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Le neutrino et la radioactivité B e i pata

1911-1912 : Van Bayer, O. Hahn, L. Meitner mesurent I'énergie des électrons 3 - spectre discret !

Compatible avec interprétation d’alors :
noyau = A protons + (A -Z) électrons

1878 - 1968

Désintégration : (A,Z) —> (A,Z-1) + ¢

1914: James Chadwick: Le spectre en énergie de I'électron est continu
(avec une chambre a ionisation)

Attendu Mesurée
2-body decay
g-—ﬁﬂ
R
Beta Energy ' i -
P! : -2 | PR I

L 1 2 ""
Arac: A ey FADD AR

"There is probably some silly mistake somewhere”

1891 - 1974



Solutions théoriques possibles e

Niels Bohr (1885-1962)

« L'énergie n’est conservée que statistiguement »

« 1930 : Emission d’'une particule neutre et légére »

Lettre aux Physiciens « radioactifs» en réunion
a Tubingen.

C’est la naissance du neutrino, d’abord appelé neutron




Cours de F. Piqguemal (hier)

* Le neutrino est formellement traitée comme une particule de spin 2

* Fermi s’inspire de la théorie des perturbations au premier ordre
* Régle d’or de Fermi

0 2 -
5 SPi_s= _%‘n |<fl Wli>|* p(Ef) sec
li> —
N — %= 2m [<fl Wlis|2 p(E;) sec
R h
s : La probabilité de désintégration de la particule croit avec le temps
1901 - 1954 AP = A.At
La probabilité de survie conduit a la loi de désintégration bien connue :
- N1
dE; — dN états A =N (- dN, /dt)
N.() = N.(0) g-M (pourt>> A1)
Ey  anv
dE, N I?T‘ (E) Durée de vie moyenne de la particule T = a=t

y Densité des états finals
Etat final
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Just now nuclear physicists are writing a great deal about hypothetical particles
called neutrinos supposed to account for certain peculiar facts observed in 3-ray
disintegration. We can perhaps best describe the neutrinos as little bits of spin-
energy that have got detached. | am not much impressed by the neutrino theory.
In an ordinary way | might say that | do not believe in neutrinos... But | have to
reflect that a physicist may be an artist, and you never know where you are with
artists. My old-fashioned kind of disbelief in neutrinos is scarcely enough. Dare |
say that experimental physicists will not have sufficient ingenuity to make
neutrinos? Whatever | may think, | am not going to be lured into a wager against
the skill of experimenters under the impression that it is a wager against the truth
of a theory. If they succeed in making neutrinos, perhaps even in developing
industrial applications of them, | suppose | shall have to believe—though | may
feel that they have not been playing quite fair.

Sir Arthur Stanley Eddington
The Philosophy of Physical Science (1939)



Reines et Cowan.: détection directe ™
Cours de Th. Lasserre p+V —=n+e’

‘i Seuil de la réaction = 1,8 MeV
g« W) 1953 : Hanford

300 litres de scintillateurs seulement.
Résultats encourageants, mais trop de bruit de fond

Prix Nobel 1995 (Cowan décédé)

1956 : Savanah River
La cible est constituée de 400 litres d’eau et de
chlorure de Cadmium.

Le neutrino interagit avec un proton et donne
un positon (e+) et un neutron (n).

e’ +e —=y+y

n +'%Cd —-'°cd” —'*Cd+3y

/

Yy+e —vy+e (compton)
15 us plus tard
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DéCO.U\le'rte du "neutri'no, m'-u-on'fi ue
1963

AGS 15 GeV Proton Beam

34 evts avec un seul p (P,>300MeV)
Bruit de fond (atm) attendu = 5

L. Lederman M. Schwartz J. Steinberger

oroton 1922- 1932- 1921-
beam target proton accelerator | P I
’ - ! ) } -.-), — ’

detector -
pi-meson e steel shield spark chamber
beam e '
Jl“--c.r ~ -
R
The accelerator, the neutrino I T oL
beam and the detector AT -l T T

- LT ::‘:y"
«.. neutrinc
*~.heam

Part of the circular accelerator in
Brookhaven, in which the protons
were accelerated. The pi-mesons (1),
which were produced in the proton
collisions with the A decv¥hinto concrete
muons (j1) and neutrinos (;r). e 13 -
m thick steel shicld stops all the

particles except the penectrati
necutrinos. A small fraction of the
neutrinos react in the detector and
give rise to muons, which are then
observed in the spark chamber.

Hased an a drawing in Sclentific Amerkcan,
March 1963
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2000: Résultats de I'expérience DONUT (E872) au Fermilab
Observation des interactions du neutrino tau via le courant chargé —> détection du lepton t
Ecran 36 m

'Emulsions
< Ep >
800 Gev

La source du faisceau
de neutrinos tau est la
désintégration de Ds /.. |
<E >=111GeV -

Spectromeétre
Vv
- T
N — 13 Avril - 4 Sept 97
AL 3,54 . 10'7 pot

Evénement type:
une trace (lepton tau) + kink de désintégration avec un grand Pt et énergie manquante

T—=ev, v, (18%) t—=uv, v, (18%) T — h + neutre (50%)
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Astroparticules .

