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Avant-propos

Ce mémoire d’Habilitation a Diriger des Recherches vise a exposer plusieurs facettes de mon travail de recher-
che, depuis mon arrivée en thése au laboratoire de physique théorique d’Annecy-le-Vieux (alors appelé ENS-
LAPP, aujourd’hui LAPTH) sous la direction de Pierre Salati. Ce travail de rédaction m’a fourni 'opportunité de
rassembler et de réécrire plusieurs notes relatives a la matiére noire, le sujet au cceur de mon travail. Au cours de
ces années, j’ai eu le plaisir de rédiger des documents de vulgarisation, de donner des conférences destinées au
grand public, d’interagir avec des journalistes scientifiques sur ce sujet, et il m’a semblé opportun et intéressant
de prolonger ici ce travail. Je crois profondément qu’une des missions de la recherche est de faire partager notre
travail et de le présenter au grand public, qu’il s’agisse de résultats, de motivations ou de la méthode scientifique
elle-méme. Le but de cette activité n’est pas que les non scientifiques comprennent parfaitement et sans ambi-
guité les subtilités des résultats obtenus par les scientifiques : ceci me semble impossible, certains d’entre eux
n’étant pas transcriptibles de maniéere fidéle dans le langage courant. Toutefois, j’ai la chance de travailler dans
un domaine qui se préte assez facilement a des échanges, a une forme de partage, avec le grand public. Le
chapitre 1 propose une présentation assez générale du probleme de la matiére noire qui, sans vouloir relever de
la vulgarisation, tente de rester compréhensible pour les personnes non familieres avec le domaine. J’ai fait ce
choix car j’'estime que diriger le travail de thése d’un étudiant, c’est d’'une part pouvoir le guider sur des points tres
techniques et pointus, mais c’est aussi de pouvoir I'aider a situer son travail dans un contexte plus général.

La suite du document est ciblée sur mon travail de recherche proprement dit, avec le but de présenter de ma-
niére synthétique les tenants et les aboutissants des différents travaux reproduits a la fin de ce document. Je
n’ai pas cherché a paraphraser les articles et la plupart des détails techniques seront a aller chercher dans les
articles eux-mémes. Le symbole présent dans la marge au niveau de chaque section indique la référence
des articles concernés. Leur liste se trouve a la fin du document, et certains des articles eux-mémes sont joints
en annexe.

Le chapitre 2 présente les bases de la partie de mon travail consacrée aux rayons cosmiques galactiques de
moyenne énergie. J’ai voulu y présenter les choses que j'ai apprises ou comprises en explorant ce domaine,
en collaborant et en discutant avec plusieurs collégues, et certains y reconnaitront probablement des bribes de
discussions enflammées (mais amicales !). Ce chapitre permet d’aborder la lecture des articles sans s’attarder
sur les parties de présentation générale du probléme et du contexte.

Le chapitre 3 présente une synthése de mes travaux de ces derniéres années, dont le fil directeur est I’étude
de l'importance des structures galactiques dans la détermination des propriétés locales des flux de rayons cos-
miques. En particulier, la structure spatiale des sources de rayonnement cosmique, qu’il s’agisse des sources
standard ou exotiques, affecte les flux de certaines espéces d’une maniére qu’il convient de modéliser propre-
ment, si I'on veut espérer faire la moindre prédiction théorique ou la moindre comparaison avec des données
expérimentales.

Je n’ai pas cherché a exposer tout mon travail de recherche dans ce document. Dans un souci de cohérence
thématique, j’ai notamment délibérément passé sous silence le travail effectué au LPNHE au sein du groupe de
cosmologie expérimentale étudiant les supernovae, pendant deux années formidables passées en délégation
CNRS dans ce laboratoire.

Le chapitre 4 présente mon travail d’enseignant de fagon bréve, ce qui ne reflete nullement un manque d’in-
térét pour cette activité, comme pourront en témoigner mes collegues, ainsi que mes étudiants, du moins je
I'espére !
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Chapitre ]

But nobody wants to hear this tale
The plot is clichéd, the jokes are stale
And baby we've all heard it all before
Oh | could get specific but

Nobody needs a catalog

With details of love | can't sell anymore

And aside from that, this chain of reaction,

baby, is losing a link

Though I'd hope you'd know what | tried to tell you

And if you don't | could draw you a picture in invisible ink

Aimée Mann, « Invisible Ink »

Matiere noire

1. Histoire

2. Aujourd’hui

3. Candidats

4. Astro l‘lysiquc des Par’cicules
5. Détection indirecte

La question de la matiere noire occupe aujourd’hui une place importante en astrophysique, en cos-
mologie, et méme en physique des particules. Ce chapitre, tres général et destiné a un public plus
vaste que le reste du document, présente une introduction aux différents problemes recouverts
par le terme « matiere noire ». Cette présentation ne saurait étre exhaustive et j'ai choisi de me
concentrer sur les aspects qui m’ont particulierement intéressés depuis une quinzaine d’années,
que ce soit parce qu’ils sont directement liés & mon travail de recherche ou parce que simplement
je les ai découverts avec plaisir. C’est le cas notamment de la synthese historique qui ouvre ce
chapitre, fruit d’une page internet que je nourris et corrige de temps en temps.
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Fritz Zwicky (1898-1974)

Dans son article de 1937, Zwicky montre
que les vitesses des galaxies dans
I’'amas de Coma sont trop élevées pour
n’étre dues qu’a I'action gravitationnelle
des galaxies visibles. Il mentionne aussi
que I'age de I'Univers alors estimé a

un milliard d’années est probablement
trop court ('amas n’a pas eu le temps
d’atteindre I’état dynamique observé). Il
propose aussi d'utiliser I'effet de lentille
gravitationnelle pour étudier plus en détail
la composante manquante de I'amas. |l
annonce un article a paraitre sur le sujet :
« The mathematical analysis of the forma-
tion of images of distant nebulae through
the action of gravitational fields of nearer
nebulae will be given in detail in an article
to be published in the Helvetica physica
acta. » Cet article ne vit jamais le jour,
pour des raisons que je ne connais pas.

1. Histoire

Je vais ici retracer brievement I’histoire de ce concept. Pour plus de détails (en particulier sur
certains résultats précurseurs), le lecteur pourra consulter la page internet! sur laquelle j’ai
rassemblé un certain nombre de dates et de références sur le sujet.

L’idée que I'Univers pourrait contenir beaucoup de masse sous une forme n’émettant pas
de lumiére est assez ancienne, et le terme « dark matter » était utilisé a la fin du XIX® siecle
pour désigner des taches sombres qui apparaissent sur certains objets astronomiques. Elles
étaient généralement attribuées a la présence de matiere absorbante et il s’agissait alors de
matiére que I'on détecte directement (par cette absorption). On peut situer la naissance du
concept moderne de matiere noire, c'est-a-dire de matiére que l'on n'observe pas directe-
ment, en 1933 avec les observations de Fritz Zwicky (1898-1974).

A cette date, Zwicky mesura la distribution des vitesses des galaxies de 'amas de Coma,
et trouva des valeurs excessivement élevées, supérieures a la vitesse de libération estimée
a partir de la masse déduite de la luminosité des galaxies de I'amas. Ces résultats furent
publiés? en allemand, puis en anglais en 1937 dans la revue The Astrophysical Journal. Les
conclusions de Zwicky étaient qualitativement correctes, bien que numériquement faussées
par le fait que la valeur mesurée de la constante de Hubble était beaucoup trop élevée a
I’époque (Zwicky a considéré 558 km-s'-Mpc'). Une étude réalisée en 1936 par Sinclair
Smith montra qu’un probléme similaire se posait dans I'amas de la Vierge. En 1939, H. W.
Babcock® mesura la rotation de la galaxie d’Andromede (M31), et trouva qu’elle était beau-
coup plus élevée que ce qu’on attendait.

Il fallut attendre plusieurs décennies pour que ces résultats éveillassent réellement l'intérét
de la communauté astrophysique. En 1966, Boldt et al.* détectérent une émission X en
provenance de I'amas de Coma, grace a des expériences embarquées sur des ballons.
La méme année, Felten et al.® interpretérent cette mesure en supposant que I’émission est
due a la présence de gaz chaud entre les galaxies de I'amas : « We find that the emission
is accounted for by a mass of hot gas equivalent to the familiar missing mass suggested by
application of the virial theorem to this cluster (...) ». Trois ans plus tard, Vera Rubin et W.
Ford® obtinrent de nouvelles mesures de la rotation de la galaxie d’Andromede. On avait
déja remarqué auparavant que la rotation globale des galaxies était trop rapide (cf para-
graphe précédent), mais grace aux progres de la détection de la raie de I'hydrogéne neutre
(découverte en 1951), on put a cette époque d’une part mesurer la rotation plus loin du cen-
tre, et d’autre part mesurer la vitesse de rotation en fonction du rayon (courbe de rotation).
Ceci marqua le début d’'une série de mesures systématiques qui mirent en évidence le fait
que les courbes de rotation des galaxies spirales sont plates a grande distance du centre
(la vitesse ne dépend que tres peu de la distance au centre), ce qui ne n’explique pas avec
la composante visible.

Parallelement a ces avancées astronomiques, la cosmologie apporta aussi des éléments
intéressants. Le modele cosmologique aujourd’hui considéré comme standard était connu
dans les années 1930, grace aux travaux de Friedmann et Lemaitre, qui en se basant sur
les équations de la relativité générale ont montré que 'univers devait étre en expansion, que
cette hypothése expliquait la loi de Hubble et que I’évolution cosmique était déterminée par
le contenu de I’'Univers. Toutefois, ce modéle fut victime d'une connaissance erronée de la
constante de Hubble, dont la valeur alors admise était presque dix fois trop importante que la
valeur aujourd’hui mesurée. Il en résultait un age de 'univers inférieur a I'age de la Terre, ce
qui portait un coup sérieux a la crédibilité du modele. En 1948, trois événements importants
se produisirent :

1 http://lapth.in2p3.fr/~taillet/dossier_matiere_noire/histoire.php

2 F. Zwicky, « On the Masses of Nebulae and of Clusters of Nebulae », The Astrophysical Journal,
86 (1937) p. 217

3 H.W. Babcock, « The rotation of the Andromeda Nebula », Lick Observatory bulletin ; no. 498

4 Boldt, McDonald, Riegler, Sermelitsos, « Extended Source of Energetic Cosmic X Rays », Physi-
cal Review Letters 17 (1966) p. 447

5 J.E. Felten, R.J. Gould, W.A. Stein, N.J. Woolf, « X-Rays from the Coma Cluster of Galaxies »,
The Astrophysical Journal, 146 (1966) p.955-958

6 V. Rubin, W. Ford Jr, « Rotation of the Andromeda Nebula from a Spectroscopic Survey of Emis-
sion Regions », The Astrophysical Journal, 159 (1970) p. 379



— Alpher, Bethe et Gamow” montrérent que les éléments Iégers se forment lors du Big-
Bang. La nucléosynthése primordiale est née ;

— Gamows® proposa que les galaxies se forment par instabilité gravitationnelle. La concep-
tion moderne de la formation des structures cosmologiques était née ;

— Bondi et Gold®, ainsi que Fred Hoyle', proposerent un modéle cosmologique station-
naire. Ce modele est en expansion mais sa densité reste constante, la dilution étant
compensée par la création continue de matiére.

Cette derniére proposition fut a I'origine de débats houleux qui traverserent la cosmologie

pendant plusieurs décennies, entre les partisans de I'univers stationnaire et ceux du Big-

Bang. La découverte en 1965 du rayonnement de fond cosmologique (CMB) par Penzias et

Wilson™, un des arguments extrémement forts en faveur du modele du Big-Bang, n’a pas

clot ces débats, les Bondistes ayant aussi proposé une explication a cette observation. En

revanche, la découverte en 1992 des anisotropies dans le CMB, grace aux observations
du satellite COBE, ont fait définitivement pencher la balance en faveur du Big-Bang pour la
plupart des cosmologistes qui hésitaient encore.

Quant a Alpher, Bethe et Gamow, ils ont montré que le modeéle du Big Bang permettait de
comprendre la formation des éléments légers qui ne sont pas formés par des processus
stellaires ou explosifs, et de calculer leur abondance. L'idée fut affinée au cours des années,
avec des calculs de plus en plus précis et au début des années 1970, on découvrit que
I’'abondance du deutérium ne s’expliquait qu’en supposant que la densité de baryons était
plusieurs fois inférieure aux estimations de la densité totale dans I'Univers.

Le modéle du Big-Bang permet aussi de comprendre comment les grandes structures cos-
miques se forment par effondrement gravitationnel de fluctuations de densité d’'un milieu en
expansion. James Peebles (1935-), un des grands esprits du domaine, joua un grand rble
dans cette compréhension et percut immédiatement'? la portée des observations de Penzias
et Wilson. La formation des structures est trés sensible au contenu matériel de I'Univers.
En se basant sur des simulations numériques, Ostriker et Peebles' montrent en 1973 que
les disques galactiques sont instables en I'absence d’un halo étendu de matiére noire. Ce
résultat sera repris et infirmé plusieurs décennies plus tard, mais il participe a ancrer l'idée
selon laquelle les galaxies doivent étre entourées d’un halo de matiere noire.

La question de la nature de cette matiére noire est abordée timidement, et ce n’est qu’en
1977 que l'on peut lire, sous la plume de Rees', « There are other possibilities of more
exotic character, for instance the idea of neutrinos with small (few eV) rest mass has been
taken surprisingly seriously by some authors. » L’hypothése d’un neutrino massif jouit alors,
pendant quelques années, de la faveur de la plupart des cosmologistes. Elle permettait en
effet aussi de résoudre le probléme des neutrinos solaires.

En 1982, Peebles montra'® qu'il était difficile de comprendre les détails de la formation des
galaxies si la matiére noire était constituée de neutrinos. Il étudia I’hypothése de particules
plus massives. Cette hypothése fut reprise en 1984 par Blumenthal et al.’® qui introduisirent
officiellement le terme « matiére noire froide ». A partir de ce moment, cette hypothése s’an-

7 R.A.Alpher, H.A. Bethe, G. Gamow, « The Origin of Chemical Elements », Physical Review 73
(1948) p. 803

8 G. Gamow, « Evolution of the Universe », Nature 162 (1948) p. 680-682

9 Bondi & Gold, « The Steady-State Theory of the Expanding Universe », Monthly Notices of the
Royal Astronomical Society, 108 (1948) p. 252

10 F. Hoyle, « A New Model for the Expanding Universe », Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 108 (1948) p.372

11 A.A. Penzias & R.W. Wilson, « A Measurement of Excess Antenna Temperature at 4080 Mc/s »,
The Astrophysical Journal, 142 (1965) p. 419-421

12 P.J.E. Peebles, « The Black-Body Radiation Content of the Universe and the Formation of Ga-
laxies », The Astrophysical Journal, 142 (1965) p. 1317

13 Ostriker & Peebles, « A Numerical Study of the Stability of Flattened Galaxies: or, can Cold Ga-
laxies Survive? », The Astrophysical Journal, 186 (1973), p. 476

14 Rees, « The Evolution of Galaxies and Stellar Populations », ed. B. M. Tinsley & R. B. Larson
(New Haven: Yale Univ. Obs.), 339

15 P.J.E Peebles, « Primeval adiabatic perturbations - Effect of massive neutrinos », The Astrophysi-
cal Journal, 258 (1982) p. 415

16 G.R. Blumenthal, S.M. Faber, J.R. Primack, M.J. Rees, « Formation of galaxies and large-scale
structure with cold dark matter », Nature, 311 (1984) p. 517-525

James Peebles (1935-)
Cosmologiste américano-canadien.
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cra de plus en plus profondément dans le paradigme cosmologique. Il faut dire que du c6té
des physiciens des particules, un grand nombre d’études se penchaient sur les extensions
du modele standard et sur les conséquences cosmologiques de I'existence de nouvelles
particules. L’axion fut introduit en 1977 et I'extension supersymétrique minimale du modeéle
standard (MSSM) en 1981. En 1984, John Ellis et ses collaborateurs'” étudierent de manie-
re détaillée I'hypothése que la matiere noire soit constituée de particules supersymétriques
et favorisent le neutralino.

Dans les années 1990, un flot de données astrophysiques vint confirmer le probléeme de
la matiére noire et précise ses propriétés. La détection en 1992 des anisotropies du CMB,
puis son étude détaillée par une série d’autres expériences favorise I’hypotheése de la ma-
tiére noire froide. L'utilisation du phénomeéne de lentille gravitationnelle a partir de 1990
permit d’établir des cartes de la distribution spatiale de la matiére noire dans les amas de
galaxies.

Enfin, la montée en puissance des moyens informatiques a permis a partir des années

1990 de simuler de maniéere précise la formation des grandes structures et d’explorer les
différentes hypothéses sur la nature de la matiére noire.

2. Aujourd’hui

Pour quelqu’un qui aborde 'astrophysique et la cosmologie avec un ceil neuf, le probléme

de la matiére noire se pose aujourd’hui dans plusieurs contextes différents :

— la dynamique de certains corps visibles (galaxies et amas de galaxies) ne s’explique
pas par la seule influence gravitationnelle de la matiere visible gu’ils contiennent ;

— lacosmologie n’explique les observations de I’évolution du taux d’expansion et la forma-
tion des grandes structures (en particulier le CMB, mais pas seulement) qu’a condition
de supposer que la densité de masse-énergie est dominée par une composante non
baryonique ;

— I’étude du potentiel gravitationnel au sein des amas de galaxies, basée notamment sur
I’effet de lentille gravitationnelle ou la distribution du gaz chaud qu’ils contiennent, mon-
tre que celui-ci n’est pas distribué d’'une maniére compatible avec la masse visible.

De maniére remarquable, les propriétés de la matiere noire qu’'on est conduit a invoquer
dans ces trois contextes sont trés similaires, en termes de quantité ou de propriétés physi-
ques (les explications alternatives introduisant une gravitation modifiée peinent a atteindre
cette cohérence, voir la section 3.3). Il faut ajouter a cette liste un élément crucial : les phy-
siciens des particules ont sous la main de nombreux candidats pour la matiére noire, qu’ils
sont amenés a introduire pour des raisons qui n’ont rien a voir avec I'astrophysique.

Je vais décrire de maniere plus approfondie ces arguments en faveur de I'existence de la
matiére noire, sans tenter d’étre exhaustif, les articles de revue sur le sujet n’y parvenant
pas en quelques centaines de pages. L’étude des amas de galaxies fournit a mon avis les
arguments les plus convaincants, et je vais insister sur ce point, avant de présenter les
autres arguments.

» 2.1 Les amas de galaxies

Les amas de galaxies sont des ensembles de galaxies liées par interaction gravitationnelle.
lls peuvent contenir de plusieurs centaines a plusieurs dizaines de milliers de galaxies (la
limite inférieure n’a rien de physique, les ensembles de moins d’une centaine de galaxies
étant plut6t appelés des groupes). lls fournissent un terrain d’étude particulierement fécond
pour étudier le probléme de la matiére noire, car on dispose de plusieurs méthodes indé-
pendantes pour estimer leur contenu en masse :

— ladispersion des vitesses des galaxies individuelles fournit des contraintes sur la masse
totale de 'amas. C’est ce qui avait permis a Zwicky de mettre le probleme de la matiere
noire en évidence en 1933 ;

— I'émission en rayons X du gaz chaud contenu au coeur des amas permet dans certaines
conditions de reconstituer le potentiel gravitationnel de 'amas et donc sa distribution de

17 John Ellis et al., « Supersymmetric relics from the Big Bang », Nuclear Physics B238 (1984) p. 453
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masse ;
— [I'étude de la distorsion des images des galaxies d’arriére-plan par effet de lentille gravi-
tationnelle permet de remonter a la distribution du potentiel gravitationnel dans I'amas.

2.1.1 Dynamique

Si un amas est virialisé, la distribution des vitesses des galaxies individuelles est intime-
ment reliée au potentiel gravitationnel qui régne dans I'amas. En particulier, la mesure de la
dispersion des vitesses permet, au prix de certaines hypothéses sur la symétrie de 'amas,
de déterminer des caractéristiques du potentiel gravitationnel. C’est ainsi que Fritz Zwicky,
en étudiant la dispersion de vitesse dans I'amas de Coma,put estimer le rapport masse/
luminosité des galaxies, en supposant qu’elles étaient seules responsables de la dynami-
qgue de I'amas. Il trouva que ce rapport devait étre anormalement élevé, c’est-a-dire que
ces galaxies étaient anormalement massives étant donnée leur luminosité. On considére
que cette découverte marque le début de I'histoire de la matiére noire. La question a bien
sUr considérablement évolué depuis cette époque. Ce type d’analyse présente plusieurs
faiblesses. D’une part, les mesures de vitesses sont basées sur I'effet Doppler, qui ne donne
acces qu’a la composante de la vitesse dirigée le long de la ligne de visée (I'effet Doppler
transverse est beaucoup trop faible pour étre mesurable pour des galaxies). On a recours a
des méthodes statistiques pour exploiter cette information unidimensionnelle. D’autre part,
I’hypothése que I'amas est virialisé — hypothése cruciale — est violée dans un grand nombre
d’amas. Il faut sélectionner les amas pour lesquels cette hypothése s’applique, ce qui pose
le probléme du biais de sélection et de son influence sur le résultat. Toutefois, I'étude de la
distribution des vitesses fournit des informations précieuses lorsqu’on la combine avec les
autres méthodes.

On obtient aussi des informations importantes sur la matiére noire en étudiant des amas en
collision (et donc non virialisés). Nous y reviendrons dans le cas spécifique de I'amas de la
boulette, au 3.3.1.

Encadré 1 : optique gravitationnelle

La déviation due a une masse ponctuelle se calcule aisément dans le cadre de la relativité
générale, elle est donnée par

4GM
o= .
rc2

Pour une distribution étendue, dans beaucoup de situations, on peut assimiler la distribu-
tion de masse responsable de ces effets a une distribution bidimensionnelle en projetant la
masse dans la direction de la ligne de visée,

o0
29 = [ slea)ds
— 00
ou X représente une masse surfacique, et supposer que la déflection se produit d’un coup
lorsque le rayon lumineux traverse la plan contenant la masse. Dans la limite des déviations
faibles (o < 1, ce qui en pratique est valable méme pour I'effet de lentille dit fort), les dévia-
tions de chaque élément de masse de la lentille s’ajoutent linéairement. Pour une lentille a
symétrie sphérique, la déflection s’écrit donc

He) - C [
a(E)ff .

Pour une lentille se trouvant a une distance D, de I'observateur, une source (I'objet) a une
distance Dy, et en notant D, la distance source-lentille, on peut définir une masse surfaci-
que critique

() € de'.

_ D
o 47TGD@D[SI

C’est cette masse surfacique qui définit la limite entre I'effet de lentille fort et I'effet faible,
entre la présence d’'images multiples ou non.

e
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2.1.2 Emission de rayonnement X

On sait aujourd’hui que les amas de galaxies sont principalement constitués de gaz interga-
lactique, les galaxies elles-mémes ne représentant que quelques pourcents de la masse de
gaz. Ce gaz est retenu par le potentiel gravitationnel de ’'amas, et comprimé pour atteindre
des températures de plusieurs millions de degrés. Son rayonnement thermique se situe
principalement dans le domaine spectral des rayons X et n’a pu étre observé que depuis
I'avénement de I'astronomie spatiale, 'atmosphere étant opaque aux rayons X. On parvient
aujourd’hui a obtenir des cartes des amas dans cette gamme spectrale, donnant en chaque
point le spectre et I'intensité de I’émission X. Ces deux informations permettent de remonter
a la température du gaz et a sa densité, ou du moins a leur moyenne le long de la ligne de
visée. Lorsque le gaz est a I'équilibre hydrostatique (une hypothése analogue a celle de la
virialisation que nous avons évoquée plus haut), on en déduit le profil du potentiel gravita-
tionnel dans I'amas.

On trouve de nouveau que la masse de I'amas est beaucoup plus importante que la masse
visible, c’est-a-dire le gaz et les galaxies. Ce type d’étude présente sur le précédent I'avan-
tage de fournir une information sur la distribution spatiale du potentiel gravitationnel, et donc
sur la répartition de la masse responsable de ce potentiel.

2.1.3 Lentilles gravitationnelles

L’effet de lentille gravitationnelle fournit un troisieme moyen de sonder les amas. La dévia-
tion gravitationnelle des rayons lumineux provenant d’objets lumineux situés en arriére-plan
de I'amas permet de déterminer le potentiel gravitationnel dans I’'amas, ou plus précisément
l'intégrale de ce potentiel le long de la ligne de visée. En ajoutant des hypothéses sur la
forme de I'amas (en particulier en supposant qu’il respecte la symétrie sphérique), on en
déduit aussi le potentiel gravitationnel tridimensionnel.

L’effet de lentille gravitationnel se manifeste sous deux formes : en présence de fortes
concentrations de masse, la déviation peut conduire a la formation de plusieurs images
d’'un méme objet (des mirages gravitationnels), on parle alors d’effet de lentille fort (strong
lensing). Lorsque la distribution de masse est plus diffuse, on n’obtient qu’une image par
objet, celle-ci pouvant étre faiblement déformée et amplifiée, on parle d’effet de lentille
faible (weak lensing) ou de cisaillement gravitationnel.

L’effet fort se manifeste par la présence d’images multiples, parfois sous la forme d’arcs
gravitationnels, il contraint principalement la distribution de masse dans les régions les plus
denses de I'amas.

Figure 1.2 - Amas RDCS 1252.9-2927 par Chandra  Figure 1.3 - Amas SDSS J1004+4112 par Hubble

Les régions violettes représentent I’émission en rayons X du  On distingue sur cette image des arcs tangentiels, caractéristique la plus
gaz contenu dans cet amas.  évidente de I'effet de lentille fort.
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L’effet faible se manifeste lui-méme de deux maniére distinctes. Tout d’abord il conduit a un
aplatissement des images dans la direction radiale, c’est-a-dire I'ajout d’une ellipticité dans
la direction orthoradiale. Lorsque les galaxies que I'on observe sont elles-mémes elliptiques,
il faut s’abstraire de cette ellipticité intrinséque, ce que I'on fait généralement en considérant
un ensemble de galaxies voisines et en moyennant leurs ellipticités, les composantes intrin-
séques étant fortement réduites par cette opération si leurs directions sont indépendantes.
Cet effet dépend du cisaillement «, défini dans I'encadré 1, qui décroit faiblement avec la
distance apparente entre I'objet observé et I'amas qui s'interpose : I'effet se fait sentir méme
pour des rayons lumineux passant relativement loin de la distribution de masse, et il permet
a priori donc de sonder la distribution de masse loin du centre de la lentille, en observant
de grands champs. Toutefois, pour y parvenir, il faut étre capable d’estimer et d’éliminer les
déformations dues au télescope et a la caméra (les aberrations), ce qui est d’autant plus
difficile que I'on observe I'image d’un champ étendu. Plusieurs caméras a grand champ
permettent aujourd’hui de mettre cette technique en ceuvre (par exemple Megacam monté
sur le télescope du CFHT, a Hawaii).

Ensuite, on peut montrer que I’effet de lentille conserve la brillance de surface de I'image’®.
Comme la taille de I'image est altérée par I'effet de lentille faible, la luminosité totale de
image est aussi affectée, celle-ci pouvant étre amplifiée ou atténuée. En observant des ob-
jets de luminosité intrinséque connue (des chandelles standard), on peut espérer utiliser cet
effet pour obtenir des contraintes supplémentaires sur la distribution de masse de 'amas’®.

Lorsque l'effet fort et I'effet faible sont présents dans un méme amas, leur analyse fournit
des contraintes complémentaires sur la distribution de masse.

2.1.4 Formation des amas et simulations numériques

Les simulations numériques offrent une quatriéme maniére d’analyser les propriétés des
amas de galaxies en rapport avec la matiere noire. La cosmologie permet de modéliser la
formation des structures dans l'univers primordial : les amas de galaxies se forment par
effondrement gravitationnel des régions surdenses dans la distribution de matiere noire pri-
mordiale, par exemple issue de l'inflation, et I'étude de la dynamique de cet effondrement
permet de relier les propriétés des amas (abondance, masse, luminosité, corrélations dans
leur distribution spatiale) a la nature et la quantité de matiére noire, ainsi qu’a I'histoire
de I’expansion cosmologique (qui dépend elle-méme, entre autres, du contenu en matiére
noire).

Cette voie connait aujourd’hui un essor important, grace au développement de méthodes
informatiques puissantes, dues a I'augmentation des performances physiques des ordina-
teurs eux-mémes, en termes de capacité de stockage et de vitesse de processeur, mais
aussi grace au développement de méthodes logicielles nouvelles (calcul massivement pa-
ralléle, développement d’algorithmes spécifiques)°.

2.1.5 Effet Sunyaev-Zel’dovich

Le gaz présent dans les zones les plus chaudes des galaxies se trouve sous forme ionisée.
Les électrons présents interagissent avec le rayonnement de fond cosmologique micro-on-
de par effet Compton inverse, ce qui modifie sa distribution spectrale. C’est I'effet Sunyaev-
Zel’dovich, prédit a la fin des années 1960 par Rachid Sunyaev et lakov Zel’dovich?'. En
étudiant le spectre du rayonnement micro-onde dans la direction des amas, on peut en dé-
duire la densité d’électrons, intégrée le long de la ligne de visée, ainsi que leur température,
ce qui donne une autre maniére d’évaluer la profondeur du puits de potentiel gravitationnel
au centre de I'amas.

18 I. M. H. Etherington, « On the Definition of Distance in General Relativity », Philosophical Maga-
zine, series 7 15, Nr. 18, 761 (1933)

19 Voir par exemple astro-ph/0910.4098 pour I'utilisation de supernovae de type la.

20 Voir par exemple Via Lactea : http://www.ucolick.org/~diemand/vl/movies.html#infall

21 Zeldovich, Ya. B.; Sunyaev, R. A., « The Interaction of Matter and Radiation in a Hot-Model Uni-
verse », Astrophysics and Space Science 4, pp.301-316
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» 2.2 Cosmologie

La cosmologie est la branche de la physique qui s’intéresse a I'Univers dans son ensemble,
ses propriétés globales, son évolution, son histoire. La cosmologie moderne s’appuie no-
tamment sur la relativité générale qui permet de décrire I'évolution de I'espace-temps et sur
la physique des hautes énergies (physique des particules, physique nucléaire) qui permet
de décrire I'évolution de son contenu (le fluide cosmologique), les deux évolutions étant
couplées. Il est aujourd’hui établi que I'Univers est en expansion et qu’il a évolué a partir
d’un état trés chaud et trés dense. Cette expansion s’accompagne d’un refroidissement et
d’une dilution du fluide cosmologique, eux-mémes responsables de plusieurs phénoménes
physiques dont 'ensemble constitue I'histoire thermique de I'Univers. Ce scénario est ap-
pelé modéle du Big Bang?.

