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Introduction

La cosmologie décrit I'histoire de I'Univers depuis sessquemiers instants a aujourd’hui.
Le modeéle du Big Bang élaboré au coursxf siecle donne une vision trés convaincante de
I'Univers, reproduisant de facon satisfaisante un gramdbre d’observations. Il permet en par-
ticulier de prédire 'abondance des éléments légers teddedeutérium ou I'hélium produits
dans I'Univers jeune lors de la nucléosynthése primordBBN pour Big Bang nucleosynthe-
sis) ou d’expliquer le spectre de puissance du fond diffesmmogique. Néanmoins quelques
problémes restent sans réponse. Dans cette thése, j'@irport attention sur deux problémes
qgu’on peut réunir par le fait gu’ils sont tous les deux liéa aatiere contenue dans I'Univers.
La matiere existe sous deux forme dans I'Univers, on disirlg matiere baryonique, qui com-
pose les étoiles, les planetes et tout ce qu’on rencontreiaiidégen, de la matiére noire, une
forme exotique de matiére non-baryonique. Les noyaux desed composant la matiére ba-
ryonique sont synthétisés durant la BBN et plus tard danéttekes. Il est possible de faire des
prédictions sur I'abondance des éléments produits peta&BN et comparer les résultats des
modéles aux observations. Le modele standard donne dedsaritats pour le deutérium, et les
isotopes de I'hélium mais présente des anomalies pourdégpes du lithium dont les abon-
dances théoriques ne sont pas en accord avec les valeurgasssd.a matiere noire est cing
fois plus abondante que la matiére baryonique dans I'Usis&is sa nature reste aujourd’hui
inconnue. Ces deux problemes cosmologiques peuvent semmddalifférents néanmoins, cer-
tains modeles de physique des particules permettent dedessimultanément les problemes
du lithium et de la matiere noire.

Au cours des années soixantes, la physique des particutes\etune description cohérente
dans le cadre du modele standard. Celui-ci a permis la giréadlide I'existence de nouvelles
particules découvertes ultérieurement et a été testé amade préecision dans les acceélérateurs
de particules. Aujourd’hui, il est clairement établi queriedéele standard est une théorie effec-
tive, approximation a basse énergie d’une théorie plusdorahtale. Il est nécessaire d’étudier
des modeéles "au dela du modéle standard”. Un des candidgttukeattractifs est la supersy-
meétrie, qui introduit simplement une symétrie entre femsi@t bosons. La phénoménologie
découlant de la supersymétrie est tres riche et peut appl@sesolutions aux problémes de la
cosmologie.

Le travail effectué lors de cette these concerne la résoludes problemes du lithium et de
la matiere noire a partir de la physique des particules etagticplier dans le cadre de la su-
persymétrie. La phénoménologie de la supersymétrie estitiée. |l a été fait le choix de se
placer dans le cadre du modeéle standard supersymétriqumahiiMSSM) avec des scénarios
ou la brisure de la supersymétrie est transmise par intenegtavitationnelle (CMSSM) ou par




2 INTRODUCTION

interaction de jauge (GMSB). Nous avons porté notre atiardux situations ou la particule
supersymetrique la plus légere (LSP pour Lightest Superstnic Particle) est le gravitino et
la deuxieme plus Iégére (NLSP pour Next to LSP) est le stae oelitralino.

Une fois le cadre "physique des particules" posé, il estiplesd’étudier les probléemes cosmo-
logiques. Le premier concerne les problemes du lithium.thag de production du lithium-6
et lithium-7 peuvent étre modifiés par rapport aux prédngidu modeéle standard de la nu-
cléosynthese primordiale en supposant qu'une particgalite se désintégre pendant cette
période. Dans notre situation, la NLSP se désintegre entigi@et autres particules du mo-
dele standard, en particulier des photons et des nucléongyt induire des réactions dans le
milieu et produire les isotopes du lithium dans des propogicompatibles avec les données
observationnelles. A ce phénoméne de désintégration dieyarrelique pendant la BBN, on
peut ajouter des réactions de catalyse par la formatioatd’éés. En effet dans le cas du stau
NLSP, cette particule chargée forme un état lié avec leswnoglas €léments légers modifiant
les sections efficaces de certaines réactions contribuast a changer les taux de production
de lithium.

Simultanément, nos scénarios offrent un bon candidat at@raanoire. Le gravitino est stable

(en supposant la conservation de la R-parité), il est éptment neutre et n’interagit que trés
faiblement avec la matiére. Il est donc nécessaire de p@btiugravitino en abondance compa-
tible avec les derniéres estimations de la densité religuaatiere noire. Le gravitino peut étre
produit par deux mécanismes dit "non-thermique et "theumligDans le premier cas, le gra-
vitino est produit par désintégration de la NLSP, procestilisé pour résoudre les problemes
du lithium. Dans le deuxieme cas, le gravitino est produis lde la période de réchauffage
consécutive a la période inflationnaire. 1l est possiblerdelgre le gravitino lors de réactions

de diffusion des particules présentes dans le milieu.

Il est intéressant de voir qu’il est possible de résoudreisanément ces deux problémes cos-
mologiques sans que ceci ait été posé comme une contraintgialpa aussi été important de
confronter ces scénarios avec des contraintes cosmokmaicollisionneurs.

Cette étude a nécessité la mise en place d’un outil infoguatielativement important basé sur
un certain nombre de codes disponibles pour la commundstgue Suspect (pour calculer les
spectres de masse des particules supersymétriques),Mi€B@s (pour calculer la densité re-
lique de matiere noire), CalcHEP (donnant les largeurs detigration de la NLSP) et un code
permettant de calculer les abondances des éléments l@gdtstp pendant la nucléosynthese
primordiale (développé par Karsten Jedamzik). Il a été seaiee de modifier certains de ces
programmes pour les adapter aux scénarios etudiés etlif' étabinterface entre ces différents
codes.

Les deux premiéres parties présentent le cadre génératheska

La premiere partie aborde I'aspect cosmologique en tragpittes. Je présente les grandes
lignes du modele du Big Bang en insistant en particulier surdicul de densité relique de
particules par I'équation de Boltzmann. Un chapitre esi@ada nucléosynthése primordiale
et les effets de la désintégration de particules reliquede la BBN et les états liés. Le dernier
chapitre concerne la matiére noire.

La deuxiéme partie introduit le cdté physique des part&ule commence par présenter le mo-
dele standard puis la supersymétrie, la supergravité gpdiation du gravitino dans la théorie
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et finalement les aspects phénoménologiques du MSSM.

La derniere partie présente les résultats de ce travail eégetHPour résoudre les probléemes
du lithium, je présente le calcul des largeurs de désintiégrae la NLSP pendant la BBN
et le calcul de I'énergie hadronique. Pour la densité relide matiére noire, les productions
thermiques et non-thermiques sont détaillées. De nhomésetantraintes sont aussi discutées
comme les perturbations du spectre du fond diffus cosmglagpar I'injection d’entropie lors
de la désintégration de la NLSP ou les contraintes provatemtollisionneurs.
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Premiere partie

Du coté de la Cosmologie







La cosmologie est la branche des sciences qui étudie I'd@ns sa globalité pour en com-
prendre la nature et l'origine. La volonté de comprendre éede et son fonctionnement com-
mence deés I'’Antiquité. On retrouve des modeles décrivahtiVers dans la plupart des civi-
lisations comme en Mésopotamie, en Egypte ou en Gréce. Iraatogie de cette époque est
avant tout une cosmologie religieuse qui se fonde sur dekaayt des |égendes qui racontent
tant6t la naissance du monde, le périple du soleil et desfdardans le ciel ou suggerent la
forme de I'univers. La méthode scientifique est absente denmeléles d’univers. A partir du
XVII € siecle, I'invention des premiers instruments optiquesoenha lunette astronomique de
Galilée permettent l'utilisation de mesures précises pounprendre la structure de I'Univers.
Au fur a mesure de nouvelles observations, la vision de V/elrsi se modifie. Le modele géo-
centrique est remplacé par le modele héliocentrique, pusleil n’est finalement qu’une étoile
parmi tant d’autres dans un bras d’'une galaxie spirale.

La cosmologie moderne nait en 1915 avec la relativité généralbert Einstein et les premiers
modeles cosmologiques dynamiques par Alexander FriederatB22. La description de notre
Univers s’est enrichie au cours dwx® siecle en fonction des nouvelles observations, des nou-
velles données et des avancées théoriques. Cette destiigtme aujourd’hui un ensemble
cohérent appeltodéle du Big Bangyui suppose que I'Univers était initialement trés dense et
trés chaud. Il est en expansion ce qui entraine son refseigient et une baisse de sa densité.
Ce modéle est tres populaire car il permet de décrire rela@nt simplement I'évolution de
I'Univers et il est en bon accord avec les observations #egie

Néanmoins, certaines questions ne sont pas simplememieéstans le cadre du modele du
Big Bang. Des modifications enrichissant le modéle permette résoudre certaines questions.
Quelques problémes comme I'origine de 'homogénéité deil’ers & grande échelle peuvent
trouver une réponse satisfaisante en introduisant unephifationnaire dans les premiers ins-
tants de I'Univers. Mais d’autres sujets sont encore destmres ouvertes tels la nature de la
matiere noire, qui explique la courbe de rotation des gatatiorigine de I'énergie noire a la
source de I'expansion accélérée de I'Univers ou le mécandarbaryogenese expliquant le fait
que I'Univers ne contient que de la matiére et pas d’anténati

Mon travail de these se concentre sur deux problémes cogiqas qu'il est possible de re-

grouper sous une thématique unique « Deux problemes dwseleda matiére ». Les obser-

vations de I'Univers nous permettent d’estimer quelle agpdrt de matiere dans I'Univers,

celle-ci correspond a environ 26% de la densité totale digaele I'Univers. La matiere existe

sous deux formes, la matiere ordinaire (4% de la densitée)ot@i compose les étoiles, les
planetes et les étres vivants et la matiere noire (22% derlaitéetotale) dont la nature est
inconnue. Le premier probleme étudié concerne la matiéfimaire et la production des élé-

ments les plus |égers (deutérium, hélium, lithium...) dasgpremiéres secondes de I'Univers
pendant la nucléosynthése primordiale. Le modéle dédriiabondance des éléments produit
peut étre confronté a des observations. Il présente desadiesrpour les isotopes du lithium.

Ce sont ces anomalies que nous cherchons a résoudre en nitddifizodele théorique de nu-

cléosynthese primordiale. Le deuxiéme probleme concernature de la matiére qui ne peut
étre observée directement. Le modéle de physique desylastique nous utiliserons par la
suite permet de résoudre ces deux problemes simultanément.

Avant d’aborder I'aspect physique des particules et laloéiem des problemes cosmologiques,
cette premiére partie du mémoire présente une petite bdiadété de la cosmologie pour




donner le cadre de ce travail de these. Le premier chapitnet & modele du Big Bang et
les notions importantes utiles tout au long de ce travailsligant présente la nucléosynthése
primordiale, 'ensemble des processus a l'origine de lenfdion des éléments |égers lorsque
I'Univers était agé de quelques seconde. Jintroduiraipiexblémes du lithium dont I'abon-
dance observée dans I'Univers est en désaccord avec lastfmésithéoriques et la possibilité
de résoudre ces problemes en supposant que des particstisles se désintegrent pendant
la nucléosynthese primordiale. La derniere partie donnapgrcu de la problématique de la
matiére noire dont la nature reste encore inconnue a ce jour.




Chapitre 1

Le modele du Big Bang

Le modele du Big Bang décrit 'Univers comme un systéme sevant initialement dans un

état de densité et température élevées en expansion etradisstint. Ce modéle permet de
décrire I'évolution thermodynamique de I'Univers, le fodiffus cosmologique, 'abondance
des éléments Iégers, la formation des grandes structukesa@ttenu de I'Univers actuel.

Ce chapitre a pour objectif de présenter les grandes ligmesodiele standard de la cosmologie.
Une premiére partie décrira les ingrédients fondamentaux modéliser un univers en expan-
sion a partir de la relativité générale avec les équatioBsdtein. Celles-ci relient la géométrie
de I'Univers a son contenu énergétique et permettent détlal dynamique de I'évolution de
I'Univers. La deuxieme partie décrira I'aspect thermodyigue d’un univers en expansion. La
derniere partie présentera une chronologie de I'Univees &s grandes étapes de son évolu-
tion. Ce chapitre s’appuie principalement sur les réfégsrig 2].

1.1 Quelques notions de relativité genérale

La relativité générale fut élaborée par Albert Einstein 8@5L Cette théorie repose surréa
lativité restreinteet le principe d’équivalencejui suppose que la masse inertielle et la masse
gravitationnelle sont identiques. La conséquence diresttgue la chute libre des corps ne dé-
pend pas des masses et donc formellement un champ de goaviitique est équivalent a un
référentiel accéléeré.

Cette théorie permet de décrire les trajectoires des pticdans un univers courbe. Linter-
valle ds entre deux points de I'espace-temps s’exprime alors ertitonde la métriquey,,, et
du systéme de coordonnées d’espace-teripg = 0,1...3 par

ds® = g, datdz” (1.1)
En relativité restreinte, I'espace plat et statique estitlgar lamétrique de Minkowski

g = diag(1, -1, —1,—1) (1.2)
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Il existe d’autres conventions pour cette métrique, pamgie celle plus souvent utilisée en
cosmologie ayant la signatufe, +, +, +). En relativité générale, I'espace est courbe, la forme
de la métrique peut étre beaucoup plus complexe.

On définit lessymboles de Christoffél partir du tenseur métrique
1
D = 59" Ouor + 0uguo — Dogu) (1.3)

Le tenseur de Riemarse construit a partir des symboles de Christoffel

R = aﬂrp)\u - 6Vl—‘p)\u + FU)\VFpou - J)\,urpoz/ (14)

Ay

il contient toute I'information sur la courbure de I'espaeenps. Il mesure le changement d’'un
4-vecteur lors de son transport paralléle sur un cheminderm

On définit letenseur de Ricatomme une contraction du tenseur de Riemann

R, = R (1.5)

pnov
et lescalaire de Ricc{scalaire de courbure) par la trace du tenseur de Ricci
R=g¢"R,, =Rl (1.6)

Ces grandeurs interviennent directement dans les éqaatiemstein.

1.2 Equations d’Einstein

Pour obtenir des équations du mouvement, on applique leipgrde moindre action sur I'ac-
tion proposée par David Hilbert et Albert Einstein

1
S=o / V—=0(R — 20N)d*z + St (1.7)

ou g est le déterminant de la métriqu&”, S,..; est I'action des champs de matierexeest
un parametre libre qui est identifié en imposant de retrolavgravitation newtonienne dans la
limite des champs faibles. On trouve

. 87TGN

ct

K (1.8)

ou G la constante de gravitation de Newton est reliée a la masBéadek paiG; y = 1/m?,,
avecmp; = 1.2 x 10¥ GeV. On utilisera par la suite la masse de Planck réduitg =
mpl/\/ 87 = 2.4 x 10'® GeV.

Le termeA est la constante cosmologique initialement introduitefiastein pour décrire un
univers statique. Il la retira de son équation quand lesrghiens de Edwin Hubble furent
interprétées comme une preuve que I'Univers était en exparfgoir sectionl.3.2 Elle est
aujourd’hui réintroduite dans I'équation pour rendre cterge I'expansion accéléréde I'Uni-
vers.
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Le principe de moindre action pose
0S=0 (1.9)

On obtient alors les équations d’Einstein (avec les uniaégrellesc = i = 1)
1
R, — §RgW =81GNT, + Agyw (1.10)

avecT*” |le tenseur énergie-impulsion défini par

2 5Smat
T =——"F— 1.11
Y Vg g (41

La conservation du tenseur énergie-impulsion donne

vV, T =0 (1.12)

Les équations d’Einstein éd.10permettent de relier la géométrie de I'Univers (partie dgauc
de I'équation) au contenu matériel de I'Univers (partieitdo Elles sont les bases de la cosmo-
logie moderne.

1.3 Dynamique de I'évolution de I'Univers

1.3.1 Principe cosmologique

Les équations d’Einstein permettent de décrire un univgr&mhique, en contraction ou en
expansion. Certaines hypothéses simplificatrices peemtette résoudre ces équations. Il est
supposeé que I'Univers est homogene et isotrope, ces hygesfsdnt d’'ailleurs physiquement
justifiées par les observations de I'Univers a grande éesh€kks deux hypotheses contituent
le principe cosmologique_homogénéité suppose que tous les points de I'Univers Staitis-
tiguement semblables. L'étude des galaxies (par des proges comme SDSSou 2dF?)
semble indiquer une distribution homogene pour des échelipérieures & 100 Mpc. Liso-
tropie implique que toutes les directions autour d’'un peort équivalentes. Les observations
du fond diffus cosmologique mettent en évidence une is@rde la température, les fluctua-
tions relatives (mesurées par les missions COBE{WMAP [4]) étant de I'ordre da0 5.

1.3.2 Meétrique de Robertson-Walker

Le principe cosmologique, en imposant un certain nombre/aeggies, détermine la forme de
la métrique, on obtient lmétrique de Robertson-Walken coordonnées sphériques

dr?

2 2 2
ds® = dt* — a*(t) T

+ 72(d6? + sin? Odp?) (1.13)

1Sloan Digital Sky Survey : http ://www.sdss.org/
2Two Degree Field system : http ://www.aao.gov.au/2df/
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a(t) est appeldacteur d’échellest peut étre déterminé & partir des équations d’Einsted®é-I|
pend du temps et permet donc de décrire un Univers dynamigo@graction ou en expansion.

Le parametré: prend respectivement les valeur$), —1 selon que l'univers est sphérique, plat
ou hyperbolique.

En 1929, Edwin Hubble observe une relation directe entréskarmkce et la vitesse de fuite des
galaxies. Hubble n’a étudié que des galaxies proches dei¢al\dutée et obtient une relation
linéaire entre distance et vitesse

v = Hyd (1.14)

reliés par le parametre de Hubhlg, I'indice 0 indique qu’on prend la valeur d& mesurée
aujourd’hui, cette grandeur varie avec le temps et déctéug d’expansion de I'Univers, on le
parametrise souvent par

Hy = 100h km.s*. Mpc™* (1.15)

avech = 0.70 4+ 0.01. La valeur deH, est aujourd’hui mesurée avec précision par diverses
méthodes en bon accord entre elles/].

Pour mesurer la vitesse de déplacement des galaxies, ldegnantilisée est leedshift Le
spectre lumineux des galaxies s’éloignant est décalé esgrandes longueurs d’'onde, vers le
rouge d’ou le terme anglais de redshift. On définit le redsimimme la variation de la longueur
d’onde d’'un photon entre le moment de son émissigp, et de son observatiok,,s sur la
Terre ) )
obs — Nemis
7= — 1.16
)\emis ( )
Le redshift est directement relié au facteur d’échelle

)\08 00Ss
14 o= fobs _ Qob (1.17)

)\emis Aemis

La relation de Hubble, éd..14 est interprétée comme une mise en évidence de I'Univers en
expansion. Les galaxies s’éloignent de nous a cause dalsign de I'Univers.

Le parametre de Hubble est relié au facteur d’échelle par
H=2 (1.18)
a

ou le point dénote une dérivation par rapport au tem® on connait I'évolution du facteur
d’échelle dans le temps, le redshift peut alors servir comnite de temps ou de distance.

1.3.3 Equations de Friedmann-Lemaitre

Les équations d’Einstein permettent de déterminer la dyaaerdu facteur d’échelle. On sup-
pose que I'Univers est rempli d’un fluide parfait de densitndrgiep et de pressiop. Le
principe cosmologique impose la forme du tenseur énemjaiision
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w densité| facteur d’échelle
rayonnement w=1/3|ox1/a* oc t1/2
matiere w=0 |ox1/a® o t2/3
constante cosmologiguew = —1 cste o ellt

TAB. 1.1 — Equation d’état, densité d’énergie et facteur d’etpeur différents types de fluides

Avec ces hypotheses, les équations d’Einstein prennenbre diéquations de Friedmann-
Lemaitre

SN 2
a 87 kA
47G A
E = ——3 (p + 3p) + § (121)

La conservation du tenseur énergie-impulsion, £d.3 donne également
p+3H(p+p)=0 (1.22)

Cette équation est équivalente a la deuxiéme équation dérirann, €q.1(21).

1.3.4 Evolution du facteur d’échelle

Pour déterminer simultanémeptt), p(¢) eta(t), on introduit I'équation d’état du fluide qui
S’écrit :
p=wp (1.23)

La densité d’énergie s’écrit (avec I'équatitr2? alors en fonction du facteur d’échelle (si
est constant)

pla) oc a3+ (1.24)

La valeur dew varie selon la nature du fluide et vaut respectiventeny3, —1 pour de la
matiére non-relativiste, le rayonnement et la constargmotogique. L'évolution des différents
parameétres selon la nature du fluide est donnée dans leudblea

Si une espéce domine par son abondance, I'Univers suit samdgine. Ainsi I'Univers a suc-
cessivement connu une ére de radiation puis une éere de enati@unjourd’hui une ere dominée
par la constante cosmologique.

Il est d’'usage de réécrire les équations de Friedmann eridonde grandeurs réduites. On
définit une densité critique correspondant a une courbule nu

_3H?
n 87TGN

pe (1.25)
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On définit ensuite des densités réduites pour les diffésaumposantes de la matideget la
densité de matiere totafe,,

0 = 2 (1.26)
Pe

Q= > O (1.27)

De méme, on définit des densités réduites pour la constaseatogique et la courbure

A

Q= — 1.28

T (1.28)
k

G = ——m (1.29)

La premiére équation de Friedmann, ég20), se réécrit simplement
Qo+ + Q= Qo + %=1 (1.30)

Cette relation montre que les termes de matiére et de laatestosmologique déterminent a
eux seuls la géométrie de I'Univers. On aura respectivemeninivers ferme, plat ou ouvert
pour . > 1,= 1ou < 1 correspondant respectivement a une densité tptale> pei,

Prot = Perit OU Prot < Perit -

1.3.5 Expansion accélérée de I'Univers et énergie noire

Les supernovae de type la (SNla) sont un outil particuli@m®nmportant en cosmologie car
elles peuvent servir de chandelles standards. La courhamadsité des SNla est trés caracté-
ristique et permet apres une opération de normalisatianFig. 1.1) de déterminer la distance
a laquelle se trouve la supernova. Les supernovae ont déntiksées pour prolonger le dia-
gramme de Hubble et vérifier la loi de Hubble, é16), a plus grand redshift. Deux équipes
ont publié leurs résultats en 1998, le Supernova Cosmologg® (SCP) ] avec 42 superno-
vae comprises dans un redsliift01 < z < 0.830 et le High-Z Supernova Search Team (HZT)
avec 34 SN1la a une distanee6 < z < 0.62 [8]. Les résultats des deux équipes sont présen-
tés dans la figure FidlL.2 et permettent de conclure que I'Univers est en expansiosl&ee.

Si la relativité générale décrit correctement la grawtatlors une expansion accélérée n’est
possible que si I'Univers est dominé par un fluide avec unatgud'étatw < —1/3 appelé
énergie noireLa combinaison de nombreuses observations et notamnie® des supernovae
et du fond diffus cosmologique permet de conclure que I'drawest plat{.,. = 1.02 £+ 0.02)
avec une densité d’énergie noflg r ~ 0.72 et de matiéré?,, ~ 0.28 (voir Fig. 1.3).

La nature de I'’énergie noire n’est pas connue. Un candidatelast la constante cosmologique
avecw = —1 mais sa densité ne peut pas étre expliquée par la physigpadiesiles, qui donne
des valeurs de densité de 60 ordres de grandeur supérigaxeste d’autres modeles d’énergie
noire tels que la quintessence, le gaz de Chaplygin, ou gesapes modifiant la gravitation
telles que les théories scalaire-tenseur.

La nature de la matiére noire fait également I'objet de regdies. Etant un élément central de
cette thése, son étude sera discutée au chaitre
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FIG. 1.3 — Densité d’énergie noire en fonction de la densité diéneaavec les résultats des
études sur les supernovae, le fond diffus cosmologiquesetrfeas de galaxies

1.4 Histoire Thermique de I'Univers

La récession des galaxies découverte par Hubble et I'étud®rtl diffus cosmologique a

2.725 K sont des observations essentielles du modéle du Big Bangrgdit un passé trés

chaud et tres dense pour I'Univers, celui-ci s’étant pregjxeement refroidi lors de son expan-
sion.

L'histoire thermique de I'Univers se résume principalemar’évolution de la température
T; des différents éléments qui le composent par rapport alliéeo d’'une température de
référencel’, la température des photons. Si le taux d’'interactiasiune espéece avec le bain
thermique a la températufg est plus grand que le taux d’expansion de I'Universs H,
'espéce est considérée en équilibre thermiquE et 7'. Lorsquel’ < H, I'espéce n’'interagit
quasiment plus avec le bain thermique, elle se découple mutbarmique, sa température
évolue differemment d&'. On parle de gelffeeze-outn anglais) de I'espéce.

Nous présenterons dans cette partie certaines notiongdedtdynamique pour des particules
a I'équilibre thermique puis hors équilibre décrivanfieeze-ouket permettant le calcul de la
densité relique de ces particules.
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1.4.1 Thermodynamique a I'équilibre
Fonction de distribution

Pour décrire des processus physiques, il faut détermirfenttion de distributiory (p, 7') des
particules présentes dans I'Universpuaésigne la quantité de mouvemenfelia température
de I'Univers.

Pour une particule de masseen équilibre thermodynamique a une tempéraiusaiivant une
statistique de Fermi-Dirac ou Bose-Einstein, la fonctierddstribution est

' _ 9i
D) = (B = w1 (-3

ou g; compte le nombre de degrés de liberté de spjm et le potentiel chimique de I'espece,
T; est la température associée a I'espéce en question.

Quantités thermodynamiques

On définit la densité de particules, la densité d’énergia ptéssion pour chaque espece

ni(p, T) = / fi(p, T)d’p (1.32)
p(p.T) = / Efi(p, T)Pp (1.33)
no 1) = [Pl i (1.39

Il est possible de déterminer ces quantités dans certasrigitiées
- T > m : particule ultra-relativiste

@73 (bosons
n o= w?fB ( _ ) (1.35)
%QgFT3 (fermions)

T2

2 4
gpT* (bosons)
p = ?OWQ , _ (1.36)
<309rT"  (fermions)
p = p/3 (bosons et fermions) (1.37)
ou apparait la fonction de Riemag(s) ~ 1.202.
- T < m : particule non-relativiste
Dans ce cas-la, les distributions de Fermi-Dirac et Boseelfi peuvent étre remplacées par la
distribution de Maxwell-Boltzmann sojt(p, T') ~ exp(—E/kT) avecE ~ m + p*/2m, on a

alors
mT 3/2 m
n = g <?) exp (—?> (1.38)

p = mn (1.39)
p = nl<p (1.40)
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Il apparait clairement une fonction de suppressign —m/7") dans I'expression de la densité
n de particules non-relativistes. La densité de ces paesadévient rapidement tres faible avec
le refroidissement de I'Univers.

Nombre de degrés de liberté relativistes

La densité totale de rayonnement, c’est-a-dire I'ensenixeparticules relativistes, est donnée

par
2

™
Ptot = 9*(T)%T4 (1.41)
et donc la pression s’écrit
_ Prot w2 4
Ptot = 3 - g*(T)%T (142)

g. représente le nombre effectif de degrés de liberté desphatsirelativistes

9x(T) = Z 9B, (%) +g Z gr,i (Tijz) (1.43)

icbosons icfermions

Il faut noter que les particules qui contribuent majorgatent sont les particules a I'équilibre
thermodynamiqué€l(; = T'), les especes découplées ayant une températurel .

Entropie

La deuxieme loi de la thermodynamique nous donne dans le'gas dxpansion adiabatique
la conservation de I'entropie d’un volume comobile :

TdS = d(pa®) + pd(a®) =0 (1.44)
On définits la densité d’entropie
S = sa® (1.45)
On en déduit n
s = % (1.46)

La densité d’entropie est dominée par la contribution desqodes relativistes ; avec les ex-

pressions de;.; et p;;

272
== g,.T° 1.47
TR (1.47)

T,\° 7 T\’
o= X wm(7) e X an(7) (1.48)

icbosons icfermions

avec

A g,, = cste, I'expression de la densité d’entropie nous donne le cotepwent de la tempé-
rature de I'Univers T o a~'. La figure Fig.1.4 donne I'évolution dey, et g., au cours de
I'histoire de I'Univers. Pour la plus grande partie de ltoise de I'Univers,T; = T pour toutes
les espéces relativistes et dapg = g,.
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FiG. 1.4 — Evolution de, (trait plein) etg., (tirets) au cours de I'histoire de I'Univers pour une
échelle QCD de 150 ou 400 MeV. Figure tirée dé][

1.4.2 Découplage du bain thermique

Une particule est a I'équilibre thermique si elle interagyiffisamment avec le reste des par-
ticules de I'Univers. De fagcon schématique, on estime qer'particule n’interagit pas suffi-
samment si le taux d’interaction est plus faible que le taexmhnsion de I'Univers. Si cette
particule n’est plus a I'équilibre, on dit qu’elle est déptae de I'Univers.

Particules découplées

On considére une espece de particlleavec un taux de réactidny ~ n (ov), n et(ov) étant

la densité de particules de I'espéce et la moyenne therndgua section efficace. Pour une
interaction faible avec un boson de masse- T, la section efficace typique ~ o*7?/m* et

n o a o< T3, le taux de réaction a donc une dépendance en tempéfaturé®. Ces parti-
cules sont a I'équilibre thermodynamiquelsi > H. Pendant I'ére dominée par la radiation,
le paramétre de Hubble est relié a la température

stGy (72\]"* 7
H = [ Wg N <;T_O)] g% ~ 1.664/2 <M—m) (1.49)

Ainsi avec I'expansion de I'Univers et la baisse de la terapée, les especes finissent néces-
sairement par découpler, entrainant des modification®pdes de la forme sous laquelle se
trouve le contenu matériel de I'Univers et amenant de bres@wvolutions du nombre effectif
de degrés de liberté relativistes, voir figure Higl.

3En intégrantd = —7'/T, le temps est obtenu de fagon équivaleriie) ~ 0.39*_1/2(Mp1/T2)
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De plus, lorsquél’ < myx ou my est la masse d’'une particule, celle-ci passe du statut de
particule relativiste au régime non-relativiste. Son @pit est transférée au bain de photons
relativistes et aux autres particules relativistes, ceeqtriaine une hausse de la température de
'Univers.

Lors du découplage, la population X n’interagit plus avecdetres particulegréeze-out Son
évolution est indépendante de celle de I'Univers, la déregires découplage devient respecti-
vement selon que I'espece X est relativiste ou ribndt a; sont la température et le facteur
d’échelle a I'instant du freeze-out)

18 65T (£)*  (boson

nxr = w2 9B (a 3 ( 3 (1.50)
%%gFT}” “)"  (fermiong
mT;\ /2 m ar\3

NxNR = g<2—7rf) exp (—ﬁ) (f) (1.51)

Ces équations permettent en principe de calculer la deetii@e des particules X. Néanmoins
cela suppose que le découplage se produise a une tempéiatuprFécise, ce qui n’est en pra-
tique pas réalisé. La densité relique est en général caleméésolvant I'équation différentielle
d’évolution des populations, I'équation de Boltzmann.

Equation de Boltzmann

L'évolution de la fonction de distribution est obtenue atipate I'équation de Boltzmann

LIf] = C[f] (1.52)

ou L = d/ds est I'opérateur de Liouville e€’ est I'opérateur des collisions, décrivant les
interactions de la particule considérée.

En supposant un espace-temps homogeéne et isotrope, awtsiggdle particules et en inté-
grant sur I'impulsion, 'équation de Boltzmann est :
2 + 3H Ji [ ofi( t)]dBPi C (1.53)
1 ni = i\Pis =L '
(27)3 PuYE,
Pour une interaction de la forme+ ; — k + [, le terme de collision s’écrit en supposant
linvariance CP (impliquantM|* = M7, ., = IMZ )

d3p gldgpl
(9 @ ()t —pp — )P G1EDL
CZ ( W)/5 (pz +p] Pk pl)2(27r)3Ei X x 2(27T)3E1X (154)

<IMP[fifi(L £ fi) (1% f) — fifi(L £ fi) (1% f1)]

Pour les situations cosmologiques pertinentes corregparadE > 7', I'Univers est suffi-
samment refroidi pour ne pas étre dominé par les effets muesst qui sont négligeables, on
al+ f ~ 1 eton peut remplacer les distributions de Fermi-Dirac oueBBmstein par des
distributions de Maxwell-Boltzmann. L'équation de Boltamnm devient

d*p; d’py

QEZ X...X2_El

f; + 3Hn; = gi‘”gl/5(4)(pi+pj_pk_pl) IMP[fefi— fifi] (1.55)

(2m)®
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Dans le cas du gel d’'une interaction et de particules retigae suppose qu’a une tempéra-
ture supérieure a sa masse, la particule massive X est eibégtiiermodynamique avec son
antiparticule, seule I'annihilation et I'annihilatiorvierse peuvent modifier sa densité

X+Xeol+1l (1.56)

si cette particule reste a I'équilibre thermodynamiqueajesasité relique est donnée par I'équa-
tion (1.39 :
m

n oc (mT)*?exp (_T) (1.57)

et devient rapidement négligeable quand I'Univers reftodais I'annihilation est incapable de
garder les particules en équilibre pendant I'expansioridtavers (freeze-out). Il faut évaluer
le terme(fi.fi — fif;). Les particuled etl sont en équilibre thermodynamique, en négligeant
le potentiel chimique les distributions sont de la forfhe- exp(—E;/T)) et f; = exp(—E;/T).

La conservation de I'énergie imposg + Ex = F; + E;d’ou f, f; = exp[—(Ex + Ex)/T] =

X fE ou f et f7 sont les distributions sk était a I'équilibre thermodynamique. L'équation
de Boltzmann s’écrit simplement

nx +3Hnx = — (ov) (n?x — nig2> (1.58)
La section efficace moyennée sur la distribution de vitessdannée par

1 / dpx Epg dp dpy

n§g2 2Ex 2E% 2E; 2E;

(px +px — D10 — Pp) X

[~ (Ex + Ex)/T)
2y

(ov) =
(1.59)
% ‘M ‘2 exp

Il est utile d’éliminer la dépendance de I'expansion, onrdétine nouvelle variable, la densité
comobile, correspondant a la densité normalisée par éprempour supprimer toute dépendance

a I'expansion de I'Univers
n

Y == (1.60)

S

En utilisant la conservation de I'entropie® = cste et H = a/a, 'équation de Boltzmann se
réecrit pour la particul&

Yy = — (ov) s (Y§ - Y;f?) (1.61)

La figure 1.5 donne I'évolution deY” en fonction dex = m/T. En trait plein, la courbe
donne I'évolution de la densité d& a I'équilibre thermodynamique avec une décroissance
exponentielle et en pointillés, I'évolution d€ hors équilibre thermodynamique. La densité
comobile devient quasi constante, sa valeur est d’autarst glande que la section efficace
d’annihilation est petite.

Classiquement, la section efficace est calculée en utilisadéveloppement non-relativiste en
puissance de’. Cette approximation n’est plus valide dans certainesasitos particuliéres
comme la présence de seuil de masse, de résonance ou dehdatianj voir les articlesT1,
17] pour une discussion détaillée de ces effets. Dans le casamhnihilation, une ou plusieurs
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particules ont une masse proche de celle de la particutpueelll faut alors modifier I'équation
de Boltzmann et la section efficace. En supposaparticulesX;_; n de massen; et de degré
de libertég; avecm; < my < ... < my et la particule la plus Iégér&; est stable, 'équation
de Boltzmann s’écrit

N
dn
i +3Hn=— Z (0i50i5) (ninj — nfqn;q) (1.62)

i\j
oun = ) n, est la densité de la particule relique en supposant que iatégsation des par-
ticules X; est rapide. La section efficaeg; est la section efficace d’'annihilatidn = j) ou
coannihilation { # j) en particules du modeéle standardgtest la vitesse relative. En faisant
I'approximation

. €q
LNl (1.63)
n ned
on obtient
d—n—l—BHn:—(a v) (n* —nZ,) (1.64)
dt of e '
avec
ngd n;t
<0'eﬂf’U> = Z <O-ijvij> %niq (165)

i,J
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En suivant Edsjo et Gondola §], la moyenne thermique de la section efficace s’écrit
fooo dpeﬂpgﬁWeﬂKl (%)
miT [ i ng KQ(T)}

ou K; sont les fonctions de Bessel de deuxiéme espéce et d’oddaeguantitélV ¢ est définie
comme

(1.66)

<Ueﬂ”U> =

W = S 2955y (1.67)
5 Pu G

avecW,; = 4E;FE;0;;v;; etp;; 'impulsion de la particuleX; dans le référentiel du centre de
masse de la pair&; X;.

La prise en compte des détails de la coannihilation est evamit bien intégrée dans des codes
numeriques tels que DarkSUSY4] ou micrOMEGASs [L5], ce dernier code ayant été utilisé
pour ce travalil.

1.5 Les grandes étapes dans l'histoire de I'Univers

La description de I'Univers dans le cadre du modéle du BiggBemmmence au temps de
Planckt = 10~*? secondes. Avant cette date, la gravitation nécessite stgipion quantique
mais il n’existe pas de modele de gravitation quantiquelgidlce jour. Il existe des théories
prometteuses telles que la gravité quantique a bouclep @loantum gravity en anglais) ou
la théorie des cordes. A partir du temps de Planck, la gtamit@st décrite par la théorie de
la relativité générale tandis que les interactions fortélettrofaible peuvent étre unifiées et
décrites dans le cadre d’'une théorie de grande unification.

At = 1073° secondes, la température est de 'ordre@/é GeV. L'Univers subit une transi-

tion de phase, les interactions forte et électrofaible m¢ glus unifiées. Il y a une importante
formation de monopdles magnétiques massifs dont la deshsi@it provoquer une fermeture
de I'Univers en Big Crunch. Ce probleme peut étre résolu maifa I'hypothése que I'Univers

a connu une période inflationnaire.

Inflation

L'inflation correspond a une période de I'histoire de I'Ugiig ou celui-ci est en expansion accé-
lérée. Cette période se situe dans les tout premiers isstatitUnivers et permet de résoudre un
grand nombre de problemes cosmologiques. Elle permetaumires d’expliquer la platitude de
I'Univers (pourquoi I'Univers a une courbure nulle), le pf&me de I'horizon (comment des ré-
gions du fond diffus cosmologique non causalement liéesswént a la méme température),
le probleme des monopdles (particules probablement pexidans les premiers instants de
I'Univers mais non observées aujourd’hui) ou permet la ggti@ns de fluctuations de densités
qui évoluent pour donner lieu aux grandes structures obssrdans I'Univers actuel.

Le mécanisme réel de I'inflation n’est pas connu. Je préseinés grandes lignes et les caracté-
ristiques principales de cette époque. L'inflation est gém@ar un champ scalaite I'inflaton,
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®
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FIG. 1.6 — Le potentiel de I'inflaton avec le slow-roll (1), I'i@flon se déplace lentement vers le
minimum du potentiel. En ce point, I'inflaton oscille et sesiiéégre en particules (1) et induit
la période de réchauffage

dont la dynamique est décrite par un potentiel qui doit &&e plat pour permettre le roule-
ment lent (« slow-roll » en anglais). Il est possible de dépour I'inflaton une densitg et une
pressiorp de la fagon suivante

p=0"12+V(p) p=¢"/2-V(e) (1.68)

Dans I'nypothese ou le potentiel est tres plat, I'énergiétgue est négligeable devant I'énergie
potentiellep < V' (¢). L'évolution du facteur d’échelle au cours du temps est ppeode celle
d’'un espace-temps de de Sitter

~ exp [H(t — t;)] (1.69)

avec le parameétre de Hubble presque constant, il s’écritrtir pl@ la premiére équation de
Friedmann éq.1.20

. 87TGN
3

Linflation dure~ 10~3? secondes, le facteur d’échelle augmente exponentiellef@emoins
d’'un facteur10?%) et dilue complétement la densité des particules présents I'inflation
comme les monopdles. Parallélement, la température chutlément. A la fin de l'inflation,
I'équation d’évolution dep se raméne a celle d’un oscillateur amorti par friction etflaton

se désintégre en particules du modele standard (et leusnpaes supersymetriques, si la su-
persymeétrie existe). Les étapes de I'inflation sont reprtéss sur le potentiel de I'inflaton, Fig.
1.6, avec d’abord le slow-roll (1) puis la désintégration deffaton (II).

H2

V() (1.70)

Lors de la désintégration de l'inflaton, un grand nombre deqfs de haute énergie sont émis,
ce qui entraine une élévation importante de la températiiddivers, la température maxi-
maleTy est appeléeempérature de réchauffage post-inflationnaira figurel.7 donne I'évo-
lution du facteur d’échelle et de la température dans un teabns inflation, la température
décroit de fagon monotone tandis que le facteur d’échelijgnamte. Dans le modéle avec in-
flation, le facteur d’échelle augmente brutalement enairatimine chute de la température suivi
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d’'une période de réchauffage. Cette derniere est cructale lasymeétrie matiere-antimatiére
(voir ci-dessous) et pose une valeur minimale a la temperatiréchauffage. Nous verrons par
la suite que la production thermique de gravitinos déperdeément del'; et pose une limite
supérieure a cette température pour éviter une surpraaudé gravitinos qui dépasserait la
densité critique de I'Univers.

L'inflation permet d’expliquer pourquoi des régions augbhui causalement disjointes pré-
sentent les mémes caractéristiques comme la méme tenmpédationd diffus cosmologique.
Avant I'inflation, ces régions étaient causalement lieeghamp de l'inflaton est identique en
tous points de I'Univers. Apres I'expansion exponentielléa séparation causale de certaines
régions de I'Univers, l'inflaton se désintégre identiquaten tous points de I'Univers et per-
met ainsi d’avoir une température identique dans des région-causalement liées.

La période inflationnaire est une période cruciale danstbinie de I'Univers, elle a fixé de
nombreux parametres qui ont donné les conditions initiptes amener I'Univers a évoluer
vers I'état que nous observons aujourd’hui.

Baryogenese T ~ 100 GeV

Notre galaxie est principalement composée de matiéregpeites antiparticules sont quasi-
ment absentes. On observe les antiparticules en particlaies les rayons cosmiques, princi-
palement sous la forme d’antiprotons et de positrons. lifg¢ pooduits lors de collisions des
particules des rayons cosmiques avec les noyaux du gasteiteire. Leur abondance est mi-
nime, on mesure par exemple un antiproton ptidr protons. Il est trés difficile d’expliquer

I'excés de baryons. Il y a plusieurs solutions pour obteglirexcés de baryons :

- exces imposeé par des conditions initiales de I'Univers roela nécessite un ajustement
tres fin pas tres naturel

- matiére et antimatiere sont séparées spatialement damégiess différentes. Cela sup-
pose une forte émission de rayons X aux frontiéres des régelle-ci est fortement
contrainte. De plus, un mécanisme a l'origine de la séparatiatiere-antimatiére est
difficile & concevoir

- baryogenese : un mécanisme physique dynamique induisagtiétrie baryonique.

La baryogenése semble le meilleur moyen de production dgrtiatrie baryonique. On sup-
pose que dans les premiers instants, I'Univers contenaitbdeyonsB et antibaryons3 en
grande quantité et dans des proportions presque identigei@sécanisme de baryogenése pro-
duit un petit exces de baryons par rapport aux antibarybsgrsuit un important processus
d’annihilationB + B — ~ + ~. Lexcés de baryons ne s’annihile pas, ce qui entraine que
I'Univers aujourd’hui contient uniguement des baryonsswai petite quantité devant la densité
de photons. L'étude du fond diffus cosmologique et la nusyéthéese primordiale permettent
d’estimer ce rapport a
p="8"18 1B -0 (1.71)
’I”Lﬁ/ nfy

En 1967, A. Sakharov énonce les trois conditions nécessaigbaryogenesé ]
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- violation du nombre baryonique : en supposant un état Iisidias asymétri& = 0, il est
nécessaire d’avoir un mécanisme violant le nombre baryepgpur obteni3 £ 0 ;

- violation de C et CP permet d’avoir des taux de réactions fEsubaryons différents de
ceux des antibaryons;

- I'Univers doit étre hors équilibre thermodynamique pouedes réactions inverses a
celles produisant 'asymétrie ne compensent pas ces desnie

Le modele standard de la physique des particules contisritae conditions mais la violation
de CP est trop faible pour reproduire le bon ordre de granoiewnr.

Une solution possible de baryogenese vient du secteur gemkeappelée leptogenese’]
Pour expliquer la faiblesse des masses des neutrinos gapahke mécanisme de « see-saw »
(bascule en francais), on introduit des neutrinos de Mapitaes massifs singulets de I'in-
teraction faible donc d’hélicité droite. Ces neutrinos sapient aux neutrinos gauche via un
couplage de Yukawa produisant un terme de masse de Diralors de la brisure électrofaible.
Etant liée & la brisure, la masse de Dirac est de I'ordre dedguar de la brisure. Les neutrinos
droits peuvent également avoir une masse de Majoldrgui peut étre beaucoup plus élevée
gue I'échelle de brisure électrofaible puisqu’il n'y a paslign entre les deux. Nous obtenons
une matrice de masse pour les neutrinos dite matrice see-saw

0 M
(v, N) D VL (1.72)
ML M N

ce qui donne en diagonalisant une masse effective pour lggmes gauches

1
M, = Mp=-Mp (1.73)

Cette valeur peut étre tres petité\gi>> M et permet d’expliquer la faible masse des neutrinos
gauche.

