ri) l’intégrale sur le bin de rigidité Ri du
modèle de flux convolué, et σ la matrice de covariance modélisant la corrélation entre les
points de données. Celle-ci comporte l’information de certaines incertitudes associées au flux
mesuré, les autres sont modélisées par des paramètres de nuisance. Ces paramètres s’ajoutent
à ceux du modèle et sont contraints par une mesure externe. Pour illustrer cela, nous prendrons
le cas de l’incertitude liée à l’alignement des plans du trajectographe. On a pu montrer dans
la section précédente que celle-ci produisait une incertitude sur l’inverse de la rigidité de 1/26
TV−1. La rigidité devient alors :

1
Rnew

=
1
R

+
pAlign

26 TV
, (2.11)

avec pAlign, le paramètre de nuisance associé à l’alignement des plans du trajectographe.
D’après la mesure externe faite sur l’alignement du trajectographe la valeur moyenne a priori
du paramètre pAlign est nulle et sa déviation standard est de 1. Dans l’apporche fréquentiste
utilisée dans l’analyse officielle du flux de protons, cette contrainte est prise en compte en
modifiant directement la fonction de vraissemblance. Les contrainte prise sont gaussiennes et
cela se traduit en ajoutant un terme p2

Align dans l’expression du χ2. Dans l’approche bayesienne
développée ici, la prise en compte des paramètres de nuisance se fait plus naturellement en
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choisissant le prior de chaque paramètre. Cette modélisation des systématiques par des para-
mètres de nuisance est étendue à d’autres sources d’incertitudes :

— Les erreurs systématiques liées à l’estimation de la matrice de migration sont modé-
lisées avec deux paramètres de nuisance, décrivant l’incertitude sur la largeur de la
gaussienne centrale avec le paramètre pMDR, et l’amplitude des queues de distribution
avec le paramètre pTail. Les contraintes appliquées à ces paramètres sont respective-
ment de 5% pour pMDR et 20% pour pTail (ces valeurs correspondent à celles utilisées
dans la section précédente pour estimer l’erreur induite par la modélisation de la fonc-
tion de résolution sur le flux mesuré).

— L’incertitude liée à la probabilité d’interaction dans le détecteur est modélisée par un
paramètre de nuisance sur l’amplitude du flux avec une contrainte de 1%. Le paramètre
de nuisance correspondant est pnorm.

— L’incertitude liée à la modulation solaire est décrite avec le paramètre pDPhi. Il permet
de modéliser la déviation du flux mesuré à partir de 45 GV (borne inférieure à partir de
laquelle l’ajustement est effectué) à une loi de puissance. Le paramètre de modulation
solaire est pris comme :

φ = 600 + 200 × pDPhi MV. (2.12)

La valeur centrale et la contrainte sur pDPhi sont estimées à partir des moniteurs à
neutrons (voir chapitre 4).

Les autres sources d’incertitudes sont prises en compte dans la matrice de covariance σ.
Il s’agit des erreurs sur l’acceptance, les corrections entre les données et la simulation, et l’ef-
ficacité du trigger. Pour calculer ces incertitudes, un ajustement avec une fonction spline est
réalisé. Cet ajustement permet d’estimer la matrice de covariance associée à chaque source
d’erreurs systématiques à partir de l’inégalité de Cramer-Rao-Frechet 5. En pratique on consi-
dère que la borne de Cramer-Rao-Frechet est atteinte. La matrice de covariance globale de
l’équation (2.10) est estimée comme la somme de chacune de ces matrices individuelles, avec :

σ = σAcceptance + σCorrections + σTrigger + σStat, (2.13)

avec σStat la matrice de covariance associée aux erreurs statistiques. Celle-ci est diagonale,
c’est-à-dire sans corrélation entre les points. L’équation (2.13) fait également l’hypothèse que
les différentes sources d’erreurs prises en compte ici ne sont pas corrélées entre elles. Cette
hypothèse n’est pas nécessaire pour les erreurs modélisées avec les paramètres de nuisance.
La prise en compte des erreurs de mesure se fait en deux parties, en estimant la matrice de
covariance des sources d’incertitudes pour lesquelles cela est possible, et en les paramétrisant
par des paramètres de nuisance pour les autres.

5. L’inégalité de Cramer-Rao-Frechet fait le lien entre la covaricance entre deux éléments xi et x j, et la
fonction de vraisemblance L associée : cov(xi, x j) ≥ −1/E(∂2L/∂xi∂x j).
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2.4.3 Ajustement par MCMC et résultats
Le principe de fonctionnement d’un MCMC est expliqué en annexe (voir annexe 5.1), et

seuls certains concepts clés sont repris ici comme la prise en compte naturelle des erreurs
systématiques.

2.4.3.1 Mise en place du MCMC

Le MCMC est un algorithme basé sur l’inférence bayésienne, reliant la densité de proba-
bilité des paramètres d’un modèle à la fonction de vraisemblance utilisée. Ce lien se fait grâce
au théorème de Bayes :

P
(
~θ | data

)
∝ L

(
data | ~θ

)
× P

(
~θ
)
, (2.14)

avec P(~θ | data) la densité de probabilité (PDF) multidimensionnelle des paramètres ~θ du
modèle, L(data | ~θ) la fonction de vraisemblance traduisant l’accord entre les données et
le modèle, et P(~θ) la densité de probabilité a priori des paramètres utilisés. Cette densité a
priori permet d’inclure dans l’ajustement des connaissances a priori sur les paramètres, et
notemment les contraintes sur les paramètres de nuisance. La densité de probabilité a priori
est prise comme le produit des priors de chacun des paramètres. Le MCMC échantillonne
directement la PDF multidimensionnelle à l’aide de chaînes construites par génération de
nombres aléatoires. La fonction de vraisemblance est prise comme log(L) = −0.5χ2(~θ). Ici,
l’algorithme prend en compte l’ensemble des paramètres du modèle de flux utilisé, ainsi que
les paramètres de nuisances, chacun associé à un prior gaussien centré en zéro avec un écart-
type de un. Les paramètres modélisant le flux (voir Eq.(2.9)) sont pris avec un prior plat. Ce
choix permet de sonder un grand intervalle de valeurs sans contrainte particulière. En sortie,
l’algorithme MCMC propose directement les PDF marginalisées à une ou deux dimensions
de l’ensemble des paramètres.

2.4.3.2 Résultats

Les PDF obtenues sont présentées sur la figure 2.22. Les paramètres R0 et s ont été rem-
placés par log10(R0) et log10(s), permettant de sonder plus facilement, et plus rapidement, un
large éventail de valeurs possibles. Une valeur centrale et un contour de crédibilité peuvent
être extraits à partir des PDF. Cela peut être effectué de différentes façons. Dans le chapitre 3,
les estimateurs sont construits à partir de la notion de quantiles ; la valeur centrale est prise
comme la médiane et les contours de crédibilité comme les quantiles associés. La stratégie
adoptée ici est différente, la valeur centrale correspond à la valeur la plus probable (maximum
de la PDF multidimensionnelle). Pour calculer l’intervalle de crédibilité à X%, on cherche les
valeurs xmin et xmax, telles que PDF(xmin) = PDF(xmax) et que :∫ xmax

xmin

PDF(x)dx =
X

100
. (2.15)

La figure 2.23 illustre les résultats obtenus pour les paramètres du modèle de flux. Le code
couleur utilisé est commun pour l’ensemble des PDF présentées dans cette section et les trois
nuances de vert correspondent aux contours de confiance à 68%, 95% et 99.7%. Les valeurs
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Figure 2.22: Figure montrant les PDF 1D et 2D obtenues à la suite du MCMC. Cette figure est à but
illustratif pour montrer au lecteur ce que l’on peut extraire de l’algorithme. Sur la diagonale, les 5
premiers paramètres (dans le cadre rouge) décrivent le modèle de flux à proprement parler, alors que
les 5 derniers représentent les paramètres de nuisance. Le reste des figures correspond aux corrélations
entre les paramètres.
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Figure 2.23: Figure montrant les PDF 1D des paramètres du modèle de flux : ∆γ, γ, log10(R0) et
log10(s). Les couleurs correspondent aux contours de crédibilité à 68%, 95% et 99.7%. Les lignes
pointillées correspondent aux paramètres les plus probables.

centrales sont illustrées par les lignes pointillées, et les erreurs associées aux paramètres sont
calculées à partir de ces valeurs centrales. La PDF de γ est proche d’une distribution gaus-
sienne alors que celle de log10(s) présente une forte asymétrie. Les données semblent exclure
facilement les grandes valeurs de s (s & 1), réfutant ainsi l’hypothèse de la somme des deux
lois de puissance (correspondant à s = 1), mais elles ont beaucoup plus de difficultés à ex-
clure les basses valeurs. Ainsi, l’hypothèse de la collaboration PAMELA consistant en une
transition instantanée, équivalente à s = 0, ne peut être exclue significativement à plus de
∼2σ.

La PDF du paramètre ∆γ permet de tester l’hypothèse du changement de pente. En effet,
la valeur ∆γ = 0 est rejetée à plus de 3σ, validant ainsi la mise en évidence du changement de
pente dans le flux de protons par l’expérience AMS-02. Sur cette PDF, la valeur centrale ne
correspond pas à la valeur maximum de la PDF 1D. C’est également le cas pour le paramètre
log10(s). Cela provient de corrélations non linéaires entre différents paramètres, comme par
exemple les paramètres s et ∆γ (voir figure 2.22).

Des valeurs numériques pour la rigidité de transition entre les deux lois de puissances et la
différence d’indice spectral sont répertoriées dans le tableau 2.1 et sont comparées à celles de
l’analyse officielle AMS et de la collaboration PAMELA. Les valeurs de R0 sont très proches
pour l’analyse officielle et l’étude présentée ici, et à la limite de la compatibilité avec celles
de PAMELA. Les valeurs du paramètre ∆γ sont compatibles entre elles : la valeur extraite de
cette analyse est légèrement supérieure à celle proposée par la collaboration AMS-02. Cela
s’explique en partie par le choix de l’estimateur de la valeur centrale. Quoi qu’il en soit, les
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Analyse MCMC Analyse officielle PAMELA
R0 [GV] 353+82

−53 336+95
−52 232+35

−30

∆γ 0.151+0.037
−0.048 0.133+0.056

−0.037 0.18 ± 0.08

Table 2.1: Valeurs des paramètres ∆γ et R0 issues de l’analyse MCMC, de l’analyse officielle [Aguilar
et al. 2015a] et de l’analyse PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2011]. Pour l’analyse officielle,
les différentes sources d’incertitudes sont sommées quadratiquement sans corrélation. Pour l’analyse
de la collaboration PAMELA, l’erreur sur ∆γ est calculée comme la propagation des erreurs données
sur les deux indices spectraux (la propagation se fait sans corrélation).

erreurs extraites de l’analyse MCMC permettent de confirmer celles obtenues par l’analyse
officielle, basée sur une approche fréquentiste.

La figure 2.24 montre les PDF obtenues pour les paramètres de nuisance, qui ont tous un
prior gaussien avec une moyenne nulle et un écart-type unitaire. Si les incertitudes sont bien
modélisées par ces paramètres, et que les contraintes externes sont bien estimées, les données
ne devraient pas apporter de contraintes supplémentaires. Pour chaque paramètre, la valeur
nulle est compatible à 1σ. Une légère déviation non significative peut être observée pour le
paramètre de nuisance sur l’amplitude des queues des gaussiennes extérieures de la fonction
de résolution (νAlign sur la figure 2.24). Cet écart traduit probablement une description limi-
tée de l’incertitude systématique associée. L’utilisation d’un unique paramètre pour décrire
l’amplitude des deux gaussiennes périphériques semble limitée. L’utilisation d’un paramètre
pour chacune des gaussienne semble être à privilégier. Ce constat a posteriori a donné lieu à
différents tests, mais l’ajustement réalisé restant de bonne qualité, l’analyse est gardée comme
telle.

2.4.3.3 Interprétations

La caractérisation du changement de pente observé par l’expérience AMS-02 par un algo-
rithme MCMC a fait partie de mes travaux de thèse. Je n’ai pas mené l’interprétation physique
de ces résultats, me concentrant sur l’étude de la modulation solaire présentée dans le chapitre
suivant. Je trouvais néanmoins intéressant d’aborder le sujet, même succinctement, afin de
donner un aperçu des conséquences de cette mesure. La discussion de ce paragraphe est ex-
traite de l’étude réalisée par Nicola Tomassetti [Tomassetti 2015]. Nous avons pu indiquer
dans l’introduction que la forme du flux au-dessus de ∼ 100 GeV/n était la conséquence des
effets d’accélérations et de transports des particules du RC dans la Galaxie. Les modèles stan-
dards de propagation prédisent une forme en loi de puissance pour l’accélération et pour la
diffusion. Ainsi, on s’attend à avoir un spectre en loi de puissance Jp

IS ∼ R
−δ−ν, avec ν l’indice

spectral provenant de l’accélération et δ l’indice spectral venant de la diffusion. L’étude des
flux d’espèces primaires et du rapport B/C permet d’apporter des contraintes sur les valeurs
de ν et δ. Ainsi, on a δ ≈ 0.3 − 0.7 et ν ≈ 2 − 2.2.

Le changement de pente observé n’est pas décrit par cette modélisation simple, et diffé-
rentes pistes sont étudiées. La cause de cette structure est soit de la source du RC (processus
d’accélération), soit des processus de propagation. Tomassetti propose de modéliser la diffu-
sion des particules du RC par deux coefficients de diffusion différents, traduisant la présence
de deux halos diffusifs disctincts. Le résultat obtenu pour les protons est présenté sur la fi-
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Figure 2.24: Figure montrant les PDF 1D des paramètres de nuisance. Les calculs de contours de
crédibilité montrent une erreur caractéristique associées aux paramètres de nuissance de l’ordre de
l’unité. Cela montre que les paramètres de nuisance sont essentiellement contraints par leur prior.
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Figure 2.25: Figure montrant l’ajustement des données avec un modèle de diffusion à deux halos. La
comparaison est faite avec un modèle classique à un seul halo diffusif. Figure issue de [Tomassetti
2015].

gure 2.25. On peut voir que le changement de pente est très bien modélisé par le modèle à
deux halos. Le modèle standard ne reproduit pas le changement de pente et devient incompa-
tible avec les données de l’expérience CREAM.

L’étude porte également sur d’autres messagers comme le rapport B/C, le flux de lithium,
ou encore le rapport p̄/p. Les données existantes ne permettent pas de discriminer significati-
vement les deux modèles (standard et avec deux zones de diffusion) pour ces quantités.

L’interprétation proposée ici est une explication possible pour décrire le changement de
pente observé par AMS-02 dans le flux de protons. D’autres explications peuvent être appor-
tées se basant sur l’accélération des particules du RC dans les sources [Blasi et al. 2012], ou
sur des sources locales [Erlykin et Wolfendale 2015; Kachelrieß et al. 2015]. Les mesures
faites par AMS-02 devraient donc permettre d’apporter de nouvelles informations à ce sujet.

2.5 Dépendance temporelle des flux de protons
La grande statistique enregistrée par le détecteur AMS-02 permet d’estimer les flux de

protons sur une base mensuelle. Cette étude est une extension de l’analyse principale décrite
précédemment. Je n’ai pas réalisé cette analyse, mais utilise les flux produits dans le chapitre 3
pour tester la validité de l’hypothèse du force field avec les données AMS-02. Dans l’analyse
de référence, certaines quantités sont estimées directement à partir des données et il est donc
important de s’assurer de leur stabilité au cours du temps.

Dans l’expression de l’estimation du flux (voir Eq.(2.4)), l’acceptance est estimée à partir
de la simulation Monte-Carlo du détecteur, puis corrigée par le rapport des efficacités de
chacune des coupure de sélection calculée dans les données et dans la simulation. La stabilité
dans le temps des différentes efficacités a été étudiée et seules les efficacités correspondant
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Figure 2.26: Figure montrant l’évolution temporelle de trois efficacités calculées à partir des données.
Les efficacités sont normalisées arbitrairement, seule la dépendance nous intéressant ici. La courbe
bleue est l’efficacité de la présence d’une trace dans le trajectographe. La courbe verte est l’efficacité
dite full span, correspondant au cas où la particule passe dans les neufs plans du trajectographe. La
courbe rouge est l’efficacité de trigger.

à la reconstruction de la trajectoire dans le trajectographe et à la configuration Full Span
(correspondant à une trajectoire passant par les plans 1 et 9 du trajectographe) ont montré une
dépendance temporrelle. Cela est illustré sur la figure 2.26, où l’on peut observer des structures
dans les efficacités estimées en fonction du temps. La première (en août 2011) correspond à
un changement du programme de gestion de trace dans le trajectographe. On peut voir que le
nouveau traitement du signal du trajectographe améliore l’efficacité liée à la reconstruction de
la trace. Ce changement a un effet sur l’efficacité de la configuration Full Span. La deuxième
dépendance temporelle (en décembre 2011) correspond à une perte d’un morceau du plan 2
du trajectographe. Cet évènement a un impact sur l’efficacité de reconstruction de la trace
et sur l’efficacité Full Span. Enfin, en novembre 2012, une perte d’un élément du plan 1 du
trajectographe est visible sur l’efficiacité Full Span. Cet évènement n’affecte pas l’efficacité de
reconstruction de la trace qui porte sur le trajectographe interne, ne comprenant pas le plan 1.
L’efficacité du trigger, directement estimée à partir des données, est représentée par la courbe
rouge sur la figure 2.26. Celle-ci est constante au cours du temps, montrant une stabilité dans
les évènements détectés au cours du temps.

Chacune des quantités potentiellement dépendante du temps a été validée et la procédure
utilisée dans l’analyse principale peut être réutilisée pour l’estimation des flux mensuels. Il
est à noter que la procédure de unfolding est sensible aux fluctuations statistiques présentes à
haute rigidité. Le fait d’établir des flux mensuels rend ces fluctuations plus importantes. Le but
ici est d’estimer la partie basse énergie des flux mensuels pour pouvoir étudier la modulation
solaire. Ainsi, l’estimation des flux est limitée jusqu’à 50 GV, ce qui est suffisant pour le
but recherché, et qui permet de s’affranchir de la perte statistique qui est sensible à haute
rigidité. Pour des flux mensuels, les erreurs systématiques sont encore dominantes jusqu’à 50
GV. Pour le cas où on souhaiterait estimer les flux sur une résolution temporelle plus fine,
l’analyse pourrait être légèrement modifiée en considérant simplement les 7 plans internes
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du trajectographe, ce qui produirait une estimation de la rigidité valide jusqu’à ∼ 300 GV et
permettrait d’accepter plus d’évènements.

Les flux ainsi obtenus sont utilisés à la fin du chapitre 3, dans le but de tester le modèle
du force field avec des données de hautes précisions et une résolution temporelle mensuelle.
Ce type d’étude est également développée au sein de la collaboration AMS-02 et des données
mensuelles de protons et d’héliums seront publiées officiellement.
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Étude de la modulation solaire et

détermination des flux interstellaires
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Nous avons détaillé les motivations de l’étude du RC en soulignant l’importance de la
modulation solaire pour l’interprétation des données : l’interaction entre le plasma solaire et
les particules du RC modifie les flux formés lors de la propagation dans la Galaxie.

Dans ce chapitre, nous expliciterons l’équation du force field, qui permet une description
simple de cet effet. Nous détaillerons la procédure utilisée pour estimer les flux interstellaires
de noyaux d’hydrogènes et d’héliums, ainsi que les niveaux de modulation associés aux ex-
périences qui les ont mesurés. Les nouveautés de l’analyse utilisée seront mis en avant. Enfin
nous discuterons d’un modèle de modulation plus complexe au regard des données du détec-
teur AMS-02.

3.1 Modulation solaire et modélisations
Nous avons vu dans l’introduction que le soleil émettait un plasma figeant les lignes de

champ magnétique solaire. Cela a permis de définir la notion de cavité solaire, zone à l’inté-
rieur de laquelle les particules du RC interagissent avec le champ magnétique solaire.

3.1.1 De l’équation de diffusion au modèle du force field
L’équation (1.17), établie par Gleeson et Axford [Gleeson et Axford 1967] donne l’évolu-

tion de la densité de particules différentielle en énergie U en fonction du vent solaire V et du
coefficient de diffusion κ. Cette équation peut être reformulée en fonction de l’impulsion de
la particule incidente, p, en considérant la fonction de distribution dans l’espace des phases
F0(r, p), telle que :

F0(r, p) = v
U

4πp2 =
J
p2 , (3.1)

avec J le flux de particules, et v la vitesse de la particule. La nouvelle formulation de l’équa-
tion (1.17) devient alors :

1
r2

∂

∂r

(
r2VF0 − r2κ

∂F0

∂r

)
=

1
3p2r2

∂

∂r

(
r2V

) ∂

∂p

(
p3F0

)
. (3.2)

L’équation (3.2) est l’approximation stationnaire du transport des particules du RC dans la
cavité solaire dans le cadre d’une symétrie sphérique. Elle est le résultat des travaux de Par-
ker, Gleeson, Axford, et Jokipii à la fin des années 1960 [Parker 1965; Gleeson et Axford
1967; Jokipii et Parker 1967, 1970; Gleeson 1969]. La densité de courant S p(r, p), vérifiant
l’équation (1.18) peut être écrite en fonction de l’impulsion comme :

S p(r, p) = −4πp2
(
V p
3
∂F0

∂p
+ κ

∂F0

∂r

)
. (3.3)

Les équations et quantités extraites jusqu’ici sont générales et valides dans le cas de l’approxi-
mation de la symétrie sphérique. L’obtention d’une solution complète sans autre approxima-
tion passe par une résolution numérique de l’équation (3.2). L’approximation du force field
propose une alternative analytique au problème de la modulation solaire. Celle-ci consiste à
supposer S p tendant vers zéro pour les particules ayant une énergie cinétique supérieure à
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200 MeV/n. Cette condition peut être validée par le calcul numérique mais également par
des observations de variations de l’intensité du RC au sol [McCracken et Rao 1966]. Cette
première approximation correspond physiquement à une équation de continuité dans l’espace
des phases. Cette hypothèse nous amène à l’équation suivante :

pV
3
∂F0

∂p
+ κ

∂F0

∂r
= 0. (3.4)

L’équation (3.4) devient une équation aux dérivées partielles du premier ordre, avec F0 comme
variable, qui peut être réécrite en fonction de la rigidité R =

pc
Ze :

∂F0

∂r
+

VR
3κ

∂F0

∂R
= 0. (3.5)

Dans l’équation (3.5), la rigidité a la dimension d’un potentiel, souvent exprimé en MV ou
GV, et le coefficient vR/κ a la dimension d’un potentiel par unité de longueur. L’analogie avec
l’électrostatique justifie l’appelation force field.

La seconde hypothèse du force field est la possibilité de séparer le coefficient de diffusion
κ en une dépendance spatiale et une dépendance en énergie. Il s’agit de la première hypothèse
réellement forte du modèle du force field. Gleeson et Axford reconnaissent que rien ne justifie
fondamentalement cette hypothèse [Gleeson et Axford 1968]. L’argument apporté est basé
sur des observations [O’Gallagher et Simpson 1967] indiquant que κ est séparable d’une telle
façon entre 1.0 ≤ r ≤ 1.6 unités astronomiques. Cette séparation se paramétrise comme :

κ(r,R) = κ1(r) × κ2(R) × β. (3.6)

L’équation (3.5) est résolue grâce à la méthode des caractéristiques qui consiste à chercher
une surface s sur laquelle F0 = constante, de telle sorte que :

dF0

ds
=

dF0

dr
dr
ds

+
dF0

dR
dR
ds

= 0. (3.7)

L’identification terme à terme entre les équation (3.5) et (3.7), permet d’établir dr/ds = 1, et
donc de dire dr = ds, ainsi que dR/ds = VR/(3κ). La surface sur laquelle F0 est constante
est prise comme la bordure de la cavité solaire. En effet, le flux interstellaire est supposé
homogène et isotrope. Sur cette surface, on note rb la variable d’espace et Rb la variable de
rigidité. On peut alors écrire :

dR
ds

=
VR

3κ1(r)κ2(R)β
, (3.8)

⇔
κ2(R)β
R

dR =
V
3

dr
κ1(r)

, (3.9)

⇔

∫ Rb

R

κ2(R′)β
R′

dR′ =

∫ rb

r

V
3

dr′

κ1(r′)
≡ φ(r). (3.10)

L’équation (3.10) fait intervenir l’intégrale, de la bordure de la cavité solaire jusqu’au point
considéré (par exemple la Terre), de la quantité V/3κ1(r′). La quantité obtenue après intégra-
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tion est appelée potentiel de modulation solaire, et représente l’unique paramètre du force
field. Il permet de faire le lien entre les quantités interstellaires et les quantités mesurées sur
Terre.

L’énergie totale de la particule s’écrit :

E2 = R2Z2 + E2
0, (3.11)

avec E0 l’énergie au repos 1. Ainsi, 2EdE = 2Z2RdR, et :

dR =
1

Zβ
dE. (3.12)

L’équation (3.9) peut être réécrite comme :

1
Zβ

dE
dr

=
VR

3κ1κ2β
, (3.13)

⇔ dE = Z
R

κ2

V
3κ1

dr. (3.14)

Dans l’équation (3.14), κ2 est pris comme égal à R. Ce résultat peut être motivé par des
observations locales [Jokipii 1966]. Il s’agit de la seconde hypothèse forte du force field,
qui permet une écriture très simple du modèle :

dE = Z
V

3κ1
dr, (3.15)

⇔

∫ Ep

E
dE′ = Z

∫ rp

r

V
3κ1

dr′, (3.16)

⇔ Ep − E = Zφ, (3.17)

qui établit le lien entre l’énergie de la particule à son arrivée dans la cavité solaire, et l’énergie
qu’elle a sur Terre. Ce lien se fait à travers l’unique paramètre du modèle φ(t). Le lien avec
le potentiel électrostatique peut être encore une fois fait ici, car le couplage se fait de manière
similaire.

