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t rès énergét iques, la cascade se développe encore au niveau du sol. Ceci a été découvert en 1939 par le

physicien français Pierre Auger. Il a remarqué qu’en séparant des détecteurs d’une dizaine de mètres au

niveau du sol, un nombre significat if d’événements sont observés en coïncidence, ce qui signifie que les

part icules correspondantes font en fait part ie d’une même cascade.

Nous verrons dans la suite que ces cascades sont aujourd’hui ut ilisées pour faire des mesures du rayon-

nement cosmique.

1.4 Part icules cosmiques au sommet de l’at mosphère

Il apparait donc que l’atmosphère terrestre nous protège des part icules cosmiques qui s’y détruisent .

Dans ce paragraphe nous voyons ce qu’il en est au sommet de l’atmosphère, avant leur destruct ion.

1.4.1 Composant e chargée

La spécificité du flux de part icules cosmiques chargées est qu’il est isotrope1. En ef fet les part icules

chargéessubissent l’effet deschampsmagnét iquesdans la Galaxieet leur direct ion d’arrivéesur la Terren’a

aucune corrélat ion avec la direct ion dans laquelle elles ont été produites. La figure suivante montre le flux

de rayons cosmiques entre 109 eV (1 GeV) et 1021 eV, toutes espèces confondues. Il présente globalement

une loi de puissance d’indice -2.7.
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Les taux de comptage typiques sont indiqués sur la figure, ainsi que les zones présentant des caractéris-

t iques intéressantes. La région située vers 1016 eV est nommée le genou. Une rupture de pente significat ive

est observée alors, le flux devenant alors plus mou. Vers 1018 eV, le spectre se durcit à nouveau, cet te zone

est appelée la cheville. Enfin vers 1020 eV, le spectre présente une coupure. Nous verrons dans la suite que

ces part icularités dans le spectre sont liées à la physique sous-jacente.

La composit ion du rayonnement cosmique est montrée dans la figure suivante pour les part icules

d’énergie comprise entre 1 GeV (109 eV) et 1 TeV (1012 eV).

1. Voir la suite pour les limites de cet te afirmat ion
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Il apparaît que la majorité des part icules cosmiques sont des protons. Avec un flux environ 10 fois plus

faible, les noyaux d’Hélium viennent ensuite, suivis des électrons et des positons. Nous verrons dans la

part ie suivante que c’est en raison des caractérist iques de la propagat ion des protons dans la galaxie qu’ils

sont plus nombreux en part iculier que les électrons.

1.4.2 Composant e neut re

Parmi les part icules cosmiques figurent également des part icules neutres : rayons gamma et neutrinos.

En ce qui concerne les gammas, ils peuvent se propager en ligne droite en raison de leur neutralité, il

y a donc dans le ciel gamma une composante dif fuse et des sources. Dans la figure précédente, les flux

de rayons gamma diffus sont représentés. Les deux courbes bleues représentent les flux observés dans le

plan Galact ique et en dehors du plan Galact ique. L’image suivante montre une carte du ciel complet

à des énergies supérieures à 30 MeV obtenue avec les données du satellite Fermi (dont le principe de

fonct ionnement est décrit dans la suite).

La ligne centrale correspond à de l’émission diffuse dans notre Galaxie elle-même. Celle-ci ayant la

forme d’une épaisse crêpe (un pancake disons), cet te émission correspond au disque Galact ique vu depuis

l’intérieur où nous sommes. À cela s’ajoute un grand nombre de sources, dont certaines sont en dehors du

plan Galact ique donc vraisemblablement extra-galact iques.

Actuellement les seuls neutrinos extra-terrestres observés sont ceux du Soleil, qui est donc la seule

source de neut rino observée aujourd’hui dans le ciel. Les sources de haute énergie en gamma n’ont pas

encore été observées en neutrino, cet te recherche fait l’objet d’intenses travaux.
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Exemple pour les électrons: 
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Globus, Allard, Parizot, 2008
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H.E.S.S. collaboration: The EBL imprint on H.E.S.S. spectra

normalization in the redshift range probed is therefore neglected
in the following sections.

Given the limited amount of data, the deviations from the
best fit EBL normalization α0 = 1.27+0.18

−0.15
can hardly be investi-

gated at the single data set level. For the three above-mentioned
groups of sources, the total number of measured events in each
energy bin (Nmes) is scaled to the expected number of events
from the intrinsic spectra (Nth, α=0). This ratio is compared in
Fig. 4 to the best fit model for the three average redshifts of
0.051, 0.116, and 0.17. Abrupt changes in the amplitude of the
statistical uncertainties (e.g. around 1 TeV for the low redshift
group: Mrk 421 / PKS 2005-489) are inherent to the grouping of
data sets that cover different energy ranges (e.g. the data sets on
Mrk 421 start at ∼ 1 TeV).
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Fig.4. Observed number of γ-rays over number of events ex-
pected from the intrinsic spectra vs γ-ray energy. The data sets
are grouped by similar redshift and the detected and expected
numbers of γ-rays are summed in each energy bin. The best fit
EBL absorption is represented by the solid lines for the three
redshifts corresponding to the groups of data sets and the shaded
areas correspond to the ±1σ best fit EBL normalization.