Les neutrinos droits sont produits par des réactions tloresilors du réchauffage’s; = M.
Ces neutrinos sont instables, leur désintégration horgiléguet avec une violation de CP
génére une asymeétrie leptonique qui est convertie en aggnb@ryonique par des processus
de type sphaléron (processus électrofaible rag) fant que7 = 100 GeV. La leptogenése
thermique explique I'asymétrie baryoniquelsi > 3 x 10° GeV [19]. Cette contrainte est par-
ticulierement intéressante dans le cadre de cette thetemarduction thermique de gravitinos
pendant le réchauffage dépend de la températyre

Brisure électrofaible : T ~ 100 GeV

Autour deT)s ~ 100 GeV, la symétrie électrofaible est brisée. La brisure deyfa&trie du
modéle standar8U (3)c x SU(2), xU(1)y enSU(3)c x U(1)e,, €St décrite par le mécanisme

de Higgs. Les particules couplées au champ scalaire de ldiggsérent une masse. C'est le
cas des bosons de jaufjé*, Z et des fermions du modeéle standard. Le modéle standard et sa
brisure par le mécanisme de Higgs seront détaillés au chdpit
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Transition quark-hadron : T ~ 150 — 300 MeV

Aux alentours d€hcp ~ 150 — 300 MeV, I'Univers passe d’'un état de plasma quark-gluon
a un plasma de hadrons. A cette température, les quarksndevieconfinés dans les baryons
et les mésons. Cette transition de phase est relativemértomgprise car elle est décrite par
la chromodynamique quantique, théorie nécessitant utetnant non-perturbatif et qui rend
difficiles les calculs et les prédictions quantitatives.

Découplage des neutrinos et annihilatioe™e™ : T ~ 1 MeV

Lorsque la température passe en dessoug,de 1 MeV, les neutrinos découplent du bain
thermique. Le taux des interactions qui les maintenaiegteilibre thermique avec les photons
devient inférieur au taux d’expansion de I'Univers. Peu el@fs aprés, lorsqug atteint la
masse des électroms, = 511 keV, les électrons et les positrons s’annihilent

e +et = y+y (1.74)

Nucléosynthese primordiale :T ~ 100 keV

A des températureg > 0.1 MeV, les photons empéchent la formation de noyaux légers par
des réactions de photodissociation. Lorsque la températtgint/zgy ~ 0.1 MeV, I'énergie

des photons devient trop faible et les noyaux de deutériusxdduelium-3, hélium-4, lithium-6

et lithium-7 sont formés. Cette étape importante de I'istde I'Univers est décrite en détail
au chapitre2.

Transition rayonnement-matiere : T ~ 1 eV

Cette étape n’est pas due au refroidissement de I'Univeis coarespond simplement a l'ins-
tant ol les densités de matiére et rayonnement deviennatesédh partir de cet instant la
densité de matiére dépasse la densité de rayonnement etedardynamique de I'Univers.
Cela s’explique par les comportements différents des tdnsn fonction du redshift, la densité
d’énergie du rayonnement évolue gy « a=* « (1 + 2)* tandis que la densité d’énergie de
matiere évolue ep,, o< a3 « (1 + z)3. La dilution de la matiere est donc plus lente. Cette
transition a lieu pour un redshift+ z., ~ 3369 soit un age de I'Univers d’envirofil 000 ans.

Découplage photon-matiere T ~ 0.4 eV

Dans le plasma, photons et électrons sont couplés par idifftidomson. Le libre parcours
moyen des photons est trés court. Au redshift 1089 + 2, les électrons et les protons se
combinent pour former de I'hydrogéne neutre, cette péraxieppelée la recombinaison pri-
mordiale. Les photons découplent de la matiere, leur liarequrs moyen devient suffisamment
grand pour nous parvenir aujourd’hui. A cause de I'expand®!’Univers, la longueur d’onde
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FIG. 1.8 — Spectre du fond diffus cosmologique. Crédit : Ned Wirig

de ces photons est fortement décalée dans le rouge. Cesploottstituent le rayonnement de
fond diffus cosmologique noté CMB pour « cosmic microwavekgaound ».

Avant le découplage, les photons sont parfaitement théséslleur spectre est celui d'un corps
noir. En I'absence d’injection d’entropie ultérieure alcoéplage, le spectre reste celui d’'un
corps noir durant toute I'évolution de I'Univers malgré &gshift. Le spectre a été mesuré par
linstrument FIRAS du satellite COBE, le résultat est dopaéla figure Figl1.8.

La température associée a ce spectre est
Tenp = 2.725 4+ 0.001 K (1.75)

A partir de la distribution et la température du corps nbiesi possible de calculer la densité
de photons aujourd’hui
n, = 410.431 cm™® (1.76)

Pour étudier les photons du CMB, il faut d’abord soustragreadyonnement des avant-plans
provenant des émissions de poussiére galactique, lesénsisynchrotrons des électrons et des
sources extra-galactiques tres énergétiques (AGN, cqaiasprUn autre effet est a soustraire, le
systeme solaire est en déplacement dans I'Univers créadipdie de température a cause de
I'effet Doppler. Une hémisphére semble plus chaude tandéd’qutre semble plus froide. Il est
possible de définir un référentiel privilégié dans lequelyla pas de dipble. Les variations de
température associées au dipdle sont de I'ordr&Tfd” = 103, correspondant & une vitesse
de368 & 2 km s™1. On soustrait les fluctuations de température liées auelipol

La carte du ciel est maintenant quasi homogene et isotragférmant I’'hypothése du principe
cosmologique. Les fluctuations résiduelles appelées momes du CMB sont de I'ordre de
6T /T =107°.

L'étude des anisotropies de température permet de détermimgrand nombre de caracté-
ristiques cosmologiques moyennant certaines hypothesesnge le fait d’utiliser un modele
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ACDM, ouI'Univers est composé d’énergie noire sous la formeeeonstante cosmologique
et de matiere noire). On commence par faire un développesndmrmoniques sphériqugs,
des anisotropies de température pour une direation

00 )4
%(n) => Y amYin(n) (1.77)

(=2 m=—/

Le spectre de puissance est défini par la moyenne d’ensebiudtuations de température

1 *
Cg = m Z <ClngLgm> (178)

m

C, estle moment multipolaire d’ordie L'ensemble de§’, constitue le spectre de puissance du
CMB. Il contient toute I'information statistique si les fluations sont gaussiennes. Le produit
((¢ + 1)C, est une mesure des fluctuations moyenA&y7T" a I'échelle angulairé ~ /(.
Les difféerentes caractéristiques du spectre de puissandépendent étroitement des différents
parameétres cosmologiques.

Les faibles fluctuations de température naissent de fliochsatjuantiques de densité pendant
l'inflation. Suite a la période inflationnaire, le plasmampoirdial peut étre considéré comme un
fluide parfait dans lequel les photons sont couplés a la reati@ gravité attire et compresse ce
fluide dans les puits de potentiel créés par les fluctuatierdedsité. La pression de radiation

des photons s’oppose a cette compression et génére ddatmstslacoustiques dans le fluide.

Ces ondes « sonores » gelent dans le CMB lors de la recomizinéiss zones compresseées et
raréfiées apparaissent respectivement comme des zortesfedbichaudes dans le CMB donnant
lieu a des pics acoustiques dans le spectre de puissancedidiffus cosmologique.

Ces oscillations se déplacent a la vitesse duson \/1/730. Les perturbations ne sont donc pas
présentes pour des longueurs d’onde plus grandedsquefotm csdt/a(t) distance maximale
parcourue par une onde sonore depuis le Big Bang. Le preiacpustique est alors placé a
I'échelle angulair® = d,/d 4 oud x 79/ €St la distance angulaire. Comme cette distance
dépend fortement de la courbure, la position du premier fdié@rtement entre les pics dans
le spectre d’anisotropies du CMB permet de déterminer lauwralle la courbure. Dans le cas
d’un Univers plat, le premier pic acoustique se sitUe~2200.1 + 0.8.

D’autres effets agissent sur I'énergie des photons, avaq@relant le découplage :

- effet Sachs-Wolfe : il correspond a un redshift gravitatieinsur la surface de derniéere
diffusion. Le potentiel gravitationnel crée des puits di@st photons doivent s’extraire,
produisant une perte d’énergie. Les fluctuations de terhyéraont de la formaA7T /T =
1/3W0 ou U est le potentiel gravitationnel. Cet effet est dominantande échelle angu-
laire et forme un plateau dans le spectre des anisotropi€dMEI

- amortissement Silk : les photons voient leur libre parconoyen augmenter considé-
rablement pendant la recombinaison, ces photons diffuetese redistribuent entre les
zones chaudes et les zones froides, uniformisant la temtopérat induisant un certain
amortissement qui apparait dans le spectre de puissarsé verl40+/Qyh?/0.019h
donc avant le premier pic acoustisque. Au deld de 2000 les multipdles sont presque
totalement amortis.
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effet mécanisme physique | échelle angulaire
Sachs-Wolfe redshift gravitationnel 1< 6 <90°
Acoustique oscillations acoustiques| 0.1° <6 < 1°
Amortissement Silk dissipation des fluctuations 6 < 0.1°

TAB. 1.2 — Phénomeénes agissant a différentes échelles aregsair le spectre de puissance du
fond diffus cosmologique

Il existe aussi des effets entre 'instant de derniére diffn et le moment de I'observation :

- effet Sachs-Wolfe intégré : il est di a I'évolution tempteelu potentiel gravitationnel le
long de la trajectoire du photon

- versz ~ 10, I'Univers subit une réionisation de I’hydrogéne par lesilés chaudes, les
photons du CMB sont a nouveau diffusés

- effet Sunyaev-Zel'dovich : effet Compton des,s sur les électrons dans les gaz chauds
et ionisés des amas de galaxies.

Les missions COBE et WMAP ont permis d’obtenir le spectrewisgance Figl.9des aniso-
tropies du CMB. Des études de maximum de vraisemblance (daaslire du modleaCDM)
permettent de déterminer la valeur des différents par@sietbsmologiques entrant en jeu dans
la forme du spectre de puissance, voir ThB.

L'étude du CMB permet de calculer un paramétre important f@ooucléosynthése primordiale,
le rapport densité de baryons sur densité de phofdis [

= % — (6.225 +0.170) x 10°"° (1.79)
Y

Transition matiére-énergie noire : T ~ 1073 eV

L'Univers semble depuis peu dominé par I'énergie noirexpansion de I'Univers devient une
expansion accélérée. Cette transition s’effectue quanenaité d’énergie noire devient plus
importante que la densité de matiére. Dans le cas d’'uneiénage sous forme de constante
cosmologique, la densité d’énergie de celle-ci est cotesian = cste et celle de la matiére
évolue emp,, o< a2 o< (1 + 2)3. La transition s’effectue a un redshift ~ 0.33

Situation actuelle : T =2.725 K ~ 2 x 1074 eV

La température de I'Univers est actuelleméht= 2.725 K ~ 2.3 x 10~* eV. L'Univers

est décrit de fagon trés satisfaisante par un modélé A/ dominé par I'énergie noire sous
forme de constante cosmologique de densité d’énéljie- 0.72, une composante de matiére
Q2 ~ (.28 dont une quantité de matiére baryoniduig, ~ 0.046, le reste de la matiere

ryons
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grandeur influences sur le spectre de puissance valeur moyennetlo

- fixe la frequence des oscillations du
plasma par I'intermédiaire de la vitesse du
son, quandl,, augmente¢, diminue et
la fréquence d’oscillation est plus faible.
Qo Influe sur la position des pics et sur
leur espacement

densité - fixe I'amplitude relative des pics, leh* = 0.02265 £ 0.00059
baryonique deuxiéme pic sera d’autant plus bas que
Qo est élevé

- influe sur 'amortissement Silk en chap-
geant le libre parcours moyen des pho-
tons, plus),, est élevé plus I'amortisse
ment est important

peut étre considérée comme contenant
principalement la matiére noire, cellg-
ci n'agit que gravitationnellement sur O h? = 0.1369 + 0.003
les photons, contribue principalement jgu ™ ' '
terme de Sachs-Wolfe intégré en fixant

l'instant d’égalité matiére-radiation

densité de
matiere totale

- agit sur la position des pics acous-
tigues en modifiant la relation distance
angulaire-décalage spectral

- la constante cosmologique domine au-

constante jourd’hui, les potentiels de Bardeen (po- $2a%* = 0.354 4 0.008
cosmologique tentiel gravitationnel) décroissent avec| le
temps ce qui induit un effet Sachs-Wolfe
intégré tardif qui augmente la puissance a
grande échelle angulaire

- effets similaires a la constante cosmojo-
gique
- déviation géodésique, ce qui implique
courbure que les pics acoustiques vont étre déca=0-0175 < 4 < 0.0085
Iés vers de plus hauts monopdbles pour des

espaces ouverts et plus petits dans des es-
paces fermeés

TAB. 1.3 — Influence des parameétres cosmologiques sur le spicpeissance du fond diffus
cosmologique et la valeur de ces paramétres a partir duenedjustement sur les mesures du
spectre de puissance (ref])
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FIG. 1.9 — Spectre de puissance du fond diffus cosmologiqueliCiASA / WMAP Science
Team.

est sous forme de matieére noire froide décrite plus en déailchapitre3. La densité totale
d’énergie permet de contraindre la géométrie de I'Univelis,vaut(2;,, = 1.02 + 0.02, ce qui
est compatible avec un univers plat.
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Chapitre 2

Nucléosynthese primordiale

La nucléosynthése primordiale (BBN pour « Big Bang nucletisgsis ») décrit la formation
des éléments légers tels que le deutérium, I'hélium-3Jitiné4, le lithium-6 et le lithium-7
dans les premiers instants de I'Univers (entre loésecondes aprés le Big Bang). Les éléments
plus lourds sont produits dans les réactions nucléairesiawdss étoiles.

La nucléosynthése est une importante source d’informsaitan elle permet d’étudier les tout
premiers instants de I'Univers. Les prédictions des madééenucléosynthese primordiale sur
la production des différents éléments dépendent fortedesntonditions (température, contenu
en particules) qui regnent dans I'Univers a cette époquendéele le plus simple, appehdo-
dele standard de nucléosynthése primordi@8BN pour Standard Big Bang Nucleosynthe-
sis), ne dépend que d'un unique parametre, la densité dersmdans I'Univers (la densité
d’antibaryons est négligeable suite a la baryogenesestiiiation de ce parametre, par des
observations indépendantes de la BBN (ex : fond diffus césgmgue, voir chapitrél), permet
de calculer les prédictions sur les abondances du modéke lesatonfronter aux mesures as-
trophysiques. Malgré la difficulté d’obtenir des mesurelsiéia des abondances primordiales a
partir des observations, les résultats de la SBBN sont eraboord avec les observations pour
des éléments contenant peu de nucléohsi(4). Pour les isotopes du lithium, les résultats ne
sont pas compatibles ; on parle des « problémes du lithiunéanhoins la SBBN semble étre
une bonne base pour décrire de fagon complete la nuclé@sagrimordiale. De nombreuses
variantes ont été étudiées, comme des modeles présensanhdenogénéités de distributions
de baryons (e.gZ[L, 27]), contenant des particules instables (voir par exempleaspremiers
articles P3]), des neutrinos stériles (e.g24]), des champs magnétiques (e.g5]), des do-
maines d’antimatiere (e.g2f]) ou des théories alternatives de gravité (e2g])}. . . Nous nous
intéresserons dans cette these a un modele de nucléosyptimesrdiale contenant des par-
ticules reliques instables dont la désintégration pendaapres la BBN permet de résoudre
les problemes du lithium. De tels scénarios apparaissefaigg@ naturelle dans les extensions
supersymétriques du modeéle standard qui seront décritsagitre5. De plus, lorsque les par-
ticules reliques portent une charge électrique négatiles peuvent former des états liés avec
les éléments Iégers du plasma. Des phénomenes de catalgsettpat de produire en grande
guantité du lithium-6 et du béryllium-9, on parle de « Cataly Big Bang Nucleosynthesis »
(CBBN).

Je présenterai dans ce chapitre la SBBN, le statut obsemnati pour les éléments Iégers prin-
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cipaux mettant en évidence les limites de la SBBN pour léulithnécessitant des extensions
de ce modéle. Je discuterai les effets de particules raliopsgables se désintégrant pendant la
BBN et la CBBN. Tous ces phénomeénes sont inclus dans le cadénigue et privé de Kars-
ten Jedamzik48, 29] calculant les abondances primordiales des élémentsslégayui a été
intensivement utilisé dans cette étude.

2.1 Modele standard de Nucléosynthése primordiale

Le modele standard de la nucléosynthese primordiale (SEBBNg plus simple car il ne dépend
gue d’'un seul parametre, la densité de baryons. Il est basgsertain nombre d’hypotheses
simplificatrices, le plasma de baryons est considéré honeoge libre de défauts et de par-
ticules reliques instables; il suppose également que lenpels chimiques leptoniques sont
négligeables et qu'’il n’existe que trois saveurs de neosriha durée de vie du neutron qui est
expérimentalement mesurég, (= 885.7 + 0.8 secondesd(]) est prise comme une constante
dans ce modéle.

La densité de baryons peut étre obtenue en étudiant le féfod dosmologique car I'amplitude
et la distribution angulaire des fluctuations de tempéeatir CMB dépendent directement de
la densité de baryons. Ces fluctuations ont été étudiéea paission spatiale WMAP3[L, 2(]
(voir chapitrel) dont les résultats combinés avec les observations desdagedaxies par la
collaboration Sloan Digital Sky Surve$?] donnent le rapport baryon sur photon :

0= % — (6.225 + 0.170) x 101 (2.1)
Y

Ce parametre est souvent écrit sous la forme
mo = 10'% = 6.225 4+ 0.170 (2.2)

En connaissant la durée de vie du neutron et les taux deaggactucléaires mis en jeu (source
principale d’incertitudes théoriques), cette valeur petrae calculer les abondances dans le
cadre de la SBBN.

L'histoire de la nucléosynthese primordiale se déroulelasigurs étapes. Pour des temps infé-
rieurs a la seconde, I'équilibre thermodynamique est étgibte toutes les particules présentes
dans le plasma : neutrinos, électrons, positrons, protangrons et photons. Les interactions
faibles

n+et—p+i,
b (2.3)
pte <—n+r,

maintiennent le rapport de densités de neutrons sur pratsasaleur d’équilibre /p = e=%/7
ou @ = 1.293 MeV est la différence de masses entre les nucléorB ket température de
'Univers.

Avec I'expansion de I'Univers, la température diminue. aex de réaction d’échange neutrons-
protonsl’,,..., ~ G%T° chute plus rapidement que le paramétre de Hubble /¢.GxT?, ou
Gr, Gy et g, désignent respectivement la constante de Fermi, la cdeggaavitationnelle et
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FiG. 2.1 — A gauche, I'évolution de la densité de neutrons lileregonction du temps (traits
pleins), et évolution du méme rapport dans le cas de I'dareilihermique (tirets), a droite la
densité de deutérium

le nombre de degrés de liberté des particules relativistes & milieu. Linteraction faible ne
suffit plus pour maintenir I'équilibre, on a treeze-out la températuré; ~ (g.Gn/G%)"¢ ~

0.8 MeV, ce qui correspond a un Univers agé d’environ une secdral&action de neutrons
se fige a la valeur dén/p); = e ?/Tr ~ 1/6. Néanmoins, la désintégratighdu neutron
continue et le rapport atteint une valeufp ~ 1/7 quand la production de deutérium devient
importante. La figure€.1(a) donne I'évolution du rapport neutron-sur-proton en fometdu
temps. En pointillé, 'abondance a I'équilibre thermig@» observe I'écart a I'équilibre vers
une seconde et le freeze-out donnant un « plateau ». Enfilsgartion compléte des neutrons
est liée a la formation des noyaux d’hélium vees s.

Le premier elément a se former est le deutérium. Sa syntléset@lement impossible a cause
de la photodissociation par des photons d’énergie supéré&elénergie de liaison du deutérium
E, = 2.23 MeV. Mais la synthése du deutérium ne commence pas a la tamp&l’ = F, a
cause de la forte densité de photons par rapport aux badhss, E;, la distributiond’énergie
des photons implique qu’une quantité importante des plsaentoujours tres énergétique. Les
autres éléments ne sont pas produits non plus. Seules &¢éi®nsea deux corps ont une probabi-
lité non négligeable (a cause des faibles densités de mg)lébdonc la formation des éléments
plus lourds que le deutérium nécessitent la présence dérdeut La nucléosynthése est donc
bloquée, on parle dgoulot du deutériumLa probabilité de photodissociation du deutérium
reste importante jusqu’a une températurdde 80 keV (~ 200 s).

Une fois la production de deutérium possible, elle s’effedres rapidement par la réaction
p(n,v)D, voir la figure2.1(b) Les autres éléments Iégers, hélium-3 et hélium-4 sonhéyisés

a leur tour dans les réactiongD~)*He et*He(D, p)*He. Un nouveau goulot d’étranglement
se présente a I'hélium-4 car il n'y a pas d’élément stable adéons. Presque tous les neu-
trons sont alors capturés pate qui est I'élément synthétisé le plus abondant car ayaritig
grande énergie de liaisal, = 28 MeV et il est donc I'élément le plus stable. Néanmoins un




38 2. NUCLEOSYNTHESE PRIMORDIALE

[uny
o

f

Abundances
e = e = =
Q 9 9 9 9 9 g Q q
© o] ~ o (4] B w N -

10%°
1011
10—12
10—13

10—14 | \HHH‘ 1 \HHH‘ | \HHH{ SEEE!
1 10 10 10° t(%)o“

FiG. 2.2 — Evolution de tous les éléments légers en fonction mipsedans le modéle SBBN

petit pourcentage d’hélium-4 interagit pour former duilith-7 et du béryllium-7. Une quantité
infime de lithium-6 est aussi formé. Au bout de 20 minutEsJ 30 keV 1), la nucléosynthése
s’arréte. Les réactions nucléaires sont hautement sugpsioar I'agitation thermique est in-
suffisante pour vaincre la répulsion coulombienne, a cel@ste 'absence de neutrons libres
(tous inclus dans I'hélium-4) et 'absence d’élémentsis@bvec 8 nucléons.

La figure2.2 donne I'évolution de tous les éléments Iégers produits etid nucléosynthése
primordiale en fonction du temps.

Dans le cadre de la SBBN, le calcul des abondances est egtadivt aisé puisqu’il ne dépend
gue d’'un seul parametre, le rappait. La figure 2.3 donne I'abondance des différents élé-
ments en fonction dgy,. L'abondance primordiale de I'hélium-4 est limitée pablamdance de
neutrons et est donc indépendante;de Une simple estimation de la fraction primordiale est
donnée par
4y 2(n/p)

P 144y~ 1+n/p
ouy = ny./ny. La dépendance résiduelle digen fonction dey,, vient du fait que pour une
plus grande valeur dg,, le goulot du deutérium se termine plus t6t, quand le rappgrta
une valeur plus élevée ce qui entraine une augmentationtiogeégue deY, avecs,.

~ (.25 (2.4)

Le deutérium et I'hélium-3 ont une dépendance;gnplus marquée. Pour < 79 < 10 il est
possible de donner une expression analytique des aborsddmsaincertitudes proviennent des

1La température est reliée au temps par la relationl 06s(keV/T')2.
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FIG. 2.3 — Evolution du deutérium, de I'hélium-3, de I'héliumetidu lithium-7 en fonction du
parametre). La bande verticale jaune (grise) donne la valeur du parameélonnée par I'étude
du CMB (voir éq. @.2))

taux de réactions nucléaires et des interactions faibliesom mal connus

D
SHe
(?) = 1.840.3 x 10, (2.6)

La dépendance de I'abondance du lithium-7 en fonctiom;gdesst un peu particuliere. Pour
nio < 3, le lithium-7 est produit par des réactiottde + *H — “Li + ~ tandis qu'an,, > 3, la
production de béryllium-7 paiHe + 3He — "Be + v est suivie d’une désintégratishdonnant
le lithium-7.0On a

Li
(W) = (1.2£0.7) x 107" (57805 + 03775 2.7)

Des résultats plus précis peuvent étre obtenus numériquelhexiste de nombreux codes de
calcul des abondances des éléments Iégers produits daiBBN. Nous utilisons en particulier
le code (non-public) de Karsten Jedamzik pour ce travailc@ie est basé sur le programme
de Kawano $3] mais contient toutes les derniéres évolutions, la prisecenpte des derniéres
mesures expérimentales de taux de réactions, la pogsshilivoir des particules reliques se
désintégrant pendant la BBN et la formation d’états liés.
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2.2 Contraintes observationnelles

La mesure des abondances primordiales des éléments |&gesngplexe pour plusieurs rai-
sons. L'évolution post-BBN est différente pour chaque éigd. Certains sont détruits dans les
étoiles, d’autres sont produits par des réactions au saréttdéles ou dans des collisions de
rayons cosmiques. Il semble relativement difficile de neales contraintes sur les abondances
primordiales pour ces éléments. Il est malgré tout possiléieidier des zones ou I'évolution
post-BBN est limitée permettant d’estimer les abondandesgpdiales.

Les contraintes observationnelles présentées ici sorditd principalement de la revue de G.
Steigman $4].

2.2.1 Deutérium

Le deutérium a une évolution post-BBN relativement simplant une faible énergie de liai-
son, le deutérium est donc un élément fragile qui est détauns les étoiles dont la température
dépassé x 10°K. Il est aussi produit dans les étoiles mais sa destructias forme d’hélium-

3 domine et est plus rapide qu'une possible éjection du dautaans le milieu interstellaire.
L'abondance du deutérium ne peut que décroitre avec le tdrap®bservations actuelles four-
nissent une borne inférieure a 'abondance de deutérium.

Le deutérium peut étre observé dans le systeme solaire gtalarilieu interstellaire. En effec-
tuant des observations dans des zones de redshift élevéstida objets de faible métallicité,
'abondance de deutérium devrait croitre et atteindre atepl qui correspondrait a I'abon-
dance prédite par la SBBN. De telles observations sont lplessen étudiant le spectre d’ab-
sorption dans des nuages de gaz neutres de la lumiere émdesgpiasars €loignés. Le rapport
D/H est déduit de la comparaison des raies d’absorption dédent et des raies plus larges
de I'hydrogene. Det H; ont des spectres d’absorption identiques ce qui rend dhffigidéter-
mination du rapport DH. Seuls 6 quasars (QSOALS pour quasi stellar objects atisofne
system) ont été sélectionnés dans I'étude de O’Meara et@lpprmettant d’obtenir des ré-
sultats relativement fiables et robustes. Néanmaois il y adispersion relativement importante
dans les résultats qui ne peut étre completement explicaredgs erreurs observationnelles.
Cette dispersion masque un possible plateau primordiakedédum et suggéere la présence
d’erreurs systématiques qui sont difficilement estiméasg®an B4] utilise le méme échan-
tillon de QSOALS mais utilise une méthode de calcul de la mogedes résultats quelque peu
différente. Il obtient une abondance de deutérium prinadrdi

D
(ﬁ) = (2.68703%) x 1077 (2.8)
Ce résultat est compatible avec la valeyttD= (2.60 4 0.16) x 10~° calculée par la SBBN.
Dans notre étude, nous considérons les bornes consesvatix@antes prenant en compte de
possibles erreurs systématiques :

D
22x107° < (ﬁ) <53x107° (2.9)
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La limite supérieure correspond a une borrirasur la mesure observationnelle fiable la plus
élevée qui est PH = (4.0 £ 0.65) x 107°. Ce choix est trés conservatif car il n’est pas exclu
gue des mécanismes procédent a la destruction efficace thrideu

2.2.2 Heélium-3

L'hélium-3 a une évolution post-BBN plus complexe que letdeum. Il existe des processus
de destruction de I'hélium-3 dans les couches internestdéds< et des processus de formation
par fusion de I'hydrogéne et du deutérium. L'hélium-3 estgte amené par des mécanismes
de turbulence et de convection dans les couches externassdtgides des étoiles ou il n’est
pas détruit. Il peut ensuite étre éjecté dans le milieu stédlaire. L'abondance d’hélium-3 est
mesurée a partir de raies d’émission dans les frequences ek réegions Hl (gaz ionisé) et
dans les nébuleuses préstellaires. Du fait des difféerentepsus contribuant a I'évolution de
'abondance déHe, les régions dont 'abondance se rapproche le plus dddaniasue de la
nucléosynthese primordiale sont les régions les plus aneg celles de plus faible métalli-
cité. Cela correspond aux régions périphériques de laigatax I'activité stellaire y est moins
intense par contraste avec les régions centrales de laigalzela est confirmé par I'observa-
tion d’un gradient de métallicité en fonction de la distancecentre de la Galaxie qui devrait
s’accompagner d’un gradient positif ou négatif d’'abon@ade*He selon que les processus
de formation ou de destruction dominent. Les données (¥6]j he mettent pas en évidence
un gradient et suggerent un équilibre entre les processuseéd¢ion et de désintégration de
I’hélium-3. Dans ce cas, la valeur moyenne de I'hélium-3uest estimation de son abondance
primordiale mais la grande dispersion dans les mesuresremirgfue I'évolution de I'hélium-

3 n'est pas encore bien comprise et donc comprend une grarele systéematique sur cette
valeur moyenne.

Les mesures suiHe peuvent servir de contréle de cohérence dans les calngsétre une
contrainte forte. Bania et al3f] ont adopté la limite supérieure sur I'abondance primdedia
mesurée dans des régiong He faible métallicité :

SHe 5
) S(1L1£0.2)x 10 (2.10)
La valeur standard de la nucléosynthése primordialétéstH = (1.05 + 0.04) x 107°. Les
deux résultats sont consistants mais il est a souligner epiéntertitudes sur I'évolution de
I’hélium-3 ne permettent pas de conclure sur le résultah&BBN.

L'abondance d’hélium-3 est souvent normalisée par I'alaocd de deutériunsf, 38, 28]. Ce
choix est motivé par le fait que le deutérium est plus fragile I'hélium-3. Le rapportHe/D
ne peut que croitre au cours du temps. Nous prendrons lalsnjpérieure conservative de

Jedamzik Pg]
3
(%e) < 1.72 (2.11)
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2.2.3 Hélium-4

L'évolution post-BBN de I'hélium-4 est simple. La nucléoslyese stellaire utilise I'hnydrogéne
pour synthétiser de I'hélium-4 entrant a son tour dans Iéeaye production des éléments plus
lourds tels C, N et O. L'abondance d’hélium-4 croit dans dep@rtions non-négligeables par
rapport a son abondance primordiale.

L'hélium-4 est détecté a partir des raies de la recombinad I'hélium ionisé principale-
ment dans les régions;Hextragalactiques de faible métallicité ainsi que dans é&sileuses
planétaires, les étoiles jeunes. Pour s’affranchir de ¢alyetion stellaire, on corréle I'abon-
dance d’hélium-4 a celle d’autres éléments comme I'oxygees régions de faible métallicité
doivent avoir des abondances d’hélium-4 quasi primordjalee extrapolation de métallicité
nulle donne une estimation de 'abondance primordialedgititude sur I'abondance dele
est dominée principalement par les erreurs systématigjiggade d’'lzotov et Thuand9, 4(]
repose sur une sélection de 82 régionsddnnant une trés faible erreur statistique ; une ana-
lyse fine des données donne I'abondance primordigle- 0.2472 4+ 0.0012. L'annalyse par
une autre équipe des mémes donnees donne la Vgledr0.249 4 0.009 [41]. Lorigine des
possibles erreurs statistique est discutée dafjsComme il n’est pas clair comment traiter les
erreurs systématiques, nous utiliserons les contraiotesecvatives

0.232 < Y, < 0.258 (2.12)

qui incluent la plupart des résultats présentés dafj®f est en accord avec le résultgt*>N —=
0.2487 4+ 0.0006 de la SBBN B4].

2.2.4 Lithium-7

Le lithium-7 est détecté dans le spectre d’absorption dembaphére des étoiles de faible mé-
tallicité (Population Il) du halo galactique et dans leslétodes amas globulaires.

A faible métallicité un plateawlateau de Spitea été observé pour le rappotti /H. La valeur
moyenne de ce plateau est considérée comme proche de labmngrimordiale. De nom-
breuses études ont été effectuées sur la mesure du lithaens/les étoiles de faible métalli-
cité parmi lesquellesip, 43, 44, 45, 46, 47, 48]. Les estimations de I'abondance de lithium-7
primordial sont toutes compatibles avec l'intervalle x 10719 < “Li/H < 1.9 x 10719,
Ces valeurs sont incompatibles d’un facteur 2-3 avec lauvaleédite par la SBBNLi /H ~
(4.2699L) % 10710 [49].

Cette situation est encore plus critique suite aux réceitsiis de Cyburt et al5[J] prenant en
compte d’une part une réévaluation du taux de réacticieg, v)"Be [51, 52, 53, 54] dont les
incertitudes ont été fortement réduites et d’autre parblavelle valeur du rapport baryon-sur-
photon mesurée par WMAP. Cyburt et al. obtiennent une abwedde lithium pour la SBBN
Li/H ~ (5.2470%3) x 10710,

De nombreuses sources d’erreurs systématiques ont étéextumais ne semblent pas pouvoir
expliquer completement cette incompatibilité comme legititudes sur les taux de réactions
nucléaires qui seraient a I'origine d’'une surestimatios gegdictions de la SBBN (comme
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SHe(a, v)"Be ou™Be(D, p)2*He, voir [55]). Ces taux ont été contraints dans une étude effectuée
sur le flux de neutrinos solaires{] qui conclut que ces incertitudes ne peuvent résoudre le
probléeme. Une autre source d’erreurs viendrait de la lidom de la température des étoiles
étudiées, une relation directe existant entre I'abonddeckthium-7 et la température de ces
étoiles. Une sous-estimation de la températtre~ 1500 K) pourrait expliquer en partie le
probleme, car cela amene a une estimation de I'abondandéhieni-7 plus grande (ce qui
explique en particulier les valeurs importantes 4& £7] donnantLi /H = (2.19 4 0.28) x

10~1° pour 'amas globulaire NGC 6397). La calibration a été peeecompte avec précision
dans les études les plus récentes.

La depletion du lithium-7 reste une possibilité non-exo#ict viable expliquant la différence
entre la SBBN et les observations. Le lithium-7 est un élérfragile, facilement détruit dans
les parties internes des étoiles. En effet, le lithium-7cepimérique pourrait étre détruit lorsqu'’il
est transporté vers l'intérieur plus chaud de I'étoile. @Bémpmeéne est bien observé dans les
étoiles ayant une large zone de convection (les étoiledusdides) mais peu dans les étoiles
de la séquence principale, plus chaude et avec une zone dection plus étroite, qui laisse le
lithium-7 dans les régions externes et donc en modifie p&otidance. Les arguments s’oppo-
sant a la dépletion du lithium reposent sur le fait que laithistion de lithium-7 en fonction de
la température des étoiles ou leur métallicité est tresoumié et serait difficilement reproduite
si la dépletion était active. De plus, la dépletion seraisplu moins efficace selon les mouve-
ments de rotation des étoiles induisant une dispersioriawridance de lithium d’une étoile
a une autre. Enfin, la présence d’abondance non négligealithidm-6, élément encore plus
fragile que le lithium-7 suppose que les processus de aistnstellaire sont limités.

Le scénario le plus simple est d’accpeter que le plateau de fBdique I'abondance primor-
diale de lithium-7. Néanmoins la situation n’est pas ausspke. Des modélisations stellaires
plus riches (ex : diffusion atomique, turbulences) peuveatire des phénomeénes de dilution
et destruction du lithium-7. Korn et ab§] ont proposé un modéle stellaire de diffusion a partir
de turbulences de magnitude paramétrisée mais d’origtenimue et de diffusion atomique.
lls obtiennent une réduction de I'abondance de lithiumthdacteurl.95 dans I'atmosphere
des étoiles de population Il. Combiné aux autres erreutstsaes, ce modele permet d’étre
en accord avec les résultats de la SBBN, ce qui en fait une piiressante mais pas encore
statistiquement probante.

Aux processus de destruction stellaire, il faut tenir canta la possibilité de former du lithium-
7 par collisions de rayons cosmiquesy(fmoyaux CNO) enrichissant d’autant plus la discussion
sur I'évolution post-BBN du lithium-7.

Il est clair que le probléme du lithium-7 ne peut plus vengrdéurs systématiques. L'origine
de cette anomalie pourrait venir en partie de processugpdstsiques ou de mécanismes phy-
sigues, tel la désintégration de particules reliques lssapendant la BBN, discutée dans la
section suivante.

Comme les processus de destruction dominent I’évolutist B8N du lithium-7, nous prenons
uniguement une borne inférieure sur 'abondancélde

‘Li ~11
) 28510 (2.13)
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2.2.5 Lithium-6

Le lithium-6 est mesuré dans les étoiles de faible métadlicomme le lithium-7. Asplund et
al. ont étudié une dizaine d’étoiles et obtiennent un rapgabondancéLi/"Li ~ 0.05 [47].

lls avancent la possibilité d’'un "plateau du lithium-6" pales étoiles de faible métallicité, de
la méme fagon que pour le lithium-7 (il est a noter que I'obbggon du plateau est contestée
par [59], l'interprétation dépend beaucoup du modéle de simulatedoptées). Les mesures
donnent une abondance Hg /H ~ (3 — 5) x 107!2. Cette valeur semble donc étre une bonne
estimation de la valeur primordiale mais est plusieursawdie grandeur supérieure a la pré-
diction®Li /H ~ 1071 — 10~ de la SBBN. Lorigine de cette incompatibilité est inconnue
Le lithium-6 observé dans le soleil ou les étoiles a grand@li@té est produit par interaction
avec des rayons cosmiques, par spallation CNO — LiBeB) ou fusion ¢+ o — SLi +.. ).

Ce type de production de lithium-6 échoue par un facteur 5gphgeier I'abondance observée
dans les étoiles de faible métallicité car le processugimah D(«, v)°Li est une transition qua-
drupole et donc fortement supprin&]. Pour produire une abondance®e/H ~ 5x 10712, il
faudrait des rayons cosmiques dont I'énergie par nucléésemt dans I'Univers soit de I'ordre
de~ 100 eV. Des sources pour de tels rayons sont proposees @gns [

Le probleme du lithium-6 est d’autant plus important si omsidéere les processus de des-
truction. Si le lithium-7 est détruit dans les étoiles d'aateur 2-3 pour étre compatible avec
la SBBN, le lithium-6 doit étre détruit d’un facteur au moidguivalent; il est alors possible
d’avoir une abondance de lithium-6 aussi élevée HugH < 4 x 107! ou °Li/"Li < 0.1

qui donne I'abondance observée apres destruction dansoigsséMais comme le lithium-6
est plus fragile que le lithium-7 & cause d’'une énergie dsdiaplus faible, la destruction de
lithium-6 peut étre plus importante que celle du lithiuniNous suivons le choix de contraintes
de [28] en suivant le raisonnement d&’] et nous utiliserons la borne supérieure suivante

LY < .66 (2.14)
i)~ '

Les résultats des deux isotopes de lithium présentent diitaptes différences avec le modéle
standard de nucléosynthese primordiale. Il est relativeémificile d’obtenir des abondances
fiables a partir des observations mais le travail importantes erreurs systématiques montre
gue les erreurs viennent peut-étre de la SBBN et non des esd&lvolution post-BBN des
éléments. Cela est peut-étre le signe qu’il est nécessaiedier des modéles de nucléosyn-
thése au dela du modéle standard comme des modéles avecri@dqsareliques produites
dans les premiers instants de I'Univers qui se désintegemdant ou apres la nucléosynthése
primordiale.

2.2.6 Béryllium-9

Dans le cadre de la SBBN, le béryllium-9 est produit dans destifés infimes a cause d’un
gap dans la chaine de production des éléments due a I'abd@&hement stable avec huit nu-
cléonsA = 8. On retrouve déja une situation similaire pour le lithiuret@ithium-7 qui sont
difficilement produits a cause de I'absence d’élément staldl = 5. Le béryllium-9 subit donc
une double suppression. Les calculs dans le cadre de la SBBhedt’Be/H < 10717 [63].
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La récente découverte de la possibilité de catalyser detiogga nucléaires par la formation
d’états liés entre les noyaux légers et une particule massiargée négativement pendant et
juste aprés la nucléosynthese primordiale a nécessitétaliér la physique pendant la BBN
dans le contexte de la CBBN (pour Catalyzed Big Bang Nucleib®sis), qui sera présentée
ultérieurement dans ce mémoire. Un certain nombre d’adifl4, 65, 66, 67] ont souligné la
possibilité de catalyser la réaction de capture de neutaotebéryllium-8 (a courte durée de
vie) pour forme le béryllium-9 (stable), entrainant unequction primordiale non-négligeable
de’Be.

Les observations (voir par exempled[ 69, 70]) ne permettent pas de conclure a I'existence
d’un plateau comme pour le lithium-7. Néanmoins, dans legedtde trés faible métallicite,
en supposant I'abondance primordiale, il est possibldides Be/H ~ 10~'* — 107'%. Nous
prendrons une borne supérieure sur 'abondand®deprimordial identique &7

9
<%e) <21x107" (2.15)

Le béryllium-9 est une sonde intéressante pour des modeksiade la SBBN, complétant de
facon intéressante les isotopes du lithium, dans la mesufBe est moins fragile quéLi et
Li permettant de poser des contraintes plus robustes.

2.3 BBN et désintégration de particules reliques

Dans I'Univers primordial, la température est suffisamnédenée pour produire des particules
massives et meta-stables. En se désintégrant, ces pastiojgctent une certaine quantité de
particules énergétiques dans le plasma. Si les particalezpies se désintégrent pendant ou
apres la nucléosynthese, les particules injectées peaveirtun impact non-négligeable sur
les prédictions de la BBN. Une étude détaillée de la nuckdib®ge dans ce cas nécessite de
prendre en considération les interactions des particuiesapes mais aussi secondaires lors
de leur thermalisation dans le plasma. Une analyse a étéenulamss les articles/[, 38, 2.
L'impact des produits de la désintégration dépend de lareatas particules, de leur énergie
et de la température du plasma lors de leur injection. Ornndisé les cascades hadroniques,
composeées de nucléons, antinucléons et mésons, des étaxteomagnétiques, composées
de photons, électrons et positrons, et les particuleseselta classification n’est pas exacte
puisque les protons et les mésons ont également des imesélectromagnétiques avec le
plasma.

2.3.1 Particules inertes

Les neutrinos ont une probabilité d’interaction avec lespia trés faible et ils sont donc consi-
dérés sans effet sur les produits de la nucléosynthesen@apie il est a noter que dans I'Uni-
vers tres primordial{ ~ 1 seconde), des neutrinos tres énergétiquesd0 GeV) ne peuvent
pas étre considérés comme inertes. lls produisent dessphiétectrons par diffusion sur les
neutrinos du plasma.




46 2. NUCLEOSYNTHESE PRIMORDIALE

Le gravitino, que nous étudions par la suite, est égalenmmidéréee comme une particule
inerte. Ses interactions étant purement gravitationnedtte hypothése est bien valable. Ainsi
toute présence de gravitino dans le plasma n’influe pasaboiidance des éléments Iégers.

2.3.2 Photons et leptons chargés

Les photons et les leptons chargés sont rapidement thegaglar des réactions électromagné-
tiques avec les photons du plasma v,y — ¢~ + e*. Ces réactions sont trés rapides a cause
de la densité importante de photons dans le milieu. Lesrélextet positrons produits vont
procéder a des diffusions Compten+ yp,g — v +e™.

Le spectre d’énergie des photons est supprime a haute epengir., > E,,., 'énergie seuil
de production de paire électron-positror]

2 keV
B = e ~ 12 MeV (%) (2.16)

22T

Pour une énergie supérieureFa,.., les photons injectés sont rapidement convertis en paires
électron-positron. A haute température, le seuil d’émeegt tres bas, peu de photons sont suf-
fisamment énergétiques pour induire des réactions de phstmiation. Quand I'Univers se
refroidit, £,,., augmente et certains photons deviennent suffisammentétiggrgs pour pho-
todissocier les élements légersIA= 1 kev (I' = 10 keV), il n’y a pas de photons avec une
énergie supérieurel2 MeV (1.2,nitMeV).

Les photons sont rapidement thermalisés et produisent luEsns secondaires, de moindre
énergie. Ces derniers participent a des réactions de idiff@ompton et des productions de
paires Bethe-Heitler(+ p(*He) — p(*He) + e~ + ™). Les électrons et les muons sont ther-
malisés par des processus similaires. Le tau peut égaleahiire des mésons mais ceux-ci
produisent des cascades électromagnétiques avant diintear des processus hadroniques.

Pourt < 10* s, E,..« est trop faible et il n'y pas de photodissociation. Linjectde photons
dans le plasma n’est pas contrainte par la nucléosynthésergiale.

Pour10* < ¢t < 10% s, certains photons peuvent alors détruire le deutériumtdgmergie de
liaison la plus faiblef, = 2.225 MeV ; on a donc des contraintes sur I'injection de photons par
la limite inférieure sur 'abondance de deutérium.

Pour10% < t < 107 s, il est possible de réduire 'abondance de lithium-7 par dactions
Li +~ — SLi + n, mais ces réactions produisent trop de lithium-6. Il y a égant des
réactions de photodissociation du deutérium trop impoegan

Pourt > 107 s, E.x est suffisamment élevée pour permettre la destruction déuth-4 par
le processus + *He — n + *He. Une destruction d’une faible fraction d’hélium entetme
forte contrainte sur une surproduction de deutérium.