Les étapes de cette histoire thermique sont d’autant plus spéculatives que I'on remonte
loin dans le passé. Selon le paradigme actuel, 'Univers aurait subi une phase d’expansion
exponentielle appelée inflation, alors qu’il était extrémement chaud et dense. Cette hypo-
thése qui permet de résoudre plusieurs problémes que pose le modéle du Big Bang (hori-
zon, platitude, monopdles) conduit a une prédiction cruciale : a la fin de l'inflation, le milieu
initialement homogéne a développé de minuscules inhomogénéités avec une distribution
dp/p que I'on peut calculer. Ce sont ces inhomogénéités qui, instables, donnent ensuite
naissance aux grandes structures cosmiques, en évoluant sous I'action de I'interaction gra-
vitationnelle.

Apres l'inflation, I'histoire de I’'Univers devient moins spéculative. Elle consiste en une suite
de découplages chimiques et thermiques : une particule donnée peut étre créée par des
réactions entre d’autres particules si celles-ci sont assez énergétiques, c’est-a-dire si le
milieu est suffisamment chaud. Elle peut aussi étre détruite si elle est instable ou si le taux
de réactions destructives est suffisamment important, c’est-a-dire si la densité est suffi-
samment importante pour que les collisions soient fréquentes. A haute température et forte
densité, ces réactions conduisent a un équilibre chimique (équilibre entre créations et des-
tructions) et a un équilibre thermique (I'espece est thermalisée avec son environnement).
Lorsque I'Univers s’expand, la température et la densité décroissent et ces deux équilibres
sont rompus, I'un apres l'autre. L'espéce considérée est découplée du reste du milieu et
sa densité (appelée densité relique) n’évolue plus que par la dilution due a I'expansion
cosmologique.

2.2.1 Nucléosynthése primordiale

Un des premiers grands succes de la cosmologie fut d’expliquer ainsi la formation des
noyaux légers par les réactions de fusion nucléaire se produisant dans le milieu chaud.
C’est la nucléosynthése primordiale, dont les pionners sont Ralh Alpher, Hans Bethe et
George Gamow. Les abondances primordiales de ®*He, “He, D, "Li, Be peuvent aujourd’hui
étre calculés et comparées aux valeurs mesurées (plus ou moins directement). Ces calculs
font intervenir comme parameétre le nombre de baryons par photon. La densité de photons
étant aujourd’hui bien mesurée, la nucléosyntheése primordiale permet donc d’évaluer la
densité de baryons dans I'Univers. La densité d’une espéce est souvent exprimée par le pa-
ramétre de densité 2 = p/p., la densité normalisée par la densité critique p. définie par
2
pe = 3Hy 1,45 x 10 My, - Mpe™ ~ 1072 kg - m™3

871G
soit environ 6 protons par mé. On trouve pour les baryons 2,22 ~ 0,028 avec une incertitude
de l'ordre du pourcent, soit 2, ~ 0,052, Cette valeur est inférieure a :
— la densité de matiére visible dans I'Univers : il y a de la matiére noire baryonique ;
— la densité de matiére dans I'Univers : il y a de la matiére noire non baryonique ;
— la densité totale : il y a autre chose, c’est I'énergie noire.

2.2.2 Les anisotropies du CMB

La cosmologie dite de précision repose aujourd’hui sur I'observation des propriétés du

22 Ce terme sera utilisé dans la suite pour désigner ce scénario d’évolution et non quelque événé-
ment singulier initial, comme c’est parfois le cas dans la littérature.
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Montage réalisé pour le dixiéme
anniversaire du site APOD (Astro-
nomy Picture of the Day).
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Figure 1.4 - Abondance des
éléments légers

On rencontre quatre types de
nucléosynthése en astrophysique :
primordiale (celle décrite dans le
texte), stellaire lorsqu’elle a lieu
au coeur des étoiles, explosive
lorsqu’elle se produit de fagon
violente dans les explosions de
supernovae, et spallative dans les
rayons cosmiques. Cette figure
montre I'abondance des éléments
légers formés par la nucléosyn-
thése primordiale, en fonction du
nombre de baryons par photon.



rayonnement de fond cosmologique micro-ondes (CMB). Il s’agit du rayonnement émis au
moment de la recombinaison primordiale, lorsque le plasma cosmique s’est suffisamment
refroidi pour que les électrons se lient aux protons de maniére durable pour former des
atomes d’hydrogene. Depuis sa formation, ce rayonnement s’est fortement décalé vers le
rouge du fait de I’'expansion de I'univers et on I'observe aujourd’hui principalement dans le
domaine des micro-ondes. Sa distribution dans le ciel est remarquablement isotrope, les
variations d’un point a I'autre étant de I'ordre de 10 en valeur relative si I'on exclut la com-
posante dipolaire due au mouvement de la Terre.

Ces petites anisotropies ont été mesurées de maniére remarquablement précise, par de
multiples expériences, au sol, en ballon ou par satellite, avec des résolutions angulaires de
plus en plus faibles et des sensibilités de plus en plus grandes. En confrontant ces mesures
aux prévisions du modele standard de la cosmologie, on peut déterminer les valeurs de
différents parameétres cosmologiques. On améliore cette détermination en les combinant
avec d’autres mesures cosmologiques (lentilles gravitationnelles, effet SZ, pic acoustique
des baryons, relation distance-redshift des supernovae de type la). En particulier, la densité
de baryons ), et la densité totale de matiere €2,,, sont aujourd’hui connus avec une précision
respectable :

Q= 0,226 4+ 0,029 et Q, = 0,0449 & 0,0028

Ces valeurs indiquent que I'univers comporte une grande quantité de matiére noire non
baryonique.

» 2.3 Les galaxies

Les galaxies sont des ensembles autogravitants formés principalement d’étoiles et de gaz.

Elles se présentent sous des morphologies différentes, reflétant des histoires différentes

ou de stades différents de leur évolution a I'échelle cosmologique. Aux deux extrémités du

spectre de ces morphologies, on trouve :

— les galaxies elliptiques, dans lesquelles les étoiles et le gaz sont distribués dans un el-
lipsoide, avec des vitesses réparties aléatoirement, de maniére similaire aux molécules
dansungaz;

— les galaxies spirales, dans lesquelles les étoiles et le gaz sont distribués dans un disque
mince en rotation différentielle.

La mesure de la vitesse des constituants des galaxies, en fonction de leur position dans

la galaxie, permet d’obtenir des informations sur la dynamique de 'amas. Dans le cas des

galaxies spirales, on introduit la courbe de rotation, donnant la vitesse de rotation v(r) en
fonction de la distance r au centre. Pour les galaxies elliptiques on introduit o(r), donnant la

dispersion de vitesse en fonction de r.

La courbe de rotation des galaxies spirales est déterminée par la distribution de masse p(7)
dans la galaxie,

20 g [[[ 0

mais la relation entre ces deux grandeurs n’est pas biunivoque (ce qui est inévitable, le
membre de droite étant une grandeur connue dans un disque bidimensionnel alors que la
distribution de masse porte une information tridimensionnelle). Cette relation se simplifie en
faisant des hypothéses supplémentaires sur les symétries de la distribution de masse. En
particulier, en supposant que la densité ne dépend que du rayon r (symétrie sphérique), le
théoréme de Gauss conduit a

@ =47G /.p(T) dr.

En supposant que la masse est concentrée dans un disque plat a symétrie cylindrique avec
une masse surfacique X, on ne peut plus utiliser le théoreme de Gauss et on obtient une
relation différente. On obtient une courbe de rotation plate avec

02

P= 47 Gr?

pour une distribution a symétrie sphérique (sphére isotherme)
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c

3=
27Gr

pour une distribution plane a symétrie cylindrique (disque de Mestel)

Dans les deux cas, la masse contenue dans une sphére de rayon r croit linéairement
avec r.

3. Candidats

» 3.1 Les objets astrophysiques
3.1.1 Généralités

Il n’est pas insensé s’imaginer qu’il existe dans I'Univers de la matiére qui n’émet pas suf-
fisamment de lumiére pour étre vue directement. Apres tout, la plupart des objets qui nous
entourent dans la vie quotidienne n’émettent pas de lumiere, on ne les voit que parce gu’ils
sont éclairés par des sources externes. L'idée de matiere noire baryonique est donc assez
naturelle, finalement. Voici les principaux candidats qui ont pu étre envisagés a un moment
ou un autre :

— nuages d’hydrogeéne moléculaire H, ;

— poussieres ;

— naines brunes ;

— naines blanches ;

— étoiles a neutrons ;

— trous noirs.

Chacune de ces hypothéses peut conduire a des tests expérimentaux, car aucun des ces
objets n’est parfaitement invisible et il devrait étre possible de les voir directement. Repre-
nons-les dans l'ordre.

Les nuages moléculaires peuvent conduire a I’émission de rayonnement gamma quand
ils sont traversés par le rayonnement cosmique (celui dont il est abondamment question
dans le chapitre suivant) que contient la Galaxie, ils peuvent aussi absorber une partie du
rayonnement qui les traverse quand on regarde un objet placé derriere.

Les poussiéres ont tendance a absorber, diffuser et rougir la lumiére qui les traverse, si bien
qu’il ne peut s’en cacher une grande quantité...

Les naines brunes, les naines blanches et les étoiles a neutrons sont des objets de type
stellaire qui émettent du rayonnement dans certaines longueurs d’onde. Les naines blan-
ches ont la propriété de pouvoir se refroidir indéfiniment, étant retenues contre I'effondre-
ment gravitationnel par leur pression de dégénérescence, un phénomene quantique qui
subsiste a basse température, contrairement a la pression thermique qui assure I’équilibre
des étoiles. Les naines blanches peuvent s’éteindre (alors que la majorité des autres types
d’astres s’échauffent au cours de leur évolution) et devenir des naines noires, si bien qu'on
pourrait imaginer que I'Univers en contienne beaucoup sous forme éteinte et donc peu
visibles. En fait, étant donné I'dge de notre Galaxie, on peut déterminer la luminosité des
naines blanches les moins brillantes qu’elle contient (ce sont les plus vieilles). Il se trouve
gu’elles ne sont pas assez sombres pour échapper au télescope spatial Hubble, lequel en
a observé un nombre trés insuffisant pour résoudre le probleme de la matiére noire. C’est
aussi le cas des naines brunes d’ailleurs. Ceci n’est pas une grosse surprise, car notre com-
préhension actuelle de I'histoire de la formation stellaire dans notre galaxie n’y prédit pas
une population importante de naines blanches éteintes. Cette remarque s’applique aussi
aux étoiles a neutrons.

Notons aussi que les trous noirs plus gros que quelques millions de masses solaires sont
exclus car ils auraient un effet destructeur sur les disques et les bulbes galactiques. Les
trous noirs ayant une masse inférieure a celle de la Terre ne sont pas exclus, mais on ne
connait pas de mécanisme qui pourrait conduire naturellement a leur formation dans I’'Uni-
vers primordial.
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Il semble gu’aucun de ces candidats ne puisse réellement résoudre le probléme de la ma-
tiere noire, méme si I'on ne cherche qu’a mettre en évidence la petite fraction de nature
baryonique.

3.1.2 Microlentilles gravitationnelles

Il existe d’autres contraintes sur 'abondance de tous ces objets dans la galaxie : les naines
brunes, les naines blanches, les étoiles a neutrons, et dans une certaine mesure les nuages
moléculaires compacts et les trous noirs de masse stellaire, peuvent aussi étre détectés
indirectement par le phénoméne de microlentille gravitationnelle. Il s’agit de I'accroissement
de luminosité apparente d’un objet lumineux lorsqu’un objet compact passe sur sa ligne de
visée. On s’attend naivement a une diminution de luminosité lorsqu’une telle occultation se
produit (c’est le cas par exemple lorsqu’une planéte de notre systéme solaire passe devant
une étoile). Dans certaines géométries cependant, si 'objet occultant est suffisamment com-
pact, son champ gravitationnel courbe suffisamment les rayons rasants pour les ramener
vers I'observateur terrestre et ainsi rendre I'objet plus brillant. Cet effet a été bien observé et
plusieurs expériences?® (EROS*, OGLE, MACHO, AGAPE) ont mis en place de grands pro-
gramme de recherche systématique d’objets compactes sombres, profitant de 'avénement
de caméras CCD de grand champ. Ces recherches ont permis de montrer que la matiére
noire galactique ne pouvait pas étre constituée de plus de 10 % d’objets compacts dont la
masse serait comprise entre 10 et 1 masse solaire environ (voir la figure 1.5).

3.1.3 Le gaz primordial

Il est possible de détecter les grands nuages primordiaux d’hydrogéne, grace a leurs pro-
priétés d’absorption : en observant une source trés lointaine (décalage vers le rouge de I'or-
dre de 2 ou plus) dont le spectre est connu, on peut voir des raies d’absorption causées par
ces nuages. La raie d’absorption de chaque nuage est décalée vers le rouge d’un facteur qui
dépend de la distance a laquelle il se trouve. On observe alors dans le spectre des quasars
une multitude de raies correspondant a 'ensemble des nuages qui se trouvent sur la ligne
de visée. On parle de forét Lyman alpha (Lyman alpha est le nom de la transition atomique
qui donne naissance a la raie que I'on voit répétée a différents décalages vers le rouge).
Leur étude est d’'une grande importance en cosmologie, d’'une part parce qu’elle permet
d’étudier la maniéere dont les nuages sont répartis dans I'espace (et donc de tester les mode-
les de formation des grandes structures) et d’autre part parce qu’on peut mesurer la quantité
de gaz présent dans les régions sondées. Le résultat net est que la densité de gaz observé
est trés compatible avec les prédictions de la nucléosynthése primordiale. Autrement dit, on
arrive a détecter la totalité des baryons dans I'Univers primordial, et il n’y a pas vraiment de
probléme de matiere noire baryonique aux grandes échelles.

» 3.2 Les candidats de la physique des particules

La physique des particules décrit les phénoménes élémentaires en se basant sur la théorie
des champs relativiste. Cette théorie fournit un cadre formel dans lequel on peut développer
des modeéles de maniére rigoureuse, c’est-a-dire expliciter le type de particules qui peuvent
exister et la maniére dont elles interagissent entre elles. La physique des particules s’appuie
pour cela sur des considérations de symétrie, qui ont fait leur preuve a plusieurs occasions
en physique, notamment en permettant d’unifier (et de comprendre) I'interaction faible et I'in-
teraction électromagnétique. Le modéle standard de la physique des particules est béati sur
une symeétrie décrite par le groupe SU(3) x SU(2) x U(1). Ce modéle permet de comprendre
la plupart des phénoménes de physique des hautes énergies, mais il pose plusieurs ques-
tions importantes ouvertes. Par exemple, il ne permet pas de comprendre pourquoi I'Univers
que I'on observe est fait de matiére sans contrepartie notable en antimatiére (dont pourtant
il prédit I'existence et décrit trés bien les propriétés observées expérimentalement), ni pour-
quoi toutes les particules connues ont des charges électriques qui sont des multiples entiers
d’une charge élémentaire, pour ne citer que quelques-une de ces questions ouvertes. Ceci a
conduit les chercheurs a penser qu'’il existe un modéle plus complet, peut-étre basé sur une

23 Jai eu la chance de participer a deux reprises aux observations et aux prises de données de la
collaboration EROS, a La Silla au Chili.

24 Tisserand et al. (collab. EROS), « Limits on the Macho Content of the Galactic Halo from the
EROS-2 Survey of the Magellanic Clouds », Astronomy and Astrophysics 469 (2007) 387
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théorie nouvelle ou des modeles plus complets. De telles extensions du modéle standard

ont été proposées sous plusieurs formes, notamment

— les théories de Grande Unification, qui partent de I'hypothése que les différentes in-
teractions (interaction électromagnétique, interaction faible, interaction forte) sont diffé-
rentes facettes d’'une méme interaction fondamentale, décrite par un groupe de symé-
trie plus général ;

— les théories supersymeétriques, qui partent de symétries d’espace-temps plus éten-
dues que dans le modeéle standard, j’y reviendrai plus loin ;

— les théories de cordes, dans lesquelles les objets fondamentaux ne sont plus des
points mais des objets étendus unidimensionnels. Ces cordes possedent plusieurs mo-
des d’excitation que I'on peut identifier a des particules différentes. Ainsi, les différentes
particules ne seraient que les excitations différentes d'un méme objet fondamental et
les réactions entre particules seraient les passages d’'un mode de vibration a un autre,
accompagné éventuellement d’'une séparation de la corde en plusieurs morceaux. No-
tons que ces théories de cordes reposent en général sur la supersymeétrie et sur l'unifi-
cation.

Ces pistes sont encore seulement théoriques, dans le sens qu’aucune d’entre elles n’est

encore appuyée par une confirmation expérimentale. Il faut aussi souligner que méme au

niveau purement théorique, il reste encore des problemes de cohérence et des obstacles

conceptuels. En tout état de cause, ces théories prédisent I'existence de nouvelles parti-

cules :

— monopdles magnétiques ;

leptoquarks : particules qui posséderaient un nombre leptonique et un nombre baryoni-

ques simultanément non nuls ;

particules supersymétriques (par exemple : les neutralinos, voir plus bas) ;

excitations lourdes de cordes.

D’autres théories, invoquées pour répondre a des impératifs divers et variés, aménent leur

bataillon de nouvelles particules :

— axions ;

— neutrinos lourds ;

— Q-balls;

— wimpzillas, cryptons, la liste serait longue des nouvelles particules envisagées dans
I’ensemble de la littérature...

La plupart de ces particules sont instables et se désintegrent spontanément en d’autres

particules. Toutefois, certaines peuvent étre stables (ou du moins avoir un temps de vie trés

long). Si une telle nouvelle particule stable peut exister, et si elle a pu étre créée a un quel-

conque moment du passé de I'Univers, alors on peut imaginer que I'Univers actuel en soit

rempli et que cette particule constitue la matiére noire. Au fil de mes travaux liés a la matiere

noire, je me suis intéressé a deux des éléments de cette liste qui jouissent des faveurs de

la communauté scientifique : le neutralino et les particules de Kaluza-Klein.

Insistons sur le fait que les considérations qui aménent les physiciens des particules a
introduire de nouvelles particules sont totalement différentes de celles pour lesquelles les
astrophysiciens introduisent la matiére noire. Le fait que deux problémes différents puisse
avoir une solution commune est trés séduisant.

Les caractéristiques de ces nouvelles particules (spin, masse, couplages) sont fixées par le
détail du modeéle de physique des particules dont elles découlent. Par exemple, dans le ca-
dre de la supersymétrie, en fixant tous les parameétres qui interviennent dans le lagrangien
de la supersymétrie, on fixe la masse et les couplages de toutes les particules supersymeé-
triques. En pratique, ces paramétres ne sont pas connus, et on est amené a considérer
toute une gamme de paramétres, conduisant a des gammes de variation pour la masse et
les couplages des particules.

3.2.1 Masse et matiére noire chaude ou froide
Les propriétés qui importent pour déterminer si une particule peut constituer la matiére

noire sont sa masse et ses sections efficaces d’interaction, avec elle-méme et avec les
autres particules.
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Commencons par détailler I'importance de la masse : plus une particule est massive, moins
sa vitesse est élevée pour une énergie donnée. Au cours de I'expansion cosmologique,
la température diminue, et donc aussi I'’énergie moyenne des particules en équilibre ther-
mique. Lorsque cette énergie moyenne devient bien inférieure a la masse de la particule,
celle-ci devient non relativiste. Ceci se produit plus tét pour les particules lourdes que pour
les particules légéres. Au moment ou les fluctuations primordiales de densité commencent
a s’effondrer sur elles-mémes pour former ce qui deviendra plus tard les premiéres grandes
structures cosmiques (galaxies, amas de galaxies et superamas), la situation est comple-
tement différente selon la masse des particules de matiere noire. Dans I'hypothése ou la
matiere noire est formée de particules, I’étude de la formation des grandes structures permet
donc de fournir des informations sur la masse de ces particules.

Dans le cas ou les particules sont relativistes au moment du découplage (on parle de matiére
noire chaude), elles peuvent s’échapper rapidement dés qu’elles ont formé une surdensité,
ce qui a tendance a ralentir voire empécher leur effondrement ultérieur, en particulier sur
les petites échelles spatiales. La formation des structures commence alos par les grandes
échelles spatiales, les superamas de galaxies, qui au cours du temps se fragmentent pour
donner des amas de galaxies, puis des galaxies. On parle de scénario top-down.

Dans le cas ou les particules sont non relativistes au moment du découplage (on parle alors
de matiére noire froide), le phénoméne précédent n’a pas lieu et les petites structures (ga-
laxies, petits amas de galaxies) se forment d’abord. Les grandes structures se forment plus
tard, par rassemblement et fusion de structures plus petites. On parle de scénario bottom-
up. Les observations cosmologiques favorisent nettement le premier type de scénario.

3.2.2 Sections efficaces et densité relique

Les sections efficaces d’interaction de la particule sont cruciales. Tout d’abord, elles déter-
minent la densité relique, c’est-a-dire la quantité de particules qui peuvent survivre aux
nombreuses réactions qui tendent a diminuer leur densité lors de I'expansion cosmologique.
Le neutralino est a cet égard assez remarquable, car la physique des particules fournit une
gamme de sections efficaces qui conduit & des densités reliques correspondant en gros a
la densité de la matiére noire. C’est trés encourageant et I’hypothése du neutralino compte
parmi les favoris des astrophysiciens. Ensuite, les sections efficaces déterminent la facilité
avec laquelle on peut espérer détecter ces particules, car c’est en interagissant avec un ins-
trument que la particule pourrait étre détectée directement, ou en s’annihilant avec une autre
qu’elle pourrait étre détectée indirectement (voir la section 5). On est confronté ici a une
situation peu engageante : pour qu’une particule soit abondante dans 'univers aujourd’hui, il
ne faut pas que sa section efficace soit trop grande, il faut donc qu’elle soit assez peu réac-
tive. Comme c’est par leurs réactions qu’on détecte les particules, ceci implique qu’elle sera
plus difficile a détecter | On peut contourner cet argument, par exemple dans des modeéles
ou la section efficace d’annihilation varie fortement au cours de I'expansion, pour passer
d’une faible valeur au moment du découplage a une valeur importante dans 'univers actuel,
mais cette situation n’est pas trés naturelle et ne survient que dans certains modeles, pour
certaines valeurs des parametres.

Les calculs de densité relique permettent de trier le vaste ensemble de modeles de physique
de particules qui pourraient résoudre le probleme de la matiere noire, en éliminant ceux qui
conduisent a des densités reliques plus fortes que la densité de matiére noire déterminée
par les astronomes. Ceci permet par exemple d’exclure les masses trop élevées pour les
neutralinos, ce qui permet d’espérer que si la supersymétrie est réalisée dans la nature, elle
devrait étre a portée d’accélérateur, en particulier du LHC.

3.2.3 Susy et les neutralinos : matiére noire « froide »

La supersymétrie est une théorie quantique des champs basée sur une symétrie d'espace-
temps qui généralise l'invariance sous les transformations de Poincaré en introduisant des
variables d'espace-temps qui anticommutent (des variables de Grassmann). Elle fut propo-
sée dans les années 1970, en vue de résoudre certains problémes conceptuels du modéle
standard de la physique des particules. Ceci a conduit a I'élaboration de nouvelles théories
des interactions fondamentales, qui sont a ce jour encore spéculatives, mais dont on a déja
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commencé a tester expérimentalement certaines prédictions. Dans sa version minimale,
la supersymétrie, souvent appelée susy, associe a chaque particule du modéle standard
une nouvelle particule appelée son partenaire supersymétrique, un boson étant toujours
associé a un fermion, et vice-versa. Le nom de ces partenaires est formé en ajoutant un
préfixe s- si la particule du modéle standard est un fermion, ou un suffixe -ino si c'est un
boson. Par exemple, les partenaires supersymétriques des électrons, neutrinos, quarks,
top et tau sont respectivement appelés les sélectrons, sneutrinos, squarks, stop et stau ;
les partenaires supersymeétriques des photons, des W, des Z et des B sont appelés les
photinos, winos, zinos et binos} Toutes ces particules sont notées avec un tilde (¢ pour le
sélectron, par exemple).

D’apreés les lois générales de la physique quantique, I'existence de toutes ces particules
nouvelles affecte les interactions entre les particules du modeéle standard. En patrticulier,
elle affecte la stabilité du proton, et on a été amené trés t6t a postuler I'existence d'une
symétrie, appelée R-parité, qui protege le proton en le rendant stable. Cette symétrie a une
conséquence fondamentale : elle rend aussi stable la plus Iégére des particules supersy-
métriques (LSP pour « lightest supersymmetric particle »), ce qui en fait naturellement un
candidat potentiel pour la matiére noire. Insistons sur le « naturellement » : la R-parité et la
supersymétrie ont été introduites pour des raisons étrangéres a toute considération cosmo-
logique ou astrophysique, et le fait qu'elles conduisent a un candidat de matiere noire est
une retombée troublante.

La supersymétrie n’est pas une symétrie qui est réalisée explicitement dans la nature, et si
elle existe elle doit étre brisée. D’un point de vue théorique, il y a plusieurs maniére d’intro-
duire un telle brisure de symétrie .

Le spectre des particules supersymétriques (leurs masses) dépend des parametres super-
symétriques (124 parametres pour le MSSM, dont 19 décrivent les particules du modeéle
standard), et selon les valeurs de ces parameétres, la LSP peut étre un sneutrino, un gravi-
tino, ou une combinaison de jauginos neutres. Ce dernier cas a été trés étudié, la particule
porte le nom générique de neutralino, c'est une supersposition de quatre états quantiques,
photino, zino et deux higgsinos.

3.2.4 Les particules de Kaluza-Klein

D'autres extensions du modele standard de la physique des particules sont considérées de
maniére sérieuse, et conduisent a la prédiction de l'existence de nouvelles particules qui
pourraient constituer la matiere noire.

Une des motivations de ces extensions est de fournir une description unifiée des différen-
tes interactions fondamentales, de la méme maniére que les interactions électriques et
magnétiques furent unifiées par James Maxwell au XIXe siécle, puis l'interaction faible avec
l'interaction électromagnétique au XX siecle.

Ces extensions font généralement appel a la possibilité que notre Univers ait plus de 4
dimensions, les dimensions supplémentaires nous étant cachées pour une des raisons
suivantes :
— elles sont compactes, c’est-a-dire enroulées sur elles-mémes a des échelles sub-mi-
croscopiques ;
— les forces autres que la gravitation n’y ont pas d’effet.
Dans le premier cas, la périodicité de ces dimensions se traduit par une multiplication des
états de masse de toutes les particules du modeéle standard, les nouvelles particules étant
appelées particules de Kaluza-Klein, en référence aux pionniers du domaine qui dans les
années 1920 avaient ajouté une cinquiéme dimension a I'espace-temps pour tenter d'unifier
I'électromagnétisme et la gravitation. Dans les théories modernes a dimensions supplé-
mentaires, il existe de nombreuses maniéres de rendre ces dimensions compactes, ce qui
conduit a plusieurs types de particules. Dans plusieurs situations, I'une de ces particules
peut étre stable, en particulier si une symétrie interdit sa disparition, et pourrait constituer
un candidat intéressant pour la matiere noire. L'hypothése des dimensions supplémentaires
peut aussi conduire a une modification de la loi de gravitation a petite distance. Ceci pour-
rait fournir un moyen de la valider ou de l'infirmer.
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L'étude de cette hypothése présente un avantage sur celle des candidats supersymétriques :
les paramétres sont beaucoup moins nombreux et la densité relique fixe de maniére uni-
voque la masse de la particule, une fois fixés les paramétres du modele a dimensions sup-
plémentaires. On obtient des masses allant de quelques centaines de GeV/c? a 1 TeV/c?
environ. Les contraintes que I'on peut apporter en étudiant les signatures indirectes sont
donc plus strictes.

3.2.5 Chercher de 1a matiére noire dans les accélérateurs ?

Du fait de ce qui précéde, on lit parfois que les accélérateurs, en particulier le LHC, per-
mettent de chercher la matiere noire, et il me semble que c’est une affirmation trompeuse.
Le LHC permet de tester I'hypothése de supersymétrie, mais ceci n’a a priori rien a voir
avec le probléeme de la matiere noire. Méme si le LHC parvient a détecter des particules
supersymeétriques, rien ne nous assure que celles-ci sont produites en grand nombre dans
I'univers primordial et qu’elles forment aujourd’hui la matiére noire. Il faut pour cela mesurer
la masse et les couplages des nouvelles particules détectées, et faire de la cosmologie. Bien
sUr, ceci serait une avancée extraordinaire dans ce domaine de recherche, en particulier la
découverte de particules supersymétriques pourrait permettre de recherche la matiere noire
de fagon beaucoup plus ciblée et efficace, que ce soit en détection directe ou indirecte. Mais
le raccourci consistant a affirmer que 'on pourrait découvrir la matiére noire en accélérateur
me semble abusif.

» 3.3 Les modifications des Tois de la gravitation

Le probleme de la matiere noire est purement gravitationnel : on infere sa présence de
I’analyse du champ gravitationnel, celui-ci n’étant pas seulement di a la matiere ordinaire
connue ou observée. On peut envisager que le probléme provienne d’'une mauvaise com-
préhension de la gravitation ou de la dynamique. Si 'on se donne une distribution de masse,
le champ gravitationnel s’en déduit par la relativité générale, via les équations d’Einstein
qui relient le tenseur énergie-impulsion a la courbure de I'espace-temps, elle-méme reliée
au champ gravitationnel. Dans la limite des vitesses faibles et des champs faibles, adaptée
pour I'étude des phénomeénes a I'échelle galactique, ces équations se réduisent a la rela-
tion fondamentale de la dynamique en présence du champ gravitationnel newtonien (voir le
paragraphe 3.3.3 cependant pour une remise en cause de cette affirmation). La mécanique
de base, telle que celle que I'on enseigne dés la terminale, suffit pour étudier les courbes
de rotation galactique et mettre en évidence le probléeme de la matiére noire galactique.
On pourrait envisager deux modifications drastiques aux équations de base de la méca-
nique newtonienne. D’une part, le champ gravitationnel pourrait étre relié a ses sources
d’'une maniére différente que ce qu’on suppose, la force gravitationnelle entre deux masses
ponctuelles n’étant pas inversement proportionnelle au carré de la distance qui les sépare.
D’autre part, la relation fondamentale de la dynamique elle-méme pourrait ne pas étre valide
de maniére universelle.