3.3.Systematicuncertainty

An extensive investigation was undertaken of the systematic un-
certainties arising from the method. Four sources of systematic
uncertainties on the EBL optical depth normalization were iden-
tified: the analysis chain (background rejection, spectral anal-
ysis), the choice of intrinsic models and of the EBL template,
as well as the limited knowledge of the energy scale due to the
atmosphere. These systematic uncertainties are summarized in
Table 4 and detailed in Appendix A.

The total systematic is estimated as σsys(α0) = 0.25 and is
comparable to the statistical uncertainty on the normalized EBL
optical depth α0 = 1.27+0.18

−0.15 stat
.

Sources of systematics Estimated systematics

Analysis chain 0.21
Intrinsic model 0.10

EBL model 0.06
Energy scale 0.05

Total 0.25

Table 4. Sources of systematics and estimated uncertainties
on the normalized EBL optical depth α0 = 1.27+0.18

−0.15 stat
. A

full discussion of the systematic uncertainties can be found in
Appendix A.

4. Discussion

The measurement of the EBL optical depth can be converted to
an EBL flux density, but particular attention must be paid to the
wavelength range covered.

A γ-ray of energy E∗ and an EBL photon of energy ϵ∗ tend
to produce an electron-positron pair mostly for E∗ϵ∗ = (2mec

2)2

(peak of the cross section, see, e.g., Jauch & Rohrlich 1976). The
interaction can occur anywhere along the path of the γ-ray from
the source and the relation for the EBL wavelength becomes, in
the observer frame,

(λEBL/ 1 µm) = 1.187 × (E/ 1 TeV) × (1 + z′ )2 (2)

with z′ < z, where z is the redshift of the source and where E is
the γ-ray energy in the observer frame. To derive this relation be-
tween the EBL wavelength and the γ-ray energy, the width of the
pair-creation cross-section as a function of energy is neglected.
Taking it into account would result in an even wider wavelength
coverage for a given γ-ray energy range.

The detection of an EBL flux density scaled up by a factor
α0 = 1.27+0.18

−0.15 stat
±0.25sys is then valid in the overlap of the data-

set energy ranges [(1 + z)2Emin, Emax], where the factor (1 + z)2

accounts for the redshift dependency in Eq.(2). The measure-
ment that is derived with all data sets is shown by the filled area
in Fig. 5 in the wavelength range [1.2, 5.5] µm, where 1.2 µm
(resp. 5.5 µm) is the counterpart of the low (resp. high) energy
bound of the Mrk 421 (resp. PKS 2155-304) data sets, as shown
in Table 5.

To probe a wider wavelength range and to ensure the consis-
tency of the modelling below and above ∼ 1 µm, the TSs of data
sets with comparable energy ranges were combined. Low EBL-
wavelengths between 0.30 and 5.5 µm were studied with the
combination of the 1ES 0347-121 data set and the six PKS 2155-
304 data sets (1, 2, 4, 5, 6, 7) while the large EBL-wavelengths
between 1.2 and 17 µm were probed by the 1ES 1101-232,
1ES 0229+200, PKS 2005-489, Mrk 421, H 2356-309 data sets,
and the two PKS 2155-304 data sets (3, 2008), all described in
Table 5. The normalized EBL optical depth measured in the var-
ious wavelength ranges and the corresponding EBL flux density
are given in Table 6.

The 1σ (statistical) contours of the EBL flux density for
these two wavelength ranges and for the combination are com-
pared in Fig. 5 to other measurements and limits. The first peak
of the EBL flux density, the COB, is entirely constrained by the
low and the high energy data sets. The systematic uncertainty is
quadratically added to the statistical uncertainty on the measure-
ment with the full data set in the intermediate wavelength range,
and to uncertainties on the low and high energy measurements in
the extended ranges. The statistical uncertainties remain domi-
nant around 10 µm. In the UV to NIR domain, the systematic un-
certainties, which are propagated from the optical depth normal-
ization to the flux density as a single normalization factor, make
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-> neutrinos!
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Cette dernière est constante (non pulsée) et étendue. Dans la figure suivante, l’image de gauche montre la

courbede lumièreobtenuepar Fermi en noir superposéeaux observat ions radio en rougesur deux périodes,

pour tous les photons issus du pulsar au dessus de 100 MeV. Le figure centrale montre la carte du ciel

entre 300 MeV et 1 GeV pour l’émission pulsée, et la figure de droite montre la carte du ciel de l’émission

diffuse dans la même bande d’énergie.