2.3.3 Mésons

Les mésons sont produits en grande quantité principaleds # les phénoménes d’hadroni-
sation mais également par interaction électrofaible comams la désintégration du lepton tau




2.3. BBNET DESINTEGRATION DE PARTICULES RELIQUES 47

ou la production de paire de mésons dans la diffusion de inesttres énergétiques sur les
neutrinos de fond.

Les meésons chargés (pions et kaons) ont un effet non néglegpaur des temps de l'ordre de
~ 107! — 10! s lors de réactions d’échange de charges avec les nuclégris]

p+1 — n+7° (2.17)
n+rt — p+a° (2.18)

Des protons sont convertis en neutrons et réciproquemeantéaction étant asymétrique, un
plus grand nombre de protons sont convertis en neutronsj eeigmente la production d’hélium-
4.

Pour des temps inférieurslaseconde, les réactions d’échange de charge ont lieu mais son
moins efficaces que les interactions faibles qui maintiehleerapport neutron-sur-proton a sa
valeur a I'équilibre.

Pour des temps supérieurs a la seconde, le temps d’interadis mésons est de la forme
[73, 74

1 100 mb 10-10 t\*?
e — 1 1gx108s( W 6 <10 — (2.19)
(OhadaV) np (Thaav) Ui ls

oU (ohaqv) est la section efficace d'interaction fortes= n,, /n., ett est le temps auquel le méson
est produit par désintégration de la particule relique.ebgais d’interaction est a comparer avec
la durée de vie typique des pions et kadhg,cson /Mmeson) X 1075 s. Ainsi, pour des durées
de vie de la particule relique de> 10 — 100 s, les mésons se désintegrent par processus
électromagnétiques avant d’interagir avec les nucléomdaima.

2.3.4 Nucléons

Les nucléons non-thermiques, produits de désintégradi@psirticules reliques, se thermalisent
par interactions électromagnétiques et hadroniques asgqualrticules du plasma.

Pourt < 150 s, les protons et les neutrons de haute éneirgie>(100 GeV) se thermalisent
principalement par diffusions électromagnétiques (pisaht des électrons, positrons et pho-
tons interagissant a leur tour avec le plasma) du type :

- diffusion coulombienne : le proton chargé diffuse sur lestbns et positrons du plasma.
Le processus est tres fréquent et se fait avec un faible getdiimpulsion ; on peut donc
considérer qu’il induit une perte continue d’énergie du@no

- diffusion Thomson : le proton perd de I'énergie en intersgig avec les photons du fond
diffus cosmologique. Ce processus est surtout importaumt ypoe température €levée. Le
processus est tres fréquent a cause de la grande densit®tdagphla perte d’énergie
est aussi considérée comme continue car I'échange d'éneagidiffusion Thomson est
faible

- diffusion via le moment magnétique : le neutron posséde umemb magnétique qui lui
permet de diffuser sur les électrons et positrons du pla§learocessus est important
pourT > 50 keV lorsque la densité de paires est importante.
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Les interactions hadroniques non-thermiques des nuckaoris

- interaction élastique N-N et KHe : ce processus est efficace pour thermaliser des nu-
cléons de faible énergid( < 1 GeV). Il commence a étre important pour les neutrons
pour des températures inférieuregiékeV et inférieures 20 keV pour les protons

- interaction inélastiqgue N-N : les nucléons énergétiquesam pas stoppés par diffusion
élastique mais par diffusion inélastique. Cette diffustmtraine la production de pions
induisant une conversion de protons en neutrons

- annihilation nucléon-antinucléon : les désintégratioadrbniques peuvent produire des
antinucléons qui s’annihilent avec les nucléons pré-amistdans le plasma. Comme les
protons sont plus abondants que les neutrons et a cause sBgtien efficace dep
augmentée d'un facteur de Coulomb, I'annihilation se faéf¢rentiellement avec les
protons. Le rapport neutrons/protons augmente et donori@nce de I'hélium-4 égale-
ment

- réactions de fusion non-thermiques : elles sont particriient importantes pour le lithium-
6. Aprés une spallation ou photodésintégration de I'hélyrdes noyaux déH et *He
sont produits. Ils procédent ultérieurement a la fusiorcdwe pour formerLi par la
réaction®H(*He, n)°Li et *He(*He, p)°Li. Plus rarement, certaines réactions de fusion
entre des noyauiHe énergétiques et des noyadile thermalisés peuvent produfild et
Li.
Pour des temps < 1 s, I'action des baryons est nulle car les interactions égilohaintiennent
le rapport a I'équilibre. Entréa < ¢t < 100 s, le rapport augmente en faveur des neutrons,
entrainant une production importante de deutérium quiagstement brdlé en hélium-4. La
contrainte sur une surproduction d’hélium-4 est faible @itide la grande abondance ttde.
Pourt > 100 s, le deutérium produit ne fusionne plus pour donner deiling| on obtient une
forte contrainte sur la surproduction de deutérium) [/5]. Au dela det = 150 s (" ~ 90 keV),
les protons et les neutrons injectés interagissent avéatgsns du plasma avant de thermaliser.
Des réactions de spallation de I'nélium-4 entrainent lalpetion de deutériuniH, 3He etSLi.
La surproduction de deutérium est une contrainte forteesooibre de nucléons injectés dans
le plasma et sur leur énergie.

Pour conclure, l'injection de particules peut modifier leédictions de la SBBN et modifier
'abondance des différents éléments. Il existe une fenétte< ¢ < 10° s ou les effets de
production et destruction du deutérium par les photonssaileléons se compensent avec une
possible résolution du probléme du lithium-7. Si la duréeideest proche de0? s, il est alors
€galement possible de résoudre le probléme de I'abondanitidim-6 [71], voir le chapitre

11

2.4 CBBN et états liés

Il a été souligné en 2006 par Pospel@/][ que les prédictions de la SBBN peuvent subir
des modifications importantes lorqu’on étudie des scésamiduant la présence de particules
massives et chargées négativement qui vont former dediétats/ec les noyaux des éléments
légers. Les premieres études sur la formation de ces éatelinontent aux années 80 lorsque
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des modeles de matiere noire chargée étaient étudies |, 7&]. Pospelov a montré que ces
états liés pouvaient catalyser certaines réactions enenigmt de plusieurs ordres de grandeur
la section efficace de celles-ci. La nucléosynthése prifalrén présence de ces états liés est
appelée CBBN pour Catalyzed Big Bang Nucleosynthesis. bés@gménes physiques induits
par les états liés sont nombreux et en I'espace de deux ansand gombres d’articles sont
sortis sur le sujetq9, 80, 81, 82, 83, 84, 65, 85, 86, 87, 88, 89, 90, 91, 29, 92, 93, 66, 94, 95, 67).
L'intérét des états liés est 'importante formation deilith-6 et de béryllium-9.

Pour la suite de ce chaptire, on notela particule chargée négativement(&tX) I'état lié

du noyauN avec la particuleX. Pour étudier la nucléosynthese dans le cadre de CBBN, il
faut calculer les énergies de liaison des états liés, I'danoe des états liés et ensuite les dif-
férents phénomenes physiques permettant une catalyséaidi®ns nucléaires qui apporteront
une solution aux problémes du lithium et permettent uneymrtion primordiale importante de
béryllium.

Ces nouveaux phénomenes ont été intégrés dans le prograencadcdl des abondances des
éléments légers développé par Karsten Jedamzik. J'aisiveanent utilisé ce programme au
cours de mon travail. Je présente ici les aspects princidaua nucléosynthese primordiale
dans le cadre de la formation des états liés.

2.4.1 Energie de liaison

Pour estimer I'énergie de liaison de I'état [i& X'), on exprime I'hamiltonien du systéme en
supposant une distribution de charge uniforme dans le niéggu.

2
2
p INZxa ZINZxa r
H— 2mn — N + N <E> pOUI‘ r<TnN

2

p- ZnZx«
I ST pour r >ry

(2.20)

aveca la constante de structure finey ~ 1.2A1/3/200 MeV~! est le rayon nucléaired, Zx
et Zx sont le nombre atomique du noyau, les charges électriquesydw et deX. On suppose
quemx > my, Ce qui est justifié cak est dans notre cas un stau de masse> 100 GeV et
les nucléides ont une masse de I'ordre du GeV.

Dans le premier cas, la particulé est dans le rayon nucléaire. L'énergie de liaison peut étre
estimée avec I'approximation de l'oscillateur harmonidbans le cas de petits noyaux, la par-
ticule X est en dehors du noyau. L'énergie de liaison est traitée @dans le cas de I'’hydro-
gene. On obtient :
§ ZNZXOé _ L ZNZXOé
g | 8128 (5] pour r<ny

%ZJQVZ}QQmN pour r >ry

(2.21)

Les situations intermédiaires sont traitées avec une ifamckonde test §6]. Le tableau2.1
donne les énergies de liaison et une estimation du rayon ded&s états liés ainsi que le rayon
du noyau. Le rayon de Bohr est donné par

1
= ozZNZXmN

(2.22)
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noyau| Ej, (keV) | a, (fm) | ry (fm)
'H 24.97 28.8 0.895
H 49.5 14.4 1.3
3H 72.6 9.6 1.7
3He 269 5.2 1.951
‘He 349.6 4.8 1.673
OLi 842.5 2.1 2.37
Li 897.6 1.9 2.50
Be 1385 1.5 2.50

TAB. 2.1 — Energie des états liés, estimation du rayon de Bolayenrdu noyaud<]

2.4.2 Abondance des états liés

Le calcul de I'abondance des états liés est présenté dans&alh. [79]. La capture deX est
supposee faite dans I'état fondamental, la section effidagaocessus est

2120Z% E,

4 3
3e myv

ov x>

(2.23)

ou v est la vitesse relative d&. Pour les temps ou la capture est efficace, les particulds son
non-relativistes et done yv?/2 ~ 3T'/2. La moyenne thermique de la section efficace donne

1raZiA2m

- 3et

Ey
m3v/mnT

(2.24)

(ov)

Si on suppose I'équilibre thermodynamiqyep) nx/H > 1, 'abondance des états liés est
donnée par I'équation de Saha

(2.25)

2 n o T\ */?

2 oy my

Il est possible d’estimer la température critique a laguielitaux de photodissociation de I'état
lié est égal au taux d’expansion de Hubble. A cette temprdiy I'état lié€ commence a se
former. On obtientl, ~ FE,/30, ce qui donne une température critique~del0 keV pour
‘He et~ 1 keV pour I'hnydrogéne. Les courbes d’abondance des figurgs2H et Fig. 2.5
sont compatibles avec ces estimations. Dans le cas géitdaalt résoudre les équations de




2.4. CBBNET ETATS LIES 51

T (keV) T (keV)

10 10 10 1 10t 10 10 10 1 10t
L L L A LA A L L L A LA A

10 10

10%E 10%E

10°F 10

10°F 10°F

10° 10°F

10°E 10°E

107F 107F

10%E 10%E

10° 10°F

lolo’\muu\ FINRTTIT SRR 11 MANRTITT M RTTIT MARTIIT MM TTIY M WRTITT WRTT 1010 FNRETIT SR T AN S107 MASRTTTT MAARTRT ANWRTTIT MRWHTIIT I\ VNRRTTT MMRET]
1 10 10 1¢¢ 100 10 1¢¢ 10 1F 10 tég)“’ 1 10 100 1¢¢ 100 10 10 10 1F 10 tég)“’

FIG. 2.4 — Abondance relativé = n,/n des états lié$*HeX) (rouge) et(pX) (noir) pour
Qxh? =0.1etmyx = 100 GeV, etrx = 10* s (figure de gauche}x = 107 s (figure de droite)

Boltzmann
—nx + 3[‘[71)( = QTLX (226)
ot L9t " | capture
[0
—ny + 3[‘[71]\[ = —’I”LN} + |:—7”LN} (227)
ot L9t " Jfusion L9 " Icapture
0 0 0
—N(NX) T+ 3Hn NX = —MN(NX } — [—nx} (228)
ot oo ot tusion Lot capture

Les termes de fusion correspondent aux réactions de fusicléaire. Les termes de capture
sont obtenus en étudiant le proces8us X — (N X))+~ etle processus inverg&/ X))+~ —
N + X, on obtient

0
{anx} ~ — (ov) (nNnX — nvx)ny (E > Eb)) (2.29)
capture
avec 3/2
_ 3 (N ~Eb/T
n(E>E)=T (%T) e (2.30)

Les figures Fig2.4 et Fig. 2.5 présentent 'abondance relatiyg= ny, x)/ny, pour les états
liés du proton et de I'hélium-4. Les abondances dépendet@nfient de la durée de vie dé.
Pour des durées de vie déinférieures au temps critique de formation de I'état(liéX), la
production dg N X') est négligeable. Cela est illustré sur les figures Eiga)et Fig.2.5(a)ou
la durée de vie d& est inférieure au temps de production(deX). Ainsi toutes les réactions
liées a( H X') sont absentes. La comparaison des figuresZFiet Fig.2.5montre I'influence
deQh? sur 'abondance des états liés.

La formation d’états liés est d’autant plus importante guddnsité deX est grande. Pour étre
exact, cela dépend dey-h? = %Qxh? La densité reliqgue d& est un paramétre crucial dans
le calcul des abondances des éléments |égers.
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FIG. 2.5 — Mémes figures que4avecQxh? = 10~

2.4.3 Catalyse
Ecrantage de la barriére coulombienne

Les noyaux légers sont tous chargés positivement, la fusgeut avoir lieu que si la barriére
coulombienne est franchie par effet tunnel. Le taux de i@aatst supprimé par un facteur
exponentiel. Dans le cas d’'un état lié, la charge négativ& déduit la barriere coulombienne
et donc réduit la suppression par le facteur de Coulomb. ffets@nt été étudiés par Kohri et

al. [79].

Pour la réaction de fusion standard, avec un état lié ou deus kés entre eux, le facteur de
Coulomb s’écrit

Qn L, Lyor _27ZaZpe
~ e ,

a+b — ... Fab(v)_T R (2.31)
2 Z o Z _ZﬂZ(aX)Zba
(@X)+b — ... Faxp(v) ~ 2028 - 50— (2.32)
01
PAVAR YA _2ax)?ux)
(aX) + (bX) — ... F(aX)(bX)(w)ﬁ i ();) (bx)ae v2 (2.33)
2

ou« est la constante de structure fitg (i = a,b) estla charge de I'élementZ;x) = Z, — Zx
est la charge de I'état lig@ X ) etw, vy, vy Sont les vitesses relatives detb, (a.X) etb, (aX) et
(bX) respectivement.

Le facteurF' dans le cas des états liés est plus élevé que dans le cas SBBNj entraine
une augmentation directe des sections efficaces des puscagsc états liés. Néanmoins, la
formation des états liés se faisant aprés la SBBN, ces affgtispeu importants d’apresd]
considérant que les effets obtenus pail Wiennent de choix ad-hoc non justifiés.
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He

FiG. 2.6 — Fusion de I'hnélium-4 et deutérium avec ou sans état lié

Réactions sans photons et synthése de lithium-6 et bérylhu-9

Ce type de catalyse fut souligné en premier par Pospéldvdans le cas de la fusion de
I’hélium-4 avec le deutérium pour produire du lithium-6 .tt@eréaction s’accompagne d’une
transition quadrupole. La section efficace est proportiatﬂlarr‘at)\;5 ou A, ~ 130 fm est la
longueur d’onde du photon émis. Dans le cas de CBBN, on & liét¢'HeX), il n'y a plus
d’émission de photon (voir figur2.6) :

‘He+D — SLi+~ (2.34)
(*HeX)+D — SLi+ X (2.35)

En premiére estimation, la longueur d’onde du photon esplarge par le rayon de Bohr de
(*HeX), apnex) ~ 4.8 fm. La section efficace est ainsi augmentée d’'un facteur0’. La
production de lithium-6 devient alors tres importante. Ligpprt des taux de réactions dans le
cadre de CBBN sont calculés dans I'approximation de BornteGgpproximation est valide
dans des processus avec des transferts de faible énergelddzs de la réaction de I'é2.35
I'énergie de diffusion est de I'ordre d®— 100 keV alors que la réaction nucléaire est de I'ordre
de 10 MeV et est complétement négligée dans I'estimation de Pogpeette réaction ne peut
pas étre traitée perturbativement. C’est le cas de la gldparprocessus de CBBN, néanmoins
'approximation de Born a été utilisée dans de nombreusegeétpour donner une premiére
estimation. Un calcul exact du processus de 285 par Hamaguchi et al3f] en résolvant
I'équation de Schrodinger a trois corps réduit le factedines par Pospelov d’'un ordre de
grandeur. Celui-ci reste donc tres important. Lorsquet’i#¢ (‘“HeX) se forme &' ~ 10 keV

(t > 10* s), les réactions de la SBBN sont négligeables, comme leepsos de destruction du
littihum-6 Li + p — ®He + *He. Il y a donc un probléme de surproduction de lithium-6.2aCel
pose des contraintes sur la durée de viekdet son abondance. Poug < 10* s, il n'y a pas
de formation de I'état lié et le processus de productiontti@ulin-6 catalysé n’a pas lieu.

Il est a noter que ces contraintes se basent sur un seul pusceatalysé et pourraient étre
relaxées dans une étude globale des effets de la catalyse.

Récemment, Kamimura et al. ont entrepris un effort impartencalculer exactement les S-
factors des processus catalység][ Ces résultats permettent d’effectuer un traitement plus
rigoureux de I'ensemble des réactions intervenant dan8BNC

Il a été discuté dans3f] que la formation de I'état li€p.X) versT ~ 1 keV pourrait participer
a la destruction du lithium-6 par la réactiin + (pX) — X +3He+ *He. Il semble cependant
improbable d’obtenir un espace de solution a grande durégedde X a cause des effets de
photodésintégration des états liés et des réactions digehdeX entre les éléments.




54 2. NUCLEOSYNTHESE PRIMORDIALE

La catalyse peut aussi amener a la production de bérylligifa; 355, 66, 67]. Comme indiqué
précédemment, cet élément n’est pas produit dans le cadeeS®BN a cause de I'absence
d’élément stable & = 8. La production de béryllium-9 se fait en deux étapes, leofusadia-
tive de deux noyaux d’hélium-4 en béryllium-8 suivi de latap d’'un neutron pour donner le
béryllium-9

‘He+ (*HeX) — (°BeX) +~ (2.36)
(®BeX)+n — ‘Be+ X (2.37)

Le béryllium-8, seul, est tres instable et se désintegrieleapent, ce qui exclus la formation
de béryllium-9 dans le cadre de la SBBN. au contraire I'ééat’BeX) est stable et peut donc
amener a la formation de béryllium-9 dont 'abondance p&arsatre au niveau des résultats
observationnel$Be/H ~ 1071 — 10713,

Kamimura et al. § 7] ont émis des réserves sur les processus catalysés de fioodiichéryllium-
9. Il nest pas clair que ces processus obtiennent des factes grands. Nous avons utilisé
nénamoins I'approximation de Born, le béryllium-9 n’étpas I'élément central de ce travalil.

Photodissociation des états liés

Dans le cas d’une patrticule relique chargée et instablie-cepeut se désintégrer induisant des
cascades électromagnétiques et une production de phatergggéques, qui thermalisent selon
les réactions décrites dans la secthB mais peuvent aussi détruire les états liés a partir de
T ~ 30 keV [88]. En particulier, la photodissociation détruit les étaés [*HeX) et surtout
(pX) du fait d’'une énergie de liaison plus faible et d’'une secstiitace de dissociation plus
importante.

Réactions d’échange deX

La particuleX dans un état lié peut étre transférée par une réaction eruthee a un état
lié avec un noyau plus lourd. Ces réactions d’échang& dent trés importantes. La réaction
(pX) + *He — (*HeX) + p réduit de deux ordres de grandeur I'abondance des étatp iés
[67). La plupart desX de(pX) sont captés par I'hélium-4 a cause de la forte abondantdele
Une deuxieme réaction relativement efficace est I'échaege dntre le proton et le deutérium
(pX)+ D — p+ (DX). Ladurée de vie de I'état liED X ) est trés courte et est détruit par les
réactiong DX) +p — X +3He et(DX) + *H — ‘He+ n + X. Les réactions d’échange de
X sont donc contraintes par la limite inférieure sur I'abarmade deutérium et par la limite
supérieure sur le rapport des abondariets' D.

Pour conclure ce chapitre, on peut souligner la grande sgghehénoménologique de la nu-
cléosynthése primordiale en présence d’états liés danadee ae la CBBN. Les premiéres
estimations ont suggérées une borne supérieure sur la derge de la particule relique de
I'ordre de2.10% s pour éviter une surproduction de lithium-6. Les incediisiliées a I'approxi-
mation de Born ne permettaient pas encore d’avoir une agseifarte en cette contrainte. Des
études Monte-Carld3p, 29 ont mis en évidence que les incertitudes sur les 19 prosgsau
cipaux rendaient possible une résolution des problemeishilunh pour une durée de vie de
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de10° s. Les derniers résultats de Kamimura et@l] pnt permis de réduire drastiguement les
incertitudes sur les taux de réactions grace a des calgalsreux des S-factors. La conclusion
semble confirmer la limite sur la durée de vie de la particeligue de I'ordre d& — 5 x 103 s.
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Chapitre 3

Matiere noire

Le modeéle du Big Bang décrit de fagon satisfaisante I'histde I'Univers et son évolution ther-
modynamique. Mais seules les observations permettenttdentéer la nature et 'abondance
des différents éléments qui le composent. Par exemplalkéde la nucléosynthese primordiale
et du fond diffus cosmologique permet de connaitre 'abandade baryons dans I'Univers,
I'observation des supernovae de type la suggeére I'existdiémergie noire source de I'expan-
sion accélérée de I'Univers. Dans les années 1930, J. Qaiiaét le mouvement des étoiles
dans la galaxie et F. Zwicky analysant la dynamique des gaalans 'amas du Coma arri-
verent a la conclusion que la masse induisant ces mouvemgitsupeérieure a la masse de
la matiere lumineuse. Ce probléme h@asse manquanfgeut étre résolu en altérant les lois
de la gravitation (voir la sectioB.4) soit en supposant I'existence de matiére non lumineuse
interagissant trés faiblement avec la matiére ordinkrmatiére noire

Les effets de cette matiére s’'observent a différentes shastrophysiques et cosmologiques.
Mais la nature des particules composant la matiere noirenestre inconnue. Il existe de nom-
breux candidats possibles tels que les neutrinos du motgldasd ou des candidats présents
dans des modéles au-dela du modele standard comme dansigysa@trie ou les théories avec
des dimensions supplémentaires.

Dans ce chapitre, je présenterai quelques observatiortamhen évidence l'existence de la
matiere noire, des candidats possibles et des expérienses @m place pour mesurer les carac-
téristiques de la matiere noire, par des méthodes de d#tetlitecte ou indirecte. Je rappelerai
aussi qu’il existe des théories alternatives a la matienerem illustrant le cas de MOND per-
mettant d’expliquer certaines observations.

Ce chapitre s’appuie principalement sur I'article de resedertone et al.gq].

3.1 Mise en évidence

3.1.1 Echelle galactique

Une des mises en évidence de la matiere noire les plus caava@es est I'étude des courbes de
rotation des galaxies, c’est a dire I'étude des vitesseslaires des étoiles et du gaz en fonction
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FIG. 3.1 — Courbe de rotation de NGC 6503 présentant les mesarks \dtesse radiale en
fonction de la distance au centre galactique et indiquantdatributions des différentes com-
posantes : le gaz (pointillés), le disque (tirets) et le lfptontillés-tirets). Figure tirée de Ref.

[10Q

de leur distance au centre galactique.

Lorsque la distribution de masse a une symétrie sphériguétdsse de rotation se déduit de la

meécanique newtonienne :
M
v(r) = 4 /GNT(T) (3.1)

ou M (r) désigne la masse comprise dans une sphére de rayon

M(r) = 47T/p(r)7“2dr (3.2)

et p(r) le profil de densité. Au dela du disque lumineux, la masse @ssiment constante, la
vitesse de rotation du gaz devrait décroitrevesx 1/,/r. Dans les années 1970, Vera Rubin
et al. P9 mesurent les vitesses de rotatiofr) des étoiles et du gaz composant la galaxie
par analyse Doppler de la spectroscopie optique et desadésm du gaz d’hydrogéne. Les
courbes de rotation présentent souvent un plateau cassicpée pour des grandes distances
par rapport au centre galactique et bien au dela de la pasiidesdu disque galactique qui
ne peut étre expliqué par la seule matiére lumineuse (vQir3=1 pour une courbe de rotation
typique). Il est possible d’expliquer ce plateau en ajouterhalo de matiére noire. Pour avoir
une vitesse constante et reproduire les courbes de ratatiodoit avoir un profil de densité
de la matiere noire loin du centre efr) o« 1/r%. Le profil est moins bien connu a proximité
du centre galactique. L'étude du profil de matiere noire auireegalactique par les courbes de
rotation est difficile car ceci nécessite d’observer desit¥fins du centre galactique ou les
variations des courbes sont rapides et la résolution aimguéat insuffisante. Néanmoins, ce
type d’étude a été mené par exemplé]] mettant au jour une incompatiblité avec les profils
obtenus dans le cadre de simulations numériques sur laiomues galaxies. Les simulations
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mettent en évidence un profil relativement piqué au centi&ctigue. Ce résultat fut obtenu
entre autres par deux équipes, par Navarro, Frenk et Whiig ¢t par I'équipe de Moorel[03,

ce dernier obtenant un profil un peu plus piqué que les premniies observations montrent que
certaines galaxies présentent un profil de matiére noireégidqandis que d’autres présentent
un coeur ou la densité de matiere noire est constante indépenent du rayon (en particulier
les galaxies naines et les LSB, « low surface-brightnedses)différences entre les simulations
et les observations pourraient venir de la difficulté de $amla formation des galaxies et la
nécessité pour les calculs de définir un volume minimal.

3.1.2 Echelle des amas galactiques

Des 1933, Fritz Zwicky étudie le mouvement des galaxies anss de la Chevelure de Bé-
rénice (Coma culster) en appliquant le théoreme du virgbl{eable dans les systemes dyna-
miques a I'équilibre). Ce théoréme relie I'énergie cinétid = mv?/2 a I'énergie potentielle

U = —GymM/r de la fagon suivante (aver, v etr la masse, la vitesse et la distance dans
'amas de la galaxie)/ la masse totale de I'amas) :
2T — |U| =0 (3.3)

Les vitesses des galaxies mesurées au sein de I'amas payAwicont pas compatibles avec
'estimation de la masse de I'amas. Zwicky appelle cetteragliction le probléme de masse
mangquante. L'ajout de matiere noire permet de résoudreod@epne. Cette étude fut reproduite
sur difféerents amas de galaxies par des méthodes indégesdda dynamique des galaxies,
I'utilisation de I'effet de lentille gravitationnelle e@tude de I'émission en rayons X par les gaz
chauds. Une illustration de la complémentarité des deuxigleas méthodes sera donnée dans
le dernier paragraphe de ce chapitre avec I'étude du « BUlleter ».

3.1.3 Echelle cosmologique

L'étude des anisotropies de température du CMB permet danerds densité d’énergie de la
matiére dans I'Univers. Cette valeur est bien supérieunalansité d’énergie de la seule matiere
baryonique (voir chapitré)

Q,h% =0.1369 4+ 0.003  Q,h% = 0.02265 =+ 0.00059 (3.4)

Cette mesure est une preuve importante de I'existence dermabire dans notre Univers.

Enfin les simulations numériques a N-corps reproduisanbriadition des grandes structures
nécessitent la présence de matiere noire pour obtenir stréodition de structures compatibles
avec les observations.

3.2 Candidats a la matiere noire

La partie précédente montre que de nombreuses observastsophysiques et cosmologiques
ne peuvent étre expliquées qu’en supposant I'existence at@mm noire. Nous connaissons
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son abondance et nous savons qu’elle doit étre majoritaimenon-baryonique et ne porter ni
charge électrique ni de cahrge de couleur pour ne pas imntaxeg la matiére ordinaire. De plus,
la matiére noire doit étre stable ou avoir une durée de vitodgdré de I'age de I'Univers. Mais
les particules composant la matiére noire n’ont toujouss §ié détectées et leur nature reste
inconnue. La physique des particules fournit un certainbrende candidats pouvant provenir
de différents modeles. Nous supposons dans ce travail) guigue type de particules compose
la matiere noire (il est possible d'imaginer une matiereeniixte composée de plusieurs types
de particules).

Le modele standard contient une particule susceptiblenigtitoer la matiere noire, le neutrino.
Suite aux observations de I'oscillation des neutrinossilaartain qu’au moins deux types de
neutrinos ont une masse non nulle. lls peuvent donc coefriada matiére noirel4]. En
sommant sur les trois espéces de neutrinos, la densitaealig|ces particules est

3

2 _ m;
Qn* =" Y (3.5)

i=1

L'étude de la désintégration du tritium pose des limites supérieures sur la masse duineutr
électroniquejm,, < 2 eV [3()]. La contribution des neutrinos est inférieur&ah? < 0.064

et donc ne reproduit pas a elle seule la totalité de la matiéine. Un deuxiéme argument
pour rejeter le neutrino comme candidat matiére noire eshégar la formation des grandes
structures. Les neutrinos sont des particules relatsjisteparle de matiere noire chaude, HDM
pour « Hot Dark Matter ». Lors de la formation des structuessneutrinos diffusent des régions
de grande densité vers les régions de densité plus faibEynséquence est un lissage des
structures a petites échelles, inférieures &0 x (30 eV/m,) Mpc , correspondant au libre
parcours moyenfiee-streaminydes neutrinos. La matiere noire chaude entraine un scénari
top-down de formation des structures avec dans un premigrstda formation des grandes
structures suivies d’effondrements locaux amenant a lmdton des petites structures. Ce
scénario n'est pas compatible avec les observations samrun scénario bottom-up (formation
de petites structures se regroupant pour former les gratiesures) et donc une matiere noire
de type Cold (CDM) ou Warm Dark Matter (WDM).

Les candidats pour la matiére noire sont donc a chercher tdudéutres modéles. Parmi ces
candidats, on trouve :

- neutrinos stériles, possibles partenaires tres massifsieetrinos du modéle standard
(voir [105, 106, 107)

- axions, cette particule apparait dans la théorie de P&gawin [L0g pour résoudre les
problemes de violation de CP dans la chromodynamique guantCes particules pour-
raient avoir une masse de l'ordrede, ~ 10~°> — 1073 eV et seraient de bons candidats
a la matiére noire (voir par exemple la revue réceits])

- particules supersymétriques dans des modeles avec catisermie la R-parité tels que le
sneutrino, le neutralino, le gravitino,. ..

- particule de Kaluza-Klein la plus Iégére. Elle est prédaesides théories avec des di-
mensions supplémentaires avec conservation de la KKép@oir [110, 111])

- Q-balls, ces objets sont des solitons non-topologiquédestapparaissant dans les théo-
ries supersymétriques (voit 7).
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Les observations de différentes natures permettent de desecontraintes sur ces différents
candidats. Dans ce travail, nous nous concentrons sur lgecagtiére noire supersymetrique
composée de gravitinos. La supersymétrie et la physiqueaitioo seront présentées dans les
chapitresb et6.2

3.3 Expériences de détection

Nous présentons ici des méthodes de détection de la matigedarsque celle-ci est une parti-
cule massive interagissant faiblement avec la matiere, ?dour « Weakly Interacting Massive
Particle » comme le neutralino. Il existe des méthodes dectén directe ou I'on étudie I'in-
teraction du WIMP avec la matiere et des expériences detadtandirecte dans lesquelles
sont étudiées les particules émises lors de I'annihilat®iVIMPs. Dans les collisionneurs de
particules, il sera peut étre possible de produire ces WIMPs

Si le candidat a la matiére noire est le gravitino, les exn&es de détection directe ne fonc-
tionnent pas car la probabilité d’interaction avec la nrat@st encore plus faible que celle des
WIMPs, on qualifie le gravitino de superWIMP. Le processusdihilation est également trés

faible rendant la détection indirecte également difficile.

3.3.1 Expériences de détection directe

Le principe de ce genre d’expériences est simple. La ga&sti;emplie de WIMPs, une partie
traverse la Terre avec une probabilité d’interaction tegslé. Ces expériences vont chercher
a détecter l'interaction de ces particules avec la matanede la diffusion de la particule de
matiére noire sur un noyau en enregistrant I'énergie dd decnoyau.

Il est possible de calculer un taux d’événements par unitiegs et par unité de masse du
détecteur connaissant la densité et la distribution desséts du WIMP ainsi que la section
efficace de diffusion WIMP-noyau. Les ordres de grandeuraooment utilisés sont une densité
locale de matiére noire ~ 0.3 GeV/cn?' et une distribution maxwellienne de vitesse centrée
env ~ 220 km/s correspondant a la vitesse du systeme solaire dandasiega_e flux est
relativement important mais I'énergie de recul maximateratue pour un noyau cible est de
'ordre de 100 keV ce qui représente un signal difficile a meisa cause des nombreuses
sources de bruit. Des expériences comme CDMS ou EDELWEI88gtent aujourd’hui de
mettre des bornes supérieures sur la section efficace dsidifif WIMP-nucléon.

Les récents résultats de I'expérience DAMA-LIBRAL[] présentent une modulation annuelle
du signal expliqué par le mouvement de la Terre autour duilSalserait compatible avec un
neutralino de masse, < 10 GeV [114]. Ce résultat est observé par aucune autre experience
et reste a étre confirmé.

3.3.2 Expériences de détection indirecte

Les rayons cosmiques permettent de faire une étude deidétaxatirecte de matiére noire. Les
WIMPs peuvent participer a des réactions d’annihilatiaataux d’annihilation est proportion-
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nel au carré de la densité de WIMPS, o p?,,. Lors de ces réactions d’annihilation, de nom-
breuses particules peuvent étre produites comme des pi@nearticules électrons-positrons,
des antiprotons, des neutrinos et des rayons gamma. |l esibpe d’étudier d’une part les
rayons gamma et d’autres part les antiparticules qui seetrant produits dans les processus
astrophysiques.

Les simulations de formation de grandes structures margrenlia matiere noire ne se distribue
pas uniformément mais constitue des « clumps », des régesisrdensité de matiere noire. Les
processus d’annihilation sont fortement boostés dansliesps. La taille des clumps et leur

abondance dans la galaxie n’est pas connue aujourd’hui BoEget encore de développements
théoriques.

Ces particules peuvent aussi provenir de la désintégrdéaravitinos instables (selon le pro-
cessuss — ~ + v) dans des modéles de supersymétrie avec gravitino LSP latiiode la
R-Parité. A cause de la suppression des interactions ditigoagar la masse de Planck et une
faible valeur de la violation de R-Parité, le gravitino aidsle peut é&tre néanmoins candidat a la
matiére noire car sa durée de vie est grande devant 'ag&daérs [L15 116 117, 119.

Rayons gamma

Il s’agit de photons d’énergie de I'ordre du GeV au TeV. Endgigant dans I'atmosphére, ils
interagissent trés rapidement avec la matiére par crédaquaires*e. Il existe donc deux
dispositifs observationnels possibles. Une observatimti des rayons gamma avec des té-
lescopes spatiaux ou une observation au sol de la lumiéenar émise par les particules
chargées appartenant a la gerbe électromagnétique irghrite rayon gamma interagissant
dans la haute atmosphére. MAGIC, HESS, VERITAS et CANGARQG!X sles expériences
au sol d’étude des rayons gamma, elles ont détectées umasstabre de sources de rayons
gamma de 'ordre du TeV. Le télescope spatial EGRET a établarge catalogue de sources
gamma dont beaucoup restent non-identifiées. De plus EGRB&saré un exces de rayons
gamma provenant du centre galactique. Il reste difficiletdiipréter cet excés comme provenant
d’annihilation de WIMPs mais plus probablement comme pitatkiprocessus astrophysiques.
L'observatoire spatial Fermi/GLAST (lancé en juin 2008y @dét prendre la suite dEGRET,
ameliorer la mesure du spectre des rayons gamma et étre @ompaire des expériences ba-
sées au sol.

Positrons et antiprotons

Entre 1995 et en 2000, I'expérience HEAT (pour High EnergyirAatter Telescope) a mesuré
un exces de flux de positrons bien supérieur au flux préditouece de ces positrons n’est pas
connue mais pourrait provenir de I'annihilation de mati@oee. Une distribution homogéne de
matiere noire ne peut cependant pas reproduire le flux déasitotal.

Contrairement aux photons, les positrons et antiprotons sontinuellement déviés par les
champs magnétiques galactiques, il est donc impossibhedterminer la source. De plus les
positrons perdent de I'énergie par diffusion Compton isgat synchrotron. L'énergie mesurée
est donc tres différente de I'énergie initiale sauf pour pesitrons émis a proximité de la
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Terre. Les derniers résultats de deux ans de prise de dopaéés satellite PAMELA [19
présentent un exces de positrons qui pourraient provenia@hilation de matiere noire. Ce
résultat récent reste a confirmer. L'expérience en ballolfCAT également mis en évidence un
signal intéressaniip(]. Une autre expérience, AMS devrait prochainement décellprocéder

a une analyse de la composition des rayons cosmiques.

3.3.3 Expériences en collisionneurs

Le démarrage proche du Large Hadron Collider (inauguré ptestre 2008, mais démarrage
effective courant 2009) permet d’espérer d’importanteodeertes en physique des particules
comme la découverte du boson de Higgs, de la supersymédrainreensions supplémentaires,
etc. .. Il serait donc possible de détecter le candidat a t&éneanoire et d’en mesurer certaines
caractéristiques comme la masse. Une courte revid pur I'étude de la matiere noire au
LHC présente en particulier la production de particulesessyamétriques et la cascade de dés-
intégration amenant a la particule supersymétrique lalpiigse, candidat potentiel a la matiere
noire.

Dans le cas du gravitino, le chapitt@ resume les possibilités de détection selon la masse du
gravitino et la nature de certaines particules.

3.4 Théorie alternative ;: MOND

L'hypothése de la matiere noire n’est pas la seule théo@m@de pour expliquer les obser-
vations telles que les courbes de rotation des galaxies.ddaghéories les plus connues est
MOND (pour MOdified Newtonian Dynamics) qui modifie la loi neamienne de la gravitation.
MOND fut proposée en 1983 par Mordehai MilgroA?p] qui fit I'hypothése que la seconde
loi de NewtonF' = ma n’est valable que lorsque I'accélération gravitationmelt importante.
Selon cette théorie, il existerait une accélération limjteéparant deux régimes, pgdf > ao

on retrouve le comportement newtonien, polir< ay il est nécessaire de modifier la loi de
Newton

ﬁ:mxu(@)a (3.6)
Qg
ou
plx) = 1 sijz|>1 (3.7)
ulx) = = sijz| <1 (3.8)

Dans la plupart des situationd > ay, la loi de Newton n’est donc pas modifiée. L'accélération
ap est alors une constante fondamentale de la nature, |'ajestede ce paramétre aux courbes
de rotation des galaxies donne une valeur numérique ded'aeh, ~ 1.2 x 107 m.s 2. Ce
modele permet de reproduire avec succes les courbes dematats galaxies.

La théorie MOND peut reproduire un certain nombre d’'autfeseovations. |l est trés difficile
de départager entre des théories avec matiére noire et MOI&moins, il est a noter que
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FiG. 3.2 — Deux vues du Bullet Cluster, a gauche, I'image reptéda matiéere collisionnelle,
les gaz (rouge) et la matiére non-collisionnelle, i.e. Bratinoire et galaxies (bleu). A droite,
cartographie du Bullet Cluster dans les rayons X et les figleniveau représentant la densité
obtenue par I'étude de lentille gravitationnelle.

les partisans de MOND doivent également faire I'hypothésBaxistence de "matiére noire",
des neutrinos massifs de 2 eV nécessaires pour reprodsimeservations a I'échelle des amas
galactiques.

Une observation cruciale poiur départager matiere noid@ND a été menée a partir des ef-
fets de lentille gravitationnelle et des émissions en ray$mle deux amas en collision appelé
« Bullet Cluster ». Clowe et al. mettent en évidence que lemal gravitationnel de chaque
amas est décalé par rapport aux sources de rayohg3124]. Ces observations sont illustrées
sur les figures8.2 Cette non-correspondance entre la distribution de mdssesesources de
rayons X s’explique simplement dans le cas de I'hypothéda detiere noire. Le gaz, a I'ori-
gine des émissions de rayon X, lors de la collision, intér@igest ralenti, tandis que la matiére
noire et les galaxies sont non-collisionnelles et ne sostrpkenti par d’autres effets que les
effets gravitationnels. Ces distributions sont plus difiment explicables dans le cadre de la
théorie MOND.

En 2004, Jacob Bekenstein a proposé une extension re@tilesVIOND compatible avec les

tests de relativité généraléj5. Cette théorie est appelée TeVeS, pour « Tensor-Vectalatc

1
L

gravity ». Cette théorie pourrait expliquer les observatidu Bullet Cluster]24.
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Deuxieme partie

A I'ombre de la Physique des Particules
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De nombreux problemes cosmologiques trouvent des sotutidiombre de la physique des
particules. C’est le chemin que nous avons décidé de sutwe gxpliquer la nature de la
matiére noire et sa production ainsi que pour résoudre k@sigmes du lithium. Il est donc
nécessaire d’introduire les notions de physique des pét@ue j'ai utilisé dans ce travalil.

Dans les années 1930, I'association de la mécanique quargigde la relativité restreinte a
permis de développer la théorie quantique des champs,mdisbensable a la description des
interactions fondamentales entre les particules élérnmeatdJn concept crucial est la notion
de symétrie, qui est le reflet des propriétés du systemeéttiidutil mathématique décrivant
correctement les symétries est la théorie des groupesaathaque interaction est associée un
groupe dont les caractéristiques donnent les propriétémtiraction.

Les physiciens élaborent des théories quantiques d’almféldctromagnétisme puis de I'in-
teraction faible et I'interaction forte. Ces théories s@mpagnent de découvertes de nouvelles
particules. Dans les années 70, l'interaction forte etification de l'interaction électroma-
gnétique avec l'interaction faible sont décritent dans nseenble cohérent appelé heodele
standardavec le groupe assoct/(3)c x U(2);, x U(1)y. Pour conserver les propriétés de
renormalisabilité de la théorie et ainsi permettre unerpméation physique des résultats, les
masses des particules doivent étre introduites uniquepaeié mécanisme de Higgs, qui sup-
pose I'existence d’une particule, le boson de Higgs. Le reostandard décrit avec précision et
succes ces trois interactions a des énergies inférieurés\au

Néanmoins certains indices, tels que les problémes théwidans le secteur du boson de
Higgs, le nombre importants de parametres libres ou latuiéiedes masses suggérent que le
modeéle standard n’est qu’une théorie effective a bassgiémune théorie plus fondamentale.
De plus, d’'un point de vue expérimental, le boson de Higggiquée cruciale dans le modéle,
n’a toujours pas été détecté. Le modele standard sera bréntalécrit au chapitré.

Pour résoudre les problémes du modele standard, il estsadaed’élaborer des théories "au
dela du modele standard". Il existe de nombreuses théarggs,une des plus prometteuses est
la supersymétrie. L'idée de base de cette théorie estddnire une symétrie entre les fermions
et les bosons. Les conséquences théoriques et phénomiguelode la supersymétrie sont trés
importantes et apportent des solutions élégantes auxgmasl du modele standard. quand la
supersymetrie est élevée au rang de symétrie locale, oenblei supergravité et I'apparition
de la particule au centre de cette thése, le gravitino. La&rsymétrie, la supergravité et la
phénoménologie du modele standard Supersymétrique Mi{MaSM) seront décrits dans
les chapitre®$, 6.2et7.
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Chapitre 4

Le modele standard de la physique des
particules

Le modéle standard (MS) est développé dans les années 19&@rit les interactions entre
les particules. Il est relativement prédictif et a pu éttdeavec grande précision. Parmi ses
succes, on peut souligner la prédiction de I'existence dmioes particules (boson W, boson
Z, quark top) confirmée a posteriori par les expériences #isiooneur. Aujourd’hui toutes
les particules du modele ont été observées a I'exceptiorodarbde Higgs, « clé de volte »
du modele car cette particule se manifeste dans le mécanisrhgggs qui permet de rendre
massives toutes les particules de la théorie. Le futurstolineur LHC au CERN a été construit
pour découvrir le boson de Higgs et confirmer son existeneenbdéle standard a connu de
nombreux succes mais présente quelques problemes théoqguimplique de chercher des
modeles au dela du modéle standard. Malgré ses limites,delmstandard est un bon point de
départ pour des modéeles plus raffinés. Cette partie pernmgtatiuire des notions importantes
en physique des particules tout en présentant brievemenbdle standard puis les limites
dont souffre le modele justifiant la nécessité d’aller al&det MS.

4.1 Les particules du modele standard

Le modéle standard contient peu de particules, chacunetéesge par sa masse et des charges
guantiques comme la charge électrique, la charge de coalelerspin. Les fermions sont des
particules de spin 1/2, ils obéissent a la statistique demiBirac. Ces fermions constituent la
matiére ordinaire. lls interagissent entre eux par échdedesons de jauge, particules de spin
entier, qui suivent la statistique de Bose-Einstein. Leésractions obéissent a des symétries
locales et internes dont découlent les propriétés desphasi.