3.3.1 MOND et TeVeS

C’est ce qui fut proposée en 1983 par Mordehai Milgrom, qui a baptisée sa nouvelle théorie
MOND pour « MOdified Newtonian Dynamics » (en frangais : Dynamique Newtonnienne Mo-
difiée). En 1984, Jakob Bekenstein y apporte un point de vue formel crucial. L'idée de base
est la suivante : il existerait une accélération limite ag qui séparerait deux régimes. Dans
le régime des « grandes » accélérations (a > ag, en fait le régime auquel nous sommes
habitués), la loi de Newton habituelle est vérifiée et « = GM/r%. Dans le régime des faibles
accélérations (a < ag), cette relation doit étre remplacée par a?/ag = GM/r?, soit a o 1/r.
L’accélération aq serait alors une constante fondamentale de la nature. L’ajustement des
observations de courbes de rotation galactique permet de la déterminer numériquement :
elle est de l'ordre de
ag ~ 1078 cm-s72

Milgrom est troublé par le fait que cette valeur est numériquement assez proche du produit
cH entre la vitesse de la lumiére et la constante de Hubble.
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Cette approche permet de résoudre le probleme de la matiére noire a I’échelle des galaxies.
En particulier, elle explique le fait que les galaxies de faible luminosité de surface semblent
étre dominées par la matiére noire en leur coeur, alors que les galaxies de forte luminosité
de surface sont dominées par la matiere ordinaire. Du point de vue de MOND, ceci est d(
au fait qu’il y a moins de matiere dans les premieres, I'accélération y est donc plus faible
et on se trouve alors en plein dans le régime de MOND, des faibles accélérations. Pour les
secondes il y a plus de matiére et on est dans le régime de la gravité usuelle.

Il reste toutefois a cette approche encore beaucoup d’étapes a franchir avant de prétendre
fournir une véritable réponse au probleme de la matiére noire. Tout d’abord, elle propose
une modification de la loi de Newton alors qu’on sait que celle-ci découle de la relativité gé-
nérale. Plusieurs tentatives ont été faites pour incorporer MOND dans un cadre relativiste,
et la version la plus élaborée est appelée TeVeS (pour tenseur-vecteur-scalaire), une exten-
sion de la relativité générale dans laquelle le champ de gravitation posséde, en plus de sa
composante tensorielle habituelle, une composante vectorielle et une composante scalaire.
Ensuite (et ce point est relié au précédent) les conséquences de MOND sur la cosmologie
sont difficiles & évaluer en I'absence d’une version relativiste?®. On trouve tout de méme
des études qui confrontent MOND a des observations cosmologiques, comme par exemple
a I'observation du rayonnement de fond cosmologique par WMAP? ou celles des grandes
structures en général®. Cette derniére étude, par exemple, conclut que seule I'observation
précise du troisieme pic acoustique pourrait permettre de trancher avec I'hypothése de
matiére noire froide : MOND prédit que les pics successifs sont d’amplitude de plus en plus
faible, contrairement aux scénarios de matiere noire. Les premiéres confrontations de la
théorie MOND avec les données lui semblent défavorables?®, 'amplitude observée du troi-
siéme pic étant trop grande. Ce n’est pas le dernier mot pour MOND, car on peut imaginer
des scénarios dans lesquels 'amplitude du troisieme pic serait finalement assez élevée,
notamment si les neutrinos ont une masse assez élevée (une hypothése de plus en plus
difficile a tenir).

3.3.2 Balistique galactique : 1’amas de la boulette

Les amas de galaxies permettent de tester conjointement I’hypothése MOND et I'hypothese
de matiere noire. En effet, dans le premier cas le champ de gravitation « suit » le champ
de matiere visible, alors que dans le second, le champ de gravitation suit la matiere noire
qui est distribuée de fagon différente de la matiére visible. Or dans certains amas de ga-
laxies, ces deux composantes sont séparées spatialement. C’est en particulier le cas de
'amas de galaxies nommé 1E0657-56 ou 1E0657-558 selon les auteurs, et plus connu
par les anglo-saxons sous le sobriquet de « Bullet Cluster »2°. Découvert en 1995 dans le
domaine des rayons X, il contient en effet une structure visible dans ces longueurs d’onde
sous une forme qui évoque le sillage d’une balle de fusil. On découvrit en 1998 qu’il s’agit
d’un couple d’amas en interaction, la balle étant constituée du coeur d’'un des amas qui a
traversé l'autre.

L’étude de cet amas permet d’obtenir des contraintes intéressantes sur la nature et sur
les propriétés de la matiére noire. En 2003, une premiere étude indique que les propriétés
observées sont compatibles avec I'hypothése que la matiere noire est formée de particu-
les sans interactions mutuelles®. En revanche, les hypothéses de gravité modifiée sont
défavorisées par cette étude. Cette étude, ainsi que la suivante®, reconstruit le potentiel

25 Cependant, voir A. Lue & G.D. Starkman, « Squeezing MOND into a Cosmological Scenario »,
Physical Review Letters 92 (2004) id. 131102 [astro-ph/0310005].

26 S. McGaugh, « Confrontation of MOND Predictions with WMAP First Year Data », The Astrophy-
sical Journal 611 (2004) 26 [astro-ph/0312570].

27 C. Skordis, D. F. Mota, P. G. Ferreira, C. Boehm, « Large scale structure in Bekenstein’s theory of
relativistic MOND », Physical Review Letters 96 (2006) id. 011301 [astro-ph/0505519].

28 A. Slosar, A. Melchiorri, J. Silk, « Test of modified Newtonian dynamics with recent Boomerang
data », Physical Review D72 (2005) id. 101301 [astro-ph/0508048].

29 Je I'appellerai 'amas de la boulette, qui sonne mieux que 'amas de la balle.

30 D. Clowe ; A. Gonzalez ; M. Markevitch , « Weak lensing mass reconstruction of the interacting
cluster 1E0657-558: Direct evidence for the existence of dark matter », The Astrophysical Journal
604 (2004) 596 [astro-ph/0312273].

31 D. Clowe et al., « A direct empirical proof of the existence of dark matter », The Astrophysical
Journal 648 (2006) L109 [astro-ph/0608407].
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gravitationnel de 'amas en se basant sur les effets de lentilles gravitationnels faibles, et en
déduit la distribution de masse responsable de ce potentiel. La matiére baryonique est quant
a elle détectée grace aux observations en rayons X. Cette approche avait déja été suivie
par de nombreuses équipes et ne constitue pas l'originalité de ce travail. Dans le cas précis
de cet amas, et contrairement aux cas usuels, la distribution de matiere baryonique (le gaz)
est décalée par rapport aux centres des puits de potentiel gravitationnel. Dans le cadre de
la matiére noire, cette propriété s’explique facilement : lors de l'interaction entre les amas de
galaxies, les composantes non collisionnelles (les galaxies et la matiére noire) se sont tra-
versées sans se voir, continuant leur chemin apres la rencontre, seulement freinées par leur
attraction gravitationnelle. En revanche, la composante collisionnelle (le gaz responsable
de I'’émission en X) a subi un choc au moment de la rencontre, ce qui I'a freinée et laissée
en arriere.

Par contre, il semble plus difficile a priori d’expliquer cette observation par des théories de
gravité modifiée, car on s’attend a ce que la distribution de potentiel soit alors centrée sur la
distribution de masse baryonique, en contradiction avec les observations.

Tout ceci a conduit a 'annonce de la victoire triomphale de I'hypothése de la matiére noire
sur les défenseurs des théories de la gravité modifiée, et méme a la « mort de MOND ».
Toutefois, si ces résultats peuvent embarrasser les MONDiens, ils ne permettent pas, pour
le moment, de justifier ces affirmations catégoriques. En effet, méme dans MOND, la dis-
tribution de potentiel n’est pas nécessairement centrée sur celle de la masse. Angus et ses
collaborateurs avaient montré3? qu’une distribution de masse présentant trois maxima pou-
vaient donner des effets de lentille gravitationnelle (calculés par MOND) qui ressembleraient
fortement aux effets de deux masses, calculés par la relativité générale usuelle. En d’autres
termes, une méme observation pourrait étre interprétée de deux fagons radicalement diffé-
rentes, et peut-étre toutes deux cohérentes.

Cette étude générale fut suivie par une autre®, s’intéressant au cas particulier de 'amas de
la « Bullet ». Cette méme équipe montra alors que méme dans le cas de MOND, une com-
posante de matiére peu collisionnelle devait étre présente dans des proportions importantes
pour rendre compte des effets observés. On pourrait penser que la proposition MOND n’ap-
porte rien dans ce contexte, puisque de la matiére noire doit étre introduite. Ce n’est pas
tout a fait le cas, car dans le cas de MOND cette matiére noire pourrait étre constituée de
neutrinos, pourvu que leur masse soit de I'ordre de 2 eV (dans les analyses usuelles basées
sur la relativité générale, un tel candidat ne permet pas d’expliquer la concentration de ma-
tiere noire formant les halos galactiques). Ces neutrinos ne joueraient pas un grand réle sur
la dynamique des galaxies, car ils seraient distribués de facon tres diffuse et tres homogéne
a cette échelle. Cette possibilité avait été proposée par Sanders® en 2002 et étudiée par
Pointecouteau et Silk®® en 2005. Cette hypothéese aurait pu étre falsifiée par les mesures
directes de la masse des neutrinos, en particulier par I'expérience KATRIN si elle avait été
réalisée aux alentours de 2009 comme initialement prévu. Elle le fut par les MONDiens eux-
mémes, qui montrérent que cette solution, si elle explique les observations au niveau des
amas, ne convient pas au niveau des groupes de galaxies®. Les propositions utlérieures,
faisant appel a un neutrino stérile de 11 eV, par exemple, sont beaucoup moins attirantes,
forcant a dépasser le modele standard de la physique des particules et retombant de fait
dans les travers gqu’elles étaient censées éviter.

On peut noter que les interactions entre les partisans des différentes solutions au probléme

32 G.W. Angus ; B. Famaey ; H.S. Zhao, « Can MOND take a bullet? Analytical comparisons of three
versions of MOND beyond spherical symmetry », Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, Volume 371, Issue 1, pp. 138-146, astro-ph/0606216

33 G.W. Angus ; H. Shan ; H.S. Zhao ; B. Famaey, « On the proof of dark matter, the law of gravity,
and the mass of neutrinos », The Astrophysical Journal, 654 (2007) L13-L16, astro-ph/0609125.

34 R.H. Sanders, « Clusters of galaxies with modified Newtonian dynamics », Monthly Notice of the
Royal Astronomical Society, Volume 342, (2003) 901-908, astro-ph/0212293.

35 E. Pointecouteau ; J. Silk , « New constraints on MOND from galaxy clusters », Monthly Notices of
the Royal Astronomical Society 364 (2005) pp. 654-658, astro-ph/0505017.

36 Angus, G. W.; Famaey, B.; Buote, D. A. , « X-ray group and cluster mass profiles in MOND: unex-
plained mass on the group scale », Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 387 (2008)
1470-1480
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de la matiere noire n’est pas toujours trés saine. On lit par exemple dans l'introduction de
[Angus 2008] :

« The only alternative [to MOND] uses cold dark matter particles without any experi-
mental motivation in massive, triaxial halos to provide the additional gravity needed
to boost the rotation velocities of the systems with an acceleration discrepancy. »

ce qui, en mettant de cété tout esprit partisan, représente une description assez partiale,
voire malhonnéte, des motivations pour introduire de la matiére noire sous forme de parti-
cules. On trouve autant de mauvaise foi de I'autre c6té, bien évidemment !

Les amas de galaxies en collision constituent des systémes de choix pour étudier le rapport
entre la matiere baryonique sous forme de gaz, celle sous forme d’étoiles, et la matiére
noire. Le cas de la Bullet Cluster que nous venons de décrire fournit des informations impor-
tantes sur la matiere noire, mais celui d’Abell 520 est plus troublant. Cet amas en collision a
été étudié par Mahdavi et al.¥’, qui I'ont qualifié de « cosmic train wreck », un carambolage
cosmique. La situation dans cet amas est trés différente de celle du Bullet Cluster, car la
matiere noire y occupe cette fois des régions différentes de celle occupée par les galaxies.
Or, si ces deux composantes n’ont que des interactions gravitationnelles, on s’attend a les
trouver au méme endroit. Ce résultat®® suggererait que la matiére noire pourrait avoir des
interactions autres que gravitationnelles. Toutefois, la qualité des observations menant a
ces conclusions semble discutable, les différents groupes qui ont observé Abell 520 sont
arrivés a des conclusions différentes.

3.3.3 L’affaire Cooperstock et Tieu

Je vais présenter une des nombreuses controverses liées au probléme de la matiére noire,
comme on en rencontre quelques-unes tous les ans, plus ou moins médiatisées. J'ai eu
I'occasion de me pencher sur celle-ci, ayant été consulté pour I'exposer a plusieurs repri-
ses, au sein du GdR PCHE puis a I'occasion de plusieurs séminaires.

Deux auteurs, Cooperstock et Tieu, ont proposé® que les anomalies de courbes de rotation
ne soient pas dues a de la matiére noire, mais « simplement » a des effets de non-linéarité
de la relativité générale, la physique newtonienne n’étant selon eux pas une limite adaptée
a I'échelle galactique. Cette proposition a soulevé un grand scepticisme, car d’une part la
validité de la physique classique pour étudier la rotation des galaxies semblait bien établie,
et d’autre part le papier est assez confus et ne montre pas vraiment ou I'approximation clas-
sique devient fausse dans les traitements habituels. Plusieurs réactions ont alors signalé
des incohérences dans cette approche. Par exemple, Korzinsky* indique que la distribution
de matiére choisie par ces auteurs est singuliére, et que les effets mis en évidence ne vien-
nent pas spécifiquement de la relativité générale mais plutdt de la singularité non physique
introduite dans le modéle. Vogt et Letelier*! indiquent que la distribution de matiére adoptée
est de type exotique, c’est-a-dire présentant des régions ou la densité d’énergie est né-
gative. Enfin, Garfinkle montre*? en se basant sur des arguments post-newtoniens que la
situation envisagée par Cooperstock et Tieu n’est pas viable d’un point de vue formel. Les
auteurs originaux ont répondu a ces critiques*® et maintiennent leur position initiale.

37 A. Mahdavi, H. Hoekstra, A. Babul, D. Balam, P. Capak, « A dark core in Abell 520 », The Astro-
physical Journal 668 (2007) 806 [astro-ph/0706.3048].

38 Mahdavi, A. ; Hoekstra, H. ; Babul, A. ; Balam, D. ; Capak, P., « A Dark Core in Abell 520 », The
Astrophysical Journal, Volume 668, Issue 2, pp. 806-814

39 F.I. Cooperstock; S. Tieu , « General relativity resolves galactic rotation without exotic dark matter
», astro-ph/0507619.

40 M. Korzynski, « Singular disk of matter in the Cooperstock and Tieu galaxy model », astro-
ph/0508377.

41 D. Vogt; P.S. Letelier, « Presence of exotic matter in the Cooperstock and Tieu galaxy model »,
astro-ph/0510750.

42 D. Garfinkle , « The need for dark matter in galaxies », Classical and Quantum Gravity 23 (2006)
pp. 1391-1392, astro-ph/0511082

43 F.l. Cooperstock; S. Tieu , « Perspectives on Galactic Dynamics via General relativity », astro-
ph/0512048.
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Cependant, D. Cross* présente une analyse poussée du probléme, et montre plusieurs
problémes dans I'analyse de Cooperstock et Tieu. Notamment, la métrique utilisée ne peut
pas décrire la rotation différentielle d’'une galaxie, et les développements limités présentés
auraient d0 étre faits avec des parametres sans dimension. En analysant ce méme pro-
bléme dans un référentiel comobile (comme dans l’article original) puis dans un référentiel
non comobile, Cross montre que I'effet proposé par Cooperstock est présent en principe,
mais beaucoup trop faible pour expliquer la platitude des courbes de rotation dans les ga-
laxies. L’effet vient du couplage de la métrique au moment angulaire de la Galaxie, qui est
beaucoup trop faible en général.

Ceci n’a pas clos le débat, puisque Cooperstock et Tieu sont revenus a la charge®, ainsi que

plusieurs détracteurs*“7, mais ce débat semble s’estomper et ne provoque pas de grand
remous dans le domaine de la matiére noire.

4. Astrophysique des particules

La question de la matiére noire a profondément changé le paysage de la recherche en
physique des particules et a aussi affecté celui de I'astrophysique. Une partie de la com-
munauté de la physique des particules et de la physique théorique s’est tournée vers cette
question, apportant évidemment I'expertise sur les méthodes expérimentales spécifiques
pour la détecter ainsi que sur les modéles théoriques sous-jacents. Le rapprochement de
cette communauté vers des questions d’ordre astrophysique a aussi eu des conséquences
sur le fonctionnement méme de la recherche en astrophysique. Plusieurs grands projets as-
trophysiques ont ainsi été congus comme des expériences autant que comme des campa-
gnes d’observation, conduites dans le cadre de grandes collaborations, précédées par des
simulations pour estimer les signaux et les bruits, recherchant des événements identifiés
gréce a des triggers et triés grace a des coupes statistiques et s’appuyant sur des chaines
d’analyse complexes similaires a celles familieres en physique des particules. En France,
les exemples d’EROS (voir le paragraphe 3.1.2) et de SNLS sont a cet égard exemplaires.

On utilise aujourd’hui le terme « astrophysique des particules » pour désigner 'ensemble

des activités liées a la physique des hautes énergies et a I'astrophysique, ainsi que la com-
munauté concernée.

5. Détection

L’hypothése que la matiere noire pourrait étre constituée de particules d’'un type nouveau
ne peut étre validée que par la détection de ces particules. On parle de détection directe
lorsqu’on cherche a mettre en évidence le passage d’une particule de matiére noire dans un
détecteur spécialement congu. On est alors sensible a la matiere noire locale, au niveau de
la Terre. On parle de détection indirecte lorsqu’on cherche a voir des particules émises par
I’annihilation de particules de matiére noire (des neutrinos, des photons, des positons, des
antiprotons, par exemple). On est alors sensible a la matiere noire présente a I'endroit ou se
produit I'annihilation, ce qui peut correspondre a des endroits éloignés de la Terre.

» 5.1 Détection directe
La détection directe consiste a rechercher les signaux provenant de la collision entre une

particule de matiére noire et un noyau présent dans un détecteur. On distingue trois types
de signaux :

44 D.J. Cross, « Comments on the Cooperstock-Tieu Galaxy Model », astro-ph/0601191

45 F.I. Cooperstock; S. Tieu, « Galactic Dynamics via General Relativity: A Compilation and New
Developments », Int. J. Mod. Phys. A22:2293,2007, astro-ph/0610370

46 D. Vogt, P. S. Letelier, , « Exact General Relativistic Rotating Disks Immersed in Rotating Dust
Generated from van Stockum Solutions », IJMPD, astro-ph/0611428

47 Dylan Menzies, Grant J. Mathews, « Comment on the Relativistic Galactic Model by Cooperstock
and Tieu », astro-ph/0701019
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— ionisation : la collision peut ioniser des atomes du détecteur, et les électrons ainsi libérés
peuvent étre collectés, grace a I'application d’un champ électrique ;

— scintillation : de la lumiére peut étre émise a llissue de la collision, par désexcitation
radiative des atomes atteints par la matiére noire. Ceci nécessite I'emploi de milieux
scintillateurs, comme le Nal (dopé au tantale), le LXe ou le CaF2 ;

— recul : le recul du noyau atteint excite des phonons dans le milieu, et ceux-ci peuvent
étre mesurés grace a des bolomeétres trés sensibles.

La difficulté expérimentale de la détection directe consiste a reconnaitre un éventuel signal

dd a la matiére noire, a le discriminer du bruit de fond, les neutrons et les rayons cosmiques

atteignant le détecteurs pouvant aussi engendrer ces trois types de réponse, dans des

proportions différentes toutefois. Ainsi, en étudiant simultanément deux types de réponse,

on peut atteindre des taux de réjection du bruit de fond permettant d'espérer voir la matiére

noire. Les différentes expériences n'ont pas tous adopté la méme stratégie et on trouve

toutes les combinaisons possibles :

— ionisation et recul : EDELWEISS, CDMS ;

— scintillation et recul : CRESST ;

— ionisation et scintillation : XENON10 (2006-2007), XENON100 (2007-2010), ZEPLIN2,
ZEPLIN3, LUX utilisent du xénon (une phase liquide pour la scintillation et une phase
vapeur pour l'ionisation), ArDM utilise de I'argon, XMASS-II, WARP.

Certaines expériences n'utilisent qu'un signal :

— la scintillation (DAMA/LIBRA, XMASS, ZEPLIN, mini-CLEAN, CoGENT) ;

— l'ionisation (CoGENT) ;

— lerecul : CUORE ;

— certaines utilisent le principe des chambres a bulles, le passage d'une particule de ma-
tiere noire dans un milieu surchauffé pouvant provoquer l'apparition de bulles (SIMPLE,
PICASSO, COUPP).

Pour interpréter les résultats de ce type de recherche de matiere noire, il faut pouvoir cal-
culer le taux de collisions entre les particules de matiére noire et les atomes du détecteur.
Il s'écrit

dN VUmax

AN P 1) 4,

dt m v

Umin
ou f(v) désigne la distribution des vitesses et ou les bornes de l'intégrale sur la vitesse sont
données d'une part par la vitesse minimale v,,;, que doivent avoir les particules de matiére
noire pour engendre un signal détectable par l'instrument, et d'autre part par la vitesse
maximale v,,., que peuvent avoir les particules du halo de matiére noire (v, dépend de
la vitesse de libération). Pour une expérience détectant le recul, avec un seuil en énergie
Egr, un calcul cinématique montre que

o M+m | &
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Les expériences ont intérét a diminuer vy, €n diminuant le seuil Fr autant que possible.
Le taux de collision dépend finalement de la densité locale de matiére noire et de la struc-
ture de l'espace des phases décrivant la matiére noire, ce qui constitue une incertitude
majeure. |l dépend aussi de la vitesse de la Terre par rapport au halo. Du fait du mouvement
de la Terre autour du Soleil, on s'attend a une modulation annuelle du signal de détection
directe. L'expérience DAMA présente depuis plusieurs années des résultats indiquant une
telle modulation, mais la communauté reste sceptique, les autres expériences ne parvenant
pas aux mémes conclusions.

Il faut aussi connaitre les propriétés de l'interaction entre la particule de matiere noire et les
atomes du détecteur, ce qui est possible si on se place dans un cadre théorique donné (par
exemple la supersymétrie), avec des parameétres donnés. Avec certains détecteurs, on peut
distinguer les interactions qui dépendent du spin de celles qui n'en dépendent pas.

» 5.2 Une quéte ingrate

La détection de matiére noire est un objectif excitant et noble, mais la réalité quotidienne de
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la recherche associée a ce but est plutét ingrate : on cherche a détecter une particule dont
on ne connait pas les propriétés a priori, ni précisément la distribution spatiale. Imaginez un
chasseur en quéte d’'un animal dont il ne saurait ni la taille, ni les habitudes, ni la répartition
géographique, a peine I’habitat...

Le premier point complique énormément les tentatives de détection directe, en cherchant
les traces de son passage a travers un détecteur (par l'ionisation qu’elle provoque, ou le
recul qu’elle communique aux noyaux présents), car on ne connait pas a priori les sections
efficaces d'interaction de I'hypothétique particule recherchée avec la matiére qui constitue le
détecteur. Ceci rend tout aussi difficile les tentatives de détection indirecte, en cherchant les
produits d’annihilation de cette particule, car on ne connait pas a priori les sections efficaces
d’annihilation dans les différents canaux.

En pratique, la recherche se fait a I'aveugle, en présupposant un modele théorique (par
exemple un modéle supersymétrique particulier). On explore I'espace des paramétres libres
de ce modeéle, chaque jeu de paramétres fixant les propriétés des nouvelles particules, en
particulier leurs interactions qui déterminent les possibilités de détection directe et indirecte.
La supersymétrie introduit une centaine de parameétres indépendants, et il est absolument
impossible d’explorer de fagon approfondie un espace de dimension si élevée. Les études
s’intéressent généralement a des versions contraintes de la supersymétrie, dans lesquelles
des hypothéses de symétrie ou d’unification permettent de diminuer sensiblement le nombre
de parametres.

On peut aussi s’intéresser a des descriptions effectives des particules de matiére noire, les
seuls parametres qui jouent un réle important étant leur masse, leur spin et leurs sections
efficaces d’annihilation dans le canal considéré, ou d’interaction avec le détecteur.

Le second point n’est pas beaucoup plus encourageant : si la distribution spatiale de la ma-
tiére noire galactique est connue dans ses grandes lignes, grace a I'analyse des courbes de
rotation, et dans une moindre mesure grace aux simulations cosmologiques, il reste deux
grandes incertitudes. D'une part la distribution de matiére noire au centre de la galaxie est
mal connue, car la masse y est dominée par la matiére visible. D'autre part, on ne dispose
pas d’'une description a petite échelle de la densité de matiere noire. Or les perspectives
de détection, directe ou indirecte, sont extrémement sensibles a la structure locale de la
distribution de matiére noire, grumeaux, queues de marée, fluctuations locales de densité.
L’augmentation du signal exotique di a ces structures peut atteindre un facteur 100 ou 1000
dans certaines publications. Nous reviendrons sur ce point important au chapitre 3.

Un dernier point que nous avons déja mentionné au paragraphe 3.2.2 vient assombrir encore
ce tableau. Les particules ayant une section efficace d’annihilation actuelle élevée semblent
a priori plus prometteuses en termes de chances de détection indirecte. Toutefois, I'abon-
dance relique de ces particules est d’autant plus faible que la section efficace d’annihilation
était importante au moment du découplage cosmologique de ces particules, et les particules
qui s’annihileraient le plus facilement aujourd’hui sont aussi celles qui se sont déja beaucoup
annihilées dans le passé, sauf cas particulier, si la section efficace au moment du décou-
plage a été particulierement faible, ou si la section efficace a radicalement augmenté depuis,
ce qui peut arriver pour certaines valeurs des paramétres supersymétriques, par exemple.

La recherche de matiére noire sous forme de particules attend encore sa révolution, qui

pourrait survenir sous deux formes :

— la confirmation expérimentale d’une extension ou d’une révision du modele standard de
la physique des particules, notamment au LHC ;

— la détection directe de particules non décrites par le modéle standard, dépourvue de
toute ambiguité.

» 5.3 Faux positifs
L’excitation a I'idée de découvrir des signaux indirects issus de la matiére noire ne doit pas
faire oublier la prudence. Lorsqu’on détecte un signal astrophysique dont on ne comprend

pas I'origine, il convient de ne pas I'attribuer trop rapidement a la présence de matiere noire,
comme ce fut le cas pour I'excés de positons au centre de notre galaxie, pour I'excés du
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flux de positons détecté vers 10 GeV par HEAT puis PAMELA ou celui observé au-dessus
de 100 GeV par Fermi/Glast. Ceci peut étre a I'origine de frictions entre la communauté
astrophysique et la communauté des physiciens des particules.

Dit autrement, dés que quelque chose ne tourne pas rond en astrophysique, on assiste a
une bouffée d’articles sur les serveurs de preprints, qui tentent de I'expliquer grace a la ma-
tiere noire ou de réfuter une telle explication. Il convient de se rappeler que pour le moment,
la matiére noire est le nom donné a un probléeme en astrophysique, pas une solution.
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Chapitre 2 Ragons cosmiques

1. Signaux et fonds
2. Propaga’cion

3. Nogaux

4. Antiprotons

5. Positons

6. Origine sPatiale

Ce chapitre présente les bases de la plupart des travaux auxquels jai participé sur le rayonne-
ment cosmique. Lorsque j'avais abordé ce vaste sujet de recherche, d’abord en collaboration avec
Pascal Chardonnet, Pierre Salati, Xiaochun Lou et Joseph Silk [4,6] puis au cours de la these de
David Maurin, il s’agissait de comprendre la maniere dont se propagent les antiprotons, pour étre
capables de prédire les flux d’origine exotique au niveau de la Terre, pour différents modéles de
matiére noire. Il est rapidement devenu évident que ce travail serait de longue haleine et qu'il serait
nécessaire de bien comprendre la propagation des noyaux cosmiques usuels si I'on voulait espérer
obtenir des informations intéressantes sur la maniére dont se propagent les antiprotons, ainsi que
les positons d’ailleurs.

Au fur et a mesure que nous comprenions les subtilités de la propagation, nous avons réalisé que
nous pouvions aussi contribuer de facon originale a I'étude des rayons cosmiques standard, et
nous avons depuis mené de front les études portant sur la détection indirecte de matiere noire et
celles portant sur la propagation des rayons cosmiques galactiques d’origine non exotique.

Dans la plupart des publications, il est nécessaire de rappeler les bases du modéle de diffusion que
nous avons développé, implémenté sous forme numérique puis utilisé dans nos travaux. Ce chapi-
tre commence par présenter la base commune de ces rappels puis s’intéresse aux spécificités des
différentes especes que nous avons étudiées (noyaux stables, espéces radioactives, antiprotons,
antideutérons, positons).




1. Signaux et fonds

Si la matiére noire est constituée de particules d’'un type nouveau pouvant s’annihiler mu-
tuellement, on peut espérer détecter ces particules de maniére indirecte, en essayant d’ob-
server les produits de ces annihilations. Il peut s’agir de photons, de neutrinos, de leptons
chargés ou de hadrons, c’est-a-dire de particules relativement faciles a détecter. La difficulté
de cette approche réside dans la discrimination entre la contribution exotique et la contri-
bution standard au flux de chacune de ces particules. On peut séparer deux groupes de
produits d’annihilation :

— les particules neutres (photons et neutrinos) se déplacent en ligne droite depuis I’endroit
ou elles ont été créées et se préteraient, en cas de détection, a une véritable astronomie.
On peut aussi augmenter les chances de succes de la recherche d’un exces en obser-
vant des objets particuliers, dans lesquels on estime que I'annihilation de matiére noire
est importante ;

— les particules chargées (électrons, positons, noyaux et antinoyaux) sont déviées par
le champ magnétique de notre galaxie, ce qui a plusieurs conséquences importantes :
d’une part elles peuvent étre confinées et leur densité est augmentée par rapport au cas
d’une propagation rectiligne, et d’autre part I'information de leur provenance spatiale est
perdue.

Nous nous intéressons ici au cas des particules chargées, que nous appellerons de maniere

un peu restrictive les rayons cosmiques.