L arousse 2008:  domaine de recherche a l'interface entre Credit :V.V.Elewyck
I'astrophysique et la physique des particules

» A

infiniment grand: infiniment petit

Supernova 1987a Noyau de galaxie active
170 000 annees-lumiere 60 000 000 al.

_ . . étude des constituants ultimes de la
meilleure compréhension de la structure matiere et de leurs interactions

de |'Univers et des phénomeénes violents
dont il est le siege

But : Etudier la nature et la structure de la matiere qui compose I’'Univers par
I'intermédiaire du rayonnement cosmique dans toutes ses composantes
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Ondes gravitationnelles -
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Télescopes & neutrinos




Les premiéres idées début 1960...

. NEUTRINO INTERACTIONS!
Ann.Rev.Nucl.Sci

10 (1960) 1 By FrREDERICK REINES?

IV. COSMIC AND COSMIC RAY NEUTRINOS

As we have seen, interactions of high-energy particles with matter pro-
duce neutrinos (and antineutrinos). The question naturally arises whether
the neutrinos produced extraterrestrially (cosmic) and in theearth’s atmos-
phere (cosmic ray) can be detected and studied. Interest in these possibili-
ties stems from the weak interaction of neutrinos with matter, which means

that they propagate essentially ynchanged in direction and energy from

their point of origin (except for the gravitational interaction with bulk mat-

ter, as in the case of light passing by a star) and so carrv information which

ma be unique in character. Forexample, cosmic neutrinos can reach us from
o : — 3

largely constrained by the galactic magnetic field and so must perforce be
from our own galaxy. Our more usual source of astronomical information,
the photon, can be absorbed by cosmic matter such as dust. At present no
acceptable theory of the origin and extraterrestrial diffusion of cosmic rays
exists so that the cosmic neutrino flux can not be usefully predicted. An ob-
servation of these neutrinos would proviae new information as to what may
be one of the principal carriers of energy in intergalactic space.

they are both more predictable and of less intrinsic interest. Cosmic-ray

Greisen, 1960, Proc. Int. Conf on Instrum for HE physics

On may even anticipate eventual high-energy neutrino astronomy, since neutrino travel in
straight lines, unlike the usual primary cosmic rays, and the neutrinos will convey a new type of
astronomical information quite different from that carried by visible light and radio waves
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Quel horizan pour les particules chargées de HE?

Les particules chargées interagissent aussi Et sont déviées par les champs
avec les fonds de rayonnement: GZK cut-off magnétiques...

i \

Oabsorbed by photo production of A Gyromagnetic ( Larmor) radiuscE/ZB
resonance: R(kpc) = E(10'® eV) / Z B(uG) \

P+Tam >ADTEP 8(rad)= L(kpc) Z B(uG) / E(10'%V) se
JAt energy threshold: !

2E,Ecy > (my —m)) =50x10" =5x10" eV

JAbsorption length: Galaxy B=2uG, Z=1, L=1kpc
(N =400/ em’;6, Y ey =10 cm’) 0 =120°at 108 eV
=12° at 109 eV

= . o
2, = (Ngpo,,, )" =10Mpc = 1.2° at 102 eV

La fenétre en énergie pour une astronomie des RC chargés est petite (autour de 101° eV)
(mais existe, voir expérience AUGER)



Neutrino
= Phénomenes transitoires
=> Distances cosmologiques
= Coeur des sources
= Sources ponctuelles



Les rayons cosmiques de haute énergie”

Accélération de particules chargées lors de

Particle Data Group
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1 magnétiques forts — loi de puissance

1 Compatible avec le mécanisme de Fermi du 1¢"
| ordre, en prenant en compte les effets de

confinement et de propagation (les pertes
au cours de Ila propagation
dépeuplent les particules tres énergétiques au

|| profit des particules moins énergétiques)

NC'R x E—2.7

w3 Qcr~ Nop/tese ~ E727H0

Coupure a UHE confirmée mais ...

Nature
Origine ?
Production



Mecanisme de Fermi
Transfer of macroscopic kinetic energy of moving magnetized plasma to individual charged
particle
EXERCICES:
1. Consider a process in which a test particle increases its energy by an amount proportional
to its energy at each “encounter”: AE = & E. What is energy after n encounters? E, being the

injection energy.

E=E,(+&)

2. Let’s define P . the probability to escape the acceleration region after each encounter.
What is the probability of remaining in the acceleration region after n encounters? What is the
number of encounters needed to reach an energy E?

Pi’emaz'n = (1 - Pesc)n ln£ — ln(l + g)n — = lnE/EO
L, In(1+ &)

3. What is the proportion of particles accelerated to energies greater than E?

N N +1 n
m . l-¢g 1-P,)
N(> E) x 1-P usin "= = N(> E) < esc
(> E) mE( sc) ng:Oq g (> E) .
= ;
= N(> E) x L (£ with y=ln(1_PeSC) zPeSC

P\ E, In(1+&) 3

esc



Mécanisme de Fermi (1¢" et 2¢ ordre)

%4
2¢ ordre [3=Kslo‘4 1¢" ordre B=—=<10"

C
choc

milieu non choqué

v,=0 , P<<P , 2

Fs — FE;

= ~* (1 + Bcosb) (1 — Beosbs) — 1

E;

Mécanisme original de Fermi Gain d’énergie a chaque rencontre

Fermi, E. Phys. Rev., 75, 1169 (1949)

nuages magnétisés en mouvement < = > - iﬁ
3
Les particules peuvent gagner ou perdre de P dN
I’énergie a chaque rencontre. Y=< = y=]l=>—x E~?
Aprés plusieurs rencontres le gain est net (mais 5 dE
faible)
4 : :
(&)= 5[3’2 Compatible avec les observations!