Le théorème de Liouville permet d’exprimer la conservation de la quantité F0 au cours de
la propagation de la particule dans la cavité solaire [Gleeson et Axford 1968]. Ainsi :

F0(r, p) = F0(rp, pp). (3.18)

1. Les notations sont ici prises dans le système d’unités naturelles avec c=1.

85

http://adsabs.harvard.edu/abs/1966ApJ...146..480J
http://adsabs.harvard.edu/abs/1968ApJ...154.1011G


En utilisant les équations (3.1) et (3.18), le lien entre le flux IS et le flux sur Terre peut être
établi :

J(r, E)
p2 =

J(rp, Ep)
p2

b

, (3.19)

⇔ J(r, E) =
E2 − E2

0

E2
p − E2

0

J(rp, Ep), (3.20)

⇔ J(r, E) =
E2 − E2

0

(E + Zφ)2 − E2
0

J(rp, E + Zφ). (3.21)

Les équations (3.21) et (3.17) sont les deux équations du force field permettant de lier les
quantités mesurées sur Terre et celles en dehors de la cavité solaire. Par la suite, le flux ex-
térieur à la cavité, J(rp, Ep), sera noté JIS(EIS), et le flux mesuré sur Terre, J(r, E), sera noté
JTOA(ETOA). L’acronyme IS signifie interstellaire et TOA signifie Top Of Atmosphere, soit "en
haut de l’atmosphère". Cela désigne les flux du RC mesurés grâce à des détecteurs sur satel-
lites ou sur ballons qui s’affranchissent de l’interaction du flux dans l’atmosphère terrestre. Le
force field fait donc le lien entre les quantités IS et les quantités TOA. Les équations peuvent
être réécrites avec ces nouvelles notations, et deviennent donc :

EIS = ETOA + Zφ, (3.22)

JTOA (ETOA) =
E2

TOA − E2
0

E2
IS − E2

0

JIS (EIS) . (3.23)

Le développement présenté ici permettant d’obtenir les équations (3.23) est issu à la fois
du travail originel et historique de Gleeson et Axford [Gleeson et Axford 1968], mais égale-
ment d’une approche plus moderne proposée par Gleeson et Urch [Gleeson et Urch 1973], et
reprise par Caballero-Lopez et Moraal [Caballero-Lopez et Moraal 2004]. Nous verrons par
la suite que les valeurs typiques de φ s’étalent entre 300 MV et 1600 MV. La modulation so-
laire est un effet qui touche principalement les basses énergies, et son effet devient faible pour
des énergies supérieures à quelques dizaines de GeV, comme on peut le voir sur la figure 3.1.
Pour quantifier précisément cet effet, nous utilisons les flux IS déterminés dans la prochaine
section. La variation du flux due à la modulation solaire à une énergie cinétique par nucléon
Ek/n donnée, et pour un niveau de modulation φ se calcule comme :

∆J
J

(
Ek/n, φ

)
= 100 ×

(
JIS

(
Ek/n

)
− JTOA

(
Ek/n, φ

)
JIS

(
Ek/n

) )
. (3.24)

Des abaques peuvent être établies à partir de l’expression (3.24), et sont présentées sur la
figure 3.1. Comme attendu, la modulation solaire a un effet prédominant à basse énergie, qui
croît avec φ. Pour les protons, l’effet à 100 GeV/n est encore de 3% pour φ = 600 MV. Comme
nous l’avons vu dans le chapitre 2, il s’agit de l’ordre de grandeur de l’incertitude associée
au flux de protons mesuré par AMS-02. Ces abaques permettent de nous rendre compte que
même si la modulation solaire agit principalement à basse énergie, la haute précision des
données récentes pousse à modéliser cet effet jusqu’à une énergie de l’ordre de la centaine de
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Figure 3.1: Abaques montrant l’amplitude du changement sur les flux IS en fonction de l’énergie
cinétique par nucléon et de l’intensité de la modulation solaire. Le panneau du haut montre l’ef-
fet sur les protons et celui du bas sur les noyaux d’héliums. Des lignes de niveaux sont tracées à
[99, 90, 75, 50, 25, 10, 5, 3, 1, 0.1] %.
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Figure 3.2: Différences entre les JTOA issus de solutions numériques (en pointillé) et modèle du force
field (en trait plein). Les paramètres de propagation choisis sont différents pour les dates représen-
tées afin de coller aux expériences réalisées ces années là. L’analyse, faite sur les flux de protons et
d’héliums, est issue de [Gleeson et Urch 1973].

GeV/n. C’est ce qui a été fait dans le chapitre 2, où la caractérisation de la loi de puissance
en-dessous du changement de pente prend en compte les effets de modulation solaire.

3.1.2 Avantages et limitations du force field
L’explicitation des équations du force field faite dans le paragraphe précédent repose sur

des hypothèses fortes qui ne sont pas toutes vérifiées. Nous discutons ici des avantages liés à
ce modèle simple de modulation et de ses limitations.

3.1.2.1 Les limites d’un modèle simple

La manière la plus simple de voir les limitations du modèle du force field est de regarder
la différence entre la solution de ce modèle et la solution obtenue par résolution numérique
de l’équation de diffusion-convection (1.17). C’est l’approche choisie par Urch et Gleeson
[Urch et Gleeson 1972; Gleeson et Urch 1973], montrée sur la figure 3.2. L’accord entre ces
deux approches est correct pour Ek/n > 150 MeV par nucléon, avec des différences très mar-
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quées en dessous de cette limite. Cette observation est attendue étant donnée l’hypothèse faite
dans le modèle du force field, requérant une énergie cinétique par nucléon supérieure à 200
MeV/n. De même, au delà du GeV/n, les deux approches semblent donner des résultats très
similaires, ce qui n’est pas surprenant puisque plus l’énergie augmente, moins la modulation
est efficace. Reste alors la zone entre 150 MeV/n et 1 GeV/n. Si la différence entre les deux
courbes n’est pas grande, la forme de la modulation est assez différente, ce qui fait se croi-
ser les courbes. Nous pouvons également noter que, dans cette région, la différence entre les
deux courbes augmente avec l’intensité de la modulation solaire (qui augmente entre 1965 et
1970). L’accord entre le force field et la solution numérique semble moins bon pour les fortes
modulations.

D’autres arguments physiques peuvent être apportés pour souligner la limitation du force
field. Nous avons discuté dans l’introduction de la génération d’une spirale de Parker due à la
rotation du soleil, et de la nappe de courant ondulée liée à l’angle entre le dipôle magnétique
du soleil et son axe de rotation (tilt angle). Ces deux effets, qui ont des conséquences sur
l’interaction entre le plasma solaire et les particules du RC, ne sont pas pris en compte dans la
description à symétrie sphérique proposée par le force field. Ils ne sont pas pris en compte non-
plus dans la résolution numérique de l’équation de diffusion-convection à 1D. Nous verrons
plus loin un modèle, basé sur le force field qui tente de prendre en compte empiriquement les
effets liés au tilt angle.

3.1.2.2 Un modèle simple, mais qui reproduit les données

Les limites du force field vues au paragraphe précédent poussent à se questionner sur l’in-
térêt d’utiliser un modèle aussi basique. Le premier argument est observationnel, et sera le
point central de ce chapitre : le modèle du force field semble reproduire correctement les don-
nées du RC mesurées au niveau de la Terre. À titre d’exemple la figure 3.3 montre l’ajustement
d’un modèle de flux IS sur des données du RC issues de périodes différentes [Shikaze et al.
2007]. L’ajustement se fait simultanément sur les données protons et héliums 2. L’accord entre
les flux mesurés et ceux issus du force field est bon pour l’ensemble des périodes. Un écart
notable peut être relevé pour le cas de BESS-TeV (2002), il sera discuté par la suite. Nous
approfondirons et validerons cette affirmation dans la suite de ce chapitre.

Le deuxième argument est technique et concerne la rapidité de mise en œuvre du force
field. Le modèle de modulation est appelé dans un algorithme de minimisation pour ajuster
un flux IS sur les données du RC. Le nombre d’appel au modèle peut être élevé (supérieur à
1000) et la formulation analytique du force field présente dans ce cas un avantage par rapport
à une résolution numérique coûteuse en temps de calcul.

Enfin, le dernier argument que nous avancerons ici, et qui sera une des justifications pour
l’étude développée par la suite, est basé sur une démarche pragmatique. Il est toujours possible
d’imaginer un modèle plus compliqué, avec plus de paramètres, permettant de modéliser des
effets physiques complexes comme la nappe de courant ondulée. Il est toutefois légitime de
s’interroger sur la pertinence d’un tel modèle en regard de ce qui est recherché. Si le modèle
du force field permet de bien décrire l’ensemble des données avec une bonne significance

2. Seuls les flux de protons sont montrés ici afin de ne pas surcharger l’exemple. Le lecteur pourra apprécier
l’ajustement du force field sur les données héliums dans le papier originel.
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Figure 3.3: Flux de protons mesurés par l’expérience BESS. Les mesures sont faites sur 5 années pré-
sentant des valeurs de modulation φ différentes, ce qui explique la différence entre les flux reconstruits.
Le modèle du force field est ajusté sur ces données (et celles d’héliums simultanément) permettant une
estimation du paramètre de modulation pour chacune de ces périodes [Shikaze et al. 2007].

statistique, pourquoi vouloir utiliser un modèle plus complexe à la place qui nécessitera par
ailleurs de nombreux paramètres supplémentaires sans qu’ils soient bien connus.

3.1.3 Qu’y a-t-il au-delà du force field ?
Comme nous l’avons déjà dit, la première approche consiste à résoudre numériquement

l’équation de diffusion-convection. Cela peut être fait à 1D dans le cadre de la symétrie sphé-
rique. La même équation de diffusion-convection peut être résolue dans le cas bidimensionnel
en considérant les dimensions radiales et longitudinales. Cette description permet de prendre
en compte des effets plus fins comme les spirales de Parker évoquées en introduction. Cette
description permet donc de modéliser plus précisément le transport du vent solaire dans la
cavité et donc son interaction avec les particules du RC. Ces modèles permettent une descrip-
tion plus fine de l’interaction entre plasma solaire et RC mais sont (beaucoup) plus coûteux
en temps de calcul. Comme dit précédemment, ils sont à mettre en regard de ce qui veut être
fait : dans le cas d’études de physique solaire et de compréhension du transport du plasma
solaire dans la cavité, ils sont tout à fait justifiés. Cependant, ici nous cherchons simplement
un modèle permettant de décrire les données TOA et d’estimer les flux IS. Des codes de pro-
pagation à trois dimensions ont également été élaborés pour décrire au mieux les différents
effets physiques [Strauss et al. 2012; Maccione 2013]. Cette approche présente les mêmes
défauts que l’approche bidimensionnelle : un temps de calcul important, ainsi que des choix
ouverts pour fixer certains degrés de liberté.
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La seconde approche consiste en un raffinement du modèle du force field. Cette approche
empirique consiste à modifier le paramètre du force field, φ, en ajoutant des paramétrisations
diverses. Cette stratégie a été utilisée récemment par Cholis [Cholis et al. 2016] et permet de
ne plus considérer φ comme un paramètre effectif, mais de le relier à des propriétés physiques
comme la rigidité de la particule considérée, du champ magnétique solaire, de sa polarité et
du tilt angle. La paramétrisation choisie par Cholis est :

φ(R, t) = φ0

(
|Btot(t)|
4 nT

)
+ φ1 H(−qA(t))

(
|Btot(t)|
4 nT

) (
1 + (R/R0)2

β (R/R0)3

) (
α(t)
π/2

)4

, (3.25)

avec |Btot| et A l’amplitude et la polarité du champ magnétique héliosphérique (mesurée sur
Terre), α le tilt angle, q la charge de la particule et H la fonction de Heaviside. Ce modèle
propose ainsi un paramètre de modulation φ qui est fonction de la rigidité. La façon d’utiliser
ce paramètre est strictement la même que dans le cas du force field. On peut noter que la
dépendance temporelle de φ se fait à travers |Btot|, A et α, qui sont des quantités mesurées,
et que les paramètres φ0 et φ1, eux, sont constants. Cela a pour conséquence le caractère
prédictif du modèle : une fois φ0 et φ1 déterminés (en ajustant le modèle sur des données du
RC), la valeur de φ peut être prédite suite à la mesure du champ magnétique solaire et du tilt
angle. Le choix de la fonction de Heaviside pour prendre en compte la polarité magnétique
solaire A vient du fait que Cholis ne bénéficie pas d’expériences mesurant des flux lors d’un
changement de polarité. L’hypothèse d’un changement brusque de polarité n’a donc aucune
conséquence dans son étude.

Soulignons que la partie dépendante de la rigidité, 1 + (R/R0)2 / β (R/R0)3 accentue la
modulation pour les basses rigidités. En effet, on a :

lim
R�R0
R<m

1 + (R/R0)2

β (R/R0)3 ∝
1
R4 , (3.26)

lim
R�R0

1 + (R/R0)2

β (R/R0)3 ∝
1
R
. (3.27)

Lorsque R est grand devant R0, la contribution de la partie dépendante en énergie tend vers
0, et on a φ ≈ φ0

(
|Btot(t)|
4 nT

)
, copie conforme du modèle du force field (Eq. (3.27)). À l’inverse

lorsque R est petit devant R0, la contribution de la partie dépendante en énergie devient im-
portante et ne peut plus être négligée. Cholis estime la valeur optimale R0 = 0.5 GV à partir
des données récentes du RC.

Dans ce qui suit, nous allons d’abord montrer que l’ensemble des données pré-AMS peut
être décrit par le force field. Le modèle amélioré présenté ci-dessus sera appliqué aux données
mensuelles d’AMS-02.
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modulation différents peuvent donner le même flux TOA. Des flux TOA sont générés à partir d’un
modèle de flux IS et de modulations solaires de références (en rouge, bleu et vert). Des écarts de
∆φ ≤ 200 MV sont obtenus pour reproduire ces flux TOA à partir d’autres modèles de flux IS. La
figure est tirée de [Maurin et al. 2015].

3.2 Détermination des flux interstellaires de protons et d’hé-
liums

Le but de cette section est de détailler la procédure de l’analyse de la modulation solaire à
partir des données TOA du RC. Cette étude a donné lieu à la publication [Ghelfi et al. 2015].
Nous détaillerons le contexte dans lequel se place cette étude, puis décrirons notre méthodolo-
gie de manière générale. Nous expliciterons spécifiquement les points clés de l’analyse, avant
de présenter les résultats.

3.2.1 Motivations pour l’étude de JIS et de la modulation solaire
Notre principale motivation pour la détermination des flux IS et l’étude de la modulation

solaire est l’interprétation des données du RC, comme nous l’avons déjà vu dans l’introduc-
tion. Par exemple, l’interprétation des flux de positons et d’antiprotons avec une contribu-
tion venant de l’annihilation de la matière noire est sensible à l’incertitude sur le paramètre
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de modulation solaire φ [Lavalle et al. 2014]. La détermination des flux IS (du GeV/n au
PeV/n) est également importante pour l’estimation de la production secondaire de γ, neutri-
nos, antiprotons et positons [Strong et al. 2007]. Les indices de changement de pente dans
les flux de protons et d’héliums par PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2011], FERMI
[Ackermann et al. 2014], et CREAM [Ahn et al. 2010], confirmés par AMS-02 [Aguilar et al.
2015a,b] (voir chapitre 2) justifient également une estimation précise des flux IS. Les princi-
paux modèles de la littérature, utilisés pour les études de la modulation solaire, se comportent
en loi de puissance au-delà de 20 GeV/n et ne prennent pas en compte cet effet [O’Neill 2006;
Langner et al. 2003; Burger et al. 2000; Garcia-Munoz et al. 1975; Webber et Higbie 2009;
Shikaze et al. 2007]. Des modèles paramétrisant cette structure à haute énergie ont émergé
ces dernières années, mais proposent une flexibilité limitée à basse énergie [Donato et Ser-
pico 2011; Lavalle 2011; Aguilar et al. 2015a], problématique pour la description précise de
la modulation solaire.

L’étude présentée ici a pour vocation d’introduire le moins d’hypothèses possibles et
d’estimer le plus précisément possible les incertitudes sur les flux interstellaires et les pa-
ramètres de modulation obtenus. Pour cela nous utiliserons une forme de flux IS dite non-
paramétrique 3 et un algorithme basé sur l’inférence bayesienne pour estimer les erreurs asso-
ciées.

3.2.2 Dégénérescence entre JIS et modulation solaire
La première difficulté à laquelle nous devons répondre est la dégénérescence entre flux

IS et paramètres de modulation. Tout d’abord, un flux TOA peut être reproduit par différents
couples (JIS, φ). Ceci est en partie illustré sur la figure 3.4, où la paramétrisation de référence,
Jref et celle utilisée par Shikaze (S07) sont de la même forme avec des valeurs de paramètres
différentes. De manière générale le choix de paramétrisation du flux IS induit une erreur systé-
matique sur le paramètre de modulation solaire reconstruit de ∆φ ∼ 200 MV (voir figure 3.4).
Ces différentes paramétrisations ont déjà été utilisées et produisent des paramètres de mo-
dulations non cohérents entre eux [Garcia-Munoz et al. 1975; O’Neill 2006; Shikaze et al.
2007].

Une solution utilisée pour casser cette dégénérescence est d’ajuster simultanément des
données recouvrant différentes périodes de temps et donc différentes valeurs de modulation.
En effet, des données issues de modulations différentes sonderont des régions du flux IS dif-
férentes et permettront de lever cette dégénérescence. La deuxième approche est d’ajuster si-
multanément différentes espèces. Par exemple, l’expérience AMS-02 mesure simultanément
les flux TOA de protons et d’héliums. La stratégie sera de considérer un flux IS pour chaque
espèce, ici protons et héliums, et un paramètre de modulation commun pour l’expérience.
L’étude se fait sur les protons et les héliums, car il s’agit des espèces les plus abondantes,
et qu’il y a de nombreuses expériences mesurant les deux simultanément avec une grande
précision.

3. Le terme de non-explicite conviendrait peut-être mieux ici.
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3.2.3 Comment établir le lien entre JIS et JTOA

Soit JiCR
IS (~m) le modèle de flux IS avec m paramètres pour l’espèce iCR, avec ici iCR ∈

{p,He}. Soit DataiCR
j (Ek) le flux TOA mesuré de l’espèce iCR, issu de l’expérience j, à une

énergie Ek, et φ j le paramètre de modulation solaire associé à l’expérience j (le vecteur ~φ
contient l’ensemble des valeurs φ j). En pratique, l’élément iCR dépend de j, car toutes les
expériences n’ont pas mesuré le flux de protons et d’héliums simultanément. Afin de ne pas
surcharger les notations, nous garderons iCR tel que noté précédemment. Il en va de même pour
k. Les énergies auxquelles ont été mesurés les flux dépendent de l’expérience et de l’espèce
considérée. Enfin, JTOA

(
Ek | JIS(~m; φ j)

)
représente le flux TOA calculé à partir du modèle de

flux IS et du paramètre de modulation φ j. Notre analyse repose sur la minimisation de la
fonction :

χ2
(
~m, ~φ

)
=

∑
j

∑
iCR

∑
k

[
JTOA

(
Ek | JIS(~m; φ j)

)
− DataiCR

j

(
Ek

)]2(
∆DataiCR

j
(
Ek))2 . (3.28)

Trouver le meilleur jeu de paramètres minimisant ce χ2 permet d’estimer les flux IS et les
niveaux de modulation associés.

3.2.3.1 Le modèle de flux IS

Le choix du modèle de flux IS est un point clé de l’analyse comme nous l’avons illustré
sur la figure 3.4. Le principal problème est l’absence d’argument fort pour le choix d’une
paramétrisation particulière. Chacune tend vers une loi de puissance à haute énergie et a une
paramétrisation plus souple à basse énergie [Maurin et al. 2015]. La paramétrisation à basse
énergie de ces modèles se fait en général grâce à une puissance de β, qui ne propose pas assez
de flexibilité pour décrire de manière satisfaisante la forme des flux TOA [Ghelfi et al. 2015].

Le choix a été fait ici d’opter pour un modèle de flux IS plus souple et permettant de
s’adapter facilement à des structures indépendemment de leur position dans le spectre. L’uti-
lisation de fonction splines (voir Annexe 5.2) permet ainsi de décrire à la fois de possibles
structures à basse énergie ainsi que le changement de pente à haute énergie. L’aspect tech-
nique des splines est décrit en annexe pour ne pas surcharger la discussion. La notion de
nœuds y est notamment introduite et ne sera pas redéveloppée ici. Dans notre cas les nœuds
ont une position en abscisse (énergie) fixe, alors que la position en ordonnées (valeur du flux)
est laissée libre. Nous utilisons dans la suite 6 nœuds fixés à :

{R0, · · · ,R5} = {1, 7, 50, 100, 400, 800} GV. (3.29)

Le faible nombre de nœuds à basse rigidité se justifie par le fait qu’aucune structure forte n’est
attendue dans le flux IS à ces énergies. La position des trois derniers nœuds permet de décrire
correctement le changement de pente observé à haute rigidité.

Pour confirmer le nombre de nœuds et leur position, un test de validation a été effectué.
Des nœuds ont été ajoutés aléatoirement (en nombre et en position) et l’analyse répétée. L’ab-
sence de variation dans les flux IS obtenus indique que le nombre de nœuds est suffisant.
Garder un nombre de nœuds faible est important pour l’efficacité de l’ajustement effectué par

94

http://adsabs.harvard.edu/abs/2015AdSpR..55..363M
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015arXiv151108650G


la suite. Les nœuds proposés ici représentent donc un bon compromis entre stabilité du modèle
et temps de calcul.

3.2.3.2 Sélection des données

Le deuxième point clé de l’analyse est le jeu de données sur lequel sont ajustés les modèles
de flux IS. Dans les études précédentes, la justification du choix des expériences se fait gé-
néralement sur la date de celles-ci : les expériences les plus récentes sont sélectionnées, sans
critère quantitatif. Dans le cas de l’étude faite sur le détecteur BESS [Shikaze et al. 2007],
seules les données issues de ce détecteur étaient sélectionnées, le but étant de déterminer le
flux IS uniquement avec cette expérience. Ici la démarche adoptée est différente. Nous consi-
dérons l’ensemble des données disponibles et nous appliquons un critère de sélection pour
savoir lesquelles conserver.

Les données sont récupérées depuis CRDB 4, une base de données recensant les données
du RC [Maurin et al. 2014] 5. Le critère de sélection fait intervenir la chaîne d’analyse dans
son intégralité, c’est-à-dire la minimisation du χ2, présenté dans l’équation (3.28), qui se fait,
ici, grâce au code MINUIT [James et Roos 1975; James 1994] implémenté dans la librairie
ROOT 6 [Brun et Rademakers 1997], développée par le CERN.

La sélection consiste à exécuter l’analyse sur l’ensemble des données disponibles, puis
de calculer a posteriori les χ2 pour chaque expérience individuellement et d’appliquer une
coupure de sélection sur cette variable. Étant donné que l’ajustement se fait simultanément
sur l’ensemble des données, les valeurs de χ2 obtenues sont impactées par l’utilisation de
données vouées à ne pas être sélectionnées. Le processus de sélection est donc itératif pour
s’assurer de la bonne qualité des données qui passent la coupure. Le χ2 a posteriori pour
chaque expérience prend la forme :

χ2
j(~mbest, φ

j
best, iCR) =

1

n j
data

n j
data∑
k

[
JTOA

(
Ek | JIS(~mbest; φ

j
best)

)
− DataiCR

j

(
Ek

)]2(
∆DataiCR

j
(
Ek))2 , (3.30)

avec ~mbest et φ j
best les paramètres issus de l’ajustement minimisant le χ2 global (3.28). Il s’agit

donc de la distance entre le modèle et un flux, normalisée par le nombre de points de données
n j

data pour pouvoir être comparée aux distances des autres expériences. Les χ2 partiels n’ont
pas de signification statistique particulière, ils sont simplement une mesure de distance. Il
n’est pas possible d’effectuer un test statistique du χ2 pour quantifier la compatibilité d’une
expérience en particulier. La coupure effectuée sur les χ2 partiels a été choisie empiriquement.
Les expériences remplissant le critère χ2

j < 2 sont sélectionnées, les autres sont éliminées.
L’acceptation des données héliums suit la procédure que nous venons de décrire, mais une
contrainte supplémentaire est ajoutée. Il faut que les données protons de la même expérience

4. http://lpsc.in2p3.fr/crdb
5. Depuis que l’analyse a été faite, de nouvelles données ont été ajoutées à la base de données et ne sont donc

pas considérées ici. C’est le cas par exemple de l’expérience EPHIN, embarquée sur le satellite SOHO [Kühl
et al. 2016], ou certaines données mensuelles de l’expérience PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2013b],
ainsi que des données d’expériences sur ballons atmosphériques datant des années 50 et 60.

