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Résumé

De nombreuses expériences étudiant les rayons cosmiques ont récemment révélé ’exis-
tence de quelques anomalies dans le spectre d’énergie des électrons. En effet, des expé-
riences a bord de satellites (PAMELA, Fermi-LAT et AMS-02) ont montré que la fraction
de positrons cosmiques augmente au-dela de 10 GeV, tandis que des expériences a bord de
ballons stratosphériques (ATIC, PPB-BETS et ECC) ont dévoilé un pic dans le spectre
total d’énergie aux alentours de quelques centaines de GeV. Ces résultats remarquables
sont contraires aux prévisions des modeles traditionnels basés sur I’hypothese que les po-
sitrons sont uniquement d’origine secondaire. Ces derniers donnent un spectre d’énergie
sans aucune structure pour les électrons cosmiques avec une fraction de positrons décrois-
sante avec ’énergie. La cause de ces anomalies est actuellement tres controversée. Pour
certains, elles sont I'effet de quelques sources astrophysiques proches, tels que les pulsars
et restes de supernovee, qui accéléreraient aussi bien les électrons négatifs que les posi-
trons. Pour d’autres, elles résultent de ’annihilation ou la désintégration de particules

hypothétiques de matiere noire.

Cette these se veut une contribution a I’étude de ce phénomeéne. D’abord, en utilisant
un modele conventionnel a travers le code numérique GALPROP, nous avons calculé
les flux des électrons et des positrons cosmiques tout en soulignant leur désaccord avec
les données expérimentales récentes. Ensuite, nous avons développé un programme de
simulation Monte Carlo de la propagation des électrons dans le milieu interstellaire dans
le but d’analyser le scénario de sources astrophysiques locales. Cette approche pourrait
étre d'une grande aide dans la recherche de I'origine des électrons cosmiques de tres haute

énergie.



Abstract

Many experiments studying cosmic rays have recently revealed the existence of seve-
ral anomalies in the energy spectrum of electrons. Indeed, experiments on board satellites
(PAMELA, Fermi-LAT and AMS-02) have showed that the fraction of cosmic positrons
increases beyond 10 GeV, whereas experiments onboard stratospheric balloons (ATIC,
PPB-BETS and ECC) have unveiled a peak in the total energy spectrum around several
hundred GeV. These remarkable results are opposite to the predictions of the traditional
models based on the assumption that positrons are only of secondary origin. These mo-
dels provide a featureless energy spectrum for cosmic electrons with a positron fraction
decreasing with energy. The cause of these anomalies is currently highly controversial.
For some they are the effect of several nearby astrophysical sources, such as pulsars and
supernovae remnants, which might accelerate negative electrons as well as positrons. For

others they result from the annihilation or decay of hypothetical dark matter particles.

This thesis is a contribution to the study of this phenomenon. First, using a conventio-
nal model through the numerical code GALPROP, we calculated the flux of cosmic elec-
trons and positrons emphasizing their disagreement with the recent experimental data.
Then, we developed a program of Monte Carlo simulation of the propagation of electrons
in the interstellar medium with the aim to analyze the scenario of local astrophysical
sources. This approach might be of great help to investigate the origin of high-energy

cosmic-ray electrons.
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Introduction générale

La composante électronique dans le rayonnement cosmique est constituée de positrons
et d’électrons négatifs. Ces particules ne constituent qu’'une petite fraction (~ 1%) de
I'intensité des rayons cosmiques mesurés pres de la Terre dans la gamme d’énergie GeV-
TeV. Toutefois, I’étude des électrons cosmiques est tres importante car leur propagation a
travers la Galaxie est dirigée par des mécanismes différents de ceux des noyaux cosmiques.
L’observation de ces particules est reconnue comme un outil puissant pour sonder les pro-
cessus d’accélération et de propagation des rayons cosmiques, ainsi que leurs interactions
dans ’environnement interstellaire. Ces études ne sont pas possibles a partir de la compo-
sante nucléaire des rayons cosmiques en raison des processus de perte d’énergie totalement
différents [44].

L’existence des électrons relativistes au sein des rayons cosmiques primaires a été attes-
tée a travers des mesures directes pres de la Terre en 1961 par Earl [45] et Meyer [46]. Les
radioastronomes ont observé le rayonnement synchrotron des électrons relativistes dans
des endroits comme le Soleil, Jupiter, le milieu interstellaire, les supernovee et d’autres
galaxies. C’est ce qu’on appelle I’émission radioélectrique non thermique de la Galaxie. En
fait, cette observation nous a fourni une relation importante entre la densité des électrons
relativistes et le champ magnétique, si I'on admet qu’il s’agit d’émission synchrotron. En
d’autres termes, 1’évaluation du champ magnétique est possible grace a la mesure directe
du flux d’électrons relativistes cosmiques au voisinage de la Terre, a condition de supposer

que cette mesure n’est pas perturbée par le milieu interplanétaire. Ce calcul a été fait par
Woltjer en 1962 [47].

Aux énergies > 100 GeV, les propriétés observées des électrons cosmiques sont princi-
palement déterminées a partir de 'environnement local. En effet, leur échelle typique de
propagation dans ce domaine d’énergie est limitée a I’échelle du kch] a cause des pertes
d’énergies électromagnétiques tres intenses. Ces dernieres sont causées, d’une part, par le
rayonnement synchrotron dans les champs magnétiques Galactiques et, d’autre part, la
diffusion Compton inverse avec les champs de rayonnement interstellaire et le fond dif-

fus cosmologique (CMB) [48, [49]. Les électrons cosmiques de trés haute énergie seraient

1. 1 parsec (pc) = 3.085x10*® m = 3.262 années lumiére.
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ainsi produits directement par les accélérateurs astrophysiques locaux tels que les restes
de supernovae (SNR) et les pulsars. Dans ce cas, ils sont considérés comme des électrons
primaires. Ils peuvent également étre créés dans les processus secondaires, principalement
a travers les interactions nucléaires des protons cosmiques et des noyaux légers avec les
gaz du milieu interstellaire (ISM) concentrés dans le disque Galactique (spallation). Dans
ce cas, ils sont considérés comme des électrons secondaires. Par ailleurs, les positrons sont
proposés en tant que traceurs potentiels de nouvelle physique, en particulier I’annihilation
ou désintégration de particules de matiere noire [50]. Bien que les idées théoriques prin-
cipales concernant l'origine et la propagation des rayons cosmiques aient été élaborées,
il y a longtemps, dans la monographie originale de Ginzburg et Syrovatskii (1964) [51],

I'origine des électrons cosmiques de tres haute énergie est loin d’étre entierement comprise.

A travers cette theése, nous examinerons le probleme de linterprétation du spectre
d’énergie des électrons cosmiques obtenu par différentes expériences récentes. Les données
recueillies par ATIC, PPB-BETS, PAMELA, FERMI-LAT, HESS et AMS02 montrent
toutes des anomalies dans le spectre des électrons cosmiques de haut énergie, notamment
un exces dans la fraction de positrons au-dessus de quelques GeV. Ces résultats inatten-
dus font, actuellement, I'objet d’un vif débat sur les raisons de ces structures spectrales.
Sont-elles dues a quelques pulsars proches ou a I'annihilation de particules hypothétiques
de matiere noire? Dans ce travail, nous avons étudié le spectre d’énergie des électrons
cosmiques, d’abord a la lumiere du modele conventionnel implémenté dans le code GAL-
PROP et, ensuite, en utilisant la simulation de type Monte Carlo. Cette derniere méthode

pourrait étre d'une grande aide pour la compréhension de 1'origine de ces particules.

Cette these s’articule autour de trois chapitres. Dans le premier chapitre, nous présen-
terons quelques généralités sur les rayons cosmiques. Ensuite, dans le deuxieme chapitre,
nous passerons en revue les divers processus physiques en relation avec la propagation
des rayons cosmiques dans le milieu interstellaire. Nous y exposerons aussi les différents
codes numériques utilisés a cet effet, notamment le code Standard GALPROP que nous
avons choisi pour notre travail. Enfin, dans le troisieme et dernier chapitre, nous présente-
rons les résultats de notre investigation sur I'origine des électrons cosmiques de tres haute
énergie. Nous montrerons d’abord le désaccord des modeles traditionnels avec les données
expérimentales récentes, puis nous expliquerons comment la simulation Monte Carlo de la
propagation des électrons cosmiques peut étre mise en ceuvre pour examiner le scénario

des sources locales. Nous terminerons cette these par une conclusion générale.
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ge chapitre présente quelques généralités sur les rayons

cosmiques. Apres un bref historique, les différentes propriétés de
ces particules, tels que le spectre d’énergie, la composition
chimique et l'origine, seront discutées. Ensuite, les différentes
études expérimentales seront passées en revue. Enfin, les
observations concernant les électrons cosmiques seront exposées.



Chapitre 1. Rayons cosmiques

1.1 Bref historique

Les rayons cosmiques sont des particules de haute énergie qui bombardent notre sys-
teme solaire depuis l'espace. Ce sont en grande partie des pieces d’atomes : protons,
électrons et noyaux. Les rayons cosmiques constituent I'un des échantillons directes de la
matiere provenant de I'extérieur du systéme solaire. Le flux de ce rayonnement au niveau
de la Terre est isotrope a cause des champs magnétiques de la Galaxie, de la Terre et du
systeme solaire qui brouillent les trajectoires de ces particules. Ainsi, I'information sur

leur source est perdue.

L’histoire du rayonnement cosmique commenga tot, vers environ 1900, quand il fut
découvert que les électroscopes se déchargeaient, méme s’ils étaient bien maintenus dans
I'obscurité, en raison de la radioactivité naturelle. La grande découverte survint en 1912
et 1913 quand Hess puis Kolhorster firent plusieurs montées en Ballon dans lesquelles
ils mesurérent ionisation de 1’atmosphere en fonction de l'altitude (Fig. [T, 2]. Tls
trouverent que l'ionisation moyenne, au-dessus de 1.5 km, augmentait par rapport a celle
mesurée au niveau de la mer (Tab. . C’était la preuve que la source de ce rayonnement

ionisant est située au-dessus de I’atmospheére terrestre.

Différence entre l'ionisation observée et celle
Altitude (km) mesurée au niveau de la mer (x10° ions m~3)

0 0
-1.5
+1.2
+4.2
+8.8
+16.9
+28.7
+44.2
+61.3
+80.4

© 00 ~J O T = W N =

Tableau 1.1 — Variation de I'ionisation avec 'altitude [2].

Laissons a Hess le soin de conclure : «la seule maniere d’interpréter mes résultats expéri-
mentaux fut d’admettre ['existence d’un rayonnement trés pénétrant, d’une nature encore
inconnue, venant principalement d’en haut, et étant trés probablement d’origine extrater-

restrey [1]. La découverte des rayons cosmiques valut a Hess le prix Nobel de 1936.

La variation de l'ionisation en fonction de l'altitude devint alors 'objet de plusieurs
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Chapitre 1. Rayons cosmiques

FIGURE 1.1 — Hess, apres 'un des vols de ballon les plus réussis (7 aotit 1912), quand il
atteignit une altitude de 5 km et dans lequel I'augmentation de I'ionisation avec 'altitude
fut découverte pour la premiere fois [3].

expériences a différents emplacements et altitudes. Peut-étre la plus grande contribution
fut celle de Millikan qui, ironiquement, visait a réfuter les résultats de Hess et Kolhorster.
Millikan améliora la technologie de détection et commenca de nouvelles mesures de 1'io-
nisation en plagant les instruments dans des lacs de montagne a différentes profondeurs.
Puisque ’épaisseur totale de 'atmospheére correspond a seulement environ 10 m d’eau,
Millikan croyait que ses mesures allaient mieux déterminer ’absorption du rayonnement
cosmique. La figure [I.2] montre une comparaison entre les résultats de Kolhorster et ceux
de Millikan. Ce dernier utilisa le premier le terme 'rayons cosmiques' pour décrire ce
rayonnement, baptisant ainsi cette nouvelle discipline. Son idée était de révéler 'origine
des rayons cosmiques a travers une mesure précise de leur énergie, croyant qu’ils étaient
des rayons-v issus de la nucléosynthese des éléments communs tels que ’hélium et 1'oxy-
gene, d’énergie variant entre 30 et 250 MeV. Cependant, les résultats expérimentaux ne
I’aiderent pas, parce que les rayons cosmiques ont des longueurs d’absorption différentes
dans I’atmosphere et dans ’eau. C’est un résultat que nous comprenons facilement actuel-

lement, quand on sait que ce sont des mesures liées a deux composantes différentes des
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FIGURE 1.2 — Ionisation en fonction de la profondeur dans I'atmosphere. Les diamants
(#) correspondent au vol de Kolhorster jusqu’au 9 km, les cercles (o) et les astérisques
() aux mesures de Millikan dans 'eau [4].

gerbes atmosphériques des rayons cosmiques, a savoir la composante électromagnétique

dans l'air et la composante muonique dans 1’eau.

Pendant les trente années qui suivirent la découverte de Hess, la plupart des recherches
étaient axées sur la physique de haute énergie a travers I’étude des interactions des rayons
cosmiques. C’est la que la plupart des découvertes des nouvelles particules d’avant 1950

furent faites.

En 1930, Millikan et Anderson utiliserent un aimant 10 fois plus fort que celui utilisé
par Skobeltsynﬂ pour étudier les traces des particules cosmiques qui traversaient une
chambre a brouillard. Ils observerent des trajectoires courbées identiques a celles des
électrons mais indiquant plutot une charge positive [5]. Cette découverte fut confirmée
par Blackett et Occhialini en 1933 en utilisant une chambre a brouillard qui se déclenchait
automatiquement quand un rayon cosmique la traversait [6]. Cette découverte coincida

étroitement avec la théorie de Dirac qui prédisait l'existence du positron [7].

1. Le physicien russe qui observa le premier (1923) les traces laissées par les rayons cosmiques dans
une chambre a brouillard.
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En 1936, Anderson et Neddermeyer utiliserent la technique des rayons cosmiques pour
découvrir ce qu’ils appelerent "mésotrons", particules de masse intermédiaire entre celle
de I’électron et du proton [8]. Cette découverte était plus ou moins contemporaine avec
la prédiction de Yukawa de l'existence d’une particule d’échange qui lie les neutrons et
les protons dans le noyau atomique [9]. Les particules découvertes par Anderson et Ned-
dermeyer, soupconnées au début d’étre les particules de Yukawa, sont en fait ce qui est
aujourd’hui connu sous le nom de muons. La particule prédite par Yukawa, appelée pion
m, fut decouverte en 1947 en utilisant la technique d’émulsion nucléaire. De nombreuses

autres particules furent également découvertes, a l'instar des kaons neutres et chargées
(KT, K=, K% et des hypérons (A, X...).

En 1953, la technologie des accélérateurs avait évolué au point ou des énergies com-
parables a celles des rayons cosmiques étaient enfin disponibles en laboratoire. Apres
cette date, la physique de haute énergie bascula vers les laboratoires ou les accélérateurs
de particules avaient remplacés le faisceau naturel des rayons cosmiques. Aujourd’hui,
les préoccupations dans le domaine des rayons cosmiques sont devenues principalement
d’ordre astrophysique : probleme de leur origine, composition chimique, propagation dans

les environnements astrophysiques depuis leurs sources jusqu’a la Terre, etc.

1.2 Spectre d’énergie

Parmi toutes les caractéristiques décrivant les rayons cosmiques, la plus impression-
nante est certainement leur spectre d’énergie qui s’étend de maniere remarquablement
continue sur une douzaine de décades (Fig. [.3). Ce spectre décrit la distribution du
nombre d’événements observés en fonction de I'énergie des particules entre 1 et 102 GeV.
L’évolution du spectre différentiel d’énergie des rayons cosmiques primaires peut étre dé-
crite comme une loi de puissance presque parfaite en E~7, ou F est ’énergie, avec un
indice spectrale v proche de 2.7. Mais lorsqu’on regarde de plus pres ce spectre, plusieurs
brisures de pente apparaissent (Fig. ;

— vers 3-5 x 10 eV, on la pente logarithmique v passe de 2.7 & 3, communément
appelée genou ;

— vers 5 x 107 eV, ol la pente devient presque égale a 3.3, appelée second genou ;

— vers 3 x 10'® eV, ou la pente diminue & nouveau vers une valeur d’environ 2.7-3.2

appelée cheville.

A basse énergie (1 ~ GeV), le spectre est influencé par le vent solaire (modulation
solaire). Ce dernier crée un champ magnétique autour du soleil qui entraine toutes les

particules chargées de faible énergie vers l'extérieur du systéme solaire. Il empéche les
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rayons cosmiques d’énergie inférieure a environ 600 MeV d’atteindre la terre et soustrait
aux autres cette méme valeur. Cette énergie peut varier du simple au double suivant 1’ac-
tivité solaire. Au dela de quelques GeV, la modulation solaire devient négligeable et le
spectre mesuré au niveau de la Terre devient invariant et est, stirement, tres semblable
a celui régnant dans le milieu interstellaire. Une bonne connaissance de la modulation
solaire est importante pour remonter aux flux interstellaires aux énergies inférieures a
une dizaine de GeV. Toute interprétation de données expérimentales dans cette gamme

d’énergie doit donc impérativement en tenir compte.

En plus, les rayons cosmiques de basse énergie sont affectés par le champ géomagné-
tique qu’ils doivent traverser pour atteindre la Terre. Lorsque le rayonnement cosmique
se rapproche de la Terre a une distance inférieure a environ 10 rayons terrestres, le champ
magnétique terrestreﬂ devient prédominant devant les champs magnétiques solaire et ga-
lactique. Celui-ci joue le role d’'un bouclier magnétique et empéche les particules de rigidité
inférieure a une valeur critique d’atteindre la Terre. Ce phénomene a été formalisé pour

la premiere fois par Stormer dans 'approximation d’'un champ terrestre dipolaire.

Par ailleurs, aucune énergie limite n’a été véritablement détectée. Chaque fois que de
nouveaux instruments permettant de mesurer des énergies plus élevées sont apparus, des
rayons cosmiques d’énergie supérieure ont ét¢ au rendez-vous. A 1'heure actuelle, seules les
limites techniques bloquent le spectre d’énergie des rayons cosmiques vers environ 10%° V.
Le spectre ne semble pas chuter drastiquement a partir d’une énergie donnée, contraire-
ment a tous les modeles astrophysiques expliquant 1’existence des rayons cosmiques qui
prédisent une énergie maximale au dela de laquelle aucun mécanisme connu ne permet
d’accélérer les particules. L’origine des rayons cosmiques d’énergie extréme est une grande

énigme a ’heure actuelle.

Quoique bien mesuré, le spectre énergétique du rayonnement cosmique présente encore
plusieurs énigmes scientifiques qui restent a résoudre. Une de ces questions, par exemple,
est I’énergie a laquelle se situe la transition de la composante galactique du rayonnement
cosmique vers la composante extra-galactique. Cette transition est intimement liée aux
processus d’accélération des particules. Ainsi, une explication des différentes anomalies de
ce spectre nous donnera des informations supplémentaires sur les sources, 1’accélération

et la propagation du rayonnement cosmique.

2. aussi appelé bouclier terrestre, est un immense champ magnétique qui entoure la Terre, de maniere
non uniforme du fait de son interaction avec le vent solaire.
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1.3 Composition chimique et abondances

La composition chimique des rayons cosmiques primaires nous fournit des informations
importantes sur leurs sources et leur propagation dans la Galaxie. Elle nous renseigne éga-
lement sur ’évolution chimique de 1’Univers. Tous les éléments naturels figurant dans le
tableau périodique sont présents dans les rayons cosmiques, approximativement dans les

mémes proportions que ceux du systeme solaire.

La composition chimique du rayonnement cosmique est connue jusqu’a environ 104 eV,
énergie limite pour les mesures directes. 85% des rayons cosmiques sont des protons, 12%
des noyaux d’hélium et 1% des noyaux plus lourds (Z > 2). On y trouve aussi environ 1%
d’électrons. Les spectres d’énergie des principales composantes du rayonnement cosmique
sont présentés sur la figure[I.5] Par ailleurs, le tableau[I.2)donne les abondances relatives F
des noyaux dans les rayons cosmiques pour une énergie de 10.6 GeV /nucléon, normalisées
a celle de l'oxygene (F = 1) [14].