Une autre classe de source est const ituée des vest iges de supernovae en coquille. Là encore il s’agit

d’objets issus de l’explosion de supernovae. Dans ce cas, il est possible d’observer directement les rayons

gamma induitspar l’expansion danslemilieu interstellaire descouchesexternesdel’étoileoriginelleà l’issue

de l’explosion. C’est un là exemple de choc astrophysique typique. La figure suivante montre l’observat ion

du vest ige de supernova en coquille RXJ1713, situés à 1 kpc, par le réseau de télescopes gamma HESS, au

dessus de 300 GeV. Les contours de l’émission gamma correspondent aux observat ions en X des résidus

de l’explosion de l’étoile. À droite, le spectre en énergie des photons est observé jusqu’à près de 100 TeV,

ce qui implique que des part icules chargées y sont accélérées jusqu’à des énergies pouvant aller jusqu’à

1000 TeV = 1015 eV.

1.7 Exemples de méthodes expér imentales au sol et dans l’espace

De nombreuses expériences d’astropart icules sont menées, elles mettent en oeuvre des techniques ex-

périmentales très variées dont une revue complète va bien au-delà de ce cours. Nous allons donner deux

exemples, celui d’un télescope spat ial à rayon gamma (Fermi) et d’un détecteur de part icules chargées

ut ilisant l’atmosphère comme milieu de détect ion (l’observatoire Pierre Auger).

1.7.1 Le télescope spat ial Fermi

Dans la part ie traitant des cascades atmosphériques, nous avons vu que les part icules de haute énergie

sont dét ruites dans la mat ière, en créant des part icules secondaires. Le satellite Fermi est conçu de façon
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à contenir la cascade de part icules secondaires dans le volume instrumenté du détecteur. Le télescope est

const ruit de sorte que les photons se convert issent en paires électrons/ positons dans la part ie supérieure

du détecteur, ils y sont détectéspar desdétecteurs de traces au Silicium. Les deux part icules chargéesainsi

produites terminent leur course dans un calorimètre électromagnét ique qui mesure l’énergie. Dans Fermi,

le calorimètre électromagnétique est const itué de cristaux scint illants. Avant le lancement, des part ies du

détecteur ont été calibrées au CERN et à SLAC à l’aide de faisceaux de part icules de type et d’énergie

connue. Pendant son orbite, le satellite Fermi reçoit beaucoup plus de part icules chargées que de rayons

gamma, il est donc nécessaire de rejeter les événements correspondant. C’est le rôle du détecteur à ant i-

coïncidence qui entoure le coeur de Fermi. La figure suivante illust re le principe de fonct ionnement du

satellite Fermi.

Rayon gamma incident 

Rayon gamma incident 

Paire électron/positon 

Détecteurs à anti-coïncidence 

(réjection du fond) 
Détecteurs à anti-coïncidence 

(réjection du fond) 

Feuille de conversion 

Détecteur de 

traces 

Calorimètre  

(mesure de l’énergie) 

Le satellite Fermi présente une surface effect ive de l’ordre de 1 m2, il permet de mesurer l’énergie et la

direct ion des photons entre quelques dizaines de MeV et quelques centaines de GeV. Un avantage énorme

par rapport à d’autres moyens de détect ion est qu’il possède un très grand champ de vue. Il est sensible à

des incidences de photons jusqu’à 60◦ ce qui lui permet de voir environ 20% du ciel à chaque instant. En

deux orbites de 96 minutes, l’instrument a vu la totalité du ciel. C’est là un atout de choix lorsqu’il s’agit

par exemple de suivre des sources très variables. Le télescope Fermi est en fonct ionnement depuis 2008 et

fournit depuis une moisson de résultats.

1.7.2 L’observatoire Pierre A uger

Les expériences d’astropart icules ut ilisent souvent l’atmosphère comme milieu de détect ion. Il s’agit en

fait d’ut iliser l’atmosphèrecommeun calorimètreoù lespart iculescosmiquesdéposent leur énergie. Comme

nous l’avons vu précédemment, les part icules cosmiquesdéveloppent des cascades de part icules secondaires

dans l’atmosphère, qu’il s’agira dedétecter. L’observatoirePierreAuger est un trèsbon exempled’une telle

expérience car il cherche à détecter à la fois directement les part icules de la cascade et un effet secondaire

qu’elle produit .