Les rayons cosmiques de haute énergie”

Accélération de particules chargées lors de
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e Cascades hadroniques (comme pour les gerbes atmospheériques)

p/A+ ply — n° + 7t + T + N +...
| b -
Y+ Y wt+ v, Ww+v,
¢ - v
€'+ Vv, +Vv, e +V,+V,
VeV, v, =1:2:0 source oscillations o vgiv, v =111 Terre

» Accélération («Bottom-Up»)
Chocs stochastiques (mécanisme de Fermi)
Explosion / Accrétion / Effondrement gravitationnel oy

.

. -
e

inverse Compton scattering

y-ray

* Processus electromagneétiques .
Synchrotron Inverse Compton = Pas de neutrinos N .

synchrotron radiation



radio

S il e n AP A

108 eV optical  -10:eV X-rays  10*eV yrays

Standard candle for y-ray astronomy
1st TeV gamma-ray source observed
by WHIPPLE in 1989 (50h)
HESS 2003 30s

10" eV



Exemple : la nébuleuse du Crabe =

1 1 1 I 1 1 1 1 l 1 1 1
X rays

visible Soft

T —, hard gamma rays

from space

1010 1015 1020 1025 1030
Frequency v (Hz)

Mutli-wavelength analysis — Modeling of the source
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Crédit :W. Hofmann -

VHE

Radio Infrared Visible light X-rays
gamma rays

SpectralEnergyDistribution:
Energy emitted per

log(E) interval (I) ~p

A

Cosmic
proton

Cosmic accelerators
electron

accelerator




Lien entre messagers. = flux de neutrinos -

e Cascades hadroniques (comme pour les gerbes atmospheériques)

p/A + ply -+ «° + 7t + 70 + N +...
! | A
Y+ Y wh+v, w+v,
! _ b
€'+ Vv, +Vv, e +V,+V,

“Dangerous business to make predictions about the detection of inherently
unpredictable phenomena [... ] However if y observations are correct we
should see at least a half dozen neutrino point sources with DUMAND-II (9
strings)”

J G Learned, 2" internat. Workshop on Neutrino Telescope, Venise, 1990.

Les prédictions théoriques varient sur plusieurs ordres de grandeur.
Toutefois les estimations ont été largement révisées a la baisse dans les années 2000
 Estimations fondées sur le RCUHE

» Observations des photons au TeV
* Premieres limites expérimentales des télescopes a neutrinos.



e Cascades hadroniques (comme pour les gerbes atmosphériques)

p/A+ ply — x° + 7t + 7 +N +...
| | -
Y+ wr+v, W +v,
| - v
€'+ Vv, +Vv, e +V.+V,
. Flux de neutrinos extragalactique . Flux de neutrinos cosmogeénique
(produit par les sources de RC) UHECR interagit avec CMB => v«

pt 4+ — A —> UHEwv
~ Berezinsky & Zatsepin, 1969
. Mannheim, Protheroe, Rachen, 2001 -Decerprit & Allard arXiv1107.3722v1

Le flux de neutrinos dépend fortement de la composition du
rayonnement cosmique primaire.

Les données dAUGER semblent indiquer une composition plus
massique a haute énergie, ce qui diminue les prédictions flux.
IceCube / AUGER peuvent exclure les prédictions les plus
optimistes et donc apporter des contraintes sur les primaires.
Attendu : 1 événement par km? par an (pas de bruit de fond)

.~ Waxman & Bahcall, 1999




F‘IUx diffus de v extragalactiques E(WB"')"

Hypothéses et Méthode

Pp+y = At—m"+ n

« Echappement des n, conversion en p par désintégration § = @, (E) observé
» Champs magnétiques sans influence

* Le spectre a la source suit une loi de puissance dN/dE xE-2

* spectre primaire est constitué de protons!

» La normalisation est assurée avec les données expérimentales disponibles

h Une particule de 10"° eV par km? par an et par stéradian
, dN 10V 1934-2005

= 0 3 > =3x10"" TeVem™sec™ sr!
dEE. (10" cm™)(3 x10" sec) sr

v On en déduit la densité d’énergie des RC a partir de la relation Flux total = vitesse x densité

dN 4w +3%x107"  TeV E1071] TeV
4o )| dE(E—)=ce¢ = . max -19
f ( dE) CR ‘ Ecr . f 3 dE o log o 10 -

min

v Ce qui se traduit par une densité de puissance (temps de Hubble T =10'° ans) de
~3x10-1° erg/cm3 ou ~ 3.10%* erg an-! Mpc=3 pendant 10!° ans [1 erg = 1.6 TeV]

v Incidemment comparable aux observations dans le spectre électromagnétique

~3:10% erg s*' / galaxie ~2-10% erg s*' / galaxie active
~3-10%?erg s’ / amas de galaxies ~2:10% erg s/ sursaut gamma



Hypothéses et Méthode p/y — af + 7Tt + 70 + N +...
T ur+ v,
wr—=er+v,+v,

|:> Méme quantité d’énergie dans la lumiere que dans les RC et les v !