4.1.1 Lesfermions

Les particules composant la matiére peuvent étre classéswengroupes, les leptons et les
guarks et sont rangées en trois générations. La premieggaji@m contient les particules les
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plus légéres (quarks u et d, deux leptons I'électron et satrine) et suffit & constituer la
matiere ordinaire. Les particules des deux autres génasteproduisent les mémes caracté-
risques que les particules de la premiére génération ¢aetice prés qu’elles sont plus lourdes
et instables et ne composent pas la matiére ordinaire redlesnt produites que dans les événe-
ments de hautes énergies comme les collisions de rayonsqresmdans la haute atmosphére
ou les expériences en acceélérateurs.

Il est aussi a noter que pour chaque particule, il existe umipaticule possédant la méme
masse mais des charges opposeées.

Une propriété importante, en particulier pour l'interaatifaible est la chiralité des fermions.
On définit deux opérateurs de projectiBp et Py

(4.1)

avec la matrice de Dirag® = i°y'~4%+? (voir annexeA pour la définition des matrices de
Dirac). Ces opérateurs projettent un fermibrmans son état de chiralité gauche = P,V et
droiteVy = PrV.

Leptons

lls ne sont pas sensibles a I'interaction forte. Il existaéstieptons chargés (électron, muon,
tau) et trois leptons neutres, les neutrinos. Les leptonstsbituellement rangés en doublets
de SU(2), contenant un lepton chargé de chiralité gauche et un neuttes leptons chargés
possedent aussi une composante droite, singulets dedatiien faible, c’est a dire qu’ils n’in-
teragissent pas par interaction faible. Les neutrinostrpas de composante droite. On a donc
les doublets et les singulets suivants

U, vy vy
- - - 4.2
© L H L g L (4.2)

R PR TR

Dans la version initiale du modele standard, seuls les im@stgauches étaient connus et leur
masse était prise nulle. Depuis la découverte de 'osiallaties neutrinos, nous savons que
ces particules sont massives, ce qui implique I'existereceainposantes droites, qui sont des
singulets des interactions faible et forte, ce qui expligue non-détection.

Quarks

lIs sont sensibles aux trois interactions du modele stahdagn existe six saveurs (up, down,
charm, strange, top, bottom) chacune existant en troisorexrsle couleurs de l'interaction forte.
A cause du confinement, les quarks ne sont jamais observésisiorment des baryons (com-
posés de trois quarks), des antibaryons (composés derttmsarks) et des mésons (composés
d’'un quark et d’'un antiquark) qui sont alors sans charge déoo. Les quarks u, c et t ont une
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charge électrique-2/3e, les quarks d, s et b ont une chargé/3e. Les composantes gauches
forment des doublets de l'interaction faible, les comptssdroites sont des singulets

c t
s b
L L L (4.3)
UR CRrR tR
dr SR br

L'existence de trois générations de fermions ajoute uneptexité dans le secteur des quarks.
En effet, on observe un mélange des états de quarks, lepéiptes de masse (états propres de
la propagation) sont différents des états propres de séeis propres de I'interaction faible).
Le passage d’'une base a une autre se fait par la matrice dblbBalobayashi, Maskawa
(CKM)

d d Via Vs Vb d
s | =Vexrmu | s | =] Vi Ves Va s (4.4)
b/ b V;fd %s %b b

La matriceV ), est souvent représentée comme le produit de trois rotadeoms 'espace des
saveurs avec une phase induisant une violation de la syméti

4.1.2 Les bosons de jauge

Les fermions interagissent entre eux par échange de pagidites médiatrices de spin 1 : les
bosons de jauge. A chaque interaction est associée desshésqmotorry pour 'interaction
électromagnétique, les bosdnis® et Z° pour I'interaction faible et les huit gluong pour I'in-
teraction forte. Les caractéristiques des bosons sontésnpar I'interaction qu'ils véhiculent
et de fagcon formelle par le groupe de symétrie qui décritdliaction.

4.2 Les interactions du modéle standard

Les interactions du modéle standard se basent sur lesdbéigijauge qui sont des théories
des champs basées sur un groupe de symétries locales, grpgié de jauge. L'invariance par
transformation locale est appelée invariance de jaugeeRanple I'électrodynamique quan-
tique (QED) qui décrit I'interaction électromagnétiqueupétre décrite simplement en impo-
sant une invariance de la théorie sous une syméttie locale, qui est un groupe abélien. Les
transformations liées aux groupg8/(2) et SU(3) sont des symétries non-abéliennes du fait
gue ces groupes sont non-commutatifs.
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4.2.1 Cas d'une symétrie abélienne

On commence par décrire un champ fermionigue) de massen et sans interactions. Son
lagrangien s’écrit

L =V(x)(iv"d, —m)¥(x) (4.5)
avecV = Ui40 ’équation du mouvement du champ est obtenue a partir dadon d’Euler-
Lagrange :

oL oL
Ol ———=—)—-——==0 4.6
: (5(5‘“\1/)) 5w (4.6)

On s’intéresse particulierement aux symétries du lagesmdd’apres le théoréme de Noether,
si le lagrangien est invariant par une transformatign) — ¥’(2’) dépendant d’'un paramétre
continua, on peut définir des grandeurs physiques conservées, uant@iiune charge conser-
vés. La transformation peut étre une symétrie d’espacesdex : I'invariance par translation
des coordonnées d’espace-temps impliquent la consandgid énergie et de I'impulsion du
systeme) ou une symétrie interne (ex : rotation de phasas [@acas d’'une symétrie interne, le
courant s’écrit

oL 6V (x)
Mx) = 4.7
T = G @) a (4.7)
La conservation du courant s’écrit
O, J" =0 (4.8)
La charge conservée associée est définie par
Q= /d?’ZEJO(ZE) (4.9)

Le lagrangien éq4.5 est clairement invariant sous une transformatigm) globaleV(z) —
e~y () (ol q est la charge électrique).
On suppose maintenant le parameétfe) dépendant des coordonnées d’espace-temps. Le la-
grangien n’est plus invariant sous cette symétfi@) locale ¥ (z) — ¥'(z) = e @Y (x)
car

9,0 = @) (9, V() — igd,o(z)¥(z)) (4.10)
Pour restaurer l'invariance du lagrangien, il est nécesskéintroduire un champ de jaugg, ()
se transformant selon .

Au(z) = A (x) = Au(z) — gﬁua(x) (4.11)

avecg une constante de couplage et en remplacant les dériveegrdndgen par des dérivées
covariantes
0¥ (z) = DyV(x) = 9,V(x) —igqAu(x)¥(z) (4.12)

qui se transforme
(D, T) =9,V (z) — iggA,(z)V'(z) = e **@ D, (4.13)

Le lagrangien
L=V (x)(iv"D, —m)¥(z) (4.14)
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est bien invariant sous la symétfig 1) locale. Dans le cas de la QED, on identifie le fermion
U a un electron, le bosoA,, au photon et la charge de I'électrgn= e, ¢ = —1. Enfin, on
compléte le lagrangien en ajoutant le terme cinétique iamtide jauge pour le boson de jauge
A,,. On définit le tenseur du champ force électromagnétique

Fo = 0,4, — 0,A, (4.15)

Le lagrangien total de la QED est

= 1
Lopp = W(2)(iy" Dy = m)¥(x) — L F"F,, (4.16)
Pour obtenir I'invariance de jauge locale, il a donc été sgare d’ajouter un champ de jauge

se couplant au fermion.

Le boson de jauge n’a pas de terme de masse dans le lagrahggtmlonc de masse nulle. Un

terme de masse explicite’ A* A, n’est pas invariant de jauge et est donc interdit dans latagr

gien. Une théorie de jauge peut donc contenir des bosonsige ¢fe masse nulle comme pour
la QED ou des bosons qui acquierent une masse par l'inteame&diun mécanisme externe tel
gue le mécanisme de Higgs discuté au paragrdphe

4.2.2 Cas d’'une symétrie non abélienne (théorie de Yang-Ml)

Dans le cas d’'une symétrie non abélienne consti€2) ou SU(3), la démarche est similaire
aU(1). On veut construire un lagrangien symétrique s8U$n) locale, c’est-a-dire invariant
sous les transformationis(x) — U(e,)¥(z) aveca = 1...n? — 1

Ule,) = exp [—i PACHRA (4.17)
ou J* sont les générateurs du groupe gtr) est un paramétre infinitésimal.
La dérivée covariante prend la forme
D, =0, —igJ.Aj, (4.18)

ou g est la constante de couplage de linteraction. Il y a autentlthmps de jauge que de
générateurs du groupe de symétrie. Le lagrangien s’écrittemaant

J ) 1 va rpa
Lsum = V(@) Dy = m)¥(x) — 7FF, (4.19)
ou les tenseurs};, s’écrivent
F, = 0,A5 — 0,A% + gA\™ A Af (4.20)

avec\®* les constantes de structure du groupe.

Les champs de jauge se transforment également. On peuéer@ui pour une transformation
infinitésimalec, < 1, 0on a

1
A% — A% — gaﬂea + AP A (4.21)
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4.2.3 Les interactions du modele standard

Le modéle standard décrit les interactions électrofailbléode. La premiere est comprise
comme une théorie de jauge basée sur le gratip€2),; x U(1)y et la seconde est basée
surSU(3)c. Le modéle standard est donc associé au groupe de symiétfig x SU(2), x
U(l)y.

Linteraction forte

L'interaction forte est la moins bien comprise des forcesrauele standard. En effet, elle se
comporte differemment selon le régime d’énergie.

A basse énergie, l'interaction forte impose aux quarksre’épbnfinés. lls se regroupent de
facon que I'ensemble soit neutre sdifg(3)-. On obtient deux types de hadrons : des mésons
composeés d’'un quark et d’un antiquark (ex. : pian®t des baryons composeés de trois quarks
(ex : protons, neutrons). On ne peut pas observer un quarkaesi on tente de séparer deux
quarks, I'énergie du systéme augmente avec la distancepdeasi®n jusqu’a atteindre une
énergie suffisante pour la création d’'une nouvelle pairelgaatiquark a partir du vide afin de
créer des hadrons. Leprocessus de formation de paires deantaquark et la formation de
meésons et de baryons est appéiadronisation

Dans ce régime, l'interaction forte se manifeste comme ateraction résiduelle entre ha-
drons globalement neutres de couleur mais composés deypestnon neutres. Cette interac-
tion maintient les protons et les neutrons dans les noyasiaidenes par échange de piariset

7° de masse respectit89 MeV et135 MeV et de durée de vie, ~ i/(m,c*) ~ 8 x 1072 s.

Il en résulte une interaction a tres courte distance deréodd fermi. La constante de couplage
est alors grande devant l'unité ~ 15, le traitement perturbatif ne peut pas approximer cor-
rectement l'interaction. Il est nécessaire de faire apgElsasimulations numériques sur réseau
pour I'étudier.

A haute énergie, c’'est-a-dire au dessus de I'énergie dsiti@m quark/hadron, I'interaction
forte est alors une interaction entre les quarks et trarespas les gluons. Le modéle standard
décrit I'interaction forte dans ce régime. La théorie egied@echromodynamique quantique
(notée QCD pour Quantum ChromoDynamics) et est basée spad&sule portant une charge
de couleur. Il existe trois valeurs pour cette charge natéege (r), vert (g) et bleu (b). Les
guarks portent une couleur, il existe donc trois versionsh@gue quark. Les huit gluons portent
chacun deux couleurs et changent la couleur d'un quark Bisut interaction. La constante
de couplage est notge. La QCD est décrite a I'aide d’'une théorie basée sur le grolpg) .
Cette théorie a haute énergie peut se décrire en terme deetipéoturbative. Cela est di au
fait que la constante de couplage diminue a mesure que ¢jiiendes particules mises en jeu
augmente. Cette constante de couplage tend vers zéro ¢emelle d’énergie tend vers l'infini
(équivalent a des échelles de distance tendant vers zérpgrte de liberté asymptotique. Les
guarks se comportent comme s'ils étaient libres.
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Linteraction électrofaible

Cette interaction correspond a l'unification de l'interantfaible et I'interaction électromagné-
tique.

a) Secteur bosonique

Linteraction électrofaible est décrite par le groupe deéirieSU(2), x U(1)y, on en déduit
directement qu'’il faut trois bosons de jauge pour la p&ftig2) et un boson pour la partié(1)
noté respectivement’?, a« = 1,2, 3 et B,,. La partie cinétique du lagrangien s’écrit naturelle-

ment
1 a va 1 v
Lboson - _ZFNVFH - ZGHVGH (422)
avecl’;, donné par I'éq.4.20 avec pour constantes de structure le tenseur de LeviaGatit
G, est donné par I'eq4(15 dans le cas d’'un symétrie abélienne. Les quatre bosonsisont
masse nulle, des termes de masse explicites ne peuvenjcdtrésaau lagrangien sans perdre
l'invariance de jauge.

b) Secteur fermionique

Les premieres études de l'interaction faible ont mis enewe I'importance de la chiralité
des fermions. Les interactions de jauge conservent lalitgjriest donc nécessaire de traiter
séparément chacune des projections des fermions. Leseshasgociées a l'interaction faible
donnent des doublets d&€/(2) pour les particules d’hélicité gauche et des singulets desr
particules d’hélicité droite.

La charge électrique (générateur de la symétrie électroétamiel (1).,,) est reliée au géneé-
rateur hYpercharg® deU(1)y et a7 le générateur diagonal d&/(2),, par la relation

Q:R+§ (4.23)

Le lagrangien purement fermionique en interaction éléaiinte avec les 4 bosons de jauge
s’écrit

Lteormion = Viy" D,V (4.24)
avec

Y
D,V = (@L — igJ, A}, — ig’EBu) 1\ (4.25)

ol g etg’ sont des constantes de couplage&dg2) etU(1), J* sontles générateurs non nuls de
SU(2) si ¥ décrit un fermion faisant partie d’'un doublet et sont nulssiie cas d’un singulet
etY est I'hypercharge.
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4.3 Meécanisme de Higgs et brisure électrofaible

Le secteur électrofaible est décrit par la symétrie de jatige2), x U(1)y. Linvariance de
jauge du lagrangien sous cette symétrie ne permet pasadlirite de termes de masses pour
les bosons et les fermions. Cependant les expériencesenbqgtrun grand nombre de parti-
cules sont massives. Le mécanisme de Higgs permet d’irteodies masses pour ces particules
tout en préservant les criteres de renormalisabilité dedarte. Ce mécanisme consiste en une
brisure spontanée de la symétrie électrofalflg2), x U(1)y — U(1)., qui conserve la sy-
métrie du lagrangien mais pas de I'état du vide. Dans le ecasedSymétrie globale, le théoreme
de Goldstone montre que pour chaque générateur de symeésge ibexiste un état physique
de masse nulle appelé boson de Goldstone.

Dans le cas d’'une symétrie locale comme dans le modéle sthridarisure est décrite par
le mécanisme de Higgs, proposée par trois équipes simuoi@ameéBrout et Englert, Higgs,
Guralnik et Hagen et Kibble?] ?, ?]. Un doublet complexe scalaire est introduit dans le mqadéle
il est appelé champ de Higgs. Lors de la brisure électradatbbis des quatre degrés de liberté
du champ de Higgs sont absorbés par les bosons de jauge alig¢racy une masse et une
polarisation longitudinale. Le degré de liberté résidustlle boson de Higgs physique. Les
fermions obtiennent une masse grace a des couplages de &akesthamp de Higgs.

La dynamique du champ de Higgs permet de générer la brisorgaspée de la symétrie élec-
trofaible SU(2), x U(1)y — U(1)em. Le champ de Higgs est un doublet 8&(2) avec une
hypercharge’(®) = 1

+
o= ¢O (4.26)
¢
Le lagrangien total de l'interaction electrofaible est dépar
‘CEW = ‘Cboson + Efermion + EHiggs + EYukawa (427)

Les deux premiers termes sont donnés par les équations.29.€t €q. 4.24).

Le termeLy;q,s décrit la dynamique du champ scalaire. Cette dynamiqueédi@tinvariante
par transformation de jauge soS%/(2);, x U(1)y. Le champ scalaire obéit a I'équation de
Klein-Gordon. Il contient aussi un terme de potentiel drerthférieur a 4 pour conserver la
renormalisabilité de la théorie

Litiges = D, @ D"® — V(®) (4.28)

avec un potentiel de la forme
V(®) = ad'd + \(DTD)? (4.29)

En toute généralité, le champ de Higgs peut interagir aveéelenions par des couplages de
Yukawa ou couplages trilinéaires

Lyukawa = felr®er + fuC]L(i)UR + faqr®dr + h.c. (4.30)

ol lesf sont les constantes de couplages de Yukawa-etio,d*.
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V(®)

FiG. 4.1 — Potentiel du champ du Higgs avec- 0 (courbe rouge) n’induisant pas de brisure
et aveau < 0 (courbe bleue en forme de "chapeau mexicain") créant laterispontanée de la
symeétrie électrofaible

La brisure de la symétrie est induite par la forme du potedédéq. @.29. Poura = —p? < 0,

le potentiel prend la forme d’un "chapeau mexicain” (vog.Hi.1) qui oblige le champ scalaire

a choisir un état fondamentab), (on parle de vev pour vacuum expectation value) qui ne sera
plus invariant sous'U (2), alors que le lagrangien total reste invariant. Le minimutragsint
pour®’® = v2/2 avecv = /2 /), un choix possible pour la vev est

0
(@), = % . (4.31)

On introduit quatre nouveaux champs (correspondant auxegdegrés de liberté du champ de
Higgs) pour décrire les fluctuations autour du vide. Troisekedegrés de liberté sont "absorbés™
par les champs de jaudg; qui deviennent massifs apres la redéfinition suivante

1

W, = —2(W,} TiW?) (4.32)
(4.33)
VAL _ cosBy —sin Oy, Wi (4.34)
AW sinfy  cos Oy B*
avec
tan by = ¢'/g (4.35)

Les bosons de jaugd’* et Z° sont massifs, leurs masses sont reliées a la vev et a l'angle d
Weinberg par
My, = gv/2 = Mz cos Oy (4.36)

L'angle et les masses ont été mesurés avec grande précaigrias collisionneurs du CERN
(LEP) et du SLAC B(]

sin? @y = 0.23152 my = 80.4031+0.029 GeV myz = 91.1876+£0.0021 GeV (4.37)
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ce qui correspond a une valeur pour la vewde 246 GeV.

Le dernier degré de liberté devient une particule physigueoson de Higgs, de masse
mp, = V2u = V2 (4.38)

Cette particule n’a toujours pas été observée dans lesioolfieurs, c’est un des objectifs prin-
cipaux du Tevatron au Fermilab et du LHC au CERN. Le modeledstal ne prédit pas la masse
du boson de Higgs. Le collisionneur LEP du CERN a permis dé&ramdre la masse a 95% de
confiance

my 2 114.4 GeV (4.39)

4.4 Les limites du modele standard

Le modéle standard est avant tout un grand succes théoriqérimental de la physique
des patrticules. Tous les fermions du modéle standard omtbsErvés expérimentalement. La
validité du modele standard aux énergies étudiées jusgéasept en collisionneurs n’a pas été
mise en défaut par les données expérimentales. Parmi ledsgsaicces du modele, on peut
souligner la prédiction des bosols* et Z (observés en 1983 au CERN par les collaborations
UAL et UA2) et la prédiction du quark top (observé en 1995 aaifen par les collaborations
CDF et DO).

Malgré ses succes, le modele standard contient un certaibnecde problemes suggérant que
le modéle n’est qu’une théorie effective, approximatioraade énergie d’une théorie plus fon-
damentale.

Le modele standard contient 19 parametres libres qui nemmtéterminés par la théorie.
Il s’agit des 3 constantes de couplage, 1 paramétre QCD esal@&gossible violation de la
symétrie CP dans les interactions fortes, 6 masses pouubrkgy 3 angles de mélange des
quarks et 1 phase de violation de la symétrie CP par les oitens faibles, 3 masses pour
les leptons chargés et les 2 parametfrexd 1, du potentiel de Higgs. De plus, si on considere
les neutrinos massifs, il faut rajouter au moins 9 parareetes parametres ne peuvent étre
déterminés gu’expérimentalement. Une théorie plus forefdate devrait pouvoir expliquer
I'origine de ces parametres.

L'existence d’une théorie plus fondamentale est fortersaggérée par I'étude des constantes
de couplage des interactions forte, faible et électromiiqumed Les constantes de couplage=
\/5/739’, go = g etgs = gg dépendent de I'échelle d’énergie, I'évolution de ces amtsis sont
décrites par les équations du groupe de renormalisaticordré d’'une boucle, on a:

d 1

— o = bag: =1,2,3 4.40
out = In(Q/Qo) avecQ I'échelle d’énergie, ~ 2 x 10'6 GeV I'échelle initialeet}® =
(41/10,—19/6, —7) sont donnés par le modéle. La figure Fg2 donne le résultat de I'évolu-
tion des constantes de couplage sous la fotine= g2/4x. Les courbes en pointillés corres-
pondent au modéle standard, la convergence des courbesrsugge possible unification des
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Fic. 4.2 — Evolution des constantes de couplage en fonctionébhdlle d’énergie pour le
modéle standard (tirets) et pour la supersymétrie (trégisg)

constantes de couplage a une échelle d’énergie de I'ordté'de- 10'® GeV dite de Grande
Unification a partir de laquelle on trouve une théorie de @eadnification (GUT pour Grand
Unified Theory). L'unification des constante de couplageentag pas en un point dans le mo-
dele standard malgré les incertitudes théoriques. Ledesan traits pleins montrent le résultat
pour un modele au-dela du modéle standard appelé supersyoétsera présenté au chapitre
5. Dans le cas de la supersymétrie, dif'a®" = (33/5, 1, —3) et les courbes se coupent a une
énergieM ~ 2 x 10'¢ GeV. Ce résultat encourage a regarder des théories au detadkiie
standard.

Le modéle standard n’explique pas pourquoi il y a trois gétngms de particules et n’explique
pas non plus la hiérarchie des masses entre les particubesdila main par les constantes de
couplage de Yukawa. Le potentiel de Higgs est aussi mis aila daas le modele. La théorie
au-delda du modele standard devrait présenter une brisongespge et dynamique de la symétrie
électrofaible.

Les masses des champs scalaires comme le boson de Higgsehtides corrections radiatives
(voir Fig. 4.3(a)et Fig.4.3(b) entrainant des divergences quadratiques

2 2 A2
= A
my, = mgy + o =

(4.41)

ou myg est la masse « nue » du boson de Higggst un nombre positif ou négatif &t est
I'énergie de coupure introduite pour régulariser les dgiagnes a une boucle.

La dépendance quadratique ne peut pas étre absorbée pacéayre de renormalisation et
prend une valeur de I'ordre de I'échelle de la nouvelle pipysiau dela du modéle standard,
c’est-a-dire de I'ordre de I'échelle de la masse de Plalgk = 2.4 x 10'® GeV ou linter-
action gravitationnelle devient du méme ordre de grandeerlgs autres interactions. Dans
I'hypothése d’une théorie de grande unification, I'ordregdendeur est ~ 10 GeV. Pour
avoir une masse du boson de Higgs de I'ordre de I'échellaréfaible, il devient nécessaire
d’ajuster sur plus de 15 ordres de grandeur le rappgft\, ce qui n’est pas tres satisfaisant. Ce
probléeme est connu sous le nommlebléme de hiérarchie des échelles il prend sa source
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FIG. 4.3 — Corrections radiatives a une boucle a la masse du lesbliggs avec une boucle

de fermion(a) et une boucle de scalai(b)

dans la grande différence entre I'échelle électrofaibl&éehelle GUT. Ce probléme est résolu
de fagcon élégante dans le cadre de la supersymétrie.

Par ailleurs, d’'un point de vue cosmologique, le modéledatethne permet pas d’expliquer
'asymétrie baryonique et n’offre pas de bon candidat paunatiere noire (voir chaf@ pour

le cas des neutrinos).
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Chapitre 5
Supersymeétrie

La supersymétrie trouve sa source dans une recherche mbextedes symétries d’espace-
temps (groupe de Poincaré) a des symétries internes. Lasyup&trie propose une symétrie
entre bosons et fermions. Cette simple idée a des consézpigmriques et phénomeénolo-
giques particulierement extraordinaires pour la phystpgeparticules.

Les premiéres recherches datent des années 1960. En 1%&matceet Mandula montrent avec
leur fameuxno-go theorengue I'extension du groupe de Poincaré a des symétries agerst
impossible en utilisant des opérateurs bosoniques. En, X9a@lfand et Likhtman puis I'an-
née suivante Volkov et Akulov étendent le groupe avec desatgdrs fermioniques, c’est la
naissance de la supersymétrie. En 1973, Wess et Zuminoegtiead! dimensions les "trans-
formations de superjauge" développées a deux dimensiotigerie des cordes par Neveu et
Schwarz, Ramond, Gervais et Sakita. Le modéle de Wess etndupermettait de construire
une théorie supersymétrique et renormalisable a quatrerdiions. Une prédiction phénomé-
nologique importante de la supersymétrie était que le bestanfermion liés par cette symétrie
formant un supermultiplet avaient la méme masse. Or expé@taaement, aucune paire de su-
perpartenaires n’était observée. La supersymétrie @taitiaux une symetrie brisée. Les pre-
miers modéles de brisure de la supersymétrie furent dépéopar Fayet et lliopoulos (1974)
puis O'Raifeartaigh (1975). Les premiers modéles phénaogigues essayéerent d’associer
des fermions et des bosons connus dans des supermultiphetsecle photon avec le neutrino,
le gluon avec le quark, mais ces modeles ne fonctionnaientfhal976, Fayet propose d'as-
socier a chaque particule du modele standard une nouvetieyge. Dans sa version la plus
simple, cette extension est appelée modéle standard gopErggue minimal (MSSM).

Parallelement, certains se sont intéressés au problénevelda supersymétrie au rang de
symeétrie locale. Il est alors nécessaire d’introduire usrgiqule de spin 3/2 pour préserver I'in-
variance de jauge. Cette particule est appelée gravitinellegest le partenaire supersymétrique
du graviton.La supersymeétrie locale est alors appaipergravitéles premiers résultats furent
découverts en 1976 par Ferrara, Freedman et van Nieuw@mhsidvi de Deser et Zumino.
Lors de la brisure de la supersymétrie globale, un fermiogaldstone ou goldstino appa-
rait. Dans la théorie locale, par un mécanismeuaeer-Higgsle goldstino est absorbé par le
gravitino qui acquiert une masse.

La supersymétrie est une extension du modele standard tieuse. Elle permet de résoudre
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certains des problemes du modéle standard :
- meilleure unification des constantes de couplage a I'éel@lT
- la brisure électrofaible est réalisée par correctionsataais

- la supersymétrie protége la masse du Higgs des correctamhigtives quadratiques :
les signes des contributionsda:? sont opposés pour les fermions et les bosons. Les
constantes de couplage de Yukawa des superpartenaires|ges par la relatiop\ ;|> =
As. Méme dans le cas de la supersymétrie brisée, on élimindesrdivergences quadra-
tiques des diagrammes de la Fg3, la contribution radiative a la masse du Higgs est de
I'ordre dem? — m7. L'échelle électrofaible est stabilisée|si? — m7| < 1 TeV

- certaines particules supersymeétriques sont de bons @adglidur la matiére noire

D’un autre c6té, la supersymétrie introduit également deblpmes. Les expériences de phy-
sique des particules mettent en évidence le fait que si kersymétrie existe, c’est une symétrie
brisée. Le mécanisme de la brisure de la supersymétrie pesstonnu ce qui implique de fa-
con générale d’introduire plus d’'une centaine de paramédi@supersymétrie reste néanmoins
une extension du modele standard tres séduisante ausgiduieta physique des particules que
pour la cosmologie, domaine dans lequel nous allons apgliceite théorie pour résoudre les
problémes du lithium et la nature de la matiere noire.

L'objectif de ce chapitre et des deux suivants est d’exjgidies grandes étapes pour obtenir
une théorie supersymétrique et les notions essentiellesegont utilisées dans cette étude.
Ce premier chapitre présente les bases de la supersyméuaieanstruction de la théorie en
utilisant principalement les références’[, 12¢. Le chapitre suivant présente la brisure de la
supersymetrie, la supergravité et les propriétés du gmaviEnfin le dernier chapitre présente
le modéle standard supersymétrique minimal (MSSM) et Ipe@s phénoménologiques de la
supersymeétrie.

5.1 Algebre et supermultiplets

La supersymétrie est une symétrie dont I'effet est de toansfr un état bosonique en état
fermionique et réciproquement. Les générateurs de la sypétrie sont de type fermionique
notésq),, et la transformation est schématiquement

Q |boson = |fermion) Q |fermion) = |boson (5.1)

La version la plus simple de la supersymétrie ne contienirgaéul couple de génératedys

etQ® (ou les indicesy, & = 1, 2 indiquent les composantes des spineurs de Weyl, voir lene

A pour les notations sur les spineurs de Weyl), c’est la sypegieN = 1 . Nous travaillons
uniqguement dans cette supersymétriees opérateurs Q sont des opérateurs fermioniques, ils

lles modeéle a N>1 entrainent I'existence de supermultiglatenant simultanément les hélicités gauche et
droite d’'une particule. Ces deux états doivent alors sestoamer de la méme facon par les symétries de jauge or
expérimentalement nous savons que l'interaction faildérdjue les hélicités gauche et droite {]
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anticommutent entre eux. L'algébre supersymétrique est

{Qa: Qs} = 2(04)5P" (5.2)
{Qa Qs = {Q%,Q°} =0 (5.3)
[Qa, P"] = [Q*,P"] =0 (5.4)
[Qa, M) = i(0")2Qs (5.5)
[Qa, B] = Qa (5.6)
Q3R] = —Q; (5.7)

avecP* les générateurs des translationdBt” les générateurs des transformations de Lorentz
et R le générateur de la R-symétrie. Les génératéuits)® sont définis par

()0 = 7 [(0")a3(@)"7 = (0")a3 (5") "] (5.8)

o |

La supersymétrie posséde une symétrie interne gldbdlg la R-symétrie, qui est une sorte de
généralisation de la symétrie chirale. La brisure de cgtt@trie continue peut étre a l'origine
d’'une symétrie discrete, la R-parité, qui joue un role inigolr dans la phénoménologie de la
supersymeétrie.

Les générateurs de la supersymétrie commutent &¥e@q. 6.4), il y a donc conservation
de I'énergie et de I'impulsion. Lanticommutation de I'§$.2) relie les symétrie internes aux
symeétries d’espace-temps. Dans le cas d’'une supersyro@aie, le parametre de la transfor-
mation de supersymétrie dépend des coordonnées d’eggraps-tt donc la commutation de
deux transformations de supersymétrie locales est unslateon d’espace-temps dépendant
également des coordonnées. La supersymétrie vérifie alorarlance de Lorentz locale et
contient donc une certaine représentation de la gravitajpeléesupergravitéet présentée au
chapitre6.2

Les représentations irréductibles de cet algébre sont@asles supermultiplets. lls contiennent
chacun un boson et un fermion. Les particules appartenanéawe supermultiplet ontla méme
masse mais pas le méme spin. De plus, dans un supermultiplatégalité entre le nombre de
degres de liberté bosoniques et fermioniqugs- n;.

On peut distinguer deux représentations en théorie despham

- supermultiplet chiral contient deux champs scalairessrimant ensemble un champ
scalaire complexe appelé le sfermion et un champ fermionique de WeylLes deux
champs ont la méme masse. Le champ scalaire a deux degrbsrtié, lie fermion sur la
couche de masse (on-shell) en a aussi deux mais en a quatckibest hors de la couche
de masse (off-shell). Pour équilibrer les degrés de liberi@joute au supermultiplet un
champ scalaire complexé qui n’a pas de terme cinétique, il ne se propage pas et il est
appelé champ auxiliaire. Le contenu du supermultipletatieist

V= (¢, %, F) (5.9)

- supermultiplet de jauge contient dans le cas général urdgrambre de champs. Dans
le cas de la jauge de Wess-Zumino, le supermultiplet condpuarfermion de Weyl (le
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jaugino) A%, un boson de jauge (de masse nuli¢))et un champ scalaire réel auxiliaire
D®. Le boson de jauge a deux degrés de liberté on-shell comreentedn mais trois off-
shell. Le champ scalaire réél* apporte un degré de liberté bosonique supplémentaire
off-shell
O = (N, At D?) (5.10)
oua est I'indice du groupe de jauge
Les particules du modele standard et leurs partenairesssupétriques sont rangés dans ces
multiplets. Il n’est pas possible de remplir un supermigtipvec les particules connues, aucun
superpartenaire n'ayant été détecté a ce jour dans lesienpes de physique des particules.
Ceci pose un probleme phénoménologique puisque les pdagidiun supermultiplet doivent
avoir la méme masse et devraient donc avoir été produitesldamxpériences. Pour expliquer

ce résultat, il faut supposer que les particules supersigués sont plus massives que leur
partenaire du modeéle standard suite a une brisure de lasyupéirie.

5.2 Lagrangien supersymetrique

Pour construire une théorie supersymeétrique, nous cononergar introduire le cas le plus
simple, le modele de Wess et Zumino contenant un superraikigalaire de masse nulle et sans
interaction pour voir comment concretement les champsssfiorment. Puis nous introduirons
les interactions, ce qui conduira a la notion de superpieent

5.2.1 Le lagrangien chiral libre

L'action la plus simple que I'on peut construire avec le supdtiplet chiral est celle du modéle
de Wess-Zumino sans masse et sans interaction. Dans le-saglbmui est suffisant quand il
n’y a pas d’interaction, nous avons simplement un fermiat un scalaire complexg

S - /d4x(£scalaire + Efermion) (511)

avec
Escalaire - 8M¢* ,ugb (512)
Letermion = i@&“@uw (5.13)

Si on appligue une transformation supersymeétrique gloti@lparametre® (fermion de Weyl
infinitésimal indépendant des coordonnées d’espace-téfizps= 0) sur le champ scalaire,
le résultat doit étre proportionnel au champ fermionigue

56 =2ep et §¢* = 2ep (5.14)
La transformation infinitésimale sur le lagrangien du chacgdaire est :

5£scalaire - \/5(68“@/))8“@5* + \/éaﬂqs(ga“@/j) (515)
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D’un point de vue dimensionnel, en unités de masse, on a

3 1

=1 W= d=—3 (5.16)

Pour que 'action reste invariante sous la transformateaupersymétrie, il faut que la somme
0 Lscataire + 0 Ltermion SOIt NUlle & une divergence totale pres (ne contribuant pastéon). Cela
est possible sile champ fermionique a pour transformatitnitésimale

6o = iV2(0"€) 00,0 €t by = —iV/2(e0™)50,0" (5.17)

Pour s’assurer qu'il s’agit bien d’'une transformation dpesgymétrie, il faut vérifier que I'al-
gebre ferme. Dans le cas de I'ég2, on applique deux fois les transformations précédentes aux
champs. On obtient

o — 1 — P P — 0P — O (5.18)
On retrouve bien le champ initial sur lequel est appliqu@éi@teur impulsiorP* ~ 0", ce
qui correspond bien a l'algebre supersymétrique. Il eses&aire d’'utiliser les équations du
mouvement*d,:» = 0 pour obtenir ce résultat. Il n’est donc pas trivial de poufermer
I'algebre dans le cas de champs off-shell. En fait, il suffittdoduire un terme contenant le
champ auxiliaireF” dans I'action qui s’écrit

S = /d4x(£scalaire + Efermion + £aux) (519)
avec
Low =F'F (5.20)
Les transformations infinitésimales du champ auxiliaingt so
OF = iv/2ea"d,p et 6F* = —i/20,15"e (5.21)

La variation du term&,,,. donne
0 Lany = 1V 26(M) D0 F* — in/20,1h(5")eF (5.22)

Cette variation s’annule bien dans le cas on-shell avecégn de mouvemert = F* = 0
(uniquement vrai car les particules sont de masse nulle)s D&mcas off-shell, cette variation
est compensée par une modification des transformationsasopzh. On obtient finalement

5 = \2et) 59" = /2y
0th = i\/§<aug)aau¢ + \/§€aF 5@@ = _i\/ﬁ(ﬁau)dﬁpﬂb* + \/§€aF* (5.23)
§F = i/2e6"0,1) SF* = —in/20,1h5"e

Le lagrangien libre est totalement invariant par transadiam supersymétrique aussi bien dans
des configurations on-shell que off-shell.

L'invariance par une transformation implique la consdorat’'un courant, c’est également le
cas de la supersymétrie. sapercouran* est un 4-vecteur portant un indice spinoriel puisque
les générateurs de la supersymétrie sont fermioniques

Gt = —iV/20" "0, 0" (5.24)
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5.2.2 Les interactions du multiplet chiral

Dans un cas réaliste, il existe plusieurs supermultipleisaox ¥ = (¢, %, F'*) impliquant
des termes d’interaction entre les champs. Il n’est paseévid priori que l'introduction d'in-
teractions permettent la conservation de l'invariancdgmtransformations supersymétriques.
Il est cependant possible d’obtenir une telle théorie maideance d’'un lagrangien renor-
malisable et invariant par les transformations supersyques pose de fortes contraintes sur
les couplages. Le lagrangien d’interaction est de la formneaste (pour une démonstration, le
lecteur peut se référer aj7]) :

1 .
Lint = —§WU(¢5)1/12‘%’ + V(g ¢") + c.c. (5.25)

ou W% est un polyndme dans les champs scalaitdsa condition d’invariance par transforma-
tion supersymétrique impose que les termeégg; (non explicité) en);; s’annulent sit’*/
ne dépend que des champst est complétement symétrique. La seule possibilité est

g 1
W49 — M 4 6ywk¢k (5.26)
ou M¥ est une matrice de masse symétriqug&test un couplage de Yukawa. On écrit
. PW
Wi = (5.27)
00;0¢;
en définissant Isuperpotentiell’
1 1 .
W= §M”¢i¢j + éywkﬁbi%‘ﬁbk (5.28)

Il estimportant de noter que le superpotentiel est fonaesichamps mais pas de* pour que
le lagrangien d’interaction soit invariant par transfotima supersymetrique. Le superpotentiel
est une fonction holomorphe (ou analytique).

En imposant queC;,,; est invariant, on détermine la forme du potentiel scal&ife, ¢*) en
fonction du superpotentiel :

avec oW oW
FF=——=-W; Fr=— = W 5.30
967 i 36, (5.30)
Le lagrangien pour le supermultiplet chiral en interacesh
Echiral - _8M¢Z*au¢ _iwiT6M6M¢Z
g 1 —
——M Tpithy — —M Sttt — y”k@ijk - 53/2@“%/}%““ (5.31)

* *1 1 im %] Ik 1 * m . xi 1)m, * * *
— (MG MY 675 + SM™ Y, 6™ 67 + 5 My " 6% 6 + yﬂ Yimi0i¢™6")

La premiére ligne donne les propagateurs libres du chanbgiscat fermionique. La deuxiéme
ligne correspond au premier terme du lagrangien d’'intera&q.5.25et la troisieme ligne est
le potentiel scalaire.
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5.2.3 Lagrangien du supermultiplet de jauge

De la méme fagon que pour le supermultiplet chiral, on vaimrle lagrangien libre du
supermultiplet de jauge qui contient un boson de jadifyeun fermion de WeyA, et un champ
auxiliaire D, analogue au champ' du supermultiplet chirald = 1...8 pourSU(3)¢, a =
1,2,3pourSU(2), eta = 1 pourU(1)y). Laforme du lagrangien est complétement déterminée
par les conditions d’invariance de jauge :

SjaugeAly = 0N+ gf " ALA (5.32)

Siange A = gf NN (5.33)
avecA® le parametre infinitésimal des transformations de jayde,constante de couplage et
fe¢ la constante de structure du groupe.
La densité de lagrangien du supermultiplet de jauge est

1 a pva \fa=p a 1 aMa
‘Cjauge = _ZFMVF — i\ DP«A + §D D (534)

avec le champ de Yang-Mills
F, = 0,A, —0,A% +g f“bCAZAﬁ (5.35)
et la dérivée covariante appliquée au champ du jaugino
DyX* = 9\ + g f*C AL (5.36)

Les transformations des champs du supermultiplet de jagigeemt étre induites a un coefficient
multiplicateur pres, sachant que la transformation cobtie spineur de Weyl infinitésimail
pour obtenir un champ fermionique a partir d’'un champ bagomet inversement, les matrices
de Pauli permettent de contracter ou introduire des indledsorentz. On obtient

0AL = i (€0, A" + A0 ¢) (5.37)
1

N = —5(0“5”6)QF§V —iD%, (5.38)

5D = &"D,\" — DM\ ove (5.39)

A ce stade, le lagrangien général contient des superneikighiraux et des supermultiplets
de jauge. Ce lagrangien est invariant par transformatipersymeétrique. Il reste une derniére
étape qui est l'introduction d’interaction entre les supeltiplets chiraux et les supermultiplets
de jauge. Dans le modéle standard, les fermions et les bdsqasge interagissent. Une théorie
supersymetrique doit contenir ces interactions en regtaatiante par transformation supersy-
meétrique. On suppose que les supermultiplets chirauxfranent selon un certain groupe de
jauge. L'approche simple consistant a changer les dérivgeslles)” en dérivées covariantes
DH

0y — Dydy = 0uds — igA%(T"0), (5.40)
i —  Duthi = by — 1g AL (T*)); (5.41)
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suffit a introduire des interactions entté et les champs scalaire et fermior); du supermulti-
plet chiral. Il faut ajouter des termes supplémentairesgrahgien pour obtenir les interactions
entreg; ety; et \* et D°.

La densité de lagrangien compléte est :
£ = Leniral + Linge — V29(0 T Y)N = V29N (UIT0) + g(¢"T"¢) D" (5.42)

ou les lagrangiensg iva €t Liauge SONt donnes par les équations éx3() et €q. 6.34). Le la-
grangien total reste invariant par les transformationageisymétrie en modifiant uniguement
le termed F;

OF; = i€'a" Dyt + V2g(T¢),e AT (5.43)

A linstar du champF, I'équation du mouvement du champ auxiliaidé permet de I'exprimer
en fonction des champs
D* = —g(¢"T"¢) (5.44)

Le potentiel scalaire complet est
* *1 1 ana * 7 1 2( pxa 1\2
V(g.¢") = F Fi+§za:DD = Wiw +5§ajg(¢>w> (5.45)

Le potentiel scalaire est une somme de carrés, il est dojoutaupositif ou nul. Les deux
contributions au potentiel sont appelées "termes F" etigsrD". Les premiers sont fixés par
les couplages de Yukawa, les seconds par les interactigasige. Ils jouent un réle important
dans la brisure de la supersymeétrie, discutée au chapit@nsu
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Chapitre 6

Brisure de SUSY et supergravite

La supersymétrie fait une forte prédiction sur le spectrendsse des particules. Les superpar-
tenaires doivent avoir la méme masse si la supersymétrisnestymeétrie de la nature. Expé-
rimentalement, aucun partenaire supersymeétrique d’urtecpi@ du modele standard n’a été
découvert a ce jour. Il faut supposer que ces particulesgoatmassives que leur partenaire,
leur permettant d’échapper a toute détection aujourd@ala n’est possible que si la super-
symétrie est une symétrie brisée. La brisure de la supetsgnedt un élément crucial dans la
construction d’'un modéle supersymétrique, mais le ménanigel de brisure n’est pas connu.
Il existe de nombreux modéles théoriques. L'objectif dela@gitre est de présenter les éléments
essentiels de la brisure spontanée de la supersymétriemedamnécessité d’'un secteur caché,
l'introduction du gravitino, le partenaire du graviton dda brisure de la supersymétrie locale
et différents modes de médiation de la brisure de la supésigrentre le secteur caché et le
secteur visible. Il est important de bien distinguer lesxdetwblémes mentionnés ici qui sont
d’une part déterminer le mécanisme réel de la brisure spéatde la supersymétrie et d’autre
part le mécanisme de transmission de la brisure de la supétgg du secteur caché au secteur
visible.

6.1 Basesde la brisure de la supersymétrie globale

Un modele phénoménologique réaliste de la supersymétitieaatenir une brisure de la su-

persymétrie pour expliquer la difféerence de masse entreupsrpartenaires. La brisure doit
étre spontanée dans un but de minimalité de la théorie oudiarbrvient directement de la dy-

namique de la théorie. La brisure doit aussi étre "doucel peyas introduire des divergences
guadratiques.

Le mécanisme réel n’est pas connu. D’un point de vue pratmuparamétrise cette brisure en
introduisant des termes supplémentaires dans le lagrabgsant explicitement la supersymé-
trie permettant malgré tout d’étudier la phénoménologidepersymétrie. De facon générale,
les termes ajoutés sont

1

1 .. 1. . o
Loty = — <§Ma)\“)\“ + éa”kcbicbjcﬁk + b 0id; + tlgbi) + e — (m?);d" gy (6.1)




90 6. BRISURE DESUSY ET SUPERGRAVITE

ou M, sont les masses de jaugings;*)! et b sont des masses de scalair@s; sont des
couplages et' des couplages de "tadpole” n’apparaissant que dans lewasithmp scalaire
singlet de jauge (qui n’existe pas dans le MSSM par exemipds)termes dé&,,, donnent une
masse aux scalaires et aux jauginos tout en gardant lesofesrdes supermultiplets chiraux et
les bosons de jauge de masse nulle.

6.1.1 Origine de la brisure

Dans le cas d’'une symétrie globale, la brisure spontanédfisigiue I'état du vide n’est plus
invariant par la symétrie. Dans le cas de la supersyméuleadg, on &), [0) # 0 etQ, |0) # 0.