6. https://root.cern.ch
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Expériences (date) χ2
exp(p) χ2

exp(He)
all→ cut all→ cut

AMS-01 (1998) 0.38→ 0.37 7.6
AMS-02 (2011-2013) 1.4 → 1.2 0.71→ 0.66
BESS93 (1993) 2.9 2.5
BESS97 (1997) 0.12→ 0.11 0.44→ 0.44
BESS98 (1998) 0.45→ 0.43 0.64→ 0.65
BESS99 (1999) 0.24→ 0.23 0.44→ 0.44
BESS00 (2000) 1.1 → 1.0 0.83→ 0.82
BESS-TEV (2002) 4.5 0.73
BESS-POLARI (2004) 1.5 → 1.6 1.1 → 1.1
BESS-POLARII (2007) 1.6 → 1.5 0.46→ 0.49
CAPRICE98 (1998) 6.9 . . .
IMAX92 (1992) 2.6 2.0
PAMELA (2006-2008) 0.27→ 0.26 4.5
PAMELA (2006/11) 0.34→ 0.35 . . .
PAMELA (2007/11) 0.28→ 0.29 . . .
PAMELA (2008/11) 0.22→ 0.24 . . .
PAMELA (2009/12) 0.09→ 0.09 . . .

Table 3.1: Expériences récentes sur lesquelles ont été appliquées le critère de sélection. Les données
protons et héliums sont présentées dans deux colonnes différentes. Pour chacune, la valeur avant la
flèche désigne le χ2 partiel avant la sélection des données, et la la valeur après, le χ2 une fois la sélection
appliquée. On constate l’évolution des valeurs du χ2 partiels pour les expériences sélectionnées. Cela
est dû au caractère global de l’ajustement, impacté par les données vouées à être supprimées. Les
données sont issues de AMS [AMS Collaboration et al. 2000a; Aguilar et al. 2015a,b], BESS [Wang
et al. 2002; Shikaze et al. 2007; Aguilar et al. 2015a,b], CAPRICE [Boezio et al. 2003], IMAX [Menn
et al. 2000], et PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2011, 2013b].

(si elles existent) soient acceptées pour pouvoir accepter les héliums. Ainsi le flux d’héliums
de l’expérience BESS-TeV n’est pas accepté malgré le fait que son χ2 soit inférieur à 2.
La mauvaise description des données protons de BESS-TEV se voit également dans l’étude
menée par la collaboration BESS sur la figure 3.3.

Le tableau 3.1 présente les résultats principaux de la procédure de sélection. La première
chose à noter est la réjection de données récentes comme le flux d’héliums de AMS-01 et de
PAMELA (2006-2008). Cela peut être vu également sur la figure 3.5 présentant l’écart entre
les modèles ajustés et les données. L’écart entre les données AMS-01, PAMELA (2006-2008)
et leur modèle respectif est significativement plus grand que les erreurs associées. Afin de
garder un ensemble présentable, seules les expériences récentes (après 1990) sont montrées
dans le tableau 3.1 et la figure 3.5. Il s’agit des expériences qui ont le plus de poids dans
l’analyse. Sur la figure 3.5, on peut constater que, pour les expériences acceptées, les modèles
sont très majoritairement compris dans les barres d’erreurs des données. Néanmoins, à basse
énergie, pour certaines expériences, l’accord est moins bon. Cette différence peut venir soit
des données elles mêmes, soit des limitations du modèle de modulation. Ce point illustre
parfaitement la difficulté principale des analyses de modulation solaire à partir des données
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TOA. En cas de désaccord entre les données et le modèle, il n’est pas facile de savoir si le
problème vient des données, du modèle de modulation ou du modèle de flux IS. Il peut alors
être tentant d’utiliser un modèle de modulation plus complexe, et avec plus de paramètres pour
combler ces écarts. Le choix du modèle de flux IS non paramétrique discuté précédemment
permet d’éviter, en partie, ce biais.

D’autres expériences ont volontairement été écartées, indépendamment de leur comporte-
ment par rapport au critère de sélection afin de limiter le nombre de paramètres libres (un par
expérience) :

— À basse énergie (< 1 GeV/n), certaines données respectent le critère de sélection mais
n’influencent pas les flux IS obtenus. C’est le cas des données ISEE-MEH [Kroeger
1986], et Voyager 7 [Webber et Yushak 1983]. Ces données ont donc un poids négli-
geable dans la procédure d’ajustement et ne sont pas considérées.

— À énergie intermédiaire, des données couvrant un faible intervalle d’énergie et avec de
grandes barres d’erreurs sont validées par le critère de sélection. Celles-ci ne sont tout
de même pas considérées car elles ont un poids négligeable dans l’analyse. Ce choix
s’inscrit toujours dans la politique du faible nombre de paramètres. C’est notamment
le cas de certaines expériences sur ballons. Nous nous intéresserons à ces données dans
le dernier chapitre de cette thèse (voir chapitre 4).

— À haute énergie (> 10 TeV/n), les effets de la modulation solaire deviennent négli-
geables. Ces données apportent donc juste des informations sur le flux IS. Elle ne sont
pas considérées ici car souvent peu compatibles entre elles. Nous verrons à la fin de ce
chapitre que le flux IS obtenu est cohérent avec ces données.

Au final, les données sélectionnées sont les flux de protons et d’héliums (à l’exception de
AMS-01 et PAMELA (2006-2008)) des expériences les plus récentes. Les mesures effectuées
étant sensées être plus précises, il est compréhensible que seules celles-ci soient conservées à
la fin.

3.2.3.3 Ajustement par Monte Carlo par chaînes de Markov (MCMC)

Jusqu’à présent, nous avons décrit le principe général de l’analyse, le modèle de flux
IS et la sélection des données. L’utilisation de fonctions splines constitue une amélioration
importante dans ce type d’étude, et il en va de même de l’utilisation d’un critère quantitatif
pour la sélection des données.

Ici nous décrivons l’utilisation d’un MCMC pour réaliser l’ajustement des flux IS de pro-
tons et d’héliums et des paramètres de modulation solaire sur les données sélectionnées. Le
fonctionnement d’un MCMC est détaillé en annexe (voir annexe 5.1), et nous discuterons ici
simplement de sa mise en œuvre.

Les avantages et inconvénients du MCMC
L’utilisation d’un MCMC est coûteuse en temps de calcul et perd très vite en efficacité

quand le nombre de paramètres augmente. De plus, dans le cas de paramètres corrélés, la
détermination de la matrice de covariance est un point clé de l’efficacité du MCMC. Or, dans
notre cas, nous nous attendons à une corrélation entre les paramètres de modulation et le flux

7. Il s’agit ici de l’analyse des données Voyager à une unité astronomique du Soleil.
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Figure 3.5: Rapport des modèles de flux TOA issus de l’ajustement et des données du RC. Seules
les expériences ayant validé le critère de sélection sont présentées. Les flux d’héliums des expériences
AMS-01 et PAMELA (2006-2008) sont également montrés pour souligner le désaccord entre le modèle
et les données. L’information graphique à tirer de cette figure est à mettre en regard de l’information
fournie par les χ2 partiels du tableau 3.1.
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IS à basse énergie. Ces différents points permettent de soulever la question suivante : pourquoi
utiliser un MCMC ?

Les informations que l’on extrait d’un MCMC sont les PDF 1D et 2D de chacun des
paramètres du modèle. Ces objets possèdent beaucoup plus d’informations que simplement
une valeur centrale et une erreur à 68% de degré de confiance. L’alternative fréquentiste du
MCMC est la vraisemblance profilée qui présente également un temps de calcul important,
notamment pour la marginalisation de la PDF multidimensionnelle. Cette étape est prise na-
turellement en compte dans un MCMC. De plus, un MCMC permet de calculer naturellement
les incertitudes sur les modèles de flux IS. En effet, une fois les chaînes construites, nous dis-
posons d’un ensemble de paramètres acceptés. À chaque élément de cet ensemble correspond
un modèle de flux IS pour chaque espèce (protons et héliums). En traçant l’ensemble des flux
IS acceptés pour chaque énergie, une valeur médiane et des contours de crédibilité à 68%,
95% et 99% peuvent être construits. Il en va de même sur les PDF 1D et 2D des paramètres
(comme expliqué en annexe).

L’outil proposé par le MCMC, bien que contraignant d’un point de vue technique, permet
donc d’accéder à des résultats complets pour l’estimation des erreurs du flux IS. Nous verrons
également dans le dernier chapitre que cette technique permet très facilement de propager les
erreurs.

Implémentation et utilisation du MCMC
L’implémentation du MCMC utilisée pour cette étude est celle du code GreAT [Putze et

Derome 2014]. L’algorithme demande la définition du modèle à ajuster (avec l’ensemble des
paramètres), la matrice de covariance correspondante (optionnelle), la définition de la fonction
à évaluer, ici le χ2 global de l’équation (3.28), et le prior pour chacun des paramètres. Ici,
les paramètres sont les niveaux de modulation pour chacune des expériences sélectionnées,
ainsi que le niveau des nœuds des splines modélisant les flux IS. Les splines utilisés sont
définis en échelle log− log, correspondant au logarithme en base 10 de la valeur du flux IS au
niveau de chacun des nœuds. Le prior sur chacun des paramètres est pris comme plat. Cette
hypothèse conservative permet de sonder facilement un large intervalle pour les valeurs des
paramètres. On peut donc dénombrer le nombre de paramètres du MCMC comme Npar =

N p
IS + NHe

IS + Nexp = 6 + 6 + 13 = 25.
La modulation solaire étant effective à basse énergie, une corrélation entre les différents

niveaux de modulation et les paramètres des flux IS correspondants est attendue. L’utilisation
d’une matrice de covariance appropriée permet donc d’augmenter l’efficacité du MCMC. La
détermination de cette matrice se fait de manière itérative. Tout d’abord, un premier ajuste-
ment est effectué grâce à l’algorithme de minimisation utilisé pour la sélection des données.
Cela permet d’estimer convenablement les paramètres optimaux. Ensuite, une première uti-
lisation du MCMC avec des intervalles très restreints autour des valeurs optimales des para-
mètres est effectuée. Cela permet de garantir que l’algorithme reste dans la région d’intérêt
tout en continuant de proposer et d’accepter de nouveaux points. Une nouvelle matrice de co-
variance peut être calculée à partir des points acceptés. Puis le MCMC est relancé en relâchant
la contrainte sur les intervalles des paramètres. L’efficacité est assez faible, et une nouvelle
matrice de covariance est calculée. Enfin, le MCMC final est lancé, utilisant la dernière ma-
trice de covariance. Cette procédure permet de s’affranchir des deux inconvénients majeurs
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de l’utilisation d’un MCMC : le grand nombre de paramètres et la forte corrélation entre eux.
L’estimation de la matrice de covariance ne biaise pas le résultat obtenu si suffisamment de
points sont acceptés. Cette dernière impacte juste l’efficacité de l’algorithme.

En raison du grand nombre de paramètres et de leurs corrélations, le nombre de chaînes et
leur longueur doivent être importants pour avoir des PDFs représentatives en sortie du MCMC.
Ainsi pour cette étude, le nombre de chaînes est de 20 et chacune d’entre elles est composée
de 150000 points. 100 réalisations ont été effectuées puis ajoutées, ce qui porte le nombre
de chaînes à 2000. En pratique, chaque réalisation est exécutée indépendemment des autres
sur une grille de calcul. Le temps nécessaire à la génération des chaînes et de leur analyse
(reconstruire les PDFs à partir des points sélectionnés) est de l’ordre de 48 heures avec 100
CPU.

3.3 Résultats

3.3.1 PDFs des paramètres du modèle
3.3.1.1 Trois sous-analyses possibles

Les flux de protons et d’héliums peuvent être ajustés en même temps en supposant des
paramètres de modulation communs, ou de manière indépendante afin d’étudier si les para-
mètres de modulation ajustés sont compatibles entre eux. Les résultats sont présentés sur la
figure 3.6. Le premier constat à faire est à propos de la largeur des PDFs, qui permet d’estimer
l’incertitude associée aux niveaux de modulation. Cette largeur provient des erreurs des don-
nées TOA et de la dispersion entre les données. Celles-ci sont plus importantes pour l’hélium
que pour les protons.

La deuxième observation est la différence entre les trois sous-analyses. Les niveaux de
modulation issus de l’analyse proton, φp, sont systématiquement plus faibles que ceux de
l’analyse hélium, φHe. Il est important de comprendre si cet écart est associé à une limitation
du force field. Le premier élément à regarder est la qualité de l’ajustement. Pour cela, on
regarde le meilleur χ2

best/dof dans chacun des deux MCMC. On trouve 0.26 pour les protons,
et 0.71 pour les héliums, témoignant d’un bon ajustement. Dans le cas de l’analyse protons
et héliums considérés simultanément, le χ2

best/dof vaut 1.02. Les données des deux espèces
peuvent donc être décrites simultanément par le modèle du force field. Une autre hypothèse
pour expliquer ce biais est la contamination isotopique. En effet, la séparation isotopique
est rarement effectuée par les expériences. Ainsi, ce qui est appelé précédemment "protons"
correspond en réalité aux protons et deutériums. Il en va de même pour les noyaux d’héliums
composés de 3He et de 4He. Les équations du force field (voir Eq. 3.23) dépendent du rapport
Z/A et sont donc sensibles à la composition isotopique de ces deux espèces. La contamination
des deutons (de quelques pourcents) et de 3He (de l’ordre de 20% à 1 GeV/n) [Coste et al.
2012] doit donc être considérée, et est estimée par le processus suivant :

1. Détermination des flux IS de 2H et 3He. Pour ce faire, la procédure est la même que
celle décrite précédemment :
— Les flux TOA de 2H et 3He son récupérés sur CRDB.
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Figure 3.6: PDF des paramètres de modulation solaire pour les expériences ayant validé le critère de
sélection. L’analyse est faite avec les protons (en bleu), les héliums (en rouge) et les deux simultané-
ment (en noir).
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— Les flux IS sont modélisés par des fonctions splines avec des nœuds placés à {0.8, 3, 7}
GV pour 2H, et {0.6, 2} GV pour 3He.

— Le critère de sélection de l’analyse principale est appliqué ici pour trier les données.
Les expériences validant ce critère sont ISEE [Kroeger 1986], CAPRICE [Boezio
et al. 1999; Papini et al. 2004], IMAX [de Nolfo et al. 2000], AMS-01 [AMS Col-
laboration et al. 2002, 2011], et PAMELA [PAMELA Collaboration et al. 2013c].

— L’ajustement du modèle se fait grâce à l’algorithme de minimisation utilisé pour
l’établissement du critère de sélection. En effet, seule la valeur optimale des para-
mètres nous intéresse ici pour déterminer les flux IS. Le calcul des erreurs n’est pas
considéré.

2. Création de données simulées. Les valeurs de φ sont extraites de l’analyse principale,
définie comme l’analyse considérant les protons et les héliums simultanément. Des don-
nées sont simulées à partir des flux TOA, en modulant les flux JH

IS − J
2H
IS et JHe

IS − J
3He
IS .

Ainsi, des données TOA de H et 4He sont simulées avec la même statistique que les
données TOA réelles.

3. Répétition de l’analyse principale avec les données simulées. Cette étape permet de
comparer les valeurs φ obtenues. L’écart observé pour les protons est ∆φ ∈ [24 − 33]
MV et ∆φ ∈ [53 − 74] MV pour les héliums. Cette différence dans les niveaux de
modulation obtenus est à mettre en regard de l’incertitude associée aux φ de l’analyse
principale. Nous verrons dans le paragraphe suivant que l’erreur typique ∆φ est de 30
MV. Les écarts observés pour les protons et le héliums sont anticorrélés. En effet les
deutons sont plus lourds que les protons alors que les 3He sont plus légers que les
4He. L’effet de la contamination isotopique va donc dans un sens opposé pour les deux
espèces.

La contamination isotopique permet donc d’expliquer, au moins en partie, pourquoi φHe

est systématiquement supérieur à φp, et rend ces deux valeurs compatibles entre elles à 1σ.
La combinaison des deux espèces p et He produit des valeurs intermédiaires entre celles des
protons et des héliums. La largeur des PDFs obtenues est également plus grande témoignant
d’une prise en compte de cette différence entre les deux espèces. Dans le cas des expériences
comportant uniquement des données protons, la largeur de la PDF est également plus impor-
tante. Cela est dû au fait que les φ sont corrélés d’une expérience à l’autre (voir paragraphe
suivant). Dans l’optique d’amélioration de l’analyse présentée ici, cet effet de contamination
isotopique pourrait être pris en compte directement dans l’ajustement.

3.3.1.2 Validité de l’approximation du force field pour les données moyennées sur de
longues périodes

La deuxième discussion abordée ici traite de la validité de l’approximation du force field
pour les expériences prenant des données sur de grandes périodes. C’est le cas, par exemple,
d’AMS-02, ou de PAMELA (2006-2008). Les flux mesurés par ces expériences sont moyen-
nés sur de longues périodes durant lesquelles le niveau de modulation est amené à changer.
Le but est donc de comparer φ<JTOA>, niveau de modulation issu du flux moyen, et < φJTOA >,
moyenne des niveaux de modulation pour des flux correspondants à des temps de prise de
données plus courts. Le test, basé sur des données simulées, suit les étapes suivantes :
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1. Sélection d’une période en temps et d’une résolution temporelle. Dans notre cas, la
période choisie est celle de l’expérience AMS-02 (correspondant aux données de la
reconstruction des flux de protons [Aguilar et al. 2015a]). Différentes résolutions tem-
porelles ont été testées.

2. Calcul des valeurs de φi pour l’ensemble des périodes sélectionnées. Le calcul de φ se
fait à l’aide de moniteurs à neutrons (NM) et permet d’avoir une évolution réaliste de φ
sur la période choisie (voir chapitre 4).

3. Pour chaque φi, un flux TOA de protons, Ji
TOA, est simulé à partir du flux IS et des

données AMS-02 pour le calcul des erreurs et le binning en énergie. Un flux TOA
moyen, < JTOA > est calculé comme < JTOA >= 1

N

∑
i Ji

TOA.

4. Calcul de φ<JTOA> grâce à la méthodologie présentée dans ce chapitre.

Ce processus permet de comparer deux quantités. Tout d’abord, < JTOA >, flux TOA
calculé à partir de la moyenne des flux TOA pour chacune des période, et JTOA(< φ >),
flux TOA calculé à partir de la moyenne des φi. Ces deux flux sont similaires avec un écart
maximal de l’ordre du %. Ensuite, les quantités < φ > et φ<JTOA> peuvent également être
comparées ; elles varient de 5 MV. Pour être sûr que ce résultat est stable quelle que soit la
période choisie (et donc quelle que soit l’intensité de la modulation solaire), des tests ont été
effectués à différentes périodes, produisant des résultats identiques.

L’écart observé est faible devant l’erreur caractéristique obtenue sur φ (voir tableau 3.2).
La non-linéarité de la modulation solaire produit un biais sur φ lorsque le flux est mesuré
sur une longue période de temps, mais qui est négligeable devant l’erreur sur le paramètre de
modulation solaire reconstruit.

3.3.1.3 PDFs des niveaux de modulation et paramètres des flux IS

Densité de probabilité et corrélation
Les résultats bruts sont représentés par les PDFs 1D et 2D des paramètres du modèles. Nous

avons déjà montré sur la figure 3.6 les PDFs 1D des paramètres de modulation solaire. La
figure 3.7 montre certaines PDFs 2D obtenues et illustre la corrélation entre les paramètres.
Le choix a été fait de montrer seulement quelques paramètres pour garder une explication
claire et lisible. Les paramètres choisis sont 3 paramètres du flux IS de protons (parmi les 6
disponibles) et trois niveaux de modulation solaire, correspondant aux expériences AMS-02,
BESS-POLARII et PAMELA (2006-2008). Une forte corrélation est présente entre les deux
premiers paramètres du flux IS (correspondant aux nœuds à 1 et 7 GV) et les niveaux de
modulation solaire. Cette corrélation est attendue étant donné qu’il s’agit de la zone où de
la modulation solaire est maximale (. 10 GeV/n). Il y a également une corrélation entre les
différents niveaux de modulation, conséquence de la corrélation entre chacun des paramètres φ
et le flux IS à basse énergie. Ces corrélations font de la matrice de covariance initiale un facteur
clé de l’efficacité du MCMC. La corrélation entre les différents paramètres et le flux IS à haute
énergie (100 GV) est beaucoup moins marquée (quasiment inexistante), ce qui est attendu
puisque la modulation solaire a un faible effet à cette rigidité. Une fois ces considérations sur
les PDFs faites, il est souhaitable d’extraire un maximum d’informations de ces dernières,
c’est-à-dire déterminer une valeur centrale et une incertitude associée.
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Figure 3.7: PDFs 2D et 1D de 6 paramètres du modèle : 3 paramètres de Jp
IS , et 3 niveaux de modu-

lation solaire.
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Expériences (date) φ [MV]
AMS-01 (1998) 554+31

−26
AMS-02 (2011-2013) 724+31

−23

BESS97 (1997) 511+28
−22

BESS98 (1998) 606+31
−22

BESS99 (1999) 687+29
−23

BESS00 (2000) 1309+32
−29

BESS-POLARI (2004) 776+30
−22

BESS-POLARII (2007) 527+29
−22

PAMELA (2006-2008) 544+30
−23

PAMELA (2006/11) 580+27
−21

PAMELA (2007/11) 505+25
−20

PAMELA (2008/11) 472+26
−19

PAMELA (2009/12) 409+23
−18

Table 3.2: Valeurs de modulation solaire, φ, obtenues grâce à l’analyse principale, avec leur contour
de crédibilité à 68%. La contamination isotopique de 2H et de 3He dans les données entraîne un biais
∆φ ≈ 30 MV non pris en compte ici.

Calcul des valeurs centrales et des incertitudes
Les PDFs 1D de la figure 3.7 sont proches d’une distribution gaussienne, et donc la valeur la

plus probable, la valeur moyenne ou la médiane comme valeur centrale doivent être proches.
En revanche, numériquement, la valeur médiane est un estimateur beaucoup plus robuste. En
effet, étant donnée la faible efficacité du MCMC, les fluctuations statistiques et la stagnation
éventuelle de certaines chaînes rendent la valeur la plus probable (le point le plus élevé de la
PDF) peu robuste. Il en va de même pour la valeur moyenne. La médiane est plus robuste vis à
vis de ces fluctuations. Pour calculer cette valeur (ainsi que les erreurs), la notion de quantiles
est utilisée. Elle obéit à la définition suivante :

q =

∫ v−

xmin

p(x)dx =

∫ xmax

v+

p(x)dx. (3.31)

Dans l’équation (3.31), q représente la valeur du quantile, xmin et xmax les bornes inférieures
et supérieures de la PDF, p la PDF considérée, et v− et v+ les valeurs en x qui reproduisent le
quantile recherché. Dans le cas de la médiane, q = 1/2 et v− = v+ = p1/2. La définition de
l’équation (3.31) peut également être étendue pour définir le concept de contour de crédibilité
à X%. La valeur de q se calcule alors comme q = 1

2

(
1 − X

100

)
. Le but est de déterminer numé-

riquement les v+ et v− qui satisfont l’équation (3.31) pour un q donné. Ainsi, pour trouver les
contours de crédibilité à 68%, on cherche v− et v+ pour q = 0.16.

Les valeurs médianes et incertitudes obtenues pour les niveaux de modulation sont présen-
tées dans le tableau 3.2. On constate que les incertitudes sur φ sont légèrement asymétriques
traduisant une légère non gaussianité des PDFs. Cette analyse pourrait être répétée pour les
paramètres des flux IS afin de donner leur valeur à la position des nœuds des splines. Or, ce
qui nous intéresse ici est la forme générale du flux IS, discutée ci-après.
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3.3.2 Flux IS et contours de crédibilité
3.3.2.1 Contours de crédibilité des flux IS

Le MCMC propose un ensemble de points échantillonnant la PDF multidimensionnelle
des paramètres de notre modèle. Pour chaque point, un modèle de flux IS, pour les protons et
pour l’hélium, peut être calculé. Les contours de crédibilité sont établis à partir de l’ensemble
de ces modèles. La procédure se déroule comme suit :

1. Choisir une grille en énergie. Il s’agit de l’ensemble des points sur lesquels vont être
calculés les contours de crédibilité. Le choix a été fait de prendre une grille de 512 points
dans l’intervalle [10−2; 106] GeV/n, répartis uniformément en échelle logarithmique.

2. Pour chaque point en énergie, Ei, la valeur des flux IS, Jp
IS et JHe

IS est déterminée pour
l’ensemble des flux possibles (un couple de flux par points du MCMC). Chaque valeur
est placée dans un histogramme. Il y a un histogramme par point de la grille en énergie
et par espèce.

3. Chaque histogramme est considéré comme une distribution, et une valeur centrale et
des contours de crédibilité sont calculés à partir de la relation (3.31). Ainsi, les contours
de crédibilité sont échantillonnés pour chaque valeur de la grille.

Cette procédure permet d’établir un estimateur du flux médian en s’affranchissant du mo-
dèle de flux IS choisi. En effet, le flux médian obtenu n’est pas parfaitement décrit par notre
spline à 6 nœuds et ne correspond pas nécessairement au meilleur ajustement possible. Le
résultat obtenu est présenté sur la figure 3.8.

On observe que les flux ont une forme en loi de puissance à haute énergie (& 50 GeV/n)
avec un changement de pente au-dessus de ∼ 200 GV. La structure du flux IS, à basse énergie
(∼ 1 GeV/n), n’est pas une loi de puissance et l’utilisation de fonctions splines permet de la
décrire de manière optimale. Les contours de crédibilité sont moins contraints en-dessous de
∼ 5 GeV/n, et au-dessus de 1 TeV/n. À basse énergie, cela est en partie dû à la corrélation
avec les paramètres de modulation solaire et la dispersion des données. À haute énergie, cela
provient du fait que le dernier nœud des flux IS est placé à R = 800 GV et qu’au-delà de cette
rigidité l’extrapolation se fait en loi de puissance.