A Elément F

1 H 540

2 He 26

3-5 Li-B 0.40

6-8 C-O0 2.20

9-10 F-Ne 0.30

11-12 Na-Mg 0.22

13-14 Al-Si 0.19

15-16 P-S 0.03

17-18 Cl-Ar 0.01

19-20 K-Ca 0.02

21-25 Sc-Mn 0.05

26-28 Fe-Ni 0.12
Tableau 1.2 — Abondances relatives F des noyaux dans les rayons cosmiques &
10.6 GeV/nucléon normalisées a celle de l'oxygene (F' = 1). Le flux de l'oxygene a

10.6 GeV /nucléon est égal a 3.29 x 1075 (cm? s sr GeV /nucléon) ™! [14].

La comparaison de la composition élémentaire mesurée pour les rayons cosmiques avec
celle du systéme solaire montre quelques différences importantes (Fig. . Les abon-
dances des rayons cosmiques sont mesurées grace a des satellites et des ballons strato-
sphériques. Les abondances dans cette figure sont exprimées par rapport a celle du Si
(abondance = 100 ). Pour la plupart des éléments, les abondances relatives dans les

rayons cosmiques et les abondances moyennes du systeme solaire sont similaires. Ceci ne
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F1GURE 1.5 — Flux des principales composantes du rayonnement cosmique galactique
(primaire) au-dela de 2 GeV /nucleon [13].

signifie pas que les rayons cosmiques proviennent du systéme solaire, les abondances du
systeme solaire elles-mémes sont semblables aux abondances élémentaires globales dans
notre Galaxie et d’autres. Mais il y a également des différences : les noyaux légers d’hydro-
gene (H) et d’hélium (He) sont moins abondants dans le rayonnement cosmique que dans
le systeme solaire, peut étre une conséquence du processus d’accélération. Deux groupes
d’éléments sont relativement beaucoup plus abondants dans le rayonnement cosmique que
dans le systéme solaire : les éléments légers lithium (Li), béryllium (Be) et bore (B), qui
comprennent de 3 a 5 protons, et les éléments lourds avec 21 a 25 protons : scandium
(Sc), titanium (Ti), vanadium (V), chrome (Cr) et manganese (Mn). Ces différences sont
expliquées par les réactions de spallation que subissent, durant la propagation, des noyaux
cosmiques stables, tels que le carbone (C) et 'oxygene (O) pour le premier groupe et le

fer (Fe) pour le second groupe.
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FIGURE 1.6 — Comparaison des abondances des rayons cosmiques galactiques (ligne bleue)
avec celles du systéeme solaire (barres rouges). L’axe horizontal donne le nombre de pro-
tons du noyau, le symbole de I’élément chimique correspondant est noté dans la partie
supérieure du diagramme [12].

1.4 Origine et accélération des rayons cosmiques

Au contraire des neutrinos et des rayons-y qui pointent directement vers leurs sources,
les rayons cosmiques ne portent pratiquement aucune information sur leur origine car, en
raison de leur charge électrique, ils sont déviés par les champs magnétiques interstellaires.
En conséquence, le flux des rayons cosmiques au niveau de la Terre est pratiquement iso-
trope. L’anisotropie pourrait étre un indicateur de I'existence de sources ponctuelles pour
les rayons cosmiques mais ceci n'est prévue que pour des énergies supérieures a 10'8 eV.
Cependant, le spectre d’énergie et la composition chimique des rayons cosmiques observés
au niveau de la Terre fournissent quelques informations intéressantes sur leur origine et
leur accélération dans 1’Univers. Les candidats pour les sources de rayons cosmiques ga-
lactiques doivent apporter une énergie assez puissante pour assurer une densité d’énergie
de Tordre de 1 eV/cm?, & U'instar des supernovee, pulsars, étoiles & neutrons, systémes

binaires, noyaux actifs de galaxies (AGN) et sursauts gamma.

Un des problemes majeurs en physique des astroparticules est la recherche des méca-

nismes par lesquels les particules cosmiques sont accélérées jusqu’a des énergies extrémes.
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Le mécanisme d’accélération doit reproduire le spectre d’énergies typique des rayonne-
ments, lequel a la forme d’une loi en puissance (o< E~7). Il doit également reproduire les
abondances chimiques observées du rayonnement cosmique et étre capable d’accélérer les

particules jusqu’a environ 10 eV.

Les mécanismes d’accélération peuvent étre classés comme dynamique, hydrodyna-
mique et électromagnétique. Dans certains modeles, 1’accélération est purement dyna-
mique, par exemple, dans le cas ou I'accélération a lieu a travers les collisions de particules
cosmiques avec des nuages. Les modeles hydrodynamiques peuvent impliquer ’accéléra-
tion de couches entieres de plasma aux vitesses élevées. Les processus électromagnétiques
consistent a accélérer les particules par des champs électriques, par exemple, par les ondes
électromagnétiques des plasma célestes ou bien dans les magnétospheres des étoiles a neu-
tron. L’expression générale pour ’accélération d'une particule de charge e par un champs

électrique £ et d'un champ magnétique B a la forme suivante [3] :

jt(ymv) =e(+vAB) (1.1)

ou m est la masse de la particule, v sa vitesse et v le facteur de Lorentz.

Le physicien italien Enrico Fermi proposa en 1949 un mécanisme d’accélération par
lequel les particules qui entrent en collision avec les nuages dans le milieu interstellaire
pourraient étre accélérer aux hautes énergies [I8]. La version originale de Fermi considére
des nuages de gaz en mouvement dans le milieu interstellaire avec des vitesses aléatoires
V. ~ 10 km/s. Une particule chargée, entrant dans un de ces nuages, gagne de I’énergie
en diffusant sur les irrégularités du champ magnétique lié au nuage. Soit F; son énergie
et 1 'angle entre la direction du nuage et celle de la particule entrante dans ce nuage
(Fig. . Apres avoir diffusé a I'intérieur, la particule cosmique émerge avec une énergie

E5 et un angle 5. Le gain moyen en énergie de la particule émergente est [18] :

(38)- (B4 () = 12

Ce résultat tres connu de Fermi montre que 'augmentation moyenne de I’énergie est
seulement au second ordre en f3,. Pour estimer le taux d’accélération du processus, il faut
connaitre le temps moyen (At) entre deux collisions. Soit L la distance moyenne entre
deux nuages. En premiere approximation, on peut supposer qu'une particule a peine sortie
d’un nuage va directement dans le suivant. On a alors (At) = L/c. Le taux d’accélération
Tace €St le taux maximum que 'on peut atteindre par ce processus :

de. AE  4dc E

2
= 32 —
a Sy s

(1.3)

Tacc
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FIGURE 1.7 — Représentation schématique de 'idée originale de Fermi concernant l'ac-
célération de rayons cosmiques par un nuage magnétisé (mécanisme de Fermi du 2nd
ordre).

d’ou Tgee = %# Pour L ~ 1 pc, V,, ~ 10 km/s, le temps d’accélération est d’environ 107

S0

années.

La version originale d’accélération de Fermi, connu sous le nom d’accélération de Fermi
du 2nd ordre, souffre de grande limitations, notamment pour des temps d’accélération trop
grands par rapport au temps de séjour dans la Galaxie (~ 107 années). Toutefois, elle
contient I'essentiel de la physique relative a I'accélération des particules cosmiques. Pour
rendre le mécanisme plus efficace, I'idée de Fermi fut modifiée dans les années 1970 en
faisant appel aux ondes de choc fortes, ayant lieu dans les supernovee et d’autres contextes
astrophysiques [20]. Ce nouveau type d’accélération est connu sous le nom accélération

diffusive par onde de choc ou accélération de Fermi du ler ordre.

Les ondes de choc sont des phénomenes courants dans les milieux matériels qui nous
entourent, notamment dans I'atmosphere ou a la surface de I’eau. La création d’une onde
de choc se fait lorsqu’un corps se déplace dans un milieu avec une vitesse supérieure a
la vitesse du son. Un front se forme alors a travers lequel les grandeurs physiques sont
discontinues (varient brutalement sur de tres courtes échelles). Dans 'exemple classique
de la supernova, I’équivalent de plusieurs masses solaires de matiere est éjecté durant son
explosion, avec une vitesse de 'ordre de 10* km/s, supérieure a la vitesse du son dans le
milieu interstellaire (=~ 10 km/s). Une onde de choc de vitesse V; se forme et se propage
alors en amont d’un fluide en mouvement avec une vitesse V; (Fig. . Des particules en
provenance de la zone non choquée se dirigent vers cette onde avec une vitesse u; = —V5s,

la traversent et s’éloignent vers la zone choquée avec une vitesse uy = Vo — V7.
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FIGURE 1.8 — Accélération des rayons cosmiques par onde de choc forte se propageant
dans un milieu interstellaire.

Le gain d’énergie moyen n’est plus du second ordre, mais du premier ordre en AV/c.

Un calcul relativiste nous donne [19] :

)= () .

Ce mécanisme d’accélération est capable de générer un spectre en loi de puissance sous

la forme :
dN(FE) No f ENT
—(r—D=2 (= 1.5
e T UE (E0> (15)
r+2 ul A4 : : A
avec T = 2 = oL ¢tant le rapport de compression. Ce dernier ne dépend que du

rapport des densités de matiere entre I’amont et ’aval du choc. Dans le cas d’une onde
créée dans un gaz monoatomique totalement ionisé, ce rapport est égal a 4. Le spectre
suit alors une loi de puissance de pente égale a —2. L’énergie maximale qu'une particule
de charge Ze pourrait acquérir peut étre exprimée en fonction de la vitesse de 'onde de
choc, la durée de vie Ty de l'accélérateur de Fermi (I’objet astrophysique) et la valeur du
champ magnétique moyen Bigy[19] :

3 u
Ernax < %?IZGBISM(UITA) (1.6)

La valeur de Ty est obtenu a partir la relation :

4
§7T (ulTA)3 PIsSM = Mejecta (17)
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ou prsm est la densité de la matiere interstellaire. Pour une masse égale a 10M®|ﬂ éjectée
a 5 x 10® cm/s dans le milieu interstellaire, une densité de 1 proton/cm®, T4 =~ 1000

années. La valeur de Bigy estimée & 3 uG donne Ep. < Z x 3 x 10* GeV.

1.5 Etudes expérimentales

La procédure expérimentale utilisée pour I'étude des rayons cosmiques est générale-
ment conditionnée par le flux de particules dans la gamme d’énergie étudiée. Pratique-
ment, il existe deux techniques d’observation, I'une directe et ’autre indirecte. La figure
illustre les deux manieres de détection, avec les noms de quelques expériences actuelles

ou récentes.
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F1GURE 1.9 — Plage d’énergie accessible par les différentes expériences mesurant le flux de
rayons cosmiques (en bleu : détection directe, en rouge : détection des secondaires chargés
au sol, en vert : fluorescence de lair).

1.5.1 Détection directe

La détection directe du rayonnement cosmique primaire se fait par des expériences
embarquées en ballon ou en satellite dans la gamme d’énergie de 10°-10'® eV. Dans ce

domaine, le flux de particules primaires, de Pordre de 8 particules/(m? sr s) a 10 GeV,

3. Masse du soleil : M@ ~ 2 x 1030 kg.
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Chapitre 1. Rayons cosmiques

est suffisant pour détecter directement le rayonnement cosmique. Cette technique nous
permet de mesurer la charge, la masse, I'impulsion et I’énergie des particules. Toutefois, les
détecteurs montés sur satellites ou stations spatiales, extrémement cotiteux, sont difficiles
a mettre en place, en raison des contraintes inhérentes au domaine spatial. Par contre,
I'option des ballons stratosphériques reste toujours moins chere et plus flexible. A une
altitude d’environ 50 km, le rayonnement cosmique traverse 3-5 g/cm? de I'atmosphere
terrestre, produisant une petite quantité de particules secondaires, un effet qui peut étre
facilement corrigé. Les limites de ce type de mesure directe est la durée du vol et le poids du
détecteur suspendu. La durée du vol dépend surtout de la perte du gaz (normalement de
I’hélium) du ballon, qui est principalement due au cycle jour-nuit pendant lequel le ballon
change d’altitude. Pour prolonger la durée du vol, les vols se font dans des régions polaires
pendant les mois sans nuits (hémisphére nord pendant I’été et I'hémisphére sud pendant
I'hiver), permettant des vols jusqu’a 40 jours. Les nombreuses séries de vols longue durée
ne permettent cependant pas d’atteindre la zone du genou du spectre de quelques PeV. Par
ailleurs, la NASA a développée un ballon pressurisé, qui garde 'altitude, méme pendant
le cycle jour-nuit par pressurisation de 'hélium excessif contrairement aux ballons dits de

pression zéro ou 'hélium excessif sort par des évents.

1.5.2 Détection indirecte

La détection indirecte des rayonnements cosmiques se fait par des détecteurs de grande
surface, placés au sol, qui mesurent les gerbes de particules induites par les rayons cos-
miques primaires interagissant avec ’atmospheére terrestre. Elle est utilisée pour des éner-
gies supérieures & 10'° eV. Dans ce cas, le flux est trop faible (inférieur & quelques particules
/(m? sr an), les instruments détectent indirectement le rayonnement cosmique a travers
les gerbes atmosphériques composées d'un grand nombre de particules secondaires, et
s’étendant sur plusieurs kilometres carrés au niveau du sol. Le principe de ce genre de
détection est montré sur la figure [[.10]

La collision entre la particule cosmique primaire et les noyaux de molécules d’air de
I’atmosphere produit de nombreuses particules secondaires, en majorité des pions, mais
aussi des particules étranges (K*, ...), des nucléons et des antinucléons. Ces particules
secondaires, lors de leur propagation dans ’atmosphere, vont a leur tour interagir et créer

une cascade de particules tertiaires selon les chaines de réaction suivantes :

™ — ut 4y,

m — 2y

T — w+ 0,
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F1GURE 1.10 — Techniques de détection indirecte des gerbes atmosphériques : a gauche,
télescope a lumiere Cerenkov, et a droite, réseau de détecteurs des particules au sol.

Les muons se désintégrent a leur tour en électrons et neutrinos :

pt— et v+,

woo o— e+t

A haute énergie, les photons se matérialisent en paires électrons-positrons (e™, e~) et ces

derniers produisent, a leur tour, des photons par rayonnement de freinage (Bremsstrah-

lung) :

v o— et +e
et — et + 7y

Par exemple, un proton primaire avec une énergie de 10'® eV produit en moyenne
environ 10° particules (80% photons, 18% électrons et positrons, 1.7% muons et 0.3% ha-
drons). La composante hadronique de la gerbe alimente continuellement les composantes

muonique et électromagnétique (Fig. |1.11]).
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FIGURE 1.11 — Schématisation d’une gerbe atmosphérique avec ses trois composantes
principales : électromagnétique, muonique et hadronique [26].

1.5.3 Exemples
Observatoire Pierre Auger

L’Observatoire Pierre Auger a été concu entre 1992 et 1996. Dans la limite de nos
connaissances actuelles, il n’existe aucune explication conventionnelle des mécanismes qui
sont a l'origine de la production et 'accélération des particules aux énergies macrosco-
piques (> 10 eV). Le projet Auger est I'unique moyen proposé par la communauté
scientifique pour résoudre cette énigme astrophysique vieille de plus de 50 ans. La spécifi-
cité de cet observatoire est de coupler deux types de modes de détection. Premierement,
des télescopes de fluorescence détectent la lumiere ultraviolette émise par les molécules de
I’air qui sont elles-mémes brievement excitées par le passage de la cascade de particules.
Ensuite, les diverses particules qui atteignent le sol sont détectées par des cuves d’eau,
dites "tanks', mesurant jour et nuit par effet Cerenkov électrons et muons de la cascade
(Fig. |1.12)).

Projet JEM-EUSO

Le principe de I'expérience JEM-EUSO est basé sur la mesure de la fluorescence de
I’air et du rayonnement Cerenkov produits par les gerbes atmosphériques. L’idée novatrice

du projet est d’observer 'atmosphere d’en haut, depuis ’espace, pour couvrir une tres
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FI1GURE 1.12 — Principe de fonctionnement de I’Observatoire Pierre Auger.

grande surface. L’observation des gerbes atmosphériques depuis 1’espace n’a encore jamais
été réalisée. JEM-EUSO est un nouveau type d’observatoire astronomique, a savoir un

télescope astronomique “observant la terre” (Fig. [I.13). Son lancement est prévu pour
2017.

Earth 3

e R

M Atmozphera
Fluorezcence . Cererkov

FIGURE 1.13 — Détection des gerbes atmosphériques par JEM-EUSO depuis I'espace grace
a la fluorescence de I'air et au rayonnement Cerenkov.
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1.6 Observations des électrons cosmiques

Les positrons et les électrons ne constituent qu’une petite fraction de l'intensité des
rayons cosmiques mesurés pres de la Terre. L’étude expérimentale des électrons cosmiques
a longtemps été reconnue comme un outil puissant pour l'enquéte sur la production des
rayons cosmiques et leurs accélération ainsi que leur transport et leurs interactions dans
le milieu interstellaire. Elle permet aussi de valider les modeles de propagation des rayons
cosmiques. L’observation directe de toute la composante électronique (électrons et posi-
trons) depuis des énergies de 1 GeV jusqu'a quelques TeV, a été réalisée grace a des expé-
riences tres sophistiquées (ballons stratosphériques et satellites). Cependant le probleme
des flux faibles de particules qui survient a tres haute énergie nécessite des techniques in-
directes (expériences au sol) avec des zones de détection efficaces beaucoup plus grandes

que l'instrument lui-méme.

En 1950, Critchfield et al. firent la premieére tentative d’une observation directe des élec-
trons primaires|27]. Ils effectuerent les observations en utilisant une chambre a brouillard
multi-plaques avec plusieurs plaques de plomb d'une épaisseur totale de 1.1 longueur de
radiationﬁ a une profondeur atmosphérique de 20 g/cm™2. La premiére détection directe
d’électrons cosmiques fut réalisée par Earl en 1961 suite a un vol de ballon pendant 12 h
a une altitude moyenne de 4.5 g/cm~2 [28]. Le détecteur était une chambre a brouillard
a plaques multiples avec des plaques de plomb d’une épaisseur totale de 1.1 longueur de
rayonnement. La figure montre 'image dans la chambre a brouillard d'une gerbe
produite par un électron incident ; ¢’est le premier électron cosmique détecté. Earl mesura
le flux d’électrons cosmique au-dessus de 0.5 GeV. Meyer et Vogt effectuerent également,
dans la méme période, des vols en ballon de 10 h au-dessous de 3-5 g/cm™2 de Dat-
mosphere résiduelle et observerent également des électrons cosmiques primaires [29]. En
utilisant des scintillateurs plastiques avec photo-multiplicateurs et des plaques de plomb,
ils obtinrent les limites inférieure et supérieure du flux d’électrons au-dessus de 0.025 GeV.
Par la suite, les électrons cosmiques au-dessus de 10 GeV furent observés par plusieurs
groupes [30], BT, 32]. Ils rapporterent les premieres mesures des électrons jusqu’a 300 GeV
en utilisant des piles d’émulsion nucléaire & une altitude de 10.2 g/cm ™2 pour 5.8 h de vol
en 1963, et une altitude de 6.0 g/cm~2 pour 60.1 h de vol en 1966.

Dans les années 1970 et 1980, beaucoup de groupes essayerent des mesures sur une
gamme d’énergie plus élevée en utilisant des calorimetres électroniques [33),34] ou bien des
piles d’émulsion passives [35], B6]. Afin d’identifier le bruit de fond formé de protons cos-

miques, différentes méthodes furent alors utilisées, a ’exemple des calorimétres de grande

4. C’est une caractéristique d’un matériau relative a la perte d’énergie par interaction électromagné-
tique.
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FI1GURE 1.14 — Photo d’une gerbe produite par un électron de haute énergie dans une
chambre a brouillard [2§]

profondeur, des compteurs de gaz—éerenkov, des techniques de temps de vol, des détec-
teurs du rayonnement de transition et de I'inspection visuelle des plaques d’émulsion. Ces
premieres expériences mesurerent le flux des électrons et de positrons séparément jusqu’a
environ 300 GeV. La forme et la normalisation absolue du spectre d’énergie d’électrons
sont restées problématiques jusqu’a la fin des années 1970 ou il était devenu clair que l'in-
tensité des électrons au-dessus 10 GeV chutait avec I’énergie, de maniére significativement
plus rapide que 'intensité des protons et des noyaux. Améliorer et étendre ces mesures, en
particulier dans la région de treés haute énergie (au-dessus de 100 GeV) est resté, jusqu’au

temps présent, un défi majeur pour les scientifiques.

La 2éme génération des expériences mettant en jeu des dispositifs plus sophistiqués
eut lieu durant les années 1990 et 2000. Ces détecteurs se caractérisaient par un facteur
géométrique plus grand, une exposition plus longue et une puissance plus élevée de ré-
jection des protons cosmiques. Ces détecteurs sont classés en deux catégories principales.
La premiere, qui se compose de spectrometres magnétiques, a la capacité de séparer les

positrons des électrons négatifs. Voici quelques exemples :
— MASS-91 mesura les spectres d’énergie des positrons et des électrons du rayonne-

ment cosmique a bord d’un ballon stratosphérique. Le facteur géométrique effectif

était égale & SQ = 182 cm? sr. Le vol de ce ballon fut effectué a une altitude moyenne
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de 5.8 g/cm™2 avec une période d’observation de 9.8 h. Ils obtinrent le spectre des
positrons dans la gamme d’énergie 7-16 GeV ainsi que le spectre d’énergie des élec-
trons dans la gamme 7.5-47 GeV. La fraction moyenne des positrons e™/(et + e7)

mesurée était égale & 6.4% [37].