On peut définir 'opérateur hamiltonieid en fonction des générateurs de la supersymétrie en
utilisant la relation €g.5.2) de l'algébre :

H =P = i(Q1Q1 + Q10Q1 + Q2Q + Q2Q-) (6.2)

si la supersymétrie n'est pas brisée, o/ &) = 0 et I'énergie du vide est nulle. De fagon
réciproque, sil'énergie du vide est nulle :

(O] H[0) = 0= i (11Q1 [0} [1* + [1Q110) [I* + 11Q2 0} I* + 1|Q2 [0} [|*) =0 (6.3)

et donc
Q0) =0 (6.4)

la supersymeétrie est une symeétrie du vide. On en déduit geigplersymeétrie globale est spon-
tanément brisée si et seulement si
(0| H|0) #0 (6.5)

Cette situation est trés différente d’une symétrie de japgest brisée si le champ prend une
valeur non-nulle dans I'état fondamental. Dans les caslssnpn &0| H |0) = (0| V' |0) ou V'

est le potentiel scalaire de la théorie €846 qui est également une somme de termes carreés.
Il est possible de briser spontanément la supersymeétria sni@ns un champ auxiliaire ne
s’annule pas dans I'état du vidé&;) # 0 et/ou(D*) # 0.

Ces vev sont générées dynamiqguement dans des modeles ute lliesla supersymétrie. Le
mécanisme réel n’est pas connu, il est néanmoins possibiecda effective, de considérer
gu’on obtient une vev qui brise la supersymétrie sans desmnidu modéle sous-jacent. Il y a
donc deux mécanismes effectifs possibles :

- Brisure par le cham®“ : mécanisme de Fayet-lliopoulosi(]
- Brisure par le champ; : mécanisme de O’Raifeartaigihd1, 137

Pour illustrer I'obtention de la brisure dans un de ces nexjan présente un modéle simpli-
fié dans le cadre du mécanisme de O’Raifeartaigh. La brisarrdepchampF; intervient par
I'ajout d'un terme linéaire dans le superpotentiel. Undisétion simple de la brisure sponta-
née de la supersymétrie avec ce mécanisme est possiblenrampir®is supermultiplets chiraux
(¢s, i, F)iz1,2,3 €t le superpotentiel

W = —k¢1 + mpags + Ad163 (6.6)
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aveck, m et trois constantes réelles et strictement positives. Enalappquel; = —9W* /0¢*
etV = > |F;|?, on al'expression du potentiel scalaire

V = |k = Ap2? + | — mos|* + | — mepa — 200103 (6.7)

@1 et ¢, peuvent étre choisi de facon a annuler le dernier terme. lwivaleur fixée des, on
aura une direction plate ou le potentiel est constanéci est une caractéristique des modeéles
supersymetriques. En prenant= ¢, = 0, on aura deux cas donnant des minimums différents.
Dans le casn? > 2\k, le minimum du potentiel vaut = k2 et ¢p; = 0. En développant le
potentiel autour de son minimum, le spectre de masse du modg&lprend six champs scalaires
réels de massés0, m?, m?, m?—2\k, m*>+2\k et trois fermions de Weyl de massesn?, m?.

On n'a plus de dégénérescence des masses, la symétrie adleisée.

Lors de la brisure spontanée, il apparait toujours un modealgstone de masse nulle portant
les mémes charges que le générateur de la symétrie brisgs.l®aas de la supersymétrie
globale, le générateuy est fermionique, le mode de Goldstone est un fermion de Waytra

de masse nulle appelé goldstino. Il s’agitdedans I'exemple précédent. Le lagrangien effectif
pour le goldstina s’écrit

. . 1 -

Egoldstino = —ZG&“@HG — W(Ga‘uju -+ C.C.) (68)
décrivant les interactions du goldstino avec les autresrsoltiplets présents dans le supercou-
rant [L33 134, elles sont supprimées par I'échelle de la brisure de |l@isymétrie. La forme
de I'interaction ne dépend que de la divergence du supenbat est indépendante des détails
de la brisure de la supersymeétrie.

6.1.2 Nécessité d’'un secteur caché

Les masses des particules a I'ordre de I'arbre doivent gétldi relation (le lecteur pourra se
référer a1 27] pour une démonstation)

Tr(m?) — 2Tr(mbmy) + 37r(m?) = 0 (6.9)

avecm,, my etmy les matrices de masse des particules scalaires, fermioesteurs. Cette
relation est maintenue méme avec brisure de la supersgnadtprédit donc I'existence par
exemple de scalaires trés Iégers, ce qui est incompatibtelas résultats expérimentatixCe
probléme suggeére que les termes de brisure de la supergyagaraissent de facon indirecte.
La brisure se fait donc dans un secteur dit "caché". Ce sentmragit que faiblement avec
le secteur "visible" qui contient les particules du modééndard et leurs partenaires super-
symétriques. La transmission de la brisure au secteurl@ipiut se faire par I'intermédiaire

ILes directions plates sont particuliérement intéressapoair la construction de modéles supersymétriques
d’inflation avec un potentiel permettant un slow-roll

2Cette conclusion est valide si on se limite au groupe du nesstahdardU (3)¢c x Su(2), x U(1)y. Lajout
d’'une symétrid/ (1) supplémentaire permet en principe d’engendrer des masseses scalaires élevées tout en
maintenant la relation sur les tracesjj.
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_interation gravitationnelle _
secteur cache secteur visible

Ol
A=

(brisure SUSY _ - _ (MSSM)
interaction de jauge

FIG. 6.1 — Brisure de supersymétrie avec secteur caché

d’interactions directes et non-renormalisables (intéwacgravitationnelle) ou par I'intermé-
diaire d’interactions de jauge avec les particules d'uriesecdit "messager” qui donnent les
masses softs aux jauginos et aux scalaires par des conecdidiatives. Ces deux types de mo-
deles seront détaillés a la fin de ce chapitre apres l'intrtioln du secteur gravitationnel dans
la supersymeétrie locale.

6.2 Supergravité et gravitino

La supersymétrie présentée au chapitre précédent est nmérsy globale. En physique des
particules, la plupart des symétries sont locales, il seritiEressant d’élever la supersymé-
trie a une symétrie locale. La supersymétrie locale cohtiee certaine représentation de la
gravitation portant le nom deupergravité

Pour préserver I'invariance par supersymeétrie localee ité&véle nécessaire d’introduire une
particule de spin 3/2, le gravitino, partenaire supersyioé du graviton de spin 2. Lors de la

brisure de la supersymétrie locale, le gravitino acquieé masse par lmécanisme de super-

Higgs La masse du gravitino dépend fortement du mécanisme dedes sa transmission au

secteur visible. Le gravitino peut étre la particule supmtrique la plus Iégére et dans le cas
de modele avec conservation de la R-parité, nous verroniseguun bon candidat a la matiere

noire.

6.2.1 Modele de Wess-Zumino

Le modéle de Wess-Zumino permet d'illustrer le passage daparsymétrie globale a la su-
persymétrie locale. Nous utilisons la procédure de Noatérconsiste a ajouter des termes
supplémentaires au lagrangien ou aux lois de transformesatie facon a avoir un lagrangien
invariant.

Le lagrangien du modele de Wess-Zumino a été présenté airehaygcédent avec les trans-
formations des champs dans le cas de supersymétrie glabale Ie champ auxiliaire)

Lo = 0"60,0" + ihe"d,ab (6.10)

5 = V2 et 6, = —iV/2(0"€) 00,0 (6.11)
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Pour la suite, les champs sont redéfinis en termes de spiaddagrana) et de deux champs

réelsA et B tel que
1

= A+1iB 6.12
¢ \/5( iB) (6.12)
Les transformations supersymétriques sont de la forme
dA = & (6.13)
0B = iyt (6.14)
0 = —ivto,(A+iysB)E (6.15)

avec maintenant le paramétre de la transformation un spiteeMajorana

€ = (6.16)

M

Dans le cas de supersymétrie locale, le paramétre de lddraragion{ — ¢(x) dépend des
coordonnées d’espace-temps. Le lagrangien précédentpiissinvariant, la variation du la-
grangien est
6Ly = 0,E5" (6.17)
avec le supercourant
J* = 0(A —ivsB)y"y (6.18)

La procédure de Noether est similaire a celle des théorigaute du modéle standard (voir
chapitre4). Le premier terme ajouté est celui couplant le courant detiNer a un champ de
jauge. Dans le cas de la supersymétrie locale, comme le parane transformation porte un
indice spinoriel, le champ de jauge porte également un énstiinoriel en plus d’un indice de
Lorentz, il est appelé graviting; et a un spin 3/2. Le termeL, est €liminé en ajoutant le terme
couplant le supercourant au gravitino

L= =" (6.19)

avecrk la constante de couplage dimensionnée. La loi de transfammdu gravitino par tran-
formation supersymétrique locale est prise comme :

0, = 2/@‘1@5 (6.20)
La variation de; donne

Ly = —0,EJ" + ikhae (6MA8VA - %gwapAﬁpA + .. ) (6.21)

Des termes el et croisés em et B sont également présents mais ne seront pas discutés ici.
Le premier terme annulL,, I'expression entre parenthéses n’est autre que le tegpeugie
impulsion associée au champ:

1
T = A0, A = 9,0, AP A+ ... (6.22)
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Le tenseur énergie-impulsion est le courant associé angl&i@ons. Pour éliminer le deuxieme
terme dejL; par la procédure de Noether, on ajoute un terme du lagracgigpiant le tenseur
énergie-impulsion a un champ de jauge qui est la métrique locale, qui se transforme sous la
supersymétrie en

5010 = =5 (VW + $7,6) (6.23)

Le champ de spin 2 correspondant est le graviton, le pareesapersymétrique du gravitino
et la constante de couplageest le couplage gravitationnel! = Mp,. La théorie supersymé-
trique contient nécessairement des fermions, le champtatiannel est mieux décrit par des
tétrades:;, que par le tenseur métriqyg,, liés par la relatiow,,, = ¢;'e;d,.,. De plus, comme
nous travaillons dans un espace courbe, la dérivée de 6&2f) st remplacée par une dérivée
covariante

1
oY, =2k"'D,E D=0+ 39" Tmnd (6.24)

oliw,™ est la connection de spin, correspondant fermionique debales de Christoffel. Elle
peut étre vu comme un champ auxiliaire du dould€t, «¢). 1l peut étre exprimé en fonction
dee™.

N

L'étude du modéle de Wess-Zumino montre qu’il est nécesshiintroduire un supermultiplet
gravitationnel(e}', v,,) contenant le graviton et le gravitino pour conserver I'iieace par
supersymeétrie locale.

6.2.2 Lagrangien du gravitino

Le lagrangien du gravitino libre est

1 _ 1 _
£3/21ibre = —QGWPU@/)M%%ap?/}a - Zm:%/ﬂ/fu [7“7 WV] Yy, (6.25)

La variation du lagrangien, ég6.25, par la formule d’Euler-Lagrange donne I'équation du
mouvement du gravitino, appelée équation de Rarita-Sajevin

1 1
- §€“Vpa’75’7u3p¢a — M2 Y 7, =0 (6.26)

On dénombre initialement 16 degrés de liberté pour le grewitA partir de I'équation du
mouvement, on obtient deux équations de contrainte supptiBidegrés de liberté :

P = 0 (6.27)
o, = 0 (6.28)

on déduit de ces contraintes et de I'’équation du mouvementeggravitino vérifie I'équation
de Dirac d’'un champ spinoriel massif qui n’apporte pas dereormte supplémentaire

@ —maa)ibr =0 (6.29)

On obtient 8 degrés de liberté physiques correspondantial = 4 degrés de liberté pour
le gravitino et2s + 1 = 4 degrés de liberté pour son antiparticule. Comme le gravitist
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une particule de Majorana, la particule est égale a sonatitiple, il faut diviser par deux les
degrés de liberté. Le gravitino massif a donc 4 degrés dediloerrespondant aux polarisations
+1/2,£3/2. Le gravitino non-massif a deux degrés de liberté correapnhdux polarisations
+3/2.

Le tenseur polarisation du gravitino de quadri-impulgiast

Mw(p) = D> o) (p)

L _ bupy ) 1 P! B Py
= —(p+my)) <gw/ m§/2> 3 <% - mg/z) (b — ms)o) (% + m3/2)
(6.30)

Le développement du lagrangien complet de supergravit@&pant les supermultiplets chiraux,
de jauge et gravitationnel est donné dans un certain nongoréférences commeé§4. Le la-
grangien de supergravité contient les interactions duitijnav En I'absence de brisure de la
supersymétrie locale et du mécanisme de super-Higgs (dsdans la sectiof.2.4 les in-
teractions du gravitino sont purement gravitationnebegprimées par la masse de Planck, et
donc totalement négligeables dans la plupart des sitismathmec le mécanisme de super-Higgs,
le gravitino absorbe les degrés de liberté du goldstino &mtrses degrés de polarisation longi-
tudinaux+1/2. Le gravitino devient massif et dans la limite ou sa masséadse devant les
masses des autres particules, ses interactions sont despaé les interactions du goldstino.
Le gravitino se couple a tous les champs mais tous ne sonttifespour cette étude. La pre-
miere hypothése est de ne considérer que les termes de diménses termes de dimensions
supérieures sont d’autant plus supprimés par la masse dekrRdadonc négligeables. De plus,
nous ne considérons que des processus avec un gravitimoesxgei verifie donc 'éq.q.28).
Les termes pertinents pour la suite de cette étude sontmagsedans le terme de densité de
lagrangien suivant
Ling —m [ Dud™ "y XT, — Dud' X177 0]
- A;Pl D 77, 1] PHACFS, (6.31)

La premiére ligne donne les interactions du gravitino awec dupermultiplets chiraux par
exemple gravitino-lepton-slepton ou gravitino-leptdepson-boson de jauge. La deuxieme ligne
donne les interactions du gravitino avec les supermuttigle jauge du type gravitino-jaugino-
boson de jauge.

6.2.3 Théorie effective pour des gravitinos légers

D’aprés le mécanisme de super-Higgs, les degrés de libegéldstino deviennent les compo-
santes longitudinales du gravitino. Ces composantes dorhiguand les énergies en présence
sont tres grandes par rapport a la masse du gravitino. llasstifde d’approximer les inter-
actions du gravitino a ses seules composaﬂd‘;sians ce régime. Il est possible d’établir un
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lagrangien effectif en reliant le graviting” au goldstina

2 1
P =iy )2

3mszo

MG (6.32)

Le lagrangien effectif est obtenu a partir du lagrangien(@21) ou le gravitino est remplacé
par éqg. 6.32, on utilise également les équations de mouvement desetitigs particules (une
dérivée totale est également supprimée) (Vbir7])

mi — m2 = -
Lo jin — (GXLéb* - XLG<Z5)
' V3Mpimg )
— Mo Gy e (6.33)
46 Mpyms o 7 - .

Cette expression suppose que toutes les particules sahisdiret que I'approximation du gold-
stino est valable. Dans notre étude, les particules ne ssrtopjours on-shell et les énergies en
présence ne sont pas toujours tres importantes devant Eerdagyravitino. 1l est donc néces-
saire d'utiliser le gravitino complet et les interactionsldgrangien €q.6.31).

6.2.4 Brisure spontanée de la supersymétrie locale

Comme dans le cas de la supersymétrie globale, il est néwesdgabriser la supersymétrie
locale pour obtenir des particules supersymeétriques passives que leurs partenaires du mo-
dele standard. Il est nécessaire d’étudier I'analogue dtanmigme de Higgs dans le cadre de la
supergravité. Des champs scalaires obtiennent une veisartua brisure spontanée de la su-
pergravité. Le fermion de Goldstone, le goldstino, issuedarisure est absorbé par le gravitino
qui devient massif. Le goldstino apporte deux degrés deipataon supplémentairesl/2 au
gravitino, s’ajoutant aux deux degrés de polarisatiG2 initiaux. On parle dunécanisme de
super-Higgs

Il est possible d’expliciter la brisure de la supersymétraale en étudiant uniguement le secteur
des supermultiplets chiraux. La composante scalaire, @mapt une vev, signe la brisure de la
supersymeétrie tandis que la composante fermionique dangeltistino. Le potentiel scalaire
s’écrit [139 :

2 K; K. W*w
— K/M AR K4 o —L — 6.34
Vi =e/m KWZ+ M31W> (Wj + Mng) 3 Vo } ( )

avec le superpotentiél’(®) dépendant uniquement des chandpst le potentiel de Kahler
K (®*, ®), une fonction réelle des champs scalaires dont la dérieamde définit une métrique
sur une variété complexe paramétrisée par les champsrssalai

Les notations sont :

0K 0K K
0P, 0% 0D,00"

K, = (6.35)
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et(K')7* estl'inverse de la métrique de Kahlgt,,,,
(K Y7*Kju = 6, (6.36)

On définit la fonction de Kahlef(®*, ®) qui s’exprime en fonction du superpotentiel et du
potentiel de Kahler

K(¢, ®) W ()
G(®*,®) = +In (6.37)
Mg, Mg,
Le potentiel scalaire peut étre réécrit uniquement en fonceG(d*, ®)
Vi = Mpe® [G{(G™)9* Gy, — 3] (6.38)

Il est & noter que le potentiel peut étre négatif contrairgraa cas de la supersymétrie globale.
La brisure de la supersymétrie peut étre realisée a parthdmps auxiliaire¢™ prenant une
vev non-nulle. Les champs auxiliairé¥ s'écrivent

F' = M3eC(G 19" G- (6.39)

La constante cosmologique ayant une valeur proche delzéro 10~% GeV, le potentiel
scalaire est ajusté pour s’annuler dans I'état du vide otndenp (®;) # 0. On obtient donc
deux conditions pour la brisure de la supergravité :

ov

5 @0 = 0 (6.40)
Vl@yzo = 0 (6.41)
Ces deux conditions ameénent a la relation
Mg {(G{(G™H7 Gy =3 (6.42)
Si on note
(F(G™)7"Fy-) = M} (6.43)

ou Mg estI'échelle de la brisure de la supersymétrie et en utitiles équations(39 et (6.42),
on obtient
Mg = 3Mg,e!? (6.44)

Dans le lagrangien de supergravité complét, en identifiant les termes susceptibles de don-
ner une masse au gravitino, on obtient

Mg/ = <€G/2> Mp, (6.45)
En utilisant les deux relations précédentes, la masse ditigase réécrit

M3
m g
M 3 My,

Cette relation entre la masse du gravitino et I'échelle dsube de la supersymétrie est géné-
rique etindépendant de la transmission de la brisure dgkrsymétrie au secteur visible. Cette

(6.46)
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masse disparait si la supersymétrie n’est pas brig&e — 0. Le fait d’avoir un gravitino de
masse non nulle est un signe manifeste de la brisure de lasyup&trie puisque le partenaire
supersymeétrique du gravitino, le graviton reste de mashe, me qui assure que l'interaction
gravitationnelle est de portée infinie.

Il reste alors a expliciter la forme de la fonction de K&hRar exemple, dans le modeéle minimal
de supergravité, on prend,;. = ¢;;. Le potentiel de Kéhler est de la forme

K = 6] (6.47)

Le choix de la forme du superpotentiel va déterminer comrzghtisure de la supersymétrie
est transmise du secteur caché au secteur visible. Si od presuperpotentigll’ comme la
somme de deux fonctions séparant les champs du secteurdmckéax du secteur visible

Wi, Pr) = Wy (9i) + We(Pi) (6.48)

ou ¢; dénote les champs scalaires usuels (squarks, sleptonggs$)Hionstituant le secteur
visible et®,, sont des champs scalaires supplémentaires responsabedrigure de la su-
persymétrie dans le secteur caché. Dans le potentiel sc@lqi6.38 les termes couplant les
champs des deux secteurs sont supprimés par la masse de, Rianicteractions entre les sec-
teurs transmettant la brisure sont donc uniqguement gtentzelles. La forme du superpotentiel
We n'est pas connue.

Il est possible de prendre un superpotentiel comme le pefté&vec en plus des champs dits
messagers, qui vont couplés aux champst ®,, par des interactions de jauge

W (i, @, M) = Wy (¢s, M) + W (P, M) (6.49)

Dans ce modeéle, les couplages entre les deux secteurs g@faids interactions de jauge par
l'intermédiaire des messagers. Les interactions graotatlles sont également présentes mais
moins importantes. La transmission de la brisure entredeege caché et le secteur visible se
fait principalement par interaction de jauge.

Ces deux types de médiation de la brisure de la supersyraétriele secteur caché et le secteur
visible sont détaillés dans la section suivante.

6.3 Médiation de la brisure

L'origine de la brisure dynamique de la supersymétrie a whelée d’énergiel/s est un pro-
bléme encore ouvert comme nous I'avons vu plus haut. Uneiélmaxquestion est la trans-
mission de la brisure aux particules supersymétriques paragraphé.2.4). Dans le cas de
scénarios avec un secteur caché ou s'effectue la brisuwgscteontient un superchamp qui
prend une vev non-nulle pour le terme F notég) ~ M2 induisant la brisure de la supersy-
métrie. Cette brisure peut alors étre transmise au sedtghbevpar diverses interactions. Nous
présentons ici les deux schémas les plus courants, paadtiter gravitationnelle (INSUGRA)
ou par interaction de jauge (GMSB).
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6.3.1 Brisure transmise par interaction gravitationnelle

Les interactions gravitationnelles entre le secteur cathe secteur visible, donnée par le po-
tentiel scalaire €q6(39 et la forme du superpotentiel €6.48, nécessitent I'ajout de termes
non-renormalisables au lagrangien de la supersymétrie

1 1 1 ... 1 ...
= ——F (2 AN+ =y iy + =i T i | + coc.
ENR MPI <2fa + Gy ¢Z¢j¢k‘ + 2M gbng]) +c.c
1 . .
—— FF*kig;p" .

ol les paramétref,, k', y/* et/ sont supposés déterminés par une théorie plus fondamen-
tale. On retrouve la forme du lagrangien des termes de bridoucel,;; de I'éq. 6.1). Les
masses softsig ~ (Fo) /Mp, pour étre de I'ordre de I'échelle électrofaible, nécesgitine
échelle de brisure de la supersymétrie de I'ordre dgh) ~ 10'° — 10" GeV. La masse du
gravitino est aussi de I'ordre de I'échelle electrofaibig (, ~ 100 GeV).

Il est difficile de travailler dans le cas général (qui comtiglus de cent parametres), il est donc
courant d’utiliser le modele minimal mSUGRA (pour "mining&lUperGRAvity") qui suppose
une certaine universalité de parametres a I'échelle GUT

- universalité des masses des jauginos egalesa
- universalité des masses des scalaires égales a
- universalité des constantes de couplages trilinéairde®ga,

il existe un autre parametre pour les couplages bilinéde®ans le cas réellement minimal
MSUGRA, B, et Ay sont reliés, il est donc plus courant de travailler dans 1eSSM (pour

« constrained minimal supersymmetric standard model »hgueuppose pas de relation entre
ces deux parametres. Le paramédfeest remplacé par deux autres parameétsies? (rapport
des vev des champs de Higgs) et le signg ¢fearametre du secteur de Higgs) car ils permettent
de calculer des conditions pour la brisure électrofaibtg, (8.13 et éq. .14 du chapitre
suivant.

Le modele est tres prédictif, il ne dépend que de cing parandies eéquations du groupe de
renormalisation permettent de calculer le spectre de rmaddes angles de mélange a basse
énergie (voir chapitr@). Parmi les autres avantages de ce modele, il permet deeyéndiati-
vement la brisure électrofaible et il permet d’éviter descpissus induisant des changements de
saveur ou de violation de CP fortement contraints par I'eepée (voir références dans{/]).

6.3.2 Brisure transmise par interaction de jauge

Dans ce modéle, la brisure de la supersymétrie est transimsecteur caché au secteur visible
par des interactions de jauge. La transmission peut étneeatd avec I'apparition d’'un secteur

intermédiaire dit secteur messager qui interagit d’uné gzec le secteur caché et d’autre part
avec le secteur visible par des interactions de jauge. Ce&lmedt noté GMSB pour « Gauge

Mediated Supersymmetry Breaking » (voi3p, 139 127).
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La brisure de la supersymétrie dans le secteur caché estriigg au secteur messager qui
contient un singulet de jauge dont les composantes scalalfest auxiliaire F' obtiennent des
vev (S) et (Fg) respectivement (voirl[A0, 141, 142, 143 144, 145 146 147, 148 149, 150,
151]). Ces vev sont liées a I'échelle de la brisure de la supeétiyen La ve(.S) donne la masse
aux messagers tandis qUEs) est a I'origine de la brisure de la supersymétrie. Dans leaieod
particulier de 49, 150, 151, 0on a:

2
S) ~ (Fs)/? ~ O(Lmess pp 6.51
(S) ~ (F5)/* ~ O({25 M) (6.51)
oU gumess €St la constante de couplage entre le secteur caché et éeiisawssager. On définit
I'échelle de brisure dans le secteur messager

(Fs) _ ga 9:
Amess — — mess M — mess
Sy~ "16m2 S T Mi6n?

mB/QMPl (6.52)

ou on suppose que = Fs/F, ou /F; est I'échelle fondamentale de la brisure de la supersy-
métrie tandis qué’s est I'échelle de brisure sentie par les particules meseagermanisfestant
comme la différence de masse entre les fermions et scatagssagers. La valeur dedépend

du mode de transmission de la brisure de la supersymétrieatiers caché au secteur messager.
Si la brisure est communiquée par des interactions directesl, si la transmission se fait par
des effets radiatifs alors < 1.

Dans ce secteur messager, les supermultiplets chirauesppessagersont des doublets de
SU(2)., (L etL) et des triplets d&'U(3)¢ (Q etQ) rangés dans des supermultiplets de grande
unification. On noteV; le nombre de ces supermultiplets.

Le superpotentiel s’écrit ) )
Winess = Ao SLL + A35QQ (6.53)

Quand les composantes du sing@etbtiennent des veyv, les fermions messagers obtiennent une
masseM,,.s = A; (S) tandis que les composantes scalaires des champs mess@gersgnt
une matrice de masse
A2(S)* N\ (F,
$B SZ i=23 (6.54)
Ai (Fs) A7 (S)

donnant des valeurs propres de ma#aé (S)* £ \; (F). On obtient tout de suite une condi-

tion de stabilité pour avoir des masses de messager pssifive < \ (S)* = M?

2 oss- LA brisure
de la supersymétrie est effective dans le secteur messagef{iy) +# 0.

Cette violation de la supersymétrie est communiquée aewserisible par des corrections
radiatives. Les jauginos obtiennent une masse soft a partiorrections a une boucle (F&2)
tandis que les scalaires obtiennent une masse soft a padiagrammes a deux boucles (Fig.
6.3.

Les lignes fermioniques et scalaires correspondent ausagess. Il en résulte des masses de
jauginos

o A
Ma - _aAmessN L 6.55
I 59 <Mmess) ( )
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< Fg>
X~
o 7 N
B,W,g / \
<S>

FIG. 6.2 — Contribution aux masses des jauginos dans les mo@Gd2B a partir de dia-
grammes de Feynman a 1 boucle

FIG. 6.3 — Diagrammes de Feynman a deux boucles contribuantadsendes scalaires. Figure
tirée de [L.27]

et pour les scalaires

3 . aa 2 Amess
m3, =202, N; 223 Cali) ($2) ( Mmess) (6.56)

avecC, (i) les invariants de Casimir quadratiqéieses fonctions a une et deux boucles sont
définies par

glx) = % (14 2)log(l+ )+ (1 —x)log(l —z)]

f(x) = 1;—2:6 {log(1+w)—2Liz (ﬁ) +%Li2 (12;63;)} + (z — —x) (6.57)

Li, est la fonction de Spence.

La masse des jauginos est proportionnellgsacelle des scalaires est proportionnellg’ ;.
Pour N5 grand, les squarks et sleptons sont plus Iégers que lemn@idgPourN; = 1, le
neutralino est la particule la plus Iégére, pdir= 2 c’est généralement le stau (sans considérer
le gravitino qui est toujours la particule la plus Iégéresiees modeles).

Les couplages trilinéaires apparaissent a I'ordre de deuglbs. On peut donc considérer avec
une bonne approximation qu’a I'échelle de masse des massage

a,=ag=a. =0 (6.58)

3Pour des représentations fondamentaleSldéN ), C (i) = (N2—1)/2N, soitCs (i) = 3/4etCs(i) = 4/3.
PourU(1), C1(i) = 3Y;?/5 ouY; est I'hypercharge
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Les parametres de ce modele sbh..s, Amess: V5 €ttan 5 ainsi que le signe de comme pour
MSUGRA.

De facon générale, le rappdr§ /M ~ G/~ qui est I'échelle électrofaible{ est la constante

de Fermi). M est la masse typique du modéle de transmission. Dans le cés dédia-

tion gravitationnelle, M/ = Mp;, ce qui donne une échelle de brisure de la supersymétrie
VF, ~ 10" GeV. Dans le GMSB, les interactions gravitationnelles sonjours présentes,
pour que leur contribution aux masses softs soit négligeddimasse typique du GMSB doit
étre inférieure a la masse de Planck, la masse des messagaypiguement inférieure a
10 GeV. Léchelle de brisure dans le GMSB est beaucoup plusefajbe dans le scénario
gravitationnel,,/F, <~ 10® — 10° GeV. La masse du gravitino dans le GMSB est inférieure
ou égale d GeV, elle peut étre tres légere, de I'ordre du keV.

1/2
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Chapitre 7

Modele standard supersymeétrique
minimal

Le chapitre5 présente la méthode générale pour construire un lagrasgigersymétrique.
Celle-ci est appliquée dans ce chapitre pour obtenir lfesiten supersymétrique du modele
standard la plus simple, appelée modéle standard supersymeéminimal (MSSM). Il est
construit a partir de la structure de groupes de jauge du lmstendardsU (3) x SU(2), X
U(1)y. Le contenu en particules est minimal, dans le sens quihestduit un partenaire super-
symétrique pour chaque particule du modele standard ansn@gleuxieme doublet de Higgs,
mais aucun autre champ n’est ajouté (il exsite des modetegeattision du MSSM supposant
I'existence de champs supplémentaires). Il est égaleraéntifypothése qu'une symétrie dis-
créte est conservée dans le MSSM, cette symétrie est apRgléete, elle peut venir de la
brisure de la R-symétrie discutée dans I'algebre de la syp@trie au chapitrs.

7.1 Contenu en particules

Si la supersymeétrie existe, les particules doivent apparéedes supermultiplets. Dans les an-
nées 1976-1977, P. Fayet a entrepris d’étudier cette agidom en supermultiplets. La premiére
idée est que des particules du modeéle standard peuventrfamaepaire de superpartenaires.
Une hypotheése intéressante est le cas du photon et neutértmpson et ce fermion sont de
masse nulle et tous deux de charge électrique nulle et safeucadl est aussi possible d’appa-
rier les boson$l’* et les leptons™ (ce qui suppose que la supersymétrie n’est pas une symétrie
exacte de la nature, expliquant la différence de masse esdrparticules). Un modéle peut étre
construit [L57 mais il n’est pas possible de former des supermultiplets pes autres leptons
et pour les particules avec des charges de couleur (quadksagts). Cela a amené P. Fayet a
introduire de nouvelles particules, un superpartenaitg pbaque particule du MS {3, 154,
Voir les tableaux’.let7.2

Un fermion gauche et un fermion droit subissent des traitemiférents dans le modeéle stan-
dard, leurs superpartenaires scalaires sont différentiesodentifie avec I'indicd. ou R lié a
leur partenaire du MS tout en sachant qu’étant des scalagsgparticules n’ont pas de chiralité.
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Noms spin0 | spin1/2 | SU(3)c, SU(2)., U(1)y

squarks, quarks Q | (i dy) | (ugdp) (3,2, 1)
(x3 familles) | @ i, ul, (3,1, -4

d | dy di (3.1,3)
sleptons, leptons L | (7 én) | (voer) (1,2,—1)
(x3 familles) | e & el (1,1,2)
Higgs, higgsino| H, | (H; HY) | (H,} HY) (1,2,1)

Hy | (H) Hy) | (9 8y) (1,2,-1)

TAB. 7.1 — Les supermultiplets chiraux du MSSM

Pour des raisons de renormalisabilité de la théorie, lesiders du MS sont mis dans des su-
permultiplets chiraux et les bosons de jauge dans des sufigriets de jauge (le gravitino et
le graviton ne sont pas considérés comme inclus dans le MSSM)

Contrairement au modele standard, le MSSM contient deukldtaide Higgs au lieu d’'un
seul. La raison en est multiple. D’une part, le superpogedbit étre holomorphe et donc il ne
contient pas simultanément un champ scalaire et son compte)jugué. Les termes de Yukawa
avec le champ de Higgs qui étaient de la formdgH * dans le modele standard ne peuvent pas
apparaitre dans le superpotentiel. Pour donner une mas$erauons, on introduit un doublet
de Higgs notéd, d’hypercharge faiblé” = +1 dont le couplage de Yukawa du typ€)H,,
donne une masse aux quarks de charge+2/3 et un doublet de Higgs noté, d’hypercharge
faibleY = —1 dont le couplage de Yukawa du typ€ H,; ete L H,; donne une masse aux quarks
de charge; = —1/3 et aux leptons chargés.

Il existe deux autres arguments pour expliquer la nécedsit@ir deux doublets de bosons de
Higgs. D’une part, une théorie doit vérifier les conditiorsbdence d’anomaliésCes condi-
tions sont "miraculeusement” vérifiées dans le modele atdndvec la supersymétrie, on in-
troduit un certain nombre de nouveaux fermions. Les jaugiocontribuent pas aux anomalies
car leur hypercharge est nulle, seuls les higgsinos camnib S’il n’y a qu’un seul doublet de
Higgs, il n'y a qu’un seul doublet de higgsino et il N’y a plusnallation des anomalies. Le
deuxieme doublet de higgsino avec une hypercharge oppesteire les conditions d’absence
d’anomalies.

Enfin, avec un seul doublet de higgsino, spineur de Diracgéhamn obtient un chargino de
masse nulle, qui n’est évidemment pas observé expérinaemtalt.

Dans le secteur des supermultiplets de jauge, on observertaincnombre de superpositions
de différents états quantiques. Aprés la brisure éledbiefzon a un mélange des bosai$et

Les anomalies surviennent dans le calcul de contraintessgdags triangulaires dans lesquels circulent tous les
fermions possibles. Elles doivent étre contrélées souwepidé briser la renormalisabilité de la théorie. Condition
d’absence des anomali&s[Y 3] = 0 et Tr[Y] = 0 ouY est I'hypercharge faible. Les traces sont calculées susr tou
les doublets de fermions
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Noms spin 1/2 spin 1 SUB3)e, SU(2), U(1)y
gluino, gluon g g (8,1,0)
winos, bosons W Wii=1,2,3 | Wii=1,2,3 (1,3,0)
bino, boson B B° B (1,1,0)

TAB. 7.2 — Les supermultiplets de jauge du MSSM

W3 pour former le bosox® et le photony comme dans le modéle standard. Leurs partenaires
supersymétriques se mélangent aussi pour former leZigibe photinoy. Mais ces particules

ne sont pas observables directement car les jauginos aglgsifos se mélangent pour former
les (:harginosdf2 et les neutralinog? , ; ,.-

7.2 Le modele

Le superpotentiel du MSSM s’écrit
Whissm = tyw@QH, — dyaQHq — eyeLHy + puH, Hy (7.1)

ouH,, Hy, Q, L, u, d, € sont les superchamps chiraux associés aux supermultijpieebleau

7.1 Les parametreg,, yq, ye SONt des matrice3 x 3 des constantes de couplage de Yukawa
pour les 3 familles de particules. Les indices de familledesjauge n’ont pas été indiqués,
ainsi le termeuy QH, = ﬂm(yu)iijaa(Hu)geaﬁ, aveci: = 1,2,3 l'indice des familles et

a = 1,2,3lindice de jauge. Le «termg » s'écritu(H,).(Hy)se*’. Ce terme donne naissance
au probleme /i". Le parametre. est responsable du fait que les Higgs prennent une vev non
nulle et donnent une masse aux particules du modele. Il doit étre de I'ordre de I'échelle
électrofaible, mais rien dans le modéle n'impose une éelglpetite devant I'échelle de la
masse de Planék

Les matrices de Yukawa donnent les masses des fermion®lar®dsure électrofaible. Comme
les fermions de la troisieme génération sont les plus ngsisé@st généralement fait I'approxi-
mation suivante sur la forme des matrices de Yukawa

0 0 O 00 0 0 0 O
Yo |0 0 O Ya= [0 O O Ye= |0 O O (7.2)
0 0 w 0 0 w 0 0 y,

2Ce probléme peut étre résolu dans une extension du MSSM céerSSM qui introduit un champ singlet
supplémentaire qui prend une vev donnant une valeur eféeéfi.
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Pour compléter le MSSM, on explicite les termes softs de (éq)
, 1 . .
LU = 3 (MlBB + MWW + Msgg + c.c.)
~ (@2.QH, ~ daaQH, — éa.LH, + c.c.)

—Q'm$Q — L'm} L — am2u' — dmZd' — ém2éf

—my, HiH, —m3 HyHy — (bH, Hy + c.c.) (7.3)

La premiére ligne correspond aux jauginos a¥ég M, et M3 sont les masses des bino, winos
et gluinos. La deuxiéme ligne donne les couplage de t§ffedans I'éq. 6.1). Lesa,, aq et

a, sont des matrices complex8sx 3 dans I'espace des familles. La troisieme ligne donne
les masses softs des squarks et sleptorfs, mi, m2, m2, m? sont des matrice3 x 3 dans
'espace des familles. La derniére ligne correspond awesedu Higgs.

Si les matrices de massed, m?, m2, m2, m2 ne sont pas diagonales, il y a mélange entre les
différentes générations. Les matricgs aq, a. induisent aussi des mélanges entre les compo-
santes gauche et droite des différentes générations. 8&sorés avec changement de saveurs
sont fortement contraintes expérimentalement par I'étledetactions du typeg — ey dans le
secteur leptonique o8 — X,v, B, — ptu~ et par exemple le systéme des kaons neutres
K° « K° dans le secteur des quarks. Pour éviter ces effets de changelm saveurs, on
suppose que les matrices de masses sont diagonales

2

meg = szI m? = mj1 m?

a

m21 m2 = m?2l m2 = m?21 (7.4)

s —

et les matrices de couplages trilinéaires sont proporébbesnaux matrices de Yukawa

ay = Auoyu aq = AdoYd Aeg = Aeo}’e (7-5)

D’aprés I'approximation sur la forme des matrices de Yukagep (7.2), seuls les squarks et
les sleptons de la troisieme génération présentent un doplage et présentent un mélange
important entre les composantes gauches et droites.

7.3 R-parité et matiere noire

Le superpotentiel du MSSM n'inclut pas de termes violantdenhre baryonique (B) ou le
nombre leptonique total (L). De fagon générale, on pouagtiter des termes invariants de
jauge et renormalisables violant B ou L. Ces termes ont desétpiences expérimentales rela-
tivement catastrophiques. lls permettent en particul@radr des canaux de désintégration du
proton (exemple p — e*7%) donnant une durée de vie du proton relativement courterat do
incompatible avec les limites expérimentatgs> 10%! ans.

Une nouvelle symétrie conservée est alors ajoutée au MSSiKgxalure les termes violant B
ou L du superpotentiel. La R-parité est définie pard]

PR — (_1)38+L+25 (76)
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ou s est le spin de la particule. Les particules du modele stamatatrtouteP, = +1 tandis que
les superpartenaires off;, = —1.

La R-parité peut étre vue comme le résidu discret de la leridumne symétrie continué(1), la
R-symétrie agissant sur les opérateurs de la supersyroétrnime dans I'algebre, voir €§.6.

En plus de préserver la stabilité du proton, la conservat®ta R-parité implique que la par-
ticule supersymeétrique la plus lIégére (LSP pour LightegteBsymmetric Particle) est néces-
sairement stable. Si la LSP est électriguement neutre mtendgit que trés faiblement avec la
matiére ordinaire, elle est alors un candidat potentiet fpomatiere noire. Il existe des modeles
ou la R-parité n’est pas conserveée. De tels modéles ne gmsrbordés dans ce travail.

7.4 La brisure électrofaible

Dans le MSSM, la brisure électrofaible est plus complexedpres le modéle standard car le
MSSM contient deux doublets de Higds, = (H,", H)) et H; = (HY, H;). Le potentiel
scalaire prend la forme

Vo= (A miy JHP A+ THG ) + (ol + mi ) (Hgl* + [Hy ) (7.7)
+b(HH; — HYHY) 4 c.c] (7.8)

1 / — 1 * —%
+35(0° + 9 )HP + [H P = [Hal = [Hy [P) + 507 [ H Hy™ + HH, " P(7.9)

Les termes proportionnelgal? viennent des termes, les termes proportionnels aux constantes
de couplageg et ¢’ viennent des termeB, les autres termes viennent 4g;.

Le minimum du potentiel doit briser la symétrie électrofaibn gardant la symétrie électroma-
gnétique. Certaines contraintes sur le potentiel scailaip®sent des relations entre les para-
meétres. Il'y a un risque a priori de ne pas conserver la charge égeriEn fait, le minimum
du potentiel ne brise pas la symétrie électromagnétiquéesarev des champs de Higgs sont
toujours anti-paralléeles :

)= | (Hy) = | (7.10)
Uy 0

Ces vev sont reliées a la vev du modele standard (voir 1486)) par

V2 + ] = (%) ~ (174 GeV)? (7.11)

Le rapport des vev est conventionnellement noté

tan 3 = v, /vg (7.12)

3Le potentiel doit &tre borné inférieurement, cela est \&aifiec la condition suivan® < 2|u|>+m3; +m}
et pour ne pas avoir le minimum stabley, = mpy, = 0 et avoir la brisure électrofaible, il faut avaif >

(Il +mig, )(|uf? +mi,)
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Les conditions pour avoir un minimud\//0HS = 0V/OH? = 0 donnent les relations sui-
vantes (en utilisant I'expression de la masse du boson Z.86.

my, +|ul? = beot B+ (my/2) cos(20) (7.13)
my, + |uf? = btanf — (m3/2) cos(23) (7.14)

qui permettent d’exprimer les paraméties- Byu et || en fonction detan 5 sans pouvoir
déterminer la phase de

Les deux doublets de Higgs du MSSM contiennent au total regtés de liberté. Lors de la
brisure électrofaible, trois de ces degrés de libekté G*) deviennent les composantes longi-
tudinales des boson&* et duZ°. Les cinq scalaires restant sont cing Higgs physiques :

- 2 Higgs neutres et pairs par transformation @GP, :H°
- 2 Higgs chargés H*
- 1 Higgs neutre et impair sous CP!Y

Les états propres de masse sont obtenus par rotation selon :

ReHy\ 1 [cosa —sina) [H° (7.15)
ReH? V2 \sina  cosa h° .
ImH} 1 cosf3 sinf G° (7.16)
ImH? V2 \ —sing cosp/ \ A° .
Hf B cos3 sinf3 G* (7.17)
H* —sinf cosB)] \ H* .

On a définih® comme le boson de Higgs neutre le plus léger. Les masses dmsess de
Higgs au niveau de I'arbre sont

1
Moo = = (mio +m? F \/(mio —m%)? + 4m5m2, sin2(2ﬁ)) (7.18)

2
mye = mio+miy (7.19)
mio = 2\ul* +my, +m, (7.20)

En prenant en compte les corrections radiatives, il estilplesse mettre une contrainte sur la
masse maximale du boson de Higgs léger (Vail et références citées) :

mpo < 135 GeV (7.21)

Au niveau de I'arbre, les angles de mélange du secteur des loesHiggs sont reliés par :

(7.22)

2 M2
tan 2a = tan 23 (L”)

2 2
mAO_MZ
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7.5 Spectre du MSSM

7.5.1 Neutralinos et charginos

Suite a la brisure électrofaible, les higgsinos et les jangiélectrofaibles se mélangent. Les
higgsinos neutres et les jauginos neutres forment quatte @topres de masse appelés neutra-
linos (x! , 5,) tandis que les higgsinos chargés et les winos forment dets@ropres de masse
chargés positivement et deux états charges négativenmiéap:harginosﬁz).

Dans la base des états de jaugeW°, H), H?), la matrice de mélange des états de neutralinos
est

M1 0 —CaSwingz SgSwimz
0 M- cgCywm —Sgewm
Mo = ? prwita et (7.23)
—CcgSwmyz  CgCwmy 0 —
SgSwmy  —SgCywMmyg — 0

avec les abréviations; = sin 3, ¢z = cos 3, sy = sinfy etcy = cos by . Il est possible de
diagonaliser la matrice pour obtenir les masses des newatsdl 5. Le neutralino le plus Iéger
s’écrit : . ) . )

X) = N B+ NoW° + NigH? + Ny HYy (7.24)
ou lesN;; sont les éléments de la matrice de diagonalisation.