Le cadre (b) de la figure 3.8 montre une incertitude ∆J/J de l’ordre de 10% à ∼ 1 GeV/n,
5% à ∼ 1 TeV/n et ∼2% entre. Les deux dernières valeurs sont déterminées par les données
les plus contraignantes utilisées dans l’ajustement, AMS-02 et BESS-POLAR. À basse éner-
gie, l’effet de la modulation solaire devient significatif et la provenance des erreurs n’est pas
facile à identifier. Elles proviennent simultanément de la dispersion des données et du modèle
de modulation. On peut également noter une légère asymétrie dans les contours des flux IS
à 68%, qui est liée, par corrélation, à l’asymétrie des niveaux de modulation évoquée précé-
demment.

Le dernier cadre de la figure 3.8 montre la variation du flux IS médian de l’analyse prin-
cipale par rapport à ceux des analyses individuelles protons ou héliums. On observe que, à
basse énergie, le flux d’héliums de l’analyse individuelle est supérieur à celui de l’analyse
principale. Cela est cohérent avec la figure 3.6 qui montre la même hiérarchie entre les ni-
veaux de modulation. En effet, étant donnée la corrélation entre les flux IS et les niveaux de
modulation, cette déviation est attendue. De même le flux IS de l’analyse individuelle des flux
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Figure 3.8: Flux IS obtenus par l’analyse principale. En bleu, les protons et en rouge les héliums.
Le cadre du haut, (a), représente les flux médians et les contours de crédibilité à 68%, 95% et 99%.
Les flux sont multipliés par E2
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principale.
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de protons est légèrement en-dessous de celui de l’analyse principale, et ce pour les même rai-
sons. L’écart des flux de protons est compatible à 68% de niveau de confiance ce qui semble
être le cas également sur la figure 3.6.

Les flux IS présentés ici sont valides dans le cas du modèle du force field. Ils ont été
déterminés à partir d’un ensemble de données TOA et peuvent être utilisés a posteriori pour
déterminer le niveau de modulation solaire pour d’autres expériences. Ceci est fait dans le
chapitre 4.

3.3.2.2 Forme paramétrique du flux médian et des contours de crédibilité

La détermination des flux médians et des contours de crédibilité permettent une représen-
tation graphique facile, et pleine de sens, des résultats obtenus. L’inconvénient principal est
la communication quantitative de ces résultats, pour une réutilisation future par divers utilisa-
teurs.

Le choix effectué ici est d’ajuster un modèle paramétrique sur les résultats obtenus. Le
modèle utilisé est un mélange entre polynôme en échelle logarithmique et extrapolation en
lois de puissance, et prend la forme :

log10(JIS ) =


12∑
i=0

ci ×

(
log10(Ek/n)

log10(800 GeV/n)

)i

si Ek/n < 800 GeV/n;

c̃0 − c̃1

(
log10(Ek/n)

log10(800 GeV/n)

)
sinon.

(3.32)

Les coefficients ci et c̃i sont présentés dans le tableau 3.3. Afin d’assurer la continuité de
la fonction et de sa première dérivée, deux degrés de liberté sont absorbés, et les paramètres
c12 et c̃0 s’écrivent en fonction des autres comme :

c12 =
1

12

 11∑
i=1

i × ci + c̃1
(
log10(800)

)2

 , (3.33)

c̃0 =

11∑
i=0

ci. (3.34)

La forme log−polynomiale choisie ici permet d’avoir une extrapolation en loi de puissance
avec un indice spectral c̃1 = 2.704 pour les protons, tout à fait compatible avec le changement
de pente caractérisé par AMS-02 [Aguilar et al. 2015a]. Le degré du polynôme utilisé à basse
énergie a été établi empiriquement pour reproduire le mieux possible la structure des flux
médians et des contours de crédibilité.

3.3.3 Comparaisons avec les études précédentes
Le dernier point de discussion abordé dans cette section est la position des résultats obte-

nus par rapport aux études antérieures. L’ensemble de la discussion se base sur la figure 3.9,
qui joue ici le rôle de figure de conclusion de la section.
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Figure 3.9: Flux IS de protons et d’héliums (les mêmes que sur la figure 3.8) comparés aux flux issus
d’autres études. Le cadre du haut montre les flux IS mesurés indirectement par l’expérience FERMI-
LAT [Yang et al. 2014], par illuminations des nuages moléculaires Orion A et Perseus OB2. Les points
de basse énergie correspondent à l’expérience Voyager-I [Stone et al. 2013], supposée être sortie de
la cavité solaire, et les lignes pointillées passant par ces points sont des ajustements supplémentaires
prenant en compte cette information. Le détail de ces ajustements est expliqué dans le corps du texte.
À haute énergie, les points représentent les flux des différentes expériences ayant mesuré les flux de
protons et d’héliums. Les flèches noires représentent les positions extrêmes des énergies IS des points
de données, domaine de sensibilité de l’ajustement. Le cadre du bas représente d’autres déterminations
du flux IS normalisé par le flux médian de l’analyse principale. Les deux flux ainsi comparés sont issus
des données BESS [Shikaze et al. 2007] d’une part, et des données AMS-01, PAMELA et FERMI-LAT
[Casandjian 2015] d’autre part.
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c1 -5.1249e+00 -5.2323e+00 -5.3431e+00 -5.0351e+00 -4.9695e+00 -4.1310e+00
c2 -3.1517e+00 -3.1232e+00 -3.0871e+00 -3.1816e+00 -3.2058e+00 -4.6403e+00
c3 -1.9668e+00 -1.8281e+00 -1.6663e+00 -2.1007e+00 -2.1897e+00 -1.4058e+00
c4 2.4595e+00 2.4752e+00 2.4718e+00 2.4542e+00 2.4545e+00 -4.7537e+00
c5 1.8051e+00 1.6870e+00 1.5352e+00 1.9485e+00 2.0266e+00 8.5077e+00
c6 -5.5338e-01 -5.6684e-01 -5.6738e-01 -5.4072e-01 -5.3201e-01 3.2637e+01
c7 2.3487e-01 2.0121e-01 1.6796e-01 2.3858e-01 2.6123e-01 -2.8383e+01
c8 -1.2658e+00 -1.2431e+00 -1.2024e+00 -1.2894e+00 -1.3050e+00 -5.8203e+01
c9 -2.1496e-01 -1.9996e-01 -1.8115e-01 -2.4841e-01 -2.5915e-01 4.8129e+01
c10 -5.9272e-01 -5.6908e-01 -5.4286e-01 -6.0271e-01 -6.2241e-01 3.3946e+01
c11 2.9974e-01 3.0871e-01 3.0692e-01 2.9706e-01 2.8423e-01 -2.9586e+01
c12 6.6289e-01 6.5647e-01 6.4893e-01 6.6907e-01 6.7734e-01 6.1683e-01
c̃0 -3.7996e+00 -3.7905e+00 -3.7836e+00 -3.8090e+00 -3.8169e+00 -3.7995e+00
c̃1 2.7040e+00 2.6737e+00 2.6415e+00 2.7354e+00 2.7718e+00 2.7040e+00

He

c0 2.3742e+00 2.3953e+00 2.4147e+00 2.3583e+00 2.3461e+00 2.2784e+00
c1 -5.3456e+00 -5.4355e+00 -5.5227e+00 -5.2749e+00 -5.2210e+00 -4.5726e+00
c2 -2.9866e+00 -2.9022e+00 -2.8139e+00 -3.0600e+00 -3.1233e+00 -4.8650e+00
c3 -1.3773e+00 -1.2677e+00 -1.1418e+00 -1.4715e+00 -1.5316e+00 3.9567e-01
c4 2.4858e+00 2.3740e+00 2.2262e+00 2.5976e+00 2.6921e+00 -1.1578e+00
c5 1.3122e+00 1.2090e+00 1.0749e+00 1.4155e+00 1.4734e+00 4.9893e+00
c6 -5.5501e-01 -5.0560e-01 -4.1371e-01 -6.2188e-01 -6.6670e-01 1.6511e+01
c7 1.2550e-01 1.1578e-01 1.0941e-01 1.2485e-01 1.2104e-01 -2.0521e+01
c8 -1.1544e+00 -1.0715e+00 -9.6435e-01 -1.2320e+00 -1.2943e+00 -2.8367e+01
c9 -1.7496e-01 -1.6825e-01 -1.6336e-01 -1.8303e-01 -1.8847e-01 3.1850e+01
c10 -5.4768e-01 -5.2429e-01 -5.0422e-01 -5.6130e-01 -5.7343e-01 1.5000e+01
c11 2.5321e-01 2.0779e-01 1.4605e-01 2.9555e-01 3.3392e-01 -1.7083e+01
c12 6.6468e-01 6.5963e-01 6.5218e-01 6.7276e-01 6.7868e-01 6.0486e-01
c̃0 -4.9263e+00 -4.9129e+00 -4.9009e+00 -4.9400e+00 -4.9540e+00 -4.9261e+00
c̃1 2.7141e+00 2.6910e+00 2.6653e+00 2.7448e+00 2.7693e+00 2.7140e+00

Table 3.3: Coefficients de l’ajustement des flux de protons (en haut) et d’héliums (en bas) issus de l’ana-
lyse MCMC. L’ajustement se fait à partir de l’équation (3.32) sur les flux médians et leurs contours de
crédibilité à 68% et 95%. La dernière colonne du tableau correspond à un ajustement (simple minimi-
sation) fait en ajoutant les données Voyager-I comme discuté en fin de section.

Mesures indirectes, mesures de hautes énergies, et autres études
La première observation à faire porte sur les mesures indirectes du flux IS. Celles-ci sont

basées sur l’émission γ dans les nuages moléculaires suite à l’interaction entre les particules
du RC et le gaz. L’extraction des flux IS à partir de ces mesures a de plus grandes incertitudes
mais reste compatible avec notre flux IS de protons.

Le cadre du bas de la figure 3.9 montre les différences entre notre flux médian (et son
contour de crédibilité à 68%) et deux autres déterminations du flux IS. L’analyse Shikaze
[Shikaze et al. 2007] est réalisée à partir des données BESS uniquement et utilise un modèle
paramétrique pour le flux IS, qui est une loi de puissance en rigidité multipliée par une loi de
puissance en β. Le changement de pente n’est ici pas considéré, ce qui produit une pente plus
forte à haute énergie. À basse énergie (. 10 GeV/n), l’accord entre notre flux médian et celui
proposé par la collaboration BESS est bon. La deuxième comparaison se fait avec une étude
plus récente [Casandjian 2015], considérant le même modèle de flux IS que Shikaze mais un
jeu de données différent. Le flux obtenu est montré avec son contour de crédibilité à 68%. La
dispersion obtenue par Casandjian à basse énergie est plus importante que celle obtenue ici,
et la non prise en compte du changement de pente à haute énergie est également visible, se
traduisant ici encore par une pente plus importante.
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Les flux IS obtenus sont également comparés aux flux mesurés de haute énergie (& 1
TeV/n), pour lesquels la modulation solaire a un effet négligeable (explicité sur la figure 3.1).
Les données TOA, récupérées elles aussi sur CRDB 8, sont en partie incompatibles entre elles.
Étant donnée cette dispersion, notre flux médian et ses contours de crédibilité sont une bonne
estimation du flux IS à ces énergies. En effet, la majeure partie des flux présentés sur la fi-
gure 3.9 est comprise dans les contours de crédibilité à 99%. Les données TOA de haute
énergie sont celles des expériences ATIC [Panov et al. 2009], CREAM-I [Yoon et al. 2011],
JACEE [Asakimori et al. 1998], MUBEE [Zatsepin et al. 1993], PAMELA-CALO [PAMELA
Collaboration et al. 2013a], RICH-II [Diehl et al. 2003], RUNJOB [Derbina et al. 2005], et
SOKOL [Ivanenko et al. 1993].

Le cas Voyager
Le cas des données de l’expérience Voyager-I [Stone et al. 2013] est particulier. Ces don-

nées permettent un test unique puisque la sonde Voyager-I, lancée en 1977, est supposément
sortie de la cavité solaire en 2012. Si cela était effectivement le cas, elle mesurerait directement
le flux IS, sans aucune modulation solaire. Il s’agirait du seul détecteur effectuant une mesure
directe du flux IS, et représenterait donc un choix de qualité pour tester notre estimation que
représente le flux médian. La figure 3.10 montre l’évolution temporelle de la détection des
particules de très basse énergies, entre 3 et 7.8 MeV/n pour les protons et les héliums, et
entre 5.4 et 13.9 MeV/n pour les noyaux d’oxygène. À ces énergies, le RC a une composante
galactique et une composante solaire dominante. La chute observée en 2012 tend à prouver
que la sonde Voyager-I sort de la cavité solaire. Il n’est plus possible pour elle de détecter les
particules émises par le Soleil et la sonde mesure seulement la composante galactique. L’ob-
servation de ce phénomène se fait très bien avec les protons et les héliums, présentant une
très grande stabilité dans le flux mesuré après cette date. Au moment de la sortie supposée de
l’héliosphère, le détecteur est à une distance de 122 unités astronomiques du Soleil.

La figure 3.11 montre les flux mesurés par la sonde Voyager-I au cours de l’année 2012,
durant laquelle s’est effectuée la supposée sortie de la cavité solaire. Nous discuterons ici
uniquement le cas du flux de protons. Les symboles vides représentent le flux avant la sortie
de l’héliosphère et les symboles pleins, le flux après cette date. On observe que en-dessous de
100 MeV/n, le flux dans la cavité solaire est plus important qu’à l’extérieur. Cela est expliqué
par le fait que le RC de basse énergie est dominé par les particules émises par le Soleil.
En sortant de l’héliosphère la sonde s’affranchit de ce rayonnement. Au-delà de 100 Mev/n,
l’effet est inversé. Le flux mesuré est plus important à l’extérieur de la cavité solaire. Les
particules présentes dans le flux à ces énergies sont d’origine galactique. En pénétrant dans
l’héliosphère, elles vont perdre de l’énergie et le flux mesuré sera donc plus faible. Ces deux
observations tendent à valider la sortie supposée de la cavité solaire par la sonde Voyager-I.

Les points de mesure de l’expérience Voyager-I sont présentés sur la figure 3.9. Pour les
protons, les points sont en dehors de la zone de sensibilité de l’ajustement effectué. Il est donc
difficile de dire si les deux flux sont compatibles ou non. Pour les héliums, une tension apparaît
entre notre flux médian et celui mesuré par Voyager. L’incompatibilité peut être justifiée par
une hypothèse de pré-modulation en amont du choc, s’étalant sur plusieurs centaines d’unités
astronomiques [Scherer et al. 2011; Kóta et Jokipii 2014]. Toutefois, d’autres études modé-

8. http://lpsc.in2p3.fr/crdb
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Figure 3.10: Figure, tirée de [Stone et al. 2013], montrant l’évolution temporelle de la détection de
particules de basse énergie, et d’origine solaire. Les trois cadres montrent de haut en bas les protons, les
héliums et les noyaux d’oxygène. Pour chaque espèce, plusieurs courbes sont montrées correspondant
à des sous-détecteurs différents. Il en existe 4 au total, A, B, C et D. L’agencement du détecteur est
présenté dans le papier originel de l’expérience [Stone et al. 1977].
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Figure 3.11: Figure, tirée de [Stone et al. 2013], présentant les flux de H, He, C, et O mesurés par la
sonde Voyager-I au cours de l’année 2012. Le flux de protons a été séparé en deux périodes, une avant
la sortie de la cavité solaire, et une après.
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lisant la zone du front de choc apportent des arguments supportant l’hypothèse de sortie de
la cavité solaire par la sonde Voyager-I [Lallement et al. 2014; Guo et Florinski 2014; Zhang
et al. 2015; Luo et al. 2015]. Il est également important de noter que les données Voyager-I
sont de très basses énergie et ne satisfont plus les hypothèses établies pour la construction du
modèle de force field.

Pour tester ces deux hypothèses, les points de données de l’expérience Voyager-I ont été
ajoutés au processus d’ajustement de l’analyse principale. L’ajustement a été réalisé par mi-
nimisation du χ2 (voir Eq. (3.28)), en laissant, dans un premier temps, le paramètre de modu-
lation solaire associé à Voyager-I libre. Le paramètre de modulation obtenu est φVoyager = 65
MV, a priori non compatible avec l’hypothèse de mesure d’un flux IS. Dans un second temps,
le paramètre φVoyager est fixé à zéro. On observe une diminution des autres paramètres de
modulation de ∼ 62 MV par rapport aux valeurs données dans le tableau 3.2, ainsi qu’un ajus-
tement de moins bonne qualité avec un χ2

/do f de 1.27. Le modèle correspondant au meilleur
ajustement est présenté sur la figure 3.9, en lignes pointillées. On observe une déviation par
rapport au flux médian de l’analyse standard dans la région ∼ [0.7; 3] GeV/n. Les données
Voyager-I étant fournies uniquement avec des erreurs statistiques, beaucoup plus faibles que
les autres expériences, le modèle est forcé de passer par ces points, biaisant le résultat ob-
tenu. Cet argument est la raison principale pour laquelle ces données n’ont pas été intégrées à
l’analyse principale. Elles ont un statut très différent des autres données.

Une paramétrisation de l’ajustement passant par les données Voyager (avec φVoyager = 0)
est tout de même proposée dans le tableau 3.3. Cela peut être vu comme une estimation basse
du flux IS.

3.3.4 Conclusion
Nous avons abordé ici l’aspect technique de la détermination des flux IS de protons et

d’héliums à partir des données TOA du RC. La stratégie générale reste standard par rapport à
ce qui est proposé dans la littérature [Garcia-Munoz et al. 1975; Casadei et Bindi 2004; Shi-
kaze et al. 2007]. Cependant, des améliorations techniques ont été apportées. Tout d’abord,
l’utilisation de modèles non-paramétrique pour les flux IS permet d’améliorer la flexibilité de
ceux-ci. Ensuite, la mise en place d’un critère quantitatif pour la sélection des données utili-
sées qui permet d’exclure des données récentes non compatibles avec celles acceptées. Enfin,
l’utilisation d’un algorithme MCMC permet d’évaluer la PDF de chacun des paramètres et
les corrélations 2D. Une discussion a été menée sur la viabilité des résultats obtenus. Glo-
balement plus complet que les autres études, considérant à la fois la modulation solaire de
basse énergie et le changement de pente observé récemment dans les spectres de protons et
d’héliums, le modèle de flux IS proposé ici est une estimation fine dans le cadre du modèle du
force field. Les tensions avec les données Voyager-I ne sont pas faciles à interpréter, mais les
limitations du force field aux énergies considérées semblent être une explication naturelle.

En parallèle de ce travail, une étude a été menée par Corti [Corti et al. 2015] prenant
en compte les données de l’expérience Voyager-I et du détecteur AMS-02. L’utilisation d’un
modèle de flux IS paramétrique, pas assez souple, montre la limitation de la description des
données avec le modèle du force field. Le choix a été fait d’utiliser un modèle de modulation
plus complexe pour décrire les données. L’utilisation des fonctions splines semblent donc être
nécessaire pour la bonne description des flux IS dans le cadre du force field.
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Figure 3.12: Figure montrant les flux mensuels estimés à partir des données de l’expérience AMS-02.
La période en temps considérée s’étend de juin 2011 à novembre 2013 inclus. Le panneau du haut
présente les flux multipliés par R2.7. Le cadre du bas montre le rapport entre chacun des flux mensuel
et le flux moyenné sur toute la période considérée.

La très haute précision des données récentes semble être un point clé de la détermination
du flux IS et du test du modèle du force field, pour l’instant capable de décrire les données
observées. Dans la prochaine section nous utiliserons les flux périodiques de protons de l’ex-
périence AMS-02 pour effectuer un test plus fin de ce modèle.

3.4 Impact des données AMS-02
Les données utilisées dans cette section sont les flux mensuels de protons mesurés par

l’expérience AMS-02. Ils correspondent à 30 mois de données et sont estimés à partir de
l’analyse présentée dans le chapitre 2 avec les spécificités dues à la reconstruction des flux en
fonction du temps. Les flux obtenus sont présentés sur la figure 3.12. Le cadre du haut montre
l’ensemble des flux reconstruits. Le cadre du bas montre la dispersion par rapport au flux
moyenné sur les trente mois considérés. L’estimation de ces flux est un travail préliminaire.
La collaboration travaille sur une nouvelle estimation sur l’ensemble de la période de prise
de données, et sur l’ensemble du spectre en rigidité. La variabilité observée à basse rigidité
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Figure 3.13: Figure montrant l’évolution du paramètre de modulation solaire estimé à partir des flux
mensuels de protons d’AMS-02. Le code couleur utilisé est le même que celui de la figure 3.12.

(. 10 GV) est due à la modulation solaire. À 40 GV les flux présentent une dispersion de
l’ordre de 1%, inférieure aux incertitudes systématiques associées.

3.4.1 Détermination de la modulation solaire avec AMS-02
La première étude réalisée consiste à utiliser le modèle du force field pour déterminer les

paramètres de modulation associés à chaque flux Ji présenté sur la figure 3.12. Pour cela on
considère les flux IS établis précédemment avec l’analyse principale. Le but est de déterminer
les paramètres de modulation correspondant aux différents flux TOA estimés par AMS-02. En
conséquence, le flux IS de protons est fixé et on ajuste un paramètre de modulation solaire sur
chaque flux TOA Ji. La recherche des paramètres de modulation optimaux se fait avec un al-
gorithme de minimisation. Chaque détermination étant indépendante, il y a une minimisation
par flux mensuel. La série en temps du paramètre de modulation obtenu est présentée sur la
figure 3.13. Les valeurs de φ correspondent à celles données par l’ajustement. Les erreurs sur
φ sont estimées à partir des chaînes MCMC établies dans l’analyse principale. La minimisa-
tion est faite pour l’ensemble des points des chaînes, et l’erreur est prise comme la dispersion
obtenue pour chacun des mois. On peut observer une augmentation de la modulation solaire
en fonction du temps. Ce comportement est attendu puisque le début de la prise de données
d’AMS-02 se situe sur une partie ascendante du cycle d’activité solaire. On peut observer
en mars 2012 une hausse brutale de la modulation solaire. Cette structure est la conséquence
d’une éruption solaire puissante observée dans les rayons X de manière indépendante[Shimizu
et al. 2014].
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Figure 3.14: Figure montrant l’évolution du χ2
/do f issu de l’ajustement d’un modèle de modulation

solaire sur les flux mensuels estimés par AMS-02. Les marqueurs pleins correspondent au modèle du
force field, alors que les marqueurs vides correspondent à l’extension du force field proposé par Cholis
[Cholis et al. 2016]. La zone grisée correspond à l’hypothétique fin de changement de polarité estimée
par McIntosh [McIntosh et al. 2014].

3.4.2 Au-delà du force field
La question sous-jacente à l’analyse des flux mensuels de protons estimés par l’expérience

AMS-02 est de savoir si le modèle du force field décrit correctement ces données de haute
précision. Pour cela, on calcule le χ2

/do f pour chaque mois analysé. Le résultat est présenté sur
la figure 3.14, et correspond aux marqueurs pleins. La zone grisée correspond à l’estimation
de la période de fin de changement de polarité magnétique solaire [McIntosh et al. 2014]. En
considérant le critère d’acceptation des données utilisé plus haut (χ2

/do f < 2), on peut voir que
les mois précédants cette fin de changement de polarité sont bien décrits et que l’ajustement
devient significativement moins bon après. Cette transition peut indiquer qu’il y a un lien de
cause à effet entre ces deux évènements.

Afin de tester cela, nous utilisons un modèle de modulation supposé être sensible à la
polarité magnétique du soleil. Ce modèle a été décrit dans la section 3.1.3 et correspond à celui
proposé par Cholis [Cholis et al. 2016]. Il s’agit d’une extension du modèle du force field. Le
modèle propose un paramètre φ(R, t) avec une dépendance en énergie. Chaque terme est relié
à des quantités physiques solaires de telle sorte que les deux paramètres du modèles, φ0 et
φ1 sont constants. La dépendance temporelle se fait à travers le champ magnétique solaire, sa
polarité, et le tilt angle (voir Eq.(3.25)). Ce modèle, en plus de prendre en compte des effets
physiques supplémentaires, est à caractère prédictif. Une fois φ0 et φ1 fixés, φ(R, t) se déduit de
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la mesure des propriétés magnétiques solaires. Le but ici étant de voir s’il est capable de mieux
décrire les données protons mensuelles du détecteur AMS-02, le côté prédictif du modèle ne
nous intéresse pas ici. Nous redéfinissons les paramètres φ0 et φ1 à partir de l’équation (3.25),
tels que :

φ0(t) ← φ0

(
|Btot(t)|
4 nT

)
, (3.35)

φ1(t) ← φ1 H(−qA(t))
(
|Btot(t)|
4 nT

) (
α(t)
π/2

)4

. (3.36)

Cette définition permet de s’affranchir de la mesure des paramètres magnétiques du soleil.
Les paramètres φ0(t) et φ1(t) sont des paramètres effectifs dont nous cherchons à estimer
l’évolution temporelle. Le paramètre de modulation solaire devient alors :

φ(R, t) = φ0(t) + φ1(t)
(
1 + (R/R0)2

β (R/R0)3

)
. (3.37)

Dans l’équation (3.37), la dépendance en rigidité fait intervenir une rigidité caractéristique
dont Cholis donne une estimation R0 = 0.5 GV. On note la dépendance en rigidité f (R) =

(1 + (R/R0)2)/(β (R/R0)3). L’extension du force field est effective à basse rigidité. En effet,
on a f (1) ≈ 0.81 et f (10) = 0.05 pour les protons. Plus la rigidité est grande plus le mo-
dèle de Cholis se comporte comme le force field. Dans l’équation (3.36) la polarité du champ
magnétique solaire est modélisée avec une fonction marche. Pour les particules chargées posi-
tivement ce terme est nul avant le changement de polarité et différent de zéro après. Puisque ce
terme est inclus dans φ1(t) on s’attend à ce que celui-ci suive la même dépendance en fonction
du temps.