» Le taux de production d’énergie de RC peut donc s’écrire

In(1012/1010)
10%** erg Mpc3yr—1

» Dont on déduit la densité d’énergie des neutrinos

o) dnv 5 dn Ou le facteur 0.25 prend en compte un rapport production
EV E = 0.258nl‘HECR n%: = 1:1 et suppose E, = 0.5 E
v CR €, fraction d’ E, perdue par py avant échappement

* La « limite de WB » est définie par la condition ¢_ =1 oscillations

4

dr o
" =1.5><10‘8§Z GeVem™ s sr! XE [VM+VM]

dE .,

, dn,

E

v

C
= O.ZSSHSZ EtHEcz‘R

v

ou &, = 3 prend en compte la possible évolution de la densité de sources avec le redshift.



Lien entre messagers.= flux de neutrinos
« High Energy Neutrinos from Astrophysical
Sources: An Upper Bound » PRD 59 (1999)
« On the Cosmic Ray Bound for models of
Extragalactic Neutrino production » PRD 63 (2001)
« High Energy Astrophysical Neutrinos: The Upper

E2 ¢(E) =4.5108GeV cm2? s sr' Bound is Robust » PRD 64 (2001)
« The relation of extragalactic cosmic rays and

Limites controversées...
mais fixent la taille d’'un TN a >1 km?

~ 0O(100) événements/an/km? neutrino fluxes: the logic of the upper bound
debate » astro-ph/990831

‘Th EI L I T T1T I L l L I T T 1T I LI l T T 17T I T T 1T I LI l T 1T IE
7] 3 B 7]
- 10 E- Razzaque GRB Progenitor 2003 - - - - - Waxman Bahcall Prompt GRB "=
Nm E """" Blazars Stecker 2005 = - -- BL LACs Mucke et al 2003 E
. ' -4 — — Waxman Bahcall 1998 x 3/2  =====-"* ESS Cosmogenic v, +v, 2001

¢ Mannhelm, Protheroe, Rachen, 2001 E 10 = S BBR Il RQ AGNs v X3 2005 Mannheim AGNs v,x3 1995 E
> 5 - Honda + Enberg Stdv +v, =~ «---enee Enberg Std v +v_ .
* Spectre des primaires libre 3 107 =
» Considéerent aussi les sources opaques aux - . [ ]
w 10" E; E
neutrons T N\ 3
%’ 107 & e e T =
Exclu par IceCube et ANTARES N 10 - -

E "'.’ )

E > h'\‘.: })

10°E | _
:I 111 | L1 1 J’ I L1 11 Iy | : 1 I Pepe) | J"'I 1 | 11 l\ \In | ll' IV! 11 I 1111 :q 1 I.: 11

2 3 4 5 6 7 8 9 10 _11. 12
Iog10 E, [GeV]
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Diagramme de Hillas

Hillas, Ann. Rev.Astron. Astrophys. 1984.22:425-44

Scénario bottom-up

Accélération (de type Fermi) de
particules chargées dans des
processus astrophysiques violents

Critere de Hillas:

Z. L 5 10" eV
lkpc )\ I uG

Ex: pulsars, noyaux actifs de
galaxie, sursauts gamma...

Champ magnétique (Gauss)

15

10
Neutron stars
1 012
109 W:Bjm dwarfs
" Man Gamma-ray
10 made b.ursts
3
o Magetic A 10%%V
0 stars €
10
Sun
1TeV S y
3 upernova
10 pots shocks .
Galaxy
10‘6 - Inter—planet clusters
shocks Galactic halo
10—9 1 1 1 1 1
10° 100 10° 10° 10% 10° 10® 10%

Taille (km)



Novaux actifs de galaxies (AGN)

Emission continue (mais variable)

Luminosités observées
109 -10"x Lg

Corrélations AUGER 69 evts E>55 EeV
VCV catalogue— P

- 17} | RPNy (0, ey - P

photon or
synchrotron
photon

Astropart. Phys. 34 (2010)

Line of
sight to
Earth

Proton-induced
cascade

Inverse-Compton

scattering

La corrélation a baissé
de 68% (2007) a 38% (2010)
Il faut une statistique plus grande...
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Sources extragalactiques potentielles

De nombreuses prédictions de flux diffus de neutrinos dans les années 90...
Révisées a la baisse aprés les travaux de WB et les premiéres limites expérimentales

-1 \]
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... O AGN(Stecker) |
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PKS 0716
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TN Mkn 421

Log (E/TeV)

LdMicke & Protheroe, ICRC 2001
Synchrotron-Proton blazar model
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Sources extragalactiques potentielles =

Starburst galaxie (galaxies a sursaut de formation d'étoiles)

= Taux exceptionnel de formation d'étoiles
qui pourrait résulter d'une collision, ou
d'une interaction avec une ou plusieurs
galaxies proches.

