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I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

	
  -­‐	
  Par,cules	
  :	
  

Protons,	
  ions	
  et	
  électrons	
  rela,vistes	
  

provenant	
  de	
  l’espace,	
  appelés	
  aussi	
  

rayons	
  cosmiques.	
  

	
  

	
  -­‐	
  Discipline	
  :	
  

Interface	
  de	
  la	
  physique	
  des	
  par,cules	
  

avec	
  l’astrophysique	
  et	
  la	
  cosmologie.	
  

	
  	
  

•	
  Défini,on	
  d’astropar,cule	
  



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

•	
  Historique	
  de	
  la	
  découverte	
  des	
  rayons	
  cosmiques	
  

	
  -­‐	
  Origine	
  du	
  rayonnement	
  ionisant	
  observé	
  sur	
  terre	
  :	
  radioac,vité	
  tellurique	
  seulement	
  ?	
  	
  

1910	
  



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
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  Historique	
  de	
  la	
  découverte	
  des	
  rayons	
  cosmiques	
  

	
  -­‐	
  Origine	
  du	
  rayonnement	
  ionisant	
  observé	
  sur	
  terre	
  :	
  radioac,vité	
  tellurique	
  &	
  rayons	
  cosmiques	
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Victor	
  HESS	
  
(Nobel	
  1946)	
  

«	
  la	
  seule	
  manière	
  d’interpréter	
  mes	
  résultats	
  
expérimentaux	
  fut	
  d’adme4re	
  l’existence	
  d’un	
  
rayonnement	
  très	
  pénétrant,	
  d’une	
  nature	
  encore	
  
inconnue,	
  venant	
  principalement	
  d’en	
  haut,	
  et	
  étant	
  
très	
  probablement	
  d’origine	
  extraterrestre	
  »	
  	
  
V.	
  Hess	
  



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

•	
  Energie	
  et	
  nature	
  des	
  rayons	
  cosmiques	
  

-­‐	
  Energies	
  
Spectre	
  en	
  énergie	
  très	
  étendu	
  
-­‐>	
  de	
  la	
  centaine	
  de	
  MeV	
  jusqu’à	
  la	
  centaine	
  d’EeV	
  !	
  
-­‐>	
  E	
  >>	
  mc2	
  

	
  
Les	
  plus	
  grandes	
  énergies	
  observées	
  sont	
  macroscopiques	
  
-­‐>	
  500	
  EeV	
  =	
  5	
  x	
  1020	
  eV	
  =	
  80	
  Joules	
  
-­‐>	
  Energie	
  ciné,que	
  d’une	
  balle	
  de	
  tennis	
  (≈	
  57	
  grammes)	
  
lors	
  d’un	
  service	
  de	
  Djokovic	
  (≈	
  190	
  km/h)	
  :	
  ≈	
  80	
  Joules	
  

-­‐	
  Composi,on	
   F(E)∝E−2.7



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

•	
  Spectre	
  électromagné,que	
  



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

•	
  Carte	
  du	
  ciel	
  en	
  gamma	
  de	
  haute	
  énergie	
  (Eγ	
  >	
  1	
  GeV)	
  



I	
  -­‐	
  Introduc,on	
  

•	
  Origine	
  des	
  rayons	
  cosmiques	
  

C’est	
  une	
  des	
  grandes	
  ques,ons	
  actuellement	
  en	
  astrophysique.	
  	
  

Evidences	
  observa,onnelles	
  (émission	
  gamma)	
  pour	
  les	
  sources	
  suivantes	
  :	
  

	
  -­‐	
  Restes	
  de	
  supernova,	
  

	
  -­‐	
  Jets	
  (noyaux	
  ac,fs	
  de	
  galaxie,	
  microquasars…),	
  

	
  -­‐	
  Pulsars.	
  

	
  

Processus	
  d’accéléra,on	
  ?	
  

Nature	
  des	
  par,cules	
  accélérées	
  ?	
  	
  

Origine	
  des	
  rayons	
  cosmiques	
  d’ultra	
  haute	
  énergie	
  (UHE)	
  reste	
  une	
  énigme.	
  