Il existe de nombreux processus standard, qui ne sont reliés en aucune sorte a la ma-

tiére noire, susceptibles de produire ou d’accélérer des particules chargées dans la galaxie.

Pour mettre en évidence un excés qui pourrait provenir d’annihilations de matiere noire, il

convient de calculer précisément le flux F; qui est di a ces processus standard, celui Fy,,

dd a une contribution exotique, ainsi que les incertitudes qui sont associées a ce calcul. Trois

situations peuvent se présenter :

— Si Fam > Fs, le signal exotique serait si important qu’on I'aurait déja observé. Le fait
qu’on arrive a rendre compte des flux observés sans faire appel a la matiere noire exclut
presque certainement cette situation. Plus précisément, ce cas de figure permet d’ex-
clure les modéles qui conduisent a cette situation ;

— si Fam < Fs, la matiére noire reste cachée dans la contribution standard, a moins de
disposer d'une mesure extrémement précise de cette derniére ;

— si Fam ~ Fs, il convient d’étre extrémement prudent, en estimant bien les incertitudes
théoriques et expérimentales associées a ces deux grandeurs, avant de conclure a la
présence ou non d’un exces (par rapport a ce qu’on attend de la contribution standard)
imputable a la matiére noire.

Dans les études portant sur les rayons cosmiques, cette prise en compte des incertitudes a

longtemps été négligée lorsqu’il s’agissait d’expliquer des déviations entre les observations

et un modéle théorique, ou de prédire la détectabilité d’une contribution exotique.

Parmi les nombreuses particules susceptibles d’étre créées par annihilation de particules
exotiques, les antiprotons et les positons méritent une attention particuliere. La création de
ces particules par des processus standard (spallations) conduit a des abondances relative-
ment faibles, c’est-a-dire qu’un éventuel signal d’origine exotique est moins noyé dans le
fond que pour des protons ou des électrons.

Comme ce sont des particules chargées, leur propagation est déterminée par leur interac-
tion avec le champ magnétique galactique, dont les caractéristiques sont encore assez mal
connues. Ce champ magnétique posséde une composante turbulente, et on peut montrer
que la propagation des particules chargées peut alors, sous certaines hypothéses, étre dé-
crite par une équation de diffusion. Lorsque c'est le cas, il n’est pas nécessaire de connai-
tre les propriétés du champ magnétique si on parvient a déterminer directement celles du
coefficient de diffusion, ce qui est possible grace a I'étude des noyaux contenus dans le
rayonnement cosmique. En effet, la composition chimique et isotopique de ces noyaux est
modifiée au cours de leur propagation dans la galaxie, et moyennant plusieurs hypotheses
sur les sources du rayonnement cosmique et sur la géométrie de la galaxie, on peut déduire
certaines propriétés du milieu diffusant. Ces informations permettent alors de calculer la
propagation des antiprotons et des positons, qu’ils soient d’origine standard ou exotique.
L’étude des noyaux cosmiques, qui n'a a priori absolument rien a voir avec la matiére noire,
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joue donc un réle crucial dans toute étude sur les signaux de détection indirecte de matiere
noire : elle détermine a la fois le signal et le fond duquel on veut le distinguer.

Je suis impliqué depuis une dizaine d’années dans cette activité de recherche et la com-
préhension du fond standard de particules chargées a constitué une partie importante de
ma réflexion scientifique pendant ces années, en particulier dans des collaborations &
géométrie variable avec notamment David Maurin', Pierre Salati, Fiorenza Donato, Julien
Lavalle, Laurent Deréme, Antje Putze, Aurélien Barrau et Nicolao Fornengo. Ce chapitre
en expose les fondements et donne les clés nécessaires pour aborder les articles joints. Je
vais donc ici commencer par discuter les propriétés générales de la propagation diffusive,
avant de m’intéresser plus précisément au cas des noyaux cosmiques, des antiprotons
puis des positons.

2. Propagation

» 2.1 L'approximation diffusive

Le mouvement d’une particule chargée dans un champ magnétique B est déterminé par
la force de Lorentz F' = qv' A B. Localement, le champ magnétique a pour effet de faire
tourner la trajectoire, avec un rayon de courbure donné par le rayon de Larmor

muvy

Rp=—=
b elB

ou m désigne la masse de la particule, v, la composante de la vitesse dans la direction
orthogonale a celle de B et ¢ la charge électrique de la particule.

Nous sommes ici dans une situation ou I'on ne connait pas la distribution spatiale exacte
du champ magnétique, c’est-a-dire que I'on de dispose pas de carte tridimensionnelle suf-
fisamment précise de B. En revanche, les modélisations théoriques de la turbulence ma-
gnétique galactique proposent différentes distributions statistiques de ce champ, en parti-
culier le spectre de puissance de sa décomposition de Fourier spatiale

é@yx/lféwyﬁfff

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

Le coefficient de diffusion dépend de I'énergie. En effet, la diffusion s’explique physique-
ment par le fait que la giration d’une particule dans un champ magnétique I'amene dans
une région ou le champ magnétique a changé. Le mouvement de la particule est donc
sensible aux variations du champ magnétique sur une échelle spatiale de I'ordre de son
rayon de giration, qui dépend lui-méme de I'énergie. La dépendance en énergie du coef-
ficient de diffusion reflete donc le spectre de puissance des variations spatiales du champ
magnétique.

» 2.2 L’équation de diffusion compléete

L’équation de diffusion s’écrit, sous sa forme la plus simple enseignée en licence,

ON
ot
ou N désigne le nombre de particules par unité de volume, A I'opérateur laplacien et D
le coefficient de diffusion, considéré comme une constante dans les applications élémen-
taires de cette équation. Ici, comme nous l'avons rappelé dans le paragraphe précédent,
le coefficient dépend de I'énergie. Au cours de leur propagation diffusive, les rayons cos-

1 dont c’était le sujet de thése de 1999 a 2001.
2 V.L. Ginzburg et S.I. Syrovatiskii, « The origin of cosmic rays » (Pergamon Press, Oxford, 1964)

= DAN
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Figure 2.1 - Fonctions de Bessel

Représentation des trois premiéres
fonctions de Bessel intervenant
dans le développement des fonc-
tions qui s'annulent en x=1.

Encadré 1 : résolution de I'équation de diffusion

Pour illustrer le principe de la résolution de I’équation de diffusion dans un cas simple,
intéressons-nous a une espece dont les sources sont situées dans le disque galactique et
pouvant étre détruite par spallation dans le disque. En considérant que le disque est infini-
ment fin, les spallations et le terme source sont décrits par un delta de Dirac et I’équation
de diffusion s’écrit

%V — DAN — 2hT8(2)N + (r)3(=),

soit en régime stationnaire
DAN —2RT6(z)N = —q(r)d(z).
Lorsque le volume de diffusion et la distribution des sources respectent la symétrie de révo-

lution, on se place en coordonnées cylindriques, soit

0?N 10N = 0°N  2hI —q(r)
o2 Trar T2~ p V)=o)

On commence par résoudre I'’équation dans le halo,

0°N 10N N O*N
g o ey o

On développe N(r, z) et q(r) sur les fonctions de Bessel Jy(¢;r/R), ou ¢; désigne le i-eme
zéro de la fonction Jy,

) 1
ZN ( )avec Ni(z) = W/O pN(pR, 2)Jo(Cip)dp

Toute la dependance radiale est maintenant codée dans le poids relatif des fonctions de

Bessel. On a alors
PN _ ¢ Gir
et =2 e ()

0N Zg (
ZN { (Q ) + QJO (Q )} +§;Jo (%) N!'(2) =0

ce qui donne
Or, par définition des fonctions de Bessel,

Py, 1ddy
dz?  z dx

=0

= —Jo(z)

ce qui permet d'écrire (c'était tout I'intérét d'utiliser les fonctions de Bessel, fonctions pro-
pres de la partie radiale de I'opérateur laplacien en coordonnées cylindriques)

- 2 i - il "
_;Ni(z)égjo (%) + i:ZlJo <%) N/'(z) =0

Les fonctions Jy(¢;r/R) forment une base des fonctions qui s'annulent en » = R, si bien
que

2
N/(2) = 25 Ni(2) = 0

ce qui, en considérant que N;(z = +£L) = 0, se résoud en

N; =N} sinh{g( = — ) }

Cette fonction est solution de I'équation de diffusion partout sauf a priori en z = 0. Par
continuité, elle est aussi solution dans le disque, c’est donc la solution générale. Les termes
en §(z) n'ont jusqu’ici joué aucun réle, mais ce serait une erreur d’en conclure que les phé-
nomenes ayant lieu dans le disque peuvent étre oubliés, ne serait-ce parce que le disque
contient les sources ! Ces termes déterminent les constantes N?. On peut le montrer de
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différentes manieres, j'utiliserai ici la méthode basée sur les distributions, parce qu’elle me
plaft. La fonction N,(z) que nous venons d’écrire n’est pas dérivable en z = 0, & cause de
la valeur absolue. Toutefois, on peut faire le calcul des dérivées au sens des distributions,
en écrivant

sinh{c’( - |ZD} =0(2) [sinh{(‘( B T Z)} —Sinh{L;;Z)}}JrSinh{@}

ou O(z) désigne la fonction de Heaviside, valant 1 pour z > 0 et 0 pour z < 0, et dont la
dérivée est ©'(z) = d(z). On peut ainsi calculer les dérivées de N;(z) méme en z =0 et les
injecter dans I’équation de diffusion compléte, valable aussi dans le disque. On trouve

dg" = §(z)N? [sinh {%} — sinh {C(Li;z)}}
_o()s% [Co h { Gl e )} + cosh { Gl +2) H LS cosh {M}

R R R R

soit, en remarquant dans le premier terme du membre de droite est identiquement nul car le
crochet s’annule en z = 0, seul point ou la distribution de Dirac n’est pas nulle,

- —9(2)97]];{]1‘0 {cosh {Q(LiR*Z)} + cosh { G(L+7) H +CiNi0 cosh {M}

dz R R R

On calcule de méme la dérivée seconde et en reportant dans I'’équation de diffusion origi-
nale, on peut identifier les termes en 4(z), ce qui donne

.NO ) 2
N!' = —%cosh{QL}J( )+ iN

R R?

En insérant cette expression dans I'équation de diffusion, on trouve que

. 0 .
—M cosh { C;%L } 2hT N? sinh { Gl } = —q

R
et la solution s'écrit finalement
N
Gir\ sinh(G(L — |2])/R) .. QQD (Q )
= 2L, ou A; = oth
N(rz) ; 4,70 ( R > sinh(G;L/R) R R

Lorsque I'on prend en compte I'effet d'un vent galactique de norme constante, dirigé perpen-
diculairement au disque galactique, vers I'extérieur, on obtient une expression similaire,

N g
_ Gir simh(Si(L — |2])
NEg =30 & =

avec

1 1 . & 2D 2D
A; =2D + Sicoth (SiL }et Si=1/—— s Tven s Tspal = o+
{T’spal T'vent ( ) ‘ T\2/ent TR R2 Ivent = ‘/c rspal EO"U

+
Les bords latéraux du volume de diffusion ont un effet relativement faible sur la densité, et
dans beaucoup de situations on peut considérer que le volume diffusif n'est pas limité radia-
lement. Dans ce cas, les séries de Bessel deviennent des intégrales, et I'on a

N(r,z) = /OOC N (k)Jo(kr) dk avec N (k) = /ODO rJo(kr)N(r, 2) dr

ce qui s'obtient en effectuant la substitution ¢;/R — k et >, — [d(kR/x), en notant que
1/J2(¢:) =~ Rn¢; /2 — kwR/2.
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miques sont sensibles a plusieurs effets physiques qui affectent leurs abondances et leurs
spectres, et qui se traduisent par des termes supplémentaires dans I'équation précédente.
Nous allons les passer brievement en revue, le lecteur est invité a consulter les références
citées dans les articles joints pour plus de détails.

2.2.1 Spallations

Les rayons cosmiques se propagent dans un milieu qui contient du gaz, principalement
constitué d’hydrogéne atomique et d’hélium. lls peuvent subir des collisions avec ces ato-
mes qui peuvent mener a des réactions nucléaires® si I'énergie incidente est suffisante.
Ces réactions nucléaires conduisent a la destruction du noyau initial et a la formation de
nouvelles especes. Elles doivent étre prises en compte dans I'équation de diffusion par un
terme de destruction

dN;

= = —co{ Nins,

dest

ou n;g désigne la densité numérique d’atomes dans le milieu interstellaire, et par un terme
de source

dN;
dt
Par souci de simplicité, les expressions ont été écrites pour un seul type d’atome-cible, on

les étend facilement pour prendre en compte la composition plus complexe du milieu inters-
tellaire (il est constitué principalement d’hydrogéne et d’hélium).

=cC E O'j_”'NjnIs.

création j

Un ensemble de rayons cosmiques se propageant dans le milieu interstellaire depuis des
sources voit sa composition évoluer, certaines espéces étant détruites par spallations,
d’autres étant créées. La composition dépend des sections efficaces de spallation des dif-
férentes espéces ainsi que de la quantité de matiere traversée. Cette derniere est géné-
ralement exprimée en termes de grammage, c’est-a-dire la densité massique de matiére
intégrée le long de la trajectoire des particules,

z(0) = /Oepds,

elle est souvent exprimée en g - cm 2. Pour une espéce dont la section efficace de destruc-

tion par spallation vaut o, la probabilité de survie aprés avoir traversé un grammage « vaut
P = efom/m

ou m désigne la masse des constituants du milieu interstellaire sur lesquels ont lieu les

spallations. Nous reviendrons en détail sur cette notion dans la section 2.3.

2.2.2 Vent galactique

Le milieu dans lequel diffusent les rayons cosmiques n’est pas au repos : d’une part il suit le
mouvement de rotation de la galaxie, et d’autre part il est animé d’'un mouvement de convec-
tion dirigé perpendiculairement au disque galactique, vers I'extérieur. Les rayons cosmiques
sont entrainés avec le milieu, ce qui peut se modéliser par un terme convectif dans I'équa-
tion de diffusion

dN

= =9 (Ven).

vent

Au-dela de cette affirmation générale, la forme précise de cette convection est mal connue.
On en trouve différentes formes dans la littérature, en particulier :

— un vent uniforme, dont la vitesse V, de dépend pas de la position dans le halo ;
— un vent dont la vitesse augmente linéairement avec la distance » au plan galactique,
Ve = vez.

Il faut aussi noter que cette convection s’accompagne d’une expansion du milieu, ce qui se
traduit par un terme de perte d’énergie des rayons cosmiques,

3 Ce terme estici a prendre au sens large du terme, c'est-a-dire qu'il inclut les réactions de physi-
que des particules qui changent la nature des nucléons eux-mémes.
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2.2.3 Pertes d’énergie

Enfin, plusieurs processus sont susceptibles de modifier I’énergie des rayons cosmiques
au cours de leur propagation. Tout d’abord, lors d’une spallation I'énergie de la particule
incidente se répartit dans les particules produites. Dans les cas ou la particule incidente se
fragmente en noyaux plus petits, on peut généralement considérer que I'énergie cinétique
par nucléon se conserve au cours de la spallation. C’est une approximation qui permet de
simplifier notablement les calculs. Dans les cas ou de nouvelles particules sont créées,
comme par exemple pour la production d’antiproton

p+p—p+p+tp+p

ou la production de positons, cette approximation n’est pas du tout vérifiée.

Par ailleurs, il existe d’autres processus qui modifient I'’énergie des rayons cosmiques au

cours de leur propagation. On distingue notamment

— les pertes par ionisation, qui surviennent lorsqu’un noyau ionise un atome du milieu
interstellaire ;

— les pertes coulombiennes, associées a l'interaction d’'un rayon cosmique avec les ions
du milieu interstellaire ;

— les pertes par rayonnement synchrotron, qui sont d’autant plus importantes que la
masse de I'espéce considérée est faible ;

— les pertes par diffusion compton inverse, lorsqu’une particule chargée (un électron ou
un positon) est diffusée par un photon (provenant de la lumiére stellaire ou du CMB) ;

— les pertes adiabatiques associées au vent galactique.

Ces processus ont des dépendances différentes en énergie, et en pratique on peut se

contenter de considérer le processus prédominant, dans une gamme d’énergie donnée,

pour une espéce donnée.

En notant b(E) le taux de perte d’énergie,

dE
b(F) = —,
(B)=—
le terme de perte d’énergie s’écrit de fagcon générique
dN d
— = —— (b(E)N).
7 75 GEN)

pertes

2.2.4 Réaccélération diffusive

Les interactions entre les rayons cosmiques et les inhomogénéités magnétiques du plasma
interstellaire qui conduisent a la diffusion spatiale s’accompagnent aussi d’une diffusion
dans I'espace des impulsions, décrite par une équation de la forme

dN(E) 0 {1 + 32 ON

— D,,N — %D, —
dt E s PPOE

~ 9E

ou D, désigne le coefficient de diffusion dans I'’espace des quantités de mouvement. Ce
coefficient est relié au coefficient de diffusion spatiale D, d’'une maniére qui dépend du type
de turbulence considéré (voir [13] pour quelques exemples). Nous avons principalement
considéré le cas de la turbulence d’Alfvén, pour laquelle

reac

Var®

D(E)

ou V, désigne la vitesse d’Alfvén, qui caractérise les ondes magnétiques présentes dans
le milieu et responsables des échanges d’énergie avec les rayons cosmiques. Le terme
de réaccélération diffusive complique énormément la résolution numérique des équations
de propagation. Sans pertes d’énergie, la résolution se fait de maniére analytique. Avec
seulement les pertes d’énergie, on doit résoudre de maniére numérique une équation dif-
férentielle du premier ordre, portant sur I’énergie, ce qui se fait sans gros probléeme. En

D(E) = DoSR’ et K, x

37

t (Myr)

10*

100

0,01

1 100 10
E_ (GeV/nuc)

Figure 2.2 - Temps caractéristiques

Evolution des temps caractéristiques
associés a différents processus physi-
ques, en fonction de I’énergie cinétique
par nucléon.



noyau fils demi-vie

“Be °B 1,51 My
2BAl Mg 0,91 My
%Cl  S8Ar 0,36 My

Exemples de noyaux radioactifs

Le tableau indique le noyau fils
et le temps de demi-vie associés
a la désintégration béta. L'alumi-
nium 26 et le chlore 36 peuvent
aussi se désintégrer par capture

électronique.

revanche, la prise en compte de la réaccélération demande de résoudre une équation dif-
férentielle du second ordre sur I'énergie, ce qui pose des problémes numeériques sérieux.
Il faut d’'une part parvenir a exprimer proprement les conditions aux limites associées a
cette équation, et d’autre part réduire fortement les instabilités numériques inhérentes a ce
type de probleme. C’est probablement la raison pour laquelle dans 'approche de Strong et
Moskalenko, la réaccélération diffusive a longtemps été traitée séparément des autres effets
(voir la section 2.3).

Il n’existe pas de consensus sur I'endroit ou se produit la réaccélération dans la galaxie, cer-
tains auteurs la situent dans le disque galactique, d’autres dans I'ensemble du halo de diffu-
sion. Les travaux présentés ici considérent la premiére possibilité, pour laquelle la résolution
semi-analytique est beaucoup plus simple : on obtient ainsi des équations différentielles
portant seulement sur les N? de I'encadré 1, et non des équations aux dérivées partielles
portant a la fois sur I'énergie et la position.

2.2.5 Désintégration

Certains noyaux présents dans les rayons cosmiques sont radioactifs. Si leur temps de vie
est trés court devant les temps typiques associés a la diffusion, on peut considérer qu'ils se
désintegrent sit6t formés et ne comptabiliser que leurs noyaux-fils. Dans le cas contraire, il
faut prendre les désintégrations de maniére plus fine et ajouter un terme de disparition et un
terme de production dans I’équation de diffusion. Il faut distinguer la radioactivité 3, au cours
de laquelle le noyau a une probabilité de désintégration par unité de temps constante, et la
radioactivité par capture électronique, pour laquelle le noyau doit avoir un électron dans une
couche interne pour pouvoir se désintégrer. Dans le premier cas, les termes supplémentai-
res dans I'’équation de diffusion s’écrivent

dN; N _, dN; N
G
rad j Tj

=_—— et

ou 7; désigne la constante de temps de la désintégration radioactive, reliée au temps de
demi-vie ti/Q par t1,o = 71n 2. Cette constante de temps dépend de I'énergie, du fait de la
dilatation relativiste des durées. Elle s’écrit en fonction du facteur de Lorentz

desint

T =1l

Dans le second cas (capture électronique), il faut aussi prendre en compte la probabilité
d’attachement d’un électron, ce qui ne peut se faire que dans le disque de matiere. Les
équations correpondantes sont assez lourdes et le lecteur pourra les trouver dans la littéra-
ture citée en fin de document.

Contrairement au cas des secondaires stables, I'abondance des espéces radioactives ne
dépend pas seulement du grammage traversé mais aussi du temps écoulé depuis leur créa-
tion. On les appelle souvent des horloges cosmiques. La distance typique parcourue par un
noyau instable de demi-vie ¢, ,, avant qu'il ne se désintegre est de I'ordre de
0
l~ ’yDtl/Z
Pour des espéces ayant des temps de vie de l'ordre du million d’années, des énergies par
nucléon inférieures au GeV, et des valeurs raisonnables du coefficient de diffusion, on trouve
que ¢ ~ 50 pc.

2.2.6 Modulation solaire

Lorsque les rayons cosmiques arrivent au voisinage de la Terre, ils ont di pénétrer dans
I’environnement magnétique du Systéme solaire. L'interaction avec le vent solaire leur a fait
perdre de I’énergie, selon un phénomene complexe appelé modulation solaire. Cette perte
d’énergie dépend des caractéristiques spatiales et spectrales du vent solaire. Une modéli-
sation simple, appelée force field, consiste a considérer que la modulation solaire décale
I’énergie totale et le flux selon

Zo ¢1oa(Eroa) proa \’
Eroxr = Be — 22 -
ToA VRS ¢1s(E1s) PIS
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ou les quantités modulées sont repérées par l'indice TOA signifiant « top of atmosphere »
et les quantités non modulées par IS signifiant « interstellar ». Le parameétre de modulation
solaire ¢ qui intervient dans ces relations est censé prendre en compte tous les effets de ce
phénomeéne physique complexe, et cette description est probablement trop simpliste dans
certaines situations. Elle permet néanmoins d’estimer les effets de la modulation solaire
d’'une maniere simple.

La valeur du paramétre ¢ est liée a I'activité solaire et suit le méme cycle de 11 ans. Pour
comparer a des mesures expérimentales, il faut étre en mesure de moduler des spectres
théoriques et il faut donc connaitre la date des mesures et la valeur de ¢ a ces dates. Ceci
peut poser probléme si I'on cherche a représenter sur une méme courbe des données pri-
ses sur des périodes s’étendant sur plusieurs décennies. On peut alors préférer démoduler
les données et présenter les flux interstellaires correspondants, mais il faut alors aussi
prendre soin de démoduler les barres d’erreur. Les expériences préferent généralement
fournir les flux observés, c’est-a-dire modulés, alors que les théoriciens préféerent présenter
les flux interstellaires pour que les résultats ne dépendent pas du moment du cycle solaire
dans lequel on se trouve.

» 2.3 Complémentarité des espeéces

Toutes les espéces de noyaux cosmiques ne sont pas sensibles aux effets précédents
de la méme fagon, et les études conjointes de diverses espéces permettent d’obtenir des
informations complémentaires sur la diffusion et sur le milieu dans lequel elles diffusent.
On est ainsi amené a séparer les rayons cosmiques en différents ensembles et il existe
plusieurs classifications et dénominations différentes, selon le critére choisi pour effectuer
cette séparation.

Nous avons déja mentionné la différence entre :

— les espéces primaires, directement issues des sources ;

— les espéces secondaires, créées par spallation (d’'un primaire ou d’'un secondaire) sur
le milieu interstellaire.

L’étude des rapports secondaire/primaire permet généralement de limiter les incertitudes

associées aux sources de rayons cosmiques. Ces rapports dépendent des sections effica-

ces nucléaires et des parametres de diffusion, il est particulierement sensible au grammage

traversé par le primaire (voir la section 2.5) et donne des contraintes fortes sur le rapport

D(]/L.

On regroupe aussi les espéeces autour de quelques noyaux primaires dominants, en parti-
culier :
— le groupe BCNO, comprenant I'oxygéne, un noyau trés abondant et essentiellement
primaire ;
— le groupe sub-Fe/Fe, comprenant le fer, lui aussi essentiellement primaire, et ses secon-
daires (Sc, Ti, V, Cr, Mn).
Les sections efficaces de spallation sont beaucoup plus importantes dans le second groupe
que dans le premier, et I'étude des rapports secondaire/primaire des deux groupes permet
en principe de désimbriquer I'effet de ces sections efficaces et d’affiner la détermination
des autres paramétres (en particulier le rapport Dy/L). En pratique, on ne dispose pas
encore de données suffisamment précises et dénuées d’erreurs systématiques pour tirer
pleinement parti de cette possibilité. Nous verrons aussi dans la section 2.6 que les noyaux
lourds proviennent en moyenne de sources situées plus prés de nous que les noyaux lé-
gers, ils donnent des informations plus locales sur les caractéristiques de la diffusion. Si le
coefficient de diffusion n’est pas homogene et varie dans le disque sur une échelle spatiale
inférieure au kiloparsec, il faut étre prudent sur la comparaison entre les résultats provenant
de 'analyse de ces deux groupes de noyaux : ils ne sont pas forcément sensibles au méme
coefficient de diffusion, ni aux mémes autres parametres de diffusion.

Cette derniere remarque s’applique de maniere encore plus forte aux espéces radioactives
(et aux électrons/positons) : elles permettent de sonder le milieu galactique sur une échelle
spatiale inférieure au dixieme de kiloparsec, et les parametres de diffusion qu’ils permettent
d’obtenir pourraient différer de ceux fournis par I'analyse des espéces stables. Nous revien-
drons plus en détail sur ce point a la section 2.6.
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» 2.4 Résolution semi-analytique

L’équation de diffusion que nous devons résoudre pour calculer la densité de chaque espé-
ce est obtenue en assemblant tous les éléments présentés plus haut. Il s’agit d’'un ensemble
d’équations différentielles couplées (une par espece) du premier ordre en temps, du second
ordre dans les variables spatiales et du second ordre dans les variables d’énergie.

On peut aborder le probléeme de maniére purement numérique, avec des méthodes standard
de résolution de ce type d’équation, en discrétisant le probleme. C’est ce que fait par exem-
ple le code caLrroP développé par Strong & Moskalenko et utilisé par une grande partie de
la communauté des cosmiciens.

La particularité et la force du travail commencé pendant la thése de David Maurin et prolon-

gé au sein de plusieurs collaborations réside dans la possibilité de résoudre cette équation

de maniére semi-analytique, moyennant quelques hypothéses simplificatrices :

— le probléme respecte la symétrie cylindrique ;

— un régime stationnaire a été atteint ;

— laréaccélération et les pertes d’énergie n’ont lieu que dans le disque ;

— le vent galactique est constant de part et d’autre du disque galactique ;

— le coefficient de diffusion est homogene (on pourrait considérer qu’il soit différent dans le
halo diffusif et dans le disque).

On peut alors résoudre la partie spatiale de I'’équation de diffusion en développant la densité
N(r, z) en série de Bessel, ce qui donne ensuite des équations différentielles ordinaires du
second ordre sur I'énergie, portant sur les coefficients de Fourier-Bessel. Les équations cou-
plées ainsi obtenues ont la structure d’'une cascade, les noyaux lourds donnant naissance
aux noyaux plus légers mais pas l'inverse. En supposant que les spallations se produisent
en conservant I'’énergie cinétique par nucléon, ces équations peuvent étre résolues de ma-
niére numérique, par exemple en utilisant la méthode de Crank-Nicholson. Cette procédure
présente sur la résolution purement numérique 'avantage d’étre beaucoup plus rapide. Ceci
nous a permis d’explorer systématiquement I’espace des parameétres de diffusion avec un
temps de calcul non prohibitif. On contréle aussi mieux les erreurs numériques, la partie
spatiale en étant dépourvue dans notre cas. Elle présente aussi plusieurs désavantages,
en particulier elle est inadaptée si les hypothéses sur lesquelles elle repose ne sont pas
vérifiées. On ne peut pas, par exemple, étudier I'effet de la variation du coefficient de diffu-
sion dans le disque ou celle d’'une distribution de matiére inhomogéne ne respectant pas la
symétrie cylindrique.

» 2.5 Usine

Ce modele de propagation a été implémenté numériquement dans un programme en C++
principalement écrit par David Maurin, qui a fait ’énorme travail de chercher dans la littéra-
ture les sections efficaces, de comprendre leurs modélisations, de les traduire dans le code,
ainsi que de coder les expressions semi-analytiques et la résolution des équations différen-
tielles sur I'’énergie. J’ai eu I'occasion de participer a I'élaboration, aux tests et aux dévelop-
pements ultérieurs de ce programme, qui porte aujourd’hui le nom us1ne. Il est sur le point
d’étre rendu public, aprés une réécriture majeure de I'ensemble des classes, toujours par
David Maurin. C’est un programme lourd, a la structure complexe et I'’équipe* réunie autour
de ce projet essaie de faire d’'us 1nNE un outil accessible et performant.

Le but avoué est de s’affirmer face au programme caLPRrROP développé par Strong et Moska-
lenko, non pas pour faire en sorte que tout le monde utilise usinE a la place de caLPROP,
mais pour que tout le monde puisse utiliser les deux programmes. La situation actuelle dans
laquelle beaucoup d’équipes utilisent caLPrROP (et seulement caLPROP) cOmme une boite
noire ne nous semble pas satisfaisante et conduit a des aberrations (voir la section 3.2).
Nous pensons qu’avec au moins deux programmes concurrents, basés sur des méthodes
de résolution et des hypothéses de base différentes, il sera plus facile et plus naturel d’esti-
mer les incertitudes systématiques, associées a ces hypothéses de base.

4 Elle est actuellement composée de David Maurin, Laurent Deréme, Fernando Barao, Antje Putze
et moi-méme.
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Encadré 2 : astuces numériques

En manipulant les développements de Fourier-Bessel dans des situations différentes, nous
avons été amenés a nous poser des questions d'ordre numérique au moment de les évaluer
explicitement. Ces développements peuvent converger plus ou moins rapidement selon le
terme source considéré, et on peut gagner beaucoup de précision et de temps de calcul en
étant astucieux. Je veux ici illustrer ce point par quelques exemples.

