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Résumé

La nature de la matiére noire est une des grandes énigmes de la physique des particules
moderne et de la cosmologie. Différentes extensions du Modéle Standard ont été déve-
loppées afin d’expliquer 'existence de la matiére noire. Ce mémoire traite de I'un d’eux,
le Modéle du Singlet Scalaire (SSM). La masse du candidat considéré dans ce travail est
motivée par les données de détection directe (DAMA, CoGeNT, etc). Nous présentons
les prédictions des flux de photons provenant du Centre Galactique (CG) et des galaxies
satellites naines de la Voie Lactée. Nous les analysons ensuite avec les données du sa-
tellite EGRET et a la lumiére des nouvelles données de FERMI afin de contraindre le SSM.

Mots-clés : matiére noire, WIMP, modéle du singlet scalaire (SSM), rayons gam-
mas cosmiques
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Introduction

L’Homme, dans sa course effrénée au savoir, a déja fait d’incroyables découvertes
qui ont révolutionné sa compréhension de la nature des choses. Mais il est un domaine
ou I’'Homme, malgré ses avancées scientifiques et technologiques, en est encore aux
balbutiements de la compréhension : I’'Univers. En effet, notre Univers renferme encore de
trés nombreux mystéres... L'un d’eux, et non des moindres, est celui de sa composition.

Nous savons qu’il comporte trois composantes principales. Mais nous n’en connaissons
qu’une, la matiere baryonique, qui ne représente que ~ 5% de sa densité totale. Le reste
de sa densité, 95%, nous est, dans sa nature, totalement inconnu. Nous n’en connaissons
que les noms (que nous avons bien voulu leur donner), ainsi que la répartition. L’énergie
sombre compose I'Univers a hauteur de ~ 70% et enfin, le dernier ingrédient, est la ma-
tiere noire, composant 'univers a hauteur de 25% de sa densité totale. Cette matiére noire
permet la résolution du probléme dit de “matiére manquante” et serait la matiére domi-
nante de I'Univers, & hauteur de 80%. Cette matiére exotique nous serait invisible car elle
n’interagirait pas avec la lumiére (dela son appellation de “noire”).

Les observations et ’analyse du modéle Standard de Cosmologie nous ameéne a penser
que cette matiére doit consister en des particules non-lumineuses, stableslﬂ7 n’entrant pas
en collisions’] non-relativistesf| et évidemment non-baryoniques.

Malgré ’ensemble de ces contraintes, nous ne connaissons toujours pas la nature exacte
de la matiére noire. En particulier, le Modéle Standard de la Physique des particules,
qui a produit d’incroyables résultats, ne contient pas une telle particule... Les Physiciens
s’efforcent donc & étendre le modéle standard afin d’expliquer l'existence d’une telle
particule. De nombreux candidats existent & 1’heure actuelle au niveau théorique et les
Weakly Interacting Massive Particules (WIMPs) en sont probablement, avec les modéles
super-symétriques, un des leaders. Plusieurs modéles contenant des WIMPs existent et
parmi ceux-ci, nous nous intéresserons a4 un modéle mim’mallﬂ : le Modéle du Singlet

Scalaire (Singlet Scalar Model - SSM - ).

1. La matiére doit au moins étre stable sur des échelles de temps cosmologiques.

2. Si la matiére entrait en collisions avec la matiére ordinaire, elle perdrait petit a petit de son énergie
cinétique et finirait dans le plan galactique, comme la matiére baryonique. Or la matiére noire est supposée
former des halos quasi-sphériques autour des galaxies.

3. Sinon il n’y aurait pu y avoir formation de grandes structures

4. Ce mode¢le résulte en effet d’une extension minimale du Modéle Standard.



Les modeéles de WIMPs supposent ’existence des nouvelles particules qui interagissent
faiblement avec la matiére ordinaire. Si I'une de ces nouvelles particules est suffisamment
stable que pour posséder un temps de vie de 'ordre de I’age de I'univers, elle devient alors
un candidat naturel de matiére noire. Une particule avec une section efficace d’annihilation
de I'ordre des interactions faibles posséde en effet, naturellement, une abondance de I'ordre
de grandeur vers laquelle les données WMAP et le calcul de densité relique thermal de
matiére noire dans notre Univers pointent.

Le plus souvent, les modéles de WIMPs font appel & une matiére noire de 1'ordre de
Péchelle électro-faible, O(100 GeV). Nous étudierons une candidat de masse beaucoup
plus légére, de l'ordre de 1-10 GeV. Cet intervalle est motivé par des expériences de
détection directe, telle DAMA (DArk MAtter) ou CoGeNT (Coherent Germanium
Neutrino Technology).

Le but de ce travail est de contraindre indirectement le SSM en analysant le flux de
photons créé lors de I'annihilation de la matiére noire. Ce modéle n’introduit que trois
nouveaux paramétres par rapport au Modéle Standard et 'espace de ses possibilités
est déja restreint de par les observations directes. Nous allons donc tenter d’imposer de
nouvelles contraintes & partir, cette fois-ci, des signaux indirectes. Nous présenterons les
flux provenant tant du Centre Gaclactique (GC) que ceux des galaxies satellites naines
de la Voie Lactée et le comparerons aux anciennes données d’EGRET, mais I'analyserons
surtout & la lumiére des nouvelles données du détecteur FERMI. Nous aborderons aussi
dans annexe [E] les bases du calcul du flux isotrope intergalactique.

Le premier Chapitre est consacré a des rappels de cosmologie et & 'introduction a la
matiére noire. Les arguments en faveur de la matiére noire ainsi que la distribution de celle-
ci au sein des galaxies y sont développés. Le modéle du Singlet Scalaire est, lui, présenté
au deuxiéme Chapitre. On y dérive les sections efficaces des processus relevants pour notre
problématique. Le troisiéme Chapitre tente de répondre a la question : Comment détecter
la matiére noire ? Les résultats des calculs de flux sont discutés et confrontés aux données
expérimentales dans les Chapitres quatre et cinq. Et enfin, le dernier Chapitre fait office
de conclusion au présent travail.



Chapitre 1

Principes fondamentaux

Le but de ce premier chapitre est de présenter les outils fondamentaux nécessaires au
positionnement et a la compréhension de notre problématique. Nous aborderons d’abord
quelques rappels des bases de la cosmologie. Nous enchainerons ensuite par les éléments
qui nous poussent a faire appel & une nouvelle composante de notre Univers : la matiére
noire. Enfin, ce premier chapitre se cléturera par une rapide introduction de la répartition
de la matiére noire dans notre univers et au sein des galaxies ainsi que de son abondance.

Les rappels de Cosmologie de la premiére section ne se veulent pas exhaustifs, mais
permettront de replacer le cadre général dans lequel le présent travail a été réalisé et de
se remémorer les quelques outils qui nous seront utiles pour la suite.

Tout comme dans la premiére section, la deuxiéme partie de ce chapitre n’a pas
la prétention de lister de maniére exhaustive ’ensemble des indices de l’existence de
la matiére noire, mais bien d’en présenter successivement les trois fers de lance. Le
premier d’entre-eux qui sera abordé ici, et probablement I'un des plus importants a
léchelle galactique, est la courbe de rotation des étoiles au sein des galaxies (Fig .
Nous regarderons ensuite a I’échelle des amas galactiques et aborderons en particulier
le cas du double amas de galaxies 1E 0657-56, connu sous le nom de Bullet Cluster
(Pamas du boulet, Fig . Nous terminerons par ’analyse de l’échelle cosmologique
a partir des données du satellite Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP, Fig.

Les deux sections suivantes introduiront successivement le profil de densité de matiére
noire dans la Voie Lactée (équation ), puis un mécanisme possible pour la dérivation
succincte de 'abondance relique de matiére noire dans notre Univers (équation (1.14))). On
pourrait en effet penser, au premier abord, qu’au cours du temps, ’ensemble de la matiére
noire s’est annihilée, mais cette réflexion ne tient pas compte du processus dit de freeze-out
(“gel”), que nous développerons ici.



4 CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX

Dans l’ensemble de ce travail, nous utiliserons les unités naturelles pour lesquelles les
constantes ¢ (vitesse de la lumiére), & (constante de Planck réduite) et kp (constante de
Boltzmann) sont toutes mises a 1 (¢ =h =kp = 1).

1.1 Rappels de Cosmologie

Nous ne survolerons ici que trés rapidement certaines bases de Cosmologie nécessaires
pour la suite. Toute information complémentaire peut étre trouvée dans [IJ.

Nous nous plagons, pour I’ensemble du présent travail, dans le cadre du modéle cosmo-
logique standard, c’est-a-dire que nous supposons un univers isotrope et homogéne en ex-
pansion. Un tel univers est décrit par la métrique de Friedmann-Robertson-Walker (FRW) :

dr
1— kr?
ot a(t) est le facteur d’expansion. Partant des équations d’Einstein, et utilisant (1.1)), on

trouve I'équation de Friedmann (en termes de la constante de Hubble, H(t) = %) :

ds? = —dt? + a(t)? [ +r2(do? + sinQ(e)dqs?)} , (1.1)

87G E A
oy 817G kA
H7(t) = 5 Pt~ 5t (1.2)

avec piot, la densité d’énergie totale (pior = pu + pr), A, la constante cosmologique et k, la
courbure spatiale de notre Univers :

> (0 pour un univers fermé
k< =0 pour un univers plat (1.3)
< 0 pour un univers ouvert

La valeur de la constante de Hubble est connue et vaut (a notre époque, c’est la signifaction
du zéro en indice) [2] :

Hy = 100h km s~ Mpc~! (1.4)
h = 0.73+0.03 '
L’équation de Friedmann ((1.2)) peut se réécrire comme suit :
H2(t) = H3 (Qua ™2 + Qra™ +Q, + (1 - Q)a™?), (1.5)
Matiére  Radiation Courbure
pour aujourd’hui, a = 1. Le paramétre de densité cosmologique €; = p;/p. est défini

comme le rapport entre la densité d’énergie p; et la densité critique p. = %. Nous voyons
que pour un univers plat, Qe = >, Q; = 1.

Notons enfin, anticipant un tant soit peu sur la prochaine section, que le paramétre de
densité de matiére comporte deux composantes distinctes, 2y = Qpy + Q, (00t Qpar (2p)
est ’abondance de matiére noire (baryons)).

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX )

1.2 Arguments en faveur de ’existence de Matiére Noire

Il existe différents éléments qui justifient le recours & de la matiére noire tant a I’échelle
galactique, a ’échelle d’amas galactique qu’a ’échelle cosmologique. Nous n’abordons ici
que I'exemple “principal” pour chacune de ces échelles. Le lecteur intéressé pourra trouver
des informations plus complétes par exemple dans [3] ou [4].

T T T T | T T T T | T T T T
150 — =
—_— halo )
- 100 -
/)] -
E .
= i
Ay ]
50 =
disk B
gas :
O 1 1 1 1 | 1 1 ] 1 | ] 1 1 1 ]

0 10 20 30

Radius (kpc)

FIGURE 1.1 — Courbe de rotation de NGC 6503. Le comportement plat de cette
courbe, pour de grandes distances, y est clairement visible. Les différentes contri-
butions du gaz, du disque et du halo de matiére noire y sont représentées res-
pectivement en pointillés, en tirets et en pointillés-tirets. Cette figure provient

de [3].

C’est lors de l'analyse des courbes de vitesse de rotation de différentes galaxies dans
les années 70, qu'une des premiéres briques pour ’existence de matiére noire a 1’échelle
galactique fut posée. En effet, cette analyse a mis en évidence un comportement totalement
inattendu et qui est en contradiction avec la Théorie de Newton : la vitesse de rotation des
objets d’une galaxie en fonction de leur rayon tend vers une constanteD(Fig .

1. Contrairement a ce que 'on pourrait croire au premier abord, certaines parties de ces courbes de
rotation sont plus difficiles & mesurer pour notre propre galaxie (de par notre position & lintérieur de
celle-ci), et nous ne connaissons d’ailleurs les courbes de rotation extérieures (i.e. extérieures par rapport
a la position du Soleil) que trés mal. Mais ce comportement a pu étre observé dans un trés grand nombre
d’autres galaxies

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



6 CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX

La théorie de Newton nous apprend qu’un corps de masse m subit la force de gravitation
suivantef :

B GM(r)m

F, = 1g (1.6)

r2
ott M(r) est la masse du corps attracteur situé a l'intérieur de 'orbite du corps m. Sil'on
suppose les courbes de rotation circulaires, ’on peut identifier I’accélération gravitation-
nelle & 'accélération centripéte et 'on trouve alors

—=— & o(r)=4y/— (1.7)

c’est & dire, une vitesse qui diminue en v o< 1/4/r. Or la figure (1.1)) montre clairement
que le comportement est plat.

Deux solutions ont été proposées afin de résoudre cette contradiction. La théorie dite
de MOND[3] (Modified Newtonian Dynamics) propose de modifier la loi de Newton (et
donc de modifier I’équation ) afin de retrouver le comportement de la figure (|1.1J).

La deuxiéme solution, plus conservatrice, postule l'existence de matiére noire dont
la masse serait directement proportionnelle au rayon, M(r) o 1"E| et dont la densité,

p(r) o< 1/r2.

Regardons maintenant la situation & une échelle supérieure, ’échelle d’amas galac-
tiqueslﬂ En 2006, arriva une preuve empirique directe de I'existence de matiére noire [6, [7].

Le Bullet Cluster est le résultat de la rencontre de deux amas de galaxies. Lors de ce
choc, les principaux constituants d’une galaxie (les étoiles, le gaz et la matiére noire, tout
du moins si elle existe) se comportent différemment et peuvent donc étre séparés (Fig.
Les étoiles ne furent pas fortement affectées par cette collision (exception faite d’un léger
ralentissement gravitationnel) et la plupart ont simplement traversé la galaxie percutante.
Il en est tout différemment pour le constituant “baryonique” principal, le gaz (visible en
rayons X par le satellite Chandra par exemple). Celui-ci interagit électromagnétiquement
avec le gaz de lautre galaxie, et fut donc beaucoup plus fortement ralenti.

La matiére noire, quant-a-elle, est supposée n’interagir que trés faiblement avec
la matiére ordinaire et devrait donc avoir, comme les étoiles, traversé l'autre galaxie
sans autres heurts. Nous devrions alors trouver, si cette matiére existe, un halo autour
de chacune des deux galaxies qui n’a pas été affecté par le choc. C’est exactement ce
comportement qui a pu étre mis en évidence en analysant les effets de lentille gravi-
tationnelle que jouent ces deux amas. L’extrapolation de la localisation de la matiére
responsable des plus gros effets de lentille a montré que celle-ci ne coincidait pas avec
le gaz, mais que celle-ci se situait au méme niveau que les galaxies visibles (donc des étoiles).