— CAPRICE94 rendit compte d'une nouvelle mesure des spectres d’énergie des élec-
trons et des positrons cosmiques rayonnement en 1994, pendant l’activité solaire
minimum, dans la gamme d’énergie 0.5-40 GeV. L’instrument était un spectrometre
a aimant équipé d’un radiateur solide imageur annulaire éerenkov, d’un systéme
temps-vol, d'un dispositif de suivi composé de chambres a dérive et de chambres
proportionnelles multi-fils, et d'un calorimétre silicium-tungstene. Le facteur géo-

2 gr. Le vol du ballon fut réalisé

métrique effectif était égale & SQ = 1.7 x 10? cm
4 une altitude moyenne de 3.9 g/cm™2 de 'atmosphére résiduelle avec une période

d’observation de 16.8 h [37].

— HEAT effectua des mesures du spectre d’énergie des électrons et des positrons au
cours de deux voyages en utilisant un ballon stratosphérique. L’appareil se com-
posait d’un aimant supraconducteur et d'un hodoscope drift-tube combiné avec un
détecteur de transition de rayonnement, un calorimetre électromagnétique, et des
scintillateurs temps-vol. Le facteur géométrique effectif était égal & SQ = 1.1 x 102
cm? sr. Les vols du ballon furent effectués a une profondeur moyenne atmosphérique
de 5.7 g/cm™2 pour une durée de 29 h en 1994 et 4.8 g/cm ™2 pour 26 h de vol en
1995. Ils obtinrent les spectres d’électrons recouvrant la plage d’énergie 1-100 GeV,

et la fraction de positons dans le domaine d’énergie de 1 a 30 GeV [21].

— AMS-01 fut embarqué sur la navette spatiale Discovery du 2 au 12 juin 1998. Cette
expérience était composée d’un aimant permanent cylindrique ayant une puissance
de flexion de 0.14 T m? et une acceptance de 0.82 m? sr. L’alésage de I'aimant était
recouvert, a chacune des extrémités supérieure et inférieure, avec les deux couches
de palettes orthogonales de scintillateur, formant le systéme temps-vol (TOF). Ce
systeme fournissait un signal de déclenchement rapide, ainsi qu'une mesure de la
vitesse et de la charge. Le dispositif de suivi était composé de six couches de bandes
de silicium a double face montés a l'intérieur du volume de I'aimant. Les trajectoires
des particules chargées étaient reconstruites avec une précision supérieure a 20 pm.
La résolution de la quantité de mouvement a 10 GeV /c était égale a environ 10%
pour les particules unitairement chargées (Fig. . AMS-01 orbitait avec une
inclinaison de £50.7° par rapport au plan de I'Equateur & des altitudes comprises

entre 320 et 390 km, enregistrant 10® événements en 184 heures [39].
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FIGURE 1.15 — Vue schématique d’'un événement Bremsstrahlung converti causée par un
positron allant de haut en bas [39]

La seconde catégorie, qui comprend les chambres a émulsion, n’a pas 'avantage de dis-
tinguer les électrons des positrons. Cependant, elle a le mérite d’avoir élargi le spectre
d’énergie des électrons cosmiques bien au-dela de la gamme d’énergie accessible a la pre-

miere catégorie. A titre d’exemples, on peut citer les expériences suivantes :

— ECC effectua des mesures d’électrons cosmiques (plus positrons) dans la région de
100 GeV-TeV avec des chambres a émulsion montées sur un ballon stratosphérique.
Ces détecteurs se composaient de plaques d’émulsion nucléaire et de plaques de
plomb empilés alternativement. Des films radiographiques étaient également insérés
dans le but d’un balayage de la gerbe a grande énergie. Le facteur géométrique ty-
pique était égal a SQ = 3.8 x 103 cm? sr. 13 vols furent réalisés entre 1968 et 2001
a I'atmosphere résiduelle de 4.0-9.4 g/cm 2. Le temps total d’exposition est de 270

h. Ils obtinrent le spectre d’énergie des électrons et positons sans coupure jusqu’a 2

TeV [40].
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— BETS observa les électrons cosmiques (plus positrons) dans la gamme d’énergie 12-
100 GeV en utilisant un télescope électronique avec des fibres scintillantes embarqué
sur un ballon stratosphérique. Ce détecteur se composait de huit plaques de plomb,
neuf ceintures de fibres scintillantes avec 1 mm de diametre et trois scintillateurs
plastiques. Le facteur géométrique était égal & SQ = 3.2 x 102 cm? sr. Les observa-
tions furent effectuées deux fois & une atmosphere résiduelle moyenne de 5 g/cm ™2
en 1997 et de 5.9 g/cm™2 en 1998. La durée d’observation était d’environ 13 h & une
altitude supérieure a 34 km [41].

— ATIC fit deux vols en ballon, le premier en McMurdo en Antarctique en janvier
2000 (vol d’essai) et le second en mars 2002 (vol réel). Ce détecteur se composait
d’un calorimetre segmenté suivant une cible de carbone, avec des couches de suivi de
scintillateur et un détecteur de matrice de silicium a I'entrée. Le facteur géométrique
était égal & SQ = 1.4 x 10® cm? sr. L’altitude moyenne du vol en 2002 était égal
4 5.2 g/cm~2. Ils obtinrent le spectre d’énergie d’électrons+positron dans la région
d’énergie allant de 20 GeV a 1.5 TeV [42].

— PPB-BETS observa également les électrons cosmiques (plus positrons) de 10 GeV
a 1 TeV durant un vol de ballon stratosphérique de longue durée. Cette observation

2 avec une durée

fut réalisée en janvier 2004 a une altitude moyenne de 7.4 g/cm
totale d’exposition de 296 h. Le détecteur PPB-BETS se composait de 36 bandes de
fibres scintillantes, de 9 compteurs a scintillation en plastique, et de 14 plaques de
plomb d’une épaisseur totale de 9 longueurs de rayonnement. Le facteur géométrique
était égal & SO = 3.0 x 10% cm? sr. Ils obtinrent le spectre d’énergie des électrons

et positron dans la région d’énergie allant de 100 GeV a 1 TeV [43].

Au cours de la derniére décennie, une nouvelle génération d’instruments de haute
précision prit la releve. En particulier, de nouvelles expériences embarquées sur satellite
furent lancées : PAMELA en 2006[", 1’'Observatoire de rayons-y Fermi-LAT en 2008[]
et AMS-02 en 2011[] En outre, 'expérience H.E.S.S.[f| qui est un réseau de télescopes a
imagerie Cerenkov atmosphérique destiné a 1’étude des rayons-y entre 100 GeV et quelques
TeV, détecta en 2008 des électrons cosmiques de trés haute énergie (> 650 GeV). Plus de

détails seront donnés dans le troisieme chapitre.

5. http ://pamela.roma2.infn.it /index.php
6. http ://fermi.gsfc.nasa.gov/

7. http ://www.ams02.org

8. http ://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/
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ee chapitre présente une étude détaillée de la propagation

des rayons cosmiques dans le milieu interstellaire. Dans
I'approche générale, nous expliquerons sommairement la forme
géométrique de notre Galaxie et sa relation avec le milieu
interstellaire. Ensuite, nous exposerons les caractéristiques de la
diffusion des rayons cosmiques d'un point de vue aussi bien
microscopique (marche aléatoire) que macroscopique (équation de
transport). Enfin, nous évoquerons les modeles de diffusion les
plus connus ainsi que les codes numériques correspondants.



Chapitre 2. Propagation des rayons cosmiques galactiques

2.1 Approche générale

Une fois produits et accélérés au niveau des sources, les rayons cosmiques se propagent
a travers le milieu interstellaire jusqu’a la Terre ou ils sont détectés. Le milieu interstel-
laire, qui contient de la matiere, des champs magnétiques et des champs de rayonnement
électromagnétique, constitue une cible pour les projectiles cosmiques. En raison de ces
interactions, les rayons cosmiques se dispersent dans le milieu interstellaire et diffusent
lentement loin de leurs sources. Au moment ou ils atteignent le systéme solaire, ils n’ont
aucune mémoire quant aux directions de leurs sources. Les observations indiquent que le
rayonnement cosmique observé au voisinage de la terre est isotrope, a l'exception peut-

étre des rayons cosmiques d’ultra haute énergie [4].

La question de la propagation des rayons cosmiques galactiques a commencé tres tard
dans I'histoire de ’étude des rayons cosmiques. En effet, c’est seulement en 1969 que des
travaux dédiés a la propagation des rayons cosmiques dans la Voie Lactée sont présentés
a la 11éeme Conférence Internationale des Rayons Cosmiques [54) [55]. Le travail célebre
de Parker [56] a ouvert aussi la voie aux premiers modeles phénoménologiques tels que
le modele de la boite qui fuit (leaky box model) et le modele de diffusion. Ce dernier,
d’abord développé par Ginzburg et al. [61] puis par beaucoup d’autres [58, 59, [60], consiste

a résoudre 1’équation de transport. D’autre modeles ont également été proposés [57].

2.1.1 Milieu interstellaire local

L’espace entre les étoiles n’est pas vide comme on I'a cru pendant longtemps, mais
contient du gaz et des poussieres qui forment une fraction substantielle de la masse de
notre Galaxie et d'une partie des autres galaxies. Il existe méme du gaz et peut-étre des
poussiéres entre les galaxies (matiere intergalactique), au moins dans les amas de galaxies.
Le milieu interstellaire local est la zone sphérique centrée sur le systéme solaire de rayon
~ 200 pc. L’image habituellement acceptée est que le soleil est situé a la frontiere d’un petit
nuage chaud ayant une densité d’hydrogéne ngy ~ 0.1 cm =3 et une température T’ ~ 10* K
(Fig. . Cette zone est appelée nuage interstellaire local (LIC). Autour d’elle, il existe
éventuellement de nombreux autres petits nuages, mais le tout est plongé dans une région
de densité anormalement basse par rapport au reste du milieu interstellaire : ¢’est la bulle
locale (ngp ~ 0.01 cm™3, T' > 10° K) dont le rayon & partir du soleil est au moins égal a
50 pc. Cette bulle est elle-méme en contact avec une autre super-bulle bien connue (Loop
I) ou la densité de la matiere interstellaire est toujours tres faible, généralement inférieure
a celle du gaz résiduel dans les meilleurs vides obtenus en laboratoire. Néanmoins, cette
matiere est observable car elle finit par affecter les ondes électromagnétiques, notamment

la lumiere, au cours de leurs longs trajets[]

1. Pour plus de détails, voir la référence [52]
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FiGURE 2.1 — Représentation schématique du milieu interstellaire autour du systéme
solaire [52].

2.1.2 La Galaxie (Voie Lactée)

La matiere lumineuse de la Voie Lactée est organisée dans des bras en spirale liés au
centre de la galaxie pour former le bulbe galactique (Fig. et . Vu de coté, la matiere
est distribuée dans un disque de hauteur A d’environ 100-150 pc, a partir du plan Galac-
tique (épaisseur totale 2h). Le systéme solaire est a environ 8,5 kpc du centre Galactique.
Il est tout a fait possible que la hauteur du disque soit un peu plus grande a 'extérieur

du cercle solaire. Le rayon du disque Galactique est d’environ 20 kpc.

Le disque Galactique contient les étoiles, dont certaines ont évolué pour donner des
supernove. Parfois, ces dernieres ont laissé derriere elles des étoiles a neutrons que 'on
peut observer en tant que pulsars. Dans notre Galaxie, et probablement dans toutes les
galaxies spirales et irrégulieres, une grande partie de la matiere interstellaire est condensée
en "nuages' irréguliers, plus ou moins sphériques, ou sous forme de filaments. Il en existe

deux types [53] :

— Les nuages diffus, constitués principalement d’hydrogene neutre atomique (HI). Ils
ont une densité relativement faible (de 1 a 10® atomes/cm?) et leur température
varie entre 10 et 10? K.

— Les nuages moléculaires, composés principalement d’hydrogéne moléculaire (H2)
et de nombreuses autres molécules. Leur densité est plus grande (de 10* a 107

molécules/cm?). Leur température est généralement de Pordre de 10 K, mais peut
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0 5 10 kpc

FIGURE 2.2 — Vue de la Voie Lactée a partir de son pdle nord. Le centre Galactique est
indiqué par le signe +, le systéme solaire est représenté par le petit cercle [4].

T

|«——— 20 kpe ——

Halo

FIGURE 2.3 — Vue de c6té de la Voie Lactée. Le point noir indique le centre Galactique.
Le systeme solaire est a environ 8.5 kpc du centre Galactique.

étre plus élevée dans certaines circonstances. C’est dans ces nuages que se forment

les étoiles.

L’hydrogene moléculaire est concentré dans le cercle solaire et, particulierement, dans
la région du centre Galactique. La répartition de I’hydrogene moléculaire est déterminée
par la distribution spatiale de la raie spectrale de 2.3 mm émise par le monoxyde de
carbone (CO). La relation exacte entre la raie du CO et la densité moléculaire d’hydrogene

est incertaine. La masse totale de I’hydrogene moléculaire a I'intérieur du cercle solaire est
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d’environ 10°M,, . La densité moyenne de I'hydrogéne moléculaire dans le cercle solaire,
pour une pleine hauteur du disque galactique de 200 pc et un volume Vo = 1.3 x 109¢

cm? [4] est :

109M®NA

TL(HQ) = VYSC

~1lcm™ (2.1)

o N4 est le nombre d’Avogadro.

Enfin, 'activité stellaire crée un plasma qui entraine avec lui les lignes de champ ma-
gnétique. Ce plasma s’échappe du disque Galactique et crée un halo (~ 1-5 kpc). Ceci
implique que les rayons cosmiques sont confinés dans une zone plus étendue que le disque
Galactique. La densité moyenne d’étoiles varie radialement, avec une concentration plus
forte dans les bras spiraux (~ 100 pc). En particulier, le systéme solaire se trouve dans
une bulle sous-dense (~ 100-200 pc). Le champ Galactique a lui aussi une composante

réguliere B = 3 uG, et parfois une composante inhomogene sur des petites échelles [19].

Il y a quasiment une équipartition de I’énergie entre le gaz interstellaire, le champ ma-
gnétique Galactique et les rayons cosmiques. La densité d’énergie est d’environ B?/8m ~
0.4 x 10712 erg/cm? pour les champs magnétiques galactiques et p x 1.5 x 107!2 erg/cm?
pour les rayons cosmiques. Les deux sont fortement couplés par la relation [10] :

1 B?
V2 ="
2p A7 8r

Les ondes d’AlfVénE] de vitesse de propagation V4 peuvent étre une source de disper-

(2.2)

sion pour les rayons cosmiques. Notons que le gaz ionisé et le champ magnétique forment
ce qu’on appelle le fluide magnétohydrodynamique (MHD). Ces points sont traités plus
en détail a travers les modeles de propagation qui donnent de trés bons résultats en se

contentant de modéliser la galaxie en deux zones (disque + halo).

2.2 Diffusion

Le mouvement des rayons cosmiques avec des énergies allant jusqu’a ~ 10'° ¢V dans
la Galaxie est généralement décrit comme une diffusion, c¢’est-a-dire une propagation de
nature diffusive a travers une marche aléatoire. Ce phénomene est complexe, en raison de

Iinteraction avec le champ magnétique Galactique encore mal connu.

2. Ce sont des ondes magnétohydrodynamiques apparaissant dans un plasma (ici céleste) plongé dans
un champ magnétique. Ces ondes prennent la forme d’oscillations du champ, entrainant localement celles
des ions.
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L’étude des processus diffusifs a commencé avec les travaux phénoménologiques de
Fourier (1811), Fick (1855) et Darcy (1856) au 19éme siecle. Une description théorique du
phénomene apparut au début du 20éme siecle avec les travaux de Lorentz (1905), Einstein
(1905) et Fokker-Planck (1913). Depuis ce temps, I’étude des processus stochastiques est
devenue un domaine de recherche majeur pour beaucoup de scientifiques tels que les in-

génieurs nucléaires et les physiciens des rayons cosmiques [62)].

Dans les théories de la diffusion, les échelles microscopiques et macroscopiques sont
profondément connexes. Il est en réalité possible de montrer que les lois macroscopiques,
telles que les équations de continuité, sont des conséquences directes des lois microsco-
piques, telles que la conservation de ’énergie et du nombre de particules au cours de
chaque collision sur un centre de diffusion. Chapman et Enskog (1916-1917) montrérent
qu’il était possible de relier les coefficients de diffusion macroscopique aux quantités mi-

croscopiques [62].

Cependant, dans le cas des particules chargées du rayonnement cosmique se dispersant
sur les inhomogénéités du champ magnétique Galactique, il est vain de mesurer les quan-
tités microscopiques appropriées, principalement le champ magnétique, sur des échelles
tres petites (= 1 pc). Par conséquent, on doit se contenter généralement d’une description

macroscopique et phénoménologique du processus de propagation.

2.2.1 Description microscopique

La marche aléatoire qui caractérise la propagation des rayons cosmiques dans un cadre
diffusive fut étudiée mathématiquement par Chandrasekhar dans un travail classique [63].
La figure illustre cette situation dans un repére unidimensionnel ou la particule, ini-
tialement a la position 0, se disperse avec des sauts unitaires de méme probabilité dans la
direction positive ou négative. C’est-a-dire, apres la premiere étape, elle pourrait étre a la
position +1 ou -1. Apres la seconde étape, la particule pourrait se trouver dans une des
cinq positions (-2, -1, 0, +1, +2). La question qui se pose est : quelle est la probabilité
pour que la particule occupe la position m apres N étapes?

Afin d’atteindre la position positive m en N étapes, la particule devrait faire (N +m/2)

étapes positives et (N —m)/2 étapes négatives, donc la probabilité est [63] :

N!
(N 4+ m)/2)' (N —m/2)

W(m,N) = (1 /2)N (2.3)

Le déplacement de la particule apres N étapes est égal a v/ N. Ensuite, en utilisant
la formule du Sterling pour les factoriels et en supposant que m/N est petit, on obtient
[63] :
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FIGURE 2.4 — Probleme de diffusion unidimensionnel ou la particule se disperse a droite
ou a gauche a chaque étape.

W(m,N) = /(2/7N)exp(—m?/2N) (2.4)
La prochaine étape dans le calcul est d’introduire le déplacement x 1ié a la position m
apres 'étape [, c’est-a-dire x = ml (n = 5 dans la figure . La probabilité pour que la

particule se trouve en z apres le temps ¢ devient [63] :

1
2V Dt

D = nl?/2 est le coefficient de diffusion unidimensionnelle. Il mesure la vitesse de la

W(z,t) = exp(—2?/4Dt) (2.5)

diffusion ; il est donné généralement en cm?/s.

2.2.2 Description macroscopique

Selon la premiere loi de Fick, le flux de diffusion est proportionnel au gradient de la
concentration. Cette loi est inspirée de la loi de Fourier pour la conduction du chaleur.
Elle peut étre vue comme une définition du "vecteur densité" de courant J; qui vérifie la

seconde loi de Fick. La premiere loi de Fick s’exprime de la maniere suivante :

J; = —DVN, (2.6)

¢ représente le noyau du rayonnement cosmique. La concentration dans la Galaxie en un
point donné r sera représentée, d’un point de vue statistique, par une fonction de densité
différentielle, n;(E,r,t), déterminant le nombre de particules d’énergie E par unité de
volume a l'instant ¢. Si I’on ne s’intéresse pas a la distribution spatiale, mais seulement au
nombre différentiel de particules par unité d’énergie, il suffira d’intégrer sur le volume de

propagation ou de confinement considéré, et de décrire I’évolution globale de la fonction
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obtenuef :

Ny(E,t) = /// (B, v, {)dr (2.7)

En ce qui concerne la seconde loi de Fick, la loi de conservation des especes indique

que 'opposé de la variation par unité de temps de la quantité de particules i :

/ / N, dv (2.8)

dans un volume donné V est égale au flux sortant du vecteur densité de courant de

particules J; a travers la surface fermée S délimitant le volume V' :

/ / J, ds (2.9)

On obtient la seconde loi de Fick en identifiant les intégrants ci-dessous :

_gt///vm av=[[3as=[[[ v-3.av (2.10)

La deuxieme égalité ci-dessus est due au théoreme de divergence (Green-Ostrogradsky)
et le signe moins provient du fait que la concentration diminue quand le fux sortant

augmente. On a donc :

ON;
ot

Enfin, nous pouvons écrire I’équation de continuité avec un terme source Q(r,t) :

+V-J,=0 (2.11)

ON;
ot

Nous obtenons immédiatement 1’équation de diffusion souhaitée :

= V-3 +Q(r,t) (2.12)

%]:[ — V- (DVN)+Q (2.13)

2.3 Equation de transport des rayons cosmiques

Le mouvement d’une particule chargée dans un champ magnétique B est déterminé
par la force de Lorentz F = gv A B. Localement, le champ magnétique a pour effet de

faire tourner la trajectoire avec un rayon de courbure donné par le rayon de Larmor :

. muv
9| B

Ry (2.14)

3. N; est aussi une fonction du vecteur unité €2 indiquant la direction de la propagation du noyau mais
on s’intéresse rarement a la distribution angulaire de ce dernier. On passe de N;(r, E,Q,t) a N;(r, E,Q,t)
en intégrant sur toutes les directions.
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ou m désigne la masse de la particule, v, la composante de la vitesse dans la direction
orthogonale a celle de B et lg| la charge électrique de la particule. Quand on s’intéresse
a la propagation, il est plus naturel de considérer la rigidité R qui est définie en fonction
de 'impulsion p et la charge |q] :
p
R=1 (2.15)
lqi
On peut aussi rappeler les relations suivantes : E? = p*c? + m?c?, Egn = E — mc® =
(y=1)mc et B = ¢ = & Ces relations conduisent a définir une autre grandeur physique

tres importante : c’est le spectre d’énergie exprimé en fonction de 1’énergie cinétique par

nucléon :
oo = 290 — ( 1)mc2 (2.16)
cin/nuc — A =Y A .
La rigidité R s’écrit comme suit :
R= i\/Ecm e Eein/muc + 2mc? A) (2.17)
clq|

Cette relation nous permet de définir la rigidité de coupure R.., de sorte qu'une particule
chargée ayant une rigidité R < R. ne pourra pas atteindre la Terre; R, est de l'ordre de
10 GVA

Nous sommes ici dans une situation ou ’on ne connailt pas la distribution spatiale
exacte du champ magnétique, c’est-a-dire que 'on ne dispose pas de carte tridimension-
nelle suffisamment précise de B. En revanche, les modélisations théoriques de la turbu-
lence magnétique galactique proposent différentes distributions statistiques de ce champ,

en particulier le spectre de puissance de sa décomposition spatiale de Fourier :

B(k) x / / / B(r)e™ dr (2.18)

Dans un champ magnétique turbulent, si la valeur de B change de maniere appréciable
sur un rayon de Larmor, alors le champ magnétique auquel est soumis la particule change
rapidement le long de sa trajectoire et celle-ci devient tres irréguliere. On peut montrer
que 'on peut décrire la propagation de maniére approchée par une équation de diffusion
[57].