Phase temporaire de I'évolution de la
galaxie.

Supernovae

® rayons cosmiques + gaz interstellaire
< Pions

% Neutrinos (~PeV)

Loeb & Waxman JCAP 05 (2006) 003

merging galaxies



Sursauts gamma (GRB)

Trés courts (~1s) Les neutrinos seraient produits pendant les
Trés brillants ~ 1078 x L chocs internes et externes (fireball model)
®

Log(R) [meters]
'

= 8.3 GRB 090423

Observés au GeV (Fermi)

Contreparties z

max _
(@ « jet-break » ?: 1/T > 6

(7) Forward (external) shock = afterglow ?
(6 Contact discontinuity
5) Reverse shock = optical flash ?

BATSE : 1 sursaut /jour .

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

4) Internal dissipation = prompt emission ?

[Shocks or magnetic dissipation 7]

3) Photosphere = thermal emission ?

F. Daigne

Fluence, 50-300 keV (ergs cm™®)

Les neutrinos pourraient étre détectés pendant I'observation du sursaut (gamma)
= Traitement spécial pour ANTARES



Soft
Gamma Repeaters

« Microquasars binaires X avec objet * SGRs pulsars X avec sursauts y.
compact (étoile a neutrons ou trou noir) Modéle “magnetar” : étoile a neutrons
accréteur réémettant sous forme magneétisée subissant un tremblement
de jets (radio & IR) de crodte

* Restes de Supernovae » Galactic black hole coronae.
Indications d’accélération hadrons arXiv 1104.3747v1

SN1006, W28, W44, W49B, W51C ... -> flares de neutrinos de sources

proches (< qq kpc)

* Régions denses
Soleil, Centre Galactique,
milieu interstellaire




Flux de neutrinos, (sources

Pour les restes de supernovae (modele hadronique), les rayons cosmiques
interagissent avec les nuages moléculaires (nucléons-nucléons)

p+p — + gt + 7 + N +...
| ! b
T+Y wr+v, w+v,
| B |
e + Vv, + Vv, e+v +V,

On pourra en premiere approximation utiliser les relations:

E zE% E. z(l—m%i)E%“E% EfﬁEffE%”E%

% dFv, £y dFy |

Pour E_€ [E,, E)] f 2 dEv dEV =2 £y d?dE Acta P.Iﬁ(ﬁgrfh;;deso?;(l)’os) 495
dFv dF

~(Ev, = Ey/2)= e Sans oscillation

Puis d/dE, T




Ex : RXJ1713-39046

TeV SNR le plus brillant
observé par HESS

-2.2
E
) TeV 'em™s™

En supposant @ =17 x 1()—“(
d TeV

Y

Costantini, Vissani Astropart.Phys. 23 (2005) 477-485
dF. E ™

> —X =14 x10"—=| TeV'em™s" (avant oscillation

dE TeV ( )

On attend alors (apres oscillations et prise en compte de la visibilité de la source) :

e dF;
f - dE x Surface x Temps xP, | (E)

E

min

= env. 10 événements par an par km?
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0
Log,o Energy [MeV]

-6 -3

Les récentes observations de
FERMI favorisent une
production de y
électromagnetique

Abdo et al. ApJ, 734, 28, 2011
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D. C. Ellison et al.
Apd, 712, 287 (2010)
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Haute densité de
matiére

Source compacte Sgr A*
Trou Noir ~3 106 M,
Sgr A East SNR

HESS J1745-290 (The Galactic Centre)

Emission photons TeV versus densité de nuages moléculaires

G 0.9+0.1

—Champs de vue des télescopes a neutrinos de I'hémisphere nord...

..Mais nécessite un gros volume de détection



Fermi Bubbles

“Giant, Multi-Billion-Year-Old Reservoirs of Galactic Center Cosmic Rays”
M. Crocker and F. Aharonian Phys. Rev. Lett. 106 (2011) 11102

“Bilateral ‘bubbles’ of emission centered on the core of the Galaxy and extending

to around 10 kpc above and below the Galactic plane. These structures are coincident
with a non-thermal microwave ‘haze’ found in WMAP data and an extended region of
X-ray emission detected by ROSAT.”

Spectre de Fermi E-21

=2

30F

Nov 2010

i

logES Fy/eVem™ ™ s sr')




A considerer avec prudence...

Source Distance E, N, Ref.
Type (kpc) (GeV) (km2Zyr')

Supernovae 10 <~ 103 ~100 Waxman & Loeb 2001
Shocks ~102-106 50 - 1000 Protheroe et al. 1998
pulsars ~105-108 ~100 - 1000 Beall & Bednarek 2002