L’analyse effectuée pour l’estimation de l’évolution des paramètres φ0(t) et φ1(t) est simi-
laire à celle effectuée précédemment. La différence majeure réside dans le fait que des degrés
de liberté du flux IS de protons sont laissés libres à basse rigidité. En effet, l’estimation du
flux IS de protons réalisée dans ce chapitre est valide dans le cadre du modèle du force field.
Il est donc possible d’utiliser cette estimation pour tester le force field avec les flux mensuels
d’AMS-02. Ici, nous testons un modèle de modulation différent et le flux IS de protons estimé
n’est plus valide. Seuls les nœuds de basse énergie sont laissés libres, les trois derniers (à 100,
400 et 800 GV) sont gardés fixes car supposés non affectés significativement par la modula-
tion solaire. De plus, les flux mensuels sont estimés jusqu’à 50 GV, les degrés de liberté de
haute rigidité ne seraient donc pas contraints. Les trois nœuds de plus basse rigidité (1, 7 et
50 GV) sont donc pris comme libres dans l’ajustement. L’ajustement se fait avec un algo-
rithme de minimisation. Pour chaque mois, on calcule le χ2

/do f obtenu. Le résultat obtenu est
présenté sur la figure 3.14 en marqueurs vides. On peut voir que l’ajustement est de meilleur
qualité sur l’ensemble de la période, restant en dessous du seuil χ2

/do f < 2. On remarque que
même en dehors du changement de polarité l’ajustement est meilleur avec le modèle de Cho-
lis qu’avec le force field. Cela vient en partie du fait que toutes les dépendances temporelles
sont absorbées dans les paramètres φ0(t) et φ1(t). Ces paramètres effectifs ne prennent pas en
compte la forme de la fonction marche proposée par Cholis pour la modélisation de la polarité
magnétique. Le paramètre φ1 peut être non nul avant le changement de polarité. On a donc
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un modèle correspondant au force field avec un paramètre supplémentaire. Il est donc normal
d’avoir un ajustement de meilleur qualité sur toute la période. Dans le pire des cas φ1 = 0 et
l’ajustement est le même que celui du force field.

Les séries en temps des paramètres φ0 et φ1 sont présentées sur la figure 3.15. Les er-
reurs associées aux paramètres sont celles issues de l’algorithme de minimisation et semblent
sous estimées. Le but ici est de voir les tendances de chacun des paramètres. Le paramètre
φ1 commence avec une valeur très faible. Ce dernier augmente avec le temps. Ce résultat est
attendu puisque φ1 modélise en partie le changement de polarité. La courbe φ0 a un compor-
tement proche de celui observé sur la figure 3.13 pour les premiers mois. Pour les mois de
l’année 2013 les valeurs du paramètre φ0 deviennent plus faible car elles sont compensées par
la hausse de φ1.

Le travail présenté ici est encore trop préliminaire pour valider l’observation du chan-
gement de polarité magnétique avec les flux mensuels de protons d’AMS-02, mais reste très
prometteur. La collaboration travaille à produire des flux en fonction du temps pour différentes
espèces, ce qui permettra de réaliser l’analyse simultanément sur les protons et les héliums.
D’autres espèces comme les électrons et les positons pourront également être ajoutés à l’ana-
lyse. La différence de signe des électrons qui intervient dans la prise en compte de la polarité
magnétique solaire permettra de sonder cette dépendance. De même, une étude précise des
incertitudes liées aux paramètres φ0(t) et φ1(t) doit être menée pour pouvoir tester la signifi-
cance statistique de l’hypothèse φ1(t) = 0 en fonction du temps. Pour cela un MCMC pourra
être utilisé comme précédemment dans ce chapitre. Celui-ci devra néanmoins être optimisé
car le nombre de paramètres libres est nettement plus important que précédemment. En consi-
dérant l’ensemble des données AMS-02, représentant 60 mois entre juin 2011 et juillet 2016,
et en considérant seulement les données protons, cela représente 123 paramètres. L’estima-
tion de la matrice de covariance devient un point clé de l’efficacité du MCMC. Quoi qu’il en
soit, les données temporelles de l’expérience AMS-02 représentent un test intéressant pour les
modèles de modulation solaire, et devrait permettre de tester des modèles de modulation plus
réalistes que le force field.
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Figure 3.15: Figure montrant l’évolution des paramètres φ0(t) et φ1(t), définis par l’équation (3.36), et
estimés à partir des données mensuelles du détecteur AMS-02.
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L’étude de la modulation solaire avec les données TOA du RC a permis d’estimer les flux
IS de protons et d’héliums ainsi que les niveaux de modulation solaire pour les expériences
utilisées. Dans ce chapitre nous étudions la modulation solaire avec des données issues de
détecteurs terrestres, les moniteurs à neutrons (NM pour neutron monitors). Ceci conduit à
une deuxième estimation de l’évolution temporelle du paramètre de modulation φ permettant
ainsi de valider l’analyse présentée dans le chapitre précédent. Dans un premier temps le
fonctionnement des NM sera abordé, puis le lien entre le signal mesuré et la modulation solaire
sera explicité. Enfin, l’analyse effectuée et la construction de séries temporelles des niveaux
de modulation seront expliquées. Le travail présenté dans ce chapitre a donné lieu à deux
publications. J’ai pu apporter ma contribution dans un premier article [Maurin et al. 2015], en
estimant l’ensemble des flux IS, de l’hydrogène au nickel, avec une méthodologie semblable
à celle décrite dans le chapitre 3. J’ai également pu mener l’étude présentée dans le second
article [Ghelfi et al. 2016] en développant de nouveaux outils de calculs et de visualisation de
résultats. Ce travail a été effectué dans la deuxième moitié de ma thèse.

4.1 Les moniteurs à neutrons

4.1.1 Le détecteur
Le développement des moniteurs à neutrons s’est fait après la seconde guerre mondiale,

dans le cadre de l’étude des gerbes atmosphériques créées par interaction entre les particules
du RC et l’atmosphère terrestre. Dans un papier résumant la mise en place des premiers NM,
Simpson explique qu’il cherche initialement à étudier la dépendance des gerbes atmosphé-
riques en fonction de la latitude [Simpson 2000] en détectant les neutrons rapides (& 10 MeV).
Les neutrons de plus basses énergies sont dépendants des conditions locales de détection et
Simpson cherche à s’en affranchir. Pour cela, il utilise le dispositif expérimental présenté sur
la figure 4.1, composé d’un compteur proportionnel à base de BF3 enrichit en 10B, qui a une
section efficace de capture neutronique inversement proportionnelle à la vitesse des neutrons.
La réaction induite est :

10B + n→ 11B∗ → 7Li + 4He++ + Q, (4.1)

avec 4He++ représentant des particules α, et Q l’énergie excédentaire de la réaction. La perte
d’énergie par ionisation dans le gaz du compteur proportionnel est beaucoup plus importante
pour les particules α que pour la composante électromagnétique de la gerbe atmosphérique.
En ajustant le seuil de détection, Simpson est capable de détecter uniquement les particules
α issues de la réaction (4.1). La capture neutronique du BF3 est d’autant plus efficace que
les neutrons sont lents. Simpson utilise de la paraffine pour thermaliser les neutrons rapides
incidents et ainsi favoriser la réaction (4.1). Les neutrons lents provenant de l’extérieur du
détecteur sont stoppés par une feuille de cadmium 113Cd. La figure 4.1 (figure de gauche)
montre deux dispositifs légèrement différents. Le détecteur A sert à la détection des neutrons
lents telle que décrite précédemment, et le détecteur B sert à estimer le bruit de fond associé à
la mesure. En effet, le cadmium entourant le compteur proportionnel va stopper les neutrons
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Figure 4.1: À gauche : figure montrant le dispositif expérimental mis en place par Simpson pour détec-
ter les neutrons rapides provenant des gerbes atmosphériques. À droite : figure montrant le dispositif
expérimental avec une cible de plomb. Les deux dispositifs utilisent le même système de détection basé
sur un compteur proportionnel rempli de BF3. Figures issues de [Simpson 2000].

thermalisés par la paraffine, rendant en principe le dispositif insensible aux neutrons de la
gerbe atmosphérique.

Simpson décide de changer de système de détection en 1948 dans le but d’augmenter le
nombre de neutrons détectés. Il rajoute une cible de matériau lourd jouant le rôle d’émetteur
de neutrons. La multiplicité des neutrons produits lors de l’interaction d’une particule éner-
gétique avec un matériau possédant A nucléons évoluant comme A2/3, il choisit d’utiliser du
plomb comme matériau cible. Le dispositif est présenté sur la figure 4.1 (figure de droite). La
paraffine extérieure sert de bouclier et de modérateur aux neutrons rentrant dans le détecteur.
Les nucléons énergétiques provenant des gerbes atmosphériques interagissent avec le plomb,
ce qui génère des neutrons. Ceux-ci sont modérés par la paraffine entourant le compteur pro-
portionnel, puis détectés par ce dernier comme expliqué auparavant. Le dispositif présenté sur
la figure 4.1 compte 12 compteurs proportionnels, près de 3000 kg de plomb et 1400 kg de
paraffine. Le dispositif présenté ici est toujours utilisé dans les NM aujourd’hui. La simplicité
du détecteur a permis une mise en œuvre très tôt (dans les années 50) et donc une prise de
données continue sur plus de 60 ans.

En utilisant ce dispositif expérimental, Simpson montre la variation du signal mesuré en
fonction de la latitude, ainsi qu’une variation du signal en fonction du temps [Simpson 2000]
pour une latitude fixée. En se basant sur les travaux de Scott Forbush et de James VanAllen,
il émet deux hypothèses pour expliquer la variation temporelle du taux de comptage dans un
NM. La première porte sur la variation du champ magnétique terrestre induisant un chan-
gement de la rigidité de coupure. La deuxième concerne la variation du flux de particules
pénétrant l’atmosphère. La mesure effectuée par Simpson à différentes latitude valide la se-
conde hypothèse. En faisant l’hypothèse d’un flux galactique constant sur une telle période
de temps, Simpson déduit que l’environnement local modifie le flux galactique, et appelle
l’évolution temporelle de cette modification la modulation solaire.
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Figure 4.2: Figure montrant la disposition de 53 NM actifs en 1999. Les différents marqueurs cor-
respondent à différentes technologies de détection. Les lignes représentent les niveaux de rigidités de
coupure verticale. Figure issue de [Simpson 2000].

4.1.2 Du flux TOA aux comptages NM
Lev Dorman étudie l’impact de la position du NM sur le signal mesuré par le détecteur. Il

calcule le signal attendu en fonction de la position du NM, des flux TOA de l’ensemble des
espèces du RC, et de l’interaction des particules du RC dans l’atmosphère terrestre [Dorman
2004] :

N(~r, t) =

∫ ∞

0
T (R,~r, t) ×

∑
i=CRs

Yi(R, h)
dJi

TOA

dR
(R, t)dR, (4.2)

avec N(~r, t) le taux de comptage du NM à une position ~r et un temps t, R la rigidité des par-
ticules du RC, T (R,~r, t) la fonction de transmission du champ géomagnétique à une position
et un temps donnés, Yi la fonction de yield associée à l’espèce i du RC, et Ji

TOA le flux TOA
de l’espèce i du RC. La fonction de yield correspond à la modélisation de l’interaction de la
particule initiale dans l’atmosphère terrestre.

4.1.2.1 Le champ magnétique terrestre et la fonction de transmission T (R,~r, t)

Comme pour les expériences TOA dont nous avons parlées dans les chapitres précédents,
la mesure indirecte des particules du RC dans le cadre d’un détecteur terrestre est sensible
au champ magnétique terrestre. Les particules de faible rigidité sont repoussées par le champ
magnétique et ne sont pas détectables. En fonction de la position à laquelle se trouve le NM, la
sensibilité aux basses rigidités n’est pas la même. En effet, au niveau de l’équateur, l’effet du
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champ magnétique est maximal et les particules ayant une rigidité inférieure à quelques GV
sont repoussées, alors qu’aux pôles magnétiques l’effet est minimal laissant passer la plupart
des particules du RC. La figure 4.2 montre la disposition de NM actifs en 1999 ainsi que les
lignes de rigidité de coupures verticale. On peut voir que celle-ci est maximale le long de
l’équateur magnétique.

Cette dépendance en fonction de la latitude est prise en compte dans l’équation (4.2) par
la fonction de transmission T (R,~r, t). Pour évaluer cette fonction, on peut réaliser une ex-
périence de backtracing consistant à simuler la propagation de particules virtuelles dans le
champ magnétique terrestre à partir de la position du détecteur [Smart et al. 2003, 2006; Bü-
tikofer et al. 2008]. Les particules sont générées avec des rigidités différentes allant jusqu’à
quelques dizaines de GV. La fonction de transmission est calculée comme le taux de particules
s’échappant du champ magnétique terrestre pour chaque rigidité. L’évaluation du champ ma-
gnétique terrestre est faite à partir des modèles IGRF [Tsyganenko 2013].

La fonction de transmission présentée dans l’équation (4.2) comporte une dépendance
temporelle. En effet, le champ magnétique terrestre n’est pas constant et, pour l’étude de
l’évolution du taux de comptage d’un NM sur 50 ans, cette variation pourrait avoir un impact.
Cet effet est néanmoins négligé dans l’analyse présentée dans ce chapitre.

Dans ce qui suit la fonction de transmission est considérée comme une fonction marche
dont la transition se fait à la rigidité de coupure verticale, et l’utilisation d’une fonction de
transmission plus réaliste est discutée dans les perspectives.

4.1.2.2 L’atmosphère terrestre et la fonction de yield Y(R, h)

Les NM détectent les particules issues des gerbes atmosphériques, qui résultent de l’inter-
action entre les particules du RC et l’atmosphère terrestre. Afin de modéliser le signal attendu
dans un NM, la prise en compte de cette interaction dans l’atmosphère est nécessaire. Dans
l’équation (4.2), cela se fait par le biais de la fonction de yield Y, qui fait la conversion entre
le flux TOA et le signal dans le NM. Il s’agit du taux comptage attendu pour un flux unitaire à
une rigidité R donnée. Il y a une fonction de yield par espèce du RC. La fonction de yield peut
être estimée à partir de simulations de gerbes atmosphériques [Clem et Dorman 2000], ou à
partir de données directement [Caballero-Lopez et Moraal 2012]. L’estimation des fonctions
de yield n’est pas détaillée ici, seuls certains points clés sont abordés.

Tout d’abord, les NM ne mesurent pas uniquement la composante neutronique de la gerbe
atmosphérique. Si nous avons détaillé l’instrument en tant que détecteur de neutrons, d’autres
particules produisent également un signal dans l’instrument. C’est le cas des protons et des
muons produits dans les gerbes atmosphériques. Clem et Dorman calculent l’efficacité de
détection d’un NM pour différentes particules [Clem et Dorman 2000], et on peut voir sur la
figure 4.3 que le détecteur est optimisé pour détecter la composante hadronique des gerbes
atmosphériques. Cette efficacité de détection est à mettre en regard de la fluence 1 de chacune
des particules produites dans les gerbes atmosphérique, la quantité importante étant le produit
de l’efficacité de détection et de la fluence pour chacune des particules produite dans la gerbe
atmosphérique. La fluence des neutrons, des muons et des protons est montrée sur la figure 4.4.

1. La fluence est le nombre de particules secondaires produites dans les gerbes atmosphériques par unités de
surface de temps et d’énergie. Ici, elle s’esprime en (cm2 s MeV)−1.
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Figure 4.3: Figure montrant l’efficacité de détection d’un NM pour différentes particules secondaires
produites dans les gerbes atmosphériques. Figure issue de [Clem et Dorman 2000].

Celle-ci est calculée pour une altitude nulle et une rigidité de coupure Rc = 0.8 GV [Maurin
et al. 2015]. Les muons sont très présents au niveau du sol. Néanmoins, la faible sensibilité
des NM à ces particules permet de quasiment les éliminer. La contribution des protons et des
muons dépend légèrement du niveaux de modulation solaire mais représente ∼ 8% du signal
du NM pour les protons et ∼5% pour les muons.

Le deuxième point abordé est la dépendance de la fonction de yield en fonction de l’alti-
tude du NM. En effet, en fonction de cette dernière, le développement de la gerbe atmosphé-
rique ne sera pas la même et les fluences de chacune des composantes détectables ne seront
pas les mêmes. Ainsi, pour chaque particule contribuant au signal du NM, la dépendance en
fonction de l’altitude est modélisée par une exponentielle décroissante.

Dans l’équation (4.2), l’ensemble des espèces du RC a une contribution au signal du NM.
Généralement, seules les fonctions de yield des protons et des héliums sont estimées. Pour les
espèces plus lourdes, la fonction de yield correspondante est prise comme :

YA(R, h) =
A
4
× Y4He(R, h), (4.3)

avec A le nombre de nucléons de l’espèce concernée. L’argument avancé pour cette simplifi-
cation est la conservation de l’énergie totale par nucléon dans les interactions intervenant dans
la création des gerbes atmosphériques. L’égalité du rapport A/Z pour les espèces avec Z ≥ 2
permet d’exprimer cette relation en fonction de la rigidité. L’équation (4.3) a été validée dans
des simulations Monte Carlo sur l’azote, l’oxygène et le fer jusqu’à une altitude de 15 km
[Mishev et Velinov 2011].
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Figure 4.4: Figure montrant la fluence des protons, neutrons et muons à une altitude nulle et une rigidité
de coupure Rc = 0.8 GV. Les fluences sont calculées pour deux valeurs de modulation différentes à
partir du code AtmoRad. Figure issue de [Maurin et al. 2015].

Les différentes fonctions de yield utilisées par la suite sont celles proposées par Nagashima
N89 [Nagashima et al. 1989, 1990], Clem et Dorman CD00 [Clem 1999; Clem et Dorman
2000], Fluckiger F08 [Flückiger et al. 2008], Matthia M09 [Matthiä et al. 2009; Matthiä 2009],
Caballero-Lopez CL12 [Caballero-Lopez et Moraal 2012], Mishev M13 [Mishev et al. 2013],
et Cheminet C13 [Maurin et al. 2015], et nous considérons la fonction de yield C13 comme
celle de référence.

4.1.2.3 En résumé

L’équation (4.2) fait intervenir la fonction de transmission du champ géomagnétique et
l’interaction des particules du RC dans l’atmosphère terrestre, modélisée par les fonctions de
yield. Ces deux termes sont pris constants dans le temps et toute la dépendance temporelle du
taux de comptage est inclue dans les variations des flux TOA. Ces dernières sont directement
liées à la modulation solaire. Ainsi, la variation du taux de comptage dans les NM est suppo-
sée provenir uniquement de la modulation solaire. Les NM permettent donc une étude de ce
phénomène sur de longues périodes de temps et avec une très bonne résolution temporelle.
En effet, les NM mesurent un taux de comptage avec une résolution de l’ordre de la minute.
La suite de ce chapitre consiste à décrire comment utiliser ces détecteurs pour reconstruire le
paramètre de modulation solaire dans l’approximation du force field.
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4.2 Détermination de la modulation solaire avec les NM
Nous détaillons ici la procédure de calibration des NM, ainsi que la façon dont est extrait

le paramètre φ, et les erreurs systématiques associées à son estimation.

4.2.1 Considération des noyaux lourds
L’équation (4.2) fait intervenir l’ensemble des espèces du RC ; ces flux IS doivent donc

être déterminés. Les flux de protons et d’héliums sont les mieux mesurés car il s’agit des
espèces les plus abondantes. La détermination des flux IS associés est donc plus précise pour
ces deux espèces (voir chapitre 3) que pour les plus lourdes. Afin de prendre en compte les
espèces les plus lourdes, leurs contributions au signal du NM sont considérées comme un
facteur fois celle de l’hélium. L’équation (4.2) peut s’écrire N(R, t) =

∫ ∞
Rc
I(R, t) dR avec

I(R, t) ≡
∑

i=CRsYi(R, h)dJi
TOA/dR. En remplaçant les fonctions de yield des espèces lourdes

par celle de l’hélium (Eq.(4.3)) et en considérant les espèces lourdes comme un facteur de
pondération de l’hélium, on obtient :

I ≡
∑

i

(YJ)i ≈ Y1H × JH +Y4He × (1 + sZ>2) × JHe. (4.4)

Le signe ≈ de l’équation (4.4) traduit deux approximations. Tout d’abord, JH et JHe ne sont
pas composés uniquement de 1H et de 4He. Or les fonctions de yield associées sont estimées
sans contamination isotopique. La deuxième approximation vient du fait que la contribution
des noyaux avec Z > 2 ne s’exprime pas exactement comme un facteur de la contribution de
l’hélium. Le facteur s’estime comme :

sZ>2 ≈

 ∑
i=Z>2

Ai
dJi

TOA

dR

 / (4 dJHe
TOA

dR

)
. (4.5)

Le processus pour estimer ce facteur de pondération se déroule suivant les étapes suivantes :

1. Récupération des données des flux du RC pour les espèces allant du Li au Ni sur la base
de données CRDB 2 [Maurin et al. 2014].

2. Estimation des flux IS des noyaux lourds. L’analyse faite ici est similaire à celle pro-
posée pour l’estimation des flux IS de protons et d’héliums dans le chapitre 3. Les flux
IS sont modélisés par des fonctions splines, et l’ajustement est effectué en utilisant un
algorithme de minimisation sur l’ensemble des données simultanément. L’analyse est
répétée plusieurs fois en supprimant à chaque itération les données non-compatibles.

3. Calcul des quantités
∑

i=Z>2YidJi
TOA/dR et Y4He dJHe

TOA/dR, correspondant aux contri-
butions des espèces lourdes et des héliums au signal d’un NM. Les fonctions de yield se
simplifient grâce à l’équation (4.3). Pour calculer ces quantités, un niveau de modulation
est nécessaire ; nous prendrons ici φRef = 600 MV.

4. Calcul de sZ>2 en fonction de la rigidité. Comme l’approximation faite pour le calcul de
sZ>2 n’est pas exacte, la valeur estimée dépend de la rigidité considérée. Le facteur de

2. http://lpsc.in2p3.fr/crdb
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Figure 4.5: Figure montrant les contributions estimées de chacune des composantes du RC au signal
d’un NM. Le calcul est fait à partir de l’estimation des flux IS. La ligne continue représente la contri-
bution des héliums, pondérée par un facteur sZ>2 = 0.455. La ligne pointillée représente la différence
entre la contribution calculée des noyaux lourds et la contribution pondérée des héliums.

pondération global est pris comme celui minimisant l’écart entre
∑

i=Z>2 AidJi
TOA/dR et

sZ>2(4 dJHe
TOA/dR).

Le processus ainsi réalisé permet d’estimer le facteur de pondération sur l’ensemble de
la gamme de rigidité disponible, entre ∼ 1 GV et ∼ 1 TV. Le résultat obtenu est présenté sur
la figure 4.5. Le facteur de pondération reproduisant au mieux la contribution des noyaux
lourds est sZ>2 = 0.455. L’écart entre la contribution à partir des flux IS et l’estimation par
facteur de pondération est minimal autour de 50 GV. On peut voir sur la figure 4.6 que le
signal enregistré par un NM provient préférentiellement des rigidités comprises entre 10 GV
et 100 GV. Il est donc attendu que le facteur de pondération optimal minimise la différence
à cette rigidité. La valeur du facteur de pondération obtenue n’est pas sensible au choix de
la valeur du paramètre de modulation φRef utilisé. Les sources d’incertitudes sur le facteur de
pondération proviennent des ajustements effectués sur les données pour l’estimation des flux
IS, ainsi qu’à la différence résiduelle entre la contribution estimée à partir des flux IS et celle
à partir du facteur de pondération. Ainsi, on obtient :

sZ>2 = 0.455 ± 0.005(Ajustement) ± 0.03(Residu). (4.6)

L’erreur systématique attribuée au résidu est estimée à 3%, valeur atteinte pour une rigidité
de 1 TV. On peut voir sur la figure 4.6 que les particules du RC de cette rigidité contribuent à
hauteur de 1% au signal mesuré par un NM.
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Figure 4.6: Figure montrant la contribution au nombre de coups dans un NM en fonction de la rigidité
de la particule du RC. Les lignes grises correspondent à des détecteurs à muons (voir section 4.3.3) et
les lignes bleues et rouges correspondent à un NM. Le calcul est fait à partir de l’estimation des flux
IS pour deux valeurs de modulation solaire différentes. On voit que les NM sont très sensibles aux
particules du RC ayant une rigidité supérieure à 10 GV. Figure issue de [Maurin et al. 2015].