Dans le cas relativement probable ou
myz < |p £ M|, [p=£ M| (7.25)

alors les états propres de masse des neutralinos sont aepézss Ley? ~ B estun pur bino,
Xg ~ W0 est un pur wino, les deux autres neutralinos sont des higgsifi x§ ~ (H? +
H?)/+/2 avec les masses propres

B m% s (M; + psin 23) N

myo = M ey (7.26)
mz, (My + psin 23
2 . 2 2
= 7.28
My = el 2(u+ M) (pu + M) (7.28)
2(I +sin?2 — M3, — Mys?
my = |+ P EIAD Mhcy — Moy (7.29)

2(p — My)(p — My)

Le spectre de charginos peut étre donné de la méme facon.ttiaerte mélange des charginos
s'écrit sous la forme de matrice en blocs dans la base depétgires de jaugéV*, H,r, W~ H;)

0 X7 M. 2s3m
M, = avec X = 2 fﬁw

\ (7.30)
X 0 \/§0ng I
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La diagonalisation de cette matrice donne la masse desicbardans la limite de I'éq.7.25),
on a des charginog; de type winos et des charging$ de type higgsinos avec les masses

1 2 2 2

/(122 — MZ)? + M3, (42 + 2uMysin § + M3) + 4My, cos? 25| (7.31)

7.5.2 Gluinos

Les gluinos portent une charge de couleur, ce qui les emmirke mélanger aux autres parti-
cules supersymétriques. La masse du gluificest reliée a la masse du bino et des winos dans
les modéles mSUGRA ou GMSB par I'hypothese d'universakéél. (7.44)

s . 3
My = 2 6in2 0y My = 22 cos? 0y M, (7.32)
« 5 «

aveca, = g2/4m.

7.5.3 Squarks et sleptons

Les matrices de masse des squarks de type up et down sonbdeéduivante avec= 1,2, 3
I'indice des familles :

2

2

m m

sLL LR

M? = R R (7.33)
g 2 2

May,RL  ™w,RR

_ szi + mii + %<4M5V — M3) cos2f3 M, (A, — prcot 3)
M, (A, — pcot ) m2 +m?2 + 2(—=Mj, + M2) cos 20
2 M Mirr
My = ’ ' (7.34)

m?liRL miRR
mg, +mj — §(2M7, + M3) cos 23 mg, (Ag, — ptan 3)

mg, (Ag, — p1tan 3) mg + m?li + %(MSV — M32)cos23
On obtient une matrice similaire pour les sleptons chargés :

m? m?
M? = ;z“ ;ZLR (7.35)
Me,RL Me;RR
m3, +m2 + 2(M§, — 2M%) cos 23 Me,(Ae, — ptan f3)
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avecmy,, ma ,m3 ,mi ,mZ, les masses softd,,, A4, A, les couplages trilinéaireset,,, m,, me,
les masses des fermions associés. Les €léments non diagmrdaproportionnels a la masse
du fermion, on peut donc considérer que ces élements sapaut les deux premieres géné-
rations de squarks, il n’y a donc pas de mélange entre les gaaiche et droit. Les effets de

mélange sont non-négligeables pour la troisieme famile<de cas du stau, on a:

T\ [ cos 0. sin0. TI, (7.36)

To —sinf, cosf, TR

ou @, est I'angle de mélange des staus. Les conventions sons pléstacon a avoir la relation
mz < msz,. Les masses physiques du stau sont données par :

71,2

1
mZ = mrp + 3 [5 T /024 4m2(a, — ptan ) (7.37)

— 12 2

7.5.4 Equations du groupe de renormalisation

Les équations du groupe de renormalisation permettentaetiolde spectre du MSSM a basse
énergie a partir des paramétres du modéle donnés a uneeéphdikculiére a haute énergie.
Les équations permettent de calculer I'évolution des patees softs entre les deux échelles
d’énergie.

Dans le CMSSM, il est supposé qu'il existe une échelle a haogegie ou il existe une uni-
versalité entre différents parametres. Cette échelleaitedtre I'échelle de Planck puisque le
CMSSM repose sur une transmission gravitationnelle deisata supersymétrique du secteur
caché au secteur visible. Comme la physique entre I'éctellelanck et I'échelle GUT n’est
pas connue, il est communément admis de commencer a I'édBeIT ou les couplages des
interactions du Modéle Standard sont égaux :

g1 = 92 = 93 = gaut (7.38)

ou gqut est la valeur des constantes de couplages a I'échelle GUT.

Il est supposé l'universalité :
- masses des jauginos/, , = M; = M, = Mj
- masses des scalairesyy = mg = my = mz = mg = ms
- couplages trilinéairesA, = A, = A; = A,

Les équations du groupe de renormalisation a une bouclesdbti@volution des constantes de
couplage de jauge

4 1
dtga_

) (41/10,—19/6,—7) modele standard
Qbaga (bl, bg, bg) = (739)
167 (33/5,1, —3) MSSM
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avect = In(Q/Q,) (Q est I'échelle d’énergie &b, ~ 2 x 10'6 GeV I'échelle initiale, typique-
ment I'échelle GUT) et les constantisau premier ordre sont données par

3

bi = 2Ny —5Np (7.40)
1

by = 6—2Np—5Np (7.41)

by = 9—-2Np (7.42)

avec/Nr nombre de familles de fermions 8%, nombre de doublets de Higgs.

L'évolution des masses des jauginos est donnée par les@ugidti groupe de renormalisation

a une boucle J .

—M, = —b,g°M, 7.43
Les trois rapportd/, /g> sont constants lors de I'évolution de I'échelle d’énergie supposant
I'unification des constantes de couplage a I'échelle GUTa @mrelation

My My My

@ 9 @ Ghur

(7.44)

Les équations du groupe de renormalisation pour le paramekes couplages de Yukawa, les
couplages trilinéaires et les masses soft des scalaireplsgrcomplexes car ces équations sont
couplées entre elles. De fagcon générique, on a pour lesresala

dm?, 6
— = BleiMa=1,2,3) - Yigi¢ (7.45)

ou F;(x) est une combinaison linéaire des prodyitd/> avec des coefficients différents pour
chaque scalaire;; est I'hypercharge et

1 2 1 2 : 1 2 2 1 2 1 2 1 2
g — 57711_]2 — émHl + Z §le — mm + émgl — §mLi — §méi (746)
i=1

Un programme comme SuSpedt[] calcule le spectre de masse des particules supersymé-
triques a partir des paramétres de différents modeles cogv®SM ou GMSB. Dans le cas
CMSSM, le programme résoud les équations du groupe de ratisation et vérifie qu’on ob-
tient les conditions de brisure électrofaible. Les masséts sont utilisées pour calculer les
masses physiques. Le processus de résolution des équdtigmeupe de renormalisation est
réitéré en injectant les masses des particules dans lesiggguane fois une condition de
convergence atteinte, des corrections aux masses sotgegquour obtenir les masses poles.
La figure Fig.7.1donne I'évolution des masses en fonction de I'échelle dg@reour un mo-

déle CMSSM.
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exemple
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FIG. 7.1 — Exemple d’évolution des masses de scalaires et deeswsts des jauginds,;, M,
et M pour un spectre mSUGRA avee, , = 250 GeV,my = 100 GeV, Ay = 0, tan 3 = 10
ety > 0 et le spectre de masse a I'échelle d’énerfgie: 500 GeV
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Chapitre 8

Gravitino et cosmologie

Les modeles avec un gravitino LSP sont au centre de ce tdwdhese. Le gravitino est un
candidat intéressant pour la matiere noire et la désiniégrde la NLSP en gravitino permet
de résoudre les anomalies du lithium pour la nucléosynthéseordiale. Mais le gravitino
joue d’autres réles en cosmologie. Je présente ici qualgude ces autres aspects comme le
probleme du gravitino, la production thermique de grawitapres I'inflation ou la possibilité
d’avoir un gravitino LSP instable dans des modéeles violamparite.

8.1 Probleme du gravitino

La production thermique est surtout efficace a haute terhyréraPour éviter la fermeture de
I'Univers avec une densité de gravitify , > 1, Pagels et Primack ont pose la contrainte

msp < 2h° keV (8.1)

Cette valeur est trés faible et s’accorde difficilement descmodeles supersymétriques. Par
exemple, des modéles de type mMSUGRA prédisent une masserdie |de I'échelle électro-
faible. Cette contrainte est relaxée si 'abondance imitie gravitinos est diluée suite a une
période inflationnaire. Il est alors possible de considguerla densité de gravitino est nulle a
la fin de l'inflation.

Mais le probléme peut ressurgir apres l'inflation car la @érde gravitino est repeuplée suivant
deux mécanismes de production dits thermique et non-tlqeienLe premier est lié a des pro-
cessus de diffusion, qui ont lieu pendant la période de tétdge post-inflationnaire (voir la
section suivante). La production non-thermique fait l&ilije cette these et sera discutée dans
la derniere partie de ce mémoire.

8.2 Production thermique pendant le réchauffage

Pendant I'inflation, toute population initiale de gravdjrainsi que de tout type de particules,
est diluée exponentiellement avec I'expansion de I'Udv®endant la phase de réchauffage,
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I'Univers est repeuplé de particules. Des modéles de bangge par leptogenése suggerent
des température de réchauffage de l'ordrelge~ 10® — 10!° GeV. Pour de telles tempé-
ratures, les réactions de diffusion inélastiques du tygeb — " + ¢ entre des particules
du bain thermigue mettant en jeu le gravitin® sont non négligeables. On parle de produc-
tion thermique des gravitinos. La température de décoeptiaggravitino est trés importante
du fait des interactions tres faibles du gravitino. Le giiawi n’est plus en équilibre thermique
apres l'inflation si la température de réchauffage estiediée a la température de découplage.
Pour déterminer la température de découplage, on compdeaité de gravitino produit ther-
miquement a la valeur a I'équilibre. Pour un fermion de Maja de spiri /2, la densité est
n® = 3¢(3)T?/(27?), ce qui donne une densité comobile

eq

yea = 2
S

~18x 1073 (8.2)

En comparant a la production thermique explicitée ci-dessear exemple poui, , = 500 GeV,
Si mg, = 10 MeV (m3,2, = 1 GeV), on trouve une température de découplagd’de~
10" GeV (Iy ~ 10" GeV). Pour des températures de réchauffage inférieureseinipéra-
ture de découplage, le gravitino est hors équilibre, I'étioh de son abondance est décrite par
I’équation de Boltzmann éd..53:

dnga

d—tG +3Hng = Cg (8.3)
ou H est le parametre de Hubble € le terme de collision décrivant la production et la
destruction du gravitino.

AvecY; = ng/s, I'équation de Boltzmann se réécrit simplement

Ys _ Co

=2C 8.4
dt s (8.4)
Enfin, comme 'Univers est dominé par la radiation, on wilis = —d7'/H(T")T
CedT
AV~ = —— —G7~ 8.5
¢ s(T)H(T)T (8.5)

La production de gravitinos se fait entfg et une température plus basse conifiagy. En
supposant I'absence d’injection d’entropie entre la BBldwgburd’'hui, on a

La densité relique de gravitinos issue de la productiomtispre s’écrit

h2
QLR = méYé(TO)S(TO)m (8.7)
Les premiers calculs de la production thermique de grapstin5s 159 sont dépendants de
cut-off arbitraires. La production de gravitino a été cédeua partir de processus QCD et in-
dépendant de cut-off arbitraire par Bolz et dl6f, 161]. lls utilisent la procédure de Braa-
ten et Yuan pour le calcul de la production d’axioi$]]. Cette procédure nécessite que les
constantes de couplage soignts 1 correspondant @ > 10° GeV.
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Pradler et Steffenl[63, 164 ont suivi la méme procédure que Bolz et al. en ajoutant desgsr
sus de diffusion électrofaibles pour avoir une étude cotelé SU(3)c x SU(2), x U(1)y.
La production et la densité de gravitino deviennent

3
MCV(TR)Q 2 ]i]a TR
Yo = L=z | Yaba(TR)"] 8.8
' ;< " 3m§/2 bagalTr)" In 9a(Tr) 1010 GeV (8.8)
3
]\4@(7}%)2 k;a m3/2 TR
QTPh2 _ 1 Ma\lR) e T 21
’ az:; ( " 3m§/2 waga(Tr)"In 9a(TR) (100 Gev) 101° GeV
10 GeV ml/g 2 TR
= 0.32 8.9
v < M2 >(1Tev> (108 Gev) (8.9)

avecy, = (0.653,1.604,4.276)x 1072, w, = (0.018,0.044, 0.117) etk, = (1.266,1.312,1.271)
pourU(1l)y, SU(2), et SU(3)s respectivement. Les constantes de couplaget les masses
des jauginosV/, sont obtenues a la température de réchauffBgerace aux équations du
groupe de renormalisation.

Rychkov et Strumial65 ont repris I'étude précédente en soulignant que certamsggsus im-
portants doivent également étre pris en compte. L'ajounggual est la désintégration possible
du gluon en gluino et gravitino, réaction permise grace aassas thermiques des particules,
pour les bosons :

i, = ST mi = T mi, = T (8.10)
et pour le gluino, on obtient; = mj, /2. A cet effet, il faut ajouter des processus de diffusion
utilisant le couplage de Yukawa non négligeable du quark t@pcontribution a la densité
relique peut atteindre 10% gli; est plus grand que la masse des jauginos. Rychkov et Strumia
ont également inclus un traitement plus correct de la pérmel réechauffage n’utilisant pas
I'approximation du réchauffage instantané. La tempéedtiyme représente plus la température
maximale mais la température a laquelle l'inflaton arréteaddésintégrer. Cet effet permet une
réduction de 25% sur la densité relique. Les taux de proolueti + vp correspondent aux
contributions des couplages de jauge;gf a la contribution du couplage de Yukawa du quark
top:

TG 3 2
= 129— 2(1 « N —-C, 8.11
a=1 /2

T i M? my,
Yo = saoaim D e | 1+ o | fal—57) (8.12)

2(2m)3 M3, ; ( 3m§/2> T

ONZT6 A?

oy = 1.30— 1 ! 8.13
’yt /Y 2M1%17T5 ( + 3m§/2 ) ( )

avecC, = a(a? — 1) = {0,6,24}, C! = {11,21,48}, n, = {1,3,8}, \; est le couplage de
Yukawa du quark top eftl; est le couplage trilinéaire. Les fonctiofis sont tracées dans la fig.
1 de [L65.
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FiG. 8.1 — Densité relique de gravitino par production therraign fonction de la température
de réchauffage, poun,,, = 1 TeV et differentes valeurs des,,. En trait plein, 'équation
de Pradler et Steffen, en pointillés courts, la méme équatiais seulement la contribution de
SU(3) et en tirets longs, I'équation de Rychkov et Strumia

Le taux de production de gravitinos est

Y =75+ YD + Viop (8.14)
On obtient
Y(Tr)
Y(T)) = —————— 8.15
( 0) H(TR)S(TR) ( )

et la densité relique de gravitinos, avec I'8¢¢

: T Y(Tr)
OLPR2 — 0.00167 (232 R 8.16
G 0.00167 (1 GeV) 1010 GeV) \ 7%/ Mp, (8.16)

La figure 8.1 permet de comparer les différences entre les formules8:8). €t €q. 8.16).

La figure donne la densité relique thermique de gravitinoaction de la température de
réchauffage a partir de I'équatioB.9) (ligne continue), la méme équation mais en incluant
uniquement les effets d6U(3) (pointillés courts) et I'équation8(16). La figure donne les
résultats pour differentes masses de graviting, = 0.1,1,10,100 GeV en fixantm,,, =

1 TeV et Ay, = 0 (donc la contribution du couplage de Yukawa du top est néghitg). Le
calcul de Rychkov et Strumia présente une contribution iphportante a la densité relique que
la formule de Pradler et Steffen, d’environ un facteur deux.
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8.3 Gravitino instable

Le gravitino peut aussi bien étre instable s'il n’est pas$®Llou dans des modéles avec viola-
tion de la R-parité. Ces deux situations ne font pas I'obgetekte these mais méritent d’étre
signalées car présentent également des contraintes cgimeds intéressantes. Dans le cas de la
violation de la R-parité, le gravitino peut étre méta-staec une tres longue durée de vie, res-
tant donc un potentiel candidat a la matiére noire. Les tiggiations produisent principalement
des neutrinos et des photons. Le flux de neutrinos perntgitiaexemple, pour un gravitino de
ms/2 ~ 150 GeV et une durée de vig,, ~ 10°° s, d’expliquer certaines anomalies du spectre
gamma [64].

Dans le cas ou le neutralino est la LSP, pour des masggs < 10 TeV, la durée de vie
du gravitino est suffisamment grande pour que les désiriégsacommencent apres la nu-
cléosynthese primordiale. L'abondance des élémentsdguert étre fortement affectée par des
réactions de photo- et hadro-dissociation. Ce qui imposecdatraintes sur I'abondance des
gravitinos et donc sur la température de réchauffage, \aiepemple [67].
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Troisieme partie

Le gravitino dans tous ses états
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J'aborde dans cette troisieme partie le travail originatete these. Les deux parties préce-
dentes ont permis de donner une vue d’ensemble de la cosmelode la physique des par-

ticules en insistant particulierement sur les points dgsderpour cette thése que sont deux
probléemes cosmologiques dans le domaine de la matiere tuaende la matiére noire et les

anomalies sur I'abondance des isotopes du lithium prinabatimposant en partie la matiere
baryonique. Mon sujet de these consiste a traiter ces pnasiéinas le contexte de la supersy-
métrie en focalisant I'attention sur une particulegtavitino.

Dans des modeles supersymétriques avec conservation dedat® la particule la plus légére
est stable et peut étre un bon candidat pour la matiere n@neeutralino est un des candidats
les plus étudiés. Avec une massg = 100 GeV — 1 TeV, on obtient une densité relique de
neutralino compatible avec les mesures de densité religumeatiére noire 68 169, 170. Le
gravitino est un autre candidat possible pour la matiéneror 1, 172, 159 160. Il a été étudié
dansle cadre du CMSSMT3 174,175 176, 74,177,179, samasse est de I'ordre de I'échelle
électrofaible. Le gravitino a également été étudié dansdMiSB [179, 180, 181, 187, sa masse
est inférieure au GeV. Apres linflation, le gravitino esbguit selon deux mécanismes, ther-
mique (voir chaitre8) et non-thermique correspondant a la désintégration diepla@s supersy-
métriques en gravitino et autres particules du modéle atan@e processus a été abondamment
etudié [L59, 174, 74,177, 17¢, motivé par les conséguences en nucléosynthese prin@rBia
effet, si I'injection de particules lors de la désintégrata lieu pendant la BBN ou apreés, cela
peut modifier les abondances des différents éléments.

Dans le but de résoudre les problemes du lithium de la BBNIlat de la matiere noire, nous
avons étudié des scénarios ou le gravitino est la LSP dansddéles CMSSM et GMSB.
La NLSP, stau ou neutralino, se désintégre en gravitino.sNauons regardé I'impact de la
désintégration de la NLSP sur le probleme du lithium et latrdoumtion de la production non-
thermique a la densité relique de matiére noire, a laquellss mvons ajouté les résultats de la
production thermique, la somme des deux donnant la demg#ttde gravitino. Cette étude
repose principalement sur des simulations numeériquearfamppel a un certain nombre de
programmes (SuSpect, CalcHEP, micrOMEGAS, et le code BBKaisten Jedamzik).

L'aspect physique des particules de cette étude est trexriam. Nous avons étudié en détails
les processus de désintégration et d’annihilation de lalRL8s premiers interviennent dans le
cadre de la BBN, ou il est important de calculer les rappdembtranchement des désintégra-
tions a deux corps induisant des cascades électromage(jopoduction de photons, électrons
et positrons primaires et/ou secondaires) et des désatiggs a trois ou quatre corps induisant
des cascades hadroniques (production de nucléons loredesgus d’hadronisation). Les pro-
cessus d’annihilation et de coannihilation de la NLSP ineament dans le calcul de la densité
relique de la NLSP. Ces processus ont été étudiés dans dalensupersymétrigues CM-
SSM et GMSB et en particulier I'influence des différents pagtres des modéles et nous avons
procédé a la comparaison des modeles CMSSM et GMSB qui peswoes certains choix de
parametres présenter des résultats pour la BBN et la mataetres similaires.

Les rapports d’embranchement et les énergies injectéesldamifféerentes cascades doivent
étre calculés avec précision car ces grandeurs sont edkEnpour les calculs de BBN. Le

rapport d’embranchement hadronique est calculé de la faguos exacte par des processus de
désintégration a trois et quatre corps selon la nature dé&PNstau ou neutralino) dans des
scénarios CMSSM et GMSB, ce qui est a comparéiid][se restreignant au cas du stau NLSP
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de facon modéle indépendante. Les rapports d’embranchiemeaté calculés en prenant en
compte toutes les composantes du gravitino sans faire afpjpplroximation du goldstino. Une
étude détaillée de I'influence des parametres des modéaldssstapports d’embranchement a
également été faite. De plus, certains processus, enydaticeux incluant un boson de Higgs
virtuel, ont été pris en compte, ces processus pouvantéatvement importants pour certains
choix de parametres (gramahn (). Ces canaux sont en fait négligeables dans la désintégrati
de la NLSP mais s’averent importants dans les processusidikation.

L'énergie injectée dans les cascades hadroniques a égdlémmdraitée avec grande attention.
Nous avons procédé a un calcul le plus « réaliste » possibteld@as du stau NLSP. Nous avons
procédé, pour un choix de parametres du modéle, a une généatatdistribution d'impulsions
de la paire quark-antiquark, a I'origine d’un processusdionisation produisant des nucléons.
Le nombre moyen de nucléons générés par désintégratiorspédtre d’énergie des nucléons
permet un calcul précis des effets des cascades hadrosigu&sondance des éléments Iégers
produits pendant la BBN. Ceci est a comparer avec la méthe&ealffen [ 83 reposant sur le
calcul d'une énergie moyenne a partir de la masse invardmnta paire quark-antiquark. Nous
montrons que I'approximation de Steffen donne de bonstaisybour des durées de vie de la
NLSP pertinentes pour cette étude.

L'abondance des éléments Iégers est sensible & la natuaeddsihtégration de la NLSP, a la
guantité de NLSPs présentes dans le plasma et au momentsatia diésintégration. Donc, en
plus des rapports d’embranchement et des énergies, la BB&gakement sensible a la durée
de vie de la NLSP et sa densité relique. On suppose que la tetnpedefreeze-outest plus
élevée que la température correspondant a la désintéydattiia NLSP, cette hypothése est tout
a fait raisonnable, car de fagon approchée la températufieese-outest donnée pafy ~
mnrsp/20 et pour une NLSP d’au moin®)0 GeV, la température est largement supérieure a
la température au début de la BBN qui est de I'ordré deMeV. Les simulations numériques
incluent les résultats les plus récents de la nucléosyatp@mordiale comme la possibilité
d’avoir la formation d’états liés entre une NLSP chargéeestdléments Iégers. Dans le cas
d’un gravitino lourd (CMSSM) avec un stau NLSP, nous retams/des résultats déja connus
montrant qu'’il est possible de résoudre les problémes Hiufit-7 pour des durées de vie de
la NLSP inférieure a0 s, du lithium-6 pour des durées supérieures et les deux ey
simultanément pour une durée de vie d’envitoh s. Dans le cas de gravitinos légers (GMSB),
nous montrons qu’il est possible de résoudre le problemitdurh-7 pour un neutralino NLSP
avec une durée de vie de)? s ou obtenir la bonne abondance de lithium-6 avec un stau NLSP
avec une durée de vie d&)?® s.

Le probléme de la matiére noire et la densité relique de Gnava aussi été étudié. La pro-

duction non-thermique est donnée directement par la deradigue de NLSP, cette derniére
influant également sur les calculs d’abondances des éléri&g#rs. Pour les processus d’an-
nihilation et coannihilation, qui déterminent la densgéque de la NLSP, nous avons regardé
comment la contribution de certains canaux devenait inapteten fonction des parametres et
quelles régions de parameétres donnaient également degédamrtiques intéressantes pour la
BBN.

Nous montrons qu'il est possible d’obtenir une densitéedide gravitino compatible avec les
contraintes WMAP sur la matiére noire vérifiant simultanéties deux problemes du lithium
ou seulement celui du litihum-7. Ce résultat est remarguablce sens que ce n’était pas une
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exigeance premiere de cette étude. Lorsque la densitéeaion-thermique est trop faible pour
WMAP, il est encore possible de résoudre le probléme dwiithé ou du lithium-7. Le fait de
ne pas considérer la production thermique de gravitincergvad supposer que la température
de réchauffage aprés l'inflation est relativement bassee®¢ température est importante la
contribution thermique devient importante. |l est alorsgible de retrouver une densité relique
compatible avec WMAP, ce qui impose des contraintes sunipéeature de réchauffage.

Enfin, nous avons regardeé succinctement dans quelle meswsednarios étudiés pouvaient étre
découverts au LHC. Une grande partie des scénarios aveaUeN$iSP et un gravitino lourd
(type CMSSM) ne peuvent pas étre observés au LHC, le stau apanmasse supérieure au
TeV. Il semble donc difficile de mettre en évidence des maigle permettent, en cosmologie,
de résoudre simultanément les deux problémes du lithiuns ptaur des masses de gravitino
plus légéres (type GMSB), le stau et le neutralino sont suffreent Iégers pour étre produits
au LHC. On peut donc espérer contraindre en partie ces neoetgdxclure un grand nombre de
scénarios.

Ce travail de thése a donné lieu a deux articles. Le premite pesentiellement sur les résultats
concernant la nucléosynthese primordiale et la résoltemproblémes du lithiumlp4. Le
deuxieme présente également les résultats physique desufes qui ont amené aux calculs
BBN [181.




126




127

Chapitre 9

Désintégration de NLSP en gravitino

Pour résoudre les problemes d’abondance du lithium-6héaitit-7 prédits par le modéle stan-
dard de nucléosynthése primordiale, la premiére modifingpiossible est de supposer qu'il
existe des particules instables présentes dans I'Univeremial qui se désintegrent pendant
la BBN. Dans le cadre de la supersymétrie, ce scénario distréanplement dans le cadre d’'un
gravitino LSP dans un modéele CMSSM ou GMSB. La NLSP peut étreelutralino ou le stau
selon les paramétres du modele. Dans CMSSM, la masse dusstastienée par une solution
approchée a une boucle des équations du groupe de renatioalisn fonction des masses des
scalaires et des jauginos a I'échelle GUT ainsi gues dans la limite de faible mixing![34 :
mZ, = mg 4 0.15m3 ;5 — 0.23 cos(23) M7 (9.1)
et la masse du neutralino, €426 permettent de déterminer la condition sur/, etm, tel que
la NLSP est le stau ou le neutralino.

Dans GMSB, il existe une relation approximative, réf3§], donnant une condition sur les
parametres pour avoir un stau droit plus lIéger que le neudral

66 o2(My) 11 M2 \?
N>— = WU (1 2o (M) 1 2
g 5<13£1 - 2) gl a%<MmeSS) ( - 47Ta1( 1) ! M ) (9 )

mess

N et M, sont les paramétres du GMSB, le nombre et la masse des messHgest la
masse du bino. En premiere approximation, on peut considéeele neutralino est la NLSP
pour N = 1 et le stau NLSP poulN > 2. On peut avoir le neutralino NLSP podi = 2 avec
une grande valeur d&f,,,.s.

Indépendamment de sa nature, la NLSP est instable et seatgsien LSP et en particules du
modéle standard. Les caractéristiques de la désintégtaties que la durée de vie de la NLSP,
la nature des particules produites et leur énergie dépéfoléement de la nature de la NLSP
et des parameétres du modele. Les effets sur la nucléosgnphiésordiale peuvent étre tres dif-
férents. Il est donc nécessaire d’étudier d’une part lesackes électromagnétiques obtenues a
partir des désintégrations a 2 corps du stau et du neutralid@utre part les cascades hadro-
niques venant des désintégrations a 4 corps du stau ou aSmaup le neutralino permettant
la formation d’une paire de quark-antiquark qui produit desléons par hadronisation.
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Dans ce chapitre, nous décrivons le calcul des rapportskit@mhement et les énergies des
cascades électromagnétique et hadronique pour le stametifalino. La cascade électroma-
gnétique se développe suffisamment rapidement, les effpsndent uniguement de I'énergie
totale et du temps d’injection et pas de la nature des prasait leur énergie. Dans le cas d'une
cascade hadronique, le rapport d’embranchement et I'éntrgle sont calculés mais la situa-
tion est plus complexe et nécessite d’'utiliser un code comyikia [L37] pour déterminer la
distribution d’énergie des particules des nucléons.

Les grandeurs calculées pour étudier les cascades dépelediagon importante sur le choix
du modele, ces dépendances seront également étudiéeeddnapire.

9.1 Stau

9.1.1 Désintégration a deux corps

Le processus de désintégration a deux carps 7G est le processus dominant de la désin-
tégration du stau. La largeur de désintégration totale petapproximée par la largeur de
désintégration a deux corps. La largeur de désintégragaegrocessus s’écrit§d

(7 —7G) = 5

7:_

3/2
(m? — m§/2 —m3)* 4m§/2m3
1-— T E (9.3)

A48T m%Mglmg/z m?&/Q —m3
Dans le cadre de mSUGRA avec un gravitino de 'ordre de 100, Geiiasse du lepton tau
(m, ~ 1.77 GeV) est négligeable devant les autres masses (approgmfatie dans la plupart
des études, par exemplel] 183). La largeur de désintégration s’écrit alors :

_ 5 m2, \"
F(%—>7G)—1 Mz (1— 3”) (9.4)

48 Mlg’lmgﬂ m3

Dans notre étude, la masse du lepton tau n’est pas toujogigegble devant la masse du
gravitino qui peut étre trés léger en particulier dans le @@@&GMSB. Aucune approximation
sur les masses n’est faite dans la simulation numérique.

Dans I'approximation du goldstino, quand la masse du gravést négligeable devant la masse

du stau, les composant&s /2 du gravitino sont négligées. L'expression de la largeurésrd
tégration est similaire a I'é{.4 a la puissance de la parenthése prés (encore une fois la masse
du lepton tau est négligée) :

N 5 m2,.\’
T(F = 7G) = = (1— 3”) (9.5)

48 Mglmg/Q m2

La différence entre les expressions@d.et €q.9.5est particulierement sensible pour un rapport
des masses proche de l'unité. La variation est inférieurgaaurms,,/m: < 0.07 et 10%
pourmgs/mz < 0.22. Lapproximation du goldstino est valable dans une granadgorité

~
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FiG. 9.1 — Durée de vie du stau en fonction de la masse du stauiffé&agdtes courbes corres-
pondent a différentes masses du gravitino calculées a parta largeur de désintégration de
I'éq. (9.4). Les courbes en tirets correspondent a la durée de vie dudates I'approximation
du goldstino de I'éq.4.5)

des spectres de masse mais présente une certaine déviatialtal exact pour certains choix
de parametres. L'approximation du goldstino ne sera doscupifisée dans les simulations
numeriques.

r 7 7

Les expressions de la largeur de désintégration ont étBéaSrianalytiquement et numérique-
ment en utilisant CalcHEP. Initialement, CalcHEP ne prepas en compte les particules de
spin3/2 et les seuls modeéles utilisés existants par CalcHEP nemaiete que le goldstino.
Suite a quelques discussions avec A. Pukhov, il a impléniertéitement de processus avec
des particules de spi3y2 dans CalcHEP et jai écrit un modéle contenant le gravitirec-
cord entre les expressions analytiques et les résultaténigumes ont permis de vérifier la bonne
implémentation dans CalcHEP.

La durée de vie du stau est égale a I'inverse de la largeur siatdgration totale et comme
celle-ci est largement dominée par le processus a deux,darghgrée de vie du stau est :
T o~ % (9.6)
['(7T — 7G)

La durée de vie du stau est donnée par la figure Fien fonction de la masse du stau et
pour différentes masses de gravitino. Les courbes en titetgrent la durée de vie dans I'ap-
proximation du goldstino, la déviation devient importapteir des masses de stau et gravitino
fortement dégénérées. De plus, dans ces régions, I'espapkase est restreint et donne des
durées de vie tres grandes. La figure montre qu’il est passialoir naturellement un temps
de vie du stau de I'ordre dé)?> — 10° s. De telles durées de vie sont intéressantes pour la nucléo-
synthése primordiale par les effets de désintégrationrél@agnétiques et hadroniques du stau
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(voir section2.3 du chapitre sur la nucléosynthese primordiale) et partffessede formation
d’états liés entre le stau chargé et les élements légensdwapitre2.4). Comme le gravitino
a une masse de l'ordre de I'échelle électrofaibig f, = O(100) GeV) dans le CMSSM, le
stau doit avoir une masse de 'ordre du TeV pour donner desedute vier = 10? — 10° s.
De telles prévisions sur la masse du stau sont assez pdssiiir une possible détection au
LHC. Dans le cadre du GMSB, la masse du gravitino est plugdéégedonc par conséquent
la masse du stau doit étre prise plus petite pour satisfakecanditions sur sa durée de vie,
permettant d’envisager une détection au LHC de tels sanari

Pour les effets dis a la désintégration du stau, il faut estienrapport d’'embranchement élec-
tromagnétiques.,,, par des désintégrations induisant une cascade électnétigge avec des
photons, électrons et positrons, le rapport d’embranchemmedroniqueB,,.q, par des désin-
tégrations induisant une cascade hadronique avec desonaci les énergies associées a ces
désintégrationg.,,, et Fy,.q.

La désintégration a deux corps du stau produit un gravitinenelepton tau. Cette derniere
particule est instable et se désintégre en électrons, maenfinos et mésons (pions et kaons
principalement). L'équation2(19 donne un rapport d’'embranchement hadronique du méson
évoluant ent—%/2, Pourt > 10% s, le rapport d’embranchement est inférieu0a®. La contri-
bution hadronique des mésons, et donc des processus dedéasiion a deux corps, est néegli-
geable. Les mésons ne participent qu'a des processuso@aginétiques pour des durées de
vie du stau pertinentes pour la BBN. Le rapport d’embranarerélectromagnétique est donc
guasiment égal a 1
I'(7 — 7G)
Ftot
L'énergie associée aux désintégrations électromagredigrovient de I'énergie du leptan

Bem ~ ~ 1 (9.7)

2 2
o mz — Mgy (9.8)
2m;

Une partie de cette énergie est emportée par les neutrit@gse donc perdue pour la cas-
cade électromagnétique. L'énergie manquante exacte sitcese analyse fine du modéle et
dépend principalement de la chiralité du stau et de sa m@ss$e analyse n’est pas faite ici.
Nous prenons une énergie électromagnétiug = = - £, [174]. En faisant une hypothese
d’équipartition de I'énergie entre les particules issuetaddésintégration du tau, on trouve une
énergie minimale avee™™ = 1/3 et pour le maximunxr = 1 en supposant qu'’il n’y a pas de
perte d’énergie. Nous prendrons pour cette étude une Jviakeumédiaire

1 [ mZ—m?
Eem - 5 ( 2m~ 3/2> (99)

Les figures9.2 montrent les effets du choix du coefficienpour I'énergie électromagnétique
pour des énergieg,, = 0.5 - E, et E,,, = E.. Les figures montrent les variations sur les
abondances du deutérium, I'hélium-4, le lithium-6 et lithi-7 selon( A% — A%5Ex) /A0-5E~
Le seul élément sensible au choix du facteur est le lithiymnGbserve des variations jusqu’a
20% pour une masse de gravitino té GeV. Cela s’explique par le fait que f&i est un
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FIG. 9.2 — Variation relative des abondances de différents éésn(deutérium et hélium-4 a
gauche et lithium-6 et lithium-7 a droite) seloA®~ — A%5F+) /A%5E- pour E,,, = 0.5E, et
E., = E; pour une masse de gravitino dg,, = 10 GeV

élément fragile facilement photodissocié, dont I'aborwdegst réduite si I'énergie de la cascade
électromagnétique est plus importante.

Une autre quantité pertinente est la densité d’énergi¢réleagnétique injectée
gEl\/I - EemBemY:? (910)

ouY: = n;/s est la densité comobile du stau. Cette grandeur permet delneren compte
des contraintes venant de I'étude du fond diffus cosmolagityinjection de photons lors des
désintégrations du stau peuvent étre a l'origine de déftiomsm du spectre du CMB. Nous
présentons brievement cette contrainte qui s'avere étreénpgortante pour des durées de vie
du stau intéressantes pour la BBN.

L'étude du fond diffus cosmologique permet de contraindsedésintégrations électromagné-
tiques de la NLSP car I'injection de photons peut étre adioe d’une déformation du spectre
du fond diffus cosmologique et dévier du spectre du corps[n6is, ) ! . 177). Pour
des temps d’intérét pour cette étude, le processus de theatian dominant est la diffusion
Comptornrye~ — ~ve~. Le nombre de photons est conservé car des processus cordmebla
diffusion Comptomye~ — ~vye~ et le bremsstrahlung thermique X — e~ X+, ou X est
un ion, sont inefficaces. Le spectre des photons suit unebdison de Bose-Einstein avec un

potentiel chimiqueg: non nul :
1

F= oo —1 (9.11)

L'étude du spectre du fond diffus cosmologique par la mis§I®OBE [3] a permis de contraindre
le potentiel chimique :

| <9 x 1077 (9.12)

Cette limite entraine des contraintes sur I'énergie éetagnétique libérée lors de la désinté-
gration du stau. Pour une densité baryonique fdibl¢? < 0.1, comme c’est le cas dans notre
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FIG. 9.3 — Contraintes du CMB syf, en fonction de la durée de vie de la NLSP. Les régions

au dessus de la courbe est exclue.

Univers, la double diffusion Compton domine le processughdemalisation. Le bremsstrah-
lung est négligeable. Le potentiel chimique est religxa par [L9(

T 1/2 _ 5/4 704§EM

— 8.01 x 10? ( C) (rac/7) 9.13
p= 80110 1se ‘ 8 1 GeV ( )

ou le temps de réaction de la double diffusion Compton est :
Tio = 1.46 x 108(Ty/2.7 K) 725 (Q,h*)Y5(1 — Y, /2)"/® sec (9.14)
~ 6.085 x 10°s (9.15)

La contrainte sur I'énergie injectée, €§.X0 s’écrit :
+(1s 1/2
o < 1.59 x 10~ 8¢(rac/D (—) (9.16)
T

Cette limite n’est valable que pour des durées de vie de stgus.8 x 10° s. Pour des durées de
vie plus importantes, les diffusions Compton élastiqueperenettent pas d’obtenir un spectre
de Bose-Einstein. Mais ces durées de vie de staus dépasd#lestétudiées ici. La figur@.3
montre que la contrainte du fond diffus cosmologique esbirigmte pour de longues durées de
vie. Les déformations du spectre du fond diffus cosmologipermettent d’exclure des temps
de vie de sta 10° — 107 s, ce qui correspond a une différence de masse entre leigeavit
et le stau relativement faibles. Ces régions sont néannpeinpertinentes pour cette étude, la
région d’intérét est pour < 10° s.

9.1.2 Désintégration a quatre corps : rapport dembranchenent
La désintégration a deux corps contribue uniquement a desdas €lectromagnétiques. Les

désintégrations hadroniques proviennent de processus @@ldeux corps, comme ceux conte-
nant un photon, un boson de jaugeou IV, ou un boson de Higgs se désintégrant en paire de
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quark-antiquark suivi d’un processus d’hadronisatiordpisant des protons et des neutrons. |
est donc nécessaire de regarder des processus produigaetaprps dans I'état final. Les rap-

ports d’embranchement de ces processus sont fortemenirsggpnais les nucléons produits

méme en faible quantité ont un impact important sur la prodotlestruction des éléments

pendant et apres la nucléosynthése primordiale.

Les premiers articles/l, 177] calculant ces processus utilisent 'approximation soiea les
diagrammes avec un échange de boson virtuel sont néglegaleluls les diagrammes avec un
boson de jauge ou I on-shell ont une contribution non-négligeable.

Ainsi, le rapport d’embranchement hadronique s’écrit cantemsomme des produits du rapport
d’'embranchement de la désintégration du stau & trois cérps (G~ et — v.GW) et du
rapport d’'embranchement de la désintégration du bosonienguaark-antiquark plus un terme
englobant la petite contribution des processus avec umbosael

Bpaa(T — Téqq) = Bpa(7 — T@Z)B(Z — qq)
+Buaa(F — v,GW)B(W — ¢Q) + By (9.17)

aveCBhad<Z — QQ) ~ 0.7, Bhad(W — q@) ~ (.68 [30] et

- (7 —1GZ
Biaa(7 — 1GZ) = w (9.18)
tot
. ING: g
Bha(F — 1,GW) = (7 ?”TGW) (9.19)
tot

ou la largeur de désintégration totale est presque totaledwminée par la désintégration a
deux corps )
Lot ~ (T — 7G) (9.20)

Le termeB;™ donne une estimation de la contribution des diagrammesénlemge de boson
off-shell, il est pris de I'ordre de grande@((a/4m)?) ~ O(107°).

La contribution des diagrammes avec échange de btsmsont fortement supprimés car le
stau le plus légef, = cos 8,7 + sin 0,7, est généralement dominé par sa composante droite
singlet des interactions faibles. Dans l'article de Steffs3, le stau utilisé est un stau droit,
ces derniers diagrammes ont alors une contribution exactenulle. Cette étude, modele indé-
pendant fait des hypothéses restrictives sur les massastial masse du stau droit a la masse
du neutralino le plus léger considéré comme un bino par #&qom, = 1.1m-.

Nous avons entrepris de faire une étude modele dépendaxplemnant un espace de parameétres
importants dans des modéles CMSSM et GMSB. Dans ces camglitiétat propre de masse
du stau le plus léger est un mélange des états propres datiter dominé par la composante
droite mais néanmois contenant une composante gaucheéf®elwglr de prendre en compte
toutes les contributions aux largeurs de désintégratiamss avons inclus les processus ayec
Z mais également’ et h. Nous avons également traité les cas neutralino NLSP.

Dans le cas du CMSSM, les paramétres initiaux sont :

mo, My, Ao, tanp, sgn(4) etmsy (9.21)
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Dans le cas de GMSB :
MmesS7 A7 N7 tan67 Sgn(:u) Et7n?>/2 (922)

Il peut étre intéressant d’étudier l'influence des difféseparametres sur les rapports d’em-
branchement. Dans le cas du CMSSM, nous effectuons des acans € [10,2000] GeV et
mq /2 € [100,6000] GeV (sauf pour I'étude de la région focus point nécessitarglds grandes
valeurs den,) pour différentes valeurs den (5 et A, avecu toujours pris positif. Pour GMSB,
nous effectuons un scan sdire [5 x 1045 x 105 GeV pour différentes valeurs d¥,,.. et
tan 0 avecy positif et NV = 1 ou 2. Les résultats seront présentés au chapitre

Le calcul du rapport d’embranchement é@.1() sous-estime la contribution des diagrammes
avec un photon virtuel pour de faibles masses du stau etfiets elu 2 virtuel. Steffen sou-
ligne la nécessité de prendre en compte les contributioresidiagrammesiB3. Le rapport
d’embranchement de la désintégration a quatre corps aveamge d’'un boso ou un pho-
ton est maintenant calculé directement avec une coupurka suasse invariante de la paire
quark-antiquarkn,g > mg*

ty
) =

Bpaa (T — T(?qq;ﬂl 99 (9.23)

ou la largeur partielle de la désintégration a quatre casps e

[ dI(7 — 7Gqq)

t
a)

I'(7 — 7Gqg;m dmyg . (9.24)
cut qq

9

Les diagrammes contribuant a ce calcul sont représentéslalfigure Fig9.4. La largeur du
bosonZ est prise en compte en utilisant une fonction de Breit-WigNeus avons entrepris
de vérifier que certains canaux étaient sous-dominantsdiaggammes contenant fg, des
squarks, les carginog; et les neutralinogy, x3, ¥} ne sont pas pris en compte du fait de
la masse importante de ces particules rendant la contiibd ces diagrammes négligeable.
Le diagramme contenant ¢ est en général négligeablersi, > 1.1m-, il est néanmoins
inclus dans notre calcul de la largeur de désintégratiom prandre en compte les cas ou sa
contribution est non-négligeable.

La coupure sur la masse invariante de la pairest fixée ang.* = 2 GeV soit deux fois la
masse d’'un nucléon. En dessous de cette coupure, il n’y espag d’énergie pour produire des
nucléons.

La largeur de désintégration de ces processus est tracéefgure Fig.9.7 en fonction de la
masse du stau, pour des masses de gravitindetiH)0 GeV et pour une valeur den 5 = 10
outan § = 60. La largeur de désintégration dépend petizdes qui agit surtout dans le secteur
des neutralinos. On peut aussi remarquer que la largeur gietégration chute brutalement
quand I'espace de phase devient tres petiti(= m; — ms/, petit).

Le rapport d’embranchement hadronique pour des diagramrdm&®ynman avec eéchange de
bosonV représentés a la figure Fif.5 peuvent étre calculés de facon similaire. Le rapport
d’embranchement est nul dans le cas d’unfurA tan (3 faible, le7; est dominé par la compo-
sante droite, le rapport d’'embranchement est donc négligefvectan 5 = 60, la composante
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e e — — -

FIG. 9.4 — Diagrammes de Feynman contribuant a la désintégratguatre corps du stau en
lepton tau, gravitino et pair@; avec échange d’'un bosdhou un photon virtuel

71, devient plus importante, le rapport d’'embranchement amggmeoir Fig.9.7. Néanmoins,

la contribution des diagrammes de la figure Figh donnent un rapport d’embranchement au
moins un ordre de grandeur inférieur a celui avec échand®'deLeur contribution est cepen-
dant prise en compte dans I'étude méme si elle reste sousidota.