II	
  –	
  No,ons	
  en	
  physique	
  des	
  par,cules	
  	
  

•	
  Les	
  par,cules	
  élémentaires	
  et	
  les	
  interac,ons	
  fondamentales	
  

Familles	
   Nombres	
  

1ière	
   2nde	
   3ième	
   Q	
   L	
   B	
  

Leptons	
   νe	
  

e-­‐	
  
νµ	



µ-­‐	



ντ	



τ-­‐	



0	
  

-­‐1	
  

1	
  

1	
  

0	
  

0	
  

Quarks	
   up	
  (u)	
  

down	
  (d)	
  

charm	
  (c)	
  

strange	
  (s)	
  

top	
  (t)	
  

booom	
  (b)	
  

2/3	
  

-­‐1/3	
  

0	
  

0	
  

1/3	
  

1/3	
  

Fermions	
  élémentaires	
  

-­‐	
  Cons,tuants	
  fondamentaux	
  de	
  la	
  ma,ère.	
  

-­‐	
  La	
  première	
  famille	
  correspond	
  à	
  la	
  ma,ère	
  ordinaire	
  :	
  e,	
  p	
  =	
  (uud),	
  n	
  =	
  (udd).	
  

-­‐	
  Les	
  par,cules	
  des	
  autres	
  familles	
  sont	
  produites	
  dans	
  les	
  collisions	
  de	
  haute	
  énergie.	
  

-­‐	
  Les	
  leptons	
  chargés	
  de	
  la	
  2nde	
  et	
  3ième	
  familles	
  sont	
  instables.	
  

-­‐	
  A	
  ces	
  par,cules	
  sont	
  associées	
  leurs	
  an,par,cules	
  avec	
  des	
  nombres	
  quan,ques	
  opposés.	
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  No,ons	
  en	
  physique	
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  par,cules	
  	
  

•	
  Les	
  par,cules	
  élémentaires	
  et	
  les	
  interac,ons	
  fondamentales	
  

Bosons	
  de	
  jauge	
  ou	
  quanta	
  d’interac,on	
  

Interac,ons	
   Bosons	
   Nota,on	
   Masse	
  (GeV/c2)	
  

Electromagné,que	
   photon	
   γ	

 0	
  

Faible	
   3	
  bosons	
  faibles	
   W±,	
  Z0	
   80.5,	
  91.1	
  

Forte	
   8	
  gluons	
   g	
   0	
  

Gravita,onnelle	
   graviton	
   -­‐	
   0	
  

-­‐	
  Vecteurs	
  des	
  interac,ons	
  fondamentales.	
  

	
  

-­‐	
  Les	
  par,cules	
  chargées	
  s’échangent	
  des	
  photons.	
  

	
  

-­‐	
  Les	
  gluons	
  main,ennent	
  les	
  quarks	
  entre	
  eux	
  dans	
  les	
  nucléons.	
  

	
  

-­‐	
  Les	
  bosons	
  faibles	
  sont	
  responsables	
  des	
  décroissances	
  radioac,ves	
  (e.g.	
  déc.	
  β-­‐)	
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II	
  –	
  No,ons	
  en	
  physique	
  des	
  par,cules	
  	
  

•	
  Les	
  hadrons	
  

Ils	
  sont	
  cons,tués	
  de	
  quarks	
  et/ou	
  d’an,quarks	
  liés	
  entre	
  eux	
  par	
  l’interac,on	
  forte	
  (gluons).	
  	
  

On	
  dis,ngue	
  les	
  baryons	
  des	
  mésons	
  :	
  

-­‐	
  Baryons	
  :	
  	
  

	
  >	
  Assemblage	
  de	
  3	
  quarks	
  =>	
  B	
  =	
  3	
  x	
  1/3	
  =	
  1.	
  	
  

	
  >	
  Seul	
  le	
  proton	
  est	
  stable	
  (modèle	
  standard).	
  

	
  >	
  e.g.	
  :	
  Λ	
  =	
  (uds)1116MeV,	
  Σ0	
  =	
  (uds)	
  1193MeV,	
  Λc
+	
  =	
  (udc),	
  Ω-­‐	
  =	
  (sss),	
  .	
  .	
  .	
  

	
  >	
  e.g.	
  : 	
   	
   	
   	
  p	
  =	
  (uud)	
  &	
  n	
  =	
  (udd) 	
   	
   	
   	
  M	
  ≈	
  0.94	
  GeV,	
  spin	
  =	
  1/2	
  

	
   	
   	
   	
  Δ-­‐	
  =	
  (ddd),	
  Δ0	
  =	
  (udd),	
  Δ+	
  =	
  (uud),	
  Δ++	
  =	
  (uuu)	
   	
  M	
  ≈	
  1.23	
  &	
  1.60	
  GeV	
  spin	
  =	
  3/2	
  

	
  >	
  e.g.	
  produc,on	
  :	
  p	
  p	
  →	
  p	
  Δ+	
  

	
  >	
  e.g.	
  désexcita,on	
  :	
  Σ0	
  	
  →	
  Λ γ	
  



II	
  –	
  No,ons	
  en	
  physique	
  des	
  par,cules	
  	
  

•	
  Les	
  hadrons	
  

Ils	
  sont	
  cons,tués	
  de	
  quarks	
  et/ou	
  d’an,quarks	
  liés	
  entre	
  eux	
  par	
  l’interac,on	
  forte	
  (gluons).	
  	