En fait, nous pouvons penser a la propagation des rayons cosmiques galactiques comme
le résultat de la somme de processus différents. Nous pouvons construire 1’équation de pro-
pagation en choisissant la physique que nous voulons inclure dans notre modele. On com-

mence par I’hypothese phénoménologique de la diffusion comme un processus principal de

4. La rigidité a la méme unité qu'une tension, ce n’est pas une énergie, on ’exprime en GV et non en
GeV.
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transport. Donc, nous pouvons construire ’équation de transport des rayons cosmiques

en additionnant les termes appropriés :

Diffusion — Comme expliqué dans le paragraphe précédent, le terme de diffusion sur

les inhomogénéités du champ magnétique galactique est donné par :

ON;
=V - (D;VN;) (2.19)
ot
ici aéf représente la variation de la densité N; en fonction du temps. D;, dans le cas

général, est un tenseur donné en kpc?/Myr. Il dépend principalement de 1'énergie.

Convection — Le milieu dans lequel diffusent les rayons cosmiques n’est pas au repos.
D’une part, il suit le mouvement de rotation de la galaxie et, d’autre part, il est animé d’un
mouvement de convection dirigé perpendiculairement au disque galactique vers 'extérieur.
Les rayons cosmiques sont entrainés avec le milieu, ce qui peut se modéliser par un terme
de transport par convection V.(r,t) dans ’équation de diffusion :

ON;
5 =~V (Vo) (2.20)

La forme précise de cette convection est mal connue et I'on trouve différentes formes dans

la littérature. Les observations majorent ce terme (V. < 20 km/s).

Expansion adiabatique — La convection galactique s’accompagne d’une expansion

du milieu, ce qui se traduit par un terme de perte d’énergie :

ot 3 OF\ E (2:21)

ON; V-V, 0 <p2N>

Terme source — Il s’agit du spectre d’énergie d’injection des rayons cosmiques pri-

maires. Pour les rayons cosmiques secondaires, ce terme est nul. Au niveau des sources,

les ondes de chocs sont suffisamment puissantes pour accélérer les particules a tres haute

énergie via des processus de Fermi. Les spectres produits ont la forme E~, ou « est
I'indice spectral. Ce terme est de la méme forme pour toutes les sources :

= Qi B0 = QB 1) 2.22)

ou x(r,t) contient la distribution radiale et temporelle des sources et Q;(E) la dépendance

en énergie.

Pertes d’énergie — Plusieurs processus sont susceptibles de modifier ’énergie des
rayons cosmiques au cours de leur propagation dans la tranche d’énergie [E, E + dE]. On

distingue notamment :
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— Les pertes par ionisation, qui surviennent lorsqu’un noyau ionise un atome du milieu
interstellaire ;

— Les pertes par rayonnement synchrotron, qui sont d’autant plus importantes que la
masse de ’espece considérée est faible;

— Les pertes par diffusion Compton inverse, lorsqu’'une particule chargée (un électron
ou un positon) est diffusée par un photon (provenant de la lumiere stellaire ou du
fond diffus cosmologique) ;

— Les pertes adiabatiques associées au vent galactique.

Ces processus ont des dépendances différentes en énergie. En pratique, on peut se
contenter des processus prédominants dans une gamme d’énergie donnée pour une parti-
cule donnée. En notant b(F) = % le taux de perte d’énergie, le terme de perte d’énergie
s’écrit alors :

ON; 0
= ——(b;N; 2.23
ot oF (b:N:) (2:23)

Ce terme est important a basse énergie et devient négligeable devant les autres termes

pour les énergies E > 500 GeV /nucléon.

Spallation — Les rayons cosmiques se propagent dans un milieu qui contient du gaz
interstellaire, principalement de ’hydrogene atomique et de I'hélium. Ils peuvent subir,
avec ces atomes, des réactions nucléaires si I’énergie incidente est suffisante. Ces réactions

conduisent a :

— la dispersion inélastique dans le milieu interstellaire :

ON;
ot

ou nyg est la densité du gaz (ISM), v la vitesse de la particule considérée i et o; la

= —nigvo; N; (2.24)

section efficace de la dispersion inélastique dans le gaz interstellaire ;

— la production des noyaux plus lourds a partir de la diffusion inélastique :

ON;
L = ans'UO'iij (225)
ot j>i
ou o;; la section efficace de production d’un noyau ¢ par un noyau plus lourd j;
— la désintégration radioactive, décrite par :
ON;  N;

= (2.26)
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ou 7; est la durée de vie du noyau;;

— la production des noyaux plus lourds par désintégration radioactive :

ON; N;
el > (2.27)

j>i Tij

Réaccélération — L’accélération des rayons cosmiques au niveau des sources primaires
par les processus de Fermi (ler et 2nd ordre) explique assez bien ce que nous observons
dans notre Galaxie, soit par des éléments fluides magnétisés se déplacant aléatoirement
(version originale de l'accélération de Fermi), ou par les ondes de choc interstellaires.
Dans les deux cas, les particules cosmiques sont diffusées par les irrégularités magnétiques.
Cette accélération peut aussi avoir lieu dans le milieu interstellaire par une réaccélération
a travers une diffusion spatiale sur des centres animés d’une vitesse d’Alfvén [64]. L’onde
d’Alfvén est une onde magnétohydrodynamique, c’est-a-dire une oscillation d’un champ
magnétique et des ions dans un plasma se déplacant a une vitesse V, le long des lignes de

champ. Cette vitesse est définie par :

@\
V, = e (2.28)

ou H le champ magnétique dans le plasma de densité p et po la perméabilité du vide.
La réaccélération est étudiée dans 'espace de I'impulsion par nucléon p. Le spectre en

impulsion N(p) des particules réaccélérées est alors donné par [64] :

ON 10N |, ON
— = —=—|p°Dypy— 2.29
D,,, est le coefficient de diffusion en impulsion par nucléon, il est relié¢ au coefficient de

diffusion spatiale D; par la relation :

Dy = p*V,2/(9D;) (2.30)

Comme illustré sur la figure [2.5] une fois les rayons cosmiques sont injectés dans le
milieu interstellaire, ils se propagent dans la Galaxie en diffusant sur les irrégularités
du champ magnétique Galactique. Ils perdent alors toute information de direction. Ces
particules vont aussi interagir avec les nuages de gaz interstellaire en créant des parti-
cules secondaires par spallation. Pendant cette propagation, les noyaux instables vont se
désintégrer. Tous ces processus menent a 1’équation de transport complete incluant la
convection, I'expansion adiabatique et la réaccélération. Elle fournit une description tres

réaliste de la propagation d'une particule ¢ de densité V; [51], [57] :
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FI1GURE 2.5 — Modélisation de la galaxie et de la propagation des rayons cosmiques dans

celle-ci [65].
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2.4 Modeles de propagation

L’équation de transport, qui est un systeme d’équations couplées, requiert une ana-
lyse complete pour sa résolution. Cette derniere n’est possible que si tous les parametres
caractérisant la Galaxie sont connus, ce qui n’est pas vraiment le cas. Toutefois, il existe
plusieurs modeles mettant en jeu des approximations différentes de la géométrie de la
Galaxie et de la distribution des sources. Les modeles de la propagation des rayons cos-
miques les plus connus sont le modele de la boite qui fuit ou LBM (Leaky Box Model) et
le modele de diffusion ou DF (Diffusion Model).

2.4.1 Le modéle de la boite qui fuit (Leaky Box Model)

Ce modele, introduit dans les années 1960, est sans doute I'un des plus utilisés pour
comprendre la propagation des rayons cosmiques [66], 67, 68]. Dans ce modele, la Galaxie
est considérée comme une boite ot la distribution de matiere est homogene, c’est-a-dire les
rayons cosmiques ont une densité constante dans tout le systéme (njg = n), et les sources
sont distribuées uniformément (Q;(r) = ;). Cette vision “simplificatrice” modélise aussi

le confinement et I’échappement des rayons cosmiques dans la Galaxie par le parametre

7-GSC .

Nous avons donc une boite ou les particules se propagent en ligne droite dans un milieu
homogene et stationnaire, avec des sources uniformes, et qui ont une certaine probabilité
de rebondir sur les bords. Ceci conduit a remplacer le terme de diffusion dans I’équation

de transport par le terme d’échappement :

N,
— V- (D;VN;) +— — (2.32)

Tesc
De plus, toutes les quantités sont moyennées dans la boite : nig +— n, Q; <— ¢,

b; = b;. Dans ces conditions, 1’équation de transport prend alors la forme :

ON; N; 0 - _ 1 _ 1 B
+ + 7(()2]\[1) + TLUO'Z'Ni + ;Nl = q; -+ Z 7.]\]] -+ vaaiij (233)

ot Tesc ok G>i Tij §>i

Si 'on ne considere qu'un noyau stable primaire, en négligeant l'ionisation et 1'in-
teraction avec le milieu interstellaire, on retrouve la relation simple liant les pertes par

échappement et le terme source [57), 65] :

N; +i<
Tese OF

— 1

G>i Tig G>i

Les solutions de ce systeme d’équation pour les divers genres de noyaux ¢ sont purement
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algébriques, ils sont de la forme :

q_i + E i>i T_lUO'iij
Ni — 1 J

Tesc

(2.35)

+ nvo;

Le temps caractéristique 7.4, purement phénoménologique, est déterminé expérimentale-

ment.

Si on néglige les noyaux radioactifs, on peut utiliser un autre parametre appelée la
distance d’échappement A\, = nuTe.. Cette grandeur est généralement déterminée grace
au rapport d’abondance B/C expérimental [69], le bore (B) étant majoritairement produit
par la fragmentation du carbone (C). Le rapport des abondances relatives d’un secondaire

S et d’un primaire P est donnée par la relation :

Ns __ ops
Np UP+1//\ech

ol og est la section efficace d’absorption de Ng, opg la section efficace de création de Ng

(2.36)

par fragmentation de Np. Le rapport choisi, ici B/C, est le plus prépondérant et donc le
plus contraignant du point vue expérimental, mais on peut aussi utiliser d’autres rapports
comme sub-Fe/Fe. Les valeurs de A\, obtenues sont de ordre de ~ 107 ans. Les données
(par exemple le rapport B/C) indiquent qu’a haute énergie [19] :
N,
N—S X Tose X 70 (2.37)
P

0 est I'indice spectral d’échappement, il est de I'ordre de 0.5-0.7. Donc :

Ng x E~0%) o B~ (2.38)

Avec un indice spectral de source o de 'ordre 2-2.2, on retrouve l'indice spectral du flux

propagé v ~ 2.7.

On peut constater que ce modele nous permet de décrire le flux des rayons cosmiques
primaires seulement en fonction de trois parametres : le temps de fuite, la densité moyenne
de la matiere et le terme source. Cependant, ce modele, qui est tres approximatif, ne donne
pas une explication physique de nombreux processus de confinement et d’échappement.
On a besoin d’aller au-dela de ce modeéle si on veut, par exemple, relier les propriétés de
propagation des rayons cosmiques a celles de la Galaxie. Des questions telles que : quelles
sont les sources? ou se trouvent-elles exactement 7 Comment varie la densité de rayons
cosmiques avec la position dans la Galaxie?...ne trouvent pas de réponses dans le cadre

du modele de la boite qui fuit.
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2.4.2 Le modele de diffusion

La propagation des rayons cosmiques d’énergie inférieure a 10'® eV est de nature
diffusive. C’est la diffusion qui est responsable du confinement et de I’échappement de ces
particules. L’équation de base de la diffusion est donnée par :

ON

La fonction de Green pour cette équation est [19] :

1 —r2/(4Dt

Elle donne la probabilité de trouver une particule, injectée a l'origine des espaces et du
temps, a la position r apres un temps t. Si on considere la diffusion a partir d’une source

plate (plan galactique), la distance moyenne (|z|) & partir de cette source est alors [19] :

1 24D
= [ z2e7"/UPYQY = 2,/ Dt/ 2.41
z ze
(I2]) 8(Dt)3/2/ / (2.41)

Certains auteurs ont expliqué que l'image correcte de la propagation des rayons cos-
miques est un modele de diffusion [70]. C’est le modéle qui utilise le moins d’approximation
pour résoudre 1’équation de transport pour une certaine géométrie de la Galaxie. La géo-
métrie utilisée pour modéliser la forme de notre Galaxie se base généralement sur une
géométrie cylindrique de rayon R comprenant deux zones suivant z : le disque et le halo
diffusif (Fig. [2.6)).

Le disque, de hauteur 2h et de densité ny, = n, contient les sources et le milieu inter-
stellaire. Le systeme solaire est situé en z = 0 a une distance r = RO du centre du disque.
Dans ce disque ont lieu les interactions nucléaires (absorption et spallation), les pertes et
gains d’énergie (ionisation et réaccéleration) et, naturellement, la diffusion. Les particules
se propagent par diffusion et convection et se désintegrent éventuellement dans le halo
de demi-hauteur L et de densité n,. La plupart des études qui se basent sur ce modele
utilisent ce qu’on appelle le disque mince h << L avec une densité de matiere interstel-
laire nulle dans le halo n;, = 0, supprimant ainsi toute interaction nucléaire. L’existence
de ce halo découle de maniere naturelle des observations d’un rayonnement synchrotron
au-dela de la zone ou est confinée la matiere (0 < |z| < h). Ce halo diffusif ne doit pas
étre confondu avec d’autres types de halos couramment discutés dans la littérature (a
I'exemple du halo de la matiere noire). Enfin, les particules se retrouvant aux bords de la
Galaxie s’échappent car elles ne sont plus confinées, ce qui revient a formuler les condi-
tions aux bords suivantes : les densités N; s’annulent pour r = R et z = L. Plusieurs
études ont montré que l'intensité du rayonnement cosmique n’a pas changé au cours des
derniéres 100 millions d’années [72], ce qui nous permet de simplifier le probléme en se

placant dans un systeme stationnaire ou :
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2L

2h

FIGURE 2.6 — Géométrie de la Galaxie dans le modele de diffusion dans le cas d’un
modele a deux dimensions. Dans ce modeéle, la Galaxie est composée d’un disque uniforme
d’épaisseur 2h et de rayon R. Ce disque est entouré par un halo cylindrique de rayon R
et de hauteur 2L [71].

ON; __
ot =0

~ Di(r,z,E) = Dy D;i(E)
— Qi(r,2) = 2hQ;(1,0)d(2)
— V.= V,e, avec V. = cte.

L’équation de transport avec toutes ces approximations prend alors la forme suivante :

0 1 1
V(DTN Vg N SN (2.42)
0
2h6(z) |Q; — a—E(biNi) — nvo;N; + Z nvo;iN;

j>i
Si on connait la distribution et la composition des sources, la géométrie du volume de

diffusion, les propriétés de la diffusion et la distribution de matiere, alors on peut espérer
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obtenir la densité de toutes les especes.

La relation entre le modele de diffusion et le modele LBM ont été discutés par [57,
73, [74], ou le modele LBM a été considéré comme une approximation du premier-ordre
du modele de la diffusion. Cette approximation est valide pour les particules dont les
interactions sont lentes comparées au processus de diffusion, par exemple, les noyaux, les
protons, et les antiprotons stables. Puisque ces particules traversent le plan galactique,
ol le systeme solaire est localisé, avant la fuite ou l'interaction, le flux prés du systeme
solaire n’est pas affecté par les variations spatiales des densités des rayonnements, de leurs
sources, et de la matiere interstellaire (ISM). Par contre, on devrait utiliser le modele de
diffusion pour les particules dont les interactions sont rapides et se produisent aussi bien
dans le halo que dans le disque, tels que les noyaux radioactifs de béryllium °Be et les
électrons/positrons. La période du °Be est égale a 1.5 x 10° années, tandis que les temps
de confinement des rayonnements dans le disque et le halo sont ~ 107 et ~ 10® années
respectivement [57, [73]. Les noyaux de °Be se désintégrent avant qu’ils diffusent aux
bords du halo, ou méme avant qu’ils diffusent hors du disque, de sorte que les variations
spatiales des densités de rayons cosmiques soient importantes pour les calculs du flux pres

du systeme solaire [73].

2.4.3 Autres modeéles

IL existe d’autres modeles décrivant la propagation des rayons cosmiques. Dans le mo-
deéle dynamique de halo |58, [75], la convection des rayonnements due au vent galactique
est prise en compte. Le courant de rayonnement cosmique dans le halo est alors plus ra-
pide que celui issu de modele simple de la diffusion. En conséquence, un plus grand halo
est exigé pour confiner des rayonnements pour une méme période. Cependant, certains
auteurs [58] ont fixé des limites supérieures sur la taille du halo et la vitesse de convec-
tion, moins de 4 kpc et 20 km/s respectivement. Ils ont également prouvé que le processus
principal entrainant les rayons cosmiques a partir du plan galactique est la diffusion et

que la convection ne joue pas un role important.

Le modele Nested Leaky Box (NLB) [76] et la Galazie Fermée (CG) [77, [78] sont des
variations de modele (LBM). Dans ces modeles, il est supposé que deux types de volumes
de confinement sont imbriqués : les régions de source et la galaxie dans le modele de
NLB, le bras galactique contenant le systeme solaire et le halo galactique étendu dans
le modele de CG. Cependant, il n’y a eu aucune évidence directe pour de tels volumes
supplémentaires de confinement, et la plupart des données du rayonnement cosmique sont

expliquées sans de tels volumes a 'exception du rapport sub-Fe/Fe [79].
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2.5 Codes numériques

Comme nous ’avons expliqué dans les paragraphes précédents, le transport des rayons
cosmiques dans le champ magnétique Galactique peut s’interpréter comme une marche
aléatoire. Dans ce contexte, ce transport peut se mettre sous la forme d’une équation de
diffusion ou la variation temporelle de la densité de particules est reliée principalement
a un terme de diffusion, un terme de perte d’énergie et un terme de production. Il est
possible de résoudre cette équation de propagation numériquement en utilisant des codes

standards dont les plus connus sont :
~ le code GALPROP[| (GALactic PROPagation),
— le code DRAGONE] (Diffusion of cosmic RAys in the Galaxy modelizatiON),
— et le code USINE[]

A cause des phénomeénes complexes mis en jeu (distribution de matiere et de champs
magnétiques inhomogenes, vent de convection, réaccélération, etc.), la résolution analy-
tique de I’équation de transport n’est pas toujours possible. Dans ce cas, la méthode
numérique s’avere étre la bonne voie pour rendre cette équation résoluble. Par exemple,
la méthode des différences finies résout le probleme pas a pas dans l’espace spatial et
I’espace en énergie. Une telle méthode est implémentée dans les codes numériques qui ré-
solvent les équations de diffusion grace a ’algorithme de Crank-Nicolson [80]. Les codes de
propagation fondés sur cette méthode ont commencé a voir le jour dans les années 1970 et
ont vraiment pris leur essor dans les années 1980. Le code GALPROP a été rendu public
a la fin des années 1990. Le code DRAGON, fondé sur GALPROP, est mieux optimisé
pour calculer la propagation du rayonnement cosmique galactique (noyaux, antiprotons,

électrons, positrons, rayons-y et émission synchrotron) [81].

Les codes de résolution semi-analytiques, tel que USINE, se présentent comme une
alternative aux codes numériques. En utilisant certaines approximations, il est possible
de résoudre 1’équation de diffusion de maniere analytique pour tout point de la Galaxie
et, en particulier, sur Terre. La rapidité du calcul des flux est un grand avantage des codes
de résolution semi-analytiques et, généralement, plus satisfaisante du point de vue de la

compréhension des phénomeénes physiques.