De la méme facgon, il est possible d’étudier les contribitidas processus avec échange de
boson de Higgs. Les bosons de Higgs pris en compte sont lesddsons de Higgs scalairés
et H ainsi que le boson de Higgs pseudo-scalditeLa contribution la plus importante vient
du bosom qui a une masse relativement légerel(00 — 150 GeV) comparée aux deux autres
bosons de Higgs. Les processus contenant ces deux demmérsegligeables du fait de leurs
masses élevées. Globalement le secteur du Higgs contrébée;dn négligeable a la largeur
totale de désintégration. Dans les modéles avec une gratelerdetan 3, la largeur de dés-
intégration devient plus importante mais reste négligedbl/ant les largeurs de désintégration
des autres processus, voir figure Mg/

9.1.3 Désintégration a quatre corps : énergie

Le calcul de I'énergie hadronique fut estimée par Feng eh gartir d’'une simple relation
d’équipartition de I'énergie restante/]
1
Ehaa = g(m% - m3/2) (9.25)
Steffen calcule une énergie moyenne sur le méme principéegeedcul du rapport d’embran-
chement par convolution avec la masse invariante de la gaiggiark-antiquark :

: / o dL (7 — 7Gaq) (9.26)

dmgaMaa
ot qq7"qq quq
qq
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FiG. 9.5 — Diagrammes de Feynman contribuant a la désintégratguatre corps du stau en
neutrino tau, gravitino et pairg; avec échange d’un boson

FIG. 9.6 — Diagrammes de Feynman contribuant a la désintégratguatre corps du stau en
lepton tau, gravitino et pair@; avec échange d’'un boson de Higgs
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FiG. 9.7 — Rapport d’embranchement des diagrammes avec ungehiy /v (vert), W
(jaune) eth (rouge) en fonction de la masse du stau pour des spectres R&E@@&cA, = 0,
sgnp > 0, tan 3 = 10, m3,» = 10 GeV pour la figurga), mz,, = 90 GeV pour la figurgb) et
tan § = 60, ms/» = 10 GeV pour la figurgc) etms,, = 90 GeV pour la figurgd)
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FiG. 9.8 — Distribution d’énergie en fonction de la masse iraate de la paire de quarks.
quatre situations sont tracées pour des masses en GeV déngr&t stau(ms/, mz) =
(1,200), (1, 1000), (100, 200), (100, 1000). On distingue clairement les résonances du photon
et du bosory.

L’énergie moyenne est intégrée sur la distribution de miasseiante. A des fins de vérification,
nous avons recalculé la distribution de masse invariante pertains spectres particuliers, la
figure9.8est en accord avec les résultats de Steffen. On obsemvgen- 0 GeV la résonance
correspondant au processus avec échange de photon viraretg; ~ 91 GeV la résonance
correspondant a un bosdghquasiment on-shell. Ce résultat est compatible a¥8¢][ La dis-
tribution dépend principalement de la difféerence de masssal et du gravitino.

La comparaison des deux méthodes (voir Big) montre que la méthode de Feng surestime
I'énergie hadronique (courbe bleue) quand > ms,, car la paire de quark-antiquark est
uniquement produite par un bosgron-shell et donc I'énergie de la paire est toujours la méme.
De plus, pour de faibles masses de stau, la méthode de Fehgsetisestime I'énergie car
elle ne prend pas en compte I'échange de photon et de Z dff-tlaecourbe noire donne
I'énergie hadronique selon I'équation 426 A faible masse de stau, on voit principalement
la contribution des processus avec échange de photongmostribution duZ apparait a haute
masse du staw{; 2 ms/, + myz) et domine completement I'énergie hadronique.

~Y

La situation pour le traitement de I'énergie de la désirgégn hadronique est quelque peu
plus complexe que le calcul de I'énergie de la désintégratlectromagnétique. La premiere
raison est liée au référentiel de la désintégration, caldecstau est au repos est différent de
celui dans lequel I'énergie hadronique est calculé par (8@6. La masse invariante donne
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FIG. 9.9 — Comparaison des énergies hadronique calculéesladiormule €q.9.25 (courbe
bleue) et par é.26(courbe noire) pour une masse de graviting, = 90 GeV

I'énergie de la pairgqg dans le référentiel de centre de masse de la pgimais ne permet
pas de calculer cette énergie dans le référentiel du staepas,rqui peut étre beaucoup plus
importante. De plus, il est tres difficile de donner une dééiniunique de I'énergie hadronique.
Par exemple, l'injection de dix neutrons de GeV a7 = 30 keV produit4.3 noyaux de
deutérium thermalisés$4.4 neutrons et.0 noyaux avecd = 3 alors qu’un neutron de00 GeV
produit 0.5 noyaux de deutériumi,.45 neutrons et).7 noyaux avecA = 3. Dans les deux
situations, I'énergie totale initiale est la méme mais Esuttats sont tres différents. La figure
9.10indique le nombre de neutrons produits en fonction de la éatpre a laquelle la NLSP
se désintegre et produit une paii@ De haut en bas, le traitement a partir de I'estimation de
I'éq. (9.25, un traitement "réaliste", et I'estimation de I'équati@26).

Le traitement réaliste nécessite une distribution stqtistde I'énergie des nucléons (voir par
exemple Fig9.11) et le nombre moyen de nucléons produits dans I'hadrooisate la paire
qq. Le nombre de nucléons; (neutrons?H, 3H...) est relié a la désintégration déet a la
température par

dN; dN;
~ = Bia dE; PP E;)——(E;,T 9.27
e Z/ P . T) 927)
ou P! = (dN,/dE;) est la fonction de distribution des nucléopijectés dans le plasma
d’énergie initialel’; par désintégration d&, normalise tel que

/ dE; P/*(E;) = (Nj) (9.28)

est le nombre moyen de nucléons injectés par désintégrasidronique. Et dans I'expres-
sion précedent&lN;/dN,)(E;,T) est la production déV; par nucléon injecté a I'énergis;.
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FiG. 9.10 — Neutrons produits en fonction de la températurgderk pour différentes estima-
tions de I'énergie hadronique. En trait plein I'estimata®l’éq.9.25 en pointillés I'éq9.26et
en tirets I'estimation "réaliste"

Concrétement, le nombre moyen de nucléons par désint@gtadronique et le spectre d’éner-
gie sont obtenus en utilisant dans un premier temps le progeaCalcHEP qui permet de géné-
rer des distributions d’'impulsions pour la paiiglors de la désintégration d’un stau considéré
au repos. Le générateur d’événements Pythia est ensligé ptour procéder a I’hadronisation
de la paire pour obtenir entre autres particules des nesugiottes protons. Un grand nombre de
répétitions de I'opération permet d’obtenir une distribatstatistique.

La figure9.10montre que la méthode Feng et al. surestime grandementdiéneadronique
et produit un grand nombre de neutrons comparé aux deuxsau&thodes. De plus pour des
températures supérieure§'a> 0.2 x 10° K (~ 4 x 10? s), I'estimation de Steffen est compa-
tible avec la méthode réaliste, on peut donc prem}?é(Ej) ~ PJE‘Z‘?CM. En effet I'énergie des
neutrons dans cette région n’a que peu d'influence sur le rmd#nucléons produits, la réac-
tion de diffusion inélastique produisant des nucléons sgaines (voir sectio.3 du chapitre
sur la nucléosynthese primordiale)

N+ Pplasma — N+ 1+ 7" (9.29)

a une section efficace appréciable uniquement a proximig&dilide la réaction. L'énergie des
nucléons injectés a peu d'influence, la quantité de nuclgorduits est donc sensiblement la
méme pour les deux méthodes. Elle est Iégérement inférilzure le cas du calcul réaliste, ce
qui permet d’obtenir en particulier une abondance de demmémoins importante.

PourT < 0.2 x 10° K, les différences sont trés importantes mais ces zonessmondent
a des temps d'’injection des neutrons venant de la désintidyidu stau exclues par d’autres
contraintes comme la production de lithium-6 par les étéss(tf. chapitre suivant).
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FIG. 9.11 — Distribution d’énergie des nucléons dans la dégiatiédn d’'un stau de masse: =
990 GeV avec production d'un gravitingy3,, = 35 GeV et une paire.u. La distribution
contient 3000 nucléons.

6 60

‘He
i

o 40—

20; 20;

401 —ag—

»67“““““““““ S S S TS U
%o -40 -20 0 20 40 60 60 -40 -20 0 20 40 60

FIG. 9.12 — Comparaison sur les abondances de I'approximagoBtelffen et du traitement
réaliste pour le deutérium et I'hélium-4 a gauche, et duditi7 et lithium-6 a droite

Un petit nombre de scénarios ont été calculés avec unebdistn réaliste de nucléons. Les
spectres ont été utilisés pour faire les calculs de nucighsge primordiale. Les scénarios uti-
lisent un stau NLSP d’envirom: ~ 1 TeV, des durées de vie~ 300 — 1500 s et produisant
les densités reliques de gravitino d’envif@p ~ 0.1. La figure9.12compare I'erreur en pour-
cents obtenus pour les abondances de deutérium, d’héliwa-#thium-7 et de lithium-6 en
comparant I'approximation de Steffen et le calcul réaliste

Areal o ASteffen
A =

ASteffen (9 ' 30)

La déviation poufHe est négligeable, elle est dlé — 20% pour le deutérium, et jusqu’a 40%
pour le lithium-7. En premiere approximation, I'erreur asteptable et I'estimation de Steffen
sera utilisée la plupart du temps dans ce travail. Néanmiirsgjue des résultats précis seront
nécessaires, le calcul avec une distribution réalistest{ff@ des nucléons sera utilisée.
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9.2 Neutralino

9.2.1 Désintégration a deux corps

Les neutralinog sont des combinaisons linéaires de bino, wino neutre eshigg. Le neutra-
lino le plus léger s’écrit

X} = NuB + NpyWO + NygH? + Ny HY (9.31)

Le neutralino peut se désintégrer en gravitino et diversescples du modele standard, le
photon, le boson de jaugg et les bosons de higgs neutres. La largeur de désintégration
deux corps pour le neutralino en prenant en compte les patarn de spint1/2 et +£3/2 du
gravitino :

- désintégration en photon + gravitino

5 2 3 2
T G) = L —X_ [1-— 1+3 9.32
(X =16) 481 Mlg,lm?,)/2 < m2 ) ( + m?2 ) ( )

- désintégration en boson Z + gravitino

5

~ /{Z m=
r 7G) = ——2X_F(M 9.33
m2 ’ m2 M?2
x (1 - 3§2> (1 +3 32{2) —3=Z2G(My) (9.34)
m m m
X X X
- désintégration en boson de Higgs + gravitino
~ Kh m;
r hG) = ——=—F(M, 9.35
ms/o 2 m2 ? ms/o 2 m2
X (—/+1) — (—/—1) e (9.36)
mX mX mX mx
avec les coefficients
Ry = |N11 COSQW +N12 sin0W|2 (937)
Ry = | —N11 Sinew+N12COSQ{/V|2 (938)
kn = | — Nizsina + Ny cosal? (9.39)

ou V;; sont les élements de la matrice de melange des neutraliiasgle o est donné par

(m% + M3)

tan 2o = tan 20——4——5+
(m% — M3)

(9.40)
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et les fonctiong”' (M) et G(M) sont définies par

() () e

m3 M4 M2 m2
GM) = 1+ 3/2 (—4+m3/2)+ _ 3/2 (9.42)

4 2 2
3mx ms 3mx

On obtient des largeurs de désintégrations similaires la del Higgs léger pour le Higgs
lourd pair par transformation de CP en remplagant — my etx, — kg = |Nyysina +
N13cosal®. Pour le higgs impair par transformation CP, on remplage — ma, ms/» —
—mgs €tk — K4 = |Nigcos 3+ N13sin 3|2

Dans le cas d’'un quasi pur bino

52 ~ 03 Ih est négligeable (9.43)

R~y Ry

Dans le cas ou la relation sur les masses des jauginos eiée&hypothese d’'universalité
a I'échelle GUT), la masse du bino est toujours la plus |ég&rdonc le neutralino le plus
léger est pratiquement toujours un pur bino. Le mode de téggistion principal du neutralino
esty — G~. Ce processus domine la désintégration et contribue miggent aux cascades
électromagnétiques. On note

Tyt = D(x — Gy) +T(x — GZ) +T(x — Gh) (9.44)

La durée de vie du neutralino est prise comme

1
T~ (9.45)
1—‘tot
Le rapport d’'embranchement électromagnétique et I'éresgnt donnés par
m2 — m2
Bow~1 By, =X 32 (9.46)
2m,,

Comme nous allons le voir, le rapport d’embranchement mgue n’est pas négligeable

Dans cette étude, nous ne ferons pas I'approximation cteude considérer le neutralino
comme un pur bino, car certaines configurations avec unemetmposante higgsino peuvent
avoir un intérét dans le calcul de la densité relique (voapittes suivants et I'étude dans la
région focus point du CMSSM).

9.2.2 Désintégration a trois corps

La production de paires de quark-antiquark est obtenueapdésintégration a trois corps du
neutralino. Les processus dominants sont ceux de la figgr® Bi3avec échange d’'un photon
ou d’'un bosor¥ virtuel. Les autres diagrammes sont négligeables, ercpheti, ceux avec un
higgs sont supprimés a cause de la faible composante higgsineutralino?.
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FiG. 9.13 — Diagrammes de Feynman contribuant a la désintégratirois corps du neutralino
en gravitino et pair@g

L'estimation du rapport d’'embranchement hadronique pagkest RoszkowskiT76, 177] suit

la méme procédure que pour le stau. Le basa@t le boson de higgs sont considérés on-shell, la
largeur de désintégration a deux corps est multiplée papleart d’'embranchement hadronique
du boson

)4 BUrt(9.47)

avecB(Z — qq) ~ 0.7 et B(h — qq) ~ 0.9. Un terme supplémentaire est ajouté pour
prendre en compte les processus virtugls! = 1073. L'énergie hadronique est estimée a
(2/3)(m,, — mg2) poUrm, —mss > mgy.

Nous avons suivi une procédure de calcul du rapport d’enchiament et de I'énergie hadro-
nique équivalente a la méthode de Steffen pour le stau. Lgorap’embranchement de la
désintégration a trois corps avec échange d’'un bdsau un photon est maintenant calculé
directement avec une coupure sur la masse invariante dédagpark-antiquarkn,; > mga'

Y=o CU F<X — égg? mcgt)
Braa(x — Gqq;mis) = T GX;q (9.48)

avecX = v, Z, h et la largeur partielle de la désintégration a trois corps es

- mx—T3/2 dr Gqq
I'(x — Gqg; mC‘it) = / quq_(X — Gqq) (9.49)

qq _
mggt quq

avec I'énergie hadronique

1 X2 dl'(x — Gqq
Ehad = —~_/ quqmqu (950)
T(x — Gqq) Jmem dmgg

Les figure9.14donnent les rapports d’embranchement hadronique en fondé la masse du
neutralino pour des masses de graviting, = 1 GeV etm;,, = 230 GeV.

L'estimation de I'énergie donnée par Feng est correcte ldandgiime indigué mais sous-estime
néanmoins I'énergie totale car elle ne prend pas en comptentaibution du photon qui est
dominante pourn, — ms,, < my et qui contribue en partie pout, — mg/,, > my.
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FIG. 9.14 — Largeur de désintégration du neutralino NLSP- Gg¢g dans CMSSM pour
tan 3 = 10, Ay = 0 etmg,, = 1 GeV (a gauche) et = 230 GeV (a droite)

A grandtan 3, le rapport d’'embranchement est sensiblement le mémea ceplendance prin-
cipale dans les parametres du modeéle du processu$® Eigvient de la masse du neutralino
7.26 La masse est quasiment égal&/a et ainsi depend principalement dg ,, la correction
dépendant dean  est négligeable.

La figure de droite illustre la suppression du rapport d’eanbhement a cause d’un gravitino
élevé pour de faibles masses de stau. Il est a noter que pepurateses élevées devant la masse
du gravitino et du boso#, le rapport d’'embranchement est quasiment constant.

9.3 GMSB

Les largeurs de désintégration calculées dans le cadre dbB=dnt sensiblement similaires
a celles dans le cadre du CMSSM avec un gravitino léger. Lasends gravitino est donc
négligeable et le résultat indépendantag,.

La différence principale vient de l'influence des parane@® SB sur la nature de la NLSP. Le
tableau9.1 résume les situations possibles pour différentes valeritsids, N et masses des
messagers. De facon globale, le neutralino est la NLSP osr1 et pour de grandes valeurs
de masses de messagers. Ce qui se voit assez clairemenit ag#atrelation é9.9.2). Ces
tendances se retrouvent un peu moins a grande valeumde en effet, le mélangeé, — 7
augmente avetan 3, le stau peut alors étre la NLSP pour des valeurd/ddus petites.

Les figures9.15 donnent les rapports d’embranchement hadronique pourephsschoix de
parametres. dans toutes les figures, ana 5.10* — 5.10° GeV. La premiére figur®.15(a)
correspond aan 3 = 10 et N = 1, plusieurs masses de messagers sont utili8égs, €
[10°,10'] GeV. Le neutralino est quasiment toujours la NLSP, la largieudésintégration est
similaire a celle du CMSSM (figur@.14(a) pour des petites masses de gravitino et ne dépend
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tan 0 = 10 tan 0 = 50
Myess | N=1| N=2|N=1| N=2
5 x 106 97x 9x 62x Y
37 917 277 927
1 x 10™ | 100x | 100x | 74x
157 967

TAB. 9.1 — NLSP dans le GMSB pour différentes valeurs de paras&ur 100 spectres pris
avecA € [5 x 10*,5 x 10°] GeV.

pas de la masse des messagers. La figurg(b)a comme paramétrean 5 = 10 et N = 2

et les mémes masses de messagers que la figure précédentrl estda NLSP pour les plus
petites masses de messager et le neutralino pour les phegra_es résultats sont similaires
a ceux du CMSSM (pour le stau, comparabl® &@a). Dans la figure.15(c) nous avons fixé
une seule masse de messabgr.., = 5 x 10° GeV pour illustrer le fait que poutan 3 = 50
et N = 1, la nature de la NLSP dépend de la valeur\deans l'intervalle considéré. En effet,
le stau est la NLSP pour les plus petites et les plus grandiesrsale\ tandis que le neutralino
est la NLSP pour les valeurs intermédiaires\dd’ou I'aspect discontinu des courbes. Cet effet
se retrouve pour les autres masses de messagers considéaéekes transition de NLSP se
font a d’autres valeurs d&. En particulier, siM,,,.c augmente le neutralino reste la NLSP pour
des valeurs d@& plus grandes. La figur@.15(d)correspond aan 5 = 50 et N = 2, le stau est
quasiment toujours la NLSP. On observe que pour des massesssagers/,,... > 107 GeV,

le rapport d’embranchement diminue.

Pour conclure I'étude du GMSB, pour une NLSP donnée et saamtimmeée, les résultats sur
le rapport d’embranchement sont sensiblement similairesux du CMSSM. La différence
principale vient surtout de I'influence des paramétresauaakure de la NLSP.
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Chapitre 10

Densite relique de gravitino

Dans les scénarios étudiés, le gravitino est la LSP. Il abteset électriquement neutre et donc
potentiellement un bon candidat pour la matiere noire. Lizsidé relique de matiére noire est
connue avec une grande précision (en supposant toutefordaleACDM pour la composi-
tion de I'Univers) grace aux résultats de I'étude du fondudittosmologique par les satellites
COBE et WMAP. Nous calculons la densité relique de graviévec pour objectif de reproduire
toute la matiére noire. La densité relique de gravitino akdeimposantes venant des différents
modes de production du gravitino. La contribution therreiquété présentée au chapirdes
gravitinos sont produits lors de réactions de diffusionsdenplasma pendant la période de
réchauffage post-inflationnaire. La contribution nonrthigue est celle qui nous intéresse prin-
cipalement dans ce chapitre. Dans le cadre de ce mécanesmgalitinos sont produits lors de
réactions de désintégration de la NLSP, dont les processtisi&crits au chapitré Nous nous
placons dans le cas ou la désintégration des particulessympétriques en NLSP est rapide,
ne laissant que la NLSP dans le plasma lorsque celle-ci coarée se désintegrer et on sup-
pose egalement que la températurdrdeze-outlie la NLSP est grande devant la température a
laquelle la NLSP se désintégre. Comme les largeurs de dgsation au gravitino sont suppri-
meées par la masse de Planck, les particules se désintegeétrieptiellement en NLSP plutot
gu’en gravitino. Chaque NLSP produit exactement un grawjtil est donc possible de relier la
densité relique non-thermique de gravitino a la densitquelde la NLSP. On a la relation :

nNLsp = N3/2 (10.1)
Ce qui est équivalent a la relation entre les densités cdambi
Ynise = Y370 (10.2)

Commenrsp = pNLsp/Pe €t pNLSP = MNLSPINLSP = MINLSPY S

QNLSph2 =2.73 X 1011YNLSP (Tl_\lrlés\l;’) (103)
ce qui donne la relation suivante entre les densité reliques
QYTPR2 = GO o h? (10.4)

mNLsP
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L'hypothése de conservation de R-parité est importante@arassure la stabilité du gravitino
mais également exclut des processus de désintégratiomNd&SR directement en particules du
modéle standard.

Pour étudier la production non-thermique du gravitino, tudi& donc la densité relique de la
NLSP. Cette densité relique est calculée avec micrOMEGA]difiterfacée avec SuSpedti].
Nous avons deux NLSP possibles, le neutralino et le staus acas neutralino NLSP, cela
revient a considérer une utilisation assez classique deOWMEGAS avec des modeles sans
gravitinos et neutralino LSP. Dans le cas stau NLSP, il fat¢nque cela revient pour micrO-
MEGAs a calculer la densité relique d’'une particule LSP téiggement chargée, ce qui est
moins courant comme situation, la matiere noire devantéé@riquement neutre (néanmoins
certaines études existent avec de la matiere noire chargpet [plus récemmentlpP1]). Nous
étudions la densité relique de la NLSP dans le CMSSM et GM$B ame attention particuliere
portée sur I'effet des différents paramétres des modéles.dégrniére section présente la pos-
sibilité d’obtenir la densité relique de matiére noire pleugravitino a partir du seul processus
non-thermique puis avec ajout de la composante thermique.

La densité relique de la NLSP est également importante powrdléosynthése primordiale, elle
donne I'abondance de particules se désintégrant pendBitiNa C’est un parametre essentiel
du chapitre suivant.

10.1 Densité relique de neutralino

Le calcul de la densité relique a beaucoup été étudié, [168 13, 192, 193 194, 195, le
neutralino étant susceptible d’étre lui-méme un candidasible a la matiére noire.

Plus d’'une centaine de procesgus- 2 interviennent dans le calcul de la densité relique pre-
nant en compte les annihilations du neutralino et les cah@ations. Il est donc nécessaire
d’utiliser un logiciel comme micrOMEGAs, qui fait appel aade de génération automatique
des éléments de matrice CalcHEP. La section efficace d’#auimiim du neutralino est alors cal-
culée et on obtient la densité relique du neutralino ensatili I'équation1.62 du chapitrel.

La densité relique a été calculée dans le CMSSM et GMSB (apa@sadapté I'interface entre
micrOMEGASs et SuSpect pour le GMSB qui n’existait pas danglgion 1.3.7 de micrOME-
GAs).

La figure 10.1 montre les régions ou la densité relique de neutralino esipetible avec les
résultats de WMAP pour la densité religue de matiére noirediStingue plusieurs régions de
'espace des parametres :

- région bulk : a faiblen,, la masse du neutralino est de I'ordrel®® GeV, en considérant
des interactions électrofaibles pour le neutralino, omesbune densité relique proche de
Qh* ~0.1;

- région focus point : a grandes valeursqdg, le neutralino a une composante higgsino
substantielle, les processus d’annihilatidn® — W+W - et '\’ — ZZ avec échange
de boson de Higgs de I'anneB24 (diagrammes 99 et 101) deviennent importants, la
section efficace totale augmente et la densité relique deatieo diminue et devient
compatible avec WMAP ;
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FiG. 10.1 — Densité relique de neutralino (rouge) et stau (\emtipatible avec les résultats
WMAP a 37 Qnisph? = 0.10515557 pour la densité relique de matiére noire

- région de coannihilation : la masse du stau est proche dedieteutralino, des processus
de coannihilation (voir annex.2) deviennent importants et diminuent la densité relique
du neutralino

- région funnel : a granéhn (3, elle correspond &, = m40/2, on obtient des résonances
dans les processus d’annihilation avec échange d’'un Higgsdm-scalaire. (diagrammes
71 et 74)

Dans toute cette étude la masse du top a été prise egalg a= 174 GeV. Certaines regions
comme le focus point sont trés sensibles a la masse du tophdixdifférent de masse, comme
175 GeV déplace cette région vers des valeursigdeaucoup plus importantes (000 GeV).

Cesrégions correspondent a des régions intéressantda pégwlution du probleme de lithium-
7 dans le cas de gravitinos légers comme nous le verrons gitrehsuivant. En effet, si la
densité relique de neutralino est trés grande, les effela désintégration de la NLSP sur
la nucléosynthése seront trop importants et produironadesdances incompatibles avec les
contraintes observationnelles (en particulier un excé&sas.

La figure 10.2 permet de comparer la densité relique de neutralino obtdans le CMSSM

et le GMSB avedan 3 = 10 ety > 0 (4 = 0 pour le CMSSM etV = 1 pour le GMSB).
Les situations sont trés différentes, on observe une fortelation dans le cas du GMSB qui
n'existe pas dans le CMSSM. Dans les deux modéles, les scadséoeffectués sur deux pa-
rametresmg etm, , pour le CMSSMA et M, pour le GMSB. En fait le spectre de masses
dans le GMSB dépend peu de la masse des messagers, d'un @ainé cosmologique, on
peut donc considérer qu’il n'y a qu’un seul parametre quil’éshelle de brisure\. On ob-
tient la densité religue de matiére noire pour un neutralieaviron100 GeV dans le GMSB.
Dans le CMSSM, les possibilités sont plus importantes, pour~ 100 GeV, on va corres-
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FiG. 10.2 — Densité relique du neutralino, quasi pur bino, a galMSSM, a droite dans
GMSB

pondre a la région bulk. On peut avoir un neutralino plusdayui correspondrait a la région de
coannihilation satisfaisant a la densité relique de matieire.

10.2 Densité relique du stau

Quand la température de I'Univers est de I'ordre de la magsgall, le stau NLSP est la seule
particule supersymétrique a I'équilibre thermique avecparticules du modele standard. I
devient non-relativiste quanfi < m:. Les annihilations de paires en particules du modéle
standard entraine une décroissance exponentielle desa@lda staus. Le stau découple quand
T ~ m;/20 et la densité relique de stau se fige.

De facon générale, la densité relique du stau est faible ackem la densité relique du neutra-
lino, a cause d’'une section efficace plus importante caale est une particule chargée et donc
est sensible a des réactions électromagnétiques. La fi@utenontre la région ou le stau a une

densité relique compatible avec WMAP. La densité reliqugnaente avec la masse du stau, on
trouve dans la littérature des relations analytiques dattlensité comobile et la masse du stau,
tel que [L96, 84]

Y. ~ (8 — 16) x 1014 (L) 10.5
(8 =16 107 {55 Gev (105)
ce qui donne une densité relique
- 2
O:h? = (2.2 — 4.4) x 107! (%) (10.6)

qui est valide pour le cag ~ 7 ettan § < 30.

Un code comme micrOMEGASs prend en compte un nombre impaiaptocessus d’annihila-
tion et coannihilation du stau et permet de calculer de fagorérale la densité relique du stau
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FiG. 10.3 — Densité relique du stau, a gauche CMSSM, a droite @M5B

indépendamment du mélangg — 7 et detan 5. Les diagrammes principaux des processus
sont reproduits dans 'anne®e La figure10.3donne la densité relique du stau dans le cas CM-
SSM et GMSB avetan 5 = 10 ety > 0 (Ay = 0 pour le CMSSM etV = 2 pour le GMSB).
Les résultats sont compatibles dans les deux modéles axadatian analytique de I'€q10.6).

Néanmoins I'expression analytique, ét0(6) n’est pas valable a grandn 5. La densité relique
diminue quandan 5 augmente, comme illustré par la figut®.4 comparée a la figuré0.3
Cela s’explique par le fait que des processus d’annihitedio typer7* — hh et77* — WIW
deviennent importants. D’autres effets sont a I'origineng déviation a la formule analytique
[197, 199 tel que des effets de résonances du higgs lourd quang 0.5my ou les effets dis
au mélange; — 7. Ces effets ont été étudiés en détails et seront plus amptetiseutés dans

[189.

10.3 Coannihilation

Nous avons porté une attention particuliere a la région @mmbilation avec le stau. La fi-
gure 10.5 montre I'évolution de la densité relique dans le CMSSM enrfixabitrairement
my /2 = 2000 GeV. L'abscisse est exprimée en fonction du rappeyfm; pour indiquer la de-
générescence de masse entre les deux particules. Poumpantiaférieur a 1, le neutralino est
la NLSP. Loin de la région de coannihilation, la densitéyadi est relativement importante puis
chute fortement quand les masses deviennent proches. Bule&tau NLSPf, /m: > 1),
I'effet estinverse, la dégénérescence des masses enira@eigmentation de la densité relique
du stau. Ces effets s’expliguent en comparant les sectfbogaes qui sont par ordre croissant
d’intensité, les sections efficaces d’annihilation du redirto, de coannihilation stau-neutralino
et d’annihilation du stau. Ces dernieres sont les plus itaptes car les staus sont des particules
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FIG. 10.4 — Densité relique du stau dans le CMSSkh@as = 50

chargées et ont donc des interactions électromagnétiques.

Dans le cas du neutralino, quand la différence de masse egtaud devient faible, les coanni-
hilations deviennent importantes, le nombre total de dedediberté pertinents augmente avec
la présence des staus mais cela est compensé par une s#itame d¢otale plus importante, ce
qui réduit la densité relique des neutralinos. Pour le $&ftet est inverse, le nombre de degrés
de liberté augmente mais la section efficace totale n’esapgmentée. La densité relique de
stau augmente en présence de coannihilation.

Le stau peut également présenter des coannihilations aseautres sleptons si la différence
de masse est faible. Dans le GMSB, les sleptons sont presménérés car les masses softs
a I’échelle messager dépend uniqguement des nombres quesitica levée de dégénérescence
vient des couplages de Yukawa. Ceux du sélectron et du snandrcgnsidérés comme nuls
tandis que celui du stau apporte une contribution négatipéigquant que le stau est le plus léger
des sleptons. Dans le CMSSM, les masses sont égalemeneprecta coannihilation entre
sleptons peut étre importante. Ces coannihilations vaaeégent donner des densités reliques
du stau plus importantes. Pour étre plus précis, la derditfue calculée est la somme des
densités reliques de tous les sleptons. Mais cela est depiiyaur le calcul de la densité relique
de gravitino. Il est a noter que si la difféerence de masse eshéptons interdit cinématiquement
la désintégrationi(é — 77e, les sleptons se désintégrent directement en gravitinbefi
devrait étre pris en compte pour la nucléosynthése priratediar la désintégration du smuon
et du sélectron sont purement électromagnétiques cantrairt au stau. Cet effet ne change
pas beaucoup les résultats et est négligé dans cette étude.
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Fic. 10.5 — Effet de la dégénérescence entre stau et neutralimg.,a= 2000 GeV sur la
densité relique de la NLSP

10.4 Gravitino, matiére noire

La densité relique non-thermique du gravitino est reliéa ddnsité relique de la NLSP par
'équation (L0.4). L'abondance est proportionnelle a la masse du gravitina @ensité relique
de la NLSP. Plus le gravitino est lourd plus son abondaneeisgyortante.

Dans le GMSB avec stau NLSP, il est difficile de reproduiredasité relique de matiére noire
du fait d’'un gravitino trés léger et une densité relique de &ible. Dans le CMSSM, tan § =
10, pour des masses de stau comprises eatb@0 et ~ 2000 GeV et des gravitinos lourds de
respectivemens00 et 100 GeV, il est possible d’obtenir la bonne densité relique.sioe
tan 0 = 50, la densité relique du stau est trop basse pour présentesotig®ons a la matiére
noire.

Pour le neutralino NLSP, la situation dans le CMSSM permeitdment d’obtenir la bonne
densité relique avec un neutralino de 'ordre~del00 GeV, une densité relique, 2 ~ 1 et
ms/, ~ 10 GeV. Il existe également des solutions dans le GMSB avec avitgro de masse
ms/, = 1 — 10 GeV et un neutralino de I'ordre du TeV avec une densité religias grande
(2, ~ 10).

Il va étre donc possible d’obtenir 'abondance relique déién@anoire avec le gravitino dans le
CMSSM ou dans le GMSB. Nous montrons dans le chapitre suipgihest également possible
dans le cas d’'un stau NLSP d’obtenir la densité relique déeneanoire donnée par WMAP et
résoudre simultanément les problémes du lithium-6 euithir .

Nous avons dans cette étude négligé la production therndgugravitino. Cela est possible
si la température de réchauffage est faible (inférieufe g 10° GeV). Certains phénomenes
cosmologiques posent des contraintes sur la températuréctiauffage. Par exemple la ba-
ryogenése par leptogenése nécessite des températureshdeffgge importantes, de I'ordre
de T ~ 10° GeV. Si I'Univers a connu une période d'inflation avec une pérature de

réchauffage requise par la leptogenése, la production aétigio est importante et doit étre
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prise en compte Le calcul de la production thermique de gravitino a été eméée au cha-
pitre 8, nous utilisons ici le résultat de I'étude de Rychkov et 8iiaupour la densité relique
thermique de gravitino, €98(16. La figure 10.6 donne la densité relique de gravitino dans
le cas d’'un stau NLSP en fonction de la masse du stau. En kblguotuction non-thermique
seule et en noir la somme des contribution thermique et henxtique, les figure$0.6(a)et
10.6(b) correspondent a une masse de gravitin@ddeGeV et une température de réchauf-
fage deTyr = 10° GeV etTr = 10°% GeV respectivement. Les figurd®.6(c) et 10.6(d)
sont données pour les mémes températures mais une massavilie@rn;, = 10 GeV.
Sur la figurel0.6(a) la contribution thermique est négligeable. Comme la doution ther-
mique Q™ o my ), et la contribution non-thermique@™™ o ms),, la densité totale est plus
importante dans le caB).6(c)et totalement dominée par la contribution thermique aloes q
la température de réchauffage est égalemerit & 10° GeV. De plusQ™ « T, ce qui
se comprend assez simplement, plus la température du hampestante plus la production
thermique de gravitino est efficace.

La production thermique dépend principalement de troiampatresl i, ms/, €tm;, exprimé

ici par la masse du stau. La sensibilité a ces trois paramptat amener rapidement a pro-
duire une densité relique qui excéde la densité relique deraanoire. Ceci impose de fortes
contraintes sur la température de réchauffage. La fijQrédonne les limites sur la tempéra-
ture de réchauffage en fonction de la masse du stau poureatifss masses de gravitino. Les
lignes correspondent a une densité relique compatible\&aP, Q;,1* ~ 0.1. On retrouve

le comportement de I'équatioB.(L6).

1Cela suppose également un scénario du Big Bang standardrgecison tardive d’entropie possible par
exemple dans des modéles GMSB avec désintégration deybastimessagéres produites pendant le réchauffage
siTr > Muess [187, nous considérons cette situation jamais effective datte étude.
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Chapitre 11

Résoudre les problemes du lithium et la
matiere noire

Ce chapitre utilise tous les éléments décrits dans lesossgbirécédentes pour étudier la possi-
bilité d’obtenir la bonne abondance pour le lithium-6, thilim-7 et également le béryllium-9.
Nous étudions parallélement la possibilité d’obtenir uoetdbution a la matiere noire sous la
forme de gravitinos produits par désintégration de la NLSP.

Dans un premier temps, nous rappelons les contraintes deléasynthese primordiale et dé-
finissons les combinaisons d’abondances qui nous intériegear résoudre les problemes du
lithium. Nous présentons ensuite les conditions génésalela densité relique, le rapport d’em-
branchement hadronique et la durée de vie de la NLSP qui peemb@ar une méthode simple
de déterminer les masses de NLSP et gravitino qui appottdesnsolutions aux problemes du
lithium. Nous appliquerons ces résultats aux cas du stau eedtralino NLSP. Et enfin, nous
aborderons la méme étude en considérant une masse dengrarhitraire dans les modeles
GMSB et CMSSM.

11.1 Contraintes de la nucléosynthese primordiale

La nucléosynthese primordiale est décrite en détails apith@. Nous rappelons ici dans le
tableaull.lles abondances des différents éléments légers issueséthstipns de la SBBN
et des observations. Il est clair que la SBBN est un modé&ivement satisfaisant parve-
nant a reproduire les abondances du deutérium, de I'h&ietnde I'hélium-4. Mais le tableau
souligne qu’il existe un probléme pour le lithium-6, le litm-7 et le béryllium-9. La discus-
sion du chapitre2 montre qu'il n’est pas clair si les différences entre la tiget les obser-
vations proviennent de la SBBN, des observations ou d’untuien post-BBN mal comprise
dans laquelle des processus de destruction et/ou de pimaypetrticipent a modifier I'abon-
dance primordiale. La découverte du plateau du lithiumratde étre une bonne indication que
'abondance du lithium dans les étoiles de Population lpeshordial. Lorsque I'on suppose
que les désaccords entre la SBBN et les observations pranén’une description de la nu-
cléosynthése primordiale inparfaitement reproduite aé8BBN, il est nécessaire d’envisager
des scénarios au dela de la SBBN.
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Element SBBN Observations références
(B) | (260£0.16) x 107° | (2.687(:35) x 107° [35,34]
() | (L05£0.04) x 107 | (1140.2) x 1077 [26]
Y, 0.2487 = 0.0006 0.242 £ 0.002 [39, 34]
(%) 10-14 — 1015 (3—5)x 10712 [47]
(%) (426409 % 10710 | (1.2 — 1.9) x 10710 | [42, 43, 44, 45, 46, 47]
(") <107 10-14 — 1013 [68, 69, 70]

TAB. 11.1 — Abondance des éléments légers prédits par la SBBéketsultats des obser-
vations mettant en évidence un bon accord pour les élémeeatsda < 4 mais de grandes
incompatibilités pour les éléments> 4

Nous supposons l'existence de particules reliques irestadd désintégrant pendant et apres
la nucléosynthese primordiale. Dans le cadre de scénarpess/métriques avec un gravitino
LSP et R-parité conservée, la particule se désintégramigmeta BBN est la NLSP. deux can-
didats NLSP sont possibles dans des modeles CMSSM et GMSRadeu le neutralino. Les
parameétres de la désintégration comme les rapports d'ectieenent hadronique et électroma-
gnétique ainsi que les énergies des cascades ont été ealaul€hapitr8 et la densité relique

de la NLSP est donnée au chapiti@ Des simulations numériques permettent de résoudre les
équations de Boltzmann pour les especes présentes darshegp{éléments légers, €léments
légers en état liés, particules reliques) pendant la naglébese primordiale et calculent les
abondances des éléments Iégers obtenues a la fin de la BBN.

Dans ce chapitre, nous étudions différents ensembles deaguas sur les abondances per-
mettant de résoudre le probléme du lithium-6, du lithiumd7les deux. Nous donnons pour
'ensemble du chapitre le choix des couleurs dans les figures

- Contraintes minimales portant sur I'hélium-4, le deutériet*He/D qui sont vérifiées
systématiquement dans les cas mentionnés ci-dessous

- Y, <0.258
-1.2-10°<D/H <53-107°
- SHe/D < 1.72

- Cas SBBN (bleu gris)
- 2510710 <L
- SLi/7Li < 0.001

- Le probléme du lithium-6 est résolu par désintégration ddLI&P, le lithium-7 est résolu
par d’autres mécanismes astrophysiques (vert)

- 2510710 < 7L
- 0.015 < °Li/"Li < 0.66
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- Le probléme du lithium-7 est résolu par désintégration ddLI&P, le lithium-6 est résolu
par d’autres mécanismes astrophysiques (rouge)

- 85-10711 < TLi < 2.5-10710
- SLi/7Li < 0.015

- Les deux problémes du lithium sont résolus simultanémentgpdésintégration de la
NLSP (bleu foncé)

-85-1071 < LI <2.5-10710
- 0015 < 6Li/7Li <0.15

- Contraintes pour le béryllium
-2-1074 <Be<2-10713

11.2 Construire un modele générique

Il est utile pour la suite de commencer par dériver des résuiénériques sur les abondances
du lithium en fonction de certains parameétres du modelea Geitmet d’identifier rapidement
les différents scénarios possibles.

Les grandeurs les plus importantes dans la désintégratitanmhrticule relique sont la densité
reliqgue Qnisph?, le rapport d’'embranchement hadronighig, et la durée de vieyisp de la
NLSP. Les désintégrations électromagnétiques ne sontrtarges que pour des durées de vie
de la NLSP trés grandes, non considérées ici.

Si la NLSP est électriquement neutre, les résultats dépemdeproduitQyrsph? Bhaq. La fi-
gurell.lmontre les contraintes qu’il est possible de dériver derfaggnérique en supposant
qgu’une particule de TeV se désintegre directement en une paijravec une probabilitéy,. .
Cette figure présente trois zones distinctes, pour des sldeeie de la NLSR < 10° s et
107 < Qnisph®Buaa < 0.1, il est possible de résoudre le probléme du lithium-7 (rpuge
limite & Qxr.sph?Bhaa =~ 0.1 est donnée par la limit&, < 0.258 sur 'abondance d’hélium-4.
L'enveloppe supérieure de la région rouge est déterminé®pa < 5.3 - 10~° tandis que
I'enveloppe inférieure est donnée par/H > 2.5 - 1071, Pour des durées de vies supérieures
ar 2 10 s, il existe des solutions pour le lithium-6 avet ¢ < Qnpsph?Bhag < 2 - 1074,

Pour des durées de vie de I'ordre dg s, il est possible d’obtenir les bonnes abondances pour
les deux isotopes du lithium.

La contrainte sur le deutérium peut étre considérée comopeptiudente, la limite & PH =
4-10~° est donc également mentionnée. Avec cette contrainte @héses, il est toujours possible
de résoudre les deux problemes du lithium mais pas simuftantg

Deux scénarios sont utilisés pour illustrer les prédidipossibles d’'un tel diagramme. Les
points bleus correspondent a un neutralino NLSP d’'une négale al TeV dans GMSB avec
un gravitinoms,, = 100 MeV. Les points gris correspondent a un scénario CMSSM awec u
stau NLSP aveen: = 1 TeV et un gravitinoms,, = 50 GeV. Dans le premier scénario, il
est possible de résoudre le probleme du lithium-7 avec unéedde vier ~ 100 — 400 s

et Onisph?Bihaa ~ 1072, Cela est assez simple a réaliser avec le neutralino, capleort
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" P/H > 4x 1075
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FiG. 11.1 — Espace des parametfig sph? Bh.q €n fonction demyrsp, la zone rouge résoud le
probléme du lithium-7, la verte le lithium-6 et la région inderésoud les deux problémes. Deux
limitesY, < 0.258 et D/H = 4-10~° sont également réprésentées. Les points gris corresponden
a des staus NLSP dans le CMSSM avec un gravitino de magse= 50 GeV et les points
bleus sont des neutralinos dans le GMSB avec un gravitinoassens, = 100 MeV.

d’embranchement est relativement grabid, ~ 0.1 et la densité relique peut également étre
tres grande. Cependant, il n’est pas possible de résoulitteden-6, car pour de grandes durées
de vie, la désintégration de neutralino produit un fort exde lithium-6. Dans le cas du stau,
les points passent trés proches de la région bleue, il setalle possible pour une durée de
vie 7 ~ 1000 s etOxrsph?Bhaa ~ 2 - 107* de résoudre les deux problémes du lithium. Il est
également possible de résoudre uniquement le lithium-@ ave 400 s etQnpgph?Bhaa ~
1073,

Dans le cas d’'une NLSP électriquement chargée comme ldasaffets des états liés sont im-
portants pour une durée de vie> 5 x 10% s. La production de lithium-6 devient trés importante
ce qui impose des contraintes s gph? plus fortes a grandes durées de vie que dans le cas
d’'une NLSP neutre. La figurgl.2montre les contraintes dans le cas d’'une NLSP chargée. Il
faut noter que I'ordonnée est maintenény sph?, le rapport d’'embranchement hadronique est
fixé a Bn.q = 10~%. La région rouge est sensiblement la méme que celle du ca® NeStre.

La région verte est beaucoup plus basse. Sur la figure, lar@mpatible avec 'abondance
de béryllium-9 prise dans comn2e 1014 < ?Be < 2 - 1073 est également indiquée. Cette
abondance ne peut étre produite par les seules désintégratdroniques de la NLSP, ce sont
les réactions de catalyse par les états liés qui produisdyérlyllium dans ces proportions. La
région de production du béryllium-9 est en grande partiepatible avec celle du lithium-6.

Et la zone ou les deux problemes du lithium sont résolus semldsi pouvoir résoudre le pro-
bléme du béryllium. Il est a noter que le béryllium-9 est sajdeaucoup d’incertitudes. Les
limites sont donc données a simple titre indicatif. Il egtar@ant intéressant de voir que les
trois problemes d’abondances pourraient étre résoludtsin@ment.
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FiG. 11.2 — Espace des parameétftg sph? en fonction derysp pour By.g = 1074, la zone
rouge résoud le probléme du lithium-7, la verte le lithiuratéa région bleue résoud les deux
problémes. La limite DH = 4 - 107° est également réprésentée. Les lignes en pointillés in-
diquent les limites de la région du béryllium.