  

On	
  dis,ngue	
  les	
  baryons	
  des	
  mésons	
  :	
  

-­‐	
  Mésons	
  :	
  	
  

	
  >	
  Assemblage	
  d’une	
  paire	
  quark-­‐an,quark	
  =>	
  B	
  =	
  1/3	
  –	
  1/3	
  =	
  0	
  

	
  >	
  Par,cules	
  instables	
  de	
  courte	
  durée	
  de	
  vie	
  (<	
  ns).	
  	
  

	
  >	
  e.g.	
  :	
  K+	
  =	
  (us),	
  D0	
  =	
  (cu),	
  ηc	
  =	
  (cc),	
  .	
  .	
  .	
  

	
  >	
  e.g.	
  :	
   	
   	
  π-­‐	
  =	
  (ud),	
  	
  π0	
  =	
  (uu	
  -­‐	
  dd)/√2,	
  π+	
  =	
  (ud) 	
  M	
  ≈	
  140	
  MeV,	
  spin	
  0	
  

	
   	
   	
   	
  ρ-­‐	
  =	
  (ud),	
  	
  ρ0	
  =	
  (uu	
  -­‐	
  dd)/√2,	
  ρ+	
  =	
  (ud) 	
  M	
  ≈	
  770	
  MeV,	
  spin	
  1	
  

	
  >	
  e.g.	
  produc,on	
  :	
   	
  Δ+	
  →	
  	
  n	
  π+	
  	
  ou	
  Δ+	
  →	
  	
  p	
  π0	
  	
  

	
  >	
  e.g.	
  décroissance	
  :	
   	
  π-­‐	
  →	
  µ-­‐	
  νµ	
  (τ	
  ≈	
  0.26	
  ns)	
  	
  	
  puis	
  	
  	
  µ-­‐	
  →	
  e-­‐	
  νµ	
  νe	
  	
  (τ	
  ≈	
  2.2	
  µs)	
  

	
   	
   	
   	
   	
  π0	
  →	
  γ γ (τ	
  ≈	
  0.09	
  fs)	
  	
  



II	
  –	
  No,ons	
  en	
  physique	
  des	
  par,cules	
  	
  

•	
  Les	
  interac,ons	
  

Conserva,on	
  de	
  l’énergie,	
  de	
  la	
  quan,té	
  de	
  mouvement,	
  du	
  spin	
  et	
  des	
  nombres	
  quan,ques	
  L,	
  B,	
  Q.	
  

On	
  dis,ngue	
  les	
  décroissances	
  (ou	
  désintégra,ons)	
  des	
  collisions	
  :	
  

	
  -­‐	
  Décroissances	
  :	
   	
   	
   	
  a	
  →	
  b	
  c	
  d	
  e	
  .	
  .	
  .	
   	
   	
  e.g.	
  	
  µ+	
  →	
  e+	
  νµ	
  νe	
  	
  	
  (décroissance	
  du	
  µ+)	
  

	
  -­‐	
  Collisions	
  :	
  

	
   	
  >	
  interac,ons	
  élas,ques	
  :	
   	
  a	
  b	
  →	
  a	
  b 	
   	
   	
  e.g.	
  	
  e	
  p	
  →	
  e	
  p	
  (collision	
  coulombienne)	
  

	
   	
  >	
  interac,ons	
  inélas,ques	
  :	
  a	
  b	
  →	
  c	
  d	
  e	
  .	
  .	
  . 	
   	
  e.g.	
  	
  p	
  p	
  →	
  p	
  p	
  p	
  p	
  (produc,on	
  d’an,proton)	
  

	
   	
  Energie	
  ciné,que	
  seuil	
  pour	
  produire	
  de	
  nouvelles	
  par,cules	
  :	
  	
  (1)	
  +	
  (2)repos	
  →	
  (3)	
  +	
  (4)	
  +	
  (5)	
  +	
  .	
  .	
  .	
  	