Comme pour les développements en série de Fourier usuels, chaque terme de Fourier-Bes-
sel nous informe sur la structure de la solution a une échelle spatiale donnée, les premiers
termes décrivant la structure globale, les termes d'ordre élevé les variations a petite échelle.
On peut d'ailleurs noter que I'effet de la diffusion est trés net sur ce type de développement :
a la composante ¢; de la source correspond une composante ¢;/A; de la densité. Or le
terme A; croit avec i, via le terme ¢; : la diffusion a pour effet de couper les contributions
d'ordre élevé a la densité, c'est-a-dire de laver les détails fins de la distribution des sources.
Dans un langage emprunté au traitement du signal, la diffusion introduit un filire passe-bas
de fonction de transfert 1/A4;.

Pour des sources distribuées de fagon continue sur tout le disque galactique, on peut se
contenter de tronquer le développement de Fourier-Bessel au dixieme terme. En revanche,
une source ponctuelle conduit & une densité trés piquée, et le développement doit étre
poursuivi sur un trés grand nombre de termes pour rendre compte du cette variation rapide.
Ce probléme persiste sous une forme différente avec les intégrales de Fourier-Bessel (dans
la limite ou R — o0) : l'intégrale permettant de calculer les coefficients de Bessel s'étend
de 0 a l'infini, et il faut considérer une borne supérieure trés grande pour faire le calcul de
maniere numérique. Une premiere astuce consiste a utiliser non pas le développement
de N, mais celui de la différence de N avec une fonction simple qui a le méme compor-
tement dans la partie difficile a décrire. Plus précisément, le comportement de la densité
au voisinage de la source est assez insensible a la présence des bords du halo diffusif et
on s'attend a ce que la solution soit assez proche de la fonction Ny(r) = 1/4xKr. On peut
donc écrire

N(r) = No(r) + (N(r) — No(r))

et ne développer que le terme entre parenthéses en série de Fourier-Bessel, car le dévelop-
pement de ce terme converge beaucoup plus vite que la fonction originale.

Les coefficients de Bessel de N, sont donnés par

S 1
N, = =
o(k) /0 ey R L iy o

et la densité s'écrit alors

N(r) = No(r)-l—/oockzjo(k’r) {N(k) —No(k:)} dk = 4&@*/000 Jo(kr) {m(k) B ﬁ}dk

La singularité est entierement contenue dans le premier terme et l'intégrale converge beau-
coup plus rapidement, les contributions des k élevées étant de plus en plus faibles.

On peut aussi adoucir le terme source et étaler la fonction de Dirac sur un rayon a, en

remplacant la fonction §(7) par ¢(r) = 6(a — r)/(wa?), ce qui assure une convergence plus
rapide pour un choix de a judicieux.
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Nous travaillons actuellement pour rendre ce code public et permettre aux utilisateurs de
I'utiliser a distance via une interface web. Ceci s’inscrit dans un projet plus général, consis-
tant a rassembler sur un site web un ensemble cohérent de données et d’outils relatifs
aux rayons cosmiques. Je participe activement a ce projet et j'ai déja congu une base de
données et une interface permettant d’accéder aux données expérimentales relatives aux
noyaux cosmiques®. Cette interface permet d’accéder a des expériences données, a des
noyaux ou des rapports isotopiques donnés, et propose le résultat de la requéte sous forme
de liste en format texte ou de macro root permettant de tracer les points de données avec
leurs erreurs expérimentales.

» 2.6 Grammage

La notion de grammage fournit une autre maniére d'aborder la propagation des rayons cos-
miques. Elle jouait un réle particulierement important quand le modéle du Leaky Box était
employé par la majorité des cosmiciens, mais son intérét n'a pas disparu lorsque les mode-
les de diffusion ont pris le relais. Au fil de nos collaborations avec David Maurin, nous avons
eu plusieurs occasions de réfléchir sur la place de la notion de grammage dans les différen-
tes manieres de décrire les rayons cosmiques, et je voudrais ici présenter une synthése de
ce que j'en ai compris et qu’on ne trouve pas si facilement dans la littérature.

2.6.1 Généralités

La probabilité qu'une particule puisse se propager de sa source a la Terre dépend notam-
ment des spallations qu'elle peut subir, et donc de la quantité de matiére rencontrée sur son
trajet. Le grammage est défini comme la densité de matiére interstellaire intégrée le long du
chemin suivi par la particule. Les particules recues sur Terre ont toutes suivi des chemins
différents et I'on parle plutét de distribution des grammages. Si les pertes d'énergie peuvent
étre négligées, alors la probabilité qu'une particule émise en une source située en 7 par-
vienne au point 7 sans avoir été détruite par spallation s'écrit

P(indemne|rs — 7) = / P(indemne|z)P(x|Fs — 7) dx
0

ou P(z|rs — 7) désigne la distribution des grammages, c'est-a-dire la probabilité que la
particule ait traversé le grammage = et P(indemne|z) la probabilité qu'elle ait survécu en
traversant ce grammage. Cette derniére quantité se calcule facilement, d'apres la définition
de la section efficace de destruction ¢ et du grammage. Pour une espéce primaire en parti-
culier, la probabilité de survie p évolue apres traversée du grammage x selon

ap _ 9P 4ot p(x) = p(0)e~?%/™ = P(indemne|x)
dx m

ce qui donne, en remarquant que par définition p(0) = 1,
P(indemne|rs — 7) :/ P(|Fy — 7)e o"/™ dx
0

Cette expression est particulierement intéressante, car le terme de gauche peut étre direc-
tement relié a la densité de particules au point 7, en multipliant par le terme source présent
au point 7. Cette expression indique que la distribution des grammages est obtenue par
transformée de Laplace de la densité, le paramétre conjugué au grammage = étant le rap-
port o/m.

On peut ainsi calculer la distribution des grammages dans tout modéle de diffusion, une fois
connue l'expression analytique de la densité en fonction de ¢. Dans le cas d'une distribution
de sources contenue dans le plan galactique supposé infiniment mince, la densité s'écrit,
pour une espéce primaire,

N .
Nz =Y %JO (g) Sinh(G(L = JE)/R) (0 Sisw | 26D (Q)
i=1 """

R sinh(¢;L/R) m R R

ou Yigv désigne la masse surfacique du disque de matiére interstellaire, de Il'ordre de

5 visibles pour le moment aux adresses http://www.cosmicrays.fr/CR_php/CR2_experiments.php et
http://www.cosmicrays.fr/CR_php/CR_demo2.php
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10 g - m~2. La transformée de Laplace se calcule aisément en utilisant le fait que

; _ /OO e—a% efaz/m dr
a+o/m 0

et on trouve

. S g (G sSnhG = DR,
Plafsourees =7 3 o (%) ™

Ti = LUEISMtaunh GL
TG D R

On peut noter que pour = = 0 (particules n'ayant encore traversé aucune matiére), I'expres-
sion précédente a bien la méme distribution spatiale que les sources. De plus, si la distri-
bution de sources est suffisamment réguliére dans le disque, seuls les premiers termes de
la somme de Fourier-Bessel contribuent de fagon appréciable et le grammage typique vu
par les cosmiques est de l'ordre de x; = LcXisvm/2D(¢; soit environ 10 g - cm ™2, ce qui indi-
que que les cosmiques traversent typiquement cL/D ~ 10* fois le disque de matiére avant
d'étre détectés sur Terre.

avec

2.6.2 Calcul probabiliste

On peut aussi, dans des cas simples, calculer directement P(z|rs — 7). Par exemple, nous
avons calculé cette quantité dans le cas d'un disque source homogeéne, infiniment mince et
d'extension radiale infinie. Le calcul se rameéne alors a celui de la distribution du nombre n
de fois qu'une particule traverse le disque au cours d'une marche aléatoire qui la méne de
la source au point 7 considéré, le grammage étant augmenté de ;s\ @ chaque traversée.
Le calcul permet de retrouver la distribution des grammages dans ce cas simple. Ce joli
calcul nous avait permis de faire le lien entre plusieurs approches analytique et avait fait
I’objet d’'une note d’un niveau intermédiaire entre un texte destiné a des étudiants et un arti-
cle de recherche. Elle est disponible sous la forme d’un preprint sur ArXiV [S2], je I'ai aussi
reproduite en annexe de ce document.

2.6.3 Séparation de Ta physique nucléaire et de la propagation

On peut remarquer que les effets des spallations, prenant en compte la physique nucléaire,
et la diffusion proprement dite se séparent naturellement lorsqu'on écrit

Ni(7) = / N7, ) Gi(x) da.
0
En effet, si I'on impose que la fonction G(x) obéisse a I'équation nucléaire

dx

—_%ic (s Gizig
= -Zgi@)+ 3" TG, ()

§>i

on trouve alors, en injectant I'expression précédente dans I'équation de diffusion, que la
quantité N (7, z) (la distribution des grammages) obéit & une équation de diffusion généra-
lisée
ON (7, x) ON (7, z)
ot ox

ou le dernier terme décrit I'évolution du grammage a la traversée du milieu interstellaire. Le
terme source crée des particules de grammage nul, d'ou le terme en 4(z). Attention, cette
équation ne prend pas en compte l'influence des spallations au cours de la propagation,
elle permet seulement de décrire le grammage que traverserait la particule si les spallations
ne la faisaient pas disparaitre. La grandeur N (7, z) est universelle, elle ne dépend pas du
noyau considéré (dans le cadre des approximations considérées ici, en particulier lorsque
I'énergie des particules est constante). On peut voir le grammage x* comme un compteur
associé a la particule et gardant la trace de la quantité de matiere qu’elle traverse.

= KAN(F,x) + q(7,1)8(x) — munigm (7)
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2.6.4 Modéle du Leaky Box

Le modéle du Leaky Box a été tres utile dans I'évolution de la compréhension des rayons
cosmiques galactiques. Il est basé sur I'hypothése que les rayons cosmiques sont confinés
et sont caractérisés par un temps d'échappement 7., qui peut dépendre de I'énergie. Dans
ce modéle, I'évolution temporelle de la densité n; d'une espece i est supposée obéir a une
équation de la forme

BC;;Z =q— % — Fini + ; Fjamj
ou le phénomene d'échappement est pris en compte comme une probabilité de disparition
instantanée a un taux 1/7.. Ce modele ne considére aucune dépendance spatiale, en par-
ticulier les spallations se produisent de fagon uniforme dans toute la zone de confinement.
On peut montrer qu'en régime stationnaire, la distribution des grammages est exponentielle.
Cette propriété se montre trés facilement pour une espéce primaire, la solution est alors
donnée par

& soit n; o

ng=——— —_—
¢ ].—‘1',-|-]./7'e o+ 0g

avec oy = (ngv.) L. La transformée de Laplace de cette expression pour la densité n;, vis-
a-vis de la variable o, est bien une exponentielle. On interpréte parfois ce résultat en disant
gue ce modéle correspond a une zone de propagation uniformément remplie de matiere, si
bien que le grammage s'identifie au temps passé dans la boite. La probabilité de disparition
par unité de temps étant constante au cours du temps, la probabilité de survie est bien ex-
ponentiellement décroissante en fonction du temps, et donc aussi du grammage. Toutefois,
il est trés délicat de trouver une réalisation physique du Leaky Box : il faut que toutes les
quantités physiques soient uniformes, ce qui n'est pas le cas dans un modele de diffusion.
Par ailleurs, dans le Leaky Box la probabilité qu'une particule s'échappe doit aussi étre uni-
forme dans la zone de confinement, ce qui n'est pas vrai en pratique : une particule située
au cceur de la zone de propagation a une probabilité d'échappement plus faible car elle doit
d'abord atteindre un bord pour pouvoir s'échapper. Il faut donc voir le Leaky Box comme
une modélisation effective d’une situation physique plus complexe, plutét que comme une
modélisation physique simple de la propagation.

3. Noyaux cosmiques

» 3.1 Les différentes espéces

Les différentes especes nucléaires présentes dans le rayonnement cosmique ont des histoi-
res de propagation trés différentes, et fournissent des informations complémentaires sur les
parameétres de propagation. On peut classer ces espéces en plusieurs grandes catégories.

Les noyaux primaires sont ceux qui nous parviennent du site ou ils ont été accélérés (leur
source) sans avoir été détruits. Par exemple, I'oxygéne est un noyau essentiellement pri-
maire. Certains des noyaux qui auraient pu atteindre la Terre ont subi des collisions avec
le milieu interstellaire qui ont donné naissance a d'autres noyaux, qu'on appelle les noyaux
secondaires. Par exemple, le bore est essentiellement secondaire.

En réalité, les noyaux ne sont ni purement primaires ni purement secondaires, par exemple
de l'oxygéne peut étre formé par spallation de noyaux plus lourds et contient une compo-
sante secondaire. On peut noter cependant que dans la plupart des cas, le caractére pri-
maire ou secondaire d'un noyau est dénué d'ambiguité. Par définition, les primaires diffusent
directement depuis les sources, alors que les secondaires diffusent depuis I'endroit ou ils
ont été créés, c'est-a-dire depuis un endroit lui-méme atteint par diffusion par le primaire.
On ne s'étonnera donc pas que le rapport secondaire sur primaire S/P (le secondaire étant
issu du primaire considéré) soit trés sensible au coefficient de diffusion D(FE). Dans le cas
le plus simple ou I'on ne prend pas en compte les spallations, le vent convectif et les pertes
d'énergie, ce rapport est inversement proportionnel a D(E). On peut ainsi, en mesurant
I'évolution du rapport S/P en fonction de I'énergie, avoir accés au coefficient de diffusion.
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Quand on rentre dans les détails, on se rend compte que le rapport S/P dépend de tous
les parameétres de diffusion et de la géométrie du volume de diffusion et que sa mesure
ne permet que d'établir des relations entre ces parameétres et non de les déterminer indi-
viduellement. En particulier, la comparaison des mesures de B/C avec les valeurs issues
de modéles de diffusion permet de contraindre les régions permises dans l'espace des
parametres de propagation.

Les figures ci-contre montrent les contraintes que nous avions obtenues en 2001 sur les
parameétres de propagation Dy, L, V. et V,, en ajustant les modeéles théoriques sur les
données de B/C obtenues par le satellite HEAO-3. Ces résultats ont été extrémement im-
portants dans la suite de nos études : nous disposions de I'ensemble des valeurs des pa-
ramétres de diffusion compatibles avec les rapports B/C observés, et toute étude ultérieure
sur d’autres espéces (antiprotons, positons, noyaux radioactifs) se devait de considérer
seulement ces valeurs de parameétres.

On peut remarquer que pour une valeur de § donnée, les incertitudes sur D,/L sont rédui-
tes, ce qui reflete le fait que cette quantité est directement liée au grammage traversé. On
peut donc espérer réduire fortement les incertitudes si le type de turbulence magnétique
responsable de la diffusion était connu. Cette avancée pourrait venir des théoriciens et as-
tronomes travaillant dans le domaine de la magnétohydrodynamique galactique

» 3.2 Monte Carlo par chaines de Markov (MCMC)

La recherche des paramétres de diffusion compatibles avec les données avait été réalisée,
dans [9, 13], en quadrillant systématiquement I'espace des parameétres, en survolant rapi-
dement les régions évidemment défavorables. Cette méthode est slre mais peu efficace et
colteuse en temps. J’ai participé® au développement d’une autre méthode d’exploration de
I'espace des paramétres beaucoup plus efficace, basée sur des chaines de Markov.

Elle consiste a réaliser des marches au hasard dans I'espace des paramétres en se basant
sur quelques regles simples : a chaque pas, on tire au sort la direction du suivant, ce qui
donne un nouveau jeu de paramétres. On calcule les prédictions théoriques du modéle
associé au nouveau jeu de parametres et on calcule I'écart entre ces prédictions et un jeu
de données fixé d’avance. Si I'écart est trop grand, on rejette ce nouveau pas et on repart
de I'ancien. Si en revanche I'écart est suffisamment petit, on accepte ce cnouveau pas et

6 En collaboration avec Laurent Derébme, Antje Putze, David Maurin et Laurence Perotto
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Figure 2.4 - Exemple de résultats du MCMC

Régions de I'’espace des paramétres ou la vraisemblance des modéles est élevée. Ces
figures ont été obtenues pour une des méthodes que nous avons utilisées pour explorer
I'espace des paramétres.

on répete la procédure a partie de ce nouveau point.

On peut montrer que sous certaines conditions assez laches, la chaine ainsi obtenue est
représentative de la vraisemblance des différents modéles, dans le sens ou la chaine passe
d’autant plus souvent dans une région de I'espace des parameétres que la vraisemblance
des modeéles associés est importante (pour le jeu de données considéré). La puissance de
cette technique réside dans le fait que le temps de calcul croit lentement avec la dimension-
nalité de 'espace des paramétres. Le temps de calcul est optimisé, la chaine allant naturel-
lement explorer les régions les plus vraisemblables.

Nous avons appliqué cette méthode au modele du Leaky Box,en testant plusieurs varian-
tes de la méthode MCMC et plusieurs description de la distribution des grammages. La
figure 2.4 montre par exemple les résultats obtenus en explorant les parametres Ao, Ry et
¢ intervenant dans une distribution des grammages de la forme

MBRy° si R < Ry,
MoBR™°
ou R désigne la rigidité.

)\esc (R)

sinon,
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» 3.3 A propos des « prédictions du modéle de diffusion »

Je voudrais insister une fois de plus sur le fait qu’il n’existe pas de modéle standard de
propagation des rayons cosmiques, en me basant sur un exemple précis. La figure” ci-
contre montre des mesures de la fraction positonique, les points rouges étant obtenus par
I’expérience PAMELA et les points noirs par un ensemble d’expériences antérieures. Les
auteurs ont superposé aux points de données une courbe représentant la « valeur théori-
que », obtenue avec un code de propagation (en I'occurrence GALPROP, mais le probléme
n’est pas la). Ce que montre cette courbe, c’est qu’on peut rendre compte des points noirs
avec modele de diffusion, pour un jeu de paramétres donné. Ce que veulent montrer les
auteurs, c’est que les points rouges représentent un exces. Pour cela, il faudrait montrer
qu’aucun modéle théorique n’est capable de rendre compte a la fois des points noirs et des
points rouges, et non pas qu'il existe une courbe rendant compte des points noirs mais pas
des rouges.

Cette discussion préte probablement des intentions trop fortes aux auteurs de cette figure,
mais il n’est malheureusement pas rare de voir des auteurs piocher dans les résultats de
GALPROP une courbe et d’en faire « la prédiction du modéle de diffusion ». En particulier,
jusgu’a trés récemment la valeur canonique pour la hauteur du halo de diffusion était de 4
kpc, parce que cette valeur était favorisée dans certaines analyses des noyaux cosmiques
menées par Strong et Moskalenko, quand bien méme d’autres valeurs tirées des mémes
publications pouvaient donner des prédictions théoriques autant en accord avec les don-
nées expérimentales.

» 3.4 Les espéces radioactives

Les espéces radioactives présentes dans le rayonnement cosmique fournissent des
contraintes sur les parametres de propagation complémentaires de celles issues de I'étude
des noyaux stables. En effet, celles dont le temps de vie 7 est court ne peuvent se pro-
pager que sur une courte distance ¢ ~ /D~y7y avant de se désintégrer, ou 7, désigne le
temps de vie et v le facteur de Lorentz. Leur flux est proportionnel a la densité de noyaux
primaires qui leur donne naissance par spallation mais le rapport instable/parent ne dépend
que des paramétres de diffusion. Pour des espéces dont la durée de vie est faible devant
le temps moyen d’échappement, ce rapport est peu sensible a la présence des bords du
halo diffusif et ne contraint que faiblement son épaisseur L (voir les figures suivantes). Il est
aussi peu sensible aux effets dont le temps caractéristique est trés supérieur a 7, comme
la réaccélération ou les pertes d’énergie. En revanche, il donne une information tres directe
sur la valeur locale du coefficient de diffusion. Cette information, combinée aux contraintes
sur D/L provenant de I'analyse des rapports secondaire/primaire, permet en principe d’en
déduire I’épaisseur du halo diffusif, un parametre crucial dans les estimations de signaux
d’annihilation de matiere noire. Attention toutefois, c’est vraiment la valeur locale du coef-
ficient de diffusion qui est déterminée par I'analyse des radioactifs, alors que les noyaux
stables donnent des indications sur la valeur du coefficient de diffusion moyennée sur une
région plus vaste. Si le coefficient de diffusion est inhomogéne sur des distances de l'ordre
du dixiéme de kiloparsec, il devient difficile de croiser ces deux types d’information.

Les expériences permettent aussi de mesurer, en plus du rapport instable/parent, des rap-
ports instable/stable entre la densité de I'espéce radioactive et celle d’'une espéce stable
issue du méme parent. Les densités sont données en fonction des sections efficaces de
création par Ngtable X Ostable X tmoyen €1 Ninstable X Orad X T, OU tmoyen déSigne le temps
moyen que les rayons cosmiques arrivant sur terre passent dans la zone contenant la ma-
tiére. On peut donc estimer le rapport

Ninstable ~ Oinstable % T

Nst able Ostable tmoyen
La quantité t,,.yen dépend de I'épaisseur du halo et du coefficient de diffusion. Pour déter-
miner L, il est préférable de s'intéresser a un rapport instable/parent, sensible essentiel-
7 tirée de Adriani et al., Nature 458 (2009) 607
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Figure 2.4 - Exemple d’utilisation des
modéles

Courbe tirée de Adriani et al. 2009,
censée illustrer un exces de la fraction
positonique mesurée a haute énergie.
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Figures 2.5 - Rapports utiles pour I’étude des espéces radioactives

Ces figures montrent I'’évolution du rapport rad/stable (a gauche) et rad/parent (a droite) avec la rigidité,
pour plusieurs tailles de halo L. On voit que le second rapport ne devient sensible a L qu’a haute éner-
gie. Tant que le facteur de Lorentz est suffisamment petit pour que la distance sur laquelle se propage
le noyau radioactif est petite, la production peut étre décrite de maniére locale, les bords su halo diffusif
ne jouant aucun role.

rad/parent
rad/parent

D =0,03 kpc/My

\_10 \_ 0 V_=0km/s

V.=10km/s
D =0,1 kpc’/My
1 10 100 1000 1 10 100 1000
rigidité (GV/n) rigidité (GV/n)

Figures 2.6 - Influence des autres parameétres de diffusion

Ces figures montrent I'’évolution du rapport rad/parent (a gauche) avec la rigidité, pour plusieurs coef-
ficients de diffusion (a gauche) et plusieurs valeurs de la vitesse pour du vent convectif (a droite). On
voit que ce type de rapport est trés sensible a D et peut en principe étre utilisé pour mesurer la valeur
locale du coefficient de diffusion.

lement au coefficient de diffusion, puis de croiser la contrainte sur D avec celles de D/L

obtenues par ailleurs.

On remarque sur les figures 2.5 et 2.6 qu’a haute énergie, le rapport instable/parent devient
sensible a I’épaisseur du halo a haute énergie. Ceci est di au fait qu’a haute énergie, la di-
latation relativiste des durées allonge la durée de vie des especes instables par le facteur de
Lorentz ~, ce qui rapproche leur comportement de celui des espéces stables. Sil'on pouvait
mesurer expérimentalement le rapport instable/parent sur une gamme d’énergie large, on

pourrait obtenir de précieuses informations sur I'épaisseur du halo diffusif.

L’expérience AMS était a cet égard trés prometteuse, dans sa configuration initialement
prévue basée sur un aimant supraconducteur. Le remplacement par un aimant permanent a
profondément affecté les performances de cet instrument et il est difficile de dire a quel point

la configuration actuelle sera effectivement utile pour I'étude des noyaux radioactifs.
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4. Antiprotons

Les antiprotons pourraient constituer un signal d'annihilation de matiére noire, et I'étude de
cette hypothése nécessite deux étapes : il faut tout d'abord étre en mesure de prédire le
signal d( aux processus standard, avec ses incertitudes, puis étre capable de prédire, pour
un modele de matiére noire donné, le signal d'annihilation avec ses incertitudes. Exami-
nons-les l'une apres l'autre.

» 4.1 Composante standard
4.1.1 Estimation des flux

Des antiprotons sont présents dans les rayons cosmiques, ils sont créés par les réactions
nucléaires

p+tp—p+X

au cours de spallations de protons, libres ou contenus dans des noyaux d'hélium, sur le
milieu interstellaire. Une partie de I'énergie cinétique des particules initiales est convertie en
énergie de masse lors de la création de particules. La section efficace totale de la réaction
pp est de l'ordre de 40 mbarn. Le seuil cinématique pour la création d'un antiproton de I'or-
dre de 7 GeV/c2

C'est une espéce secondaire et le rapport p/p est sensible aux paramétres de propagation
de la méme fagon que les autres rapports secondaire/primaire et présente les mémes dé-
générescences. Inversement, ceci entraine qu'une fois que I'on dispose des paramétres de
diffusion compatibles avec les rapports S/P de noyaux, on peut prédire assez précisément
le rapport p/p. Historiquement, les premiers calculs de ce rapport indiquaient de faibles
valeurs aux petites énergies, ce qui laissait de grands espoirs pour détecter une éventuelle
composante exotique a ces énergies. Il s'est ensuite avéré que ce n'est pas le cas, comme
nous avons contribué a le montrer dans [10].

Le calcul numérique du spectre d'antiprotons standard demande plus qu'une Iégéere mo-
dification des codes de propagation écrits pour les noyaux. Pour commencer, la réaction
nucléaire qui les crée ne se fait pas a énergie cinétique par nucléon constante : les antipro-
tons d'énergie E; sont produits par des spallations de protons ayant une énergie E, > Ej,
typiquement E, ~ 10 x Ej;. L'approche de type « cascade » retenue pour les noyaux n'est
plus adaptée. En revanche, on peut tirer profit du fait que le spectre des protons est bien
mesuré au niveau du Systéme solaire. Le terme dn/dE, figurant dans le terme source

do(E, — Ejp) dny(Ep,T)
4p(Ep, 7) o / dE, dE, dE,

est donc connu avec précision sur une gamme d'énergie importante a la position du Sys-
teme solaire, et les équations de propagation permettent de le déterminer en tout point de la
galaxie. Il faut tenir compte du fait que les collisions proton-hélium, hélium-proton et hélium-
hélium peuvent aussi conduire a la réaction précédente.

Ensuite, un phénoméne spécifique aux collisions nucléon-antinucléon participe aux pertes
d'énergie : les collisions inélastiques non-annihilantes, au cours desquelles un antiproton
collisionne un proton du milieu interstellaire et lui communique I'énergie nécessaire pour
passer dans un état nucléaire excité (une résonance). Cet effet n'intervient pas pour les
autres noyaux, car I'énergie nécessaire pour amener un proton dans un état excité suffirait
a briser le noyau, et la collision conduit alors a une spallation destructive et non a une perte
d'énergie. L'importance de cet effet est illustrée dans I'encadré 3.

Une fois ces subtilités implémentées dans le code de propagation, il suffit de calculer les flux
d'antiprotons pour tous les jeux de parametres de diffusion compatibles avec le rapport B/C
observé. L'enveloppe de toutes les courbes obtenues donne une estimation de l'incertitude
due a la méconnaissance des parametres de diffusion. Par ailleurs, la section efficace de
production d'antiprotons par spallation de protons n'est pas mesurée sur tout la gamme
d'énergie qui nous intéresse, et les prédictions des modélisations nucléaires différent a bas-
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Encadré 3 : rapport antiproton/proton

Les figures suivantes proposent une courte séquence de courbes illustrant I'évolution au
cours des décennies de notre connaissance du rapport antiprotons/protons dans les rayons
cosmiques, que ce soit du point de vue théorique ou expérimental.

B 1

¢ | —13{- —

g

PP R

e 100
Kinehic Enengy, Geyv

1900

(a) Etat de I'art en 1981 (B = Badwar 1975, SWW
= Szabelski, Wdowczyk et Wolfendale 1980, GM =
Gaisser et Maurer 1973, S = Stephens 1981). On
note la rapide décroissance vers les basses éner-
gies. Le point de donnée a 200 MeV, est interprété
comme un exces par rapport a ces prédictions.
(Buffington 1981)

——rTrre

s [ nfirnated Ervce | oo,

Y

]
Kt Ervegy (54Y)

(c) Inclusion des réactions de spallation faisant
intervenir I'hélium (Gaisser & Schaefer 1992).
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(b) Prise en compte de la réaccélération diffusive
(Simon & Heinbach 1996)
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(d) Leaky-Box avec des sections efficaces
revues (Simon, Molnar & Roesler 1998).

(e) Modele de diffusion complet (Mos-
kalenko, Strong & Reimer 1998)
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Figure 2.7 - Flux d'antiprotons secondaires

Spectre des antiprotons secondaires issus des spallations, calculé en faisant varier
les parameétres de diffusion dans la gamme compatible avec les observations du
rapport B/C (a gauche) et en faisant varier les parametres nucléaires (a droite).

se énergie incidente. Nous avons aussi estimé l'incertitude due a la méconnaissance des
parametres nucléaires intervenant dans ces modéles, en les faisant varier dans une gamme
raisonnable. Dans I'état actuel du domaine, l'incertitude qui en résulte sur le flux d'antipro-
tons est plus importante que celle due aux parameétres de diffusion.

4.1.2 Discussion des résultats

Les estimations relatives aux antiprotons se présentent généralement sous deux formes : le
flux d'antiprotons ou le rapport antiproton/proton en fonction de I'énergie. Pour les espéces
nucléaires sujettes a des destructions spallatives (par exemple le carbone en bore), la réac-
tion conserve I'énergie par nucléon et le rapport secondaire/primaire, a une énergie fixée,
permet de s'affranchir en grande partie des incertitudes sur le flux de I'espéce primaire.
Pour les antiprotons, ceci n'est plus vrai, car un antiproton d'énergie donnée est plutét créé
par spallation de protons d'énergie beaucoup plus élevée. D'un point de vue théorique, le
rapport p/p ne présente pas d'intérét particulier, et peut méme s'avérer trompeur. Imagi-
nons par exemple que le flux de protons de 1 GeV soit plus faible que ce qu'on pense, pour
une raison ou une autre. Ceci n'affecte en rien le flux d'antiprotons a cette énergie, ceux-ci
étant créés par des spallations de protons de plusieurs dizaines de GeV. Le rapport p/p
apparaitrait ainsi plus élevée que prévu, pour une raison qui n'a rien a voir avec les anti-
protons. En revanche, d'un point de vue expérimental ce rapport est sujet a une incertitude
de mesure plus faible que les flux individuels, car les erreurs de mesure systématiques qui
dépendent de I'énergie s'y compensent partiellement.