5. http ://galprop.stanford.edu
6. http ://www.desy.de/ maccione/DRAGON
7. http ://lpsc.in2p3.fr/usine
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Pour cette these, notre choix a porté sur le modele GALPROP pour les raisons sui-

vantes :

— Le code GALPROP est public, il suffit de s’inscrire pour I'utiliser. De plus, les cal-

culs peuvent s’exécuter directement sur le cluster de I'université de Stanford ;

— C’est 'approche la plus réaliste utilisant un environnement de propagation ol tous

les effets connus sont inclus.

— Il a été prouvé que ce code est capable de reproduire simultanément presque toutes

les données des missions spatiales.

Le code GALPROP, originalement écrit en fortran 90, a été rendu public en 1998 [81].
Une version réécrite en C++ a été produite en 2001, et la version publique la plus récente
54 a été publié récemment [82]. Le code est disponible sur un site Web dédié o une facilité
pour les utilisateurs pour exécuter en ligne dans un navigateur web est également fournie.
Le concept clé, sous-jacent au code GALPROP, est que les divers genres de données, par
exemple, les mesures directes du rayonnement cosmique comprenant les noyaux primaires
et secondaires, les électrons et les positrons, les rayons-v, le rayonnement synchrotron, et
ainsi de suite, sont tous liés aux mémes composantes astrophysiques de la Galaxie et, par
conséquent, doivent étre modélisés régulierement [83]. Le but est de rendre les modeles
de GALPROP aussi réalistes que possibles en utilisant les informations astronomiques
disponibles, ainsi que celles nucléaires et des particules, avec un minimum de suppositions

simplificatrices [81].

Le transport des rayons cosmiques dans GALPROP est basé sur la théorie cinétique.
Le code résout numériquement 1’équation du transport qui inclut la convection (vent
Galactique), la réaccélération diffusive dans le milieu interstellaire, les pertes d’énergie,
la fragmentation nucléaire et la désintégration, tout ceci avec une distribution donnée
des sources. La solution numérique de I’équation de transport est basée sur un schéma
implicite du deuxiéme-ordre de Crank-Nicholson [84]. La grille de calcul implique soit 3
dimension (R, z, p), soit 4 dimensions (x, y, z, p), ¢’est-a-dire les variables spatiales + la
quantité de mouvement. L’équation de transport dans GALPROP n’est pas écrite sous
la forme d’une densité de I'espace de la phase f(r,p,t), mais plutdt sous la forme d’une

densité par unité de quantité de mouvement :

Y(p)dp = 4mp® f (p)dp (2.43)
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En posant u = v la vitesse de convection, et en supposant que le coefficient de la dif-
fusion D est une quantité scalaire constante (de méme valeur dans toutes les directions),
c’est-a-dire que le tenseur D; a seulement des composantes diagonales toutes égales, 1’équa-

tion de transport utilisée dans GALPROP peut étre écrite comme suit :

oy . B 0 , o1

a0 q(r,t) + V- (DVy — Vo) + 78pp Dpp—app—Qw (2.44)
0 1 1
op pw—g(VV)w —?fw—;iﬂ

ou ¢(r,t) est le terme source, 7y 1'échelle de temps pour la fragmentation et 7, I’échelle
de temps pour la désintégration radioactive. Les parametres fondamentaux pour GAL-
PROP sont les parametres du spectre d’injection, le coefficient de diffusion D, la vitesse
de convection V, la vitesse d’Alfven V, qui entre dans la définition du coefficient D,,,
et les dimensions de la zone de transport qui sont requises comme conditions aux limites

pour ’équation de transport.

GALPROP commence a résoudre ’équation de propagation d’abord a partir du noyau
primaire le plus lourd %*Ni en déterminant les produits de spallation, qui sont alors pro-
pagés, a leur tour, jusqu’a 'obtention de protons, électrons secondaires, positrons et anti-
protons. La normalisation des protons, des particules « et des électrons est fourni par les
données expérimentales ; tous les autres isotopes sont déterminés au niveau de la source
de sorte a reproduire leurs compositions expérimentales. Les rayons ~ issus de la dés-
intégration du 7°, du bremsstrahlung et de I’émission Compton inverse sont estimés en
utilisant les données de la distribution du gaz interstellaire combinées a un modele du
champ du rayonnement interstellaire (ISRF). Ce dernier est le résultat de ’émission par
les étoiles, la dispersion, 1’absorption, et la re-émission de la lumiere des étoiles par la
poussiére du milieu interstellaire (ISM). L’émission synchrotron est déterminée a travers
le modele du champ magnétique Galactique. Les spectres de toutes les especes, en plus
des rayons-v, sont comparés aux données expérimentales pour ajuster les parametres de
GALPROP. La distribution des sources du rayonnement cosmique utilisée est basée sur
une distribution Galactique de supernovee [85]. Le code GALPROP reproduit correcte-
ment ’émission diffusive des rayons-v Galactiques pour le ciel entier ainsi que le gradient

radial de I’émissivité diffusive Galactique des rayons-v.

Les résultats du code GALPROP sont donnés dans le format standard FITS (Flexible
Image Transport System) accessible en lecture par des bibliotheques numériques de la
NASAE]. Quelques-unes de ces données (exemple, spectres d’énergie d’isotopes, abon-

dances d’especes, spectres d’émissions diffuses, ...) peuvent étre tracées directement en

8. http ://fits.gsfc.nasa.gov/
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utilisant l'interface de GALPROP appelée WebRunﬂ. L’output de GALPROP contient
généralement des information beaucoup plus pratiques que les données de WebRun, en-

courageant ainsi les utilisateurs a écrire leurs propres programmes d’analyse.

Le service WebRun de GALPROP (Fig. permet a n’importe quel utilisateur de
la communauté scientifique de créer son propre modele de GALPROP en utilisant un
navigateur web (FirFox, google-chrome, ...). Il a 'avantage d’utiliser la version la plus
récente de GALPROP (Version 54.1). L’installation du code localement n’est pas exigée.
Les calculs par I'intermédiaire de WebRun sont exécutés sur une grille dédiée formée de
6174 processeur AMD Opteron localisée a l'université de Stanford (USA). La charge pour
chaque utilisateur est dynamiquement distribuée, selon une file d’attente a travers les
neeuds disponibles du réseau de calcul. Chaque calcul est parallélisé a travers plusieurs
ceeurs du processeur, et le temps réel d’exécution peut étre visualisé par 'intermédiaire
de WebRun. Les utilisateurs ont acces au contrdle des archives des résultats de tous les
calculs exécutés. Chaque archive peut étre partagée en publiant son URL. La visualisation
des résultats est possible dans la fenétre de WebRun par l'intermédiaire de la fonction
‘trace vite’ (Fig. qui est un outil en ligne de tragage rapide, capable d’analyser les
fichiers FITS produits par GALPROP et de créer des tables facilement exploitables.

ann CALPROP: WebRun
[ - |I - ] li] [ +Iﬂnun‘ {igalprop.stanford. edu fwebrun/ -E-] [ O Goog

. galprop.stanford.edu
studies of cosmic roys and galackic diffuse gamma -ray emission

FORLIM RESOURCES |PUBLICATIONS!] CONTRCTS BUGS?
Logout [ avladim ]

Enter the desired GALPROP v, 54 parameters and chck ‘Submit’ at the bottom of the form &
R R Common |  Grids | Propagation | Gas |  Sources | Emission | Abundances |

WebRun Help |11 et g aetiguar ation [ios | e can e 2 examoke o retrieve vour old run 1) m

eke: Configars & Sebmi Common Parameters
Hame Value Description
Usar e Titha Untled 'Webfen ¢ Descripiive Rle used 1o identily the run.
Betek R n_spatial_dimensions 2 H r Specifies whether 2 of 3 spatial diménsions.
Srar Energetic and Spatial Grids
Download Results Nama Value Doscription
E‘l.'v:h.'lll Runs r_min I;ID— Minimum galactocentnc radius [R) for 20 case, in kpe. Ignomd for 30,
r_max 5.0 Maximum galaciocentric edius (R) for 20 case, in kpo, Ignoned for 30
e Lo Call size in galaclocentric radius (R) for 20 casa, in kpe
z_min [-04.0 | Minimum height for 20 and 30 case, in kpe.
z_max [voan | Mimdmum height for 20 and 30 case, in kpe f
Please remember Lo gz 0.2 Call siza in 2 for 20 and 30 case, in kpe
cite GALPROP U -

FIGURE 2.7 — Service WebRun de GALPROP

9. Ce service est accessible via Padresse http ://galprop.stanford.edu/webrun/.

28



Chapitre 2. Propagation des rayons cosmiques galactiques

o ' galprop.stanford.edu
';L'JJiP"- QF CORIMeC 1 u':l'i nnd -3-:|||:|-.‘|:|r 'JI{FII'-P I_]'J MM = ﬂ':l e '-'-i:'rl
'NE;HEUH FORLM RESOURCES PUBLICATIONS| CONTRACTS BLGES?
Teavth CALPROV web 501¢ et Logout [ aviadim ]
h w mw \
S Your Queue Configuration Viewer
bRu Maw nanning: B2%e avladim's run #0290 (GALPROP v 54, run k -
W el My Cadoulafion A § — m
STOF \_Hm_.
Configure & Submit Friritrseieh.- "“;“ Submitted on (YRYLOGUEO)1 200L/0L/0F at 13142104 BET
Soakor £ My Cbautbion Lasnched ©n (YYYT/IOUDO)S 2001701002 8L 15142306 PST
[ rr— Calculation parsmebers (mny be re-used by clicking Tmpon’ above)
s - Title = My Caleulation A
| Show vee. 50 Funs n_spatial disensloas = 1
P mia = .0
A Show ver. 54 runs romaY & 35.0
) Expand babeh dr = 1.8
- i E_min = =040
E_maAN = +04.0
Download Results e S
H_min = =30.0
Exchange Runs e
16 _imstropls = |
EC_animsrropies = & -
Siatus ef the Cluster | Track Run #0290 || upsated: saruary 2. 2011 152208 PET
gea_seiondary_sowroe: Exit
propaquie_pariioles

Beveork dtersilion | speoies TH Iros 36 (I A) = (26 ,56)

Plgasn remem gal: Enk
Sﬂlmﬁw ::p.n hﬁ::l.t:nq slgphs for 20

. galprop.stanford.edu

. studies of cosmic rays and -g-!J'n-:l:ch-'F'Fu-;i- JAMIMa ~r 9y #Mmission
WEBRLIN FORLIM RESOURCES PUBLICATIONS CONTACTS BUGS?
¥ wels £ilE “Sauich | Logout [ aviadim ]
GALPROP verslon: 54 Derariioad ard manags your caboulation resulls.

. = &l 3
SOSSP  F—— Configuration Viewer
WebRun Help *  wvisdin's nen #029e (GALPROP v.54, comploled) -
& Baberkt 8 (Dowemiond | (Viewles | ([ Guick Mo | (impon ) [ Delete ) E
Contigure Feun BOIHF (02 Jar 2001 15:51:31) Submiteed on (YYTEMDO): 20L1/0L702 at 15:4Z:04 PST
My Calculaton 8 Lausched on (YYYTHRUDO)T 2001700702 at 15043104 PET
Manitor Queue Finished on (YYYE/WU/DO): 2001/00/02 at 15:531:16 PET

Exit Statas: #accods

Calculation parsmators (may bo re-used by clicking Tmpont” abowe):
SRR Title = Hy Calculation A
| Shwow ver. 30 runa n_spatial dizsessicas = 2
&0
5.0

5_min

Eﬂmw.ﬂmnl E_max
| Expand batch runs

Exchange Runs P

x_min =

a5

_mam =
dx = 1
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FI1GURE 2.8 — Exemple de calcul avec WebRun.
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FIGURE 2.9 — Tracage rapide de WebRun
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ee chapitre se consacre a l'interprétation du spectre local

des électrons cosmiques primaires de haute énergie. Apres le
passage en revue des différents processus d’interaction des
électrons avec le milieu interstellaire, nous exposerons les résultats
expérimentaux les plus récents tout en soulignant les anomalies
observées. Ensuite, nous présenterons les prédictions du modele
conventionnel et les tentatives d’interprétation de ces anomalies.
Enfin, nous montrerons comment la mise en ceuvre de la
simulation Monte Carlo de la propagation des électrons cosmiques

pourrait aider & comprendre le probleme de leur origine.
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3.1 Interactions des électrons cosmiques avec le mi-

lieu interstellaire

Pour interpréter le spectre d’énergie des électrons cosmiques, il est trés important de
connailtre la nature exacte de leurs interactions avec la matiere environnante. En effet,
au cours de leur propagation dans la Galaxie depuis leurs sources, ces particules perdent
beaucoup d’énergie a travers divers processus radiatifs. Ces derniers nous permettent
d’obtenir des informations importantes sur leur histoire au niveau de notre Galaxie. Les
électrons cosmiques se distinguent des autres particules du rayonnement cosmique par
I’absence d’interaction hadronique. De plus, en raison de la faible masse de 1’électron, les
pertes d’énergie au cours de leur propagation a travers le milieu galactique, de nature

purement électromagnétique, sont significatives.

La propagation des électrons relativistes injectés dans le milieu interstellaire est dé-
terminée par deux principales interactions : un refroidissement radiatif et des interactions
avec le plasma turbulent. Ce dernier provoque la diffusion dans l'espace (détermination
du taux d’échappement des électrons dans la Galaxie) et la diffusion en énergie (dé-
termination du taux d’accélération). Dans la gamme d’énergie GeV-TeV, les électrons
perdent leur énergie par des interactions électromagnétiques avec les champs de rayonne-
ment ambiant (diffusion Compton inverse) et le champ magnétique Galactique (émission
synchrotron), tandis que le Bremsstrahlung, la perte d’énergie par ionisation et l'interac-
tion colombienne avec le milieu interstellaire restent négligeables. Les champs de photons
(rayonnement) concernés sont le rayonnement du fond diffus cosmologique (CMB) avec
une densité d’énergie ucyp ~ 0.26 €V cm ™3, la lumiére des étoiles Galactiques de densité
Ugtar, €t les photons infrarouges lointains de la réémission de la lumiere par les poussieres
de densité ugyust. Ces deux derniers sont censés dominer le CMB dans les parties internes

du disque galactique (r < 10 kpc a partir du centre Galactique) []

3.1.1 Emission synchrotron

Le rayonnement synchrotron est la cause d’une perte d’énergie tres importante pour
les particules chargées, de masse m, de charge g et d’énergie ymc?, qui se déplacent dans
un champ magnétique B avec une vitesse v = 5/c. Le rayonnement synchrotron indique
I'orientation des champs magnétiques dans les régions d’émission ou les particules suivent
une trajectoire hélicoidale avec une vitesse angulaire w = ¢B/m-y. La perte d’énergie par
rayonnement synchrotron d’un électron se déplacant avec un angle 6 par rapport a la

direction du champ magnétique B, s’écrit dans la limite ultra-relativiste (v — ¢) [3] :

1. Pour plus de détails, voir les références [3, []
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FIGURE 3.1 — Spectre de puissance du rayonnement synchrotron émis par des électrons
d’énergie 10° GeV dans des champs magnétiques Galactiques de 1, 5 et 15 pu G [4].

dE
— | = = 207¢y*Upsin® 0 (3.1)
dt synch

ot Up est la densité d’énergie du champ magnétique (= B?/87) et or la section efficace de
Thomson. Notons ici que ce type de perte d’énergie est proportionnel au carré du facteur
Lorentz v des particules et, par conséquent, il est inversement proportionnel au carré de

la masse. La puissance totale rayonnée (Fig. [3.1)) est donnée par [3] :

dE 4
<—E> = gO'TC’72UB (3.2)

La puissance d’émission dépend de ’énergie des électrons et de l'intensité de champ ma-
gnétique (Fig. |3.1). Pour les électrons relativistes (5 ~ 1), la perte d’énergie moyenne

devient :
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dE B \’/ E. \2
_ — 3. 1076 ( c ) .
o =379x10 (gauss> o GeV /s (3.3)

La fréquence caractéristique des photons rayonnés est la fréquence critique donnée par

Bl -

3 ,eB . s ( B 2( E, )2
.= — 0=1.61x1 H A4
Ve T 4! mec S 6110 (gauss) GeV g (34)

Au niveau des sources astrophysiques, les énergies des électrons obéissent généralement

a une loi de puissance d’indice spectral o [21] :

N(E) x B~ (3.5)

Le spectre synchrotron suit également une loi de puissance sous la forme :P(v) oc 2° ou

I'indice spectral est 6 = (1 — «)/2.

3.1.2 Diffusion Compton inverse

La diffusion Compton inverse est I'un des mécanismes prédominants pour la production
de rayons v de trés haute énergie. Un électron de haute énergie (E, > 10 GeV) peut
transférer une grande partie de son énergie a un photon cible, de basse énergie, qui compose
les champs du rayonnement interstellaire. Le taux d’interaction entre un électron de masse

me et un photon d’énergie Ey), peut s’écrire de la maniere suivante [22] :

R, [, [ dp (1)) () 2o (i) (3:6)

n. et n, sont les densités numériques d’électrons et de photons, dp,(fe)(p.) est la pro-
babilité qu'un électron ait une quantité de mouvement p, dans le systeme du laboratoire
(méme chose pour les photons). o est la section efficace d’interaction. Le taux d’inter-
action dépend autant du spectre des électrons que de celui des photons. Ce mécanisme
de diffusion présente deux régimes selon 1’énergie du photon E;, dans le référentiel de la
particule :

— Epn < mec?, cest le régime de Thomson.

~ Epn > mec?, cest le régime de Klein-Nishina.

Dans la limite non-relativiste, c’est-a-dire le régime Thomson (E,, < m.c* = 0.511

MeV), la section efficace s’écrit comme suit [4] :

or = 8;33 =6.653 x 107* m? (3.7)

avec 1, = €% /4megm.c? = 2.8 x 10713 cm, le rayon classique de 1'électron (¢ est la permit-
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tivité du vide).

D’une maniere générale, le taux de perte d’énergie d'un électron ultra-relativiste par
diffusion Compton inverse dans un champ de rayonnement de densité d’énergie U,.q est

donné par la relation [4] :

dE 4,
- <dt>IC = gO'TC’)/ Urad (38)

De méme que pour le rayonnement synchrotron, le spectre d’émission Compton inverse
d’une distribution de particules de loi de puissance E~% suit aussi une loi de puissance en
E— =

Au niveau de notre Galaxie, le rayonnement du a la lumiere de toutes les étoiles donne

un champ moyen Up,g ~ 6 x 10° eV m™3.

L’importance relative de ces pertes d’énergie par émission synchrotron et diffusion
Compton inverse pour des électrons de méme énergie dans notre Galaxie est estimé en

comparant les deux relations [3.2] et [3.§]:

(dE/dt)q

(B ) = Usaa/Us (3.9)

synch

En prenant un champ magnétique Ug = 3x 1071° T et un champ moyen U,,q ~ 6 x 10°
eV m~3, on obtient un rapport de 3. Les pertes d’énergie par ces deux processus dans
notre Galaxie sont trés importantes pour les électrons de haute énergie. Si les électrons
devaient s’échapper de la Galaxie dans l'espace intergalactique, la perte d’énergie due
au rayonnement synchrotron serait tres petite mais, en raison du rayonnement de fond
diffus cosmologique qui est omniprésent, les électrons ne peuvent pas y échapper. Par
conséquent, ils perdent toute leur énergie par diffusion Compton inverse sur les photons

du fond diffus cosmologique [3].

3.1.3 Perte d’énergie par ionisation

Les électrons interagissent de maniere prépondérante avec les électrons des atomes
constituant le milieu traversé. Si I’énergie transférée par 1’électron incident est supérieure
a ’énergie de liaison d’un électron de I'atome cible, celui-ci est expulsé du cortege élec-
tronique et il y a ionisation de I'atome :

e~ + atome — ion™ + 2e~

Les électrons atomiques concernés sont les électrons fortement liés de la couche K. Il
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existe deux différences importantes entre les pertes d’énergie par ionisation des électrons
et des particules lourdes tels que les protons et les noyaux atomiques. Tout d’abord, les
particules en interaction, I’électron de haute énergie et les électrons "thermiques', sont
identiques. D’autre part, les électrons subissent, dans chaque collision, des déviations
beaucoup plus importantes que les protons et les noyaux de méme énergie. Ces derniers
ne sont pratiquement pas déviées dans les rencontres électrostatiques avec les électrons
froids. La formule pour la perte d’énergie par ionisation d’un électron d’énergie totale

ymc* est donnée par [23] :

dE etN, M Emae (21 1 1 1\
- == 1 (2= m2+ = +-(1-= 3.10
dr  8redmev? [n 212 ('y 72> net 72 + 8 ( 7) (3.10)

N, est la densité des électrons ambiants et E,.. l'énergie cinétique maximum qui peut

étre transférée a un électron dans une interaction unique. Elle s’exprime par :

292 M?mv?

EmaX S —
m2 + 2ym.M

(3.11)

ou M est la masse au repos de la particule rapide, v sa vitesse et 7y le facteur correspondant

de Lorentz. Dans le cas de collision électron-électron, M = m, et E,. prend la forme :

7277%@2
T+~

Eax = (3.12)

3.1.4 Rayonnement de freinage ou bremsstrahlung

Ce rayonnement est produit lorsqu’une particule chargée interagit avec le champ élec-
trostatique (coulombien) d’un noyau ou d’un ion de la matiere traversée. Ce processus
peut avoir lieu dans les nuages moléculaires ou les électrons interagissent avec la ma-
tiere du nuage. La distance entre la trajectoire de la particule et le noyau du milieu doit
étre grande devant le rayon nucléaire, sinon 'effet n’a pas lieu. La perte d’énergie par ce

mécanisme est donnée par [4] :

dE _ N e
dez A Jo

ou E est I’énergie de la particule chargée et k I’énergie du photon émis. La section efficace

oue (B, k) dk (3.13)

bremsstrahlung oy, des électrons en fonction de E et k est donnée par [24] :

 AZ*ar?