2. En supposant une symétrie sphérique pour la distribution M (r)

3. On retrouve alors bien une vitesse constante

4. Nous ne présentons ici que le Bullet Cluster, mais déja en 1933, F. Zwicky avait mis 'existence de
matiére noire en évidence dans des ces structures

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX 7

FIGURE 1.2 — Le Bullet Cluster : deux amas de galaxies qui se sont percutés.
Outre les galaxies en tant que telles, le reste de la matiére “visible” (gaz chaud,...)
a été observé par le télescope Chandra X-ray Observatory et est représenté en
rosatre. L’effet de lentille gravitationnelle a permis de mettre en évidence la
présence de matiére noire (en bleu). Le comportement trés différent lors du choc
de la matiére baryonique par rapport a la matiére non-baryonique est clairement
visible.

Notons ici une importante remarque : MOND, qui expliquait déja fort bien, elle aussi,
la courbe de rotation des galaxies, peut aussi, en faisant appel & des neutrinos, expliquer
le Bullet Cluster [8]. Cependant, La théorie de MOND n’arrive pas encore, a I’heure
actuelle, & expliquer les données du satellite WMAP (v. paragraphe suivant).

Abordons maintenant le troisiéme indice de l'existence de matiére noire, a 1’échelle
cosmologique cette fois. L’analyse du “mur” cosmique qu’est le fond de rayonnement cos-
mologique (CMB, pour Cosmic Microwave Background) ouvre bien des perspectives sur la
compréhension de notre Univers. Entre autres, cette analyse permet la détermination de
la quantité totale de matiére noire présente dans notre Univers.

Le CMB posséde un spectre de corps noir a la température de 7' = 2.725 K [2] et est
parfaitement isotrope jusqu’a des échelles de 1075 (faisant abstraction de I'anisotropie due
au déplacement du systéme solaire dans notre galaxie). Des anisotropies du CMB (Fig,
nous obtiendrons des informations fort utiles sur les paramétres cosmologiques. Celles-ci

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



8 CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX

FI1GURE 1.3 — “Photo” du CMB prise par WMAP. Les fluctuations de tempéra-
tures visibles sur cette “photo” sont d’O(< 1079).

furent étudiées par le satellite WMAP. On trouve alors que la densité de baryons vaut
Qph? ~ 0.023E|5t que la densité totale de matiére vaut quant-a-elle, Qyh% ~ 0.13[9], ce
qui constitue un troisiéme indice de l'existence, en grande quantité, d’une matiére non-
baryonique : la matiére noire.

1.3 Profil de densité de Matiére Noire

Dans la section précédente, nous avons mis en avant certains points qui tendent & faire
de la matiére noire une composante de notre Univers. Nous savons d’aprés la courbe de
rotation des galaxies, qu’a I’échelle galactique, cette matiére noire forme un halo autour
des galaxies, halo bien plus étendu que ne l'est la galaxie “visible” en elle—méme 1l
nous sera fondamental, pour la suite, de discuter du profil de distribution de la matiére
noire dans notre galaxie. Ces profils ne sont que fort mal connus et sont sujets a grande
amélioration. Il nous faudra donc garder en mémoire que ceux-ci n’en sont, pour 'instant,
qu’au stade d’approximationsﬂ

La répartition de la matiére noire est intiment liée & la formation des structures a grande
échelle, qui elles-méme sont une conséquence des inhomogénéités primordiales présentes
dans I'Univers. Ce domaine de recherche est encore en plein développement et nous n’avons
accés actuellement uniquement a des simulations numériques. Celles-ci suggérent un profil

universel de la forme : )
0
p(r) = — (1.8)
(R T+ /P

oll pp est un facteur de normalisation et «, (3 et v sont des paramétres. De nombreux

5. Cette valeur est déterminée & ’aide des théories de nucléosynthése primordiale

6. D’autres arguments en faveur de l’existence d’un halo de matiére noire peuvent étre trouvés dans [3].

7. D’autant plus que l’on suppose, depuis peu, 'existence de sous-halos (clumps) a I'intérieur méme du
halo galactique de matiére noire[I0), [IT]

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX 9

groupes ont obtenu ce profil avec des valeurs des paramétres différents [12 [13, [14 [15] [16].
Les valeurs des paramétres pour quelques modéles sont reprises dans le tableau (|1.1)).

Profil |a| B8] v |R [kpq|
NFW | 1] 3 1 20
Moore | 1 | 3 | 1.16 28
Einasto | - | - - 20
Iso 1 2|2 0 3.5
Iso II 2|2 0 5
Burkert | - | - - )

TABLE 1.1 — Valeurs des paramétres pour différents profils de densité.

Notons que deux formes de profil différents sont aussi proposées, le profil dit d’Einasto

[17, 18] :
p(r) = po exp [—2<<;)a—1>] on «a=0.17 (1.9)

et le profil de Burkert [19] :

Po
L+ &) [1+ (/R

p(r) = ( (1.10)

L’ensemble des profils de densité sont visibles sur la figure ((1.4)).

Densité [GeV cm™-3]

16_4 0,001 001 01 1 10
Rayon[kpc]

FIGURE 1.4 — Différents profils de densité (normalisés pour la Voie Lactée) :
NFW (rouge), Moore (bleu), Einasto (noir), Iso I (jaune), Iso II (mauve) et
Burkert (vert). La ligne verticale indique la position du Soleil.

On voit sur la figure ((1.4)) que les profils se distinguent en classes différentes : les profils
qui augmentent fortement lorsqu’on se rapproche du centre galactique, dits profils avec un
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10 CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX

cusp (NFW, Moore, Einasto) et ceux, plus doux, appelés profils avec un noyau, core (les
profils isothermes et Burkert).

Ces deux comportements trés différents proviennent de simulations basées sur deux
différents aspects. Les profils avec un cusp se basent sur la théorie de formation des galaxies
et sont bien déterminés pour des échelles 1072 S r/ryir S 1 (ot le rayon de viriel, 7y ~ 102
pour la Voie Lactée). Le comportement au centre galactique est alors extrapolé. Les profils
avec un core, quant a eux, partent de I’analyse des courbes de rotation des galaxies et les
simulations tentent alors de faire correspondre le profil aux observations.

Notons que le profil d’Einasto, qui posséde une valeur de densité plus faible au centre
galactique que les autres profils & cusp, parait réconcilier, sur certains points, les deux
analyses [62].

Les méthodes de détection directes et indirectes (v. chapitre nécessiteront, de maniére
cruciale, la connaissance de deux quantités :

i. la densité locale (solaire) de matiére noire, pe

.. . . : . .\ . 1/2
ii. la vitesse de dispersion des particules de matiére noire, v = <v2> /

Dans le cas de la Voie Lactée, on a [3], 4]

po=02-08GeVem™> et  9=270kms (1.11)

les équations ((1.8) (1.9) et (1.10) seront alors normalisées de telle maniére qu'en r =

Rs = 8.5kpc, la densité vaille la densité locale de matiére noire. La valeur communément

acceptée, qui sera d’ailleurs celle utilisée dans ce travail, est de po = 0.3 GeV cm™3.

1.4 Abondance relique de Matiére Noire

L’abondance de matiére noire dans notre Univers est fixée par les mesures d’anisotropies
du CMB (section [I.2). Nous allons montrer dans cette section que I'abondance dite
“relique” est directement reliée a la moyenne thermique de la section efficace d’annihilation
multipliée par la vitesse, <0annv>. Un modeéle de matiére noire “réaliste” doit donc
reproduire cette abondance relique. Nous résumerons ici la discussion du calcul de cette
densité relique de [3, [4]. Une dérivation plus détaillée et plus générale que le cas présenté
ici peut étre trouvé dans [20].

Depuis les années 1965, on sait que s’il existe de la matiére noire (soit x), celle-ci
doit présenter une abondance relique. Une telle particule, supposée abondante dans les
premiers moments de I'Univers, est, tant que la température reste plus élevée que sa
masse, T' > m,, en équilibre thermique. Cet équilibre est permis grace a la compensation
de l'annihilation de x en particules plus légéres par le processus inverse (xx — l[)lﬂ
Lorsque la température tombe sous m,, alors I’équilibre est rompu et I’'abondance de

8. Notre modéle considérera y = x.
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CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX 11

matiére noire chute exponentiellement. On pourrait donc naivement penser que la matiére
noire devrait avoir disparu avec le refroidissement de notre Univers. En réalité, il n’en est
rien car notre Univers est en expansion. Or si le taux d’expansion devient plus rapide que
le taux d’annihilation, les particules “n’arriveront plus & se rencontrer” et il restera donc
une certaine quantité de matiére noire que 'on appelle abondance reliqgue. Ce phénoméne
s’appelle le processus de freeze-out (“gel”).

Rentrons maintenant dans un calcul approximatif pour une matiére noire de type
WIMP dont la section efficace sera supposée indépendante de 1’énergie. La densité d’une
telle particule & I’équilibre thermique est donnée par

= ok [ fe)ae (112)

ou g est le nombre de degrés de liberté interne et f(p), la fonction de distribution.

Dans le cas relativiste (I" > m,) la densité de matiére noire est proportionnelle
au cube de la température, ny! o< T2. Le cas non-relativiste (I' < m,) se compor-
tera quant a lui différemment. En effet, la densité y sera supprimée exponentiellement,
n$! o< g(myT/27)3/2 exp(—my, /T). Cest pourquoi si 'Univers s’étendait suffisamment len-
tement pour conserver 1’équilibre thermique, il n’ y aurait, a I’heure actuelle, pratiquement
plus (voire plus du tout) de matiére noire.

En pratique, lorsque la température est tombée sous la masse de notre particule, sa
densité a commencé a chuter exponentiellement, son taux d’annihilation I' aussi (I' =
<aannv> ny ). Lorsque celui-ci est tombé sous le taux d’expansion de I'Univers, H, I' < H,
les x’s ne s’annihilent plus (elles ne sont donc plus a 'équilibre), et I'entiéreté des x’s ne
disparaitra donc pas.

Cette vision simpliste est décrite quantitativement par les équations de Boltzmann :

—X 4+ 3Hny = —(Cannv) [ni - (neq)z] (1.13)

Le premier (resp. deuxiéme) terme en crochets du membre de droite tient compte de la
destruction (création) des x’s. Le deuxiéme terme du membre de gauche de 1'équation
tient compte de ’expansion de I’Univers. Notons que 1’on retrouve, comme attendu, que la
matiére noire décroit en a2 §’il n’y pas d’interactions (c’est-a-dire pour I' < H : freeze-
out). La densité pour un volume en comouvement, na®, est alors constante et se “géle”

pour Pavenir (Fig [L.5)).

Résolvant ces équations, on trouve, dans [4] une estimation de ’abondance relique de
matiére noire, donnée par :
—27 3 —1
myny 3 X107 cm” s

Qpuh® = ~
b Pec <0an'U>

(1.14)

L’abondance est donc indépendante de la masse de la particule de matiére noire.
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12 CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX
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FIGURE 1.5 — Densité de matiére noire pour un volume en comouvement en
fonction de & = m, /T. La courbe pleine représente la suppression exponentielle
et les courbes en tirets représentent le “gel”. On peut voir que ’'abondance de gel
dépend de <aannv>. Plus celle-ci augmente, plus 'abondance relique sera petite.
Figure tirée de [3].

Sachant que WMAP fixe ’'abondance de matiére noire comme suit [9] :
0.0941 < Qpyrh? < 0.1277, (1.15)

un modeéle théorique de matiére noire devra donc approcher au mieux cet intervalle de
valeurs. En utilisant cette contrainte se traduit par une section efficace, <aannv> ~
3x10726 GeV em ™2 (valeur qui est bien la valeur communément utilisée - v. par exemple[21]
- )

Cette valeur justifie d’ailleurs fortement le recours a un nouveau type de particules in-
teragissant faiblement (au sens physique du terme), les WIMPs. En effet, la section efficace
typique d’un processus faible est de 'ordre de <aa,mv> ~ a2(100 GeV)*2 ~ 1072 cm? 571,
avec a de l'ordre de O(1072). Cette impressionnante coincidence l'est d’autant plus
lorsque l'on réalise qu’il n’y a a priori, mis & part la nucléosynthése primordiale, aucune
raison qu’'une interaction faible soit, de prés ou de loin, liée a des considérations purement
cosmologiques. Cela suggére que si une nouvelle particule électro-faible stable est décou-
verte, alors c’est qu’elle est la particule de matiére noire.

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



CHAPITRE 1. PRINCIPES FONDAMENTAUX 13

Ce chapitre a jeté les bases du présent travail et a présenté deux points fondamentaux pour
la suite : la distribution de la matiére noire au sein de notre galaxie et une dérivation de
la section efficace d’annihilation de la matiére noire. Notons toutefois que cette dérivation
fait appel & des hypothéses sur le modéle cosmologique et que les conclusions que nous
tirons dépendent donc de ces hypothéses. De plus, nous supposons l’existence des sous-
halos de matiére noire [I1] dans le halo principal. Ces nouvelles structures peuvent alors
logiquement influencer sur les résultats dérivés.
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Chapitre 2

Le Modéle du Singlet Scalaire

A la lecture du chapitre [I}, nous pouvons nous convaincre d’avoir jeté les bases de réponses
a la question de 'existence de la matiére noire : elle semble exister et étre une composante
a part entiére de notre Univers. Il reste néanmoins deux questions principales, et non des
moindres, auxquelles nous allons devoir nous atteler : Comment détecter la matiére noire ?
et; Quelle est la nature de cette nouvelle particule ? Le chapitre [3| aborde la premiére
de ces questions et la deuxiéme sera le théme du présent chapitre. A I'heure actuelle,
cette question de la nature de la matiére noire reste encore totalement en suspend. Il
existe de trés nombreux modéles qui tentent d’expliquer sa nature et ses propriétés,
mais tous, restent, pour l'instant, au stade théorique. Ce chapitre sera consacré a 1'un
de ces modeéles en particulier : le Modéle du Singlet Scalaire (Singlet Scalar Model -
SSM - )[22], 23, 241, 25, 26], 27, 28|, 29]. Celui-ci est un modeéle minimal, dans le sens ou il
consiste en une extension minimale du Modeéle Standard (SM) nécessaire & 'introduction
de matiére noire.

Ce chapitre est divisé en trois principales sections. La premiére présente les motivations
qui nous poussent a utiliser le modéle du singlet scalaire.

Les propriétés générales du SSM sont traitées dans la deuxiéme section. Le SSM est
obtenu en ajoutant au SM une nouvelle symétrie, Zs et un nouveau singlet scalaire réel,
seule particule impaire sous cette symétrie. Cette particularité permet d’expliquer sa
stabilité et en fait un excellent candidat de matiére noire.