4.2.2 Calibration des détecteurs
Les fonctions de yield modélisent le signal attendu dans un NM sans nécessairement tenir

compte de l’environnement de détection local (l’épaisseur des murs autour du détecteur par
exemple). Ce dernier peut avoir un impact sur le taux de comptage mesuré. Le processus de
calibration consiste à établir le lien entre le taux de comptage mesuré par un NM s et celui
estimé avec la relation (4.2) avec une fonction de yield y, tel que :

Ndata
s (t) = kcorr

s, y × Ncalc
s, y (t), (4.7)

= kcorr
s, y

∫ ∞

Rs
c

∑
i=CRs

Y
y
i (R, h)

dJi
TOA

dR
(R, t) dR, (4.8)

avec kcorr
s, y le facteur de calibration pour le NM s et la fonction de yield y. La somme sur l’en-

semble des espèces du RC comprend les protons et les héliums pondérés du facteur prenant en
compte les espèces plus lourdes. Ce facteur fait intervenir les taux de comptage mesurées par
les NM. Celles-ci sont récupérées sur la base de données NMDB 3 recensant de nombreuses
stations NM en Europe et en Antarctique.

Le deuxième élément qui intervient dans l’équation (4.8) est le flux TOA de protons de
d’héliums. Ces flux TOA sont pris comme les mesures des flux réalisées par les expériences
utilisées dans le chapitre 3. Ainsi, pour chaque expérience ayant mesuré simultanément le flux
de protons et d’héliums, et passant le critère de sélection discuté dans le chapitre précédent,
on calcule le signal attendu dans chaque NM considéré grâce à l’équation (4.8), et on compare
au signal mesuré sur la période de temps correspondant à l’expérience en question. Le rapport

3. http://www.nmdb.eu/
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Figure 4.7: Figure montrant les facteurs de calibration calculés pour quatre NM différents. Les mar-
queurs de couleurs représentent les résultats obtenus pour chaque expérience. Les marqueurs noirs
correspondent à la moyenne pondérée des différentes expériences et les marqueurs gris correspondent
aux mêmes résultats obtenus sur des données simulées. Les facteurs sont calculés avec la fonction de
yield C13.

de ces deux taux de comptage donne le facteur de correction pour le NM et l’expérience
considérée. On obtient donc :

kcorr
s, y, exp =

〈Ndata
s 〉exp

Ncalc
s, y, exp(JH,He

TOA )
, (4.9)

avec 〈Ndata
s 〉exp le taux de comptage mesuré par le NM (moyenné sur la durée de l’expérience

considérée), et Ncalc
s, y, exp(JH,He

TOA ) le taux de comptage calculé à partir des flux TOA de protons
et d’héliums mesurés par l’expérience. Les expériences utilisées pour le calcul du facteur de
calibration sont AMS-02 [Aguilar et al. 2015a,b], BESS98, BESS99, BESS00 [Shikaze et al.
2007], BESS-POLARI, et BESS-POLARII [Abe et al. 2016].

Les résultats des facteurs de calibration obtenus sont présentés sur la figure 4.7. La sélec-
tion des données réalisée dans le chapitre 3 permet d’avoir des données cohérentes entre elles
et donc des facteurs de correction qui varient peu d’une expérience à l’autre. Les erreurs sur
les facteurs de correction proviennent de la propagation des erreurs des flux mesurés. Le fac-
teur de calibration global est calculé comme la moyenne pondérée sur toutes les expériences.
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Ainsi, on a :

〈kcorr
s, y 〉exp =

∑
exp

kcorr
s, y, exp(

∆kcorr
s, y, exp

)2

∑
exp

1(
∆kcorr

s, y, exp

)2

, (4.10)

∆〈kcorr
s, y 〉exp =

∑
exp

1(
∆kcorr

s, y, exp

)2


−1/2

. (4.11)

Dans l’équation (4.10), le terme 〈kcorr
s, y 〉exp désigne le facteur de correction moyenné sur l’en-

semble des expériences pour un NM s et une fonction de yield y. Le fait de prendre la moyenne
pondérée comme estimateur de la valeur global permet de s’affranchir des fluctuations éven-
tuelles des données dont le flux est mesuré avec plus d’incertitudes. Dans notre cas, les don-
nées d’AMS-02 et de BESS-POLAR ont le plus de poids. L’équation (4.11) donne l’erreur
associée à l’estimation du facteur de correction global en utilisant la propagation des erreurs
sur l’équation (4.10). On peut voir sur la figure 4.7 que le facteur de correction du NM MOSC
pour l’expérience AMS-02 est très différent. Cette différence s’explique par une dérive tem-
porelle observable directement dans les données du NM. Étant donné ce changement non
répertorié par la base de données NMDB, le NM MOSC ne sera pas utilisé par la suite pour
l’estimation de la modulation solaire.

La figure 4.7 présente également des facteurs de correction calculés à partir de données
générées (marqueurs gris clairs). Ces données sont simulées en prenant l’estimation des flux IS
de protons et d’héliums du chapitre 3, et en produisant des flux TOA en utilisant les paramètres
de modulation associés à chacune des expériences utilisées. Les erreurs associées à ces flux
simulées sont les mêmes que celles présentes dans les données. La même démarche que celle
décrite précédemment est appliquée et les facteurs de correction globaux obtenus doivent être
comparés à ceux estimés directement à partir des données. L’écart entre les deux est considéré
comme une erreur systématique et vient s’ajouter à l’erreur estimée à partir des données. Cela
permet d’arriver à ∆〈kcorr〉exp/〈kcorr〉exp = 2.2%, indépendemment du NM et de la fonction de
yield choisie.

La procédure décrite ici pour calibrer les NM est utilisable pour l’ensemble des fonctions
de yield. Les résultats obtenus sont présentés sur la figure 4.8, montrant l’écart relatif entre
les facteur de correction pour une fonction de yield donnée et la fonction de yield C13 utilisée
comme référence. On observe une différence entre les différentes fonctions de yield pouvant
atteindre 25%. Néanmoins, cet écart est stable à travers l’ensemble des NM considérés, témoi-
gnant de la stabilité du facteur de correction pour différentes rigidités de coupure, différentes
altitudes et dans différents environnement de détection.

L’ensemble des facteurs de correction calculés sont présentés dans le tableau 4.1. Les
stations NM présentées dans ce tableau sont disponibles sur NMDB 4 et ont des données
recouvrant l’ensemble des expériences utilisées pour le calcul des facteurs de calibration.
Les différentes stations sont situées à des latitudes différentes proposant des mesures à des

4. http://www.nmdb.eu/
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Figure 4.8: Figure montrant les facteurs de corrections globaux pour différents NM et différentes fonc-
tions de yield. La figure montre la différence relative (en %) par rapport aux facteurs de correction
estimés pour la fonction de yield de référence C13.

Station Rc [GV] h [m] 〈kcorr
s, y 〉exp

N89 CD00 F08 M09 CL12 M13 C13
Almaty 6.69 3340 0.751 0.712 0.687 0.570 0.476 0.562 0.861
Rome 6.27 60 0.787 0.802 0.599 0.643 0.540 0.639 0.731
Moscow 2.43 200 0.789 0.784 0.608 0.631 0.520 0.651 0.727
Kiel 2.36 54 0.828 0.817 0.637 0.663 0.570 0.686 0.770
Newark 2.02 50 0.906 0.899 0.697 0.724 0.624 0.750 0.852
Kerguelen 1.14 33 1.100 1.090 0.848 0.878 0.754 0.913 1.010
Oulu 0.78 15 1.070 1.060 0.821 0.850 0.743 0.885 0.963
McMurdo 0.30 48 1.320 1.300 1.010 1.050 0.909 1.090 1.220
Thule 0.30 26 1.210 1.200 0.935 0.968 0.834 1.010 1.120
SouthPole 0.10 2820 1.010 0.993 0.898 0.799 0.701 0.830 1.270
TerreAdelie 0.00 45 1.130 1.120 0.869 0.899 0.789 0.934 1.030

Table 4.1: Facteurs de corrections 〈kcorr
s, y 〉exp pour différents NM (classés par rigidités de coupure crois-

santes) et différentes fonctions de yield : N89 Nagashima et al. [1989], CD00 [Clem et Dorman 2000],
F08 [Flückiger et al. 2008], M09 [Matthiä et al. 2009; Matthiä 2009], CL12 [Caballero-Lopez et Mo-
raal 2012], M13 [Mishev et al. 2013], C13 [Maurin et al. 2015]. L’incertitude associée à ces facteurs
est de 2.2%.

rigidités de coupures variées. De même, l’altitude des NM présentés s’étale entre 15 mètres et
plus de 3 kilomètres. Cela va permettre de regarder si la procédure d’estimation du paramètre
de modulation est sensible à la position géographique du NM.
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4.2.3 Détermination de φ
La procédure de calibration décrite précédemment permet de s’assurer que les taux de

comptage mesurés par les NM et ceux calculés à partir des flux TOA mesurés sont en adéqua-
tion. Une fois cette étape effectuée, les NM peuvent être utilisés pour estimer les paramètres de
modulation solaire. Pour cela, un temps initial, un temps final et une résolution temporelle sur
laquelle on souhaite étudier la modulation solaire sont fixés. Pour chaque intervalle de temps
de cette période, le taux de comptage dans le NM est calculé comme la moyenne des taux
de comptage compris dans l’intervalle. Ce taux de comptage est comparé à celui prédit par
l’équation (4.2) multiplié par le facteur de calibration correspondant au NM et à la fonction
de yield utilisée. Les flux TOA sont calculés dans le cadre de l’approximation du force field
(Eq.(3.21)), à partir des flux IS estimés dans le chapitre 3 et d’un paramètre de modulation
solaire φ. Il faut trouver la valeur de φ minimisant l’écart entre le taux de comptage mesuré et
le taux de comptage calculé. Pour cela, on définit un χ2 dont le seul paramètre libre est φ et
qui prend la forme :

χ2 (φ) =

Ndata
s − kcorr

s, y × Ncalc
s, y (φ)

∆Ndata
s

2

, (4.12)

avec Ndata
s le taux de comptage dans le NM s, kcorr

s, y × Ncalc
s, y (φ) le taux de comptage calculé

dans le même NM en considérant une fonction de yield y et un paramètre de modulation φ, et
∆Ndata

s l’erreur sur le taux de comptage mesuré. Il y a un χ2 par intervalle de temps, chacun
menant à une estimation du paramètre de modulation. Il est également possible de demander
d’ajuster simultanément les données de plusieurs NM. Dans ce cas, le nombre de paramètre
reste égal à un mais le nombre de point de données devient égal au nombre de NM considérés,
et l’équation (4.12) devient alors :

χ2 (φ) =
∑

s

Ndata
s − kcorr

s, y × Ncalc
s, y (φ)

∆Ndata
s

2

. (4.13)

Cette étude n’a pas été réalisée dans le cadre de cette thèse, où l’on s’est focalisé sur la
détermination des niveaux de modulation avec un seul NM à la fois. La prise en compte
de plusieurs NM simultanément est une piste d’amélioration de notre analyse. En principe,
ajuster simultanément les données de plusieurs NM permet de relâcher des contraintes sur les
flux IS. En effet, il est possible de laisser libre certains nœuds des fonctions splines modélisant
les flux IS du RC. La mesure effectuée par les NM étant une mesure intégrale, peu sensible
aux basses énergies, il est cependant probable que laisser les flux IS libres dans l’ajustement
ne soit pas concluant.

Dans le cadre de cette thèse nous considérons l’ajustement de un seul NM à la fois, et
seul le paramètre de modulation solaire est laissé libre. La minimisation du χ2 présenté dans
l’équation (4.12) se fait avec l’algorithme de minimisation déjà utilisé dans le chapitre 3.

4.2.4 Erreurs systématiques
Afin d’estimer la précision avec laquelle les paramètres de modulation solaire sont établis

à l’aide des NM, on compare les résultats obtenus ici avec ceux du chapitre 3 estimés direc-
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Figure 4.9: Figure montrant la différence relative entre les paramètres de modulation estimés à partir
des NM et des flux TOA. Les symboles représentent différentes fonctions de yield, et les couleurs
différents NM.

tement à partir des données TOA. La procédure décrite précédemment permet d’établir une
série en temps φ(t) pour un NM s et une fonction de yield y. On calcule l’écart relatif moyen
entre les séries en temps ainsi calculées et les paramètres de modulation issus de l’analyse des
flux TOA : 〈

∆φNM

φNM

〉s, y

exp
=

1
nexp

∑
i=exp

φNM
s, y [tstart

i ; tstop
i ] − φTOA

i

φTOA
i

. (4.14)

Dans l’équation (4.14), le terme φNM
s, y [tstart

i ; tstop
i ] désigne la moyenne des valeurs de φ sur l’in-

tervalle de temps [tstart
i ; tstop

i ] correspondant à la durée de l’expérience i considérée. L’ensemble
des écarts obtenus est présenté sur la figure 4.9. Le premier constat est le comportement pa-
thologique du NM situé à Moscou (MOSC) déjà abordé précédemment. La dérive dans les
données sur la période correspondant à l’expérience AMS-02 biaise le résultat obtenu. Pour
un NM, la dispersion due au choix de la fonction de yield est inférieure à 10%, largement
inférieure aux ∼ 25% de variation obtenus sur les facteurs de corrections.

Le budget total des incertitudes sur le paramètre de modulation φ reconstruit avec les NM
se divise en trois points, correspondant aux différents ingrédients utilisés dans l’analyse :

— L’incertitude systématique liée au choix de la fonction de yield. En utilisant la fi-
gure 4.9, on peut estimer cette dispersion comme 〈σφNM/φNM〉y ≈ ±6%. Cette variation
typique est similaire pour l’ensemble des NM considérés à l’exception de ROME, qui
présente une dispersion plus importante. Ce dernier ne sera plus considéré par la suite.
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— L’incertitude liée à l’estimation du facteur de calibration des NM. La propagation de
l’erreur sur le facteur de correction mène à une incertitude sur le paramètre de modu-
lation reconstruit de 〈∆φNM/φNM〉kcorr ≈ ±11%. Cette incertitude comprend également
l’erreur sur le facteur de pondération des espèces plus lourdes que l’hélium, qui est pris
en compte dans l’estimation du facteur de calibration. Cette erreur peut être réduite en
effectuant des mesures plus précises des flux TOA de protons et d’héliums.

— L’incertitude liée à l’estimation des flux IS de protons et d’héliums. Nous avons vu
dans le chapitre 3, que l’ensemble des chaînes de Markov extraites du MCMC permet-
taient d’estimer l’incertitude associée aux flux IS. Afin de propager cette incertitude
dans l’estimation du paramètre de modulation avec les NM, nous effectuons une ana-
lyse par jeu de paramètres des flux IS du MCMC du chapitre 3. Nous obtenons ainsi
une valeur de modulation par analyse, pour chaque intervalle de temps, et calculons la
dispersion obtenue pour trouver ∆φNM

JIS ≈ ±25 MV.
Ces différentes sources d’incertitudes sont ajoutées quadratiquement sans corrélation, tel

que (∆φNM/φNM)2 = (〈σφNM/φNM〉y)2 + (〈∆φNM/φNM〉kcorr)2 + (∆φNM
JIS /φ

NM)2.
L’intégralité de l’analyse a été présentée dans cette section, comprenant la calibration des

NM, la prise en compte des espèces lourdes du RC, la détermination de φ et l’estimation des
incertitudes systématiques associées. Dans la section suivantes nous discutons les résultats
obtenus pour la reconstruction de séries temporelles de niveaux de modulation dans l’ap-
proximation du force field.

4.3 Résultats et séries en temps
Les résultats présentées dans cette section portent sur la reconstruction de séries tempo-

relles de paramètres de modulation solaire avec les NM. Nous nous intéresserons d’abord à la
période correspondant aux expériences utilisées dans le chapitre 3, puis nous généraliserons
ce résultat sur une période allant de 1957 à nos jours. Nous regarderons également les diffé-
rences sur les paramètres de modulation reconstruits en fonction du NM choisi. Enfin nous
finirons sur la mise en place d’une interface web servant à accéder aux résultats obtenus, et
sur la comparaison avec les données mensuelles extraites grâce à l’expérience AMS-02.

4.3.1 Reconstruction des séries en temps
Nous avons détaillé dans la section précédente comment calculer un paramètre de modu-

lation solaire à partir d’un NM sur un intervalle de temps et avec une résolution temporelle
arbitraire. La figure 4.10 montre le résultat obtenu avec le NM KERG (situé sur les îles Ker-
guelen) entre 1996 et 2016, correspondant à la période des expériences servant à la calibration
des NM. La résolution temporelle avec laquelle l’analyse a été faite est de 10 jours. L’accord
visuel entre les données NM et les données TOA est à prendre avec du recul. En effet, les
expériences BESS97→00 sont effectuées sur une période de ∼24 heures, alors que les ni-
veaux de modulation estimés à partir des NM sur les périodes équivalentes sont moyennés sur
10 jours, et sont donc moins sensibles aux fluctuations de modulation solaire. En revanche,
sur cette figure la comparaison est appropriée pour les expériences dont le temps de prise de
données est supérieur à la résolution temporelle utilisée pour l’analyse NM. C’est le cas des
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expériences BESS-POLARI et II et AMS-02. Pour ces trois expériences, on peut constater un
bon accord témoignant d’une bonne implémentation de la procédure de calibration.

La procédure détaillée précédemment peut être étendue à une période de temps plus large.
Il en va de même pour l’analyse du chapitre 3 : une fois les flux IS fixés, le paramètre de
modulation associé à n’importe quelle expérience peut être déterminé. Le résultat obtenu est
montré sur la figure 4.11. Le cadre du haut est issu de cette analyse et le cadre du bas est issu
de l’analyse d’Usoskin [Usoskin et al. 2011], faisant référence dans le domaine. La figure 4.11
est là encore illustrative. En effet, pour des raisons de visibilité, l’analyse NM a été faite avec
une résolution temporelle de 30 jours, largement supérieure à la majorité des temps de mesure
des expériences TOA présentées. Les données des expériences TOA de la figure 4.11 sont
récupérées sur CRDB [Maurin et al. 2014] et sont composées :

— D’expériences sur satellite : Discoverer [Stone 1964], OGO1 [Comstock et al. 1969],
Pioneer8 [Lezniak et Webber 1971], IMP 3, 4, 5, 6, 7 et 8 [Fan et al. 1965, 1966;
Balasubrahmanyan et al. 1966; Hsieh 1970; Hsieh et al. 1971; Garcia-Munoz et al.
1975; Mewaldt et al. 1976; Beatty et al. 1985], Voyager1-HET [Webber et Yushak
1983], ISEE3-MEH [Kroeger 1986], CRRES [Clayton et al. 2000], EPHIN [Kühl et al.
2016], AMS-01 [AMS Collaboration et al. 2000a,b], PAMELA [PAMELA Collabora-
tion et al. 2011, 2013b; Adriani et al. 2016], et AMS-02 [Aguilar et al. 2015a,b].

— D’expériences sur ballons atmosphériques LEAP [Seo et al. 1991], MASS 89 et 91 5

[Webber et al. 1991; Bellotti et al. 1999], SMILI-I and II [Beatty et al. 1993; Wefel
et al. 1995], IMAX92 [Menn et al. 2000], CAPRICE 94 et 98 [Boezio et al. 1999,
2003], BESS93 à BESS-PolarII [Seo et al. 2001; Wang et al. 2002; Shikaze et al.
2007; Abe et al. 2015].

— D’expériences sur ballons sans noms ayant effectué des mesures entre les années 50 et
les années 80 McDonald [1956, 1957, 1959]; Fowler et al. [1957]; Freier et al. [1958];
McDonald et Webber [1959, 1960]; Aizu et al. [1961]; Meyer et Vogt [1963]; Webber
et McDonald [1964]; Fichtel et al. [1964a,b]; Ormes et Webber [1964, 1968]; Freier
et Waddington [1965]; Freir et Waddington [1965]; Freier et Waddington [1968]; Ba-
lasubrahmanyan et al. [1966]; Courtier et Lenney [1966]; Badhwar et al. [1967]; Dur-
gaprasad et al. [1967]; Foster et Schrautemeier [1967]; Hofmann et Winckler [1967];
Rygg et Earl [1971]; Ryan et al. [1972]; Smith et al. [1973]; Garrard et al. [1973];
Rygg et al. [1974]; Leech et Ogallagher [1978]; Bogomolov et al. [1979]; Webber et
Yushak [1983]; Webber et al. [1987].

L’analyse effectuée par Usoskin [Usoskin et al. 2011] est basée sur le même principe que
celle présentée ici. Cependant, le flux IS de protons et d’héliums choisis correspondent à des
modèles paramétriques établis par Burger à partir des données de l’expérience Ulysses [Burger
et al. 2000]. Usoskin réalise l’analyse à partir des NM et nous avons effectué l’analyse TOA
en prenant la même hypothèse du flux IS.

L’accord entre l’analyse NM et l’analyse TOA semble très bon à partir du début des années
90 et légèrement moins bon avant cette date. De plus, l’analyse effectuée par Usoskin semble
proposer une meilleur accord entre les niveaux de modulation TOA et NM avant 1990. Cette
impression est à pondérer avec la durée des expériences (de manière générales courtes avant

5. Pour MASS91, les points de basses énergie (en dessous de la coupure géomagnétique) sont exclus de
l’ajustement.
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Figure 4.11: Figure montrant l’évolution temporelle du paramètre de modulation φ, dans l’approxi-
mation du force field, estimé à partir du NM KIEL entre 1957 et 2016. Les marqueurs représentent
l’estimation faite à partir des expériences TOA, et le trait gris foncé correspond au résultat de l’analyse
faite à partir du NM KIEL. La bande gris clair correspond à l’erreur à 1σ associée. Le cadre du haut
représente mon analyse et celui du bas l’analyse NM réalisée par Usoskin [Usoskin et al. 2011].
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Figure 4.12: Figure montrant l’écart relatif entre l’estimation du paramètre de modulation solaire φ
avec les NM et avec les estimations des flux TOA de protons et d’héliums. Le cadre du haut est notre
analyse et celui du bas est réalisé à partir de l’analyse d’Usoskin [Usoskin et al. 2011].

1990) biaisant l’aperçu visuel de la figure 4.11 et avec le fait que les premières expériences
mesurent essentiellement le flux d’héliums, dont l’estimation du paramètre de modulation so-
laire est sensible à la contamination isotopique (voir chapitre 3). Afin de se rendre compte du
bon accord entre les deux estimations, une analyse a été effectuée avec une résolution tempo-
relle d’une heure. Cela a permis de calculer correctement l’écart entre les deux estimations. Le
résultat est présenté sur la figure 4.12, et est également comparé à l’estimation des paramètres
de modulation faite par Usoskin.

L’écart observable entre l’estimation à partir des données NM et des données TOA (pour
notre analyse et pour celle de Usoskin), avant les années 90, est corrélé avec les périodes
de fortes modulations solaires. C’est le cas pour le pic d’activité solaire de 1969 et celui de
1982. De plus, les expériences mesurant les flux TOA à ces périodes effectuent des prises de
données de basses énergies, en-dessous du GeV/n pour ISEE3-MEH [Kroeger 1986], IMP
[Fan et al. 1965, 1966; Balasubrahmanyan et al. 1966; Hsieh 1970; Hsieh et al. 1971; Garcia-
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Munoz et al. 1975; Mewaldt et al. 1976; Beatty et al. 1985], et OGO1 [Comstock et al. 1969].
Cet écart présent dans les deux analyses peut être dû à une limitation du modèle du force
field à basse énergie [Caballero-Lopez et Moraal 2004]. Si l’accord entre les données TOA et
NM semble légèrement meilleur dans l’analyse Usoskin avant 1990, ce n’est plus le cas pour
les données récentes, où l’estimation du paramètre de modulation solaire par Usoskin est de
moins bonne qualité. Nous pouvons constater un très bon accord pour notre analyse sur cette
période. L’estimation de l’incertitude faite par Usoskin est plus faible que celle proposée dans
cette analyse. Usoskin utilise plusieurs NM simultanément, ce qui réduit légèrement la sys-
tématique associée. En revanche, il ne propage pas l’incertitude des flux IS dans l’estimation
des paramètres de modulation solaire. Notre estimation des incertitudes associées à φ est donc
plus complète. En conclusion, l’estimation faite par Usoskin avant 1990 semble mieux repro-
duire les estimations faites à partir des données TOA, mais notre analyse est sensiblement
meilleure pour les données récentes, périodes sur laquelle nous avons effectué la calibration.

4.3.2 Différences entre stations
L’analyse présentée jusqu’ici a été faite avec un seul NM fixé (KIEL). La figure 4.13

présente les variations de l’estimation du paramètre φ avec d’autres NM en fonction du temps.
Le NM KIEL est gardé comme référence pour la comparaison. Les différents NM utilisés ont
des positions géographiques variées, ce qui permet de tester la sensibilité de notre analyse à
la coupure géomagnétique 6.

Le paramètre φ est bien reconstruit par la plupart des NM sur l’ensemble de l’intervalle
de temps sondé. En effet, les courbes sont majoritairement comprises dans la bande d’incerti-
tudes à 1σ de l’analyse avec le NM KIEL. On peut également observer que la station SOPO
montre une dérive forte dans les premier temps de prise de données. Cela peut être dû à un
changement de configuration du détecteur non répertorié, par exemple, un changement du
nombre de tubes de détection dans le NM : le taux de comptage final étant proportionnel au
nombre de tubes dans le détecteur, tout changement non pris en compte est caractérisé par
un changement brusque dans la reconstruction du paramètre φ. Les NM MCMU et KERG
présentent également une dérive continue. Les paramètres reconstruits sont en accords sur la
période servant à la calibration des NM et semblent dériver progressivement lorsqu’on re-
monte dans le temps. Cette structure n’est pas facile à justifier et peut provenir de la variation
de la coupure géomagnétique au cours du temps [Smart et Shea 2008a,b, 2009]. Ce point de
différence sur les paramètres de modulation solaire reconstruits constitue une des perspective
de travail pour améliorer l’analyse effectuée ici.