O =~ F(B, ) (3.14)

olt 7, = €?/Hhc est le rayon classique d’électron et « la constante de structure fine. La
fonction F'(E, k) dépend du parametre £ d’écrantage, qui exprime I’écrantage de la zone

nucléaire par les électrons atomiques :
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|
¢ =100Mc? ol o Z-13 (3.15)

Le parametre d’écran € est inversement proportionnel a I’énergie de la particule chargée et,
en méme temps, proportionnel au taux d’énergie de 1’électrons avant et apres le processus.

F(E, k) peut sécrire en fonction du rapport des énergies photon-électron u = k/E :

4(1 — 1-—
(u)+u2‘| an_1/3+7u

F(E,k) = 5

. (3.16)

3.1.5 Pertes adiabatiques

Si les électrons sont confinés dans un volume en expansion, ils sont alors soumis
aux pertes adiabatiques. L’expression appropriée de cette perte pour les électrons ultra-

relativistes dans une sphére est donnée par [24] :

dE Vg 1dR 1 (dE 1dR
() =MV E= (- )Eow - (&) = (22 3.17
(dt)ad <R> (R dt) o E(dt)ad (R dt) (3:17)
La distribution de vitesse a l'intérieur de la sphere est vg(r/R), ol vy est la vitesse

d’expansion du rayon externe R de la sphere.

3.1.6 Perte totale d’énergie

Les différentes pertes d’énergie subies par les électrons se déplacant dans le milieu
interstellaire peuvent étre regroupées suivant leurs dépendances en énergie sous la forme

suivante [3] :

dE E
b(F)=—|— =A (l ) Ay + A3E? 3.18
(&) (dt>tot e v 108) TR (3.18)
ou A; décrit les pertes d’énergie par ionisation avec une dépendance faible en énergie, A,
décrit les pertes d’énergie par Bremsstrahlung et les pertes adiabatique, et Az regroupe les

pertes par diffusion Compton inverse et par radiation synchrotron. Ces processus radiatifs
sont récapitulés dans le tableau [3.1]

La figure montre 1'évolution du coefficient b(E) en fonction de 1'énergie. A basse
énergie, le principal processus pour la perte d’énergie est 'ionisation. Au-dessus de quelques
GeV, le bremsstrahlung devient dominant ainsi que les pertes adiabatiques. Notons que
les pertes adiabatiques sont typiques pour I’expansion des volumes comme dans les restes
de supernovee. A tres haute énergie (> 100 GeV), les processus dominants sont les pertes

d’énergie par rayonnement synchrotron et émission Compton inverse.
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Milieu interstellaire Processus Dépendance en énergie
matiére ionisation x In(E)
matiere adiabatique x FE
matiere bremsstrahlung x B

champs magnétiques synchrotron x E?

Compton
champs de photons inverse x E?

Tableau 3.1 — Récapitulatif des processus de perte d’énergie des électrons se déplagant
dans le milieu interstellaire.

1074
10

10°
Energy [GeV]

-1 mz

10 10

FI1GURE 3.2 — Coefficient de la perte d’énergie des électrons primaires dans la Galaxie en
fonction de leur énergie [25].
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3.2 Résultats expérimentaux et anomalies

Des données expérimentales importantes concernant le spectre d’énergie des rayons
cosmiques primaires, électrons et positrons inclus, ont été récemment publiées. Elles pro-
viennent d’un grand nombre d’expériences modernes tres sophistiquées, a l'exemple de
BESS (ballon, 1993)[, AESOP (ballon, 1994)F| CAPRICE (ballon, 1994)[] ACE (satel-
lite, 1997)P], AMSO01 (satellite, 1998)fF] ATIC (ballon, 2000)[], H.E.S.S. (expérience au
sol, 2004)F, PAMELA (satellite, 2006)[%, Fermi-LAT (satellite, 2008)["] et AMS02 (station
spatiale, 2011)@. Les données de ces expériences, et de bien d’autres, qui sont disponibles
dans une base de données [86], concernent principalement le spectre d’énergie des électrons

cosmiques primaires et la fraction de positons.

3.2.1 Spectre d’énergie des électrons cosmiques primaires

Dans le spectre total d’électrons (électrons+positrons), les caractéristiques les plus
intéressantes ont été observées au-dessus de 10 GeV. Par conséquent, nous allons nous
limiter aux données d’expériences dans cette gamme d’énergie. Au début, les mesures des
électrons cosmiques de haute énergie (au-dessus de 10 GeV) ont été réalisées principale-
ment par des expériences de type ballon stratosphérique [87]. Ces mesures ont montré que
le spectre d’énergie des électrons suit un comportement en loi de puissance de la forme
E~2, avec l'indice spectrale a &~ 3, sans aucune structure significative jusqu’a environ 2
TeV [88]. En 2005, au cours de son deuxiéme vol, 'expérience ATIC-2, qui a couvert la
gamme d’énergie de 30 GeV a plus de 2 TeV [89], fournit des données avec des statistiques
bien meilleures que celles de toutes les expériences précédentes, telles que AMS-01 [90] et
HEAT [91]. Un certain nombre de nouvelles structures apparurent dans le spectre d’éner-
gie des électrons cosmiques : l'indice spectral était proche a 3.0 dans la gamme d’énergie
30-300 GeV avec une coupure pres de 1 TeV et, en particulier, une bosse proéminente entre
300 et 600 GeV émergea. Ce phénomene, qui était en désaccord total avec les modeles
conventionnels, n’a pas été pris au sérieux au début [92]. En 2007, les données de 'ex-
périence PPB-BETS ont été présentées a la 30eme Conférence Internationale des Rayons
Cosmiques [93]. Le spectre de PPB-BETS a montré, lui aussi, un exces entre 100 et 700
GeV. Vers la fin de 2008, ATIC confirma 'exces dans le spectre primaire [94], provoquant

http ://asd.gsfc.nasa.gov/bess/BESS.html

http ://www.bartol.udel.edu/gp/balloon/

http ://idal.physik.uni-siegen.de/caprice.html

/ /www.srl.caltech.edu/ACE/CRIS-SIS/index.html
http ://www.ams02.org/what-is-ams/ams01/

http ://atic.phys.lsu.edu/index.html

http ://www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/
pamela.roma2.infn.it/index.php

http ://fermi.gsfe.nasa.gov/

http ://www.ams02.org
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ainsi une large discussion sur la nature de ce phénomene.

La situation devint moins claire apres la publication du spectre d’électrons mesuré par
le détecteur Fermi-LAT, d’abord en 2009 [95] et, ensuite, en 2010 [96]. Fermi-LAT fournit
des statistiques tres élevées et confirma les données d’ATIC dans la gamme d’énergie 30-
200 GeV en montrant un indice spectral proche a 3.0. Cependant, a plus haute énergie, le
spectre de Fermi-LAT ne montra aucune structure spectrale proéminente similaire a celle
d’ATIC. Egalement en 2009, une analyse compléte du spectre d’électron mesuré par le
télescope au sol de type Cerenkov H.E.S.S., dans la gamme d’énergie 350 GeV-5 TeV [97],
confirma, avec de meilleures statistiques, la coupure d’énergie dans le spectre mesurée par
ATIC. Cependant, en raison du seuil d’énergie élevé du télescope, H.E.S.S. n’a pas pu

confirmer ou réfuter clairement 'exces dans la gamme d’énergie 250-700 GeV.

De nouvelles mesures du spectre d’électrons ont été effectuées en 2010-2012 apres les
mesures de Fermi-LAT et H.E.S.S. La plus importante est celle de PAMELA effectuée
dans l'intervalle d’énergie 25-640 GeV [98]. Dans le domaine d’énergie 25-200 GeV, le
spectre était semblable a celui mesuré par ATIC et Fermi-LAT, montrant un indice spec-
tral proche de 3.0. Pour des énergies au-dessus de 200 GeV, le flux absolu des électrons
était plus bas que celui d’ATIC et de Fermi-LAT. La collaboration PAMELA publia aussi
(en deux versions différentes) le spectre des électrons négatifs [99]. La collaboration ja-
ponaise d’émulsion ECC publia, en 2011, le spectre des électrons avec des statistiques
mises a jour et améliorées [100]. Le spectre d’électron a été aussi mesuré par le nouveau
télescope stéréo de Cerenkov au sol MAGIC. Le spectre a montré un exces faible avec
un maximum pres de 250 GeV. Cependant, la signification statistique de cette mesure
est faible [TI0I]. Finalement, le spectre d’électron, a été de nouveau mesuré par le spec-
trometre ATIC durant le 4éme vol. Le spectre obtenu ATIC-24+ATIC-4 confirma leurs

résultats précédents avec des corrections mineures [102].

La situation actuelle avec le spectre expérimental des électrons cosmiques est tres
controversée. Il y a un certain nombre d’expériences qui montrent une structure addition-
nelle sous forme d’un exces dans la gamme d’énergie 250-700 GeV (ECC, PPB-BETS,
ATIC, et, peut-étre, MAGIC). Cependant, Fermi-LAT et AMS-2, avec des statistiques
de haute qualité, n’ont montré aucun exces dans cette région. En fin de compte, I'exis-
tence de cet exces dans le spectre d’électron est toujours débattue. La figure donne une

compilation de différentes mesures du spectre d’énergie des électrons cosmiques primaires.
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FIGURE 3.3 — Spectre d’énergie total des électrons cosmiques primaires [107]. Pour des
raisons de clarté, le flux est multiplié par le cube de I'énergie.

3.2.2 Fraction de positrons

La fraction de positrons est définie comme le rapport entre le flux de positrons et le
flux de la somme électrons+positrons, ¢(et)/[p(e™) +@(e™)]. Cette fraction, mesurée déja
dans les années 1970 et 1980, montrait une anomalie au-dessus de 10 GeV : elle augmen-
tait avec 1'énergie au lieu de diminuer comme prévu par les modeles conventionnels. A
haute énergie, cette déviation était clairement identifiée dans de nombreuses expériences.
Cependant, les statistiques étaient trop faibles pour arriver a une conclusion. Des données,
obtenues entre 1990 et 2008 (avant l'expérience PAMELA), confirmerent la déviation dans
la fraction du positron. Cependant, les statistiques étaient encore une fois trop faibles et

ce phénomene ne fut pas largement discuté dans la littérature [92].

La situation changea dramatiquement en 2009 apres la publication des données par
le satellite PAMELA [103]. Ces données de haute précision et de grande signification
statistique montrent, de maniere irréfutable, que la fraction de positrons augmente au-
dessus de 10 GeV. Cependant, la fraction de positrons mesurée par PAMELA en-dessous
de 5 GeV était inférieure a celle des expériences précédentes (CAPRICE, HEAT et AMS-
01). Par la suite, le satellite Fermi-LAT mesura indirectement la fraction de positrons
en utilisant le champ géomagnétique pour séparer les électrons négatifs des positrons et
confirma le résultat de PAMELA jusqu’a énergie de 200 GeV [104].
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FIGURE 3.4 — Fraction de positrons cosmiques observée par différentes expériences [106].

L’expérience AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer), qui est en fonctionnement de-
puis peu sur la station spatiale internationale (ISS) vient de publier les résultats concer-
nant les flux de positrons et d’électrons cosmiques [105]. Elle a confirmé, elle aussi, I'exces
observé dans la fraction de positrons, mais cette fois ci avec des erreurs statistiques et
systématiques encore plus faibles que dans les expériences antérieures. En plus, AMS-02
a étendu la gamme d’énergie de la fraction positron jusqu’a une énergie de 350 GeV. La

figure présente la fraction de positrons observée par les différentes expériences.

3.3 Modele conventionnel

3.3.1 Diffusion des électrons dans la Galaxie

Avant d’essayer de comprendre le comportement des électrons cosmiques de haute
énergie en utilisant un modele conventionnel, il faut tout d’abord connaitre leur diffusion
dans le milieu galactique. L’élément principal qui caractérise les milieux galactiques est
le champ magnétique. Ce dernier joue un role essentiel au cours de la propagation des
particules cosmiques. La propagation d’une particule cosmique dans le champ magnétique

Galactique n’est pas simple a modéliser. En effet, beaucoup d’observations montrent des
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irrégularités dans le milieu interstellaire et dans le champ magnétique Galactique. La
trajectoire des électrons et positrons est donc purement aléatoire (diffusion). L’équation

standard de la diffusion des électrons s’écrit [3] :

dN(E) ) o
1~ PVPN(E) + 55 (E)N(E)] + Q(E) (3.19)

Cette équation décrit I’évolution du spectre d’énergie des électrons qui diffusent de leurs
sources avec des pertes d’énergie continues (le taux de pertes d’énergie est donné par
b(E)). N(E) est la densité d’électrons, D la constante de diffusion et Q(E) le terme source.

Pour résoudre cette équation, on peut utiliser en premier lieu le modele basé sur
I’approximation du disque mince tout en négligeant la diffusion et en supposant que le
spectre a atteint un état stable sous l'effet de I'injection continue d’électrons décrite par le
terme Q(E). Cest-a-dire on consideére seulement 1'accélération aux sources. En supposant
qu’il y a une distribution infinie et uniforme des sources, et que le spectre d’injection est
de la forme Q(F) o< E~%, toute la dépendance spatiale de la solution disparait. Dans ce
cas, I’équation devient :

0
S MEIN(E)] = -Q(E) & [AMENE) =~ [QE)dE (320
En supposant N(E) — 0 quand F — oo, la solution de ’équation sera sous la forme

suivante :

1

NE) e o D0(E)

gD (3.21)

L’analyse du taux de perte d’énergie b(F) de l'expression nous permet de com-
prendre l'effet de pertes d’énergie continues sur le spectre initial d’électrons de haute

énergie. A partir de la relation [3.21], on peut en déduire les faits suivants :

— Si les pertes d’ionisation dominent (A; > Ay + A3), alors N(E) o< E~(@~Y. Dans

ce cas, le flux résultant est plus plat que le flux d’injection.

— Si les pertes par Bremsstrahlung dominent (As > A; + As), alors N(F) reste de la

forme E~. La forme du spectre ne change pas.
— Si les pertes par effet Compton inverse et par radiation synchrotron dominent

(A3 > A} + Ay), N(E) devient proportionnel 8 E~(*1), La pente du spectre est

donc plus raide.
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A haute énergie, les électrons cosmiques perdent leur énergie via deux processus prin-

cipaux, le rayonnement synchrotron et l'effet Compton inverse selon :
dE/dt = —byE® = b(E) (3.22)

Dans notre Galaxie, la perte d’énergie due a la diffusion Compton inverse domine
la perte la radiation synchrotron selon (Uy,q = 3 x Ug). Dans ce cas, le taux de perte
d’énergie des électrons s’exprime par :

dEl 4
- E - gO'TC'YQ(UB + Urad) (323)

La valeur de by pour les électrons n’est pas connue exactement mais on croit généra-
lement que by = (1.2 — 1.6) x 10716 GeV s71.

La durée de vie moyenne des électrons de haute énergie dans 1'Univers est :

T(E) = E 3 E (mc?)?

1 3
_ _ 0 _ 2 3.24
bE  dE/dt 407y (Ug + Una) 4 07¢E(Ug + Usaq) (3:24)

ol la section efficace de Thomson o7 = 6.65 x 1072° cm?. Par exemple, pour les électrons
d’énergie E = 100 GeV observés au-dessus de 'atmosphére, T = 10°% années. Ces durées

de vie limitent la distance des sources potentielles des électrons cosmiques [108].

Dans I'approximation de la marche aléatoire (random walk), la distance moyenne par-
courue par un électron de haute énergie pendant sa vie est déterminée approximativement

par la relation [3] :

R ~+2DT (3.25)

Le coefficient de diffusion D est lié au libre parcours moyen \ des électrons [19] :

1
D=\ (3.26)

ou v est la vitesse de 1'électron. Dans la gamme d’énergie considérée, la valeur du A est
de 'ordre 1-10 pc. Pour le coefficient de diffusion, I’expression largement adopté est :
D = Dy (E/GeV) (3.27)

ot § = 0.3 —0.6 et Dy = (1—5) x 10% cm? s71. Pour une valeur by = 1.4 x 10716 GeV~!
s71, la relation devient :
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Electrons and positrons
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F1GURE 3.5 — Estimation du temps au bout duquel les électrons primaires perdent leurs
énergies [110]

6.4 Dy
Rmax ~ (E/Gev)(l_a)/2 \/3 %< 1028 cm? s-1 kpC (328)

Pour Dy = 3 x 10%® cm? 571, on obtient Ry, (1TeV,d = 0.6) = 1.5 kpc, Ruyax(1 TeV,d =
0.3) = 0.6 kpc.

On peut voir que le flux des électrons de tres haute énergie est sensible aux sources
voisines qui ne dépassent pas quelques kpc, ce qui est totalement contraire aux autres
particules cosmiques. Ce fait fut reconnu il y a plus de quarante années [109]. La sensibilité
du flux d’électrons a quelques sources proches de notre systeme solaire, tels que les pulsars
et les restes de supernova, rend 1’étude des électrons cosmiques d'une grande importance

pour 'astrophysique moderne

La figure [3.5] montre la variation du temps de perte d’énergie en fonction de I’énergie
primaire a travers les différents processus radiatifs pour les électrons et positrons. Pour
des énergies faibles, les pertes de Coulomb et d’ionisation dominent et menent aux temps

de perte d’énergie totale entre 4 x 10° ans et 3 x 10® ans entre 1073 et 107! GeV. Pour les
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énergies supérieures a 100 GeV, 'effet Compton inverse et le rayonnement synchrotron
dominent et le temps total de la perte d’énergie descend rapidement vers 10° ans a 2 x 102
GeV. Pour une énergie supérieure a 10 GeV, les temps de perte d’énergie de ’électron
deviennent comparables au temps d’échappement des rayons cosmiques de la Galaxie, qui

est de 'ordre de 107 ans.

3.3.2 Prédictions pour les électrons cosmiques

Nous allons maintenant présenter les prédictions du modele conventionnel concernant
le spectre d’énergie des électrons cosmiques dans le cadre du modele GALPROP (diffusion
avec réaccélération). Nous commengons d’abord par le calcul des parametres de propa-
gation qui reproduisent au mieux le rapport B/C. Ensuite, nous procédons au calcul des
spectres d’énergie des électrons et positrons. Enfin, nous comparons les résultats obtenus
avec les données expérimentales récentes telles que rapportées par Fermi-LAT, PAMELA,
AMS-02 et d’autres [86].

Notre calcul est basé sur ce qu’on appelle “le modele conventionnel”, utilisé par [111]
dans leur travail. Ce modele, qui est 'approche la plus conservatrice pour comprendre le
flux des électrons cosmiques, suppose qu’il n’existe que deux types de sources pour les
électrons. Le premier type est le méme que pour les noyaux cosmiques primaires (proba-
blement restes de supernovee). Cependant, les sources de ce genre ne produisent pas de
positrons. L’indice spectral de ces sources est réglé de sorte a ajuster les données expéri-
mentales [I11]. Le second type de source concerne la production d’électrons négatifs et de
positrons secondaires dans la diffusion inélastique des protons et noyaux cosmiques avec
le gaz du milieu interstellaire (ISM). Il est a noter ici que, selon le modele conventionnel,

ce dernier genre de source est le seul a produire des positrons.

a) Solution analytique de ’équation de transport

Il est tres utile de considérer d’abord, dans le cadre du modele conventionnel, une
solution analytique simple de ’équation de transport obtenue en faisant ’approximation
du disque mince homogene. De tels modeles montrent clairement la physique et les carac-

téristiques fondamentales de la propagation des électrons cosmiques.