L’object if de l’expérience est principalement de mesurer le spectre en énergie des part icules d’énergies

extrêmes au delà de 1018 eV. Nous avons vu dans la part ie traitant des taux de comptage que le flux de

ces part icules est très faible, de l’ordre d’une part icule par km2 et par siècle à 1020 eV. L’ut ilisat ion de

l’atmosphère comme milieu de détect ion permet alors d’obtenir de très grandes surfaces effect ives, ce qui

permet malgré tout d’observer suffisamment d’événements. À ces énergies extrêmes, les muons issus de la

cascade atmosphérique sont répart is sur des surfaces de l’ordre de la dizaine de km2. Pour les détecter,

1600 cuves à eau sont répart ies dans la pampa argentine, chacune séparée de sa voisine de 1.5 km. Chaque

cuveest équipéed’un photomult iplicateur pour détecter la lumièreTcherenkov induitepar les muons, ainsi

que d’un GPS pour la mesure du temps et d’une antenne pour transmettre les informations au centre de

traitement, le tout alimenté par un panneau solaire. De façon complémentaire, 4 télescopes sont installés

aux coins du réseau et observent la fluorescence résiduelle induite par les part icules de la cascade après

qu’elles excitent les atomes d’azote de l’atmosphère. Le détecteur Auger est donc un détecteur hybride

qui observe la cascade atmosphérique par deux biais complémentaires. La figure suivante montre à gauche
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84% de la masse de l’univers est de nature inconnue

Indices à toutes les échelles
– CMB : oscillations de densité

– Amas de galaxies: champs de vitesse

– Galaxies : courbes de rotation

– Satellites de la Voie Lactée

Dark matter: 84% Non-luminous matter

of known type: 15,6%

Luminous matter of all types

(stars…): 0,4%

(Planck, Supernovae, BAO, etc.)
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(déformation de l’arrière plan)

Gaz chaud (rayons X)
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• Ajustement très fin des paramètres MS

• Le boson de Higgs n’est pas scalaire/élémentaire

• Nouvelles particules/interactions au ~TeV

• Échelle Mplanck non fondamentale



Supersymétrie : symétrie boson-fermion

Nouvelles particules dont 
potentiellement la matière noire



Petites dimensions supplémentaires





Exemple : Une petite dimension supplémentaire sur un cercle de rayon R







Densité de particules de matière noire

• A haute température (petit temps)

• Puis l’expansion dilue tout

• Dans le plasma primordial, l’équilibre s’établit par



où H est le paramèt re de Hubble décrivant l’expansion : H = ȧ/ a avec a le facteur d’échelle (voir le cours

de cosmologie), et hσvi la sect ion efficace de la réact ion d’annihilat ion des WIMPs. Dès que le terme 3H nχ
domine, l’équilibre chimique est rompu. Dans la suite tout se passe comme si hσvi ! 0 et

dnχ

dt
= − 3H nχ )

dnχ

nχ
= − 3

da

a
,

d’où

nχ / a− 3 .

L’évolut ion de la densité co-mobile (i .e. dans un volume qui suit l’expansion) est montrée dans la figure

suivante :

On voit alors que, à T ! 0 (à mesure que l’Univers se dilue), la densité co-mobile est constante.

Comme la part icule χ est stable alors sa densité est fixée depuis l’époque du gel et ces part icules flot tent

aujourd’hui dans le milieu intergalact ique. Il s’agit donc d’une populat ion de part icules fossiles, issues

d’une période primordiale chaude et contribuant significat ivement à la masse de l’Univers.

En résolvant numériquement l’équat ion d’évolut ion de nχ , la densité co-mobile de WIMPs est donnée

par

⌦χh2 =
3⇥10− 27 cm3/ s

hσvi
,

rappelons que les mesures cosmologiques conduisent à une densité de mat ière noire de ⌦DM h2 = 0.11

(c’est à dire⌦D M = 0.21, soit 21% de la densité d’énergie de l’Univers). En considérant une part icule de

mat ière noire de 500 GeV / c2 interagissant par l’interact ion faible de constante de couplage g = 1/ 30, il

est possible d’est imer l’ordre de grandeur de la valeur de la sect ion efficace :

hσvi ⇠
g2

(500 GeV / c2)2
⇥~2/ c = 5⇥10− 26cm− 3/ s .

Cela conduit à⌦χh2 ⇠0.06, soit le bon ordre de grandeur pour la densité de mat ière noire dans l’Univers.

Ce résultat mérite que l’on s’y at tarde un moment .

La valeur de la densitédemat ièrenoire provient de l’étudededifférentessondesà l’échelle cosmologique

comme par exemple l’étude du rayonnement fossile à 3 K et la mesure de l’abondance des noyaux légers

comparée aux modèles de format ion des noyaux dans l’univers primordial (nucléosynthèse primordiale).

Ce sont ces observat ions qui conduisent à ⌦DM h2 = 0.11. Indépendamment de cela, nous avons supposé

l’existence d’une nouvelle part icule stable dans l’Univers primordial et avons est imé son abondance fossile.
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