  

	
   	
  Exemples	
  :	
  

	
   	
  (i)	
  produc,on	
  de	
  π+	
  :	
   	
   	
  p	
  p	
  →	
  p	
  n	
  π+	
  	
   	
  -­‐>	
  Ks	
  =	
  293	
  MeV	
  

	
   	
  (ii)	
  créa,on	
  de	
  paire	
  e+e-­‐	
  :	
  	
   	
  γ	
  p	
  →	
  p	
  e+	
  e-­‐	
   	
  -­‐>	
  Eγs	
  ≈	
  2	
  mec2	
  =	
  1.022	
  MeV	
  

Ks =
mf c

2∑( )
2
− m1c

2 +m2c
2( )
2

2 m2c
2



II	
  –	
  No,ons	
  en	
  physique	
  des	
  par,cules	
  	
  

•	
  No,on	
  de	
  sec,on	
  efficace	
  

r	
  
X	
  

-­‐	
  Probabilité	
  d’interac,on	
  a	
  X	
  : 	
   	
   	
  Pa+X	
  =	
  σ/(πr2)	
  =	
  Nint/Na	
  	
  
	
  
La	
  sec,on	
  efficace	
  σ	
  (cm2)	
  est	
  la	
  surface	
  projetée	
  de	
  la	
  cible	
  et	
  du	
  projec,le	
  pour	
  l’interac)on	
  considérée.	
  
	
  
-­‐	
  Taux	
  d’interac,on	
  (interac,on/s/cible)	
  : 	
  Rint	
  =	
  Nint/T	
  =	
  Na	
  σ/(Tπr2)	
  =	
  φa	
  σ	
  
	
  	
  avec	
  φa	
  le	
  flux	
  (a/s/cm2).	
  	
  
	
  
-­‐	
  Avec	
  NX	
  cibles	
  dans	
  le	
  flux	
  : 	
   	
   	
  Rint	
  =	
  NX	
  φa	
  σ	
  
	
  
La	
  sec,on	
  efficace	
  est	
  une	
  surface	
  :	
  unités	
  le	
  cm2	
  ou	
  le	
  barn	
  =	
  10-­‐24	
  cm2.	
  

	
  >	
  σtotal(p100GeV	
  p)	
  ≈	
  40	
  mb	
  =	
  4	
  x	
  10-­‐26	
  cm2 	
  → 	
  interac,on	
  forte	
  
	
  >	
  σtotal	
  (γ100GeV	
  p)	
  ≈	
  0.1	
  mb	
  =	
  1	
  x	
  10-­‐28	
  cm2 	
  → 	
  interac,on	
  électromagné,que	
  
	
  >	
  σtotal(ν100GeV	
  p)	
  ≈	
  0.7	
  pb	
  =	
  7	
  x	
  10-­‐37	
  cm2 	
  → 	
  interac,on	
  faible	
  

a	
  



III	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  protons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Interac,on	
  des	
  protons	
  

Gerbe	
  hadronique	
  produite	
  par	
  un	
  p	
  de	
  100	
  TeV	
  dans	
  l’atmosphère.	
  

	
  
Produc,on	
  d’une	
  grande	
  quan,té	
  de	
  par,cules	
  :	
  composante	
  électromagné,que	
  (e,	
  γ),	
  	
  	
  

µ-­‐	
  



III	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  protons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Produc,on	
  de	
  pions	
  neutres	
  par	
  les	
  protons	
  

De	
  mul,ples	
  canaux	
  :	
  

-­‐	
  Produc,on	
  directe	
  :	
  p	
  p	
  →	
  p	
  p	
  π0	
  

-­‐	
  Produc,on	
  isobarique	
  :	
  p	
  p	
  →	
  p	
  Δ+	
  →	
  p	
  p	
  π0,	
  	
  

-­‐	
  Autres	
  :	
  p	
  p	
  →	
  p	
  n	
  K+,	
  p	
  p	
  →	
  p	
  p	
  K+	
  K-­‐	
  puis	
  K±	
  →	
  π0	
  π±.	
  	