A cet effet, nous supposons que le terme source est une loi de puissance avec un in-
dice spectral v pour les électrons négatifs primaires sans aucune production de positrons.
Les sources, dans ce cas, peuvent tres bien étre des reste de supernovae (SNRs). L’indice
spectral 7y n’est pas connu de maniére précise mais on croit que 2 < vy < 2.5 [92]. On

pense généralement que vy est proche de I'indice spectral des protons cosmiques primaires
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puisqu’on considere que les sources des électrons et des protons sont généralement les
mémes [112]. L'indice spectral devrait étre considéré comme un parametre d’ajustement
d’un modele aux données. La source principale des électrons secondaires provient de la
désintégration des 7% apres l'interaction des noyaux cosmiques dans le milieu interstel-
laire. Le spectre d’énergie des électrons secondaires est une loi de puissance avec un indice
spectral v4 &~ 2.7, égal a l'indice spectral du spectre d’énergie observé des protons cos-
miques. La résolution de I’équation de transport, dans le cadre de 'approximation du

disque fin homogene, aboutit au spectre total des électrons [92] :

Qetie (E) = QuE~ 0 1 Q, . B0 L, E~0:H8) (3.29)

ol Qo, Qs e, Qs+ sont les intensités du flux primaire d’électrons négatifs, du flux se-
condaire d’électrons négatifs , et du flux secondaire de positrons respectivement (A =
§ +1/2 =~ 1). Les études [I11] prouvent que QoE~(0*2) > Q, .- E~0T2) Dans ce cas,
le terme QoE~(0*2) domine largement et, par conséquent, la forme du spectre total

Qe+ 1e- (E) est proche d’une loi en puissance avec un indice spectral vy + A.

Pour la fraction de positrons dans le flux global, on obtient facilement :

Q€+(E) Qs et
R (F) = = 7
e ) =GB T Qe T Qo + QuEC)

La valeur (s —~0) est essentiellement positive en sa nature puisque on suppose que les

(3.30)

électrons et les protons primaires ont le méme indice spectral v, &~ o+ 0. Par conséquent,

le rapport Re+ (et 4e-) est fonction décroissante de I'énergie £.

En résumé, un spectre approximatif en loi de puissance avec un indice spectral (7o +
A) > 3 pour le spectre global des électrons et une fraction décroissante de positrons sont

les prévisions génériques du modele conventionnel.

b) Calcul numérique a ’aide de GALPROP

Ici, nous avons opté pour le modele de diffusion avec réaccélération (DR) qui est utilisé
dans un grand nombre d’études faisant appel au code GALPROP [113] 114, 115]. Le
modele DR suppose que les rayons cosmiques d’énergie faible dans le milieu interstellaire
participent au processus d’accélération de Fermi du second ordre. Ce processus serait le
résultat de collisions stochastiques de particules de rayons cosmiques avec des structures
magnétiques mobiles. De telles collisions induisent la diffusion de la particule dans ’espace
avec un coefficient de diffusion D,,, lequel augmente 1’énergie moyenne des particules

d’énergie faible. Si la réaccélération est incluse, D, est lié au coefficient de diffusion

77



Chapitre 3. Electrons cosmiques de haute énergie

spatial Dy, par la relation [57] :
_ V3
©35(4—62)(4 - d)w

V4, qui est la vitesse d’Alfvén, est un parametre libre dans cette relation. w caractérise le

D,pDix (3.31)

niveau de la turbulence (généralement on prend w = 1 parce que seule la quantité V3 est
appropriée pour décrire la réaccélération). Pour un spectre de Kolmogorov de turbulence
interstellaire, § = 1/3 pour toutes les rigidités [I16]. Dans ce modele, le coefficient de

diffusion spatial est donnée par :

1
Dy = ﬂnDO (/I)Oo> (332)

Ici Dy est une normalisation libre & la rigidité fixe pg = 4 x 103> MV, 3 = v/c représente
la vitesse des particules. Le coefficient n controle essentiellement le comportement de Dy,
a faible énergie, c’est-a-dire il décrit la forme du spectre a basse énergie. On s’attendrait
a n =1 comme dépendance la plus naturelle de la diffusion en fonction de la vitesse de la
particule. Dans une analyse dédiée de cet effet [I17], une augmentation a énergie faible de
D a été trouvée. Un tel comportement ne peut pas étre représenté comme une fonction
simple de [ et p, on peut, néanmoins, trouver une valeur pertinente de n qui permet ajus-
ter les données d’énergie faible. En clair, la valeur précise dépend des détails du modele.
Par exemple, dans le travail [I17], n = —3 a été trouvé pour ajuster les données, tandis

que les auteurs [L1§] trouvent n = —1.3.

Notre modele (DR) est de deux dimensions avec une symétrie cylindrique dans la
Galaxie [I11]. Les cordonnées de base sont (R, z,p) ou R est le rayon galactocentrique,
z la distance a partir du plan Galactique, et p la quantité de mouvement totale de la
particule. La distance du soleil au centre Galactique est prise égale a 8.5 kpc. La région
de propagation est bornée par Ry et z = z;, au-dela, I’échappement libre est assumée.
Nous avons pris R, = 30 kpc et z;, = 3 kpc. Pour un z, donné, le coefficient de diffusion
en fonction de la quantité de mouvement est déterminé par le rapport B/C; la réaccéléra-
tion fournit un mécanisme naturel pour reproduire le rapport B/C. Le spectre d’injection
des nucléons est supposé étre une loi de puissance en quantité de mouvement pour des
différentes especes, dq(p)/dp o< p~7. La valeur de 7 peut varier avec les especes (électrons

76, nucléons 7{). Les parametres de notre modele sont résumés dans le tableau .

Les parametres libres sont ajustés de sorte a reproduire le rapport B/C dans la gamme
d’énergie 0.1 < E < 10® GeV/n. Le rapport B/C a été mesuré a travers plusieurs mis-
sions de satellites ou ballons. Les données de HEAO-3 [119], qui restent les plus précises

jusqu’ici dans la gamme d’énergie 0.6-35 GeV /nucleon, ont été récemment confirmés par
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Parameétre libre Valeur
Demi-largeur du halo galactique de confinement, zj,(kpc) 3
Normalisation du coefficient de diffusion, Dy(cm?/s) 4.2 x 10%
Rigidité fixe, po(MV/c) 3.0 x 103
Vitesse d’Alfvén, V,(km/s) 20
Indice de la diffusion de Kolmogorov, ¢ 0.33
Potentiel de modulation solaire, ¢(MV) 300
Indice d’injection des électrons primaires, v§ 2.54
Indice d’injection des nucléons primaires, v 2.42
Exposant n de g 1
Normalisation du flux, N-(m™2 s7! sr™! GeV™!) 1.3x 107

Tableau 3.2 — Principaux parametres du modele utilisé.

PAMELA. A plus de haute énergie (> 30 GeV /nucleon), nous avons utilisé les données
d’ATIC-2 [120] et CREAM [I21]. A basse énergie, les données de Voyager 1 and 2 [122],
Ulysses [123] et ACE [124] sont concordants; les données d’ACE (50-200 MeV) ont les
plus petites marges d’erreurs statistiques. Les données de HEAO-3 concernant le rapport
B/C sont bien confirmées par une analyse récente de AMS-01 [125]. La modulation solaire
pour tous les spectres est prise en considération ; elle utilise I'approximation du champ de

force [126] avec un potentiel de modulation ¢.

Il est clair, d’apres la figure , que le rapport B/C calculé par notre modele est en
tres bon accord avec les données expérimentales aussi bien a haute énergie (HEAO-3,
AMS-01) et qu’a basse énergie (ACE, TRACER). Les parametres libres choisis ici, no-
tamment V4 = 20 km/s et § = 0.33 sont assez bons pour reproduire les données de B/C.
Ceci veut dire que la quantité de réaccélération exigée pour apparier raisonnablement les
données de B/C joue un rdle essentiel. L’interprétation des données d’énergie faible n’est
pas franche, en raison de plusieurs facteurs mal connus (par exemple, convection). Ces
derniers sont prévus de jouer un rdle croissant quand 1’énergie décroit. La chose le plus
remarquable est que HEAQO-3 s’accorde bien a basse énergie avec nos données. Nous avons
trouvé qu’un réglage approprié du parametre 7 est nécessaire pour fournir une descrip-
tion pertinente en dessous du GeV [127]. Comme nous 'avons déja mentionné, le rapport
B/C est la quantité la plus utilisé pour ajuster les parametres du propagation des rayons
cosmiques, contraignant ainsi les différents modeles de diffusion. Ceci est dii aux sections
efficaces impliquant le bore ou le carbone qui sont trés bien connues et aussi aux grandes

abondances de ces deux éléments.
D’autres quantités, en particulier le rapport H /H ou le spectre absolu d’antiprotons
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FIGURE 3.6 — Rapport B/C calculé par GALPROP et ajusté avec notre modele de diffusion
qui inclue la réaccélération comme illustré dans le tableau Ce rapport est comparé a
différentes données expérimentales.
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fournissent des contraintes supplémentaires. En effet, les rapports des especes nucléaires
comme B/C sont peu sensibles aux spectres d’injection des primaires, puisque les secon-
daires ont presque la méme énergie/nucléon que les primaires. Par conséquent, nous avons
encore une certaine marge pour ajuster les spectres d’injection et reproduire les spectres
des primaires (proton, électron, ... ). En conclusion, on peut affirmer que notre ajustement
est suffisant pour procéder au calcul des spectres d’énergie des électrons dans le cadre du
modele DR.

La figure montre le flux calculé des électrons et la figure [3.8|la fraction de positrons
correspondante. Nous avons utilisé pour ces calculs la version 54 du code GALPROP. Un
modele conventionnel avec 7§ = 2.54 a été déja employé avec succes pour interpréter
les données préliminaires de Fermi [128]. Il est & noter que notre modele n’inclut pas une
source de positrons primaires, les positrons dans tous nos calculs sont produits dans les

collisions non élastiques des autres especes du rayonnement cosmique.

Comme il est clairement visible sur la figure [3.7, les données ATIC indiquent une
déviation par rapport a un spectre plat. Le flux mesuré par cette expérience est plus
grand que le flux résultant de nos calculs. Ainsi, nous pouvons dire que ces données ne
sont pas conformes au modele de propagation a haute énergie. Le modele conventionnel
échoue donc pour interpréter I'exces observé dans le spectre des électrons cosmiques a

haute énergie.

Ce désaccord est encore plus flagrant quand on examine la fraction de positron ou 'on
note une absence totale de concordance entre les prévisions du modele conventionnel et
les données expérimentales de PAMELA et AMS-02 pour E > 10 GeV. Ceci est compré-
hensible car la production de positron secondaire dans le milieu interstellaire n’est pas
capable de produire une abondance qui augmente avec 1’énergie. En d’autres termes, les
données de PAMELA, Fermi-LAT et AMS-02 ne peuvent pas étre expliqués en ajustant

simplement les parametres de propagation.
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3.4 Interprétation des anomalies

Les anomalies observées des électrons cosmiques exigent, de toute vraisemblance, une
investigation détaillée autre que I'ajustement des parametres du modele conventionnel de
la propagation des rayons cosmiques. Deux interprétations différentes avaient été mises
en avant, ces dernieres années, pour expliquer, d’une part, ’exces dans le spectre total
des électrons primaires aux alentours de 500 GeV et, d’autre part, la fraction de positrons
qui augmente avec I'énergie. Ces électrons de haute énergie peuvent étre issus de sources
astrophysiques proches du systéme solaire tels que les pulsars et les supernoveae (Vela,
Cygnus-Loop, Monogem, ...), c’est le scénario de la source astrophysique. Ils peuvent
aussi provenir de particules lourdes, encore inconnues, qui s’annihilent ou se désintegrent,
c’est le scénario de la matiere noire. La bonne interprétation sera certainement connu
dans les années a venir avec les données améliorées de AMS-02, PAMELA et bien d’autres

expériences.

3.4.1 Sources astrophysiques

Il y a une longue histoire concernant 'idée que les sources astrophysiques locales,
telles que les pulsars et les restes de supernovee (SNR), pourraient déterminer, a tres
haute énergie, les caractéristiques essentielles du spectre d’électrons ainsi que la fraction
de positrons [109]. Les pulsars proches, comme sources possibles d’électrons et positrons
primaires, ont été discutés plusieurs fois méme avant les résultats d’ATIC et PAMILA
[129]. Comme les pulsars sont des étoiles a neutrons magnétisées en rotation rapide, un
champ électrique tres intense est induit. Ce dernier est capable d’extraire des électrons de
la surface de I’étoile sous forme d'une cascade électromagnétique. Ceci peut aussi mener
a une production de photons de haute énergie qui se matérialisent en paires électrons-
positrons au-dessus du seuil de production de paires. En combinant avec la densité du
nombre de pulsars dans notre Galaxie, I’émission résultante peut tres bien expliquer 1'ex-

ces des électrons et positrons observé.

Il y a aussi une autre idée que les restes des supernovee (SNR) habituels peuvent ac-
célérer non seulement les électrons négatifs mais aussi les positrons. Les positrons, dans
ces objets peuvent étre produits dans la désintégration 5 de noyaux radioactifs éjectés
pendant l'explosion de la supernovae (*°Ni, 26Al, *Ti et ??Na). La production et 1'ac-
célération de positrons secondaires dans les SNR sont considérées dans [I30]. Les SNR
proches pourraient produire des structures compliquées dans la partie haute énergie (~ 1

TeV) du spectre des électrons cosmiques [131) [92].

Dans les pulsars et les SNR, le temps d’accélération des électrons n’est pas plus de

(10-30) x 103 années et la taille d’une source appropriée est de I'ordre de quelques parsecs.

84



Chapitre 3. Electrons cosmiques de haute énergie

En méme temps, I'dge des sources, concernant les observations des électrons cosmiques de
trés haute énergie, est plus grand que 2 x 10° années et ’échelle d’espace des observations
est de 'ordre ou méme beaucoup plus grand que 100 pc. Par conséquent, pour estimer le
flux d’électrons des pulsars et SNR, 'approximation de la source ponctuelle instantanée
est treés raisonnable. Cette approximation, introduite pour la premiere fois dans [109], est
maintenant connu comme ’approximation burst-like. L’énergie d’un électron refroidi a F,

due aux pertes radiatives, pendant le temps ¢ est alors donnée par [132] :

1= bytE,

ou Fjy est Iénergie initiale. Soulignons que N(r,t,E) = 0 pour E > Ep.(t) = 1/botE.

E(Ey,t) (3.33)

Pour cette raison, il existe une énergie exacte de coupure Fp.(t) qui dépend de I'age de
la source, sachant que le taux de perte d’énergie dans ce cas est by = (1.2 — 1.6) x 10716
GeV s7L.

3.4.2 Matiére noire

En 1933, I'astronome suisse Fritz Zwicky estima la masse totale d'un amas de galaxies
(Pamas du Coma) en étudiant la dispersion de vitesse de ces galaxies. Quand il compara
la masse dynamique ainsi obtenue avec la masse dite lumineuse, correspondant a la masse
déduite de la quantité de lumiere émise, il découvrit que celle-ci était 400 fois plus petite
que la masse dynamique. Zwicky conclut qu’il doit exister une forme de matiére non visible
fournissant la quantité de masse nécessaire pour tenir ’amas ensemble [I37]. Aujourd’hui,
I’argument le plus convaincant de ’existence de la matiere noire est fourni par les courbes
de rotation des galaxies spirales [I38]. Par ailleurs, le résultat de la collision de deux amas
de galaxies aboutit a un nouveau type d’amas appelé amas de boulet (bullet cluster), par
exemple 'amas (1E 0657-56). Pendant la collision, les différentes composantes des amas,
c’est-a-dire les étoiles, le gaz et 'hypothétique matiere noire, se comportent de maniere
différente, permettant ainsi une étude séparée. Grace a l'effet de lentille gravitationnelle,
on est capable de mesurer indirectement la composante non visible, ¢’est-a-dire la matiere
noire, représentée sur la figure [3.9 par les contours verts. L’analyse de la formation des
grandes structures dans 1’Univers indique que la matiere noire est essentiellement non

baryonique et froide [139].

Les derniéres mesures du satellite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe)
montrent que I'Univers est composé de 72.6% d’énergie noire, 4.6% de matiere baryonique
(étoiles, gaz intergalactique, etc.) et 22.8% de matiére noire (non-baryonique). Une tres
petite fraction de la matiere baryonique est noire, composée par les objets massifs et com-
pacts du halo galactique. Les candidats pour la matiére noire froide et non baryonique

sont les trous noirs primordiaux, les axions et les particules massives interagissant faible-
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FIGURE 3.9 — Image en couleur du cluster (1E 0657-558), avec la barre blanche indiquant
200 kpc. Les contours verts correspondent au potentiel gravitationnel (obtenu par effet
de lentille gravitationnelle) [140].

ment ou WIMP (Weakly Interacting Massive Particles).

L’annihilation des particules WIMP (ou désintégration) est la deuxieme voie possible
pour expliquer les propriétés du spectre d’électrons cosmiques. La premiere fois que ’ano-
malie dans la fraction de positrons au-dessus de 10 GeV a été directement attribuée a
I'annihilation de WIMP date de 1989 [I41]. Par la suite, cette question a été étudiée
plusieurs fois [142], méme avant 2000, et des centaines de papier ont été publiées apres
les résultats d’ATIC et de PAMELA. L’exces dans le spectre d’électrons a été interprété
comme une signature possible de I’annihilation de WIMP en paires électrons-positrons. La
masse de cette particule a été estimée a environ 600 GeV en utilisant des modeles théo-

riques tres sophistiqués basés sur des méthodes aussi bien analytiques que numériques

(Fig. [3.10).

3.5 Simulation Monte Carlo

Apres Iéchec du modele conventionnel (GALPROP) a expliquer les anomalies ob-
servées dans le spectre local des électrons cosmiques, nous avons essayé d’examiner ce
probléeme sous 'angle du scénario de la source locale en utilisant la simulation Monte
Carlo (description microscopique). A cet effet, nous avons développé un code en C++ qui
décrit la propagation des électrons cosmiques primaires a travers notre Galaxie. Ce code

nous a permis de calculer le flux local observé d’électrons et de positrons.
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F1GURE 3.10 — Calcul de la contribution d’annihilation de la matiere noire pour le spectre

d’électrons (en haut) et la fraction de positron (en bas) [144].

3.5.1 Faisabilité

La simulation Monte Carlo de la propagation des rayons cosmiques a travers le mi-
lieu interstellaire n’est pas une nouvelle idée. Cependant, cette méthode n’est pas em-
ployée couramment parce qu’elle est connue pour étre inefficace dans ce type d’appli-
cation. Puisque l'espace est extrémement grand et le libre parcours moyen des rayons

cosmiques relativement petit, poursuivre les rayons cosmiques un par un jusqu’a l'infini
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conduit a [l’explosion du temps de calcul. Heureusement, dans le cas des électrons cos-
miques de haute énergie, la modélisation est simplifiée de maniere significative en raison
de I'absence de 'interaction hadronique et de la proximité des sources. L’idée principale
de cette simulation consiste a supposer que les électrons de haute énergie sont accélérés
au sein de quelques sources astrophysiques connues situées a moins de quelques centaines
de pc de la Terre puis injectées dans le milieu interstellaire d’une facon brutale dans le

cadre de 'approximation burst-like.

Rappelons tout d’abord quelques propriétés des électrons de haute énergie (> 10 GeV).
La propriété la plus importante est que les électrons perdent plus efficacement 1’énergie
via deux processus dominants : le rayonnement synchrotron et 'effet Compton inverse.
Définissons le temps de vie ¢ des électrons relativistes e dans le milieu interstellaire
comme la durée nécessaire pour refroidir a partir d’'une énergie d’injection E,+. Dans ce

cas, on trouve :

TeV
t~5x10° (Ee ) année (3.34)
et

Cela implique que les électrons cosmiques dans la région du TeV doivent avoir été in-
jectés & moins de ~ 10° années. Le temps de vie t devient progressivement plus court avec
I’augmentation de ’énergie. Pour des valeurs conventionnelles du coefficient de diffusion
D pour la propagation des électrons et les positrons, la distance des sources est approxi-
mativement égale & v/D x t ~ 100 — 2000 pc. En fait, cette formule détermine la distance
de voyage d’un électron dans un temps donné. Le coefficient de diffusion D est estimé en
utilisant les rapports observés par HEAO-3 des noyaux secondaire et primaires B/C. Les
pertes efficaces d’énergie des électrons énergétiques contraignent pour cette raison leurs
sources potentielles a la fois dans le temps et dans lespace [I33]. Toute interprétation
des anomalies rapportées doit évidemment étre compatible avec cette propriété physique
fondamentale de la propagation des électrons et positrons cosmiques dans le milieu inter-
stellaire. Cette caractéristique fondamentale a été prise en compte lors de 'élaboration
de notre code Monte Carlo. Le tableau montre une comparaison entre la méthode

standard (résolution de I’équation de transport) et la simulation Monte Carlo.