La conclusion principale que I'on peut tirer de cette étude est que les prédictions du modéle
de diffusion que nous avons adopté sont en trés bon accord avec les données expérimen-
tales, comme on le voit sur la figure 2.9. C’est une bonne nouvelle, et I'obtention de ces
résultats constitue pour moi un excellent souvenir de réussite scientifique collective. Le
revers de la médaille, c’est que ces courbes laissent peu de place pour un signal exotique
important. Si une contribution exotique est présente dans le flux d’antiprotons, il faudra
considérablement affiner les mesures et les modélisations théoriques pour la séparer de la
contribution standard, dans la gamme d’énergie présentée ici en tout cas.

» 4.2 Composante exotique : matiére noire
Une fois les parameétres de propagation contraints par I'analyse des rapports secondaires/

primaires, on peut les utiliser pour propager une éventuelle composante exotique, comme
celle due a I'annihilation de matiére noire (ce paragraphe) ou a I'évaporation de trous noirs
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Figures 2.8 - Flux d'antiprotons primaires

Prédiction du flux d'antiprotons prmaires
issus de I'annihilation de neutralinos (en
haut) ou de particules de Kaluza-Klein (en
bas), avec les points de données. La bande
rouge indique la composante secondaire
et son incertitude liée aux paramétres de
diffusion. La colonne de gauche montre,
pour un jeu de paramétres de propagation
donné, les flux obtenus pour différentes
masses de particules de matiére noire. La
colonne de droite indique les incertitudes
liées aux parametres de propagation, pour
une particule de masse donnée (particule
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primordiaux (paragraphe suivant).

Si on suppose que la matiére noire est constituée de particules nouvelles, décrites par un
modele théorique donné (supersymétrie ou dimensions supplémentaires, par exemple), on
peut calculer son taux d'annihilation en tout point de la galaxie. Sous cette affirmation simple
se dissimulent deux sources d'incertitudes :
— le modele théorique n'est pas connu et les prédictions des modéles different de plusieurs
ordres de grandeur en terme de production d'antiprotons (ou de positons) :
— la distribution spatiale de matiere noire n'est pas non plus connue avec précision (voir le
chapitre 3 pour beaucoup plus de détails a ce sujet).
Ces points ont été abordés dans le premier chapitre, et nous n’allons pas discuter ici des
différents profils de halos de matiére noire, pour nous concentrer sur les incertitudes liées a
la dégénérescence des parametres de propagation, qui sont déja énormes. En particulier, la
hauteur L du halo diffusif, parameétre trés mal connu, détermine le confinement des rayons
cosmiques, d'une part via leur échappement, et d'autre part via la quantité d'annihilations
qui ont lieu dans la zone de diffusion. La figure précédente montre l'incertitude sur le flux
d'antiprotons primaires uniquement due a la méconnaissance des paramétres de diffusion.
Cette incertitude provient essentiellement de la méconnaissance de L. Si cette incertitude
permet d'espérer que le signal d'origine exotique pourrait dominer le fond standard a basse
énergie, elle mine surtout toute possibilité de prédire ce signal avec précision.
» 4.3 Composante exotique : trous noirs primordiaux
On peut suivre la méme procédure pour toute contribution primaire, et nous avons fait le
méme exercice dans [12] pour des antiprotons créés lors de I'évaporation de trous noirs
primordiaux.

Il a été envisagé qu'au cours de I'histoire thermique de I'Univers, certaines régions soient
devenues suffisamment compactes pour que des trous noirs se forment. On les appelle des
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trous noirs primordiaux. Leur masse pourrait s'étaler sur une gamme étendue, et certains
pourraient étre suffisamment peu massifs pour que leur rayonnement de Hawking soit
important aujourd'hui. Lorsque les trous noirs s'évaporent, c'est-a-dire perdent davantage
d'énergie par rayonnement de Hawking que ce qu'ils gagnent par ailleurs, en absorbant la
matiére et le rayonnement environnants, leur masse diminue, leur température de Haw-
king augmente et le taux d'évaporation augmente. L'évaporation s'emballe et pendant
ses derniers instants, le trou noir peut émettre des quarks qui se hadronisent, formant
notament des antiprotons. Les trous noirs les plus légers se sont déja évaporés, et la
masse des trous noirs primordiaux s’évaporant aujourd’hui peut étre estimée a environ
M ~ 5 x 10! kg (soit la masse d’une grosse montagne).

En exigeant que la contribution de ces trous noirs primordiaux ne dépasse pas les flux
d’antiprotons observés, nous avons pu mettre une limite supérieure a la densité locale (au
niveau du Systéme solaire) de trous noirs primordiaux,

po <1073 g cm ™3
obtenue en considérant que le spectre de masse actuel est donné par

dn
- X
dM
et pour des hauteurs de halo de quelques kiloparsecs. Cette limite est comparable a celle
obtenue par les analyses des mesures de rayonnement gamma.

M?

Ce travail nous avait fourni I'occasion de réfléchir sur la contribution des sources exter-
nes au halo sur le flux de rayons cosmiques au niveau de la Terre (appendice B de [12]).
Nous avions montré que cette contribution est toujours tres faible (inférieure a 10* en
valeur relative) et peut étre négligée. Au-dela de cette conclusion, la méthode utilisée était
intéressante : nous avions considéré que les rayons cosmiques émis par les sources ex-
ternes pénétraient dans le halo diffusif sur une épaisseur égale au libre parcours moyen,
quans elles I'atteignaient. Ceci se traduit par un terme source situé tout pres du bord, pour
lequel on peut calculer la densité de rayons cosmiques au niveau de la Terre, apres diffu-
sion. Le lecteur est invité a se reporter a [12] pour les détails.

» 4.4 Antinoyaux

Une fois que I'on sait calculer la production de nucléons et d’antinucléons par un ensemble
de processus donnés, spallation, annihilation de matiére noire ou évaporation de trous
noirs, on peut assez facilement en déduire la production d’antinoyaux plus complexes par
ces mémes processus. On suppose pour cela que deux nucléons émis simultanément
peuvent fusionner si leurs quantités de mouvement sont suffisamment proches. Plus pré-
cisément, on appelle impulsion de coalescence la valeur de la différence de quantité de
mouvement maximale permettant la fusion. Elle est de I'ordre de 160 MeV.

Le taux de production d’antinoyaux s’obtient en convoluant les densités des nucléons dans
I'espace des phases, avec la condition que les quantités de mouvement doivent étre assez
proches pour que la coalescence se produise. On trouve ainsi que le rapport antideutéron/
proton est de I'ordre de 10°, c’est-a-dire que le rapport antideutéron/antiproton est de
I'ordre de 10°. De maniére générale, pour les antinoyaux plus lourds, I’addition de chaque
antinucléon multiplie le flux final par un facteur de I'ordre de 104-10°.

Nous avons étudié ce point dans le cadre de la production par I'’évaporation de trous
noirs [14], le signal en antideutérons devant étre a priori plus facile a distinguer du fond
standard que celui en antiprotons. Nous avons aussi étudié la production standard d’an-
timatiere [6] et nous avons montré que les expériences du type d’AMS devraient détecter
quelques noyaux d’antideutérium d’origine spallative, mais aucun noyau d’antihélium. La
découverte éventuelle d’un tel noyau serait donc une preuve forte de I'existence d’anti-
étoiles.
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Figure 2.9 - Spectre des positons

Les bandes jaunes délimitent I'en-
semble des valeurs obtenues pour le
flux de positons, pour I'ensemble des

parametres de diffusion compatibles
avec le rapport B/C.

5. Positons

Les rayons cosmiques contiennent aussi des électrons et des positons. Ceux-ci peuvent
étre créés par spallation, ils sont produits par désintégration de pions chargés, eux-mémes
produits par les spallations des noyaux cosmiques sur le milieu interstellaire. Ces espéces
étaient dans le collimateur des chasseurs de matiére noire depuis que I'expérience HEAT
avait découvert un exces de positons vers 10 GeV. Elles ont recu un regain d'attention lors-
que l'expérience PAMELA a trouvé un exces de positons au-dessus de quelques GeV. Plus
précisément, cette expérience a mesuré la fraction positronique, définie comme le rapport
e*/(e*+e7), en fonction de I'énergie et a trouvé que cette quantité augmente au-dessus de
quelques GeV, alors que d'aprés les modeéles de propagation usuels, elle devrait diminuer.
Plusieurs explications ont été proposées pour cet exces, et parmi celles-ci nous nous som-
mes intéressés a la possibilité que les positons surnuméraires soient dis a I'annihilation de
matiere noire. Il faut pour cela étre en mesure de calculer le flux de positons secondaires.

» 5.1 Composante standard

5.1.1 Estimation des flux

L'équation de propagation décrivant les positons (et les électrons) présente une différence
importante avec celle des noyaux : les pertes d'énergie y jouent un réle trés important, les
leptons, beaucoup plus Iégers que les noyaux, étant beaucoup plus sensibles au rayonne-
ment synchrotron et a I'effet Compton inverse sur le CMB et sur la lumiére stellaire. L'équa-
tion de diffusion s'écrit, en négligeant les destructions,

E s . o _ dE o
Dy (E—()) AN(“EH_E)*E(N(T’E)E) =q(7, E)

ou le taux de perte d'énergie s'écrit, pour les pertes synchrotron et Compton inverse,

dE _  E?
dt ~  Eors
Dans cette expression 7 désigne le temps caractéristique associé a ces pertes, il est de
I'ordre de 10'¢ s. En définissant un pseudo-temps 7, une variable dépendant de I'énergie et
homogene a un temps,
(E/Ey)°
1-6

et en redéfinissant la densité et le terme source,

R E 2 <E>2—6
N=Nx|— | etg=gx | —=— ,
(Eo) =1 Ey

I'équation de diffusion se réécrit sous une forme familiere
AN
or

Lorsqu'un positon est créé avec une énergie donnée, il diffuse en perdant de I'énergie et

s'éloigne de la source d'une distance moyenne ¢ ~ /D,7. Les électrons de basse énergie
ont donc, en moyenne, plus diffusé que les électrons de haute énergie.

7 )

TE

— DyAN = g.

On peut compléter cette équation pour tenir compte des autres termes de perte d'énergie,
de la réaccélération et du vent galactique. Le terme source fait intervenir les sections effi-
caces de production de positons, dont il existe plusieurs paramétrisations. Le lecteur est
renvoyé a l'article [30] pour les détails concernant les sections efficaces. La résolution de
I'équation de diffusion permet de calculer le flux de positons pour n'importe quel jeu de para-
metres de propagation. Nous avons utilisé les parametres compatibles avec le rapport B/C
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Figures 2.10 - Fraction positronique

Les bandes jaunes délimitent I'ensemble des valeurs obtenues pour la fraction positronique, pour I'ensemble des parametres de
diffusion compatibles avec le rapport B/C. A gauche, la fraction est calculée avec une hypothése haute sur la pente du spectre
des électrons (spectre mou). A droite, elle est calculée avec une pente plus faible (spectre dur).

et en accord avec le flux observé pour les antiprotons, afin d'évaluer l'incertitude sur le flux
de positons secondaires due a la dégénérescence des parametres de propagation.

5.1.2 Discussion des résultats

La figure 2.10 représente les flux de positons, la bande jaune indiquant I'ensemble des flux
obtenus avec les paramétres de propagation compatibles avec le rapport B/C. La bosse au-
dessus du GeV est due a la réaccélération diffusive. On voit que sans ajustement, ces flux
sont compatibles avec les valeurs expérimentales au-dessous de quelques GeV. L'hypothe-
se selon laquelle ces positons de basse énergie sont d'origine secondaire et se propagent
dans un milieu diffusif ayant les propriétés indiquées par l'analyse du rapport B/C semble
donc raisonnable.

Les figures 2.11 représentent la fraction positronique, dont I'évaluation repose sur une ex-
trapolation du flux d'électrons dans la gamme d'énergie considérée. Les extrapolations ex-
trémes que I'on peut considérer conduisent aux deux bandes jaunes. Ces courbes montrent
que I'on ne peut pas expliquer les résultats de PAMELA a haute énergie par une composante
spallative, diffusant avec des parameétres compatibles avec les mesures des autres rayons
cosmiques.

Il convient de noter que I'excés de la fraction positonique n’implique pas nécessairement
un probleme avec les positons, il pourrait s’agir d’un déficit d’électrons dans cette gamme
d’énergie. Il se trouve qu'il est expérimentalement beaucoup plus difficile d’extraire les spec-
tres des électrons et des positons individuellement que leur rapport, qui permet de s’affran-
chir de plusieurs sources d’erreur systématique.

Plusieurs explications ont été proposées pour cet exces. Bien évidemment, il a été suggéré
qu’il pourrait s’agir d’un signal indirect de matiere noire, mais il faut alors expliquer que cet
exces ne soit pas du tout observé dans le spectre d’antiprotons. Ce type de matiére noire est
dit leptophile (ce qui ne résoud pas grand-chose). Cette restriction rend cette solution peu
naturelle & mon avis. Des solutions astrophysiques ont aussi été suggérées, par exemple
Delahaye et al. ont étudié la possibilité qu’un excés de positons primaires provienne de
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pulsars proches et dans une trés belle étude® ont pu montrer que cette hypothése permet
d’expliquer le résultat de PAMELA.

» 5.2 Composante exotique : matiére noire

Je n’ai malheureusement pas participé a I'analyse générale de Delahaye et al.® calculant la
contribution exotique provenant de I'annihilation de matiere noire. J’ai toutefois pu aborder
des questions reliées a cette contribution dans [27,28], en analysant le facteur d’amplifi-
cation dU a la concentration de matiére noire dans des grumeaux. Ce point est développé
dans le chapitre 3.

6. Origine spatiale

Les sources de rayons cosmiques sont probablement distribuées de fagon beaucoup plus
complexes que dans la modélisation qui conduit aux résultats précédents. D'une part les
sources d'especes primaires sont localisées dans certains sites d'accélération, probable-
ment associés aux restes de supernovae ou aux pulsars. D'autre part, la matiére interstellai-
re étant structurée en nuages et en régions surdenses, les sources d'espéces secondaires
ne sont pas non plus distribuées de fagon uniforme. Enfin, la matiére noire forme vraisem-
blablement des grumeaux, si bien que la contribution exotique est elle aussi associée a des
structures discrétes. Les remarques de I'encadré 2 laissent penser que la nature diffusive
de la propagation amoindrit I'effet de cette granularité spatiale, mais cet effet pourrait tout
de méme rester quantitativement important. Pour déterminer & quel point il est nécessaire
d'entrer dans le détail fin pour décrire la granularité des sources, puis dans un second temps
a quel point il faut connaitre la position précise des sources discrétes, nous nous sommes
intéressés a l'origine spatiale des rayons cosmiques. Lorsqu'on détecte une particule d'une
espéce donnée, celle-ci ne porte aucune information sur la position de la source qui I'a ac-
célérée. Toutefois, grace a I'équation de diffusion, on peut déterminer la probabilité qu'elle
parvienne d'un endroit donné de la galaxie. Muni de cartes de probabilité de provenance, on
peut alors discuter de la pertinence d'une description trés fine de la répartition spatiale des
sources. Nous reviendrons sur les questions liées aux structures spatiales dans le chapitre
suivant. De surcroit, cette étude permet aussi de comprendre la signification physique des
paramétres de diffusion déduits d'observations de rayons cosmiques : avec des espéces is-
sues essentiellement de notre voisinage, nous avons accés a la valeur locale du coefficient
de diffusion, alors qu'avec des espéces pouvant provenir de plusieurs kiloparsecs, nous
avons acces a sa valeur moyenne.

» 6.1 Méthode

Un rayon cosmique étant détecté a la position de I'observateur 7, quelle est la (densité de)
probabilité
dP {émis en 7 & 7 + drs pres | observé en 7} dP {77}

drs dri
qu'il soit issu d'une source située au point 7, a dr, preés ? Cette probabilité est donnée par
dP {7|fo} AN [Fy — 7o) /dFs
drs N[— 7))
ou N [— 7,] désigne le nombre de chemins atteignant la position 7, et dN [7y — 7] /dFs le
nombre de chemin reliant 75 (& drs prés) a 7,. On remarque que cette quantité détermine

aussi la densité N (7,|7;) de rayons cosmiques a la position 7, lorsqu'une source est placée
en 7. En effet,

ANy = 7]

N(|7) o ==

Cette quantité peut étre calculée : la densité est solution de I'équation de propagation pour

8 T. Delahaye, J. Lavalle, R. Lineros, F. Donato, N. Fornengo , « Galactic electrons and positrons at
the Earth:new estimate of the primary and secondary fluxes », arXiv:1002.1910v1

9 Delahaye, T.; Lineros, R.; Donato, F.; Fornengo, N.; Salati, P., « Positrons from dark matter annihi-
lation in the galactic halo: Theoretical uncertainties », Physical Review D77 (2008) id. 063527
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protons, _ Figures 2.11 - Origine spatiale de diffé-
L=6 —o. rents noyaux

0=06 A gauche, contour contenant les sources

d'ou proviennent 50 %, 90 % et 99 % des
protons cosmiques atteignant la Terre.

A droite, idem pour les noyaux de fer.

Origine spatiale de différents noyaux

A gauche, contour contenant les sources
d'ou proviennent 99 % de plusieurs
noyaux primaires.

A droite, idem pour les noyaux secondai-
res correspondants..

Influence de la pente du coefficient de
diffusion

A gauche, contour contenant les sources
d'ou proviennent 99 % des protons cosmi-
ques atteignant la Terre, pour différentes
valeurs de delta.

A droite, idem pour les noyaux de fer.

6 =0.35

protons

L=10 Influence de Ia taille du halo diffusif

A gauche, contour contenant les sources
d'ou proviennent 99 % des protons cosmi-
ques atteignant la Terre, pour différentes
valeurs de L.

A droite, idem pour les noyaux de fer.

protons
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une source ponctuelle située en 7, et le facteur de normalisation manquant est obtenu en
imposant que l'intégrale de dP/dr;s sur I'ensemble des sources est égale a l'unité. Si la
distribution spatiale des sources est inhomogeéne, il faut prendre en compte le poids w(7s)
et la probabilité qu'un rayon cosmique détecté en #, provienne d'une surface S du disque
est donnée par

S w(F )N (7| 7s)dFs
Ts. w(Fs) N (o7 drs

P {SIi} =

A partir de I'équation de diffusion, on peut calculer N pour chaque espéce, en fonction des
parameétres de propagation, puis établir des cartes de probabilité de provenance.

» 6.2 Cartes de probabilité de provenance

On peut définir une infinité de régions du disque galactique dont proviennent une proportion
donnée des rayons cosmiques standard atteignant la Terre. Les figures 2.12 indiquent les
régions s'appuyant sur les contours d'isoprobabilité, qui correspondent aux surfaces les
plus petites vérifiant la propriété recherchée. On voit notamment que les espéces lourdes
(comme le fer), sont beaucoup plus locales que les espéces plus légéres (ici les protons).
On voit aussi que, comme on s’y attend, les espéces secondaires proviennent de régions
plus étendues que les primaires dont ils sont issus. Enfin, I'influence de la pente 4 du coeffi-
cient de diffusion et de la hauteur L du halo sont y sont aussi représentées. L’interprétation
détaillée de ces cartes peut étre trouvée dans [15]

» 6.3 Contribution exotique : distribution en volume

On peut étendre cette analyse a des sources distribuées non plus dans le disque galactique,
mais dans l'ensemble du volume diffusif, comme c'est le cas pour les contributions exoti-
ques. Ceci permet de visualiser a quelle partie du halo de matiére noire nous sommes plus
sensibles, depuis la Terre. Un exemple est représenté sur la figure 2.12.

trous noirs/désintégrations annihilation
4 \ \ \ \ 4l \ \
— v —
2 :% 2
0 o T @@
-2 — _2 -
4T | | | 4 | | |
0 5 10 15 0 5 10 15
x (kpc) x (kpc)

Figures 2.12 - Origine spatiale des antiprotons issus du halo de matiére noire

Vue en coupe dans le plan (r,z) des volumes contenant les sources d'ou proviennent 10 %, 25 %, 50 %
et 75 % des antiprotons d’origine exotique atteignant la Terre. A gauche, le terme source est proportion-
nel & la densité de matiére noire, pour des antiprotons qui viendraient de I’évaporation de trous noirs
ou de désintégration d’une particule instable. A droite, le terme source est proportionnel au carré de la
densité de matiére noire, comme pour des antiprotons venant d’annihilations de particules de matiere
noire. Les deux régions plus marquées correspondent & la position de la Terre (r = 8 kpc) et au centre
galactique (r = 0).
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Cha Pitre % Structures

1. Bulle locale

2. Anneau moléculaire
He deals the cards as a meditation 3. Grumeaux
And those he plays never suspect

. - 4. Sources discretes
He doesn't play for the money he wins : b
He doesn't play for respect 5. Variance et boost

He deals the cards to find the answer 6. Anisotropies
The sacred geometry of chance
The hidden law of probable outcome
The numbers lead a dance

Sting, « Shape of my Heart »

L’essentiel des résultats présentés dans le chapitre précédent se base sur I'hypothése que les
sources de rayonnement cosmique sont distribuées dans la galaxie de fagon continue et relati-
vement homogéne aux petites échelles. En toute rigueur ceci n’est pas le cas. D’une part, I'accé-
lération et la production des rayons cosmiques a lieu dans des sites astrophysiques bien définis
(tres probablement les restes de supernovae). L’hypothése consistant a remplacer ces sources
discretes par une distribution continue est valide pour étudier des espéces qui diffusent sur de
grandes distances, en particulier les rapports secondaires/primaires ou le flux d’antiprotons. En
revanche, quand il s’agit d’étudier des espéeces diffusant sur des petites distances, comme c’est le
cas pour les positons et les électrons de haute énergie, ainsi que pour certains noyaux radioactifs,
cette hypothese doit étre remise en cause. Il faut alors se poser la question de la structure spatiale
des sources de rayons cosmiques. D’autre part, le milieu interstellaire responsable des spallations
présente des structures a différentes échelles spatiales, et il convient de le décrire avec un degré
de détail correspondant a I'’échelle spatiale sur laquelle I'espece étudiée se propage avant de dis-
paraitre (noyaux radioactifs) ou perdre de I'énergie (électrons et positons).

Au cours de plusieurs collaborations, j'ai pu explorer différentes pistes pour étendre I'étude des
rayons cosmiques galactiques dans cette direction. Ce chapitre est consacré a la présentation de
ces travaux, pour finir sur une piste que je commence a explorer dans le cadre de I'encadrement
de la thése de Guilhem Bernard.

™ —
4 H | "--__
- f | T k%
PP ¥
- I A
I'E}_ - ‘,f_\ "'- : i 2 - .
\\. ’ -




1. Bulle Tocale

Nous avons rappelé au chapitre précédent le réle que pouvaient jouer les espéces radioac-
tives dans la levée de dégénérescence des parameétres de propagation. En particulier, leur
étude permet en principe de déterminer la valeur locale du coefficient de diffusion. Le rapport
D/L étant connu, relié au grammage traversé par les espéces stables, on peut en déduire la
taille du halo diffusif L, le paramétre crucial dans les estimations des signaux d’annihilation
de matiere noire exotique.

Ceci nécessite toutefois de bien modéliser la structure locale du milieu interstellaire : on sait
gue le systéme solaire est situé dans une cavité appelée la bulle locale, dont la taille typique
est de I'ordre de ryou ~ 100 pc, et contenant un gaz tres chaud et peu dense. Les spalla-
tions y sont donc moins fréquentes. Ceci implique que la création d’espéces secondaires est
localement amoindrie dans un rayon de cet ordre de grandeur. Pour des espéces instables
trou de durée de vie 7, qui ont une probabilité faible de parcourir une distance plus grande que
VD7, la présence de la bulle locale affecte profondément la densité attendue au niveau de

Figure 3.1 - Modéle du plan troué |5 Terre lorsque v/ D7 ~ rou. La densité locale est diminuée d’un facteur de l'ordre de
Lorsque I'on considére que le
disque galactique est infiniment
mince, la bulle locale est modélisée exp <7Ttmu/‘/ﬁ)’
par un trou circulaire de rayon r,

trou de rayon r,

rou”

cette expression étant obtenue en considérant que le Systéme solaire se trouve au centre
d’une bulle sphérique, elle-méme contenue dans un milieu homogéne d’extension infinie.
Les valeurs numériques sont indiquées a titre d’exemple dans le tableau ci-contre, pour
guelques noyaux, a une énergie de 100 MeV/n, pour un coefficient de diffusion de 0,03 kpc?/
My et une bulle de 100 pc de rayon.

Il est donc crucial de prendre la bulle locale en compte si I'on veut utiliser les noyaux radioac-
tifs pour mesurer les paramétres de propagation. On notera en particulier que la croyance
selon laguelle la hauteur du halo aurait été déterminée une bonne fois pour toutes en exploi-
tant les données sur les espéces radioactives n’est pas fondée : aucune étude, avant [11],
ne considérait I'influence de la bulle locale, pourtant cruciale.

La figure ci-contre montre l'influence de la bulle locale sur une espéce radioactive, I'alumi-
nium 26, pour plusieurs énergies, ainsi que pour une espéce stable. On voit que l'influence
de la bulle locale sur les espéces stables n’est pas ridiculement faible, de I'ordre de quel-
ques pourcents, et I'étude de I'impact sur la détermination des parameétres de diffusion reste
a faire. Nous allons ici nous concentrer sur les espéces radioactives.

Le travail présenté dans [11] considérait le rayon de la bulle locale comme un paramétre
libre supplémentaire dans la modélisation de notre galaxie. L’ajustement des rapports ins-
table/stable indiquait une valeur comprise entre 0 et 100 pc, ce qui est en bon accord avec

distance au Soleil en
années-lumiere 600

Figures 3.2 - Géométrie de la
bulle locale, selon plusieurs
sources.

distance au Soleil en
années-lumiére
=600

= ity
-
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Figure 3.3 - Influence de la bulle locale sur la densité locale Figure 3.4 - Contraintes sur la taille du trou
Cette figure montre le profil de densité de rayons cosmiques en Les cercles représentent.les parameétres d et r, | pour lesquels il
présence de la bulle locale, pour une espece stable et pour une existe des parametres de diffusion compatibles avec les rapports
expece radioactive, pour trois énergies. B/C de HEAO-3, ainsi que les rapports °Be/Be et *Cl/Cl mesurés
par ACE. Les cercles blancs correspondant aux barres d’erreur a
3 o etles cercles noirsa 1 o.
0,4 ~ i
----- ro. =80 pc
[ rtrou = ’ [
02
03 L
02 [~
L / 0,1
e S0 9
0 T Be /Be A1/ 7 Al bl *cr/al
! L \HHH‘ L \HHH‘ Lot ‘7\ \HHH‘ L \HHH‘ Lorrrn L \HHH‘ L \HHH‘ Lo
0,1 1 10 100 0,1 1 10 100 0,1 1 10 100
E_(Gev/nuc) E_(Gev/nuc) E_(Gev/nuc)

Figures 3.5 - Spectres compatibles avec °’Be/°Be

Ces figures indiquent les enveloppes des rappors isotopiques indiqués, compatiblers avec les points de donnée
obtenus par I'expérience ACE pour le rapport °Be/°Be. Le calcul a été effectué dans deux cas, représenté en traits
plein dans le cas sans trou (sans bulle locale) et en pointillés dans le cas avec un trou de 80 pc de rayon.
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Figures 3.6 - Zoom sur les spectres compatibles avec ’Be/*Be

Zoom sur la partie basse énergie des figures précédentes, sur lesquelles on a ajouté les points de données de expé-
riences ACE (cercles), Ulysses (croix), Voyager (carrés) et isee (triangles), avec des barres d’erreur a 3 o.
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la valeur indiquée plus haut, estimée par des moyens plus directs. Ensuite, en combinant
les contraintes fournies par le rapport B/C avec celles fournies par les noyaux radioactifs,
on parvient a contraindre le rayon de la bulle avec une précision de I'ordre de 20%, la va-
leur centrale étant de I'ordre de 70 pc. En revanche, cette étude ne permet pas du tout de
contraindre la taille du halo de diffusion, une grandeur tres importante dans I'étude de la
détection directe de matiere noire. Il faut noter que la qualité des données utilisées pour
cette étude n’est pas irréprochable. En particulier, les données relatives a I'aluminium 26 ne
semblent pas s’accorder a celles du béryllium et du chlore. Ce travail a été repris depuis’,
en se basant sur des données différentes et en utilisant un MCMC (Monte Carlo basé sur
des chaines de Markov) pour explorer I'espace des paramétres. Cette étude confirme la
précédente, avec des valeurs légérement plus élevées pour 7;0y-

Pour tirer pleinement parti des propriétés uniques des espéces radioactives, il faudrait dispo-
ser de flux sur une gamme d’énergie plus importante, les données actuelles étant groupées
a des énergies de l'ordre de quelques centaines de MeV/n. La communauté cosmicienne
fondait de grands espoirs sur I'expérience AMS, qui annongait pouvoir mesurer des spectres
de radioactifs avec précision. Apres I'annonce du remplacement de I'aimant supraconduc-
teur par un aimant permanent, les caractéristiques de cet instrument ont été affectées et
il n’est pas clair qu’AMS soit toujours en mesure de fournir des résultats nouveaux sur les
espéces radioactives.

2. Anneau moléculaire

Au moment ou nous commencions a nous intéresser aux effets physiques liés a la distribu-
tion spatiale des sources, nous avons été interpelés par la parution d’un article? indiquant
que la présence d’un anneau moléculaire dans notre galaxie augmentait la quantité de spal-
lations, ce qui pouvait conduire & une modification drastique de la distribution des gram-
mages. Plus précisément, la courbe représentant la probabilité qu’un noyau ait traversé un
grammage donné présentait un maximum trés marqué (voir la figure 3.3), contrairement a la
plupart des courbes que I'on peut trouver dans la littérature.

L’analyse rigoureuse de la distribution des grammages dans le cadre des modeéles de dif-
fusion nous a permis de détecter plusieurs erreurs conceptuelles dans la maniére dont ces
auteurs estimaient cette quantité. Une de ces erreurs consiste a considérer le grammage
traversé en moyenne par tous les rayons cosmiques présents dans la galaxie, alors que
nous n’avons acces expérimentalement qu’a une petite partie d’entre eux : ceux qui attei-
gnent la Terre. Le calcul de cette distribution est présenté en détail dans I'appendice B de
[19] et je vais simplement ici en résumer I'esprit.