  

-­‐	
  Produc,on	
  par	
  pionisa,on	
  :	
  p	
  p	
  →	
  X	
  π0	
  	
  

Exemple	
  :	
  p	
  p	
  →	
  p	
  3π0	
   Δ(1232)	
  

Δ(1600)	
  

diffrac,f	
  

non-­‐diffrac,f	
  

Kamae	
  et	
  al.	
  (2006)	
  

u	
  
d	
  
u	
  

u	
  
d	
  
u	
  



III	
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  Interac,ons	
  des	
  protons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Décroissance	
  du	
  pion	
  neutre	
  

-­‐	
  Dans	
  le	
  centre	
  de	
  masse	
  π0	
  →	
  γ γ	
  	
  =>	
  Eγ*	
  =	
  mπ0c2/2	
  ≈	
  68	
  MeV	
  

	
  

-­‐	
  Le	
  π0	
  est	
  produit	
  en	
  mouvement	
  =>	
  effet	
  Doppler	
  

	
  	
  A	
  par,r	
  de	
  la	
  transforma,on	
  de	
  Lorentz	
  :	
  	
  

γ	



γ	



γ	



γ	



π0	
  

π0	
  

Eγ = γπ Eγ
* +βπ pγ

*c2 cosθ *( ) = γπEγ* 1+βπ cosθ *( )

Eγ ∈
γπmπc

2

2
1−βπ , 1+βπ[ ] = Eπ

2
1−βπ , 1+βπ[ ]

-­‐	
  La	
  distribu,on	
  angulaire	
  des	
  γ	
  est	
  isotrope	
  dans	
  le	
  centre	
  de	
  masse.	
  

-­‐	
  Spectre	
  émis	
  par	
  des	
  π0	
  produits	
  par	
  des	
  protons	
  du	
  RC	
  sur	
  de	
  l’H	
  

	
  >	
  maximum	
  à	
  ≈	
  70	
  MeV	
  

	
  >	
  pente	
  du	
  spectre	
  γ	
  ≈	
  pente	
  du	
  spectre	
  des	
  protons	
  

θ*	
  



III	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  protons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Exemple	
  d’émission	
  gamma	
  produit	
  par	
  des	
  protons	
  de	
  haute	
  énergie	
  

Interac,on	
  de	
  protons	
  accélérés	
  dans	
  des	
  restes	
  de	
  supernova	
  avec	
  un	
  nuage	
  moléculaire.	
  

LAT-­‐Fermi	
  
LAT-­‐Fermi	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  électromagné,que	
  d’une	
  par,cule	
  chargée	
  

Dans	
  le	
  vide,	
  une	
  par,cule	
  chargée	
  ne	
  rayonne	
  un	
  champ	
  	
  

électromagné,que	
  que	
  si	
  elle	
  subit	
  une	
  accéléra,on.	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  électromagné,que	
  d’une	
  par,cule	
  chargée	
  

-­‐	
  Diagramme	
  de	
  rayonnement	
  	
  

Cas	
  d’une	
  par,cule	
  sub-­‐rela,viste	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  électromagné,que	
  d’une	
  par,cule	
  chargée	
  

-­‐	
  Diagramme	
  de	
  rayonnement	
  	
  

Cas	
  d’une	
  par,cule	
  rela,viste	
  accélérée	
  	
  

parallèlement	
  à	
  sa	
  vitesse.	
  

Effet	
  de	
  "beaming"	
  rela,viste	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  électromagné,que	
  d’une	
  par,cule	
  chargée	
  

-­‐	
  Diagramme	
  de	
  rayonnement	
  	
  

Cas	
  d’une	
  par,cule	
  rela,viste	
  accélérée	
  	
  

perpendiculairement	
  à	
  sa	
  vitesse	
  

Effet	
  de	
  "beaming"	
  rela,viste.	
  

	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Diffusion	
  élas,que	
  d’un	
  photon	
  sur	
  un	
  électron.	
  

-­‐	
  Diffusion	
  Thomson	
  

-­‐	
  Diffusion	
  Compton	
  

-­‐	
  Diffusion	
  inverse	
  Compton	
  

ε0	
  

ε	
  

!pe

électron	
  au	
  repos	
  

électron	
  au	
  repos	
  

ε0 <<mec
2 →ε = ε0

électron	
  rela,viste	
  

Accéléra,on	
  par	
  un	
  champ	
  électromagné,que	
   ε0	
  

ε0	
  

ε	
  

ε	
  

ε0 ≥mec
2 →ε < ε0

ε0 << Ee = γemec
2 →ε ≈ γe

2ε0 >> ε0

γ + e→ γ + e



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Exemple	
  d’émission	
  gamma	
  par	
  inverse	
  Compton.	
  

Electrons	
  accélérés	
  dans	
  le	
  reste	
  de	
  SN	
  RX	
  J1713-­‐3946.	
  