Nous abordons, dans la derniére section les différentes interactions relevantes pour la
problématique de détection de matiére noire et présentons les calculs des sections efficaces
pour celles-ci. Nous trouvons & ce titre la section efficace de 'interaction avec un nucléon
a l'équation (2.9) et la section efficace d’annihilation a ’équation .
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16 CHAPITRE 2. LE MODELE DU SINGLET SCALAIRE

Les bases du SSM furent jetées pour les premiéres fois par Veltman M. J. G. et Yndurain
F. J. [30] (dans un contexte différent) ainsi que par Silviera V. et Zee, A. [31].
L’introduction que nous développerons ici est basée sur [24] ainsi que sur [32]. Le lecteur
recherchant un développement plus complet peut s’orienter vers [22].

2.1 Motivations du SSM

De trés nombreux modéles de la physique des particules tentant d’introduire la matiére
noire existent & I'’heure actuelle. Les modéles probablement les mieux motivés au jour
d’aujourd’hui, et les plus souvent étudiés, sont les modéles qui se placent dans le cadre
de la super-symétrie. Ceux-ci postulent, entre autres, 'existence d’un nouveau nombre
quantique conservé, la parité R, ce qui empéche alors la particule la plus légére impaire
sous R de se désintégrer, et en fait un candidat possible de matiére noire. La contrepartie
de ce modéle est sa complexité et surtout l'introduction d’un grand nombre de nouveaux
paramétres. Notons aussi que ces modéles super-symétriques sont, malgré 'arrivée des
premiers résultats expérimentaux, majoritairement motivés par des arguments théoriques.

Nous avons choisi dans ce travail, de faire appel & un modéle, certes moins en vogue,
mais qui a, entre autres, le grand avantage d’étre simple et de n’introduire que trois
nouveaux parameétres. Au dela de sa facilité d’accés due & sa simplicité, celle-ci permet
surtout de rendre l'interprétation des résultats théoriques relativement clair et de prédire
raisonnablement ce & quoi les expériences de détections de matiére noire doivent s’attendre.
Ces prédictions suffisamment simples permettront aussi de facilement opposer le modéle
aux données expérimentales et donc de tester le modéle.

Nous montrons par exemple, dans la troisiéme partie du chapitre, que le rapport, R
entre la section efficace de diffusion sur un nucléon et la section efficace d’annihilation
n’a comme paramétre inconnu que la masse de la matiére noire. Or ce rapport peut étre
expérimentalement contraint. Il est alors remarquable de constater que l'intervalle de masse
ainsi déterminé coincide avec les données des détecteurs DAMA et CoGeNT (v. chapitre

)

2.2 Propriétés du SSM

Nous étendons le SM de maniére la plus minimale possible en introduisant une nouvelle
particule scalaire réelle, S et une nouvelle symétrie Z. Sous cette symétrie, les particules
se transforment de la fagon suivante :

SM; — SM; et S — =85, (2.1)

ou S'M; représente de maniére générique ’ensemble des particules du modéle standard. La
particule S ne se transforme, quant a elle, pas sous le groupe de jauge du modéle standard
(réduit aux interactions faibles)[[} SU(2)pw x U(1)y-.

1. Nous ne regardons que ces interactions puisque c’est & cette échelle que nous nous plagons.
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CHAPITRE 2. LE MODELE DU SINGLET SCALAIRE 17

Le Lagrangien le plus général décrivant le SSM s’écrit de la maniére suivanteﬂ :

1 1
Lssv = Lsm + 5%38’*5 - §M§S2 —

%’SS‘* —~ A\ HTHS? (2.2)

avec Lgy, le lagrangien habituel du SM et H, le doublet de Brout-Englert-Higgs (BEH) :

i~ y0rian ) 2

Sous le lagrangien (2.2]), trois parameétres, et trois seuls, décrivent les propriétés de la
nouvelle particule S : ug, Ag, A, o Ar, couple la nouvelle particule S au BEH.

Notons que le boson de BEH posséde une valeur moyenne dans le vide (vev) suite a la
brisure spontanée de symétrie du groupe de jauge électrofaible :

(h) = Y avec v = 246 GeV, (2.4)

V2
alors que la symétrie Z5 est supposée ne pas se briser spontanément et S ne prendra donc
pas de vev :

(S)=0 (2.5)

Une conséquence de cette non-brisure de symétrie, est que S est stable et devient donc un
candidat de matiére noire.

Suivant[24], nous pouvons alors écrire la partie dépendante de S du potentiel scalaire, V'
comme :

1 A A
V=g + M) S” + 1554 + ALuS2h + ?LSQhZ, (2.6)

ce qui nous permet alors d’identifier la masse de S au premier terme du membre de gauche

de I'équation([2.6)
mg = pg + Ao, (2.7)

2.3 Interactions relevantes et sections efficaces

La matiére noire que nous recherchons dans le cadre de ce travail est une matiére noire
légérelﬂ :
mpy S 10GeV. (2.8)

Dans ce cadre, le nombre de canaux d’annihilation (en 2 corps) vers des particules du
SM (i.e. quarks, leptons et boson) est limité. L’annihilation en bosons n’est pas possible
pour le W (my ~ 80GeV) ni pour le boson Z[32]. Au tree level, la particule de matiére
noire, S, peut s’annihiler, via le canal s, en paires de fermions au travers du BEH (Fig
2.1{(a)). Au vu de la masse de la particule de matiére noire et des couplages de Yukawas
des différents fermions, les seuls modes d’annihilation relevants sont les paires bb, c¢ et
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18 CHAPITRE 2. LE MODELE DU SINGLET SCALAIRE

2 f DE'.-I\\//DEL-I
|
h
N

DM ¥ N
FIGURE 2.1 — Annihilation de matiére noire en une paire fermion-antifermion(a)
et diffusion sur un nucléon (b).

777, La particule de matiére noire peut aussi subir une diffusion élastique indépendante
du spinfl] toujours au travers du BEH, (Fig[2.1{b)) selon le canal t.

Ces deux types d’interactions seront les seules non-nélgigeables pour l'intervalle de masse
considéré (2.8)).

2.3.1 Diffusion élastique sur les Nucléons

La diffusion élastique sur un Nucléon N, ou plus précisément sur ses quarks constituants,
a lieu au travers de I’échange du BEH. La section efficace de ce processus est donnée par
[32] :

2 2
SI _ >‘L Mo f2 2 (2 9)
USN—>SN—TT 7 o5J MN .
mymg

avec my,, la masse du BEH, my, celle du nucléon, p,, = mgmpy/(ms+mp), la masse réduite
du systéme DM-nucléon et f, est un facteur de forme. Celui-ci caractérise la contribution
des différents quarks a la masse du nucléon, (V| PO mgqq|N) = >y famn = fmy. Suivant
[33, 134, [35], [36] , nous prendrons comme valeur centrale f = 0.3 (0.14 < f < 0.66).

2.3.2 Annihilation en fermions

Le calcul de la section efficace de ce processus est présenté en Annexe [A] et le résultat
obtenu correspond & la littérature (c¢f. par exemple [32]). On trouve :

20,2 213/2
o FUrel =M ﬁmf(ms — ) : (2.10)
SS—ff rel — Tlc T mgmi .

ol n, est le nombre de couleurs, n. = 3(1) pour les quarks (leptons), my est la masse du

fermion et vy = 4/ — 4m?9 /mg est le vitesse relative des deux S’s dans le référentiel du
centre de masse.

2. Nous ne gardons ici bien évidemment que les interactions créées par le modéle qui sont renormalisables

3. Cet intervalle est motivé par les expériences de détection directe, cf. chapitre

4. On peut aussi considérer une particule de matiére noire fermionique. Dans ce cas, au dela des nouvelles
constantes de couplage, la section efficace de diffusion calculée est inférieure d’un facteur m% /v>. Le lecteur
peut trouver plus d’informations a ce sujet dans [32].
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CHAPITRE 2. LE MODELE DU SINGLET SCALAIRE 19

Le rapport de branchement de I’état final 7 est défini comme :

Ooo_t. 7
BR; = 22— tili (2.11)
Zj 055~ 1 F;

ou la somme s’entend sur tous les états finaux possible.
Le tableau (2.1)) présente les rapports de branchements entre les états finaux bb, cé et
777~ pour trois masses de matiére noire.

Mg | Rapport de branchements

[GeV] | bb  cc T
10 0.84 0.10 0.06
8 0.82 0.11 0.07
6 0.73 0.17 0.10

TABLE 2.1 — Rapport de branchements pour les différents états finaux de I’an-
nihilation de S pour trois masses différentes de mg.

10° £
10* b
10° £
o
10° £
10" &
10° & R f=0.14 4
e —1=0.30 ]
o == 1=0.66
1975 1 2 3 4 5 6 7 8 9
mS[GeV]

FIGURE 2.2 — Valeur de R en fonction de la masse de S pour trois valeurs
de f différentes. La zone rouge est la zone contrainte par DAMA. Cette figure
provient de [32].

Si nous regardons maintenant le rapport entre la section efficace d’annihilation et de
diffusion, on obtient :

R

212 4,2
7 ISN—SN p frmi s mg

ncmi (m?9 — m?ci)?’/2

(2.12)
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20 CHAPITRE 2. LE MODELE DU SINGLET SCALAIRE

Utilisant alors les valeurs de la section efficace de diffusion déterminée par DAMA (v. Fig

3.2) :

3x 1074 em? < 035 gy <5 x 1073 cm? (2.13)

et la valeur de la section efficace d’annihilation déterminée par I’abondance relique thermal
contrainte par WMAP (équation , on trouve que R ~ 10374, Le graphique ({2.2)
présente les résultats du calcul de R d’aprés I’équation en fonction de la masse de
S et pour trois valeurs de f. On voit que remarquablement, les contraintes de DAMA sont
en accord avec les calculs théoriques.

Ce deuxiéme chapitre a présenté un modéle particulier de matiére noire, le SSM. Celui-ci est
minimaliste et permet & ce titre d’étre relativement facilement confronté aux expériences.
Nous avons calculé les sections efficaces de diffusion sur un noyau et d’annihilation et avons
montré que les résultats obtenus sont en bon accord avec les données expérimentales.
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Chapitre 3

Détections de Matiére Noire

Nous avons, dans les deux premiers chapitres, abordé la matiére noire comme un concept
théorique, tentant de répondre au mieux & des énigmes observationnelles inexplicables en
ne considérant que la matiére usuelle. Il “reste” maintenant, afin d’accéder a des outils de
vérifications, & détecter cette matiére exotique. Ce sera le théme de ce chapitre. Au vu des
limites numériques sur la valeur de sa section efficace, on peut facilement réaliser I’exploit
que cela représente de tenter de détecter expérimentalement la matiére noire.

Il existe principalement trois méthodes de détection de la matiére noire : la détection
directe, indirecte et enfin, la recherche de la particule de matiére noire au sein des
accélérateurs de particules (par exemple le Large Hadron Collider (LHC) au CERN). La
premiére section brossera rapidement le principe de la détection directe. Une présentation
succincte des résultats expérimentaux de DAMA (pour DArk MAtter)[3T], de Coherent
Germanium Neutrino Technology (CoGeNT)[38] et de Cryogenic Dark Matter Search
(CDMSII)[39] y sera aussi développée.

La détection indirecte de matiére sera le sujet de la deuxiéme section. Nous y
présenterons d’abord le contexte théorique, y développerons les calculs nécessaires a la
compréhension et présenterons ensuite les expériences Energetic Gamma Ray Experiment
Telescope (EGRET) et Fermi Gamma-ray Space Telescope, communément nommée
FERMI. Les résultats de ces expériences [40, 41, [42] seront confrontés aux calculs
théoriques réalisés dans le présent travail aux chapitres [4] et

Nous ne traiterons pas ici de la détection aux accélérateurs de particules, mais nous
attendons les résultats du LHC avec impatience.
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22 CHAPITRE 3. DETECTIONS DE MATIERE NOIRE

3.1 Deétection Directe

Le but du présent travail et par conséquence, le but de cette section, n’est pas de
développer de maniére exhaustive les techniques expérimentales et théoriques de la
détection directe, mais bien de se donner les outils nécessaires & la compréhension des
résultats expérimentaux qui y seront développés.

Comme nous 'avons établi dans les chapitres précédents, la matiére noire est supposée
étre un constituant important de notre Univers. Nous avons vu au chapitre [I| que cette
nouvelle matiére était aussi présente dans les galaxies, les WIMPs se déplacent donc en
leur sein. Le Systéme Solaire, et plus particuliérement la Terre, devrait alors subir les
conséquences des interactions des WIMPs avec la matiére. Le but de la détection directe
est de mesurer 'une de ces conséquences : le recul d’'un noyau ayant subi une collision
(supposée élastique) avec un WIMP.

2-4 keV

- 0.1
= a8 E i i DAMA/LIBRA:= 250 kg (0.87 tonxyr) | i
w 008 F : ! ! : ! '
£ 006 | | | | | | |
2oour o | i s = s
B Il 57 i N9 %"E\L i *%-P}‘ﬁ‘} Pata:?
2 o0 Bpt | PR | ‘T%“’ TR T TN
S 004 | | I | | |
Fivd S | : : : :
z :E_‘] EI | 1 1 Iil 1 1 1 1 I I: 1 1 1 | 1 1 Iil I 1 1 1 Iil 1 1 1 I 1 1 i 1 I 1 1 1 1 Iil 1
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Time (day)

FI1GURE 3.1 — Nombre résiduel d’événements par jours de single-hit scintillation
events observé par DAMA /LIBRA en fonction du temps, pour un intervalle
d’énergie de 2 a 4 KeV. Cette figure est tirée de [37] (figure 1).

Apreés avoir subi une collision, le noyau perdra son énergie soit en interaction nucléaire
avec d’autres noyaux, soit par interaction électromagnétique avec les électrons liés. Dans
ce dernier cas, des photons sont émis et peuvent étre recueillis par des tubes photomulti-
placteurs afin d’amplifier le signal.

Il est évident que les chocs subis par les noyaux peuvent avoir diverses origines (matiére
noire, neutrons thermiques, rayonnements cosmiques, radioactivité naturelle, etc). La
question suivante peut alors étre posée : Comment différencier un signal spécifique a la
matiére noire d’un signal “classique” ? C’est pourquoi les expériences de détection directe
sont profondément enfouies sous terre afin de minimiser au maximum le bruit de fond
astrophysique. Il “reste” alors encore a contrdler, au mieux, la radioactivité naturelle (ce
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qui est loin d’étre chose aisée).