4.3.3 Détermination de φ avec d’autres détecteurs
L’analyse présentée dans ce chapitre utilise des données issues des NM qui sont des dé-

tecteurs terrestres. Elle peut être généralisée à tous les autres détecteurs terrestres mesurant un
taux de comptage issu d’un produit des gerbes atmosphériques. Nous proposons ici une ex-
tension avec des spectromètres utilisant des sphères de Bonner (BSS) [Cheminet et al. 2013]

6. Les lignes droites continues (visibles par exemple pour le NM SOPO) correspondent à des périodes sans
données.

141

http://adsabs.harvard.edu/abs/1965JGR....70.3515F,1966PhRvL..16..813F,1966JGR....71.1771B,1970ApJ...159...61H,1971ApJ...166..221H,1975ApJ...202..265G,1976ApJ...206..616M,1985ApJ...294..455B
http://adsabs.harvard.edu/abs/1965JGR....70.3515F,1966PhRvL..16..813F,1966JGR....71.1771B,1970ApJ...159...61H,1971ApJ...166..221H,1975ApJ...202..265G,1976ApJ...206..616M,1985ApJ...294..455B
http://adsabs.harvard.edu/abs/1969ApJ...155..609C
http://adsabs.harvard.edu/abs/2004JGRA..109.1101C
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008ICRC....1..733S,2008ICRC....1..737S,2009AdSpR..44.1107S
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013JGRA..118.7488C


1955/01 1960/01 1964/12 1969/12 1975/01 1980/01 1984/12 1989/12 1994/12 2000/01 2004/12 2009/12

  [
%

]
φ

 / φ ∆

-40

-20

0

20

40
OULU AATB KERG MCMU NEWK SOPO TERA THUL NM station comparison

(THUL - KIEL) / KIEL

)φ/φ∆KIEL (

this analysis
Results from

Figure 4.13: Figure montrant la différence relative entre l’estimation du paramètre de modulation so-
laire avec un NM et le NM KIEL. Les NM présentés correspondent à ceux du tableau 4.1 (exceptés
MOSC et ROME, comme expliqué précédemment). La bande gris clair correspond à l’incertitude sur
la reconstruction du paramètre φ avec KIEL.

Détecteur Rc [GV] h [m] Dates 〈kcorr〉exp

Pic-du-midi
5.6 2885

30/05/2011
0.782

(BSS) 14/02/2016

9.5 1400
20/09/2005?

1.893
Malargüe 11/07/2007

1.856
(Auger scaler) 20/07/2010

1.820
18/08/2015

Table 4.2: Rigidité de coupure, altitude and périodes de prise de données pour les détecteurs BSS
[Cheminet et al. 2013] et Auger [Pierre Auger Collaboration et al. 2011]. La dernière colonne présente
le facteur de calibration pour les BSS et les données du détecteur Auger en fonction du temps (voir le
corps du texte).

mesurant le flux de neutrons au sol. Nous utiliserons également les muons présents parmi
les particules détectées par les détecteurs au sol de l’observatoire Pierre Auger [Pierre Auger
Collaboration et al. 2011].

Le tableau 4.2 présente les situations géographiques des deux détecteurs utilisés. Ils ont
tout les deux une rigidité de coupure importante (> 5 GV) si on les compare à l’ensemble
des NM présentés dans le tableau 4.1. Les périodes de prises de données sont récentes et cela
doit être pris en compte pour le calcul des facteurs de correction. En effet, dans le cas des
BSS la seule expérience TOA disponible entre mai 2011 et février 2016 est AMS-02. Dans le
cas des données Auger, nous pouvons utiliser AMS-02 et BESS-POLARII simultanément. Le
faible nombre d’expériences disponibles pour calibrer les détecteurs ne permet pas de vérifier
la stabilité de celui-ci au cours du temps.
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Figure 4.14: Figure montrant la comparaison entre les paramètres de modulation solaire reconstruits à
partir d’un NM (en gris), d’un BSS (en bleu) et des cuves de l’observatoire Pierre Auger (en rouge).
Les marqueurs correspondent aux paramètres de modulation solaire pour les expériences AMS-02 et
BESS-POLARII décrits dans le chapitre 3. Ces expériences sont utilisées pour la calibration des BSS
et des données Auger.

BSS
Les BSS mesurent le spectre de neutrons en fonction de l’énergie. Ils sont composés de

plusieurs sphères sensibles à différentes gammes d’énergie. Nous souhaitons les utiliser de la
même manière que les NM, en mesurant un taux de comptage en fonction du temps. Pour
cela, on sélectionne les neutrons rapides afin de minimiser l’impact de l’environnement de
détection sur le signal mesuré. Les neutrons représentent 87% du signal mesuré par un NM.
Le facteur de correction d’un détecteur BSS, s’il est parfaitement calibré, devrait donc être
de 0.87. Nous trouvons ici 0.782 (voir tableau 4.2), témoignant d’une sensibilité des BSS à
leur environnement local de détection. Les incertitudes systématiques sur la reconstruction du
paramètre de modulation solaire à partir des BSS sont similaires à celles issues de l’analyse
NM. Ainsi, les résultats montrés sur la figure 4.14 (courbe bleue), proposent une incertitude
du même ordre de grandeur que celle des NM (courbe grise).

On peut voir sur la figure 4.14 que φBSS présente des variations annuelles fortes. Cette
structure est due à la variation de couverture neigeuse sur le pic du Midi où s’effectue la
prise de mesure. Dans une étude précédente [Maurin et al. 2015], il a été montré que ce
changement des conditions de détection engendre une baisse du taux de comptage de −7%,
menant à une variation du paramètre de modulation de 230 MV (respectivement 460 MV)
pour une modulation de référence de 500 MV (respectivement 1000 MV). Ces amplitudes
correspondent à celles observées sur la figure 4.14. Cet effet biaise fortement l’estimation de
φBSS et doit être corrigé si l’on veut utiliser les BSS au même titre que les NM. Cet effet peut
également être utilisé pour calibrer l’impact de la neige sur les NM.
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Auger
L’observatoire Pierre Auger est situé en Argentine et présente un système de détection

mixte. Il est notamment composé de cuves à eau qui permettent la détection des particules is-
sues des gerbes atmosphériques par effet Čerenkov. Les particules détectées sont considérées
comme étant des muons ici, bien que cette hypothèse soit fausse 7. La collaboration Pierre
Auger a présenté récemment une autre méthode de mesure qui sélectionne principalement
des muons [Masías-Meza et Collaboration 2015]. Dans l’attente de ces données, nous utili-
sons ici les données dites scalaires en supposant qu’elles contiennent uniquement des muons.
Ainsi, la fonction de yield utilisée pour l’estimation du paramètre de modulation solaire est
une fonction de yield muonique [Maurin et al. 2015]. Malgré la contamination d’autres par-
ticules dans les données utilisées, cette procédure permet d’illustrer ce que valent les erreurs
systématiques pour les détecteurs à muons. Étant donné l’hypothèse audacieuse de composi-
tion muonique pure, l’accord entre φAuger et φNM présenté sur la figure 4.14 est très correct.
Les données utilisées sont répartis sur trois périodes différentes correspondant à trois facteurs
de corrections différents (le nombre de cuves Čerenkov utilisées n’est pas le même sur cha-
cune des périodes). Les expériences utilisées pour calibrer le détecteur sont BESS-POLARII
et AMS-02.

Les détecteurs à muons sont sensibles à des énergies plus élevées que les NM (voir la
figure 4.6), et les flux à plus haute énergie sont moins sensibles aux variations de modulation
solaire. Ainsi, si l’erreur associée au facteur de correction est du même ordre de grandeur
pour les NM et les détecteurs à muons, l’erreur associée sur le paramètre de modulation cor-
respondant est beaucoup plus importante pour ces derniers. Ainsi, on trouve une incertitude
liée au facteur de correction de ∆φµ = 310 MV pour les détecteurs à muons alors qu’elle est
de ∆φNM/φNM ≈ 11% pour les NM. La deuxième incertitude systématique liée à l’estimation
de φµ porte sur les flux IS utilisés dans l’analyse. Elle vaut ±18 MV et est plus faible que pour
les NM (±25 MV). Les flux à plus haute énergie sont mieux contraints (voir chapitre 3), ce
qui propage moins d’incertitudes dans l’analyse à partir des détecteurs à muons. L’incertitude
sur φµ est donc dominée par l’estimation du facteur de calibration. D’autres effets éventuels
comme la variation de température ne sont pas pris en compte ici et peuvent donner lieu à des
incertitudes supplémentaires [Maurin et al. 2015].

Le résultat final montré sur la figure 4.14 semble suivre la même évolution que φNM, et
constitue une première estimation préliminaire de ce qui peut être fait avec des détecteurs à
muons. Ces deux analyses supplémentaires proposées ici sont une piste possible d’étude pour
étendre l’analyse faite avec les NM. Une fois les données provenant de l’observatoire Pierre
Auger et des BSS mieux maîtrisées, nous pourrons par exemple imaginer un ajustement global
d’un paramètre de modulation à partir de l’ensemble des NM, des BSS et des données Auger.

4.3.4 Interface Web
Les différentes estimations du paramètre de modulation sont rarement cohérentes sur une

période de 50 ans. Usoskin propose une évolution mensuelle du paramètre de modulation
solaire avec une estimation de l’incertitude associée. L’analyse développée dans ce chapitre

7. La majeure partie du signal provient des photons secondaires créant des paires électrons-positons qui sont
détectées dans les cuves Čerenkov.
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Figure 4.15: Figure montrant l’interface web permettant d’accéder aux séries en temps du paramètre
de modulation solaire à partir des NM. La figure est une capture d’écran faite sur https://lpsc.
in2p3.fr/crdb.

permet de reconstruire un paramètre de modulation pour chaque NM à n’importe quelle ré-
solution temporelle souhaitée. Ces séries temporelles sont utiles pour différentes applications.
Par exemple, connaître la valeur moyenne du paramètre de modulation solaire sur la période
de prise de données d’AMS-02 (pour la caractérisation du changement de pente à haute éner-
gie comme vu au chapitre 2) [Aguilar et al. 2015a], ou pour des études sur la matière noire
[Lavalle et al. 2014], ou encore pour des études sur l’activité météorologique solaire. Afin de
communiquer les résultats obtenus facilement et durablement, une interface web a été réali-
sée en collaboration avec F. Melot du service informatique. L’interface web est présentée sur
la figure 4.15. Celle-ci consiste en un module supplémentaire du site hébergeant la base de
données CRDB 8. On peut voir plusieurs cadres disponible. Le premier correspond à la sé-
lection des stations NM avec lesquelles l’analyse est effectuée. Il est possible de sélectionner
plusieurs NM simultanément. Dans ce cas, les résultats obtenus seront proposés pour chacun
des NM choisis. Le deuxième cadre correspond à la sélection de la période d’analyse. L’uti-
lisateur doit donner le jour de départ et de fin. Les deux derniers cadres correspondent aux
analyses possibles. Le cadre de gauche permet d’obtenir le paramètre de modulation solaire
moyen sur la période choisit < φNM >, ainsi que les flux TOA de protons et d’héliums cor-
respondants. Pour cela, les flux IS établis dans le chapitre 3 sont modulés avec le paramètre
de modulation obtenu. Il est possible de choisir l’axe des énergie (unités et valeurs minimales
et maximales) ainsi que le facteur d’échelle avec lequel les flux sont multipliés. Dans le cas
où plusieurs NM sont sélectionnés, un < φNM > est estimé pour chaque NM et un flux TOA

8. http://lpsc.in2p3.fr/crdb.
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pour chaque espèce est proposé. Le dernier cadre permet de récupérer les séries en temps du
paramètre de modulation. L’utilisateur peut rentrer une résolution temporelle dont l’unité peut
varier de la minute au mois. Le résultat proposé correspond à une série en temps pour chaque
NM sélectionné. Pour les deux analyses, la communication des résultats se fait sous le même
format que pour CRDB. Le graphique correspondant est proposé, et peut être récupéré sous
la forme d’une macro ROOT. De même un fichier texte est disponible, regroupant l’ensemble
des résultats de la requête correspondante. Les valeurs de φ sont mises à jour et recalculées
tous les jours automatiquement à partir des données NM récupérées sur NMDB 9.

4.3.5 Comparaison avec AMS-02
Dans le chapitre 3, nous avons discuté de la pertinence du modèle du force field dans

le contexte des données mensuelles des flux de protons du détecteur AMS-02. Bien que ces
données soient préliminaires, nous avons pu montrer que le changement de polarité avait des
conséquences sur les flux mesurés et donc sur l’estimation du niveau de modulation solaire.
Nous avons ainsi pu mettre en évidence les limitations du force field à décrire un tel phéno-
mène. Malgré ce changement de polarité solaire, nous regardons ici l’accord entre les para-
mètres de modulation solaire obtenus dans le cadre du force field avec l’expérience AMS-02
et les NM. Nous utilisons le NM KIEL et la fonction de yield C13. La procédure de nor-
malisation du NM est celle décrite précédemment. Les flux IS utilisés sont ceux établis au
chapitre 3.

Le résultat obtenu est présenté sur la figure 4.16. On peut constater un bon accord sur
l’ensemble des périodes sondées. L’analyse NM est faite avec une résolution temporelle de
10 jours, trois fois plus fine que celle de l’analyse faite avec les données AMS-02. Cette
différence explique l’écart observable en mars 2012. Une forte activité solaire sur une courte
période de temps est observable avec les NM et est moyennée sur un mois avec les données
AMS-02.

On peut également constater une évolution de l’accord entre ces deux estimations. Dans les
premiers mois, φAMS−02 semble être dans la partie basse du contour de crédibilité à 1σ de φNM.
Cette tendance s’inverse dans les derniers mois où on peut voir que φAMS−02 est dans la partie
supérieure de la bande d’incertitude de φNM. Comme nous avons pu le voir dans le chapitre 3,
l’estimation du paramètre de modulation solaire avec les données mensuelles d’AMS-02 est
sensible au changement de polarité magnétique du soleil. Dans le modèle utilisé, qui est une
extension du force field [Cholis et al. 2016], cette dépendance intervient principalement à très
basse énergie (voir discussion en fin de chapitre 3), ce qui a un impact sur les paramètres de
modulation estimés avec AMS-02. En revanche, les NM, sensibles aux RC ayant une rigidité
supérieure à ∼10 GV (voir figure 4.6), sont nettement moins affectés par ce phénomène. Ainsi,
dans le cadre du modèle du force field étendu proposé par Cholis, on peut s’attendre à un
changement (une baisse) du paramètre φ0 estimé avec AMS-02, alors que le paramètre de
modulation solaire estimé avec les NM resterait constant.

9. http://www.nmdb.eu/.
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Figure 4.16: Figure montrant la comparaison entre les paramètres de modulation solaire reconstruits
à partir des NM (en gris) et d’AMS-02 (marqueurs). Le code couleur est le même que celui de la fin
du chapitre 3, une couleur correspond à un mois. La ligne rouge correspond au paramètre φ0 calculé à
partir des données AMS-02 dans le cadre du modèle du force field étendu proposé par Cholis [Cholis
et al. 2016].

4.4 Perspectives
L’analyse présentée dans ce chapitre consiste à estimer le paramètre de modulation so-

laire grâce au NM dans l’approximation du force field. L’attention a notamment été portée sur
l’estimation des incertitudes systématiques associées, et sur la comparaison avec l’estimation
référence faite par Usoskin [Usoskin et al. 2011]. Nous avons pu voir que la mesure du para-
mètre de modulation solaire avec les NM est moins sensible à la contamination isotopique des
flux de protons et d’héliums que l’estimation faite à partir des données TOA. De même, nous
avons pu justifier leur plus faible sensibilité à des phénomènes physiques impactant les basses
énergies, comme par exemple un éventuel changement de polarité magnétique solaire. Les
résultats peuvent être comparés à ceux obtenus directement à partir des flux TOA, et l’accord
est bon sur plus de 50 ans (voir figure 4.11).

Néanmoins, certaines pistes sont encore à explorer pour améliorer le compréhension des
effets environnementaux sur les NM, et proposer une estimation plus précise des systéma-
tiques associées aux niveaux de modulation reconstruits. Nous énumérons ici trois pistes
éventuelles d’améliorations.

Tout d’abord, la prise en compte de la coupure géomagnétique. Celle-ci se fait avec une
fonction marche dont la transition est placée à la rigidité de coupure verticale. Une étude
plus précise grâce au backtracing de particules dans le champ géomagnétique permettrait de
s’affranchir de cette première hypothèse. De même, la fonction marche est prise constante
dans le temps et les variations éventuelles du champ géomagnétique ne sont pas considérées.
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Une étude d’une fonction de transmission réaliste du champ magnétique terrestre permettrait
de voir si la dérive observée sur la figure 4.13 provient de ce phénomène ou non. Bütikofer
estime que l’évolution de la rigidité de coupure verticale entre 1955 et 2005 peut dépasser les
2 GV en fonction de la position considérée [Bütikofer et al. 2008].

Le deuxième point explicité ici est la prise en compte simultanée de plusieurs NM. Les
différents NM forment un réseau mondial qui permet d’effectuer un ajustement global d’un
seul paramètre de modulation en fonction du temps. Cela requiert une bonne connaissance de
l’évolution de l’environnement de détection de l’ensemble des NM. Si certains d’entre eux
sont soumis à des variations météorologiques, celles-ci doivent être prises en compte pour
ne pas biaiser l’ajustement global. Cette démarche permettrait d’établir une série temporelle
de φ très robuste, et de diminuer les erreurs systématiques associées. De même, l’utilisation
simultanée des NM, des BSS et des données Auger permettrait l’obtention d’un paramètre
de modulation avec l’ensemble des données disponibles. Cette estimation n’a jamais été faite
auparavant et permettrait une détermination de φ très robuste.

La dernière piste de perspectives abordée ici porte sur l’étude de modèles de modulation
plus complexes avec les NM. Nous avons vu que si un seul NM était considéré à la fois, seuls
les modèles à un paramètre pouvaient être ajustés. Nous avons également vu que si l’accord
avec les données mensuelles AMS-02 était bon, une tendance pouvait être notée, celle-ci
étant en partie corrigée si on considérait un modèle à deux paramètres [Cholis et al. 2016]. La
question sous-jacente est : comment faire le lien entre φNM calculé dans le cadre du modèle
du force field, et φ0 et φ1 calculé dans le cadre de ce nouveau modèle à partir des données
AMS-02 ? La piste avancée ici serait de calculer un paramètre de modulation moyen comme :

φ̃ (t) =

∫ +∞

0
ε (R) φ (R, t) dR∫ +∞

0
ε (R) dR

, (4.15)

avec ε(R) l’efficacité de détection d’un NM en fonction de la rigidité, et φ(R, t) le paramètre de
modulation solaire dépendant de la rigidité. Dans le cas de l’extension du force field utilisée
dans cette thèse, on a :

φ̃ (t) = φ0 + φ1

∫ +∞

0
ε (R)

(
1 + (R/R0)2

β (R/R0)3

)
dR∫ +∞

0
ε (R) dR

. (4.16)

La principale difficulté de cette approche réside dans le fait que l’efficacité du NM dépend
à la fois de la rigidité de la particule incidente et de la valeur du paramètre de modulation.
En effet, on peut voir sur la figure 4.6 que les courbes sont différentes pour deux valeurs de
modulation solaire différentes. Dans l’hypothèse R0 = 0.5 GV et dans l’hypothèse où les
particules de basses énergies (. 5 GV) sont celles qui contribuent le plus significativement
au signal d’un NM, on a φ̃ ≈ φ0. La figure 4.16 fait la comparaison entre le paramètre de
modulation solaire issu des NM dans le cadre du force field (courbe grise) et le paramètre φ0

estimé avec AMS-02 dans le cadre du modèle proposé par Cholis (courbe rouge). On peut voir
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que la courbe rouge reste en-dessous de φNM sur l’ensemble des périodes sondées. L’analyse
sur les données AMS a été faite uniquement avec les flux de protons et l’estimation de φ
est sensible à la contamination isotopique des 2H, produisant un biais pouvant aller jusqu’à
−33 MV. La prise en compte des 2H devrait donc permettre de rapprocher les courbes grises
et rouges.

Ces trois points de discussion sont des raffinements à apporter à l’analyse présentée ici.
Bien que cette dernière présente des résultats robustes, il est important de garder en tête les
limites et les améliorations de l’analyse effectuée.
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Conclusion

Plus d’un siècle après la mise en évidence du rayonnement cosmique, de nombreuses
questions demeurent ouvertes, portant sur sa nature, ses origines et sa propagation dans le
milieu interstellaire. Pour tenter d’apporter des réponses à ces questions, les flux de particules
ont été mesurés à partir des années 50. Les détecteurs sont à l’intérieur de la cavité solaire,
zone d’influence du Soleil, ce qui modifie les flux issus des sources et de la propagation
galactique. La compréhension de ce phénomène, variable dans le temps, est donc un passage
nécessaire pour mettre des contraintes sur les modèles de propagation galactique du RC.

La première partie de mon travail a consisté à contribuer à l’estimation du flux de pro-
tons avec l’expérience AMS-02. Cela m’a permis de développer une méthode de unfolding,
sélectionnée par la collaboration pour les analyses publiées des flux de protons et d’héliums.
Ce travail correspond à ma première année de thèse et m’a permis de participer à la publica-
tion de l’estimation des flux de protons avec AMS-02 [Aguilar et al. 2015a]. J’ai également
pu utiliser un outil statistique bayesien (MCMC) pour caractériser le changement d’indice
spectral observé à haute énergie (& 200 GV). Cette méthode a servi de vérification à l’ana-
lyse officielle préférant l’approche fréquentiste. Les résultats obtenus ont permis de valider
le changement de pente observé par les collaborations CREAM, PAMELA, et FERMI. Ce
changement d’indice spectral permet une nouvelle compréhension du transport des protons
dans la Galaxie. Il est encore trop tôt pour savoir si la cause de cette structure provient des
processus de sources ou de la propagation. La publication des flux des noyaux légers, en par-
ticulier des rapports comme le B/C, devrait permettre d’apporter une réponse à cette question
dans les années à venir. Cette thèse présente aussi une première estimation des flux de protons
mensuels. Le changement de polarité magnétique solaire arrivant pendant la prise de don-
nées d’AMS-02 permet de voir s’il est nécessaire d’utiliser un modèle de modulation solaire
prenant en compte cet effet pour décrire correctement les données. Le travail préliminaire ef-
fectué semble montrer une sensibilité à ce phénomène et les données mensuelles officielles de
protons et d’héliums devraient permettre de valider ce premier résultat.

La deuxième partie de mon travail de thèse était centrée sur l’étude de la modulation so-
laire. Ce travail m’a permis de prendre part à une publication [Maurin et al. 2015], puis de
mener une étude [Ghelfi et al. 2015], dans laquelle j’ai pu établir une méthodologie robuste
pour estimer les flux IS de protons et d’hélium en utilisant les flux mesurés du RC. Cette
méthode fait intervenir des modèles de flux non paramétriques, un critère de sélection des
données et une approche bayesienne (MCMC) pour trouver les valeurs des paramètres les
plus probables. Les flux IS obtenus et les niveaux de modulation solaire sont estimés dans
le cadre du modèle du force field, permettant de décrire convenablement les données sélec-
tionnées (incluant AMS-02). L’utilisation des fonctions splines pour décrire les flux IS est un
point clé pour reproduire les données du RC. Cependant, les données mensuelles des flux de

http://adsabs.harvard.edu/abs/2015PhRvL.114q1103A
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015AdSpR..55..363M
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015arXiv151108650G


protons de l’expérience AMS-02 semblent ne pas pouvoir être décrites de manière satisfai-
sante avec le modèle du force field, malgré l’utilisation de ces fonctions splines. Cela suggère
la mise en œuvre d’un modèle de modulation plus complexe comme celui proposé par Cho-
lis [Cholis et al. 2016], proposant une paramétrisation prenant en compte le changement de
polarité magnétique solaire.

Le dernier axe de travail présenté dans cette thèse est l’étude de la modulation solaire à
partir de détecteurs au sol, les moniteurs à neutrons. Ces détecteurs sont sensibles aux parti-
cules créées dans les gerbes atmosphériques. Le signal mesuré par les NM est fonction de la
position du détecteur (latitude et altitude), et la dépendance temporelle du signal est supposée
due uniquement à la modulation solaire. Les NM ont été développés par Simpson dans les
années 50 et permettent une mesure continue depuis cette période avec une résolution tempo-
relle de l’ordre de la minute. J’ai développé une méthodologie pour estimer les séries en temps
de paramètres de modulation solaire avec les NM, aboutissant à la publication [Ghelfi et al.
2016]. Cette méthodologie comprend la calibration des NM à partir des données TOA du RC,
la prise en compte des noyaux lourds et la reconstruction des séries en temps des paramètres
de modulation solaire. L’analyse se base sur les flux IS de protons et d’hélium obtenus dans
l’étude précédente [Ghelfi et al. 2015] et une attention particulière est mise sur l’estimation
de l’incertitude associée au paramètre de modulation solaire. Celle-ci provient de différentes
sources, comme le facteur de calibration du NM, la prise en compte des noyaux lourds, les flux
IS utilisés, et la description de l’interaction des particules du RC dans l’atmosphère terrestre.
La série en temps obtenue est de très bonne qualité et peut être comparée à celle établit par
Usoskin faisant référence dans le domaine [Usoskin et al. 2011]. L’étude présentée dans cette
thèse semble proposer une meilleure description à partir des années 90. Une interface web a
été mise en place pour permettre l’utilisation des résultats obtenus. Celle-ci permet d’obtenir
des séries en temps depuis la fin des années 50 jusqu’à aujourd’hui avec une résolution tempo-
relle pouvant aller de la minute au mois. Les paramètres de modulation ainsi obtenus peuvent
être utiles pour les expériences voulant connaître le niveau de modulation solaire pendant leur
prise de données. Cette étude du paramètre de modulation solaire avec les NM pourrait être
améliorée en prenant en compte l’évolution du champ magnétique terrestre en fonction du
temps, dont les variations sur 60 ans peuvent être significatives [Bütikofer et al. 2008]. Une
autre piste d’amélioration consiste à considérer l’ensemble des NM simultanément afin de ré-
duire les erreurs systématiques associées. Enfin, une dernière piste de travail de travail evoqué
dans cette thèse consiste à faire le lien entre le paramètre de modulation solaire établit dans le
cadre du force field avec les NM, et les paramètres de modèles plus complexes établis à partir
des expériences TOA comme AMS-02.