Inverse	
  Compton	
  avec	
  le	
  champ	
  de	
  radia,on	
  local.	
  

Intensité	
  de	
  l’émission	
  propor,onnelle	
  :	
  

	
  -­‐	
  à	
  la	
  densité	
  de	
  photons	
  cibles	
  

	
  -­‐	
  au	
  flux	
  d’électrons	
  rela,vistes	
  

Image	
  HESS	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Diffusion	
  par	
  un	
  noyau	
  d’atome	
  –	
  rayonnement	
  de	
  freinage	
  (bremsstrahlung)	
  

Accéléra,on	
  par	
  le	
  champ	
  coulombien	
  du	
  noyau	
  

εe = γemec
2

Intensité	
  de	
  l’émission	
  propor,onnelle	
  :	
  

	
  -­‐	
  	
  à	
  la	
  densité	
  de	
  noyaux	
  cibles	
  

	
  -­‐	
  au	
  flux	
  d’électrons	
  rela,vistes	
  

e+ N→ e+ N +γ



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  synchrotron.	
  

Accéléra,on	
  par	
  un	
  champ	
  magné,que.	
  

Diagramme	
  de	
  rayonnement	
  	
  

électron	
  sub-­‐rela,viste	
   électron	
  rela,viste	
  



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Emission	
  synchrotron.	
  

Puissance	
  de	
  l’émission	
  propor,onnelle	
  :	
  

	
  -­‐	
  au	
  carré	
  du	
  champ	
  magné,que	
  

	
  -­‐	
  au	
  flux	
  d’électrons	
  rela,vistes	
  

νc ≈16 MHz
B
1µG
"

#
$

%

&
'

Ee

1GeV
"

#
$

%

&
'
2

Spectre	
  en	
  puissance	
  émise	
  :	
  

-­‐	
  Cas	
  d’électrons	
  rela,vistes	
  mono-­‐énergé,ques	
  et	
  isotropes.	
  

-­‐	
  Cas	
  d’un	
  spectre	
  d’électrons	
  rela,vistes	
  en	
  loi	
  de	
  puissance.	
  

dNe(Ee )
dEe

∝Ee
−s



IV	
  –	
  Interac,ons	
  des	
  électrons	
  du	
  rayonnement	
  cosmique	
  

•	
  Exemple	
  d’émission	
  synchrotron.	
  

Emission	
  gamma	
  
>	
  1	
  GeV	
  

Emission	
  micro-­‐onde	
  
30	
  -­‐	
  857	
  GHz	
  

Interac,ons	
  des	
  
rayons	
  cosmiques	
  

Émission	
  du	
  diffus	
  
cosmologique,	
  des	
  

poussières	
  et	
  émission	
  
synchrotron	
  des	
  

électrons	
  rela)vistes	
  

Crédits	
  :	
  ESA	
  -­‐	
  collabora,on	
  Planck	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Comment	
  observe-­‐t-­‐on	
  les	
  photons	
  gamma	
  de	
  haute	
  énergie	
  ?	
  

-­‐	
  A	
  haute	
  énergie,	
  les	
  photons	
  interagissent	
  avec	
  la	
  ma,ère	
  par	
  créa,on	
  de	
  paire	
  électron-­‐positron	
  

La	
  mesure	
  de	
  l’énergie	
  de	
  la	
  paire	
  e+e-­‐	
  	
   	
  =>	
   	
  mesure	
  de	
  l’énergie	
  du	
  γ	



La	
  mesure	
  de	
  la	
  direc,on	
  de	
  la	
  paire	
  e+e-­‐ 	
  =>	
   	
  mesure	
  de	
  la	
  direc,on	
  du	
  γ	



γ + N→ N + e+ + e−

Eγ +MNc
2 =MNc

2 + 2mec
2 +K

e+
+K

e−
+KN

KN ≈ 0⇒ K
e+
+K

e−
= Eγ − 2mec

2

Pour	
  Eγ	
  >>	
  mec2	
  =	
  0.511	
  MeV	
  

⇒ K
e+
+K

e−
≈ Eγ

!pγ =
!p
e+
+
!p
e−
+
!pN

KN ≈ 0⇒
!pN ≈

!
0

⇒
!p
e+
+
!p
e−
≈
!pγ

>	
  Conserva,on	
  de	
  l’énergie	
  :	
  

>	
  Conserva,on	
  de	
  la	
  quan,té	
  de	
  mouvement	
  :	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Comment	
  observe-­‐t-­‐on	
  les	
  photons	
  gamma	
  de	
  haute	
  énergie	
  ?	
  