Le collaboration du détecteur DAMA a proposé une forme de vérification du signal.
La matiére noire est supposée étre présente sous forme de halo dans les galaxies. De
par notre mouvement céleste, DAMA devrait alors voir une modulation annuelle dans
le signal des détecteurs. En effet, le taux d’événements est proportionnel & la vitesse
relative entre le WIMP et sa “cible”, I'qst o< v,¢;. Lorsque la vitesse de rotation de la Terre,
dans son mouvement autour du soleil, s’additionne avec celle du Soleil autour du Centre
Galactique (CG), la vitesse relative v, est plus grande et on s’attend & un Tge plus
élevé (inversément quand la Terre se dirige en sens opposé)ﬂ Il n’y a, contrairement a la
matiére noire, aucune raison pour qu’une modulation comparable soit observée dans les
collisions d’origine “classique”. On peut donc raisonnablement penser que si modulation
il y a dans les signaux, elle est la trace de collision avec des WIMP’s. L’expérience
DAMA /Nal, puis DAMA /LIBRA ont réussi a détecter cette modulation. DAMA /LIBRA
est constitué en un énorme bloc de cristaux d’iodure de sodium scintillants dopé en
Thalium (Nal(T1)) enterré en grande profondeur au Laboratori Nazionali del Gran Sasso
en Italie. Les résultats de DAMA /Nal[43], confirmé par DAMA /LIBRA|37] sont présentés
sur la figure (3.1)). On y voit une modulation annuelle & un niveau de confiance de ~ 8 —9¢.

Il est important de remarquer, qu’aucune autre expérience (que ce soit CDMSII
ou CoGeNT) existante n’a pu mettre en évidence cette modulation. Celle-ci est donc
raisonnablement sujette & caution.

Nous ne nous attarderons pas dans ce travail sur le fonctionnement des expériences
CDMSII et CoGeNT, qui, elles aussi, tentent de mettre en évidence les collisions élastiques
entre un WIMP et un noyauﬂ Rappelons toutefois que ni CDMSII, ni CoGeNT n’ont pu
mettre en évidence la modulation annuelle observée par DAMA et que leur résultat sont
donc basés sur analyse plus classique.

La collaboration CoGeNT a récemment publié les premiers résultats de 'expérience
[38] (présentés sur la figure (3.2))). Au vu de la réserve qu’il faut avoir vis-a-vis des données
DAMA, il est remarquable que les résultats de CoGeNT, qui ont un niveau de confiance de
90%, soient raisonnablement en accord avec ceux de DAMA. Notons enfin que les données
de CDMSII sont, eux aussi, grandement sujets a caution. Ceux-ci ne se basent en effet que
sur I'observation de deux événements (C.L. : 10).

D’autres expériences sont aussi effectuées sur le sujet (par exemple XENONJ45]).
L’ensemble des contraintes sur la masse et sur la section efficace de diffusion de la matiére
noire sont reprises sur la figure .

Le taux de collision avec les noyaux dépend de plusieurs facteurs de nature fort

1. Cet effet devrait étre de I’ordre de ~ 15%. La terre tourne en effet a la vitesse, vgy ~ 30 km/s autour
du soleil celui-ci tourne autour du centre galactique a la vitesse, vg ~ 220 km/s. Lorsque les deux vitesses
sont alignées, la vitesse relative augmente alors de ~ 15%.

2. Il s’agit cette fois, non plus d’iodure de sodium mais bien de Germanium.
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FIGURE 3.2 — Section efficace de diffusion élastique en fonction de la masse. La
région verte correspond & CoGeNT (avec les contours & un C.L. de 90% et 99%
respectivement). La région favorisée par DAMA est représentée (avec les mémes
C.L. pour les contours que CoGeNT) avec (orange et mauve) et sans (contour
mauve) channelling. Les deux événements de CDMSII sont représentés par la
région bleue (C.L. : 1o). La ligne pointillée bleue (noire) est la limite d’exclusion
de CDMS-Si (XENON10) (a4 90% de C.L.). La ligne noire en tirets est la limite
d’exclusion de XENON10 (a 90% de C.L.) avec d’autres hypothéses, et, enfin,
les deux lignes bordeaux fixent la région prédite par le SSM contraint avec les
données WMAP.Cette figure est tirée de [44] (figure 1).

différente : (1) le nombre de noyaux dans la cible, (2) la densité locale de matiére noire,
(3) la section efficace d’interaction des WIMPs et (4) de la vitesse relative. Nous voyons
donc que tant des éléments de physique des particules, que des éléments d’astrophysique
influencent ce taux. Les hypothéses faites sur pp et sur la vitesse de dispersion de
la matiére noire ont alors évidemment un impact sur les résultats. Nous ne devons
pas non plus oublier la possible influence de la radioactivité naturelle sur les données
expérimentales.

Ces remarques nous rappellent que ce type de détection est délicate et que les résultats
obtenu sont donc relativement sujets & caution. Cependant, I’élément interpellant est de
constater que l'’ensemble des résultats indiquent une région commune. Partant de cette
constatation, nous pensons alors qu’une analyse des conséquences d’un candidat de masse,
contrainte par ces expériences, est justifiée et intéressante.
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L’intervalle de masse privilégié, dans lequel nous nous plagons pour ce travail, est :

6 GeV < mpy < 10GeV (3.1)

3.2 Détection Indirecte

Les particules du SM créées lors de I’annihilation de deux WIMP’s (S + S — f + f) nous
offrent une nouvelle possibilité de détection de la matiére noire. En effet ces particules
ou celles créées dans les cascades d’'interactions suivantes(Fig [3.3) sont, contrairement aux
WIMP’s, tout a fait détectables, c’est ce que l'on appelle la détection indirecte. Au vu des
perspectives ouvertes par les nouvelles données du satellite FERMI, nous nous intéresserons
ici uniquement a la détection d’un seul produit de ’annihilation : les photons. De par 'effet
de puits de potentiel, nous pouvons supposer que les WIMP’s possédent une densité plus
élevée au Centre Galactique (GC). Nous nous attarderons donc principalement au calcul
du flux théorique de photons provenant du centre de la Voie Lactée. Nous étudierons aussi
le flux de photons de nos galaxies satellites naines, ainsi que le flux de photons ayant subi
une diffusion de Compton inverse.

v / Gamma-rays

e
o !

% W /Z/q
WIMP Dark vy
Matter Particles S—
+ VuVe
Ecu~100GeV ik WS
% W+/Z/q e\
/ - Neutrinos
N\ Vu
\

+afew p/p, d/id
Anti-matter

FIGURE 3.3 — Schéma de productions de particules lors de l'annihilation de
matiére noire. Pour des WIMP’s, nous avons vu que les paires bb, cé et 777~
sont favorisées. Dans notre cas, 1’énergie du CM de masse n’est pas suffisante
pour former des paires W . Cette figure est tirée de [42] (figure 1).
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3.2.1 Flux de photons provenant du Centre Galactique

Nous cherchons ici & déterminer une formule pour calculer le flux de photons créés par
I’annihilation de matiére noire provenant d’une région AS2 du ciel, i.e. d’un volume infini de
section AQ). A ce titre, nous allons d’abord déterminer le taux d’annihilation des WIMPs.
Plagons-nous tout d’abord dans un cas ot le WIMP n’est pas sa propre anti-particule,
X # X- Dans ce cas, le nombre de paires xx capables de s’annihiler par unité de volume

est donné par
; 1
Py Py (3.2)
My my %4
Supposons qu’il existe une symétrie particule-antiparticule. On a alors que m, = myg =
mpnr et py = pg = p/2. Le nombre d’annihilations dans un élément de volume vaut alors :

2
2
4m7

Dy = AV (Gannv). (3.3)

Revenons maintenant au cas qui nous intéresse, ¢.e. une matiére noire scalaire pour laquelle
_ . . . . —1
x = X = 5. Dans cette situation, le nombre de paires de particules vaut (g) = nn=l) _n—oo

%2. Le taux d’annihilation est alors 1) augmenté d’un facteur 2,

2
P
Tyy = T dV {Gannv). (3.4)

Un observateur situé a une distance r de la zone d’annihilation, dV/, verra le flux de
particules ¢ suivant :
do; 1 dN;  p?

— = dV (Gannv) (3.5)
dE  4nr? dE 2m3),,

On sait que dV = r2dQdr, on peut alors écrire le flux provenant d'une région V,,,,, pour

p o) do 1 1 dN,
7 7 2
=s——s <aannv>— p~(r)dQdr (3.6)
dE  24mmi,, dr Jy,..
Afin de clarifier 'origine de différents termes dans (3.6]), on réécrit traditionnellement cette
équation avec un facteur qui ne dépend que de la géométrie du probléme et pas de la

physique des particules, J(AQ) (qu’on normalise aux valeurs locales et qui devient donc
sans dimension). Celui-ci est défini de la maniére suivante :

7 1 ds p?(r(s, ¥))
JAQ) = — / a0 LrRSY) 3.7
( ) AQ AQ ligne de visée T'® p% ( )

ot la coordonnée s relie ’'Observateur au volume d’annihilation situé en r (Fig|3.4) et ou
©® désigne des valeurs locales au Systéme Solaire. La dépendance de r en s et 1) se calcule
facilement avec le théoréme d’Al-Kashi :

r= \/82 —2cos(¢y) sre + 2. (3.8)
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Galactic
Center

Galactic Plane

FIGURE 3.4 — Définition de la coordonnée s

Le flux de photons “ prompts”lﬂ s’écrit finalement de la maniére suivante :

d®,(E,¢) 1 p3  dN, -
— L = 0o e —— J(AQ) AQ 3.9
dE 3 (Tann¥)7e wm3,, g Y (3.9)

Notons que si la matiére noire peut se désintégrer en paires de particules différentes, il faut
sommer ’ensemble des photons provenant de chacun de ces canaux et on a alors :

AN 1ot AN,
S Vytot Byt 1
dE zf:R I 4E (3.10)

ou on somme sur les différents canaux, f, avec RBy, le rapport de branchement du canal

f.

Le Tableau (3.1)) reprend les valeurs de J(AQ) pour différents profils de densité et ce
pour les valeurs A} égales aux résolutions angulaires de FERMI et I’EGRET.

Parameétres J (AQ)
Profil |a B v R | AQ=10"3(EGRET) AQ = 10"3(FERMI)
[kpc]| [st] [st]
NFW |1 3 1 20 1383 14523
Moore |1 3 1.16 28 3832 81 313
Einasto | - - - 20 2092 7294
Isol [2 2 0 3.5 30 30
Isoll |2 2 0 5 13 13
Burkert | - - - 5 50 51

TABLE 3.1 — Paramétres et valeurs de J(AS) pour différents profils et différents
angles solides.

Puisqu’il arrive que dans la littérature la région du ciel considérée soit donnée en
coordonnée galactique, nous avons calculé le Jacobien du changement de variables dans
Pannexe [Bl

3. prompts = photons créés lors de 'annihilation et qui nous parviennent sans avoir subi de processus
qui ont modifié leur énergie (diffusion Compton inverse, etc).
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3.2.2 Flux de photons provenant des Galaxies Satellites Naines

Si l'on regarde maintenant le flux de photons provenant des galaxies satellites a la Voie
Lactée, le facteur J gardera la méme définition mais ne sera habituellement plus normalisé
aux valeurs locales, et on a donc :

- 1
J(AQ) = / dQ/ ds p2(r(s,1)). (3.11)
AQ AQ ligne de visée
ot [J] = GeVZ cm™®. La densité de matiére noire sera alors seulement définie pour des
rayons inférieurs au rayon de marée de la galaxie naine [47, 48] :
p(ry = § Pil0) T < (3.12)
0 r>mr ’

ot p;(r) est un des profils de densité de matiére noire. Le flux vaut par conséquent :

d(p’Y(E7 1/])
dE

1 dN,y tot =
: AQ) AQ. 1
47Tm2DM dFE I ) (3.13)

1
= 5 <0'ann7)>

3.2.3 Flux de photons ayant subi une Diffusion Compton Inverse

Le but de cette section est de déterminer le spectre des photons qui ont subi une
collision avec un électron créé par l'annihilation de matiére noire. Ce spectre pou-
vant étre relativement important, il sera raisonnable de le considérer. L’ensemble des
rappels nécessaires a la compréhension de la diffusion Compton est donnée dans I’annexe[C]

Lors des chaines de désintégrations des paires de fermions créées lors de ’annihilation
de matiére noire, des électrons (de maniére équivalente des positrons) peuvent étre créés.
Ces électrons possédent une relative grande énergie (par rapport a leur énergie de masse,
me = 511 KeV/c?). Durant leur voyage dans la Galaxie (ou plus généralement dans
notre Univers), ils peuvent entrer en collision avec des photons, c’est ce qu’'on appelle le
processus de Diffusion Compton Inverse (ICS).

Les photons que nous considérons dans notre probléme ont trois origines différentes
possible :

1. Les photons peuvent étre ceux du CMB

2. Ils proviennent aussi plus simplement de la lumiére des étoiles du disque galactique
(SL)

3. Il reste, enfin, le rayonnement infra-rouge (IR) produit suite a ’absorption de photons
SL par la poussiére galactique.

Comme on peut facilement s’en convaincre, il nous sera intéressant pour la suite du
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travail de connaitre la distribution de ces photons. Ce calcul sera basé sur la discussion de
M. Cirelli et P. Panci [21].

Nous ferons deux hypothéses simplificatrices afin de calculer la densité de photons :
(1) nous considérerons une densité moyenne de champ qui ne dépend pas de r (2) et nous
supposerons en deuxiéme lieu que la radiation se fait selon un spectre de corps noir, et ce
pour les trois origines différentes[] :

VGRS 14
TLZ(G) = i ﬁ eﬁ/Ti 1 (3 )
avec €, I’énergie du photon, T}, les températures propres & chaque type de photons, ainsi
que N;, un facteur de normalisation propre a chaque origine de photons et dépendant de

la région observée. Les valeurs de la température sont données dans le tableau (3.2)).

Température
TSL ‘ TIR ‘ TCMB
03¢V [35107°eV [ 2753 K

TABLE 3.2 — Température du bain de photons en fonction de leur type.

Les énergies typiques de ces photons sont bien inférieures & 1’énergie de masse de 1’élec-
tron, € < eV, contrairement aux hypotheéses de la diffusion Compton (v. Annexe . Nous
allons donc devoir adapter le processus de diffusion Compton & notre problématique astro-
physique.

Mais avant, notons que, suite aux remarques faites en début de cette section, nous pourrons
nous placer, pour la suite du développement, dans les deux limites suivantes :

1. Les électrons seront supposés fortement relativistes, v > 1.

2. Nous prendrons la limite de Thomson (v. Annexe |C) de toutes les équationslﬂ

Abordons alors maintenant I'analyse précise de cette diffusion Compton inverse. Nous
discuterons d’abord de la cinématique relativiste du probléme, puis analyserons le flux de
photons diffusé.

Cinématique relativiste

Nous discuterons, suivant [49], le probléme en utilisant deux référentiels différents : le
référentiel du bain de photons (le “laboratoire”, K) et le référentiel du centre de masse
(K).