Le travail effectué au cours de ces trois années de thèse m’a permis d’une part d’évoluer
au sein de la collaboration AMS-02, en prenant part à l’estimation des flux de protons, et
d’autre part d’acquérir une expertise sur la modulation solaire. Les flux des noyaux légers
prochainement publiés par la collaboration AMS-02 vont permettre d’apporter des réponses
supplémentaires au changement de pente observé avec les protons et les heliums. De même,
les flux mensuels de protons et d’héliums sur 5 ans vont permettre de tester précisément
l’approximation du force field, ainsi que des modèles de modulation solaire plus complexes.
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5
Annexes

5.1 Monte Carlo par chaînes de Markov (MCMC)
Cette annexe présente le Monte Carlo par chaînes de Markov (MCMC). Il s’agit d’un outil

mathématique permettant d’accéder aux densités de probabilités (PDF) des paramètres d’un
modèle étant données des mesures. Il est basé sur l’inférence bayesienne que nous explicite-
rons, et nous utiliserons l’implémentation GreAT [Putze et Derome 2014] du MCMC.

5.1.1 Principes de base
5.1.1.1 L’inférence bayesienne

La notion de probabilité peut être interprétée de deux manières. Tout d’abord, l’interpré-
tation fréquentiste, dite intuitive, stipule que la probabilité d’apparition d’un évènement A est
donnée par pA = lim

N→∞

NA
N , avec NA le nombre d’occurences de l’évènement A et N le nombre

total de réalisations. Cette interprétation a permis l’élaboration du formalisme des erreurs sta-
tistiques et de la propagation des incertitudes. L’interprétation bayesienne, ou subjective, fait
correspondre la notion de probabilité à un niveau de confiance accordé à une hypothèse. Par
exemple, la probabilité a priori de réaliser un 6 sur un lancer de dé est de 1/6. Elle peut
prendre une valeur différente s’il y a eu des lancers préalables sur lesquelles on peut tester
l’hypothèse « le dé est-il bien équilibré ? ». Cette interprétation, basée sur les expériences
précédentes, ne remet pas en cause l’indépendance des évènements. La construction mathé-
matique de l’interprétation bayesienne est basée sur le théorème de Bayes.

Soient les évènements A et B, on a :

P (A ∩ B) = P (A|B) P (B) . (5.1)
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Or P (A ∩ B) = P (B ∩ A), et donc l’équation (5.1) devient :

P (B|A) P (A) = P (A|B) P (B) , (5.2)

⇔ P (A|B) =
P (B|A) P (A)

P (B)
. (5.3)

L’équation (5.3) est le théorème de Bayes, liant les probabilités conditionnelles des deux
évènements A et B. Dans notre cas, l’évènement A sera représenté par les valeurs des para-
mètres de notre modèle, et l’évènement B par les données observées. Ainsi, on a :

P (théorie|données) =
P (données|théorie) P (théorie)

P (données)
. (5.4)

Dans l’équation (5.4) , le terme P (données|théorie) est la probabilité d’observer les don-
nées sachant les valeurs des paramètres du modèle ; il s’agit de la fonction de vraisemblance.
Le terme P (théorie) est la connaissance a priori des paramètres du modèle. Enfin le terme
P (données) est souvent non calculé. On se sert du fait qu’une PDF doit être normalisée pour
calculer indirectement cet élément. Le but de l’algorithme MCMC est donc d’échantillon-
ner P (données|théorie) P (théorie) qui se relie directement à la PDF multidimensionnelle des
paramètres du modèle étudié.

5.1.1.2 Processus et chaînes de Markov

Pour parcourir l’espace des paramètres, nous aurons recours à un outils mathématique
appelé chaînes de Markov. Il s’agit d’une séquence d’éléments, dans notre cas de variables
aléatoires, {X} j∈N où le jème élément dépend uniquement de l’élément précédent j − 1. Pour
des variables aléatoires, cela correspond au fait que la probabilité d’une réalisation de la jème

variable aléatoire, X j = x j dépende uniquement de celle de la variable j−1, X j−1 = x j−1. Cela
peut-être formalisé comme :

P
(
x j|x0, x1, · · · , x j−1

)
= P

(
x j|x j−1

)
. (5.5)

Le but va donc être de construire des chaînes de Markov qui vont converger vers la PDF
de X. Pour ce faire, deux outils vont être nécessaires. Il faut proposer des nouveaux éléments
de la chaîne grâce à une fonction de proposition, et déterminer un critère d’acceptation de ces
nouveaux éléments.

5.1.1.3 Fonctionnement général

Pour illustrer le fonctionnement global d’un MCMC, nous supposerons un modèle théo-
rique y = u(x; θ1, θ2, · · · , θm) à m paramètres, θ = (θ1, θ2, · · · , θm), que nous voulons ajuster sur
des données, D = (x, y). Nous garderons cet exemple tout au long de cette annexe. Nous cher-
chons à estimer la PDF multidimensionnelle de θ connaissant D, en construisant des chaînes
de Markov qui convergent vers la PDF de chaque paramètre.

Le processus commence avec une condition initiale θ(0) =
(
θ(0)

1 , θ(0)
2 , · · · , θ(0)

m

)
, et suit les

étapes suivantes :
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1. Proposer un point θ( j) à partir du point précédent θ( j−1). S’il s’agit de la première itéra-
tion, j = 1. Ce point est choisi grâce à une fonction de proposition que nous discuterons
plus tard.

2. Tester la validité du point. Pour cela, on calcule la quantité P(D|θ( j)) ·P(θ( j)), sur laquelle
on applique un critère de sélection pour savoir si le point θ( j) est accepté ou non.
Deux possibilités :
— Le point θ( j) est accepté : il devient un nouvel élément de la chaîne et le processus

recommence à l’étape 1, avec j = j + 1.
— Le point θ( j) est refusé : le point θ( j−1) est ajouté à la chaîne, et le processus recom-

mence à l’étape 1, avec j = j + 1.
Nous pouvons voir deux notions clés qui vont être discutées : la fonction de proposition et

le critère de sélection. Si la fonction de proposition propose systématiquement des points non
acceptés, la chaînes stagne et n’échantillonne pas la PDF de θ.

5.1.1.4 La fonction de proposition

La fonction de proposition joue donc un rôle clé sur l’efficacité du MCMC. Si elle pro-
pose des candidats pertinents, la chaîne sera très vite représentative de la PDF recherchée. Au
contraire, si ce n’est pas le cas, il faudra une chaîne très longue pour qu’elle soit représen-
tative. Le choix de la fonction de proposition a donc un impact sur le temps de convergence
de la chaîne, mais si celle-ci est atteinte, elle n’a aucune conséquence sur la forme de la den-
sité de probabilité estimée a posteriori. Par défaut, dans l’implémentation de GreAT [Putze et
Derome 2014], la fonction de proposition est une gaussienne multidimensionnelle, sans corré-
lation et dont la largeur pour chaque paramètre correspond à l’intervalle des valeurs possible
divisé par

√
12. La corrélation entre les paramètres du modèle peut être pris en compte grâce

à une matrice de covariance. Cette matrice est défini positive et symétrique, telle que :

Σi j = σi × σ j × ρi j, (5.6)

avec σi et σ j les écarts-types des paramètres i et j, et ρi j la corrélation entre ces deux pa-
ramètres. Cette matrice de covariance est prise en compte dans la fonction de proposition,
via :

f
(
θ|θ( j)

)
=

1
(2π)m/2 det (Σ)1/2 × exp

[
−

1
2

(
θ − θ( j)

)T
Σ−1

(
θ − θ( j)

)]
. (5.7)

Dans le cas d’une matrice de covariance diagonale (pas de corrélation entre les para-
mètres), on retrouve le cas par défaut de la gaussienne multidimensionnelle non-corrélée. La
fonction de proposition est centrée sur le point θ( j). L’estimation de la matrice de covariance
n’est pas nécessairement facile et peut être un facteur clé de l’efficacité du MCMC. Une so-
lution possible (et adoptée dans GreAT) est de mettre à jour cette matrice à la fin de chaque
chaîne. En effet, une fois la chaîne terminée (on impose un nombre maximum d’élément dans
la chaîne), la corrélation des différents paramètres peut être estimée à partir de celle-ci. La
chaîne suivante sera donc plus efficace et ainsi de suite. Les éléments des différentes chaînes
peuvent ensuite être regroupés puisque la fonction de proposition ne biaise pas la PDF échan-
tillonnée. Nous verrons dans le corps de la thèse l’importance de cette matrice dans le cas
d’une grande dimensionnalité et d’une corrélation entre les paramètres du modèle.
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5.1.1.5 Critère d’acceptation et algorithme de Metropolis-Hastings

Nous avons vu comment générer des éléments de la chaîne de Markov. Ces éléments
doivent valider un critère d’acceptation pour être effectivement ajoutés à la chaîne. L’algo-
rithme de Metropolis-Hastings, utilisé comme critère d’acceptation, est basé uniquement sur
l’élément précédant de la chaîne. Ainsi, la nature markovienne de la chaîne est assurée à la
fois pour la fonction de génération et pour le critère de sélection. Le critère de Metropolis-
Hastings exprime la probabilité a d’accepter le nouveau point comme :

a = (θ( j)|θ( j−1)) = min
(
1,

q(θ( j))
q(θ( j−1))

)
, (5.8)

avec q(θ( j)) = P(D|θ( j)) · P(θ( j)). Le critère accepte le point j si celui-ci est plus probable
que le point j − 1. Si ce n’est pas le cas, il est accepté avec une probabilité égale au ratio
q(θ( j))/q(θ( j−1)). Ce critère markovien simple permet de s’assurer que la chaîne échantillonne
la PDF de θ et est basé sur l’adéquation entre les données et le modèle à travers l’utilisation
de la fonction de vraisemblance.

5.1.2 Construction et analyse des chaînes
Nous avons vu comment proposer des nouveaux éléments à la chaîne et un critère pour

pouvoir les accepter. Ce processus est itératif jusqu’à avoir la longueur de chaîne Nc désirée.
Le but du processus est de produire un ensemble de points, réalisations de la variable aléatoire
θ, indépendants entre eux. Un élément de la chaîne est calculé à partir du précédent, il existe
donc une corrélation entre les éléments successifs. Celle-ci est locale, et le processus assure
que la corrélation entre deux éléments distants de la chaîne est très faible. De même, le choix
de l’élément initial θ(0) va avoir un impact sur le comportement du début de la chaîne. Ces
deux aspects sont à prendre en compte pour générer des points indépendants. Pour cela, on
définit la longueur de burn-in et la longueur de corrélation.

5.1.2.1 Longueur de burn-in

Le début de la chaîne est, par nature, sensible aux conditions initiales θ(0). Afin de s’affran-
chir de cet effet, on définit la longueur de burn-in. Les éléments initiaux de la chaîne compris
dans cette longueur seront supprimés.

La longueur de burn-in se construit à partir de la probabilité associée au point θ( j), q(θ( j)) =

L(θ( j))P(θ( j)) = P(D|θ( j))P(θ( j)). La valeur médiane de cette probabilité, q1/2, est calculée à tra-
vers tous les éléments de la chaîne. La longueur de burn-in, b, correspond au premier élément
θ(b), tel que q(θ(b)) > q1/2. Cette définition permet de s’affranchir des premiers éléments dans
le cas d’une mauvaise condition initiale, et de sélectionner des points quand la chaîne a atteint
le régime stationnaire.

5.1.2.2 Longueur de corrélation

La nature markovienne de la chaîne entraîne une corrélation de ses éléments proches. La
corrélation est présente sur toute la chaîne mais celle-ci chute fortement si l’on considère deux
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éléments distants. Pour sélectionner des éléments quasi-indépendants la longueur de corréla-
tion de la chaîne l est définie. Le processus sous-jacent est appelé raréfaction, et consiste à
sélectionner un élément tout les l. Ainsi les éléments sélectionnés ne sont plus corrélés (où très
peu). Le calcul de l est basé sur la fonction d’autocorrélation de chaque paramètre α, donnée
par :

c j
α =

E
[
θ(i)
α θ

(i+ j)
α

]
−

(
E

[
θ(i)
α

])2

E
[(
θ(i)
α

)2
] . (5.9)

La longueur de corrélation lα pour le paramètre θα est définie comme le j le plus petit pour
lequel on a c j

α < 1/2. Cela correspond à avoir une corrélation entre θ(i)
α et θ(i+ j)

α inférieure à
1/2. La longueur de corrélation globale de la chaîne est prise à titre conservatif :

l = max
α

lα. (5.10)

En pratique le terme c j
α est calculé à l’aide d’une transformée de Fourier rapide (FFT) de

la chaîne des θα.

5.1.2.3 Échantillon quasi-indépendants

Le but de l’analyse des chaînes est de produire des échantillons quasi-indépendants de
réalisations de la variable aléatoire θ. Nous avons vu deux effets à prendre en compte pour cela.
La longueur de burn-in, et la longueur de corrélation. Le nombre d’éléments indépendants est
donné par :

Nind =

⌊
Nc − b

l

⌋
. (5.11)

Les éléments sélectionnés de la chaîne sont les {θ(i)}i=b+lk, avec k, entier, tel que k ∈
[
0;

⌊
Nc−b

l

⌋]
.

Le taux d’acceptation de la chaîne ε =
Nind
Nc

, traduit l’efficacité de celle-ci.

5.1.3 Ajustement d’un modèle
Le but de cette section est de montrer comment ajuster les paramètres d’un modèle sur des

données en utilisant un MCMC, et d’extraire une valeur centrale et une erreur pour chaque
paramètre.

5.1.3.1 Fonction de vraisemblance du modèle

La fonction de vraisemblance traduit l’accord entre le modèle et les données. Elle est
utilisée dans le critère d’acceptation de Metropolis-Hastings et dans le calcul de la longueur
de burn-in. Ici, elle est calculée comme :

L = exp
(
−
χ2(θ)

2

)
, (5.12)
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où la fonction χ2(θ) est la distance entre le modèle et les données, donnée par :

χ2(θ) = (y − u(x|θ))T σ−1 (y − u(x|θ)) . (5.13)

L’équation (5.13) exprime la forme générale du χ2, prenant en compte les corrélations éven-
tuelles entre les points de données. Celles-ci sont comprises dans la matrice de covariance
σ.

5.1.3.2 Densités de probabilité

L’expression des PDF unidimensionnelles passe par une étape de marginalisation qui
consiste à intégrer la PDF de θ sur toutes les autres dimensions. Cette étape peut être très
coûteuse en temps de calcul et l’avantage du MCMC est la marginalisation automatique qui
est faite. En effet, une fois le MCMC effectué, l’estimation des PDF 1D se fait en plaçant
l’ensemble des éléments θk dans des histogrammes. Les PDF 2D sont estimées de la même
façons en utilisant des histogrammes 2D (θk, θ j).

Une fois les PFDs obtenues, il est possible d’en extraire des informations qualitatives sur
le modèle, comme les paramètres optimaux et les erreurs associées. Notons que l’approche
MCMC permet d’estimer des erreurs non gaussiennes. Des contours de crédibilité peuvent
également être construits pour les PDF 2D.

5.1.3.3 Exemple

Afin d’illustrer l’ensemble des notions vues précédemment, nous nous proposons ici de
réaliser un MCMC dans un cas simple, la régression linéaire. Nous souhaitons ajuster les
données présentées sur la figure (5.1), par une droite affine. Ce problème peut être traité ana-
lytiquement et sert simplement d’illustration ici. Nous verrons dans le corps de la thèse l’ap-
plication du MCMC à deux cas complexes et nous discuterons alors les avantages de celui-ci.
L’exemple pris ici est aussi celui choisit par Putze pour illustrer l’implémentation de GreAT
[Putze et Derome 2014].

Le modèle utilisé est y = a · x + b, avec a et b les deux paramètres du modèle. Le but
est donc d’estimer les valeurs les plus probables de a et b étant données les données D =

(x, y). Aucune fonction de proposition n’a été précisée à l’algorithme, et par défaut celui-ci
prendra une gaussienne bidimensionnelle sans corrélation. Le choix a été fait ici de réaliser
20 chaînes chacune composée de 20000 éléments. La fonction de proposition est mise à jour
après chacune des chaînes. La corrélation entre les deux paramètres du modèle étant simple, la
convergence de la fonction de proposition se fait très rapidement, et on observe une stagnation
du nombre de points acceptés par chaîne à partir de la troisième itération.

La fonction de vraisemblance est calculée à partir du χ2 sans corrélation entre les diffé-
rents points de données. Dans un cas aussi simple, le taux de points acceptés par chaîne est
d’environ 25%. Il s’agit du point faible majeur du MCMC. Plus le modèle est compliqué, avec
des corrélations entre les paramètres, et plus l’estimation de la bonne fonction de proposition
est compliquée. Cela a pour conséquence une chute du taux d’acceptation des points. Il faut
donc utiliser des chaînes plus longues et en plus grand nombre. Cette contrainte nécessite
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Figure 5.1: Données simulées sur lesquelles sera testé le MCMC. Les points ont été simulés sur une
droite avec des paramètres vrais aTrue et bTrue. Tous les points ont la même erreur. Nous cherchons à
ajuster une droite y = a · x + b passant par ces points et à estimer l’erreur associée à chaque paramètre.

d’importantes ressources informatiques, ce qui peut expliquer en partie l’utilisation tardive de
cette méthode en physique.

La figure (5.2) montre les PDF 1D et 2D obtenues. On peut constater, sur la PDF du
paramètre b, quelques irrégularités avec notamment un pic élevé légèrement à gauche de la
valeur la plus probable. Ce pic est dû à la stagnation d’une chaîne. En effet, une chaîne a
accepté cette valeur pour le paramètre b, assez proche de la valeur la plus probable, et les
points proposés par la suite n’ont pas été acceptés car moins probables. Si la statistique des
points acceptés est faible, ce type de structure peut être très fréquent. Cela est à mettre en
perspective avec le nombre de chaînes utilisées et de leur longueur. La PDF bidimensionnelle
représente la corrélation entre les deux paramètres a et b. On remarque que celle-ci n’est
pas présentée en entière mais à travers deux contours. Il s’agit des contours de crédibilité à
2D, englobant respectivement 68% et 95% de la PDF. Le même exercice peut être effectué
sur les PDF 1D, afin de produire une valeur centrale et une erreur. L’expression de la valeur
centrale peut se faire de différentes façons, donnant différentes informations. Il peut s’agir
de la valeur la plus probable (maximum de la PDF), de la moyenne ou de la médiane par
exemple. L’estimateur de la médiane est le plus robuste des trois vis-à-vis des fluctuations
statistiques. Dans le cadre d’un modèle complexe, avec peu d’éléments acceptés par chaîne,
la valeur la plus probable et la moyenne sont fortement sensible aux stagnations des chaînes
et autres fluctuations statistiques.

Les valeurs centrales, données par la suite, correspondent aux médianes des PDF obtenues.
Les contours de crédibilité sont calculés à partir des quantiles. On cherche les valeurs v+ et v−

159



0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.40

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5 a1

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.40

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.50

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6

0.7 b

Figure 5.2: PDF obtenues en sortie du MCMC. On remarque une anticorrélation entre les deux para-
mètres, ce qui est le comportement attendu.

tels que :

q =

∫ v−

xmin

p(x)dx =

∫ xmax

v+

p(x)dx, (5.14)

avec p la PDF considérée, q le quantile cherché, et xmin et xmax les bornes des valeurs de x
accessibles. La médiane correspond à q = 1/2, et les contours de crédibilité à 68% à q = 0.16.
En appliquant ces résultats aux PDF obtenues, on trouve a = 0.92 ± 0.10 et b = 1.93 ± 0.55.
Le calcul des incertitudes tel qu’il est fait permet de rendre compte d’erreurs asymétriques.
Les PDF étant ici gaussiennes, ce n’est pas le cas. Ce cas pratique se traite analytiquement.
On trouve dans ce cas a = 0.92± 0.09 et b = 1.94± 0.52. Les deux résultats sont très proches
et tout à fait compatibles. Dans les deux cas, les valeurs estimées des paramètres a et b sont
compatibles avec les valeurs vraies aTrue et bTrue.

En plus de permettre d’extraire une valeur centrale et des niveaux de confiance pour
chaque paramètre, le MCMC permet de construire des niveaux de confiance pour le mo-
dèle utilisé. Nous verrons un calcul très semblable à celui effectué pour les paramètres dans
le chapitre 3. La démarche adoptée ici est différente afin d’illustrer la richesse des méthodes

160



x
0 5

y

0

5

10

15
Modele le plus probable

Controur de credibilite a 68% 

y = a.x+b

-0.10
+0.10a = 0.91

-0.55
+0.54b = 1.94

Figure 5.3: Meilleur ajustement obtenu et contour de crédibilité à 68%.

disponibles. Le résultat obtenu est montré sur la figure 5.3. Pour sélectionner l’ensemble des
modèles compris dans l’intervalle de crédibilité à 68%, on utilise la distribution des fonctions
de probabilité q(θ). Les quantiles à 68% (q = 0.16) sont calculés et les modèles satisfaisant
q(θ) > v+ sont sélectionnés. Ils représentent les modèles les plus probables à 68%. On peut
voir sur la figure 5.3 que l’ensemble de ces modèles sont compatibles avec les barres d’erreur
des points de données. L’estimation du contour de crédibilité semble raisonnable.

5.1.4 Conclusion
Dans cette section, nous avons présenté le fonctionnement général d’un MCMC. Nous

avons illustré les propos tenus par un exemple simple de régression linéaire. Cette courte
introduction de l’approche bayesienne nous a permis de mettre en avant la construction des
PDF du modèle à partir des données mesurées et des connaissances a priori de la physique
sous-jacente. Une fois ces PDF obtenues, il est possible d’en extraire des informations clés
comme une valeur centrale et des contours de crédibilité. Cette approche est utilisée à deux
reprises dans le cadre de cette thèse, dans des contextes plus complexes que celui vu ici. Les
limitations spécifiques de cette approche seront détaillées dans le corps du texte.

5.2 Fonctions splines
La deuxième annexe de cette thèse porte sur les fonctions splines. Il s’agit d’un modèle

1D, non-paramétrique, et présentant une grand flexibilité.
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Une fonction spline est un polynôme de degré n défini par morceau. Chaque segment est
relié au précédant et au suivant selon des conditions de continuités. Ainsi, à chaque raccorde-
ment, il y a continuité de la fonction et des n − 1 premières dérivées, de telle sorte que le seul
degré de liberté restant soit l’amplitude de la fonction au niveau du raccordements. Les degrés
de liberté restants sont absorbés par des conditions aux bords imposées. Ainsi, un spline est
entièrement défini par les nombre de points de raccordement et leur position.

Dans l’ensemble de la thèse, les splines utilisés sont de degré 3. Les conditions aux bords
imposées correspondent à une dérivée seconde nulle.

Les points de raccordements des différents segments s’appellent des nœuds, et il y a donc
autant de nœuds que de degré de liberté. La position en abscisse et en ordonnée de l’ensemble
des nœuds fixe la fonction toute entière. Ici les splines sont utilisés comme fonction pour
ajuster des données. Le nombre de nœuds et leur position en abscisse est fixé et leur position
en ordonnée est ajustée pour reproduire les données correspondantes. La grande flexibilité
vient du fait qu’il est facile d’ajouter des nœuds où on le souhaite et donc de décrire des
structures plus fines. L’utilisation d’une fonction spline pour décrire un ensemble de points
permet de s’affranchir du choix d’un modèle paramétrique. L’enjeu principal est de trouver
le nombre de nœuds nécessaires ainsi que leur position en abscisse pour pouvoir décrire les
données correctement.

L’implémentation des splines, dans cette thèse, est basée sur la classe TSpline3 de la librai-
rie C++ ROOT [Brun et Rademakers 1997] développée par le CERN. Elle permet notamment
de choisir le comportement linéaire ou logarithmique des axes x (abscisses) et y (ordonnées).
Cette propriétés est particulièrement adaptée à notre cas. Nous modélisons des grandeurs phy-
siques par des fonctions splines qui sont impliquées dans des algorithmes de minimisation. En
fonction des quantités décrites, on peut vouloir que les valeurs des paramètres, correspondant
aux valeurs de la fonction spline à chacun des nœuds, soient proposées de manière logarith-
mique. L’extrapolation de la fonction en-desoous du premier nœud, et au-dessus du dernier,
se fait avec des lois de puissances.

Cette implémentation des fonctions splines permet donc de s’affranchir du choix du mo-
dèle paramétrique pour décrire un ensemble de points et permet également une estimation
facile de l’incertitude systématique associée (voir corps du texte).
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