~10-108 <~ 1000 Nagataki 2004
Plerions 0.5-44 <10%-10° ~1-12 Guetta & Amatto 2003
~103%-5-10° <~1 Bednarek 2003
Crab 2 ~103-5-10° a few Bednarek & Protheroe 1997
~103-5-10° ~1 Bednarek 2003
10-1068 ~4-14 Amato et al. 2003
Shell SNRs
SNR RX 6 <~ 104 ~ 40 Alvarez-Muiiiz & Halzen 2002
J1713.7 8 <~ 105 ~ 140
Sgr A East
Pulsars +
Clouds 8 104-107 ~2-30 Bednarek 2002
Galactic Centre 1.7 >~ 103 a few Torres et al. 2004
Cygnus OB2 104-107 ~05 Bednarek 2003
<~ 108 ~4 Anchordoqui et al. 2003
Binary
systems 2.6 3-102-108 a few Anchordoqui et al. 2003
A0535+26
Microquasars 1-10 103-10° 1-300 Distefano et al. 2002
Magnetars 3-16 <~ 10° 1.7 (0.1/AQ) (5/d?) Zhang et al. 2003




Les sources cachées

Cocooned black hole: VB, Ginzburg 1981,

Stecker AGN model:

Stecker et al 1991,

Collapsing galactic nuclei: VB, Dokuchaev 2001,
Hidden jets: Razzaque, Smirnov 2010

Et celles qu'on n'imagine pas...

Telescope User date Intended Use Actual use
Optical Galileo 1608 Navigation Moons of Jupiter
. Expanding
Optical Hubble 1929 Nebulae .
Universe
Radio Jansky 1932 Noise Radio galaxies
. Penzias, . . . 3K cosmic
Micro-wave Wilson 1965 | Radio-galaxies, noise background
X-ray Giacconi ... 1965 Sun, moon neu.tron .stars.
accreting binaries
Radio Hewish, 1967 Ionosphere Pulsars
Bell
Y-rays military 1960 Thermon.uclear Gamma ray
explosions bursts

Crédit :F. Halzen



O ..A'

Cadre scientifique des télescopes & neutrinos”

[y

Am2 = 3.10-3 eV2

0.8

0.6

0.4

0.2

0 20 40 100

60 80
E/cos 6 (GeV)

Haute Energie Energie moyenne Basse Energie
Ey>1TeV 10GeV<Ey<1TeV 10GeV <E, <100 GeV

v cosmiques

o Nouvelle physique (exotique)
But principal Monopoles, nucléarites, ...

Recherche de Oscillations v
matiere noire

Sciences environnementales: océanographie, biologie, géologie...




Recherche de matiére noire

Annihilations de particules supersymétriques dans les corps denses

I',,»: annihilation rate per unit of volume
o vpz O,nn: Neutralino-neutralino cross-section
r = % v: relative speed of the annihilating particles
m- p: neutralino mass density

m: neutralino mass




in ANTARES per 3yr)

|

u+\’

log (detectedy

« Current limits do not constrain the WMAP favored models (0.094 < Qy h?< 0.129)

ANTARES sensitivity calculated for 3
years of data taking (IMSUGRA)

m, [GeV]

mSugra models favoured by WMAP

® 90% CL excludable by ANTARES

® not excludable

mSugra models disfavoured by WMAP

© 90% CL excludable by ANTARES
not excludable

PR S M T R N
600 700

10

log, (Muon flux from the Sun km? yr-)

KM3NeT Sensitivity calculated for 10
years of data taking (INSUGRA)

AMANDA-I

Sup per K
IC80+DC6 sensitivity soft

S WD Y T W VS VR G S ———

400 50 60 700
m, [GeV]

S D, s

mSugra models favoured bv WMAP

@ 90% CL excludable by KM3NeT
® not excludable

mSugra models disfavoured by WMAP

@ 90% CL excludable by KM3NeT
not excludable

Exclusion capabilities : mainly Focus Point region (good complementarity to LHC)

*Other models (e.g. mMUED) have better prospects (direct LKP annihilation into neutrinos)



10

log (s.d. WIMP-proton cross-section [crf )

Very competitive sensitivity compared to direct detection experiments
in the case of spin-dependant neutralino interaction

ANTARES sensitivity calculated for 3
years of data taking (IMSUGRA)

XENON 10 ZEPPLIN 1T

100 200 300 400 500 600 70
m, [GeV]

10

log_ (s.d. WIMP-proton cross-section [cm?] )

Current limits
Km-scale Sensitivity (10 years)
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Plan de I'exposé .

Astronomie neutrino
Rappels historiques
Motivations scientifiques
Sources de neutrinos

Les télescopes a neutrinos
Premiers neutrinos extraterrestres
Principes de détection

Les télescopes actuels
Le télescope ANTARES

Antares 260742008 proliminary
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Flux diffus
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Le projet KM3NeT




Neutrinos solaires

cm?s™? (MeV')  ganjum  (Chlorine

Neutrino Flux

1991

1968

Début 80
Water

2001
SNO

10
iom
10w
o
0%
10”7
10"
10+
10+
0%
10%
10°*

v et o
Al

0.1

Voir en particulier les cours de S. Pascoli et Th. Lasserre

Neutrino Energy (MeV)




2 types de méthodes:

Expériences radio-chimiques Expériences temps réél
v + (A,Z) —> e + (A,Z+1)* v,te —>v +e
» On compte le nombre d’atomes fils o) Kamioka b e o
Le taux de production est R = N f(I)(E) o(E)dE T . R
° i /,// T
Nombre d’atomes cible ~10-45 cm?2 wel T : |
&~ 1030 atomes nécessaires pour 1 v /jour TSP

0.1 0z 05 1 2 5 L0 20

= cible : tonnes

E, (MeV)
1 SNU = 10-36 capture atom-! sec’ « L'électron diffusé est détecté par la
lumiere Tcherenkov émise.
Pas d’information temps, E, direction des v * Diffusion avant: E estimable.