L’équation de diffusion généralisée, portant sur le propagateur G(7, ¢, z) des particules ayant
traversé le grammage x au bout d’un temps ¢, est donnée par

) 0
873 = DAG + q(T,t)d(z) — KimvnISM(fj-

Lorsque la matiére interstellaire sur laquelle se produit les spallations est distribuée de ma-
niére homogéne dans le disque, la densité du milieu interstellaire est donnée par

nism = Zismo(2),

et on retrouve les résultats donnés dans le chapitre précédent. Si on relache cette hypotése

1 A. Putze, L. Derébme, D. Maurin, « A Markov Chain Monte Carlo technique to sample transport and
source parameters of Galactic cosmic rays: Il. Results for the diffusion model combining B/C and
radioactive nuclei », Astronomy and Astrophysics 516 (2010) A66

2 Higdon & Lingenfelter, « The Myriad-Source Model of Cosmic Rays. |. Steady State Age and Path
Length Distributions », The Astrophysical Journal 582 (2003) 330
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Figure 3.7 - Influence de la bulle
locale sur la densité locale

Cette figure montre le profil de den-
sité de rayons cosmiques en pré-
sence de la bulle locale, pour une
espece stable et pour une expece

radioactive, pour trois énergies.
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en considérant toutefois que nsy respecte la symétrie de révolution autour de I'axe de sy-
métrie de la Galaxie, on peut développer I'’équation précédente en série de Fourier-Bessel,
ce qui donne une équation sur les coefficients de cette série (voir 'encadré 1 du chapitre 2).
On obtient pour les particules situées dans le disque galactique (z = 0) la double somme

oo oo
T )z
G(r,z=0,2)=) Jo (Ci§> > aie " 0(x)
i=0 " j=0
ou a;; et z; sont les vecteurs propres et les valeurs propres de la matrice
J J

(%f)%jJNQMJﬂQMf@ﬁM

2mo XY,
mgTESMtanh

Aij =

etol f(p) = Sism(pR) /% €t S; = 2¢;/R. On peut ainsi calculer la distribution des gram-
mages pour un profil de densité interstellaire donné. La figure 3.3 représente la distribu-
tion obtenue avec I'anneau moléculaire considéré par Higdon et Lingenfelter 2003. On voit
gu’elle differe de celle indiquée par ces auteurs. Le lecteur trouvera dans la partie 2.2.3 de
[19] une discussion détaillée de la source de leur erreur.

Ce travail avait été essentiellement théorique, nous voulions alors obtenir des expressions
analytiques pour les distributions des grammages et pour I’évolution temporelle des flux.
Pris dans un élan calculatoire, j’avais aussi effectué le calcul de la distribution des gramma-
ges dans le cas d’un vent augmentant linéairement dans la direction orthogonale au disque.
Les solutions font appel & des fonctions hypergéométriques confluentes, notées ,F,, M ou
¢ dans la littérature, selon les auteurs. Au-dela de I'aspect ludique de ce calcul, ceci nous
avait permis d’établir une correspondance entre les modeles a vent constant et les modéles
a vent linéaire, en associant les parameétres de ces deux modéles donnant des distributions
de grammages similaires (figure 3.8).

3. Sources discrétes

La description des sources de rayons cosmiques par une distribution continue est une ap-
proximation, la production et I'accélération des noyaux cosmiques ayant lieu dans des sites
discrets, que ce soit pour des sources standard ou des sources exotiques. Examinons ces
deux situations séparément.

» 3.1 Sources standard

L’accélération des rayons cosmiques galactiques standard a probablement lieu dans des

sites astrophysiques bien définis (les restes de supernovae). Il faut donc dans I'’équation de
diffusion remplacer le terme source continu de la forme

q(7, E) = an,(MQ(E)
par
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N
a7 Byt) = ay  6(F =) f(t = 1) Q(E)
n=1
ou 7, désigne la position de la n-eme source discrete, t, le temps auquel cette source de-
vient active, f une fonction décrivant I’évolution temporelle de I'efficacité de la source, Q(E)
la distribution spectrale au niveau de la source et n, la densité volumique de sources,. Si les
sources sont distribuées dans I'espace de fagon suffisamment dense, les deux descriptions
deviennent équivalentes, avec
N

() 0(F = 7)) — na() et f(t—t,) = cte.

n=1
On s’attend a ce que les sources lointaines puissent étre bien décrites de fagon continue,
alors que cette hypothése risque d’étre plus facilement mise en défaut pour les sources pro-
ches. De plus, les sources proches fournissent principalement des rayons cosmiques jeu-
nes, et il importe de connaitre en détail le moment ou ces sources sont actives. La figure 3.4
montre la structure en age des protons cosmiques, dans un modele de diffusion typique, en
fonction de I’énergie. On voit que les sources jeunes contribuent davantage a haute énergie.
Une distorsion spectrale due a un exces ou un défaut de source locale doit donc étre recher-
ché a haute énergie. Une partie de I'article [19] est consacrée a décrire plus en détail le cas
de sources discretes émettant des bouffées de rayons cosmiques a des instants donnés.
Nous y avons écrit la solution de I'équation de diffusion dépendant du temps sous la forme

1 7.2
N(r,z=0,t) = Wexp (—m) g(t),

ou ¢(t) désigne une fonction du temps qui prend en compte les effets autres que la diffusion.
Elle est donnée par

g(t) = Z c;le_<ki+kfu)Dt sin?(k, L),
n=1

ou k, = 2D/V, est une quantité homogéne a l'inverse d’'une distance et caractérisant I'im-
portance du vent de convection, et &, est solution de I'’équation implicite

kncotan(k, L) = —ky, — ks,

ou ks = D/hvonsy caractérise I'importance des spallations. C’est cette expression qui per-

»
»

----- t=0,001-0,01 Ma, r>1kpc
--------- t=0,001-0,01 Ma, r< 1kpc

spectre dN/dR

Figure 3.9 - Structure en age du
rayonnement cosmique

Décomposition du spectre des protons -
en différentes tranches d’age. La
contribution des protons les plus
jeunes a été décomposée en deux
parties, provenant des sources plus
proches ou plus lointaines que 1 kpc.
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met d’obtenir la figure 3.9. Les quantités k., ks et k, sont homogénes a l'inverse d'une
longueur, on peut en déduire des longueurs typiques, caractérisant respectivement I'in-
fluence du vent de convection, des spallations, et la diffusion sur I’échelle spatiale associée
a l'indice de Fourier-Bessel n,

_ hvonism Ve

T — s Tw = ‘etr:i #
*T D YT 2D " Tk, (2n—-1Dn

La quantité r,, /L est appelée nombre de Péclet, elle intervient dans les problemes de
diffusion en présence de vent convectif.

Cette étude prenant en compte la dépendance du temps m’avait aussi permis de réexpri-
mer le modéle stationnaire sous une forme nouvelle : en intégrant la solution N(r, z,t) sur
le temps, on obtient la solution stationnaire (que je n’écris ici que dans le disque, en z = 0,
par souci de concision)

N(r,z=0) = % Z e Ko (r\/k% + ka) sin?(k, L),
n=1

ou K, désigne la fonction de Bessel du troisiéme type d’ordre 0. C’est une fonction mono-
tone et cette série présente I'avantage de converger beaucoup plus rapidement que celle
faisant intervenir les fonctions oscillantes .J,.

» 3.2 Sources exotiques

Les rayons cosmiques qui seraient issus de I'annihilation de particules de matiére noire
(la composante « exotique ») sont aussi sensibles a la distribution spatiale de la matiére
noire, a la présence d'inhomogénéités dans cette distribution, en particulier en présence
de concentrations bien localisées (des grumeaux, traduction libre du terme anglosaxon
consacré « clumps »). Dans le cas de la composante exotique, il est souvent fait appel dans
la littérature a un « clumpiness factor » (aussi appelé « boost factor » pour des raisons que
nous exposerons plus loin), un coefficient multiplicatif qui augmenterait le flux de rayons
cosmiques au niveau du Systéme solaire, et dont la valeur dépendrait de la structure in-
terne des grumeaux. La suite de ce chapitre est consacrée a cette situation.

4. Grumeaux

La distribution de matiere dans les galaxies est inhomogéne, on y trouve des nuages de
gaz et de poussiéres, des étoiles, des amas globulaires, des amas ouverts et des galaxies
naines. Ces inhomogénéités ont des origines tres différentes. D’une part, les étoiles se sont
formées par fragmentation, au sein d’'un milieu relativement homogene. D’autre part, les ga-
laxies naines proviennent de I'accrétion de matiére dans les puits de potentiel préexistants,
formés par la matiére noire, des vestiges de I'effondrement gravitationnel qui a conduit a la
formation de la galaxie-héte.

En 1978, S. White et M. Rees proposérent un scénario de formation hiérachique, selon
lequel les petites structures fusionnent pour former les plus grosses, en étant (au moins
partiellement) détruites au cours du processus. Bien que les questions entourant la nature
de la matiere noire aient beaucoup évolué depuis cette époque, ce scénario reste I'hy-
pothése préférée des cosmologistes et constitue le fondement du modele standard de la
cosmologie.

Pour comprendre la formation des structures et la sous-structuration de la matiere galacti-

que, la marche a suivre semble claire, du point de vue du cosmologiste théoricien :

— la cosmologie, en s’appuyant sur I'hypothése de l'inflation, permet de déterminer les
propriétés des fluctuations primordiales de densité (les conditions initiales pour ce qui
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Figure 3.10 - Facteur de boost effectif

Le facteur B.g du signal positonique
est représenté en fonction de I'énergie,
pour différentes masses individuelles
M, des grumeaux et dans le cas ou
les annihilations donnent des positrons
d’énergie fixée, ici 100 GeV. Cette
figure montre I’évolution de la variance
de B.g avec I'énergie.

suit) ;

— les équations de la relativité générale permettent d’étudier I'’évolution de ces fluctuations,
sous l'effet des interactions gravitationnelles ;

— lorsque d’autres interactions deviennent importantes (viscosité, pression), des calculs
plus élaborés permettent de suivre I'évolution des structures au fur et a mesure qu’elles
se forment et se détruisent.

En pratique, la situation est beaucoup plus complexe, pour plusieurs raisons. Tout d’abord,
les simulations numériques intéressantes pour ces questions ne permettent de décrire le
milieu gqu’avec une résolution limitée (correspondant au mieux a un millioni€me de masse
solaire environ) et les interactions microscopiques décrivant I'évolution du fluide de matiére
noire doivent étre prédigérées par des calculs analytiques. Or il n’y a pas de consensus
sur I’état des structures correspondant a I'état initial des simulations numériques. Ensuite,
les calculs numériques complets, prenant en compte tous les effets physiques suscepti-
bles d’affecter la croissance et I'évolution des sous-structures, sont trop complexes pour
les moyens informatiques actuellement disponibles, et les cosmologistes travaillant dans ce
domaine sont amenés a faire de nombreuses approximations sur lesquels ils ne s’accordent
pas tous.

5. Variance et boost

Le fait que les sources soient distribuées de fagon discréte ou selon des grumeaux se traduit
de deux maniéres sur les prédictions que I'on peut faire sur les flux locaux de rayons cos-
miques, qu’ils soient d’origine standard ou exotique : le signal peut étre amplifié par rapport
au cas lisse, et le signal ne peut étre prédit que de maniere statistique, avec une variance
associée a notre méconnaissance de la position précise des grumeaux autour de nous.

» 5.1 Augmentation du signal et facteurs de boost
5.1.1 Facteur de boost effectif

A quantité totale de sources donnée, le carré de la densité p? est distribué de maniére plus
piquée dans le cas de grumeaux que d’une distribution lisse, si bien que le taux d’annihi-
lation de matiére noire est augmenté. Cet effet, appelé « boost » dans la littérature, a fait
couler beaucoup d’encre et a sauvé du naufrage de nombreuses propositions de résolution
du probléme de la matiere noire. Son invocation permet en effet de rendre potentiellement
détectable par la prochaine génération d’instruments un candidat dont le signal d’annihi-
lation semblait désespérément faible. Selon les hypothéses sur la taille et la densité des
grumeaux, on trouve dans la littérature des facteurs de boost allant de 1 & 1000. Dans le cas
des particules chargées, cet effet présente une subtilité qui n’a pas toujours été bien assimi-
Iée dans les travaux sur ce sujet. Considérons pour simplifier la discussion que les particules
sont toutes créées avec la méme énergie £ > E. Les flux de particules ¢,(F) et ¢(F) ayant
une énergie I, dans le cas d’une distribution lisse p, ou en présence de grumeaux s’écrivent
respectivement,

Ge(E) = Amicro / / / G(7, E)p2(7) d°F

et

$(E) = Amicro / / / (7, B)p*(7) d°F

oU Anicro désigne un facteur ne dépendant que de la physique des particules et G le propa-
gateur. L’effet des grumeaux sur le spectre n’est donc pas nécessairement de le multiplier
simplement par un facteur (p/p?) comme on pourrait s’y attendre. Le facteur multiplicatif
B. = ¢/¢s, que I'on appelle facteur de boost effectif, fait intervenir le propagateur G. On
notera en particulier qu’il dépend de I'’énergie pour les particules chargées.
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A ce stade, tout est écrit et on pourrait s’épargner la discussion qui suit : si 'on connait la
distribution spatiale de la matiere noire, on peut calculer I'intégrale du carré de sa densité et
en déduire, apres propagation, le flux au niveau du Systeéme solaire, ainsi que 'augmenta-
tion du flux par rapport au cas lisse.

Toutefois, de nombreux articles abordent ce probleme sous un angle légérement différent,
en introduisant un facteur de boost individuel pour chaque grumeau, une quantité que 'on
peut espérer pouvoir étudier de maniére plus simple que la distribution dans son ensem-
ble.

5.1.2 Profil de densité dans les grumeaux

La distribution de la densité dans les grumeaux est d’'une importance capitale pour détermi-
ner le taux d’annihilation. Elle dépend de I'histoire des grumeaux, de leur formation, de leurs
interactions mutuelles et de leurs interactions avec les autres objets galactiques. Le taux
d’annihilation dans un grumeaux est fixé par I'intégrale du carré de la densité sur 'ensemble
du grumeau, dont la valeur est d’autant plus élevée que le grumeau est concentré.

Ces profils sont mal connus, d’un point de vue théorique (ne parlons pas du point de vue

observationnel totalement inexistant). On peut énoncer quelques généralités, pour les gru-

meaux qui se sont formés par effondrement gravitationnel, lorsque leur masse est devenue
supérieure a leur masse de Jeans :

— les grumeaux se forment par relaxation violente®, phénomeéne dicté par le champ gra-
vitationnel moyen et se produisant sur un temps de 'ordre du temps de chute libre,

R3
tiibre ~ 3G

— les grumeaux les plus vieux se sont formés dans un environnement plus dense, et la
densité y est probablement plus élevée aujourd’hui. Ce pourrait étre le cas des gru-
meaux situés plus prés du centre galactique ;

— les grumeaux qui évoluent dans un environnement peuplé en étoiles ou en autres gru-
meaux ont probablement été remodelés par les interactions de marée. Celles-ci ont
tendance a éplucher les régions externes des grumeaux, car elles sont moins liées. Si
la structure du grumeau avait le temps de se réajuster a cette évaporation, I'effet prin-
cipal serait d’'augmenter la concentration. Ce phénoméne est notamment responsable
de I'évolution des amas globulaires, structures auto-gravitantes constituées de 104108
étoiles. Toutefois, ce sont les interactions a deux corps des constituants du grumeau qui
déterminent le temps de relaxation dans le grumeau, lequel est de I'ordre de

trelax ~ m X tlibre

Pour des particules microscopiques ce temps est plus long que 'age de la galaxie et la
relaxation a deux corps est probablement trés peu efficace.
Pour des grumeaux se formant par accrétion autour de mini trous noirs, on peut sous cer-
taines hypothéses calculer le profil de densité (voir la section 5.1.3).

Si la matiere noire se trouve sous la forme de grumeaux dans le halo de notre galaxie, il
n’est actuellement pas possible de leur attribuer un profil de densité de maniére solide.
Nous nous sommes intéressés a I'effet de la granularité pour le signal d’annihilation en
positons, qui est principalement d’origine locale. On peut donc supposer que les grumeaux
de méme masse ont des profils similaires voire égaux.

En ce qui concerne la masse totale des grumeaux, les simulations numériques semblent
indiquer gu’elle est distribuée selon

AN
— — x M™!
dlog M >

3 Lynden-Bell, « Statistical mechanics of violent relaxation in stellar systems », MNRAS 136 (1967)
101
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Les grumeaux les plus légers sont donc les plus abondants et on pourra, en premiéere ap-
proximation, considérer que tous les grumeaux ont la méme masse, égale a celle des plus
légers d’entre eux. D’aprés ce qui précéde sur les profils, on pourra supposer pour I'étude
du signal en positons que tous les grumeaux sont identiques et ont la méme luminosité (voir
le paragraphe suivant).

5.1.3 Luminosité d’un grumeau et facteur de boost individuel

La luminosité d’'un grumeau est reliée a son profil de densité par

L; = Amicro /// pf dv.

Cette quantité ne dépend que des propriétés du grumeau et non de son environnement. Elle
est directement proportionnelle a ce qui est appelé facteur de boost et noté B, dans [27],
c’est-a-dire 'augmentation du flux causée par une augmentation de la densité par rapport a
une densité de référence pq

_ S pidv
B s

On peut discuter la pertinence de I'appellation « facteur de boost » dans la mesure ou la
définition de B, conduit a un facteur de boost différent de I'unité pour une distribution lisse
aux endroits ou la densité n’est pas égale a la densité de référence. De plus, elle ne tend pas
vers I'unité lorsque I'on fait tendre la distribution grumelée vers la distribution lisse.

On peut aussi définir le facteur de boost individuel B comme 'augmentation du terme sour-
ce obtenue en remplacant une région homogéne par un grumeau de méme masse, construit
a partir de la densité locale p,

_ IS ot dv
JIf pfdav
ou les intégrales portent sur un grumeau individuel. La masse d’un grumeau est alors égale

a M = p,V et si la distribution est assez lisse pour pouvoir étre supposée homogene sur la
taille d’'un grumeau, alors on peut réécrire

L
B=— 2dv.
Mpe ///‘ v

Les deux quantités B et B.g sont reliées entre elles. Considérons, toujours pour simplifier la
discussion, que toute la matiére noire se trouve sous la forme de grumeaux que I'on assimile
a des sources ponctuelles. Le flux créé par un grumeau ¢ s’écrit

¢i = Amicro /// gL (7?, -E)pl2 (F) diF
grumeau

soit, en supposant que le grumeau est assez petit pour que le propagateur soit constant sur
le grumeau,

¢71 = Amicrogi(F7 E) /// p? (’F) d3 F = Amicmgq',]wpoB* = Amicmgiﬂfpr.
grumeau

Pour calculer la valeur moyenne du flux total, di a 'ensemble des grumeaux, il faut faire
une hypothése sur la maniere dont la luminosité varie d’'un grumeau a I'autre. L’hypothése
la plus simple consiste a supposer que tous les grumeaux sont identiques, c’est-a-dire que
leurs luminosités sont égales. Ainsi, le facteur B, est constant, et le facteur B est d’autant
plus faible que la densité lissée p, est importante. On a donc

<¢> = AmicroN]w-Bc/]O <gi>P:

ol la notation (-) désigne dans le premier terme la valeur moyenne sur I'ensemble des réali-
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sations d’un halo fait de grumeaux, et ou (-),, désigne dans le terme de droite I'intégrale sur
le volume, pondérée par la probabilité de présence des grumeaux, c’est-a-dire leur fonction
de distribution numérique. Si les grumeaux ont tous la méme masse, cette fonction de dis-
tribution est proportionnelle a p,/M, et

<¢> = AmicroNB*<gipZ>-
Le flux total pour une distribution lisse est quant a lui donné par

¢Z = Amicrov<gp?>'

On trouve ainsi

— n
Ba=B.7ou 1,8)= [[[ c@p) {M} &7,
IQ halo Po

L’amplification est dans ce cas différente de B, et dépend de I'énergie. En effet, dans le cas
ou B* est constant et ou les grumeaux sont distribués selon py, a basse énergie on sonde
des régions plus vastes dans lesquelles la densité lissée prend des valeurs différentes de la
densité locale, ce qui augmente ou diminue le nombre de sources contribuant effectivement
au signal observé sur Terre.

Si I'on avait supposé que tous les grumeaux ont le méme facteur de boost individuel B et
sont distribués numériquement comme la densité lisse, on aurait trouvé que I'amplification
du signal due a la présence des grumeaux est simplement égale a B et ne dépend pas de
I’énergie. Il est plus raisonnable de supposer que B. est constant d’'un grumeau a l'autre,
c’est-a-dire que B est plus faible dans les régions plus denses. Le facteur de boost effectif
est donc plus faible a basse énergie, ou I'on est sensible au flux provenant de grumeaux
plus proches du centre galactique, pour lesquels B est plus faible. Ceci est une autre ma-
niére de comprendre pourquoi le facteur de boost effectif dépend de I’énergie.
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Figure 3.11 - Amplification et variance du signal d’annihilation

)
-
L g

Cartes d’antiprotons

Carte de la densité d’antiprotons,
pour des sources ponctuelles tirées
au sort dans tout le disque galac-
tique. La région représentée est
un carré de 2 kpc de c6té, centré
sur la position du Systéme solaire.
En haut, pour 10 000 sources et
en bas, pour 500 000 sources. Les
sources ponctuelles sont moins
visibles dans le second cas car les
sources lointaines forment un fond
continu plus important.
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Ces figures représentent le facteur de boost effectif pour les positons (a gauche) et pour les antiprotons (a droite),
dans le cadre d’'un modeéle spécifique de distribution des trous noirs de masse intermédiaire. La figure de gauche
superpose les limites a 1 o résultant d’un tirage Monte Carlo (zones grisées) aux prédictions de I'étude statistique

(en pointillés), qui donnent les mémes résultats.
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Ces figures représentent le flux au niveau de la Terre pour des positons (a gauche) et pour des antiprotons (a
droite), dans le cadre d’'un modeéle spécifique de distribution des trous noirs de masse intermédiaire, pour de la
matiere noire supersymétrique constituée de binos de masse m = 140 GeV/c?.

» 5.2 Variance du signal

Si la matiere noire se présente sous la forme de grumeaux discrets, il faut aussi tenir compte
du fait qu’on ne connait pas dans le détail la position des grumeaux individuels. Le signal
que I'on peut prédire serait fortement affecté par la présence fortuite d’un ou plusieurs gru-
meau particuli€rement proches. Cette méconnaissance est décrite par la variance du signal,
pour toutes les réalisations envisageables de la distribution des grumeaux, compatible avec
les propriétés globales de la distribution (symétries, homogénéité, densité moyenne),

9 _
0F (@3

Pour un grumeau unique, le calcul de cette variance donne, pour une luminosité B, constan-
te,

a5 = (¢%)p — (¢); soit

7t = [[[ A2 I R B 4V = A MRV (G20
soit pour N grumeaux,

&?Z _ %% ol J,(E) = // G2(%, E) {%}n &3

et ol I'on a négligé le terme en 1/N qui apparait dans le calcul.
» 5.3 Probabilité d’un grumeau trés proche

Pendant plusieurs années, I'expérience HEAT semblait indiquer un excés dans le flux de po-
sitons au niveau du Systéme solaire, aux énergies de I'ordre d’une dizaine de GeV. De nom-
breuses études ont exploré la possibilité que celui-ci soit di a I'annihilation de matiere noire.
En particulier, le fait que le signal d’annihilation se traduise par une bosse proéminente dans
le spectre pourrait indiquer qu'’il est di a la présence d’un grumeau particulierement proche
de la Terre*. Nous avons montré que dans les conditions envisagées par ces auteurs, il est
extrémement improbable que la contribution d’'un grumeau domine celle de tous les autres :
si au cours d’un tirage au sort des positions un grumeau est trés proche de la Terre, alors

4 Cumberbatch & Silk, astro-ph/0602320
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il est extrémement improbable qu’un autre ne le soit pas. Nous avons ainsi estimé, avec
des ordres de grandeurs raisonnable pour 'ensemble des parametres physiques entrant
en jeu, que la probabilité P que le signal di a un grumeau unique soit dominante était de
I'ordre de

log;o P ~ —10'?
ce que 'on peut assimiler a une probabilité nulle.
» 5.4 Mini-spikes

Apres avoir mené la réflexion décrite ci-dessus pour les positons issus de I'annihilation
dans des grumeaux de matiere noire [27], nous en avons appliqué les méthodes pour déter-
miner l'influence d’'une augmentation de la densité de matiere noire due a I'accrétion autour
de mini trous noirs sur le signal d’annihilation en antiprotons et en positons [28].

Gianfranco Bertone et ses collaborateurs venaient d’étudier le signal d’annihilation en
rayons gamma et en neutrinos dans un nouveau modele, dans lequel la formation de trous
noirs primordiaux de masse intermédiaire (102 M, < M < 106 M) était accompagnée de
I'accrétion de la matiere noire environnante, et donc d’une augmentation de la densité
autour de ces trous noirs. Il était naturel de compléter cette étude par celle du signal en
antiprotons et en positons.

Si l'accrétion se produit de maniere adiabatique, on peut montrer qu’un profil de densité en
loi de puissance, avec la pente ~, devient piquée pour former un « spike » de pente

9 — 2y
Ysp =

4—~"

Pour un profil initial de type Navarro-Frenk-White, la valeur v =1 conduit & 4, = 7/3. La
structure interne de ces spikes peut donc étre déduite de leur processus de formation, ce
qui signifie que la luminosité de ces spikes en antiprotons ou en positons est connue, dans
le cadre d’'un modéle de matiére noire donnée. Les propriétés statistiques de la distribution
spatiale et de la distribution en masse des trous noirs était aussi donnée par les modéles de
formation, nous avons pu calculer celles des signaux d’annihilation en antimatiere.

Nous avions commencé a étudier ces propriétés statistiques par méthodes de Monte Carlo,
grace a des tirages aléatoires de la position des trous noirs en accord avec les indications
théoriques. J’avais alors commencé a retrouver les résultats par une étude purement sta-
tistique, et l'article comporte une comparaison des deux approches. La partie de gauche de
la figure 3.8 montre la comparaison entre I'approche Monte Carlo et 'approche analytique.
L’accord observé nous a permis de nous assurer que nous avions compris la partie analyti-
que, et nous a encouragé a l'utiliser dans des travaux ultérieur. C’est pour moi un excellent
souvenir de collaboration scientifique faite de discussions passionnées et stimulantes sur
les probabilités, les statistiques et la physique.

Pour en revenir au contenu de la figure 3.8, on voit que la situation est trés différente pour
les antiprotons et les positons. Dans le cas des antiprotons, les pertes d’énergie sont fai-
bles et si 'on ne prend en compte que la diffusion, le facteur de boost et la variance ne
dépendent pas de I’énergie. C’est le cas a haute énergie. Si 'on prend en compte le vent
galactique et les spallations, des effets plus importants a basse énergie car le coefficient de
diffusion augmente avec I’énergie, alors le facteur de boost, et surtout la variance, dépen-
dent de I’énergie. Dans le cas des positons, les pertes d’énergie dominent la propagation
et les positons de haute énergie sont ceux qui ont le moins diffusé. lls ont une origine trés
locale, et induisent un effet de bruit de grenaille.
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6. Anisotropies

» 6.1 Généralités

Le flux de rayons cosmiques que nous recevons sur Terre est quasiment isotrope, avec
quelques indications tendant a suggérer la présence d’une anisotropie au niveau de 10-3}
en valeur relative, a haute énergie. L’isotropie s’explique bien par le fait que la propagation
diffusive tend a isotropiser les flux. On s’attend aussi naturellement a une anisotropie due au
courant engendré par le gradient de concentration : la loi de Fick s’écrit

e
7= —Dgradn

et on doit donc voir un exces de rayons cosmiques provenant de la direction opposée a TJ.
La carte de provenance des rayons cosmiques devrait donc comporter un dipdle orienté
selon le gradient de la densité. Lorsque les sources sont distribuées de fagon continue en
respectant la symétrie cylindrique autour de I'axe de la galaxie, le gradient est radial et le di-
pble devrait I'étre aussi. Quantitativement, il existe plusieurs maniére de définir 'anisotropie
dipolaire. En particulier, la quantité

3D | Vn||
5dipole =

n

donne, dans I'approximation diffusive, 'amplitude du dipble. Le gradient spatial de la densité
étant de I'ordre de n/R, ou R désigne le rayon du halo diffusif, on a

5dipéle ~ E

La diffusion n’est qu’une approximation de la propagation des rayons cosmiques, et une
maniére de mieux comprendre les anisotropies consiste a relaxer légerement I’hypothése
diffusive et de considérer que les rayons cosmiques qui arrivent sur Terre parviennent di-
rectement d’une distance ), la distance moyenne qui sépare deux diffusions par les inho-
mogénéités du champ magnétique local, ou libre parcours moyen. La carte d’anisotropie
devrait alors suivre la carte de la densité sur la sphére de rayon X et centrée sur la Terre. On
s’apercoit alors, d’aprées la distribution de densité au voisinage du disque, que la distribution
est plus complexe qu’un dipble. En particulier, dans le cas d’un disque infiniment mince, la
densité décroit rapidement de part et d’autre du disque galactique et on s’attend a une com-
posante quadrupolaire appréciable. Dans le cas d’un disque épais, la densité décroit moins
vite dans la direction orthogonale au disque galactique et la composante quadrupolaire est
probablement réduite. Ces questions on fait I'objet du stage de M2 de Guilhem Bernard, au
printemps 2010, et seront reprises et prolongées au début de sa thése sous ma direction.

» 6.2 Sources continues

Dans un premier temps, Guilhem a calculé les cartes d’anisotropie résultant d’une distribu-
tion continue de sources, aux énergies observées par I'expérience Milagro, afin de comparer
avec la carte publiée par cette expérience®. Les cartes qu'il a obtenues sont qualitativement
similaires a celles publiées (voir la figure 3.13), et I'étude quantitative préliminaire a montré
que I'on peut espérer contraindre davantage les parametres de diffusion par ce type d’étude.
En effet, le dipble dqipole Croit avec I’énergie comme D(E), car le terme en |[Vn||/n de I'ex-
pression précédente dépend peu de I'énergie. Sa mesure expérimentale donnerait donc des
indications sur la pente § (rien & voir avec daipole !) du coefficient de diffusion. Les résultats
préliminaires de Guilhem indiquent une valeur § ~ 0,8. Cette étude demande a étre raffinée,
en particulier en utilisant le modele de diffusion complet pour calculer le gradient de la den-
sité, prenant en compte le vent de convection, les spallations et les pertes/gains d’énergie. Il
faudra aussi croiser les contraintes obtenues avec celles provenant des noyaux.