En utilisant 'effet Doppler relativiste, nous pouvons passer de 1’énergie d’un référentiel
a lautre en utilisant la formule suivantel :

€ = ve(1 — Bcosh) (3.15)

4. Cette hypothése pourrait paraitre douteuse, mais le lecteur peut se diriger vers la section 3 et la
figure 1 de |2I] pour se convaincre de ses bons résultats.

5. La validité précise de cette limite est discutée a I’Annexe @

6. 0 est ici angle entre la direction de propagation de I’électron et du photon cf. Fig|3.5)
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Lab System (K)

FIGURE 3.5 — Collision électron-photon dans le systéme du “laboratoire”(figure
tirée de [49]).

Sachant que 8 = /1 —~v~2 et que v > 1, on peut effectuer le développement de Taylor
suivant

1 _
B~1-— 37 2 (3.16)

on remarque alors que ’énergie du photon dans le référentiel du centre de masse est bornée
supérieurement et inférieurement comme suit

/
min

€ ey <é <e, ~2ve (3.17)

On apprend aussi de (3.15)) que les photons avec 6 ~ 0 posséde une énergie trés faible
dans K’ alors que pour les photons “transverses’, on observe I'inverse. Sans perte de gé-
néralité, 'on pourra donc négliger les photons avec 8 ~ 0 dans la suite de ce travail.

Dans le référentiel du centre de masse, nous retombons dans le cas de la diffusion
Compton “classique” et pouvons donc utiliser la formule (C.2)). II suffit alors d’effectuer un
changement de référentiel pour obtenir ’énergie finale dans K, ce qui donne :

€1 = vey (1 + Beos(m — 67)) ~ ve| (1 — cos b)) (3.18)

Cette équation nous permet alors de fixer les limites pour I’énergie finale du photon dans le
référentiel du laboratoire : €1, = 2v€} (pour 6] = 7). Si Pon prend maintenant la limite
de Thomson et que l'on se rappelle que €.~ 2ve, on obtient la limite maximale
sur ’énergie finale du photon dans K :

Elmax & 47°€ [Limite de Thomson| (3.19)

Le photon diffusé peut donc posséder une énergie d'un facteur 72 supérieur au photon
initial.
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FIGURE 3.6 — Diffusion Compton dans le référentiel du centre de masse (figure
tirée de [49)]).

En guise d’exemple “maximum”, prenons le cas d'un électron d’énergie O(10 GeV).
Le facteur de Lorentz vaut alors ~ 10* (v = E/m,.), 'énergie peut donc étre augmentée
d’un facteur ~ 108, ce qui, méme pour des photons du CMB (e ~ O(10~*eV)), donne un
rayonnement gamma tres énergétique : €1, ~ 10 MeV.

Le flux

Revenons maintenant a notre préoccupation premiére, qui était de déterminer le flux
de photons qui ont subi un ICS. Le calcul rigoureux de ce flux est présenté en [2I], nous
ne noterons ici que le résultat du calcul :

== re
dey €1 A4r M]%M

A2 1 (gawnv) B - /MDM PlevE) y oy, (3.20)

dE T(E)

Me

3.2.4 Expériences de détection indirecte

Nous utiliserons les données de deux satellites :

— Fermi Gamma-ray Space Telescope - Large Area Telescope (FERMI-LAT)
— FEnergetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET)

Le télescope EGRET est I'un des intruments & bord du Compton Gamma Ray
Observatory lancé par la NASA en 1991. Il détecte des photons dans une gamme d’énergie
de 30 Mev a 30 GeV avec une résolution angulaire de AQ = 1073 sr et une résolution en
énergie de I'ordre de ~ 15%.

Lorsqu’un photon de haute énergie interagit avec le détecteurﬂ il créé une paire et —e™.

7. La création de paires est induite par 'interaction entre le photon au travers d’une chambre & étincelles
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Celle-ci est alors analysée grice & un calorimeétre.

Le télescope FERMI est le successeur A’EGRET et fut lancé en juin 2008. Son
instrument principal, le Large Area Telescope (LAT) détecte des photons dans une gamme
d’énergie plus large, de 20 MeV & plus de 300 GeV avec une résolution angulaire de
AQ = 107° sr mais un champ de vision de prés de 20% du ciel. Par rapport & EGRET, il
posséde, en plus, un détecteur de traces au Silicium, mais le processus général reste le méme.

Des informations générales complémentaires sur ces deux satellites peuvent étre trou-
vées sur leur page internet [50), 51] ou dans [52].
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Chapitre 4

Flux de photons provenant du
Centre Galactique

Afin d’espérer détecter un signal imputé a I’annihilation de matiére noire, nous cherchons a
analyser des régions o le rapport du signal “matiére noire” sur fond diffus est attendu étre
grand. Deux régions répondent relativement bien & cette contrainte : le Centre Galactique
(GC) et les galaxies satellites naines de la Voie Lactée. Ce chapitre est consacré au centre
galactique, le chapitre suivant traitera, quant & lui, du cas des galaxies naines. La matiére
noire est supposée s’accumuler au centre galactique pour y former un cusp. Or le flux de
photons est proportionnel au carré de la densité de matieére noire, ®, o p% - Cela fait
du centre galactique une excellente source potentielle de rayons gammas provenant de
I’annihilation de matiére noire. Malheureusement cette région est aussi une zone avec un
background astrophysique important et encore fort mal connu.

La premiére section présente la problématique d’un point de vue général et explique
la méthode suivie dans ce travail.

Une compréhension la plus large possible du background est nécessaire a la bonne
interprétation des résultats. La deuxiéme section de ce chapitre se veut & ce titre une
introduction & cet aspect particulier. La complexité de ce fond diffus, ainsi que sa
modélisation y sont présentées.

La troisiéme section présente les résultats théoriques du flux de photons et les confronte
aux résultats expérimentaux. Il s’ensuit une discussion des différentes figures présentées.

L’ensemble des simulations d’annihilation de matiére noire ont été réalisées avec le géné-
rateur d’événements Monte-Carlo Pythia (version 8.1). Des informations sur ce générateur
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d’événements peuvent étre trouvées dans [53]. Le code utilisé pour la génération des spectres
de photons est présenté dans I’annexe [F}

4.1 Mise en situation de la problématique

Il est important & ce stade de rappeler que nous ne cherchons pas ici a interpoler les
données expérimentales avec des calculs théoriques. Nous suivrons ici humblement, au vu
des difficultés inhérentes a notre problématique (c¢f. prochaine section), la démarche de
la grande majorité des auteurs sur le sujet qui consiste a contraindre les modéles. Nous
calculerons le flux de photons dii & ’annihilation de la matiére noire et le confronterons
aux résultats expérimentaux. Rappelons & ce titre que le flux de photons donné par
contient des termes de deux origines différentes : I’'une est propre a la physique des parti-
cules, I'autre est purement astrophysique.

d®, (E, ) = 1 EMdNV / dQ/ ds pg(r(s V) (4.1)
dE dr 2 mQDM dr A ligne de visée
Physique des particules Astrophysique

Nous avons vu, dans les chapitres précédents, que la section efficace d’annihilation est
contrainte par les données de WMAP, et que la masse de la matiére noire est contrainte
par des expériences de détection directeE]. Nous pouvons donc considérer que, mis & part le
spectre de photons, les éléments du terme dii & la physique des particules sont relativement
bien connus.

Les contraintes que nous placerons peuvent donc raisonnablement s’appliquer principa-
lement sur le spectre de photons, c’est & dire sur le modéle du singlet scalaire, moyennant
Iincertitude astrophysique qu’est le profil de densité de la matiére noire au sien de notre
Voie Lactée.

Afin de contraindre le modéle, nous allons confronter les résultats des calculs théoriques
de flux aux données expérimentales. Si notre flux est supérieur au signal expérimental ou
approche fortement ce signal, alors il apparait une certaine contrainte sur notre modéle.
Une analyse précise de ces contraintes consisterait a effectuer une étude x?, afin de pouvoir
placer des limites sur les profils de densité. Par manque de temps, nous n’avons pu entrer
dans cette partie de ’analyse et nous sommes limités & la comparaison des flux.

4.2 Le flux de photons d’origine astrophysique

Comme nous 'avons déja introduit, nous pouvons raisonnablement supposer que, si la
matiére noire existe, le GC est une source brillante de rayons gammas dus a 'annihilation

de matieére noire (Fig [4.1)).

1. Certes ces expériences sont elles aussi soumises a caution, mais néanmoins, un faisceau de coincidences
pointe dans une méme direction
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14 s— — 18
log S ( M., kpc’®sr')

FIGURE 4.1 — Emission simulée de rayons gamma’s ‘“noires”. L’ensemble des
composantes du halo (le halo lui-méme, et tous les sous-halos) y sont considérées.
Cette figure provient de [42].

FIGURE 4.2 — Le Centre Galactique de la Voie Lactée en ondes radios [40].
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La détection de ce signal dans cette région est rendue difficile par le trés important
signal de background. En effet le centre galactique est une région extrémement active de
notre Voie Lactée. Elle est remplie de sources en tout genre (pulsars, quasars - présents
en arriére fond - ;| etc) qui émettent dans une plage de longueurs d’onde allant des ondes
radios aux rayons gammas (Fig .

De nombreux photons gammas d’origine astrophysique peuvent donc venir se super-
poser au signal de la matiére noire. Ceci rend l'interprétation des données expérimentales
relativement délicate, d’autant plus que le fond astrophysique est lui-méme une superpo-
sition de trois composantes différentes :

— Des sources ponctuelles (noyaux galactiques actifs, Quasars, etc);

— Le fond diffus galactique (régions HI, interactions des rayons cosmiques avec le milieu
intersidéral, etc);

— Le flux intergalactique isotrope.

Le probléme est multiple et complexe. Les sources ponctuelles doivent étre suffisamment
bien résoluesE] et I'on doit pouvoir s’assurer d’avoir détecter toutes les sources (ce qui est
évidemment loin d’étre une sinécure). La détection de sources ponctuelles est un travail
délicat et en constante progression. De nombreuses cartes de ces sources existent et sont
réguliérement mises & jour. A titre d’exemple, la Fig présente ’ensemble du ciel en
rayons gammas et on y voit nettement certaines des plus importantes sources galactiques.

PKS 1502+106

& o

» Sun PR g Sum
Octabar 30, 2008 August 4, 2008

PSR 11836+5825

- Geminga
0727115
LS1 +61 303 PkS .‘, 7-11 .
0

Q

Unidentified

Credit: NASA/DOE{Fermi/LAT Collaboration

FIGURE 4.3 — Le ciel vu en rayons gammas par Fermi. On y voit plusieurs sources
ponctuelles.

2. Fermi permettra sur ce point précis un avancée significative puisque sa résolution angulaire est de
AQ = 1075, 2 ordres de grandeurs supérieurs & EGRET.
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Abordons maintenant le fond diffus galactique et le flux intergalactique isotrope. Ces
deux composantes sont loin d’étre parfaitement connues et sont donc modélisées. Pour
EGRET, le modéle du flux galactique diffus fut développé par Bertsch et al. dans [54] et
par Hunter et al. dans différents articles. Nous ne rentrons pas ici dans les détails de ce
modéle, mais celui-ci se base sur les lignes de '2CO, les cartographies des régions HI, et
un modele de distribution des rayons cosmiques (CR). Le lecteur désirant de plus amples
détails sur ce sujet peut se diriger vers [411 [55].

FERMI, quant a lui, modélise le fond diffus galactique avec ’aide d’un code Monte-Carlo
appelé GALPROP [56].

Contrairement au flux galactique, I'origine méme du flux isotrope n’est pas encore bien
connue [57), 58]. Cela rend la compréhension de cette composante du background d’autant
plus difficile. Ce signal est donc lui aussi modélisé. Le flux dérivé est une loi de puissance
avec un indice spectral de -2.1 et une valeur intégrée de 1.17 x 1075 photons cm? s~! sr—!
au dessus de 100 MeV.

4.3 Présentation et analyse des résultats

Jusqu’a peu, nous ne possédions qu’une seule source de données expérimentales concer-
nant la détection de flux de gammas spatiaux, celles du satellite EGRETEL

La figure confronte le flux théorique de la matiére noire pour trois masses diffé-
rentes (mpys = 10 GeV, 8 GeV et 6 GeV) qui proviendrait d’une région avec —2° < b < 2°
et =5 <l < 5°E| (ot b et [ sont respectivement la latitude et la longitude galactique)
avec les données EGRET [55] (en vert sur la ﬁgure)lﬂ Nous avons supposé un profil
de densité NFWEL et avons pris, comme section efficace, la valeur fixée par WMAP,
<Ummv> =3x107%6 cm? s~ L.

Nous voyons que notre flux théorique ne dépasse pas le signal expérimental. Cela dit
celui-ci représente jusqu’a 40% (pour E ~ 500 MeV) du flux observé, ce qui parait déja étre
une fort grande proportion et permet donc probablement de contraindre en notre modéle.

Depuis lors, les premiers résultats préliminaires de FERMI pour le centre galactique
commencent a circuler dans les conférences traitant de FERMI (cf. par exemple [40]) .
Profitant de ces nouvelles donnéele] nous avons calculé le flux théorique pour une région
centrée sur le centre galactique de rayon r < O.5°E| (Fig [4.5)).

3. Un rapide survol des détails techniques de ce détecteur a été présenté dans la section .

4. Cette région se traduit par AQ = 0.012 et J(AQ)nrw = 341.

5. Le flux présenté ici est le flux total duquel ont déja été soustrait les sources ponctuelles et le flux
isotrope intergalactique. La largeur des barres d’erreur des données EGRET représente le bin d’énergie.

6. La motivation de ce choix est uniquement justifiée par le fait que, dans I’ensemble de la littérature,
le profil de NFW est devenu une référence pour ce genre de calcul.

7. Les données FERMI que nous présentons dans les figures et sont les données brutes. Elles
représentent donc le flux total (sources ponctuelles + isotrope + galactique diffus).

8. Cette région équivaut & un AQ =2 x 10™* ainsi qu’a J(AQ)nrw = 2875.

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



38 CHAPITRE 4. FLUX DE PHOTONS PROVENANT DU CENTRE GALACTIQUE
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FIGURE 4.4 — Flux de photons da a I'annihilation de matiére noire pour trois
masses, mpy = 10 GeV (rouge/tirets), mpy = 8 GeV (mauve/pleine) et
mpy = 6 GeV (bleue/pointillés). On suppose S + S — bb, c¢ et 777~ avec
les rapports de branchements calculés au chapitre |3} Les données en vert sont
les données EGRET, pour —2" < b < 2° et —5" <[ <5".
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FIGURE 4.5 — Flux de photons da a 'annihilation de matiére noire pour trois
masses, mpy = 10 GeV (rouge/tirets), mpy = 8 GeV (mauve/pleine) et
mpy = 6 GeV (bleue/pointillés). On suppose S + S — bb, c¢ et 7H77 avec
les rapports de branchements calculés au chapitre [3] Les données en vert sont
les données FERMI (figure 6 de [60]), pour une région circulaire centrée sur le
centre galactique de rayon, r < 0.5°.