* E. i = neutrinos du B seulement

= cible : kilo tonnes
\ J

Premiers télescopes a neutrinol Tcherenkov (Kamiokande, IMB)




Expérience temps-réel

Kamiokande 1985-1996
SuperKamiokande 1996 -

2700m We 50,000 ton Water Cherenkov

11,200 20" PMTs

neutrino

Ve T € —>V, + €
Seuil ~6.5 MeV

Detector

e 20" PMTs

11 146 PMTs 20 ©

La diffusion permet de connaitre la direction
d’arrivée via

- Le temps d’arrivée

- le spetre en énergie de recul de I'électron
corrélé a celui du neutrino incident



Détection par SuperKamiokande

£ ‘ ]
£
3 ]
5 f
£ f
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'j,‘."0"0"“0"6“‘““0&’O*Nm“’w‘o‘o“0“’“0””0‘6“0’“’0%? v UL A M ‘?AQ"M’Q”WW“WM >
* In 1500 days, SuperK
detected 22000 events
while 48000 were predicted. 0—[ R T
-1.0 0.5 0.0 0.5 1.0
cos Bsun

*This is the so-called deficit of solar
neutrinos

Already seen with Homestake and
Gallex/Sage experiments.



SN 1987A : les neutrinos extraterrestres existent!

50:1 IIII I ]I I II‘.I TIII IR ]
% 40 : + Kamiokande
2 30E =
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0:,1-11ll‘l-ll-l-ll‘l-llllAl.llAl.,
_ 60—1 llll | ll il l llll BB I; N t f
= 4w0E Baksan — eutrinos from
2 3F : SN1987A
g. o + . o E 25 eventsin 12's
) : -
E -— - A
0.1.11ll-l-llAl-H‘l.llll.lAllAl.,
0 2 1 6 8 10 12 14
Time after first event [s] Cours de S. Hannestad et C. Volpe




Neutrinos extraterrestres: Nobel 2002

@ The Nobel Prize in Physics 2002

"for ril' r-=-=rir‘-;1 contributions to :=1-‘:1r'l‘l[‘f'l:,-"":il‘“: ,
i pArticular Tor the detection o1 ccsmic

« These neutrino observations are so
exciting and significant that | think we're
about to see the birth of an entirely new
branch of astronomy: neutrino astronomy.»

J.Bahcall
New York Times (3 Apr 1987)

Présence de
neutrinos a plus
haute E > GeV?

Galactique
Extragalactique

neutnmos'

"“for rl oneern ;1
conlriputions 10
astrophysizs, which
have led to the

giscovery Of cosmic X-

Raymond Davis
Jr.

D 174 of the prize
USA

Univarsity of
Pannsylvanis
Philadelphla, PA,
JSA

b, L9414

Masatoshi
Koshiba

T 174 of the prize
lapan

University of Tokyo
Tokye, Japan

b. 1226

Riccardo
Giacconi

O 172 of the prize
LISA&

Assodated
Univarzitiez [nc
washington, DC,
[l E=

b, 13351
(in Ganosa, Itsly)
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Effet Tcherenkov,

A charged particle traversing though an insulator (dielectric) medium, | N
e.g. water or glass, with a velocity v greater than the velocity of light in Be. i
he

this medium (v > c¢/n) , emits photons in a cone of aperture 26, where 6, depends on t
speed g of the particle :

cosl, = L
n

The threshold velocity under which no coherent
effect is detectable is :

1
vs = _; )/s = i
n 1 Velocity 1.3¢

The number of Cherenkov photons emitted along the charged particle trajectory, though not large,
can be easily detected with photomultipliers.

The number of Cherenkov photons emitted in the range 400 — 700 nm, to which photomultipliers
are sensitive, is:

1
N, =5 104(1 —— 2) ~5-10%sin” 6, (photons m'l)
n



PhOtdmulIt-i nlicateurs .

Conversion d'un signal lumineux en
signal €lectrique :
effet photoélectrique + amplification

Photon incident on the
photocathode producss a photo-
electron via the photoslsctric
sffect. Probability to producs a
photoslectron is called the
quantum efficiency of the PMT.

Output signal is seen
as a current delivered
to the anode. Typical
gains are 107 yielding
pC-scals currents

500-2000V O

photoelectron dynodes
~ Y
Radiation ” A AN secondary
hy ) AN |
ﬁm______ﬁ_* W2 AN NN electrons
7 I
Photoemissive cathode : ™~
: anode
: : to
high voltage (-) A/ —— AN AN —| current-to-voltage
amplifier
b e

A seriss of plates called dynodes ars held
at high voltage by the base such that
slectrons are accslerated from ons dynode
to the next. At each stage the number of
electrons increases. Probability to get first
slectron from the photocathods to the first
dynods is called the collection efficiency.

Quanturn efficiency

.