-­‐	
  Télescopes	
  à	
  créa,on	
  de	
  paires	
  :	
  0.1	
  GeV	
  <	
  Eγ	
  <	
  100	
  GeV	
  
	
  
Exemple	
  du	
  télescope	
  LAT-­‐Fermi	
  :	
  γ	
  +	
  W	
  →	
  W	
  +	
  e+	
  +	
  e-­‐	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Comment	
  observe-­‐t-­‐on	
  les	
  photons	
  gamma	
  de	
  haute	
  énergie	
  ?	
  

-­‐	
  Télescopes	
  Cherenkov	
  :	
  0.1	
  TeV	
  <	
  Eγ	
  <	
  100	
  TeV	
  	
  

Les	
  e	
  avec	
  v	
  >	
  c/nair	
  produisent	
  des	
  photons	
  Cherenkov.	
  

L’émission	
  Cherenkov	
  de	
  la	
  cascade	
  électromagné,que	
  

est	
  détectée	
  par	
  des	
  télescopes	
  au	
  sol.	
  

	
  Analyse	
  stéréoscopique	
  de	
  la	
  cascade	
  	
  ⇒	
  direc,on	
  du	
  photon	
  γ	
  incident	
  

	
  Luminosité	
  Cherenkov	
   	
   	
   	
  ⇒	
  énergie	
  du	
  photon	
  γ	
  incident	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Carte	
  du	
  ciel	
  de	
  LAT-­‐Fermi	
  (E	
  >	
  1	
  GeV)	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Emission	
  gamma	
  diffuse	
  de	
  notre	
  galaxie	
  

Spectre	
  mesuré	
  par	
  le	
  LAT-­‐Fermi	
  et	
  modèle	
  

π0	
  

IC	
  

brems.	
  

sources	
  

isotropic	
  

Total	
  
Total	
  diffuse	
  galac,c	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Noyaux	
  ac,fs	
  de	
  galaxie	
  -­‐	
  Blazars	
  

-­‐	
  Plus	
  de	
  1500	
  NAG	
  émeoent	
  dans	
  le	
  domaine	
  du	
  GeV.	
  

-­‐	
  Forte	
  variabilité	
  temporelle	
  :	
  e.g.	
  courbe	
  de	
  lumière	
  de	
  3C	
  454.3	
  	
  

-­‐	
  jet	
  rela,viste	
  de	
  plasma	
  magné,sé	
  éjecté	
  au	
  voisinage	
  

d’un	
  trou	
  noir	
  super-­‐massif	
  en	
  rota,on.	
  	
  

-­‐	
  Sources	
  complexes	
  (effets	
  rela,vistes,	
  accré,on…)	
  

-­‐	
  Origine	
  et	
  nature	
  du	
  jet	
  ?	
  

-­‐	
  Origine	
  de	
  l’émission	
  gamma	
  ?	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Vents	
  de	
  pulsar	
  (Pulsar	
  Wind	
  Nebulae)	
  

Spectrum	
  explained	
  with:	
  
	
  	
  -­‐	
  Synchrotron	
  from	
  radio	
  to	
  γ-­‐rays	
  
	
  	
  -­‐	
  Inverse	
  Compton	
  with	
  CMB	
  
	
  	
  -­‐	
  Synchrotron	
  Self	
  Compton	
  
	
  	
  -­‐	
  Best	
  fi�ng	
  B	
  =	
  85	
  µG	
  	
  
	
  	
  -­‐	
  Broken	
  power-­‐law	
  e	
  distribu,on	
  

Tanaka	
  &	
  Takahara	
  (2010)	
  

γb	
  

γmax	
  

-­‐	
  Ou�low	
  of	
  high	
  energy	
  electrons	
  

-­‐	
  Magne,zed	
  medium	
  (≈0.1	
  mG)	
  

-­‐	
  Synchrotron	
  emission	
  from	
  radio	
  to	
  γ-­‐rays	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Emission	
  gamma	
  des	
  novae	
  

Depuis	
  2010,	
  découverte	
  d’émission	
  γ	
  de	
  novae	
  avec	
  le	
  LAT-­‐Fermi.	
  

-­‐	
  Durée	
  de	
  l’émission	
  :	
  de	
  15	
  à	
  55	
  jours	
  	
  
-­‐	
  Accéléra,on	
  semble	
  être	
  due	
  à	
  des	
  chocs	
  internes.	
  