5 Abdo et al., « The Large Scale Cosmic-Ray Anisotropy as Observed with Milagro », The Astrophy-
sical Journal 698 (2009) 2121.
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Figure 3.13 - Cartes d’anisotropie

En haut, représentation du flux de
rayons cosmiques en fonction de
I’ascension droite et de la déclinaison,
publiée par I'expérience Milagro, a une
énergie de 6 TeV. Il ne s’agit pas d’'une
carte proprement dite, car pour chaque
déclinaison la dépendance en ascen-
sion droite a été modélisée par une
sinusoide. En bas, carte obtenue lors du
stage de Guilhem Bernard, en utilisant la
méme procédure que celle qui donne la
figure du haut, pour 6 = 0,6.
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» 6.3 Sources discrétes

Lorsqu’on s’intéresse au flux de rayons cosmiques dont les sources sont situées dans un
disque, la contribution d’un anneau de sources de rayon r ne dépend pas de r, pour un
propagateur purement diffusif, en 1/r.

Notons N le nombre de sources discrétes qu'il faut placer pour obtenir le méme flux, en
moyenne, que pour la distribution continues, c’est-a-dire tel que la densité dans le cas
continu soit donné par

Ncont = N<n>1

ou (-); désigne la valeur moyenne sur toutes les positions possibles d’une unique source,
soit pour des sources distribuées dans un disque mince,

w = [[ o6 = naw e,

ou ¢ décrit la distribution spatiale des sources. La valeur moyenne du gradient est donnée
par

(radn), = grads { ECERG d3f'} — rad (n)1 = - EEad ncon

La valeur moyenne du rapport ||Vn||/n dans le cas des sources discrétes est donc égale

Figure 3.14 - Sources discrétes

a la valeur obtenue dans le cas continu. Toutefois, cette remarque n’est finalement que de
peu d'utilité en pratique, puisque I'on n’a accés qu’a une réalisation de la distribution des
sources ponctuelles. C’est, encore une fois, la variance de ce rapport qui permet d’estimer
la valeur typique que I'on peut attendre pour une unique réalisation. Cette étude reste a
faire. La figure 3.14 montre le rapport entre le cas discret et le cas continu.
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Cette carte, obtenue pendant

le stage de Guilhem Bernard,
montre le rapport entre le gradient
de densité obtenu pour un tirage
aléatoire donné de la position des
sources discrétes et la valeur du
gradient obtenue pour la distribu-
tion continue.



/. Prospective

L’étude de I'anisotropie promet de nous mener assez loin dans I'étude des modéles de diffu-
sion. Tout d’abord, il faudra probablement revenir sur I’'hypothése de diffusion, la loi de Fick
cessant probablement d’étre valable aux échelles du libre parcours moyen X utilisé pour cal-
culer I'anisotropie dans la section 6.1. Ensuite, la plupart des calculs effectués avec usInNE
sont basés sur I'hypothése d’un disque infiniment mince. Si celle-ci semble pertinente pour
étudier des espéces dont la longueur de diffusion est de I'ordre de quelques kiloparsecs, sa
validité demande a étre vérifiée lorsque 'on s’intéresse a des phénomeénes se déroulant sur
une fraction de parsec (ceci s’applique probablement aussi a I’étude des especes radioac-
tives, au passage).

Par ailleurs, nous devrons nous poser sérieusement la question de la nature des sources du
rayonnement cosmique, si I'on veut espérer calculer I'anisotropie pour la vraie distribution
des sources (un catalogue) et non dur un ensemble stochastique de réalisations possibles.

Ce travail demandera probablement d’utiliser us1NE de maniére intensive et d’y ajouter des
nouveaux modules. Ceci s’inscrira dans une tache plus générale, celle de maintenir la ver-
sion publique d’usINE, ainsi que le site web associé, qui pourrait devenir une ressource
précieuse si on s’en occupe suffisamment bien.

Enfin, avec I'arrivée de la prochaine génération d’instruments, je pense en particulier a PA-
MELA et AMS, il faudra revoir en détail toutes les hypothéses du modéle de diffusion sur
lesquelles nous nous appuyons dans la plupart de nos études : homogénéité et isotropie du
coefficient de diffusion, homogénéité du milieu interstellaire, répartition spatiale de la réac-
célération, connexion disque-halo de diffusion.
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Chapitre Sig Enseigncment

1. Cours

2. Livres

3. Stagcs

4. Rencontres

5. Administration

Ce chapitre présente une syntheése de mes activités liées a I'enseignement, qui représente une
partie importante de mon activité professionnelle. Un enseignant-chercheur n’est pas un ensei-
gnant a mi-temps, pas plus qu’il n’est chercheur a mi-temps. C’est un métier a part, subtilement
différent de celui de chercheur, et tres différent de celui d’enseignant. La mission qui consiste a
donner des cours a des étudiants dans différents cursus universitaires prend ses racines dans la
démarche de recherche, au moins autant que dans le godt de partager les connaissances. Dans
l'idéal, donner un cours, méme a un niveau qu’on pourrait croire élémentaire, demande d’explorer
toutes les sources de confusion, toutes les erreurs de compréhension, de cerner toutes les difficul-
tés conceptuelles ou techniques, afin de mieux les aborder face aux étudiants. Cette exploration
commence bien souvent par une introspection sincere, par la question « ai-je vraiment compris
ce que je raconte ? » ou méme « au fait, c’est vrai ce que je suis en train de dire ? ». Parfois, elle
débouche sur une nouvelle fagon de comprendre un concept, plus personnelle, plus profondément
ancrée en nous. La démarche aura alors été similaire a celle de la recherche et conduit a des mo-
ments de satisfaction, voire de plaisir profond, trés similaires.

Le plaisir est probablement assez similaire aussi a celui que peut éprouver un musicien quand une
nouvelle mélodie se révele a lui. J'oserai méme poursuivre cette analogie en évoquant le plaisir de
la scéne, au moment d’enseigner. Ces moments de partage, parfois laborieux, parfois magiques,
toujours éprouvants et enrichissants, sont pour moi extrémement précieux et contribuent beaucoup
a mon équilibre sur le plan professionnel certes, mais aussi sur le plan personnel, émotionnel.

L'université change rapidement, le métier d’enseignant-chercheur aussi, d’'une maniere parfois
difficile a comprendre et a accepter. J'espére sincerement que les conditions offertes aux étudiants
et aux enseignants resteront guidées par les considérations que je viens d’évoquer.




1. Cours

» 1.1 Cours, TD et TP & 1’université de Savoie

J’enseigne a l'université de Savoie depuis 1994, ayant commencé comme moniteur AMN
(assistant moniteur normalien), puis comme maitre de conférences a partir de 1998. La taille
humaine de cette université m’a permis de choisir de maniére relativement libre les ensei-
gnements auxquels j’ai pu participer et de les varier, que ce soit au niveau des types d’ensei-
gnements (cours, TD, TP), des filiéres (sciences fondamentales et appliquées, sciences de
la vie et de la terre, licence professionnelle des métiers du vide), des niveaux (du L1 au M2),
des matiéres et méme des lieux géographiques ou se déroulent ces enseignements.

Je suis attaché a cette variété, non pas parce qu’un méme cours deviendrait moins inté-
ressant au fil des années — je pense au contraire qu’un cours deviennent de plus en plus
intéressant, au fur et a mesure qu’on se heurte aux difficultés des étudiants, aux difficultés
de la matiere elle-méme et qu’'on expérimente de nouvelles maniéres d’organiser un cours
et de présenter une matiere — mais parce qu’elle permet une vue en coupe d’une partie de
’ensemble des étudiants.

Un enseignement idéal pour moi équilibrerait trois volets :

— une partie « introduction a la physique », pour des éléves entrant a I'université (L1) ou
n’ayant pas eu l'occasion de faire de la physique depuis longtemps (L3 pro, Licence
professorat des écoles) ;

— une partie « révision de la physique » pour des éléves préparant le concours du capes ;

— une partie « physique approfondie », pour des éléves plus mlrs pour s’intéresser a des
aspects plus formels et plus complexes de la physique.

Il devrait aussi équilibrer la part respective des cours dits « magistraux », d’encadrement

de travaux dirigés et de travaux pratiques. J’essaie de réaliser ces deux équilibres, dans la

mesure ou les contraintes organisationnelles le permettent.

Les objectifs pédagogiques sont tres différents d’un cours a I'autre. Pour les étudiants de L1,
tout frais sortis du lycée, il s’agit autant de les accueillir & I'université que de leur enseigner
la physique. Je m’efforce de leur montrer de nouvelles méthodes de travail, de nouvelles
approches de la physique, des études en général, de les responsabiliser vis-a-vis de leur
présence en cours, de leur attention. La plupart des étudiants n’ont pas de projet d’études
bien défini sur le moyen terme, et il s’agit aussi de leur montrer les pistes reliées aux scien-
ces physiques. Par ailleurs, ces étudiants ont souvent une relation fragile avec les mathé-
matiques, une relation faite d’'un mélange de peur et de respect, comme on respecterait une
grenade rangée dans un placard du garage. Une partie des efforts pédagogiques, en L1,
consiste a désamorcer cette peur, a exposer les outils mathématiques dont se sert la physi-
gue, a montrer aux €tudiants que ¢a s’apprend, comme la guitare ou le karaté, a condition
de s’y mettre sérieusement, car il ne s’agit pas non plus de camoufler ou nier cette difficulté.
Comme je le dis a ces étudiants, il ne faut pas croire que Jimi Hendrix est parvenu a son
niveau de guitare sans efforts ni méme sans douleur. Ce mélange fait de cet enseignement
une aventure trés humaine.

L’enseignement a la préparation au capes, devenu un enseignement de master de prépara-
tion aux métiers de I'enseignement cette année, est aussi assez particuliere. Cette fois, les
étudiants ont un projet trés bien défini : réussir un concours. lls sont aussi plus &gés et pos-
sedent des méthodes de travail personnel bien rodées. Les cours-TD que j’y donne, ainsi
que les séances de TP que j'y encadre, constituent de vrais dialogues, ou il s’agit autant de
partager des maniéeres de concevoir une notion et les approches possibles pour I'enseigner
que d’apprendre ou rappeler ces notions. |l est encore trop t6t pour estimer les effets de
la mastérisation de ces filieres, mais il semble d’ores et déja clair que cette ambiance, la
qualité de ce dialogue, seront affectés par la nouvelle structuration de la préparation aux
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concours d’enseignement.

Au cours de cette quinzaine d’années, j’ai enseigné la physique générale (L3 pro, prépara-
tion au professorat des écoles), I'optique (L1, capes), la mécanique (L1), la thermodynami-
que (capes), I'électromagnétisme (L2), la mécanique quantique (L3, M1), I'astrophysique
(M1), la relativité générale (M2, voir ci-dessous), I'histoire des sciences (L3).

» 1.2 Cours a 1’ENS de Lyon

Depuis quelques années, je donne un cours d’introduction a la relativité générale au niveau
M2, a 'ENS de Lyon. Les responsables du M2 m’ont demandé de placer le niveau de ce
cours a un niveau intermédiaire entre M1 et M2, ce qui cause parfois des malentendus
avec les étudiants, certains étant décus de ne pas y trouver un cours pointu de géométrie
différentielle, d’autres n’acceptant pas (ne comprenant pas ?) que le premier cours de deux
heures puisse ne contenir que quelques expressions mathématiques. Ces malentendus
sont heureusement rares et ce cours est bien pergu par la majorité des étudiants.

» 1.3 Cours doctoraux et post-doctoraux

J’ai été invité plusieurs fois a donner des cours dans les écoles doctorales et post-docto-

rales :

— « Transport des rayons cosmiques et modéles galactiques », avec David Maurin, a
PARC 2003 (Physique et Astrophysique du Rayonnement Cosmique, Goutelas);

— « Recherches de supernovae et énergie noire » aux Houches (28/08/2005 — 9/09/2005) ;

— « Dark Matter » : XI® Vietnam School of Physics, Da Nang (27/12/2004 — 07/01/2005) ;

— « Cosmology from type la supernovae » a Cargese (aodt 2007) ;

— « Dark matter in the Universe » a Oran (mai 2009).

L’objectif est la encore trés différent, les étudiants sont généralement bien préparés pour

suivre les détails techniques du cours enseigné, et la difficulté pédagogique consiste a bien

doser ces détails, a oublier les réflexes acquis en enseignant en licence.

» 1.4 Cours a la formation TETRAS (L3 pro)

J’ai aussi enseigné la physique générale dans la formation VIDAP (Vide et Applications),
délivrée par le centre TETRAS, dans le cadre d’un L3 pro. Les étudiants sont en alternance
entre leurs cours et un stage en entreprise, ils n’ont dans la plupart des cas plus fait de
physique depuis plusieurs années. C’était un enseignement difficile, d’une part parce que
I’'objectif pédagogique et les besoins des étudiants n’étaient plas clairement définis, d’autre
part parce qu'il fallait délivrer théoriquement délivrer un enseignement d’un niveau L3 a des
étudiants qui, dans cette discipline, possédaient parfois celui de terminale.

» 1.5 Soutien en L1

Depuis quelques années, un dispositif appelé « plan licence » a été mis en place pour lutter
contre I'échec scolaire en premiére année universitaire. A 'université de Savoie, il comporte
un volet de soutien aux étudiants les plus en difficulté. Je participe a ce soutien, consistant
en des séances de type TD, en trés petits groupes (5 étudiants au maximum), au cours
desquels en partant d’un exercice trés simple on tente d’identifier les difficultés rencontrées
par les étudiants, pour y passer le temps nécessaire durant la séance. La difficulté de cette
activité, du point de vue de I'enseignant, consiste essentiellement a rester a I'écoute et a
ne rien prendre pour acquis, méme parmi les notions de base, en physique, en mathémati-
ques, ou méme en logique ou en raisonnement.

» 1.6 CNED

Je collabore depuis plus de dix ans a la préparation au concours de I’Agrégation de Scien-
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ces Physiques proposée par le CNED (« Centre National d’Enseignement a Distance »), en
rédigeant des lecons de physique (ainsi que quelques problémes de physique). J’ai ainsi pu
aborder les thémes suivants :

— Caractére non galiléen du référentiel terrestre. Conséquences ;

— Principes de la cinématique relativiste. Durée propre. Longueur propre ;

— Collisions en relativité restreinte : application a I’étude des particules élémentaires ;

— Mouvement d’une particule chargée dans un champ magnétique indépendant du temps.
Applications ;

— Premier principe de la thermodynamique : énergie interne. Conséquences ;

— Notion d’état microscopique. Interprétation statistique de I'entropie. Exemples ;

— Rayonnement a I'équilibre thermique; Corps noir. Applications ;

— Etude d’un phénoméne de transport : diffusion de particules ;

— Traitement d’un signal électrique : filtrage linéaire. Etude spectrale. Exemples et applica-
tions ;

— Dispersion et absorption d’une onde électromagnétique plane dans un milieu diélectri-
gue. Modélisations microscopiques ;

— Exemples simples de phénomenes de propagation unidimensionnels : Ondes progressi-
ves. Ondes stationnaires. Aspects énergétiques ;

— Reéflexion et réfraction d’'une onde électromagnétique monochromatique plane a la sur-
face de séparation entre deux milieux diélectriques linéaires homogénes isotropes ;

— Ondes sonores dans les fluides. Approximation acoustique. Aspect énergétique ;

— Diffraction de Fraunhofer. Applications ;

— Diffraction par des structures périodiques dans différents domaines spectraux ;

— Propagation dans un milieu dispersif; Vitesse de phase, vitesse de groupe; Paquets
d’ondes planes et évolution. Exemples ;

— Le photon : la particule et ses interactions avec la matiére ;

— Effet tunnel. Applications ;

— Le noyau : stabilité, énergie ;

— Obtention d’interférences a deux ondes en optique. Notion de cohérence ;

— Capacités thermiques : description, interprétations microscopiques ;

— Mécanismes de la conduction électrique. Loi d’Ohm. Effet Hall. Applications ;

— Phénoménes de résonance dans différents domaines de la physique ;

— Absorption, émission spontanée ou induite du rayonnement : coefficients d’Einstein. Ap-
plications ;

— Introduction au facteur de Boltzmann a partir d’'un exemple au choix ;

— Evolution et condition d’équilibre d’un systéme a I'équilibre thermodynamique fermé.
Potentiel thermodynamique. Exemples.

— Confinement de I'électron et quantification de I'’énergie. Exemples.

2. Livres

Ces derniéres années, mon activité d’enseignement est complétée par la rédaction d’ouvra-
ges universitaires, depuis ma rencontre avec Fabrice Chrétien, éditeur en physique aux
Editions De Boeck. Ceci me permet de nouer des liens pédagogiques particuliers avec les
étudiants, que j'essaie de faire participer a la phase de rédaction en leur faisant relire des
passages du manuscrit et en tenant compte de leurs commentaires éventuels. Bien sir, le
simple fait de mener de front I'écriture d’un ouvrage et la préparation d’un cours destinés
aux mémes étudiants est trés enrichissant et participe a améliorer la qualité de mon ensei-
gnement, je 'espére en tout cas.

» 2.1 Optique physique (2006)

L’ouvrage « Optique Physique » est un texte de cours de niveau L2-L3, que j’ai écrit pour
mettre a plat ce que j'ai appris, compris, en enseignant I'optique. Comme tout enseignant,
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j'ai da trouver seul la réponse a certaines questions de base, et j’ai pris grand plaisir a les
rédiger pour en faire mon premier vrai livre. Un des aspects les plus intéressants de la
rédaction a été de réaliser des figures originales (par exemple I’évolution de la polarisation
au cours du temps pour une onde quasimonochromatique), et d’écrire des programmes
permettant de tracer une figure d’interférence ou de diffraction. Avec le recul, cet ouvrage
souffre de quelques défauts de jeunesse mais il est extrémement bien recu et je le consulte
moi-méme pour me rafraichir les idées sur quelques notions délicates.

» 2.2 Dictionnaire de physique (2009 et 2010)

L’écriture du dictionnaire de physique, en collaboration avec Loic Villain et Pascal Febvre, a
été une aventure extraordinaire. Le projet a vu le jour comme une commande des éditions
De Boeck. Le but de cet ouvrage est d’expliquer les termes de physique qu’un étudiant de
licence est susceptible de rencontrer dans ses cours ou dans ses lectures extra-scolaires.
Un but moins avoué est d’exciter la curiosité du lecteur, en faisant figurer des définitions
dépassant le cadre de la licence, ou méme celui de la physique pure et dure. Nous avons
écrit 'ouvrage que nous aurions aimé avoir, comme étudiants puis comme enseignant.
La deuxieme édition, parue en 2009, correspond d’assez pres au livre que nous voulions
écrire.

Pendant quelques années ce projet a révolutionné ma maniére d’écrire, de lire et d’ensei-
gner : j’ai passé énormément de temps a lire des revues scientifiques de niveau intermé-
diaire entre la recherche et 'enseignement (American Journal of Physics, Physics Today,
les articles compagnons de Nature Physics ou de Nature Photonics), toute lecture devenant
prétexte a des améliorations des définitions, a la proposition de nouvelles.

Ce projet aura été une fabuleuse expérience de collaboration, en particulier avec Loic Vil-
lain avec qui nous avons passé de tres nombreuses heures a discuter, a confronter nos
maniéres de comprendre, d’expliquer ou de formuler, parfois trés antagonistes !

De facon plus anecdotique, I'écriture du dictionnaire de physique m’a donné I'occasion de
développer les outils collaboratifs nécessaires pour travailler a trois de maniére efficace.
Les entrées et les définitions se présentent sous la forme d’une base de données (MySQL)
gérée par des interface en php que j’ai écrites spécifiquement pour le dictionnaire. Ces
interfaces nous permettaient d’ajouter ou modifier des définitions, et de partager des com-
mentaires entre auteurs. Cette méthode de travail a eu un autre gros avantage : le travail
d’édition s’est fait de maniére assez automatique, une fois écrits les scripts php qui trans-
formaient la base de données en document LaTeX et une fois bien définis les styles du
document. Ceci nous a permis de gagner beaucoup de temps pour la seconde édition.

» 2.3 Mementos (2008 et 2009)

J’ai aussi publié deux « mementos », des ouvrages d’une centaine de pages destinés aux
révisions des étudiants de licence, I'un portant sur I'optique géométrique, I'autre sur la ther-
modynamique. L’'objectif a clairement été atteint si j’en crois le commentaire publié dans
le Bulletin de I'Union des Professeurs de Physique et Chimie : « Il est en effet a porter au
crédit de l'auteur son sens développé de la synthese qui lui permet de proposer un concen-
tré des faits physiques, des concepts, des formules et des figures importants dans un texte
essentiellement rédigé et lisible, aux antipodes de certaines collections de formules compi-
lées et vendues a des fins indécises. »
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3. Stages

J’encadre régulierement des stagiaires au niveau L et M, a raison d’un ou deux par an. Dans
la mesure du possible, j'essaie d’encadrer deux étudiants de niveaux différents et sur des
sujets proches mais différents, afin de leur laisser la possibilité de discuter sur les parties
communes a ces sujets. Le sujet correspond généralement a une interrogation du groupe
d’astrophysique des particules dans lequel est accueilli I'étudiant, le but étant multiple :
— faire découvrir a I’étudiant le quotidien des chercheurs et des enseignants-chercheurs ;
— Vlinitier a 'ensemble des étapes ponctuant un travail de recherche : exploration et syn-
thése de la bibliographie, formalisation d’un probléme, utilisation d’outils de calcul mo-
dernes, rédaction d’un rapport, présentation orale du stage ;

J’ai encadré deux stages de M2, celui de Rémi Vincent en juin — juillet 2002 sur la « Propa-
gation des rayons cosmiques galactiques » et celui de Guilhem Bernard de mars a juin 2010
sur « L’anisotropie du rayonnement cosmique galactique ». Ce dernier stage se poursuit
actuellement une thése au sein du groupe d’astrophysique et de cosmologie du LAPTH,
sous ma direction.

4, Rencontres

La diffusion de la connaissance, I'enseignement au sens large, passe aussi par d’autres
voies que celles offertes par l'université. Elle est aussi parfois suscitée par des rencontres,
provoquées ou fortuites, je voudrais ici en donner quelques exemples.

» 4.1 Rencontres avec le grand public

Le domaine de I'astrophysique des particules se préte particuli€rement bien a des conféren-
ces de vulgarisation pour le grand public, et j’ai 'occasion d’en donner entre 5 et 10 par an.
Certaines de ces conférences ont été préparées seul, sur des sujets tels que :

— «l'antimatiére dans I'Univers » ;

— «les rayons cosmiques » ;

— «la matiére noire » ;

— «larelativité générale » ;

— « I'histoire de l'optique et de I'astronomie » ;

— «des grands télescopes : pourquoi faire ? » ;

— «les gogos de la science ».

— «l'optique du trou : les applications modernes d’une idée millénaire ».

J’ai notamment eu la chance de présenter la premiére au 14¢ Festival d’astronomie de Fleu-
rance, en aodt 2004.

D’autres sont préparées collectivement, au sein de la « commission communication » du
LAPTH, un groupe de quelques chercheurs et enseignants-chercheurs préparant pendant
une année une conférence qui est ensuite présentée dans des conférences, par exemple a
la féte de la science ou dans des écoles, mais pas uniquement. Elles ont eu pour titres :

— « des atomes aux particules et au-dela: élémentaire, mon cher Watson ! »;

— «grains d’'onde: les deux visages de la lumiére » ;

— «un voyage dans I'espace et le temps : les dimensions supplémentaires ».

J’ai participé a deux reprises a la série de conférences « French Science Today » organisées
tous les ans par les alliances frangaises en Inde, sur des sujets variés. Le but est d’expo-
ser (en anglais) des sujets de recherche de personnalités scientifiques frangaises, pour un
public d’'amateurs de sciences et de scolaires. J’ai ainsi pu présenter a Calcutta, Bombay,
Hyderabad, Pune, Goa, Bangalore, Chennai, Trivandrum, des conférences portant sur :

— « Antimatter in the Universe » (octobre 2003) ;

— « Dark Matter » (2004).
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» 4.2 Rencontres avec les lycéens

Certaines de ces conférences ont été ciblées plus précisément sur les lycéens, avec un
objectif supplémentaire : sensibiliser les éléves du secondaire a la possibilité de faire des
sciences a l'université et tenter de déméler I'’écheveau des idées précongues et des réalités
sur ’enseignement universitaire, pour en exposer les forces et les faiblesses.

» 4.3 Futura-Sciences

Apres avoir particip érateurs pendant plusieurs années, sous le pseudonyme deep_turtle.
Ceci qui m’a amené a échanger plus 10 000 messages lors de discussions avec les inter-
nautes. Cette activité m’a permis de rencontrer un public nouveau (notamment des inter-
nautes tres jeunes, ainsi que des amateurs de science autodidactes avec qui il est assez
difficile de discuter dans un autre cadre). Elle m’a aussi obligé a faire un effort de pédagogie
particulier, encore différent de celui que I'on attend d’un enseignant. Je me suis désengagé
de cette activité non par manque de motivation, mais parce qu’'on ne peut pas tout faire
(bien) en méme temps !

Dans le cadre de cette collaboration avec futura-sciences, j'ai pu réaliser deux dossiers
thématiques de quelques pages, I'un sur I'antimatiere, I'autre sur la matiere noire. J'ai dé-
veloppé ce dernier en un site complet beaucoup plus conséquent, avec des entrées a des
niveaux de lecture différents et des renvois bibliographiques précis. Ce site regoit environ
4000 visites par an, et arrive en seconde position (aprés l'article de wikipédia) lors d’une
requéte « matiére noire » sur google.

» 4.4 La Turbine

A T'occasion de I’Année Mondiale de I’Astronomie, Philippe de Pachtére, directeur du CCSTI

La Turbine, situé a Cran-Gévrier, m’a fait ’'honneur de m’inviter comme « scientifique a ré-

sidence ». Ceci consiste a étre présent a un certain nombre de manifestations, sur I'année,

afin de créer un lien particulier avec le public qui fréquente ce centre. Ainsi, jai participé :

— a des séances de cinéma mensuelles, au cours desquelles la projection d’un film de
science-fiction était suivie d’une intervention de ma part et d’'une discussion avec le pu-
blic, sur des points reliés a I'astrophysique ou a la science en général. C’était I'occasion
de parler de maniere décontractée des métiers de chercheur et d’enseignant-chercheur,
ainsi que de l'université en général ;

— ades astro-randos, des randonnées en raquette sous la pleine lune en compagnie d’un
astronome amateur, membre d’une association, pour parler du ciel et d’astronomie ;

— ades conférences sous forme de carte blanche ;

— au comité consultatif du CCSTI, que je préside.

» 4.5 France-Inter

Lors de mon séjour en délégation CNRS a Paris, j'ai eu la chance de participer a deux
reprises a I’émission « Libre cours » présentée par Anne Sinclair. Cette émission propose
une rencontre entre une personnalité scientifique éminente (George Charpak puis Hubert
Reeves) et un ensemble de jeunes étudiants se destinant a une carriére scientifique, des
étudiants en maitrise ou en thése de doctorat. J'avais participé a la préparation de I'émis-
sion en aidant a coordonner tout ce petit monde, et dans un enchainement dont j’ai oublié
les détails, j'ai fini par me retrouver dans I’équipe des jeunes aspirants. Ce fut pour moi une
expérience passionnante, que ce soit les discussions préparatoires avec les étudiants et
I'assistante d’Anne Sinclair, ou le jour de I'’émission elle-méme, en présence de ces grands
hommes et de cette grande femme !
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5. Administration

» 5.1 Responsabilité du L3 de physique

Je suis responsable du L3 de physique et de sciences physiques depuis trois ans. Cette

responsabilité englobe :

— la conception des emplois du temps, une activité ingrate dont le seul intérét, mis a part
le fait qu’il faut bien que quelgqu’un le fasse, est qu’elle permet de rester en contact avec
les enseignants des autres filieres, pour coordonner les modules communs ;

— la responsabilité pédagogique de la formation, la participation aux jurys, I'organisation
des commissions pédagogiques, le conseil aux étudiants pour les poursuites d’étude ;

— la participation aux réunions des équipes pédagogiques, au cours desquelles sont discu-
tées les choix pédagogiques des différentes formations. C’est notamment au cours de ces
réunions qu’une partie des décisions relatives aux contrats quadriennaux sont prises ;

— la participation a des manifestations d’information et de rencontre avec les lycéens et les
étudiants (journée du lycéen, portes ouvertes, journée des licences et des masters).

» 5.2 Responsabilités pédagogiques

En tant qu’enseignant de cours de physique de PHYS 111 (mécanique), PHYS 112 (optique)

et PHYS 301 (électromagnétisme), je suis responsable des EC correspondantes. Cette res-

ponsabilité s’accompagne de plusieurs obligations :

— concevoir et rédiger les sujets d’examens (ou de contrbles continus) ;

— corriger 'ensemble des copies ;

— s’assurer que les programmes figurant sur les différents documents accessibles aux
étudiants sont a jour ;

— s’assurer du bon déroulement des TD et TP encadrés par d’autres enseignants, ainsi
que de leur articulation avec le cours.

Je suis aussi responsable du semestre 3 en L2, pour la physique et directeur des études en
physique pour la licence a I'université de Savoie. Je participe donc a I'ensemble des jurys
de semestre (soit par année, six jurys de premiére session, six jurys de seconde session, un
jury de DEUG, deux jurys de licence). Je participe aussi activement aux diverses activités de
pilotage de la licence. En particulier, jai été porteur du projet du contrat quadriennal 2011-
2014, pour sa partie relative a la licence, et j’ai pris en charge la rédaction du dossier. Ce
projet a été évalué A par ’AERES en avril 2010.

Depuis plusieurs années, le nombre d’étudiants inscrits en licence décroit fortement, et sans
que nous, les enseignants, en soyions tenus directement responsable (il s’agit d’une ten-
dance lourde et constatée dans I'’ensemble des universités, pas seulement frangaise), nous
sommes fortement incités a tenter de remédier a cette situation. Ceci se traduit par une
charge administrative supplémentaire. Je pense que les enseignants d’une discipline ont en
effet un réle a jouer, par exemple via les activités que j’'ai mentionnées dans le chapitre 4.
En revanche, je ne pense pas qu'ils puissent le faire seuls, sans une infrastructure solide,
sans étre épaulés par des personnes qui connaissent trés bien 'ensemble des formations,
qui sont capables de répondre a des questions beaucoup plus générales que celles qui
concernent directement leur discipline. Je ne pense pas non plus qu’il leur revienne d’inven-
ter les moyens d’attirer les étudiants vers les sciences, le probléme est global, national, et
c’est une perte d’energie et de temps que de laisser les enseignants tenter, chacun de leur
c6té, de résoudre ce probleme. On pourrait réver que ce probléme soit abordé au niveau
national et que la volonté politique d’amener les jeunes vers les sciences soit plus clairement
affirmée.
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