Cette figure indique que le flux théorique serait supérieur au signal expérimental et
permet donc de contraindre de maniére significative notre modéle. La contrainte est d’au-
tant plus forte que les données FERMI présentées ici représentent le flux total, c’est a dire
d’une certaine maniére le flux maximal possible. Ces résultats sont consistants avec [60].
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Notons que l'utilisation du profil de Moore apparait comme totalement inadéquat
(J(AQ) proore = 467300 ; le flux théorique serait alors entiérement au-dessus du signal), et
que le profil d’Einasto donne quasiment les mémes résultats que NFW (J(AQ) gin, ~ 3410).
Remarquons enfin qu’aucune contrainte ne pourrait étre déduite en utilisant le modéle

Isotherme I et IT (J(AQ) 1507 = 30 et J(AQ) 5017 = 13).

La figure (4.6) présente, sur une méme figure, les données EGRET et FERMI et per-
mettent une meilleure vision de la situation actuelle.

EGRET
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<|
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> e FERMI
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g |
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Photon energy E[GeV]

FIGURE 4.6 — Flux de photons dii & 'annihilation de matiére noire pour trois
masses, mpy = 10 GeV (rouge/tirets), mpy = 8 GeV (mauve/pleine) et
mpy = 6 GeV (bleue/pointillés). On suppose S + S — bb, c¢ et 7H7~ avec
les rapports de branchements calculés au chapitre [3] Les données en vert sont
les données FERMI, pour une région circulaire centrée sur le centre galactique

de rayon, r < 0.5°. Les zones bleutées sont les données EGRET. Les données
expérimentales sont reprises de [61]

Si nous cherchons maintenant & mieux comprendre les données de FERMI, nous pou-
vons nous plonger dans la figure . Celle-ci présente le spectre de photons observé par
FERMI en fonction de ’énergie pour une région de 7° x 7°, centrée sur le centre galactique.
Les points noirs sont les données expérimentales. La ligne noire, juste en dessous, est la
somme de toutes les différentes composantes astrophysqiues du flux (le flux galactique -

ligne rouge -, le flux isotrope - deuxiéme ligne noire -, les lignes suivantes représentent les
11 différentes sources détectées pour cette région).

Analysant cette figure, nous voyons que les données expérimentales ne correspondent
pas exactement au modéle. Une partie du signal n’est donc pas expliquée par la “simple”
somme des sources ponctuelles, du flux isotrope et du flux diffus galactique.

Cette observation est d’ailleurs confirmée sur la figure (4.8). On trouve sur cette
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FIGURE 4.8 — FERMI - Flux résiduel préliminaire ( (données - modéle) /modéle)
pour une région d’intérét de 7° x 7° en fonction de l'énergie. La zone bleue
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[42].

effective. Cette figure est tirée de
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figure le flux résiduelﬂ (donc non-modélisé) de photons en fonction de 1'énergie vu
par FERMI. Des déviations par rapport au modéle utilisé semblent apparaitre. En
particulier, on note un excés de photons montant jusqu’a 30% du flux modélisé dans
Iintervalle 1 GeV < E < 7 GeV. Cet excés serait-il & imputer & des photons provenant
de 'annihilation de WIMPs? La question reste entiérement ouverte pour I'instant, c’est
en tout cas une des hypothéses envisagées. Une discussion compléte de ce point peut étre
trouvée en [41]. Cela dit, cette remarque ne déforce en rien notre analyse, puisque tout au
mieux nous ne cherchons qu’a placer des limites maximales sur les flux.

Nous voyons sur cette méme figure que déja pour £ ~ 1 GeV, il y a un excés montant
jusqu’a 10%. Cela confirme que notre modéle est contraint puisque sur la figure (4.6, il
apparait que notre signal représente jusqu’a 50% du flux.

4.4 Impact du flux ICS

Comme nous ’avons développé en a la section (3.2.3)), le processus de diffusion Compton
inverse (ICS) pourrait avoir un impact sur le flux total observé. Nous avons donc calculé
le flux de gammas ICS et présentons le résultat sur la figure (4.9).

108
=
| 10—9 L
®
N
£
S 101
?
)
L
% | © 10,11
W
10712 L, I ! ! \
10—7 10—5 0.001 0.1 10

Photon energy E [GeV]

FIGURE 4.9 — Flux de gammas qui ont subi un ICS avec des électrons (et posi-
trons) provenant de I'annihilation de matiére noire de 10 GeV. Le Flux est calculé
avec un profil NF'W et dans une région centré sur le CG de rayon r < 0.5°. On
retrouve les cas pour des photons du CMB (en bleu, plein), pour des photons IR
(en rouge, pointillés-tirets) et pour des photons stellaires (en mauve, pointillés).

Ce calcul a été effectué pour des électrons/ positronsElprovenant de I'annihilation de
deux particules de matiére noire de 10 GeV, distribuée au sein de notre Voie Lactée avec

9. On entend ici par flux résiduel : (données exp - modéle)/modéle
10. Ce sont bien les électrons qui sont responsables de ICS sur les photons
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un profil de NFW, dans une région sphérique de r < 0.5" centrée sur le centre galactique.
Nous présentons le résultat tant pour des photons du CMB, que pour ceux provenant des
étoiles (SL) ou pour ceux du rayonnement infrarouge (IR).

A la vue de Fig nous constatons que :

— Le maximum du flux ne dépasse pas 107 GeV ecm ™2 s71;

— L’énergie des gammas est relativement faiblelﬂ(mis a part le cas de la lumiére stel-
laire).

Si ’'on retourne maintenant vers la figure (qui a bien été calculée pour la méme
région) et que 'on regarde le flux de gammas prompt di a ’annihilation de deux WIMPs de
10 Ge, on voit que le pic du flux est de 'ordre de 4x 1078 GeV cm ™2 s~ pour £ ~ 7T00MeV .
Le pic du flux prompt n’est donc que fort peu influencé par les gammas ICS.

Le flux a plus petite énergie est, quant a lui, plus sensible a ’ajout de ces composantes.
A 100 MeV, par exemple, le flux sera augmenté de moitié dit aux gammas ICS stellaires.
Les composantes IR et CMB n’ont, par contre, un impact qu’a trés faible énergie (E ~ O(1
MeV)).

Au long de ce chapitre, nous nous sommes efforcés a contraindre le modéle qui nous
donne le flux de photons provenant de I'annihilation de la matiére noire. Nous avons mon-
tré que, grace aux nouvelles données préliminaires de FERMI, nous pouvons, de maniére
significative, poser des limites sur ce modéle. Afin d’améliorer cette analyse, nous devrions
avoir accés a des signaux desquels on aurait soustrait I’ensemble du fond diffus, ou, tout
du moins, pour lesquels, nous connaitrions de maniére plus précise les propriétés du fond
diffus.

Nous avons aussi montré que I'impact du flux ICS n’est significatif qu’a faible énergie.
Les conclusions que nous avons tirés sur les flux prompt dans la section restent donc
entiérement valable puisque trés peu influencés par les photons ICS.

L’analyse du flux provenant des galaxies naines devrait nous fournir de meilleures
informations a ce sujet. En effet, le background y est nettement plus faible. C’est pourquoi,
le chapitre suivant est dédié & cette étude.

11. Par rapport aux flux de gammas prompt
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Chapitre 5

Flux de photons provenant des
(Galaxies Naines

Comme introduit au chapitre précédent, les galaxies satellites naines de la Voie Lactée
constituent un excellent laboratoire de détection de matiére noire. En effet, ces galaxies
ont l’étonnante propriété de posséder un rapport masse-luminosité trés élevé (Fig ,
typiquement de 'ordre de 10 & 100 fois celui du soleil [62]. Elles rayonnent en effet avec
une luminosité comparable aux amas globulaires de notre galaxieE], et possédent une
vitesse de dispersion comparableﬂ, mais ont une taille bien plus grandeﬁ La matiére
baryonique ne participe donc que de maniére relativement faible & la masse totale
des galaxies naines, ce qui évite que le flux de gammas, provenant de ces galaxies, ne
soit trop affecté par des sources astrophysiques intrinséques. La relative petite taille
angulaire de ces objets devrait aussi permettre & FERMI de les différencier relativement
bien du fond isotrope et, enfin, notons qu’un dernier avantage des ces galaxies satel-
lites est leur proximité. Le point négatif assujetti & 'analyse des celles-ci est la faible
statistique que nous possédons. Il est donc difficile de tirer des conclusions générales,
mais & nouveau, notre volonté n’est pas ici actuellement de déterminer précisément le
flux dii & I’annihilation de matiére noire, nous tentons seulement de contraindre un modéle.

La premiére section de ce chapitre est dédiée & la mise en situation générale de la
problématique. Elle présente successivement le choix du profil de densité que nous avons
effectué, puis la méthode utilisée. Nous y expliquons aussi briévement les propriétés des
flux de photons observés par FERMI et présentons les principaux résultats de [63].

L’analyse de nos résultats théoriques de calcul de flux est, quant & elle, discutée dans
la deuxiéme section.

1. Ce qui assure que ces objets soient composés approximativement de la méme quantité de matiére
“lumineuse”.

2. On peut donc supposer que la densité de masse totale doit étre de méme ordre de grandeur.

3. Les galaxies satellites naines possédent donc une grande masse manquante. La matiére noire est alors
envisagée pour expliquer cette propriété.
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Les derniéres lignes présentent enfin une rapide conclusion a cette discussion.

5.1 Mise en situation de la problématique

Comme nous 'avons déja rapidement énoncé dans l'introduction, le gros point faible de
I'utilisation des galaxies naines comme vecteur de détection indirecte de la matiére noire
est leur nombre limité, insuffisant actuellement pour former une statistique déterminante.
Nous ne connaissons actuellement que 18 galaxies satellites & la Voie Lactée mais tout
espoir est loin d’étre perdu puisque dans la derniére décennie le nombre de galaxies naines
sphériques connues de notre Groupe Local a presque doublé [62].

Name Distance year of My 2/Lys2 1 b
(kpc) discovery ref. 8

Ursa Major I 30+ 5 2006 400031% 15246 3744
Segue 2 35 2009 650 1494 -38.01
Willman 1 38+ 7 2004 770:“338 15857  56.78
Coma Berenices 44+ 4 2006 1100f§gg 2419 836
Bootes II 46 2007 1800077 35369  68.87
Bootes 1 62+3 2006 17001’%380 35808  69.62
Ursa Minor 66+ 3 1954 290:(;,30 10495 4480
Sculptor 79+ 4 1937 ISjg 287.15 -83.16
Draco 76+ 5 1954 ZOOfgg 86.37 34.72
Sextans 86+ 4 1990 lEOfg'g 2434 422
Ursa Major 1 97+4 2005 1800f%380 15943 5441
Hercules 132+£12 2006 1400:'%80 28.73 36.87
Fornax 138+ 8 1938 8.732 237.1 657
Leo IV 160+15 2006 26012000 26544 5651

FIGURE 5.1 — La quatriéme colonne donne le rapport Masse-Luminosité de plu-
sieurs galaxies satellites naines. [ et b sont respectivement la longitude et latitude
galactique. Cette figure provient de [63]

Un point important pour la suite est de déterminer quel profil de densité nous allons
utiliser pour le calcul du flux. Plusieurs études ont été menées sur les galaxies sphéroidales
satellites naines a ce sujet [64] [65]. Les données cinématiques ne sont malheureusement pas
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suffisamment nombreuses pour tirer de réelles conclusions. Il est cependant interpellant de
remarquer que les profils avec un cusp ne semblent pas parfaitement correspondre, mais
que le méme probléme est rencontré pour les profils avec un noyau de matiére noire [62].

Notre travail se basera ici principalement sur les premiéres données publiées de FERMI
sur le sujet [63]. Remarquons que les galaxies choisies par la collaboration FERMI pour
I’étude de leur flux sont toutes situées a des latitudes relativement élevées et cela pour
éviter une trop grande contamination des résultats par le flux diffus galactique. Le profil
de densité choisi dans [63] est le profil de NFW| nous suivrons donc ce choix pour la suite.

Rappelons que le profil de densité de la galaxie naine est alors donné par (cf. chapitre
3 :

po R3

p(r) = { TRz T ST (5.1)
0 r>rnr

ol pp est un facteur de normalisation (discuté au chapitre 1)), r; est le rayon de maréelﬂ et
ou R est, lui aussi donné au chapitre [T}

Nous pouvons alors calculer explicitement les facteurs J (AQ)H pour une région circu-
laire de 1° de diamétreﬁ Les valeurs de J(AQ) pour les deux galaxies que nous analyseronsm
sont présentées sur le tableau (5.1) [63]. Une fois 'ensemble de ces données mises en place,

| J(AQ)npw [10" GeVZ cm ™)
Ursa Minor 0.64+8:%g

0.31
Draco 1.20705:

TABLE 5.1 — Facteurs J(AQ) pour un profil NFW et une région circulaire de
1° de diamétre (AQ = 2 x 1074 sr).

Particle [63] présente la limite supérieure du flux pour des énergies 100 MeV < E < 50
GeV (a4 95% de confiance) en fonction de la masse de la particule de matiére noire, et ce
pour chacune des galaxies naines (Fig|5.2]).

Ils utilisent pour ce faire une analyse x? dans laquelle ils modélisent, a chaque étape,
le flux du fond astrophysique et tentent de fitter les données expérimentaleslﬂ

Notons un élément important : Le signal percu par FERMI ne met pas en évidence
un signal propre a la galaxie naine. En effet, le flux observé est compatible avec un flux
uniquement di au flux isotrope, au flux diffus galactique et aux sources présentes dans la

4. Nous n’avons pas abordé ici le calcul de rayon de marée, mais le lecteur curieux peut en trouver une
dérivation dans [66].

5. La résolution de l'intégrale sur la ligne de visée comporte de plus grandes difficultés que précédem-
ment. Le lecteur curieux trouvera de plus amples d’informations & ce sujet dans [63].

6. Cette taille correspond a la taille apparente de ces galaxies percues par FERMI.

7. La section suivante explique le choix de ces galaxies en particulier.

8. Des informations complémentaires se trouvent dans [63].
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FIGURE 5.2 — Limites supérieures sur le flux de photons pour une matiére noire
s’annihilant & 100% en bb. Cette figure provient de [63].

fenetref]
Dans la section suivante, nous allons calculer quel serait, avec notre modéle, le flux
intégré pour £ > 100 Me\/m en fonction de la masse et comparer ces résultats avec les

“données” de la figure (5.2)).