-­‐	
  Origine	
  des	
  γ (protons	
  ou	
  électrons)	
  non	
  déterminée.	
  



V	
  –	
  Observa,ons	
  

•	
  Emission	
  gamma	
  d’origine	
  hadronique	
  ou	
  leptonique	
  ?	
  

-­‐	
  Spectre	
  mul,-­‐longueur	
  d’onde	
  du	
  reste	
  de	
  SN	
  W51C	
  

Image	
  LAT-­‐Fermi	
  



VI	
  –	
  Résumé	
  et	
  conclusions	
  

•	
  Résumé	
  sur	
  des	
  principaux	
  processus	
  radia,fs	
  des	
  astropar,cules	
  

-­‐	
  proton/ion	
  :	
   	
  →	
  pion	
  chargé	
  →	
  neutrinos,	
  électron	
  et/ou	
  positron 	
  	
  π±	
  →	
  µ±	
  νµ	
  puis	
  µ±	
  →	
  e±	
  νµ	
  νe	
  	
  	
  

	
   	
   	
  →	
  pion	
  neutre	
  →	
  2	
  gamma	
   	
   	
   	
   	
   	
  	
  π0	
  →	
  γγ 	
  	
  

-­‐	
  électron	
  :	
   	
  →	
  Inverse	
  Compton,	
  bremsstrahlung,	
  synchrotron 	
  	
  eγ	
  →	
  eγ,	
  eN	
  →	
  eNγ ,	
  eB	
  →	
  eBγ	
  

-­‐	
  gamma	
  :	
  	
   	
  →	
  créa,on	
  de	
  paire	
  électron-­‐positron	
   	
   	
   	
  γN	
  →	
  Ne+e-­‐	
  &	
  γγ →	
  e+e-­‐	
  	
  

•	
  Sources	
  astrophysiques	
  de	
  photons	
  gamma	
  de	
  haute	
  énergie	
  (GeV	
  →	
  TeV)	
  

-­‐	
  Restes	
  de	
  supernova	
  

-­‐	
  Novae	
  

-­‐	
  Vents	
  de	
  pulsar	
  

-­‐	
  Pulsars	
  

-­‐	
  Binaires	
  &	
  microquasars	
  

-­‐	
  Galaxies	
  

-­‐	
  Blazars	
  

-­‐	
  Hypernovae/sursauts	
  gammas	
  

-­‐	
  Ma,ère	
  noire	
  	
  

voir	
  “Objets	
  compacts	
  et	
  trous	
  noirs”	
  (O.	
  Godet)	
  	
  }	
  

}	
  voir	
  “Les	
  sursauts	
  gamma”	
  (J.	
  Bregeon)	
  

}	
  voir	
  les	
  cours	
  sur	
  le	
  sujet	
  (R.	
  Taillet,	
  J.	
  Lavalle)	
  



VI	
  –	
  Résumé	
  et	
  conclusions	
  

•	
  Conclusions	
  

-­‐	
  Observa,ons	
  du	
  ciel	
  en	
  gamma	
  :	
  

	
  -­‐>	
  iden,fica,on	
  des	
  sources	
  de	
  rayons	
  cosmiques,	
  

	
  -­‐>	
  contraintes	
  sur	
  leur	
  nature	
  et	
  leur	
  taux	
  de	
  produc,on,	
  

	
  -­‐>	
  contraintes	
  sur	
  les	
  condi,ons	
  du	
  milieu	
  (densités,	
  champ	
  B…),	
  

	
  -­‐>	
  origine	
  hadronique	
  et/ou	
  leptonique	
  

	
   	
  -­‐>	
  observa,ons	
  mul,-­‐longueur	
  d’ondes,	
  

	
   	
  -­‐>	
  observa,on	
  des	
  ν	
  :	
  pp	
  →	
  π±	
  →	
  	
  ν  ("L’astronomie	
  avec	
  les	
  ν"	
  -­‐	
  A.	
  Enzenhoefer).	
  

-­‐	
  Futur	
  de	
  l’observa,on	
  des	
  γ	
  en	
  astropar,cules	
  :	
  	
  

	
  -­‐>	
  Observatoire	
  CTA	
  	
  

	
  (voir	
  "Le	
  ciel	
  en	
  γ	
  de	
  THE	
  et	
  l’observatoire	
  CTA"	
  -­‐	
  J.	
  Knödlseder)	
  

	
  -­‐>	
  Projet	
  de	
  mission	
  spa,ale	
  pour	
  observer	
  les	
  γ	
  du	
  MeV	
  