L'étude de la nucléosynthése primoriale dans le cadre depl@s reliques se désintégrant en
gravitino LSP a été beaucoup étudi&[174, 71, 175 74, 176 178 177, 199, 64, 183 89.
Notre travail refait une analyse de ces scénarios avecsetiaés les plus récents dans le cadre
de la nucléosynthese primordiale, les taux de réactionpliesactualisés pour la SBBN (en
particulier ceux de la réactiom+ p — D + ~) et les calculs exacts des taux de réactions des
états liés de Kamimura et ab{]. Nous avons également calculé les largeurs de désiniggrat
hadroniques par la méthode de Stefféad en utilisant le calcul complet sur les polarisations
du gravitino et en incluant d’autres processus que cewhdigge d’'un photon ou d’'un boson
Z virtuel. La méthode a également été étendue au cas du leatk SP. Enfin les énergies
hadroniques ont également été calculées par la méthodefiienSnhais nous avons également
mis en place une procédure d’estimation de cette énergser@hliste.

Les figures génériquekl.1et11.2avec I'étude des densités reliqgues des NLSP (chapfre
et la durée de vie et rapport d’'embranchement hadroniquesd8P (chapitre) suggérent
également la possibilité de résoudre le probléme du litkéypour un stau NLSP avec un gra-
vitino léger typique du GMSB et résoudre le probléme dudithi7 pour un neutralino NLSP
et un gravitino également de masse typique du GMSB. Lessauis en place peuvent égale-
ment traiter les scénarios GMSB nous permettant d’étugiesémble des situations présentes
sur les figures générigues. Nous allons maintenant étugdialifférentes NLSP et les possibles
résolutions des problémes du lithium.
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11.3 Stau NLSP

11.3.1 Gravitino lourd

Nous avons décidé de considérer des gravitinosigle > 10 GeV comme typiques du CM-
SSM et des gravitinos de;» < 10 GeV comme typiques du GMSB. Les resultats pour un
gravitino lourd sont donnés dans les figutds3et11.4 La premiere figure donne les solutions
pour les problémes du lithium dans le play — m,/, avectan 3 = 10, Ay = 0 ety > 0. On
trouve trois régions vérifiant le probléme du lithium-6 ¢yedu lithium-7 (rouge) et des deux
simultanément (bleu). Il est a noter que pour un couplef, 2), plusieurs masses de gravitino
peuvent donner des solutions différentes, par exemplempgur 256 GeV-m, ), = 4203 GeV,

et un gravitinoms,, = 100 GeV on résoud lithium-7 etu;,, = 145 GeV on résoud les deux
problemes du lithium. La dépendance de la masse du stay est relativement faible et dépen-
dant principalement de:, /, pour des valeurs de, petites. La dépendance en commence

a intervenir a proximité de la frontiére avec le neutralind3®. La masse du stau (a une masse
de gravitino donnée) donne la durée de vie du stau qui estaipatametres cruciaux étudiés
dans la section précédente. Ainsi, les limites des régioivest les masses des staus et sont
donc quasiment indépendantesaget quasiment verticales. Cette figure est directement com-
parable avec les figures de I'articledd. Nous n’avons pas fait le choix de relier la masse du
gravitino aux parameétres du CMSSM et avons procédé a un stativement fin sur la masse
du gravitino prenant des valeurs entfeet 500 GeV. Nous obtenons une région bleue sensi-
blement plus large que celle d&[, mais globalement les résultats sont proches. Sur la figure
nous avons également representé les contraintes LEP saskerdu charginm, + > 94 GeV

et indiqué des limites pour différentes masses du boson gigsHiéger.

La figurell.4représente les spectres précédents dans le plan de laédefigite (uniguement
non-thermique) du gravitino en fonction de la durée de viestdw. On retrouve les régions
rouge, bleu et vert de la figure précédente. Nous avons égaténdiqué une région magenta
correspondant a une zone ou le lithium-6 est produit en g@amnbp importante. La région
hachurée indique la zone compatible avec I'abondance gdlibér-9, qui ne peut étre produit
que par les réactions de catalyse avec états liés. Pourrésgide vie, on retrouve les résultats
du modéle générique, c’est-a-dire résolution du lithiupetdr des durées de vie< 2 - 10° s,
résolution du lithium-6 pour > 2 - 10° s et résolution des deux probléemes pout 2 - 10° s.
On retrouve également les contraintes du deutérium etloiurii-7 formant I'enveloppe de la
région rouge. La contrainte sur I’hélium-4 devrait appaegdour des densités relique beaucoup
plus grandes que 1 puisque le rapport d’embranchement igdmtypique du stau est de
l'ordre deByg ~ 1073,

On représente également sur cette figure la densité religumeatiere noire doc mesurée par
WMAP. |l est possible de résoudre simultanément le lithitiet-avoir toute la densité relique
de matiére noire a partir de la production non-thermique rdgigno. Mais il est également
possible de satisfaire la densité relique de matiére noieseleux problemes de gravitino. Il
correspond a des gravitinos de I'ordre d& — 190 GeV et des staus NLSP avec une masse
d’environ 1600 — 1700 GeV et une durée de I'ordre d&? s. Ce résultat est assez surprenant
car il n’était pas une exigence premiére de I'étude.

Les points de la zone bleue vérifiant les contraintes WMARetuiétre étudiés avec une at-
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FIG. 11.3 — Résultats satisfaisant aux contraintes BBN danMIi8®M avec un gravitino lourd
et un stau NLSP dans le plam — m,/,. Le code de couleur est donné dans la sectibi
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FiG. 11.4 — Densité relique de gravitino en fonction de la duréeid du stau et les résultats
BBN dans le CMSSM avec un gravitino lourd et un stau NLSP. Hrs ples régions rouge
("Li), verte CLi) et bleue (Li+°Li), figurent également une région magenta indiquant un fort
exces de lithium-6, une région hachurée compatible avbotidance observée de béryllium-9.
Certaines limites BBN sont également indiquées ainsi quketsité relique de matiere noire
donnée par WMAP.
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tention toute particuliére car ils sont trés sensiblesBofalance de deutérium et sont proches
de lalimite D/H > 5.3 - 107°. Le rapport d’embranchement dans notre étude est plus impor
tant que dansl[29, on s’attend donc a une production de deutérium plus efficlmnnant des
contraintes plus fortes sdr:h? et donc suf2;,,h?. Cet effet est contrebalancé par une valeur
de Ey.q plus faible induisant un impact plus faible sur 'abondades éléments.

Toujours pour étudier la sensibilité de la région bleue daatensité relique de WMAP, il est
important de noter que certains taux de réactions imparfamir la SBBN peuvent avoir des
incertitudes expérimentales de I'ordre de 10% entrainastidcertitudes sur les abondances
calculées. Par exemple, avant une mise a jour du taux déméact processus +p — D + 7,
nous n’obtenions aucun point bleu compatible avec WMAP.damées les plus récentes sur
ce processus ont permis de calculer un taux de réactiorgéasxiec une meilleure précision
[50]. De la méme fagon, le calcul des taux de réactions des posewec état lié dans le cadre
de I'approximation de Born posaient probleme car il étaitraoque I'approximation n’était pas
valide pour la plupart de ces processus. Les calculs exa¢tahimura et al.§ 7] ont également
permis de réduire les incertitudes. Enfin, un dernier pantce de possibles incertitudes sur les
abondances a été souligné dans la se&itr8et concerne I'estimation de I'énergie hadronique.
L'effet du traitement réaliste de I'énergie hadroniquelssrabondances des €léments Iégers se
manifeste en particulier par une réduction de I'abondaecgeditérium et une augmentation de
I'abondance de lithium-7. Cela est illustré sur la figfe5 avec une cinquantaine de points
choisis dans la région vérifiant la densité relique de WMAR < Q3,1 < 0.13, pour deux
masses de gravitinos ag;» = 175 GeV etms, = 145 GeV. Les triangles verts correspondent
aux abondances obtenues a partir de I'énergie hadronigiegdation ©.26), la moyenne sur

la masse invariante de la paiggé tandis que les points noirs correspondent aux abondances
pour le traitement réaliste de I'énergie hadronique. Corfia®ndance de deutérium dans le
cas réaliste est plus faible, cela va donner des contraint@ss fortes et repousser la limite
D/H > 5.3-107° vers des densité3;,/* plus grandes. Cela devrait autoriser une extension
de la région bleue pour des densités reliques plus impegaassurant qu’une incertude sur les
taux de réaction ne pourra pas complétement éliminer landgeue compatible avec WMAP.
Pour le lithium, I'effet est inverse, le traitement réadigtroduit plus de lithium-7, on s’attend
donc a voir la limite’Li > 2.5 - 10! se décaler vers des densités reliques plus grandes.

Nous montrons sur Figll.6 les contraintes de différentes abondances pour le dentériu
6Li/7Li, "Li et °Be sur la densité relique dans le cas d’'un stau NLSP. Les zmiestes sont
les zones exclues par différentes valeurs d’abondancecdregaintes du rappofti /“Li et de

9Be sont trés similaires, elles sont principalement donpéeda formation des états liés de
I'hélium-4 avec le stau verg)* s. La combinaison des différentes contraintes laisse eésga-

tite zone possible aux alentoursde- 10% s et pour une densité relique légérement inférieure a
celle de la matiére noire donnée par WMAP indiquée par la détimitée par les lignes noires.

Nous avons également étudié les effets sur la BBN en premangrande valeur den 3. Les
figures11.7 correspondent aux figurds.3et 11.4pourtan § = 50. Le premier effet sur le
spectre de masse de grandh 3 est d’avoir un stau NLSP pour de plus grandes valeurs de
my, cet effet étant surtout important a petit ,. La figure dans le plam, — m;,, montre
gu'il existe un grand espace des parametres permettandddutidn du probléme du lithium-

6. Les régions de résolution du lithium-7 et des deux probeont totalement disparu. Cela
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FIG. 11.5 — Abondances du deutérium (figure de gauche) et duritlffigure de droite) pour
une cinquantaine de points aveg,» = 175 GeV oums,, = 145 GeV et une densite relique
proche de WMAP. Les triangles verts ont été calculés aveeittiie hadronique prise comme
la moyenne de la masse invariante de la pairet les points noirs ont été calculés avec le
traitement réaliste de I'énergie hadronique décrit au itheap

s’explique par le fait que 'augmentation d¢en 5 n’influe pas sur le rapport d’embranchement
hadronique (voir figur®.7), seule la contribution des diagrammes avec échange d'sonbae
Higgs sont augmentés mais restent sous-dominant. Paecentt a un effet important sur la
densité relique, qui est plus basse quands augmente (voir la discussion de la sectidh?).
Donc avec um3y,,q qui varie peu et une densité relique fortement réduite gsnplus possible
de résoudre le probleme du lithium-7.

Les figures montrent tout de méme quelques points qui vérifisndeux problémes ou juste
le lithium-7, bien mis en évidence sur la figuté.7(b) lls correspondent a des points de
coannihilation avec le neutralino avec une masse derstau~ 1700 GeV et des gravitino
mss, =~ 175 — 205 GeV. La densité relique est donc augmentée pour atteindrealeurs de
'ordre deQ):h? ~ 0.5.

Aussi bien atan 5 = 10 outan § = 50, la région donnant la bonne abondance de lithium-
7 a une densité relique de gravitino inférieure a celle rsaes pour donner toute la densité
relique de matiere. Il est toujours possible de rajouteotdribution thermique (voir chapiti@
Les figuresl1.8illustrent I'ajout d’'une composante thermique a la dengstigue de gravitino
avec une température de réchauffage négligebblg(a)(figure équivalente a Fid.1.3), puis
Tr = 10° GeV (Fig.11.8(b), Tr = 10" GeV (Fig.11.8(c) etTr = 10® GeV (Fig.11.8(d).

De facon générale, la densité relique de gravitino augnaame la température de réchauffage,
la production thermique étant d’autant plus efficace quenapérature est élevée. De plus, on
Voit que les points correspondant a des masses de graw@smius faibles (ceux de plus basse
densité relique sur Fid.1.3ont des contribution thermique plus importantes que lestp@avec
une masse de gravitino plus importante. Ce résultat étgitatéalysé au chapitré0 ou nous
notions quejfh* oc my ).

Ces figures permettent également d’estimer une limite maeisur la température de réchauf-
fage lorsqu’on veut résoudre les problemes du lithium e¢mbia densité relique de matiére
noire a partir du gravitino. Ainsi, jusqua, = 10" GeV, il est possible d’obtenir la matiére
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FIG. 11.6 — Contraintes des éléments Iégers sur la densit&eatign-thermique du gravitino
et la durée de vie du stau NLSP dans le CMSSM awa¢; = 10. Contraintes des abondances
du?H (a) (rouge fonc&H/H > 4.5 x 107°, puis?H/H > 4.0 x 107° et?H/H > 3.5 x 107°),
6Li/7Li (b) (bleu foncé®Li/"Li > 3, puisSLi/7Li > 0.15 etSLi/7Li > 0.015), “Li (c) (vert
foncé "Li/H > 3 x 10719 puis "Li/H > 2 x 107'°) et ?Be (d) (orange’Be/H > 10713
puis®Be/H > 10~'%). Les lignes noires donnent la zone compatible avec la tleredique de
matiére noire donnée par WMAP
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FiG. 11.7 — Figures équivalentes a Fid..3et Fig.11.4mais pourtan 3 = 50.

noire et les deux isotopes du lithium.&;, = 2 - 107 GeV, il n’est possible d’avoir que des
solutions WMAP+Li. Pour des températures plus importantes, la densitguelide gravitino
devient largement plus importante que la densité reliquaal&re noire.

11.3.2 Gravitino léger

L'étude générique au début de ce chapitre suggere aussodsibilités intéressantes pour un
stau NLSP avec un gravitino légenf,, < 10 GeV). Nous avons donc calculé des spectres
dans le cadre du GMSB ou les masses de gravitino peuventéraibles. Pour avoir des staus
NLSP, atan 5 = 10, nous prenons le nombre de messagérs- 2, la masse des messagers
Myness = 5-10° GeV, etA € [5-10%,5-10°] GeV. Les résultats sont donnés dans le plgp, —
myrsp, figure11.9 La région bleu gris correspond aux contraintes SBBN qut sérifiées
pour un grand espace de parametres. Avec ce choix de paganiétneutralino peut également
étre la NLSP, il sera discuté dans la section suivante. Darégion stau NLSP, il est possible
de résoudre le problénf&i pour des masses de gravitino tlé& 10 GeV. En baissand/,,,c.s,

il est possible d’avoir des staus NLSP plus légers et donsalesions’Li pour des gravitinos

un peu plus legersi3, = 0.5 — 1 GeV. La densité relique de gravitino correspondante est tre
faible de 'ordre de;,h* = 10~* — 10~%. Une contribution thermique peut étre ajoutée mais
du fait qungT/’;h2 x m;/lz, la température de réchauffage maximale sera relativebssse
(voir Fig. 10.7). Dans le GMSB, si la température de réchauffage est supéréela masse des
messagers, il est possible de produire les messagers dapsogertions importantes avec une
densité supérieure a la densité critique. Il est possildgitdr ce probleme en supposant les
messagers instables. Leur désintégration produit une iiogtction d’entropie dans I'Univers

qui entraine une dilution de la densité relique des gravd#tiproduits pendant la période de
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Mess = 5 - 10% GeV, la région bleue correspond aux conditions SBBN. Laoriégtau NLSP
présente des solutiofiki et la région neutralino NLSP des solutiofis

réchauffage [87]. De tels scénarios ne sont pas considérés dans notre &upe impose que
TR 5 Mmess-

11.4 Neutralino NLSP

Le neutralino NLSP permet de résoudre le probléeme du lithfuavec un gravitino léger ty-
pique du GMSB. Quelques solutions sont présentées sur legediyl.9 11.10(a)et 11.10(b)
Les trois figures sont faitestan 3 = 10 etA € [5- 10%,5 - 105] GeV. La figurell.9correpond
aux parametred’ = 2 et M. = 5-10° GeV, lafigurel1.10(Q)N = 1 et M. = 5-10° GeV

et la figurel1.10(b)N = 1 et M, = 10'* GeV. Sur la premiére figure la NLSP est majo-
ritairement le stau mais il existe des solutions neutradioot une part donne une solutiéln.
Dans les deux autres cas, le stau n’est pas la NLSP (ou psyrdtede points non représentes).
La région intéressante correspond a des gravitinos deéate.1 GeV et des masses de neu-
tralinom, ~ 100 GeV. La région neutralino est principalement contraintelfpddondance de
deutérium et aussi par I'abondance d’hélium-4. La formeateeaerniére est assez particuliére.
Quand la masse du neutralino augmente pour une masse dingrdeinnée, la durée de vie du
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FIG. 11.10 — Solutions BBN pour neutralino NLSP dans le GMSB desparametred’ = 2
et Myess = 5 - 106 GeV (11.9 et N = 1 et M.« = 10! GeV (11.10(b).

neutralino diminue. Dans la région exclue, la durée de viele$ordre de la seconde, or une
désintégration de NLSP vers une seconde produit, entresautes mésons dont les réactions
d’échange de charge transformant des protons en neutrohpaiculierement efficaces aux
alentours de la seconde. L'augmentation de I'abondanceuateans entraine une surproduction
d’hélium-4, d’ou I'exclusion de cette zone. Cette zone isexplus pour des masses de gravi-
tino plus faibles car pour avoir une durée de vie de I'ordréadeconde, le neutralino doit étre
plus Iéger, ce qui correspond a un espace de parametres endaédrelique de neutralino est
plus faible et donc I'impact de la désintégration du neurtcaést moins forte sur les abondances
des éléments Iégers ce qui n’entraine pas une surabondagtiard-4.

11.5 Masse de gravitino arbitraire

Le choix de la masse du gravitino distinguant les modéles BM& modeles CMSSM a été
prise arbitrairement & GeV. Ce choix est motive par les arguments suivants : dans!BSB/,

la masse du gravitino est le I'ordre de I'échelle de brisleetéofaible et dans le GMSB la masse
des gravitino est trés légere. Cependant, il n'est pas glarla masse du gravitino ne puisse
pas étre relativement importante dans un modéle GMSB (aviepemple 200 qui prend des
masses de gravitin®(100) GeV dans un modéle particulier de médiation de jauge) ou trés
légere dans le CMSSM. Nous avons donc décidé de facon gaedli faire varier la masse
du gravitino indépendamment du modeéle. Les figdred 1montrent la comparaison entre les
résultats dans le CMSSM et le GMSB pour des masses de gas/gomprises entre) MeV et

100 GeV avec un stau NLSP en prenatt= 0 pourle CMSSMN = 2 et M, = 5-10° GeV




174 11. FESOUDRE LES PROBLEMES DU LITHIUM ET LA MATIERE NOIRE

pour le GMSB. Les résultats sont relativement similairegamé en évidence que le mécanisme
de transmission de la brisure de la supersymétrie agit &eésyr les résultats cosmologiques de
cette étude. Nous pouvons néanmoins souligner que la campardes figures montre qu’il est
possible d’avoir des solutions lithium-7 pour des massagatino un peu plus légéres dans le
GMSB que dans le CMSSM. Mais d’un point de vue qualitatif,alyn bon accord des résultats.
La comparaison peut étre faite également sur les neutrding le CMSSM et dans GMSB
avec N = 1, les résultats sont également trés proches. Cela provietigalement du fait
gue les résultats de la BBN dépendent principalement derésedie vie de la NLSP, le rapport
d’embranchement et la densité relique de la NLSP. Ces guandépendent quasiment pas des
détails du spectre de masses supersymétriques et sonagmupért équivalentes dans les deux
modeles. Ainsi pour une masse de gravitino et de NLSP dotesgrandeurs pertinentes pour
la BBN seront les mémes dans les deux modeles.

Pour finir cette étude avec un choix arbitraire de masse duitigi@ nous représentons les
modéles CMSSM avec une masse de gravitino prise edtkéeV et500 GeV dans le plam,—

mq /2, VOIr Fig. 11.12 Les résultats pour le stau ont été présentés précédemriiexteption

de la région verte a petite valeurslg,, correspondant a de petites masses de gravitino. Pour
le neutralino, nous savons que la masse de gravitino detlégere et la densité relique du
neutralino est faible dans trois régions caractéristiqleebulk, la région de coannihilation et le
focus point. Et la figure montre qu’effectivement le probé&du lithium-7 est résolu dans ces
trois régions pour des masses de gravitiid < ms,, < 0.1 GeV dans le bulk).1 < mg/, <

1 GeV dans le focus point €t1 < m3,, < 6.5 GeV dans la zone de coannihilation.
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Chapitre 12

Le gravitino au collisionneur

La recherche de la supersymétrie dans les expérienceslisiocwoleur est un des objectifs prin-
cipaux du futur accélérateuarge Hadron Collidel.HC au CERN et également dériternational
Linear ColliderILC. De nombreuses études ont également été réalisées aetlatiPTevatron.
Ces expériences n’'ont pas permis de mettre en évidencstbexie de la supersymétrie mais
ont pu néanmoins mettre des contraintes sur les spectressgurétriques sous la forme de
limites inférieures sur la masse de certaines particulesy®le chargino, le neutralino et les
sleptons.

La recherche de scénarios avec gravitino LSP est partieatiént intéressante du fait de si-
gnaux relativement atypiques aussi bien pour le stau NLSPpgur le neutralino NLSP. Ce
signal est également différent selon la durée de vie de laRANt&le-ci pouvant se désintégrer
dans le détecteur ou a I'extérieur.

Nous présentons dans ce chapitre les résultats de difééréntdes dans la littérature sur de tels
scénarios. Ce chapitre est motivé par I'importance craaalla recherche de la supersymétrie
en collisionneurs et en particulier la recherche des s@@navec gravitino LSP. En effet, ces
analyses sont complémentaires de notre étude de probléme®logiqgues comme la matiére
noire ou la nucléosynthése primordiale. La découverte dicpbes supersymétriqgues au LHC
ou al'lLC permettra de mesurer les masses de la LSP, de la Mtg#ut &tre d’autres particules
du spectre supersymeétrique. Ces résultats permettromixganple de calculer la durée de vie
de la NLSP. Sous certaines conditions, les études auxioallisurs permettront de déterminer
certaines grandeurs cosmologiqgues comme la densité edligumatiere noire, la température
de réchauffage01, 202, 95] ou la masse de Planck de fagon microscopidus].

Sila supersymétrie existe et I'énergie disponible dansdéisions est suffisamment importante
(grande devant les masses des particules supersyméjridjdesrait &tre possible de produire
des particules supersymeétriques. Celles-ci sont ingablguivant une chaine de désintégration
vont produire la NLSP qui se désintégrera en LSP dans le téétesi la durée de vie de la
NLSP est breve ou en dehors du détecteur dans le cas conGairene dans le reste de notre
étude, on suppose la conservation de la R-parité.
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12.1 Stau NLSP

L'étude d'une NLSP chargée est particulierement promséetia suscité de nombreuses études
[203 204, 205, 206, 207, 208 188 176, 209, 210, 211, 212 213,

Dans le cas du LHC, les particules entrant en collisions destprotons. Les réactions prin-
cipales sont de type interaction forte entre quarks ou gluba production de particules su-
persymétriques se fait principalement sous forme de squaumkgluinos qui se désintegrent
rapidement suivant une chaine de désintégration jusqUN&£P. La chaine de désintégration
se déroule rapidement, on peut donc supposer que le stargésiccentre de la collision. La
durée de vie du stau dépend de sa masse et de celle du graSitielte est courte, il peut se
désintégrer dans le détecteur en émettant un gravitiredetoent invisible dans les détecteurs
et un lepton tau
771G (12.1)

On obtient comme signal deux taus acoplanaires (la callipi@duit nécessairement deux
chaines de désintégration de particules supersymétrajoasse de la conservation de la R-
parité) et de I'’énergie manquante.

Les durées de vie du stau intéressantes pour les problenlgkidom sont tres grandes pour
des expérience en collisionneur. Ce type de stau est doraezstadile pour les expériences en
collisionneur. Comme le stau est une particule chargésssé une trace tel un muon trés massif
dans les détecteura()3 204, 20€. Le signal du stau peut étre distingué de celui d’'un muon
par son pouvoir ionisant trés important et son temps de vi@sfumportant car le stau est lent
par rapport a un muon se déplacant quasiment a la vitessdwhaikxre P03 204, 206, 209.

La mesure de la vélocitd: = v;:/c et de I'impulsionp; permettent de calculer la masse du
stau suivant la relatiom: = p:1/1 — 32/ [204. La plupart des staus vont se désintégrer
a I'extérieur du détecteur. Si une certaine part des staukesi@tegrent dans le détecteur, il
est possible d'utiliser une méthode statistique pour détesr la durée de vie du stad(d

et ainsi déduire la masse du gravitino en utilisant I'écquraf.4. Si la durée de vie est trés
grande la méthode précédente n’est pas applicable. Gestéindesq14, 209, 210, 211, 217

ont proposeé d’obtenir la durée de vie du stau en placant ugriaatbloquant en dehors du
détecteur et mesurer les émissions de tau signalant latégsition du stau dans ce matériau.
Ces études estiment gu'il sera possible de piéger de I'alelé@(10® — 10°) staus par an dans
1-10 kilotonne de matériau placé autour des détecteurs diidtHde I'ILC [209, 210.

Le couple {n;, 7:) permet de déterminer la masse du gravitino et poser degaaues sur les
scénarios de la BBN. Par exemple, une grande durée de vieadisspérieure & x 10° s
serait incompatible avec la CBBN induisant une surproduaatie’Li (sauf si la densité relique
de stau est trés faible). Une telle mesure de la durée de viaduimpliquerait une histoire
thermique non standard de I'Univers avec injection d’guig¢2 15 83, 84] ou une températrue
de réchauffage tres bass&].

L'obtention de la masse du stau et du gravitino permettrgatsinent de déterminer une borne
supérieure sur la température de réchauffage.

La production du stau dépend principalement de sa massdaUs I'ordre de00 GeV sera
produit en grande quantité au LHC dont I'énergie dans lereatd masse de la collision proton-
proton est de I'ordre dg/s = 14 TeV et également a I'lLC dont I'énergie dans le centre de
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masse de la collision électron-positron €&t = 0.5 TeV pour la phase 1 puig’s = 1 TeV
pour la phase 2. Des staus avec une masse supérieur au TeW diffiolement produits au
LHC, il sera donc impossible d’étudier ce type de scénarios.

12.2 Neutralino NLSP

Seuls les neutralinos avec une courte durée de vie peuventétédiés au LHC. En effet des

neutralinos avec une courte durée de vie se désintégremigaiement en gravitino (énergie

manquante pour le détecteur) et en photon. La durée de vieedwatino est suffisamment

importante pour que le neutralino s’éloigne du centre diiattion. Le photon issu de sa désin-
tégration est alors non-pointant, c’est a dire que la dwaaju’il suit ne passe pas par le centre
d’interaction. Ce signal est caractéristique de ce scénafic, 217). Ces articles présentent

des méthodes pour calculer la masse du neutralino et duigaapiar des considérations de
cinématique.

Si la durée de vie du neutralino est grande, celui-ci se tigi@ en dehors du détecteur sans
laisser de trace dans le détecteur, il est totalement bigisC’est le cas pour les scénarios
pertinents pour la nucléosynthése primordiale. Ces sim&Enant également I'inconvénient de
présenter une ambiguité entre les cas ou le gravitino esalz&Pneutralino NLSP des cas avec
directement le neutralino LSP.
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Conclusion

En un siecle de développement, la cosmologie moderne, @meancec la relativité générale
d’Albert Einstein en 1915, nous offre une image relativetreatisfaisante de I'Univers, sa
structure, sa composition et son évolution. Le scénarindstal du Big Bang et différentes
observations suggeérent que I'Univers est composé pritesigent d’énergie noire et de matiere,
cette derniere regroupant la matiere baryonique et la neatigire. Malgré les succes de la
théorie du Big Bang, quelques questions restent en suspesd’dttente du développement de
modeles théoriques plus satisfaisants ou d’observatilussgrécises permettant de confirmer
ou infirmer certaines hypothéses comme la nature de I'ém@gjre, I'origine de I'asymétrie
baryonique,...

Le travail présenté dans ce manuscript se concentre supdebbemes liés au secteur de la ma-
tiere. Le premier concerne la nucléosynthése primordidie production des éléments légers
dans les premieres secondes de I'Univers. Le modele sthadsocié aux mesures de la densité
de baryons a partir des anisotropies du fond diffus cosnplegpar le satellite WMAP per-
mettent de déterminer I'abondance des éléments Iégerprédictions théoriques sont en bon
accord avec les observations pour des éléments ayant neqatte nucléons, par contre pour
le lithium-6, le lithium-7 et le béryllium-9, il y a un désamel important qui est difficilement
explicable par des incertitudes sur les observations ourdesinismes uniqguement astrophy-
siques. Le second probléme abordé dans cette these esalifaéure de la matiere noire. De
nombreuses observations indépendantes permettent deireoque cette matiere noire est de
nature non-baryonique mais ne peut étre composée de pestisaues du modele standard de
la physique des particules. Elle est donc constituée depkas exotiques issues de théories au
dela du modele standard.

Dans le cadre d’'une extension élégante du modéle standasdpérsymeétrie, il est possible de
résoudre ces deux problémes séparément ou simultanérmntesechoix fait sur le modele.

L'étude a éteé faite dans des modeéles spécifiques, ou la tresismde la brisure de la super-
symeétrie se fait par interaction gravitationnelle (CMSSM)par interaction de jauge avec un
secteur messager (GMSB). Dans les deux cas, nous avonsémpesa particule la plus légere
est le gravitino qui est un candidat potentiel a la matiérieend.a deuxiéme particule la plus
légeére est le stau ou le neutralino. La désintégration de perticule en gravitino pendant la
nucléosynthéese primordiale permet de modifier les aborasaties éléments et obtenir des ré-
sultats compatibles avec les observations. Ce travailsséeale calculer un certain nombre de
grandeurs comme la densité reliqgue du stau ou du neutra@sdargeurs de désintégration et
les énergies associées ainsi que la densité relique duigoavCe type d’analyses existe déja
dans la littérature. La nouveauté de mon étude est multiplae part le choix de travailler dans
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un modele spécifique améne a avoir des effets qui n'apparaipas toujours dans des études
modeles indépendantes. J'ai étudié en détails ce typestbeffiportants pour la compréhension
des processus dans les calculs de la densité relique dulstiw meutralino et les largeurs de
désintégration. L'étude dans le cadre du GMSB n’avait janéaé fait, 1a encore, il était im-
portant d’étudier les effets des différents paramétres ddétes sur les grandeurs pertinentes.
Enfin, jai attaché un soin particulier a utiliser les réatstles plus récents dans le calcul des
largeurs de désintégration comme les processus de désiindéga quatre corps pour les désin-
tégrations hadroniques ou la prise en compte des processugehange de boson W ou boson
de Higgs, le calcul de la densité relique thermique du gravibu prendre en compte les effets
des états liés dans le calcul des abondances des élémeants [Bg plus, j'ai regardé les effets
fins d’'un calcul réaliste de I'énergie hadronique sur I'atlermce des €léments légers dans des
régions de I'espace des parametres tres sensibles auaiotegrobservationnelles.

Au cours de ce travail, jai pu mettre en évidence la posstbde résoudre le probléme du

lithium-6, du lithium-7 et de la matiere noire dans difféieacénarios. Dans le GMSB, la dés-
intégration du neutralino pendant la nucléosynthese pdrale peut résoudre le probléme du
lithium-7 alors que la désintégration du stau permet d'oible bonne abondance de lithium-6.

Dans le CMSSM, le scénario ou le stau est la deuxieme pagtituspectre supersymetrique est
particulierement intéressant pour la cosmologie car it pgsoudre indépendamment les deux
problémes du lithium, mais il peut simultanément résouesgproblemes du lithium et donner

une densité relique de gravitino égale a celle de la mati@ire mvec ou sans la contribution

thermique.

La fin de cette these coincide avec le démarrage du LHC, leelldegiron Collider, accélé-
rateur de protons atteignant une énergiel iefeV dans le centre de masse. Les découvertes
potentielles de cet accélérateur de particules sont phéiiement nombreuses et présentent
beaucoup d’espoir pour la communauté des physiciens. Le dét@uvrira-t-il le boson de
Higgs ? la supersymétrie ? des dimensions supplémentairggedque chose de totalement in-
attendu ? De facon claire, mon travail de thése est complginen’études en collisionneurs,
les contraintes sur la masse du gravitino et des autrespladipermettant de résoudre les di-
vers problémes abordés ici peuvent étre potentiellemstéidau LHC. Il était donc intéressant
de voir de quelle facon, les scénarios avec un gravitino stamou un neutralino peuvent étre
détectés et lesquels peuvent réellement étre observameanasse de stau trop élevé comme
dans le cas du CMSSM ne sont pas trés favorables a une dataatldHC.

Le tableau suivant résume les différents modeles possgnldenction de la masse du gravi-
tino et la nature de la NLSP. Certains de ces modeles pemhelterésoudre les anomalies
du lithium-6 ou -7 ou les deux et permettent d’obtenir a palé la seule contribution non-
themrique la bonne densité religue de matiére noire (erutajb la composante themrique,
cela permet de résoudre plus facilement le probléme de l@matoire). La derniére colonne
indique s’il sera possible de produire la NLSP au LHC.
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Gravitino| NLSP | “Li | 5Li | Qpumh”? | collisionneurs
leger stau | O [] []
neutralino| L] | [ ] []
lourd stau | O [] []
neutralino| L] | [ ] ]
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Annexe A

Conventions et constantes

Unités
Concernant les unités, nous utilisons la convention de®sifihaturelles" ou la vitesse de la
lumiere, la constante de Planck et la constante de Boltzmaminégales a 1

c=h=kg=1 (A1)

Pour les applications numériques, un raisonnement auxndiimes permet de réintroduire ces
constantes.

Algebre de Poincaré

On notez* (1 = 0,1, 2,3) les coordonnées d’espace-temps. Une transformation ided?é
P est une transformation de Loremizsuivie d’une translatiom. Alors la transformation de
Poincaré appliquée aux coordonnées est

't = Ala¥ + o (A.2)
ou A la transformation de Lorentz avec
detA=+1  A)>1 (A.3)

Les générateurs du groupe de Poincaré sont les six gémérafét du groupe de Lorentz et
les quatre générateurd’ du groupe des translations.
L'algébre de Poincaré vérifie

[P, P = 0 (A.4)
(M, P = i Pr — g PY) (A.5)
(MR, MPP] = a(n P MY 4 MY =P MY = M) (A.6)

avec le choix de métrique de Minkowski
" =nu = diag(1,-1, -1, -1) (A.7)
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Spineurs

Le spineur de Weytiécrit une particule de spity2 et de chiralité donnée, c’est un spineur a
deux composantes. Un spineuy (o« = 1,2) est par convention de chiralité gauche, le spineur
droit est notéy.

On définit les symboles de Levi-Civita antisymétriques axddimensions

0 1 v 0 —1
€af = €45 = P = ¥ = (A.8)
-1 0 1 0

Ces symboles permettent de monter ou abaisser les indisepoheurs de Weyl

U =Py Pt =My (A.9)
Les spineurs anticommutent
{v.x} ={d,x} ={¢.x} =0 (A.10)
On définit B . .
da=(a) = W) x* =Y =Y (A.11)
La sommation sur les spineurs est obtenue en considératgégispineurs anticommutent
UX = PNa = —YaX” = X Pa = XY (A.12)
YX = YaX” = =9 Xa = Xa¥" = XY (A.13)
Les matrices de Pauli sont
10 01
o = %= ol = -5l = (A.14)
0 1 1 0
0 —1 1 0
o = —5%= ! o — 5% — (A.15)
1 0 0 —1
ot = (0°3) (A.16)
o' = (0%, —3) =0, (A.17)

Les matrices prennent les indices

ot =gt o= gHas (A.18)
Ona o
{o', 07} =615 (A.19)

Comme les matrices de Pauli vérifient la relation

(06" + 0¥5")° = ampv 5P (A.20)
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on en déduit
Tr[o#a"] = 2nM (A.21)

Le spineur de DiracV ;, est un spineur a 4 composantes construit a partir de deugisgide
Weyl

U = w?“ (A.22)
>*(C|{
On définit les matrices de Dira¢' vérifiant
{7} =2 (A.23)
dans la représentation de Weyl
0 o*
Y= (A.24)
ot 0
On définit
- Z vpo _]2 0
%5 =" ="y = = e = (A.25)
: 0 [2
avec le tenseur totalement antisymétrique pris dans laecdion
60123 = —€0123 — 1 (A26)

Dans cette représentation, les deux composantes sugsrigew’ , ont une chiralité gauche
notéesy, tandis que les deux composantes inférieures ont une ¢éicabite notéeg®. On
définit deux projecteurs

P, = w p,— U J;%) (A.27)

En applicant ces projecteurs sur le spineur de Dirac, orreégmcomposantes gauche et droite

U, =P ¥y Vp=PrUp (A.28)
On
(o 0
U, = Uy = _ (A.29)
0 X

L'adjoint du spineur de Dirac est noté

Up = Whoo = (x* ¥s) (A.30)

On définit le conjugué de charge}, du spineur de Dirac

ve — our = X (A.31)

,&d
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avec

€ap 0
C = g (A.32)
0 €4

Le spineur de Majoranal',; est un spineur de Dirac vérifiant la relation
U, =CV, (A.33)

Ce qui implique que
Yo = Xa (A.34)
Le spineur de Majorané ,; s’écrit a partir d'un unique spineur de Wey!l

Uy = , (A.35)

Valeurs numeériques

Les mesures expérimentales et observationnelles sonédsravec des marges d’erreurs. Ces
marges d’erreurs sont données avec une probabilité ou ué degconfiancecpnfidence le-
vel CL en anglais) qui représente la probabilité que la mesuteasotenue dans cet intervalle
d’erreur. Ces probabilités s’expriment en terme de pouaggnou en terme d’écart-typede la
distribution de probabilité. Une erreur a &ignifie que pour un grand nombre de répétition de la
mesure, les résultats se trouvent 68.3% du temps a moingdarirtype de la valeur moyenne,
le degré de confiance est de 68.3%. Des erreursei 2 3 correspondent respectivement a un
degré de confiance de 95.4% et 99.7%.

Quelgues valeurs numériques utiles),[4, 20] sont données dans le tableau suivant (pour les
données cosmologiques, les résultats de WMAP sont comainé®sultats sur les supernovae
la et les oscillations baryoniques acoustiques dans un lmadeD M)
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Constante symbole valeur

vitesse de la lumiere c 299792458 m.s*

constante de Planck réduite 7 1.05 x 10734 J.s= 6.58 x 10722 MeV.s
constante de Boltzmann kg 8.617x 10> eV K1

constante gravitationnelle Gy 6.67 x 107" m3 kg~! s72
masse de Planck réduite Mp; 2.4 x 10'® GeV

charge de I'électron e 1.602 x 1071 C
masse de I'électron Me 0.511 MeV
masse du proton my 938.3 MeV
masse du neutron My, 939.6 MeV
masse du boson Z myz 91.19 GeV
masse du boson W myy 80.4 GeV
constante de Hubble H, 70.1 £ 1.3 km.s! Mpc™!
constante de Hubble réduite A 0.701

densité de matiéere Q,,h?  0.1369 £ 0.003
densité de baryons Qph? 0.02265 = 0.00059
densité d’énergie noire Qpah?  0.354 +0.008

rapport baryons sur photons 7 (6.225 4+ 0.170) x 10710

age de I'Univers to 13.73 £ 0.12 x 10° années
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Annexe B

Diagrammes d’annihilation et

coannihilation

B.1 Annihilation de Stau

T reeeeeees — —— Ty e F— ——

- Xi - Xi

1 P > Ty . >t
diagr.1 diagr.2

Ty Ly T T1 N h, H T

= X = A <

T R T Tt
diagr.5 diagr.6

U >----_-i:--—>—V-r T1 “a Z Ve, Vy

_ X; 4 - & o

T e ——VU; - Ve, Vy
diagr.9 diagr.10

i P NN T e P AANY

7 Y 3 1Y

5 R D R aVaVavai T e VAV

/e -

T1 . ) T

’7:'1-- = ,V\A<T+
diagr.7

diagr.12

""""c.iiag r.16
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"""‘diagr.21

S

"""'('.jiagr.25

diagr.29

diagr.33

diagr.22

------- e AN

diagr.26

diagr.38

------- | S AVAVAV/4
%1 ¥
------- B R AVAVAV/4

Z,7

diagr.23

diagr.31

------- . e b

I

------- e AN T

diagr.35

'"'"'diagr.39

------- | e AVAVAV/4
To ¥
------- AN ]

------- | SRR AVAVAVA V/ Viny
U Y
------- B AVAVAVY Vs

diagr.24

diagr.28

...........

diagr.36




B.2. COANNIHILATION STAU-SLEPTON

7-1 ......... L AO

_ 7'2 A\ ]

7~_1 ......... [P U S AO
diagr.41

Seememeaal

diagr.45

w0
Rt
diagr.46

T LAl

_ ‘A_I:»’\/Z/\/::j\

T h, H
diagr.43

Tyt [

B [ |

T T S > [+
diagr.47

B.2 Coannihilation Stau-Slepton

In correspond au Smuqry, ou au sélectroay

B.3 Coannihilation Slepton-Neutralino

diagr.50
X 7"
_ 7'2 A
e S — AO

diagr.54

N H"
5 XZ Y
Tq | S L» V-
diagr.51
Xi oA
- Xi
L R L —T
diagr.55

Xt —>—Vr
U,k
(R <~
diagr.52

diagr.56

L R h, H
_ 7'2 A\ ]
7~_1 ......... [ U S AO
diagr.44
Ty~
* YH -

717 diagr.48

diagr.53
X1 7"
TZ’ A
£ R S h, H
diagr.57
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X(l) XO """""" th X?%VT X1 +‘;VV\'W7 X1 5 ——Ur
T reeeeeees [— ?--—D—T T T Ww-— T reeeeeees >?§?-----—>—VT i »T'\/\/\,W*
diagr.58 diagr.59 diagr.60 diagr.61
X?\ﬁ_ﬁfj X V7 W17 X?%T
7 . g 7 F ,._2_6.?_._>_7_7 o — Z'\/\/\,Z 7 . g N
diagr.62 diagr.63 diagr.64 diagr.65
X4 = “—’—T‘
i e : AN
diagr.66
B.4 Annihilation du Neutralino
S H o T Xy g X X et
! SH SHT et w
diagr.67 diagr.68 diagr.69 diagr.70
0 - 0 0 0
T e A e
XY wt X e H XY w- X W
diagr.71 diagr.72 diagr.73 diagr.74
0 — 0 0 0
X1 24114 X1 h,H .. A° X177 A° X1 __.‘.---"AO
0 i1 0> """"" T 40 0 Xi 0 0>“’Z’\’
X1 e HE X1 A Xi—— 7 A X1 h, H
diagr.75 diagr.76 diagr.77 diagr.78




B.4. ANNIHILATION DU NEUTRALINO

X!

diagr.83
X(l) XO """""" haH
X! 7
diagr.87
X —(
Gi Y
0
X1 ——q
diagr.91
NS H
X1 It
diagr.95

diagr.99

0 . A0
Xisg g0 A
A W

X!

0
Xi
X!

X1

diagr.84

0

X1>rv@\<q
0 q

X1

diagr.88

X1

X? A%/ /ax
Xi ¢
0 AVAVAVIV Ve

diagr.100

X! Z

X?>\/Z/v\/\/\‘h’ a
X! Z

diagr.89
X\ ——q
q? _
X(l] —<—Vq
diagr.93
X1 ——"
A
XY ———{t
diagr.97

diagr.101

diagr.90

0 l_
v

X1

diagr.94

0

X1 WWJF
X! W-

diagr.98

X(l) AVayA

NN

X1

diagr.102
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Le gravitino, candidat a la matiere noire et les implicatiors en nucléosyn-
these primordiale

Résumé :Le modeéle standard de la physique des particules a été g¢éetians les années 1970. Mal-
gré de grands succes expérimentau, il présente des prebignn ne peuvent étre résolus qu’avec des
extensions du modéle. La supersymétrie est un candidatygmement intéressant, qui postule sim-
plement une symétrie supplémentaire entre bosons et fiesiriin plus d’apporter des réponses dans le
domaine de la physique des particules, la supersymétriedrdes applications intéressantes en cosmo-
logie. Elle contient des candidats possibles a la matiére,mqui représente 25% de la densité d'énergie
de I'Univers et dont la nature est inconnue. Un autre probl&ssmologique intéressant est celui des
problémes du lithium dans le cadre de la nucléosynthéseopdiale décrivant la production des élé-
ments légers dans les premiéres secondes de I'Univers lgpBdg Bang. Les abondances de lithium
prévues par la théorie sont incompatibles avec les obsamgat)’étudie ici un scénario ou une particule
supersymeétrique, le gravitino, est un candidat a la matiéne et la production de cette particule par
désintégration d’'autres particules supersymétriquemgtede résoudre les problémes du lithium.

Mots clés : matiére noire, BBN, supersymétrie, mM\SUGRA, GMSB, grawitistau, neutralino, lithium

Gravitino, dark matter candidate and implications for big b ang nucleosyn-
thesis

Abstract : The Standard Model of particle physics was developped irnl8#9s’. Despite many ex-
perimental successes, it presents many problems that dabesolved with models beyond the Stan-
dard Model. Supersymmetry is an interesting candidatdufaigg a new symmetry between fermions
and bosons. This model can also have interesting applitsatirocosmology. It offers potentially good
candidates for dark matter, what represents 25% of the prkngsity of the Universe, and its nature
is unknown. Another cosmological problem is the lithium ldeons in Big Bang Nucleosynthesis des-
cribing the production of light elements in the first seconfithe Universe. The lithium abundance
predicted by the theory is inconsistent with observatidrssudy a scenario in which a supersymmetric
particle, the gravitino, is the candidate for dark matted #me production of this particle through the
decay of other supersymmetric particles may solve thaulthproblems.
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