5.2 Présentation et analyse des résultats

Nous présentons nos résultats pour deux galaxies choisies parmi les quatorze de la figure
(5.2)) : la galaxie Ursa Minor (UMi) et Draco (Dr).

Ce choix est motivé par les propriétés du flux provenant de ces galaxies. La galaxie UMi
posséde la limite supérieure la plus faible (cf. Fig|5.2) et peut donc étre vue comme une
limite inférieure, alors que la galaxie Dr posséde, quant & elle, un comportement “moyen”
par rapport a I’ensemble des galaxies satellites naines et est donc, & ce titre, représentative
de 'ensemble des galaxies naines.

9. FERMI observe dans une fenétre de 10° x 10° autour de chacune des galaxies naines.
10. Au vu de la masse des WIMPs utilisées ici, nous ne risquons pas de trouver des photons avec une
E > 50 GeV.
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FIGURE 5.3 — Flux de photons intégré sur I’énergie (£ > 100 MeV) pour une
matiére noire s’annihilant a4 100% en bb pour la galaxie Ursa Minor. La courbe
rose pleine provient de la Fig La courbe en pointillés est la prolongation
hypothétique pour de plus petites masses. La zone rosée représente notre cal-

cul pour I'ensemble des valeurs permises pour <a,mnv> par WMAP. L’axe des
abscisses commence a 5 GeV.
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FIGURE 5.4 — Flux de photons intégré sur I’énergie (£ > 100 MeV) pour une
matiére noire s’annihilant a4 100% en bb pour la galaxie Draco. La courbe noire
pleine provient de la Fig[5.2] La courbe en pointillés est la prolongation hypothé-
tique pour de plus petites masses. La zone noirdtre représente notre calcul pour

I’ensemble des valeurs permises pour <aannv> par WMAP. L’axe des abscisses
commence & 5 GeV.
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48 CHAPITRE 5. FLUX DE PHOTONS PROVENANT DES GALAXIES NAINES

Nous avons calculé le flux intégré de photons di uniquement & la matiére noire d’énergie
E > 100 MeV pour des candidats dont la masse est comprises dans l'intervalle que nous
étudions (Fig5.3| et Fig|5.4]).

Afin de guider l'oeil, nous avons prolonger les courbes de jusqu’aux masses sur
lesquelles nous nous concentrons. Nous avons effectué le calcul pour I’ensemble des valeurs
de la section efficace d’annihilation permise par WMAP (représentées par les zones grisées).

Les résultats de ces calculs semblent étre relativement clairs : les flux calculés sont
exclus & 95% par rapport aux observations. Cela pose donc de relativement fortes
contraintes sur notre modéle. Notons que si nous avions utilisé un profil & noyau, le profil
Isotherm I par exemple, les résultats ne seraient pas du tout contraints. En effet, nous
avons vu au chapitre , que le profil Iso I ou II donnait J(ASQ) de ordre de 100 fois plus
petit que NFW. Nos résultats se situeraient alors dans ce cas sous les limites supérieures
de flux observées.

Nous avons montré dans ce chapitre que notre modéle semble, comme au chapitre
précédent, étre contraint par les données expérimentales. L’analyse des galaxies naines
parait méme indiquer une contrainte plus forte que dans le cas du centre galactique (ce
qui, au vu de la discussion sur le background astrophysique, n’est pas particuliérement
étonnant).

De I’ensemble de I'espace des possibilités assujetties au modéle du singlet scalaire, nous
en avons donc éliminé certaines & 95% de confiance.
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Conclusions et Perspectives

La matiére noire constitue un défi & la physique moderne tant par sa nature qui nous est
encore inconnue, que par la difficulté a la détecter. Pourtant, cette matiére est supposée
représenter plus de 80% de la matiére totale contenue dans I'univers. Il est donc primordial
de développer des outils qui nous permettront d’expliquer le pourquoi du comment de la
matiére noire. Nous espérons avoir posé, dans ce mémoire, une (toute) petite pierre de
plus dans le démélage de ce mystére de la science moderne.

Nous avons d’abord présenté les aspects théoriques de ce travail en dédiant le premier
chapitre aux problémes de la distribution de la matiére noire et de ’abondance relique.
Nous avons ensuite, dans le deuxiéme chapitre abordé le cadre général dans lequel nous
nous sommes placés : le modéle du singlet scalaire. Ce modéle fut, entre autres, motivé
par sa simplicité et par son minimalisme qui lui permet de n’introduire que trois nouveaux
paramétres. Nous avons enfin développé le calcul de la section efficace d’annihilation de
cette matiére noire et avons énoncé la section efficace de diffusion sur un noyau.

Du point de vue expérimental, le troisiéme chapitre était consacré aux méthodes de
détection de la matiére noire. Nous y avons exposé les méthodes de détection directe
et indirecte et présenté quelques expériences actuelles sur ce sujet. Les expériences de
détection directe nous fournissent des limites sur la masse du candidat et c’est dans cet
intervalle que nous nous sommes placés. Celles-ci nous offrent aussi la possibilité de vérifier
la cohérence du SSM.

Nous nous sommes ensuite penchés, dans le quatriéme chapitre, sur le flux de rayons
gammas di a 'annihilation de matiére noire provenant du centre galactique. Nous y avons
présenté les résultats du satellite EGRET, mais aussi ceux, préliminaires, de FERMI. Ces
signaux expérimentaux ont ensuite été confrontés aux données théoriques calculées dans
le cadre de ce mémoire. Cette confrontation nous a alors permis de mettre en évidence des
contraintes sur notre modéle. Nous avons aussi succinctement abordé, dans ce quatriéme
chapitre, I’épineuse question du background astrophysique dans les flux de photons.

Le cinquiéme et dernier chapitre fut dédié a I'analyse des flux de photons provenant

des galaxies satellites naines de la Voie Lactée. Nous avons, a cet effet, tirer parti de la
toute récente analyse des observations du détecteur en orbite FERMI. Nous avons alors
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a nouveau calculé théoriquement le flux de gammas di a 'annihilation de deux WIMPs.
Nous avons ensuite contraint notre modéle en comparant les données théoriques et les
données expérimentales. Nous avons pu déduire de plus fortes contraintes dans ce cas-ci
que pour le centre galactique.

Par manque de temps, nous n’avons pu aborder en profondeur 'analyse du flux
intergalactique isotrope. Une ébauche de 'influence de la matiére noire dans ce cas est
cependant présentée en annexe [E] L’étude de ce flux constitue une suite logique au présent
travail et permettrait de “boucler la boucle”.

Rappelons que ’ensemble des données FERMI que nous avons utilisées dans ce travail
ne sont encore que préliminaires et que nous n’en sommes encore qu’au début d’une nouvelle
ére de données. Nous ne pouvons donc qu’espérer que d’ici a quelques années, de nouveaux
signaux, plus précis, nous offrent la possibilité de contraindre, encore plus, les différents
modéles de matiére noire.

Nous sommes en effet encore loin de la résolution du mystére de la nature de la matiére
noire, mais FERMI, IceCube, le LHC et beaucoup d’autres pourraient, dans un avenir
raisonnable, nous entrouvrir les portes d’une nouvelle physique .

Bientot, peut-étre, la matiére noire sera éclairée par
les neuf mille feux de la science...
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Pour I'ensemble des calculs de diagrammes de Feynman effectués dans ces sections,
nous utiliserons les conventions décrites par Peskin et Schroeder dans [67].



ANNEXE A

Calcul de la section efficace
d’annihilation de DM

Nous allons développer ici, en détails, le calcul de la section efficace d’annihilation de

la matiére noire Fig

Svpl kaQ

Pk

» D2
FIGURE A.1 — Annihilation de matiére noire en une paire fermion-antifermion
et quadri-vecteur énergie-impulsion

Suivant les conventions habituelles de lecture des diagrammes de Feynman, les éléments
de matrice S sont donnés par :

Ty = (—2ivAL)q2:im% (g)ﬂ(kz s2)v(k1, 51) (A1)

ou les k;, p;, q représentent les énergies-impulsions de la particule relevante, s;, les spins,
Y, les constantes de couplage de Yukawa et 2\;, la constante de couplage entre la matiére
noire et le boson de BEH.

La section efficace est reliée a la matrice S par (équation 4.84 de [67]) :

do I ,
o~ T A2
dQ  [v]rer 2E12E; (27)2 4By > IT] (A.2)

51,82

ou les E; sont les énergies des particules incidentes (ici, la matiére noire).
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52 ANNEXE A. CALCUL DE LA SECTION EFFICACE D’ANNIHILATION DE DM

Calculons donc Y . |Tis[?

(2ALvY;)?
MITyP = 555 Y lka, s2)v(k1, 51)0(k1, 51)u(ks, 52)
51,82 2¢* — mh) 51,82
(2ALvY;)? y
= WTT[(’Y%}L —myg)(ykp +my)] (A.3)
ou les v, sont les matrices de Dirac :
0 1 ; 0 o
0 __ 2X2 T (3
v = < lows 0 > et ' = ( o 0 > (A.4)

et les o; sont les matrices de Pauli :

A L R S e

La trace du membre se calcule comme (n’oubliant pas que la trace d’un nombre impair
de 74’s est nulle) :

Tr[(vuky —mp) (ks +my)] = Tr(vkivwks) — Tr(m})
= dkiky — 4m7 (A.6)

L’invariant s est défini comme ’énergie-impulsion du centre de masse au carré :
s=(p1+p2)? = (k1 + k2)® = ¢ (A7)
On trouve alors que :
kg = %(s —2m3), (A.8)
ce qui nous permet alors de réécrire avec :
> ITl? = M [2(s — 2m%) — 4m7]

S — mh
51,52
(2ALvY;)?

= 7(3 — m%)Q (s — 4m?c) (A.9)

Ce qui nous permet alors de réécrire (A.2)) de la maniére suivante :

o 1/2,/574m .
do _ G Y)z( —4m?) (A.10)

dQ v s(2m)244/s (s —m})

En intégrant alors sur ’angle solide €2, on obtient :

o 2e)? (s~ amp)
T8S—ff Urel = ST g0 $3/2(s — m3)?

(A.11)
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ANNEXE A. CALCUL DE LA SECTION EFFICACE D’ANNIHILATION DE DM 53

Si I'on se souvient alors que les couplages de Yukawa s’écrivent Y; = v/2m; / v on arrive
a:
4)\2 mfc(s — 4m?)3/2

08S5—sff Urel = In 32 (A.12)

5 — mfb)2

Si maintenant on suppose raisonnablement que mg > Eg, on a s = (p; + p2)? ~ 4m%~ <
mi On peut alors réécrire (A.12)) et on trouve le résultat final suivant (pour un lepton) :

A2, (m§ —m3)P/?
055—ff Urel = ?m?W (A.13)

Pour des quarks, il suffit de multiplier (A.13) par 3, le nombre de couleurs des quarks.

1. Nous négligeons ici la dépendance en énergie du couplage. Ceux-ci sont suspectés étre relativement
modérés.
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ANNEXE B

Passage des angles des coordonnées
sphériques (¢, ¢) aux angles des
coordonnées galactiques (b, 1)

Si nous plagons le systéme solaire au centre d’un référentiel et que le Centre Galactique
est fixé sur la droite z, 'angle 1 est 'angle zénithal et ¢ est ’angle polaire. Les angles b
et [ sont définis sur la figure (B.1)

Pole
céleste

Centre galactique

FIGURE B.1 — Définition de la longitude (1) et latitude galactique (b).

Nous cherchons donc a réécrire dQ2 = sin(¢)) di) d¢ en termes de db dl. Il nous faut
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ANNEXE B. PASSAGE DES ANGLES DES COORDONNEES SPHERIQUES (v, ¢) AUX
56 ANGLES DES COORDONNEES GALACTIQUES (B, L)

donc d’abord trouver ¥ (b,1) et ¢(b,1) et ensuite calculer le Jacobien du changement de
coordonnées.

Rappelons tout d’abord deux lois de la géométrie sphérique qui nous seront bien utiles :
la loi des sinus et le théoréme d’Al-Kashi en géométrie sphérique. Soit le triangle sphérique

de la figure (B.2).

FIGURE B.2 — Triangle sphérique

On a alors, la loi des sinus :
sina sinb sinc

= = B.1
sina  sinf8  sinvy (B.1)
et le théoréme d’Al-Kashi :
cosc = cos acosb + sinasinbcos y (B.2)
Pour notre situation, nous trouvons :
cosy = cosbcosl
: __ sinb (B3)
sin (ZS ~ sing
ce qui donne, aprés un calcul de dérivée, pour ¢ :
871/1 _ sinbcos| ot 871/) _ cosbsinl (B.A)
ob /1 —cos?2bcos?l ol /1 —cos?2bcos?l
et pour ¢ (en utilisant que sin?v = 1 — cos? b cos? l)E| :
¢ sin ! 0¢p  —sinbcosbcosl
v _ - t = B.5
b 1—costheos?l ol 1 — cos?bcos? (B.5)

1. Nous supposons que [ est dans le premier ou 3éme quadrant. Comme nous sommes intéressés par la
valeur absolue du Jacobien, cette hypothése n’est pas limitante.

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010
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ANGLES DES COORDONNEES GALACTIQUES (B, L) 57

On a alors le Jacobien suivant :

sin b cosl cosbsinl
_ | V1—cos2bcos?2l +/1—cos2bcos2]
J = sinl —sinbcosbcosl <B6)
1—cos? bcos? 1 1—cos2 bcos? [
ce qui donne :
sin? bcos? [ cosb cosbsin?l

J =
171 (1 —cos?2bcos?1)3/2 (1 — cos?bcos?[)3/2

cos b(sin? bcos? | + sin? 1)

_ B.7

(1 — cos? bcos?1)3/2 (B-7)
Ce qui nous permet alors d’écrire :

dQ = siny dy do
) 2 .2
_ cos b(sin” b cos® [ + sin l)db dl
1 —cos?bcos?
= cosbdbdl (B.8)
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ANNEXE C

Rappels de la Diffusion Compton

Ces rappels sont basés sur trois sources différentes [68] [69, [49].

Le processus de Diffusion Compton consiste en la collision entre un photon et un élec-
tron proche du repos (c¢f. Fig .

Nous analyserons cette diffusion en abordant d’abord la problématique énergétique,
ensuite la section efficace et enfin une approximation fort utile.

F1GURE C.1 — Processus de diffusion Compton d’un photon de longueur d’onde
A sur un électron au repos. Le photon diffusé a une longueur d’onde \ et 6 est
I’angle de diffusion.