3.5.2 Procédure Monte Carlo

Nous avons considéré le cas dans lequel seulement quelques pulsars proches contribuent
de maniere significative au flux d’électrons de haute énergie atteignant la Terre. Notre
calcul Monte Carlo commence en choisissant une source astrophysique proche appropriée
(pulsar or SNR) et en fixant ses caractéristiques (distance a la Terre et age). Nous nous
sommes limités, dans le choix des sources, aux distances plus petites que 2 kpc et aux

ages ne dépassant pas 5 x 10° années. Aprés production, les électrons émis diffusent dans
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Equation de Transport | Simulation Monte Carlo

Term Source

approche macroscopique approche microscopique
coefficient de diffusion D libre parcours moyen A
D= %U)\
valeurs moyennes +
valeurs moyennes fluctuations

Tableau 3.3 — Comparaison entre la méthode standard et la simulation Monte-Carlo.

le milieu interstellaire. Le spectre d’injection Q(E) est supposé suivre une loi de puissance

donnée par la relation [134] :

Q(E) = QoE™" exp —(E/Ecut) (3.35)

On remarque ici qu’il y a trois parametres libres : @y, 7 et Eeyu, lesquels devraient étre
sélectionnés sur la base des observations ou a partir de quelques autres considérations
supplémentaires. L’indice d’injection v est habituellement pris autour de 2-3 sur une
gamme d’énergie considérable. L’amplitude )y peut étre estimée en supposant un transfert

total de I'énergie du pulsar aux électrons selon la relation suivante :

| QB)EAE = Qir2 =) EGT = i, (3.36)

ou Wy est I'énergie spin-down du pulsar qui se transforme principalement a une énergie de
radiation électromagnétique et a 1’énergie des paires électrons-positrons. n est le facteur
de conversion pour que ’énergie se transforme a 1’énergie des paires électrons-positrons.
Il y a des incertitudes considérables dans les estimations de Wy pour les pulsars connus.
Cependant, pour la majorité des pulsars, on trouve 10 < W, < 105 erg [44]. Le coeffi-

cient de conversion 7 est prévu étre ~ 1.

Les énergies E..; de coupure ne sont pas bien connues. Cependant, il y a des indica-
tions qu’elles pourraient étre aussi hautes que plusieurs dizaines de TeV. Par exemple,
I'énergie de coupure pour Vela, estimé par H.E.S.S., est 67 TeV [I35]. Généralement,
1 < Eowe <100 TeV.

En fait, la simulation Monte Carlo est effectuée en variant, pour chaque source, les

parametres libres suivants :

— Nombre total d’événements simulés (électrons) ;
— Distance d de la source a la Terre (< 2000 pc) ;
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— Age t de la source (< 2 x 10° années);

— Indice d’injection v (< 3);

— Energie de coupure Ey (1-100 TeV);

— Energie totale d’injection Wy (10%8-10% erg) ;

— Temps de vie maximum des électrons Tj.x (< 5 x 10° années) ;

— Libre parcours moyen A (1-10 pc).

Source local Distance [kpc] Age [yr]
SN 185 0.95 1.7 x 102
S147 0.80 4.6 x 103
HB 21 0.80 1.9 x 10*
G65.3+5.7 0.80 2.0 x 10*
Crab nebula 1.5 7.5 x 10*
Lupus Loop 1.2 5 x 104
Cygnus Loop 0.54 104
Antlia 0.2 103
Vela 0.3 1.1 x 10*
Geminga 0.4 3 x 10*
Monogem ring 0.288 86 x 10*
W28 1.9 3.3 x 10*
RCW 86 2.3 1827
SN 1006 2.2 1006

Tableau 3.4 — Liste des sources potentielles des électrons cosmiques de tres haute énergie
[44, 87, [136].

Les candidats sélectionné respectant les conditions mentionnées ci-dessus sont résumés
dans tableau 3.4

3.5.3 Reésultats et discussion

Les résultats de cette simulation nous ont permis d’étudier les propriétés des électrons
cosmiques, telles que les distributions du temps et de la longueur de diffusion ainsi que le

spectre d’énergie pour chaque source sélectionnée. Quelques exemples de ces calculs sont

montrés sur les deux figures et |3.12]

Afin de déterminer les sources locales les plus plausibles des électrons primaires, nous
avons choisi des sources hypothétiques situées entre 50 et 2000 pc et calculé, dans les
mémes conditions, la distribution du temps de diffusion des électrons observés au voisi-

nage de la Terre. L’évolution du temps de diffusion moyen en fonction de la distance de la
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source est présentée dans le tableau [3.5] Ces résultats nous ont permis de tracer la courbe
montrant la dépendance du temps moyen de diffusion vis-a-vis de la distance de la source
(Fig. . Nous avons superposé, sur la méme figure, les sources astrophysiques connues
(SNRs, Pulsar) en prenant comme coordonnées leur distance de la Terre et leur age (ta-
bleau [3.4)). Dans le cadre de I'approximation burst-like, on peut affirmer que les sources
astrophysiques les plus appropriées sont celles caractérisées par un age aussi proche que
possible du temps moyen de diffusion. Seules ces sources peuvent contribuer de maniere
efficace au flux local des électrons et des positrons. Vela, Monogem ring et Cygnus Loop,

d’apres nos calculs, sont les sources les plus intéressantes.

Dans une seconde étape, nous avons sélectionné les deux objets les plus proches de la
courbe de la figure [3.13] en l'occurrence Vela et Cygnus Loop, et calculé le flux produit
par ces sources. Les pulsars les plus éloignés de la courbe donnent une contribution né-
gligeable au flux des électrons cosmiques. En comparant nos résultats avec les données
expérimentales, nous remarquons que ces deux sources sont capables d’interpréter cer-
taines caractéristiques du flux observé des électrons cosmiques telle que I'augmentation
de la fraction de positrons avec ’énergie. Néanmoins, il y a toujours un désaccord qui
peut tres bien étre expliquer par la contribution d’autres sources locales. D’apres la figure
Vela donne une contribution plus efficace au spectre observé que Cygnus-Loop. Ceci
est dii a la proximité de cette source, Vela est plus proche que Cygnus-Loop, et a I'age
de Vela qui est plus approprié. Il est clair que d’autres combinaisons des parametres sont
aussi possibles et que les contributions relatives de plusieurs sources peuvent varier sur-

tout dans la zone de tres haute énergie.

Le spectre d’énergie des électrons et la fraction de positrons de les deux figures
et [3.15] ont été obtenus pour une combinaison raisonnable des parametres relatifs aux
pulsars et SNR. En particulier, nous avons pris, comme indice spectrale, yye, = 2.1 et
Ycyenus = 1.2. Nous avons supposé que les électrons sont accélérés puis injectés suivant
une loi de puissance avec une énergie de coupure Eg = 10 TeV. L'énergie libéré ~ 1048

erg.

Pour étre un bon candidat, la distance et I’age de la source jouent un role essentiel
comme le montre notre simulation. Une source avec un age élevé (> 10° années) et située
en méme temps a une distance tres proche ne peut pas donner une contribution consi-
dérable au spectre local. Les sources les plus jeunes (< 10* années) ne peuvent pas aussi

contribuer d’une maniere plus efficace au spectre local.

Pour conclure, la simulation Monte Carlo de la propagation des électrons cosmiques

primaires de haute énergie a partir de sources proches est faisable et donne des résultats
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Distance de la Terre Temps de diffusion
(pc) moyen x103(yr)
50 0.56
100 1.907
100 1.907
150 4.07
200 7.07
240 9.99
270 12.55
300 15.36
350 20.74
400 26.61
450 32.6
500 38.62
600 48.86
700 56.94
800 63.54
1000 72.94
1500 84.66
2000 91.92

Tableau 3.5 — Temps de diffusion moyen d’électron éjecté par 17 sources choisi aléatoire-
ment entre 50 et 2000 pc.

similaires a ceux obtenus avec la méthode standard basée sur la résolution de 1’équation
de transport [87]. Cette méthode peut étre utile pour décider entre les deux scénarios
de l'origine des électrons cosmiques, a savoir sources astrophysiques ou annihilation de

particules de matiere noire.
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parcours moyen A = 10 pc.
93



Chapitre 3. Electrons cosmiques de haute énergie

Electron diffusion length

hi
70000 — Enties 4000000
[ =z Mean 1428
: g RMS 641
60000 [~ 3 Underfiow 0
- ; Overflow 4 588e+05
F &
50000 2
L 2
L =
40000 |
30000
20000 —
10000 -
P R AN AN AN SR A
% 30
Diffusion length (kpc)
Electron energy Spectrum
h2
E Entries 220210
: Mean 6137
= | RMS 1353
S 8 Underflow 6.9758-07
“‘5-10 3 Overflow 0
E -
] [
]
£
= .
3 107 3
=] L
E L
=]
2 [
10°E
10°
2 3 5
10 10 Energy (Gé?f)
Electron diffusion time
; h3
Entries 4000000
700"0_— Mean 46.89
[ = RMS 214
60000 % Underflow [}
r = Overflow 4 286e+05
[ v
S0000 |- 2
L 5
Lz
40000 |~
30000
20000
10000
[ S T FREN FRUNE FETEN NN RS RN PR A
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

Time (=107 yr)

FIGURE 3.12 — Résultats de la simulation Monte Carlo de la propagation des électrons
primaires émis par Cygnus-Loop pour un échantillon de 10® électrons, un indice spectral
d’injection v = 1.2, une énergie libérée ~ 10*® erg, une énergie de coupure F., = 10 TeV

et un libre parcours moyen A = 10 pc.
94



Chapitre 3. Electrons cosmiques de haute énergie

o~ i
o © o
o % <] Lo S o
<t o~ ) o o~
M~ + o o« 2 o
o~ o~ <t + o + T
: S i 08 3 3
Q o o~ e }% 7]
& 2 & 5% 5 S
= S & << > .
> o
Te] > < <
o~
™ <] <
+ a > 4
o )
< » 490
- g{‘o < — 2
%4 o .
[7}] « -
- S <
> c <« -
> 2 Y
‘= O o
N (D]
5 S
© o |
| 2] o ©
£ 5 @
S = _ -
>
| . _Nc:)
N @© 1 -
X v i
—
2 S i
(/pa _
4 ) =
] |IIIIIII | |IIIIIII ] |IIIIIII | |IIIIIII ]
w wn < ™
(@] o (& o
b h b h

(1K) swiy uoiIsnyip uesp

F1GURE 3.13 — Temps moyen de diffusion des électrons cosmiques en fonction de la distance
de source (ligne continue). Sur la méme figure sont montrés quelques-uns des pulsars
proches les plus intéressants avec leurs ages et distances comme coordonnées.
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F1GURE 3.15 — Fraction de positrons simulée concernant les sources proches a moins de 2
kpc (Vela et Cygnus Loop) en plus de la fraction du modele conventionnel (GALPROP).
La comparaison a été faite avec les données expérimentales publiées récemment.
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Conclusion générale

Bien que les électrons et les positrons ne représentent qu’une petite fraction (~ 1%) du
rayonnement cosmique, ils sont d’'un grand intérét en astrophysique, surtout a trés haute
énergie. En effet, au-dela de quelques GeV, ces particules sont soumises, au cours de leur
propagation dans la Galaxie, a des pertes d’énergie radiatives tres intenses, a savoir le
rayonnement synchrotron dans les champs magnétiques et la diffusion Compton inverse
dans les champs de rayonnement. En conséquence, les électrons cosmiques de tres haute
énergie ne peuvent atteindre la Terre qu’a partir de sources proches. Les anomalies dans
le spectre primaire des électrons cosmiques de trés haute énergie, rapportées récemment
par des expériences a bord de satellites (PAMELA, Fermi-LAT et AMS-02) et a bord de
ballons stratosphériques (ATIC, PPB-BETS et ECC), attestent bien de la proximité des
sources de ces particules. Ils constituent, ainsi, des sondes privilégiées pour 1’étude de la

propagation et de 'accélération des rayons cosmiques.

Néanmoins, la nature exacte de ces sources est toujours débattue. Bien que 'explica-
tion la plus naturelle réside dans la contribution de certains pulsars et supernovae proches
de la Terre, d’autres scénarios plus exotiques, tels I'annihilation ou la désintégration de

particules hypothétiques de matiere noire, ne peuvent pas étre completement écartés.

En utilisant un modeéle conventionnel a travers le code numérique GALPROP de si-
mulation de la propagation des rayons cosmiques dans le milieu interstellaire, nous avons
calculé le flux des électrons et positrons cosmiques et souligné la déviation des résultats
obtenus par rapport aux données expérimentales récentes. Ensuite, nous avons développé
un programme de simulation Monte Carlo de la propagation des électrons et des positrons
dans le milieu interstellaire dans le but d’analyser le scénario de sources astrophysiques
locales. Nous avons ainsi montré que des pulsars proches, tels que Vela et Monogem, pour-
raient tres bien étre responsables des structures inattendues apparues récemment dans le

spectre des électrons cosmiques de tres haute énergie.
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In the last few years, very important data on high-energy cosmic-ray electrons and positrons from
high-precision space-born and ground-based experiments have attracted a great deal of interest. These
particles represent a unique probe for studying local comic-ray accelerators because they lose energy
very rapidly. These energy losses reduce the lifetime so drastically that high-energy cosmic-ray electrons
can attain the Earth only from rather local astrophysical sources. This work aims at calculating, by means
of Monte Carlo simulation, the contribution from some known nearby astrophysical sources to the

cosmic-ray electron/positron spectra at high energy (> 10 GeV). The background to the electron energy
spectrum from distant sources is determined with the help of the GALPROP code. The obtained numerical
results are compared with a set of experimental data.

© 2013 Elsevier B.V. All rights reserved.

1. Introduction

High-energy cosmic rays hit the Earth atmosphere with varying
degrees. The main part of this radiation is composed of protons
(90%) and atomic nuclei (9%), while only a small fraction (1%)
consists of electrons and positrons. However, this component
provides rather different and complementary information com-
pared to that of cosmic-ray hadrons. Indeed, cosmic-ray electrons
represent unique probes for determining physical conditions in
our Universe as well as for constraining current models (codes)
dealing with the propagation of Galactic cosmic rays such as
GALPROP, DRAGON, and USINE. Different from cosmic-ray
hadrons, high-energy cosmic-ray electrons (CREs) have a steeper
spectrum because of strong energy losses mainly by synchrotron
radiation with Galactic magnetic fields and inverse Compton
scattering with interstellar radiation fields. These energy losses
restrict the distance from where they come and their lifetime with
the result that they can reach us only from nearby sources
(<1kpcat1TeV [1]).

Very recently, a new class of high-precision experiments have
been set up, among which one can quote the satellite-borne
experiments PAMELA, Fermi-LAT, and AMS02, the ground-based
experiments H.E.S.S. and MAGIC, and the balloon-borne experi-
ments PPB-BETS, ATIC and AESOP. The experimental data show
that the energy spectrum of CREs extends well above 1 TeV and
presents spectral features. Most notably, the PAMELA experiment

* Corresponding author. Tel.: +213 792 61 6602.
E-mail address: rafik.sedrati@univ-annaba.org (R. Sedrati).

0168-9002/$ - see front matter © 2013 Elsevier B.V. All rights reserved.
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reported a clear excess in the flux of positron fraction up to
100 GeV [2], which was confirmed later by Fermi-LAT [3] and
AMSO02 [4]. Most of the works proposed to explain these features
rely on the well-known diffusion equation. The origin of high-
energy electronic component of cosmic rays has been debated
inside two main different scenarios: astrophysical sources such as
supernova remnants (SNRs) and pulsars, and dark matter origin.

In this work, we investigate the observed local flux of electrons
and positrons using a Monte Carlo code we have developed to
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Fig. 1. Mean diffusion time of CREs as a function of the source distance (continuous
line). On the same plot are shown some of the most interesting nearby SNRs and
pulsars [6-8] with age and distance as coordinates.
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Fig. 2. Energy spectrum of cosmic-ray electrons+ positron (left panel) and the corresponding positron/electron fraction (right panel) from some nearby astrophysical sources
[6], assuming the same energy cutoff Ec, = 10 TeV, Qo = 10*® ergs and varying the value y of each source: Vela (y = 2.1), Cygnus Loop (y = 1.2) using the relation (1). On the
same plot we show the background from distant sources determined with GALPROP and some experimental data [9].

simulate the propagation of CREs through our Galaxy. The CREs
background from distant sources has been calculated with the
help of the GALPROP code [5]. Several known candidate sources of
primary electrons located within 2 kpc from the Earth have been
considered.

2. Results and discussion

We start our Monte Carlo calculation by choosing a nearby and
appropriate astrophysical source (SNR or pulsar) and fixing its
characteristics (distance to the Earth and age). The injection
energy spectrum, which is a key quantity, is taken according to
the relation [10]

Q(E)=QoE"7 exp—(E/Ecut) (1)

where E is the energy. Qo, ¥ and E, are free parameters selected
on the basis of observation. Only energy loss by synchrotron
radiation and inverse Compton scattering are considered. The rate
of energy loss in this case is given by [11]

dE 2

= bE 2)
with b=(1.2-1.6) x 10~ '® GeV s~ . Because of this strong energy
loss, electrons with a primary energy in the range 10-10* GeV
cannot be older than 107 years when observed at Earth. When
propagating from their sources to the Earth, CREs are scattered on
Galactic magnetic irregularities. The mean free path A is related to
the diffusion coefficient D according to the relation [12]

D=1lv 3

where v is the velocity of the electron. In the considered energy
range, the value of A is on the order of 1-10 pc.

The background to the energy spectrum of CREs is determined
with the GALPROP code version 54 [5]. For this study we have
chosen the diffusion re-acceleration model [13]. The main formula
characterizing this model is given by [14]

5
D(p) = Dop" @—’0) 4)

where Dp=4.2x 102 cm?s~ !, =1, po=3 GV, §=0.33. p is the
rigidity and f# = v,/c where v, = 20 km/s is the Alfven velocity [13].

Fig. 1 shows the variation of the mean diffusion time of CREs
with the source distance. Within the burst-like approximation, the
most appropriate astrophysical sources are those characterized by
an age very close to the mean diffusion time. Thus, the closest
points to the line (Fig. 1) represent the sources that can give an
effective contribution to the local flux of primary cosmic-ray
electrons and positrons. Fig. 2 shows the energy spectrum of CREs
and the corresponding positron fraction assuming a production of
an equal amount of negative electrons and positrons. This calcula-
tion shows that nearby astrophysical sources, such as Vela,Cygnus
Loop are able to interpret the CRE energy spectrum.

To conclude, Monte Carlo simulation of the propagation of
high-energy CREs from nearby sources is feasible and gives similar
results to those obtained with the standard method based on the
resolution of the transport equation for example [1]. This method
can be helpful for the problem of deciding between the two
scenarios of the origin of CREs, namely astrophysical sources or
dark matter origin.
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The Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei Astrophysics (PAMELA)
has now provided a very accurate measurement of the spectrum of cosmic-ray electrons and
positrons. These results are consistent with a single power-law, but visually they suggest an
excess emission from about 100 GeV to 1 TeV, which leads to the emergence of a debate about
the existence and the source of this excess: Could come from nearby pulsars or dark-matter
annihilation? We do not know, each one has its reasons. In this work we will try to study
this controversy by clarifying this spectrum using the GALPROP code.

1 Introduction

Knowledge of the primary cosmic ray electron spectrum near the earth <lkpc allows us to
understand several astrophysical problems. In fact, the first hint for the existence of this type of
rays in our Galaxy (MilkyWay)came from the interpretation in 1950 of the non-thermal radio
noise!. The first direct observation of primary cosmic ray electrons was made in 1960 29, in the
energy ranges of 100 MeV to several TeV. Since then, the electron spectrum has heen extensively
investigated.

Before 2008, the high-energy electron spectrum E, >10 GeV was measured by balloon borne
experiments ¢ and by a single space mission AMS-01 5. To date, we have at hand data from new
instruments, such as Pamela %, Fermi ", H.E.S.S%, and ATIC °. These measurements represent
a unique probe for studying the origin and diffusive propagation of high energy cosmic-ray
electrons in the interstellar medium within the GeVTeV energy range, as well as for constrain
current models of the observed Galactic diffuse gamma-ray emission ' such as the cosmic ray
propagation package GALPROP 1.

In this work, we explore the possibility of interpreting the aforementioned data sets concerning
the electrons spectrum by a model with reacceleration for the production and propagation
of positrons and electrons in the Galaxy. In this framework, we start with obtaining a set
of propagation parameters which reproduce the cosmic-ray B/C ratio, then we perform the
calculation of the spectra of positrons and electrons using the GALPROP code. we compare
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with recent observations reported by ATIC, Fermi, HESS, and other experiments.

2 Results and discussion

In this study, we have chosen the diffusion reacceleration model, which has been used in a number
of studies utilizing the GALPROP code. This model is two dimensional (2D) with cylindrical
symmetry in the Galaxy, and the basic coordinates are (R, z p) where R is Galactocentric radius,
z the distance from the Galactic plane and p the total particle momentum. The propagation
region is bounded by Rp= 30 kpc and vertical boundaries (halo size ) Z = z,. The spatial
diffusion coefcient is given by 2: 5
Po

Where Dy = 5.5 x 102sm?s~! is a free normalization at the fixed rigidity,pg = 4GV . The
power-law index is 0 = 1/3 for Kolmogorov diffusion. The main free parameter in this relation
is the Alfven speed vy = 30km/s. The injection spectrum of nucleons is assumed to be a power
law in momentum, ¢(p) o p?° the value of v = 2.4 can vary with species.

BIC

04l GALPROP ®ace A

N R b v v e )
10

10° 10°

Energy (MeV/nucleon)
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Kinetik Energy E (GeV)

Figure 1: The left panel show B/C ratio which is computed by our model given above and compared with experi-
mental data.The electron (e+ + ef) spectrum is shown for the same model in center panel and the corresponding

positron fraction (e+ / (e+ + 67)) curve computed under the same conditions is shown in the Right panel and
compared with experimental data.
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