C.1 Energie des photons et section efficace

La conservation de I’énergie et du tri-vecteur quantité de mouvement nous permet, par
simple calcul, de retrouver la formule de variation d’énergie entre le photon incident et
final. On obtient :

Al — A= (1 —cosb) (C.1)

MeC
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60 ANNEXE C. RAPPELS DE LA DIFFUSION COMPTON

ol A et A1 sont respectivement les longueurs d’ondes du photon incident et diffusé, h, la
constante de Planck, m., la masse de I’électron, c, la vitesse de la lumiére et 6 'angle de
diffusion.

Cette équation peut étre réécrite en terme de 'énergie € des photons (en utilisant

€ = h¥) et 'on obtient alors la formule suivante :

€
14 12, (1 - cos )

mec?

(C.2)

€1 —

oll on a gardé la convention précédente pour les énergies initiales et diffusées.lﬂ

Abordons maintenant la section efficace différentielle de ce processus. Celle-ci est donnée
par la formule de Klein-Nishina et prend la forme suivante :

=—_rsl — — + — —sin .
dQ 2 °\ e €1 €
avec e le rayon classique de I’électron qui vaut re = 47350 me:cQ =2.81810"15m (ou e est la

charge de ’électron).

C.2 Limite de Thomson

Il peut dans de nombreuses situations (ce sera notre cas) s’avérer intéressant d’analyser
des situations pour lesquelles ’énergie du photon incident reste trés petite par rapport a
I’énergie de masse de 1’électron, c’est-a-dire pour lesquelles :

hv < mec? (C4)

C’est ce qu’on appelle la Limite de Thomson. Si on applique directement cette limite
aux formules vues dans les précédentes sections, les équations (C.3)) et (C.2) deviennent :

€1 — €
C}f—{{ = Ir2(1+cos?0) |[Limite de Thomson| (C.5)
_ 8m,.2
or = g

oil oy est la section efficace dite de Thomson[]

1. Cette convention sera d’ailleurs conservée dans I’ensemble de ce travail et ce pour toutes les grandeurs
physiques.

2. Il est & noter que la limite de Thomson correspond en fait a la limite d’une collision particulaire
élastique. En effet I’énergie du photon diffusé est la méme que celle du photon incident).
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ANNEXE D

Validité de la limite de Thomson

Le but de cette section n’est pas de vérifier de maniére précise si oui ou non l'approxima-
tion de Thomson peut étre utilisée, mais bien de se donner les ordres de grandeur pour
lesquelles cette limite est valable.

Rappelons que nous avons vu que la limite de Thomson s’obtient lorsque ’énergie du
photon est négligeable par rapport a ’énergie de masse de 1’électron.

Regardons d’abord le cas des photons du CMB. Leur énergie dépend de la température
du celui-ci; et cette température est elle-méme une fonction du redshift, z :

TCMB(Z) = TCMBO(l + Z) (D.l)

avec TCMB() = 2753 K
Le pic de la distribution de I’énergie des photons a 2.753 K valant ~ 107 MeV, cela
donne

€(2) ~1079(1 + 2) MeV (D.2)

! (2) = 27e(z), ce qui nous permet alors de trouver pour quels
redshifts Papproximation de Thomson est valable en fonction de 1’énergie de ’électron (cf.

Fig. ....).

De plus, l'on sait que €

On peut donc constater que, pour des photons du CMB, la limite de Thomson est
raisonnable & des redshift z < 10* pour des électrons de O(10 GeV), ce qui reste plus
qu’acceptable puisque le découplement eut lieu vers z ~ 1000. En ce qui concerne notre pro-
blématique spécifique, c’est-a-dire ’annihilation de matiére noire d’une masse de Mpy <10
Gev en 77, bb et en ¢ et au vu du spectre des paires et —e™ créées (Fig, nous voyons
que nous pouvons appliquer la limite de Thomson aux diffusions sur les photons du CMB.

L’analyse du cas du CMB, nous permet de voir que cette limite peut étre appliquée

pour des photons SL. En effet I'équation (D.2) donne €(2) ~ 1075(142) MeV, ce qui, pour
un électron de O(10 GeV) (le maximum d’apres Fig [D.1]), valide la limite de Thomson
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62 ANNEXE D. VALIDITE DE LA LIMITE DE THOMSON

L $ ¢ 23 ::'. 00000 - C *
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FI1GURE D.1 — Flux d’électrons-positrons créés lors de 'annihilation d’une paire
de particule de matiére noire (mpys = 10 GeV). La courbe rouge représente les
et — e~ créés par les bb, la bleue, par les c¢ et la mauve, par les 7777,

uniquement pour des redshifts jusqu’a z ~ 10. Or les étoiles desquelles proviennent les
photons SL, ne sont pas supposées exister avant z ~ 10.

Si 'on regarde maintenant le cas des photons IR, on conclu que la limite de Thomson
reste, la aussi, valable jusqu’a z ~ 1000 (ce qui est largement suffisant puisque les objets
qui libérent des photons infrarouge ne sont pas apparus avant z ~ 100).
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ANNEXE E

Le Flux Isotrope

Dans I’ensemble de notre travail, il est un aspect que nous n’avons pas eu le temps de
traiter : le flux isotrope intergalactique. Nous avons, jusqu’a présent, considérer se signal
en son ensemble comme une forme de background et donc non-relevant pour la détection
de matiére noire. Or, puisque la matiére noire est supposée exister depuis les débuts de
I'univers et composer 'univers isotrope d’alors, celle-ci doit participer en tant que telle au
signal isotrope intergalactique de photons observé par FERMI. Nous allons développer ici
les idées générales de cette problématique et formulons les premiéres équations nécessaires
a sa compréhension.

Le flux isotrope comporte bien évidemment, lui aussi une composante astrophysique.
Cette appellation générique regroupe en son sein des sources ponctuelles non-résolues (par
exemple des AGNs), la formation et 'explosion d’étoiles, etc. L’annihilation de matiére
noire serait donc quant & elle une autre composante & déterminer. Notons, avant de
rentrer plus précisément dans le phénoméne, que la détection indirecte de matiére noire
par ce biais est amenée & poser des contraintes de plus en plus fortes sur les modéles, et
ce, en particulier, parce que le nombre de sources extragalactiques résolues par FERMI
est lui-méme amené & augmenter significativement, ce qui augmentera relativement
I'importance du signal dt & l'annihilation de matiére noire.

La matiére noire participe au signal isotrope suite & son annihilation. La densité de la
matiére noire importe donc sur la quantité de photons qui seront produits. Or la matiére
noire, comme nous l'avons vu, s’est effondré sous 'effet de I'attraction gravitationnelle en
des halos qui constituent les premiéres pierres des structures actuelles de 'univers. Ces
condensats favorise alors 'annihilation de matiére noire. On considére donc que la matiére
noire contribue de deux maniéres distinctes au signal isotrope. D’une part, on considére une
densité uniforme de matiére noire (composante dominante avant la formation des structures
vers z 2 100) et d’autre part on tient compte de augmentation da aux condensats [70].
On peut alors écrire le taux d’annihilation par volume comme suit :

T(z) = T (z) + [struct () (E.1)
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64 ANNEXE E. LE FLUX ISOTROPE

avec z, le redshift, A5™(z), la composante “lisse” (due & la densité moyenne) et ASTU(z),
celle due a la formation des structures. On écrit la partie “lisse” comme suit (cf. équation
B) - -
OannV) o 6
*(z) = WpDM,O(l +2) (E.2)
DM

ot ppumo est la densité moyenne de matiére noire actuelle, donnée par pparo = Qparpe.
Pour la partie “formation des structures”, on a :

TannV d
Pstruct(z) — <2:Z;n > /dT 47”»2 p%)M(ra M(z)) /dM ﬁ(z, M) (1 + 2)3 . (E?))
DM
Densité de matiére noire dans un halo Nombre de halos de masse M

La distribution de masse des halos, dn/dM, est donnée par I’équation de Press-Schechter
[71].
Apres plusieurs manipulationslﬂ on réécrit 'équation (E.1)) comme suit

nwzggikamu+ﬁu+&@» (E4)

ot B;(z) est un terme de boost di a la formation des structures et ou le i représente le
type de profil choisi (ici NFW). Nous avons calculé la densité “effective” de matiére noire

g

[aey
T

0.01+

DM effective density [GEV /cmil

[N

Q
IS
T

0.1 1 10 100 1000
Redshift z

FIGURE E.1 — L’évolution de la densité effective de matiére noire en fonction du
redshift. M, = 1079My (en bleu) et My, = 1073Mg (mauve). La courbe
rouge est la densité “lisse”. Le profil est choisi NFW.

(5, (2) = pparo(l + 2)3y/1+ B;(z)) en fonction du redshift. Celle-ci est représenté sur
la figure (E.1) pour deux masses minimales différentesﬂ Mnin, = 1079Mg (en bleu) et
Mnin = 1073 Mg, (mauve).

1. Le lecteur intéressé trouvera l’ensemble du développement par exemple dans [70] avec un contexte
un peu différent.
2. On entend ici par masse minimale, la masse des plus petits halos qui se forment

MEMO-F-504-A Année académique 2009 - 2010



ANNEXE E. LE FLUX ISOTROPE 65

Suivant (3.5), on trouve alors le flux da a Pannihilation de matiére noire observé par

unité de volume :
@y 1 (Gawnt) ANy (B (2))”
dF 2 47rm%M dE r2

(E.5)
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ANNEXE F

Code Pythia pour la génération des
photons dus a I’annihilation de DM

Les trois premiéres pages sont celles du code principal et la quatriéme est celle des
détails de lannihilation (masse de la matiére noire, canaux d’annihilation, etc).
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L’ANNIHILATION DE DM 67

#include "Pythia.h"

using namespace Pythia8;

//

// A derived class for (e+ e- ->) GenericResonance -> various final states.
class SigmalGenRes : public SigmalProcess {
public:

// Constructor.
SigmalGenRes() {}

// Evaluate sigmaHat(sHat): dummy unit cross section.
virtual double sigmaHat() {return 1.;}

// Select flavour. No colour or anticolour.
virtual void setIdColAcol() {setId( -11, 11, 999999);
setColAcol( 0, 0, @0, 0, 0, 0);}

// Info on the subprocess.

virtual string name() const {return "GenericResonance";}
virtual int code() const {return 9001;}

virtual string inFlux() const {return "ffbarSame";}

//

int mainQ) {

// Pythia generator.
Pythia pythia;

// A class to generate the fictitious resonance initial state.
SigmaProcess* sigmalGenRes = new SigmalGenRes();

// Hand pointer to Pythia.
pythia.setSigmaPtr( sigmalGenRes);

// Read in the rest of the settings and data from a separate file.
pythia.readFile("DM.cmnd");

// Initialization.
pythia.initQ;

// Extract settings to be used in the main program.
int nEvent = pythia.mode("Main:numberOfEvents");
int nList = pythia.mode("Main:numberTolList");
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int nShow = pythia.mode("Main:timesToShow");

int nAbort pythia.mode("Main:timesAllowErrors™);

bool  showCS pythia.flag("Main:showChangedSettings™");
bool  showCPD = pythia.flag("Main:showChangedParticleData");

// List changes.
if (showCS) pythia.settings.listChanged();
if (showCPD) pythia.particleData.listChanged();

// Histogram particle spectra.

Hist eGamma("energy spectrum of photons", 100, 0., 10.);
Hist eE( "energy spectrum of e+ and e-", 100, 0., 10.);
Hist eP( "energy spectrum of p and pbar", 100, 0., 100.);
Hist eNu(  "energy spectrum of neutrinos", 100, 0., 100.);
Hist eRest( "energy spectrum of rest particles", 100, 0., 100.);

// Begin event loop.
int nPace = max(l, nEvent / max(1l, nShow) );
int iAbort = 0;
for (int iEvent = 0; iEvent < nEvent; ++iEvent) {
if (nShow > 0 && iEvent%nPace == 0)
cout << " Now begin event " << iEvent << endl;

// Generate events. Quit if many failures.

if (!pythia.next()) {
if (++iAbort < nAbort) continue;
cout << " Event generation aborted prematurely, owing to error!\n";
break;

}

// List first few events.

if (iEvent < nlList) {
pythia.info.list(Q);
pythia.event.list();

}

// Loop over all particles and analyze the final-state ones.
for (int 1 = @0; i < pythia.event.size(); ++i)
if (pythia.event[i].isFinal(Q)) {
int idAbs = pythia.event[i].idAbs();
double eI = pythia.event[i].e(Q);
if (idAbs == 22) eGamma.fill(el);
// else if (idAbs == 11 || idAbs == -11) eE.fill(el);
else if (idAbs == 11) eE.fill(el);
else if (idAbs == 2212) eP.fill(el);
else if (idAbs == 12 || idAbs == 14 || idAbs == 16) eNu.fill(el);

else {

eRest.fill(el);

cout << " Error: stable id = " << pythia.event[i].id() << endl;
¥

}
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// End of event loop.
3

// Final statistics and histograms.

pythia.statisticsQ);

cout << eGamma << eE << eP << eNu;
eGamma.table("eGamma_output™);
eE.table("eE_output™);

// Done.
return 0;
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I 1) Settings used in the main program.

Main:numberOfEvents = 100000 I number of events to generate
Main:numberTolList = 1 I number of events to print
Main:timesToShow = 20 ! show how far along run is
Main:timesAllowErrors = 5 ! allow a few failures before quitting
Main:showChangedSettings = on I print changed flags/modes/parameters
Main:showChangedParticleData = on ! print changed particle and decay data

! 2) Beam parameter settings. Incoming beams do not radiate.

Beams:idA = -11 I ficititious incoming e+
Beams:idB = 11 I ficititious incoming e-
PDF:lepton = off ! no radiation off ficititious e+e-
Beams:eCM = 20. 1 CM energy of collision

1 3) Set up properties of the GeneralResonance and its decay channels.

I id:all = name antiName spinType chargeType colType m@ mWidth mMin mMax tau@
999999:all = GeneralResonance void 1 @ @ 200. 1. @. @. O.

! id:addChannel = onMode bRatio meMode productl productz ...

! Note: sum of branching ratios automatically rescaled to 1.

! Current channels illustrative only; insert your own decay list.

1099999 addChannel = 1 0.2 101 1 -1 I -> d dbar
1999999:addChannel = 1 0.2 101 6 -6 I -> t tbar
999999:addChannel = 1 ©.06 101 15 -15 ! -> tau- tau+
1999999:addChannel = 1 1. 101 24 -24 ! -> W+ W-
1999999:addChannel = 1 0.0 101 25 25 ! -> h@ ho
999999:addChannel = 1 2.1 101 4 -4 ! -> ¢ cbar
999999:addChannel = 1 .84 101 5 -5 ! -> b bbar

1 43 Tell that also long-lived should decay.

13:mayDecay = true I mu+-
211:mayDecay = true I pi+-
321:mayDecay = true I K+-

130:mayDecay = true I Ko_L
2112:mayDecay = true ' n
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