PETEEN PR e o= W BT

550 B0 B30 7D
ey o hi 3
Wave length (nm)

wavslength of Cherenkov photons in water

Er clfa s psoas el ol ase 1
25D a0 =0 400 <50 o0




ldée de Markov (1960) : ON HIGH ENERGY NEUTRINO PHYSICS IN COSMIC RAYS

D ,t t | . d M. A. MARKOV and 1. M. ZHELEZNYKH

e eC er eS muons ISSUS e P. N. Lebedev Physical Institute, Academy of Sciences, Moscow, USSR

v,+t N—n+ X
n Received 3 Janunary 1961

TI rer avantage d u p arcours RM Abstract: The paper is concerned with the problems of detecting high-energy cosmic neutrinos

d in underground experiments. Various kindred problems of high-energy neutrino physics are

U muon discussed, viz. (1) the magnitude of weak-interaction cut-off momentum; (2) muon and
electron neutrinos and (3} intermediate boson. It is shown that a reasonable counting rate
could be obtained with available equipment.
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* Volume effectif de détection augmente avec E,
* La deviation entre le v et le u diminue avec E,
» Section efficace d’interaction augmente avec E,

La détection des neutrinos muoniques de HE est favorisee



Trajectoire du muon . |

“We propose getting up an apparatus in an

underground lake or deep in the ocean in
order to separate charged particle direction
by Cherenkov radiations” M. Markov 1060

Nécessite un milieu
sombre et transparent
+ grand volume

Interaction
courant charge

—

S

Lignes de
détection

—————
-

Cone
Tcherenkov

-

gty — Y — P

S

- =

=

1
:
-—-—H"—“— —r———2

Frangois Montanet

Temps, amplitude des signaux de PM
=> Trajectoire u (~v < 0.5 °)




Taux'de détection

The number of muon events in unlts of detectlon area A and observation time T is:

...........
...................
- .

u( g, min ) _ J‘ dE ;q) (E ) (E E ) °‘°‘(E")N“Z(s) 3. Absorption dans
AT SR gt " laTerre

* Neutrino flux spectrum

. . . .

--------
tee . e . . .
e saan Taeent

Probabilty to produce a detectable (E >E ;) muon

« Earth transparency to HE neutrinos = >PeV neutrinos search for “horizontal” tracks

-y

Eu d ’ N\

. oyt \ . :

P,_1=N / dE;—=Ri(E1, Emin) ,,E 1. Parcours du lepton d’énergie El avant
Eumin Sae -~* * d’atteindre I'énergie E_ ..

2. Section efficace d’interaction



Perte d’énergie des muons -

10

k4

dE/dx (GeV/cm)

-
Q

@ =a(E)+b(EHE
dx

107 iQn. ..

107

5 7
log, [E, (GeV)]

Domine a haute énergie > 1 TeV

Domine a basse énergie 5 GeV - 1 TeV

Créations de paires, Bremsstrahlung,
interactions photo-nucléaires

lonisation
L ‘énergie est évaluée a partir

L ‘’énergie du muon est directement
de la quantité de lumiere recuelllie

proportionnelle au parcours du muon

dans les PM
=) Evénements contenus ou .
. mm) FEvénements traversants
semi-contenus
Astrophysique

Oscillations et matiere noire



dE ,
<ﬁ> ~a(E)+ B(E)E

EXERCICES:

1.Compute the path length of muon of
energy E before if reaches the energy
E, ., based on the approximate d values

of cand 3.

R l(E Ly Emin — / (—dE ~ —ln— Iz
o ) Emin <&%> B (Cl/ﬁ” +'Ehnm

2.AN: What is the total range of a 10 TeV
muon in the rock (p,=2.65 g. cm3), in sea
water (p,=1.02 g. cm3) ?

B~4x107% g lem

a ~ 2,2 MeV.g—t.cm?

2

Mean free path of a u (km)

Dans la roche

= Large effective

volume

PRI IR SR R

5.5 6 6.5

Log(E, GeV)

7



| CC - W= exchange

v“Quasi-elastic Scattering
Target changes but no
breakup
vu+n >u+p
«“Coherent/Diffractive production
Target unchanged
V“+n-)p'+n+7t+

vDeep Inelastic Scattering
Target breaks up

v, + quark = p + quark’

= On ne considére que l'interaction profondément inélastique

)
S o o -
. > tn - ¥

a{w N <> ' X)/E(CGeV) (107*® cm?GeV™
o
~

o

Single Pion

(=]
'

10

G.P. Zeller

2

10
E, (GeV)




SRR

Diffusion profondément inélastique_

Q2 = - g2 carré de I'impulsion de transfert
Bjorken scaling x = Q?/2Mv : fraction d’'impulsion
emportée par le quark

v = E, — E’ perte d’énergie leptonique

final Inélasticité (Bjorken) y = v/E : fraction d’énergie
state du lepton perdue (dans le laboratoire)

hadrons

oo o b b b by

2 3 4 5 6 7 8

Log(E, v
= Permet la recherche de sources « ponctuelles »



Diffusion sur cible iso-scalaire

Diffusion sur cible isoscalaire (méme nombre de protons et de neutrons):

do (V N) G 25‘ B G ZME B
i;xdy“ = 2; X{ q(x)(l—y)2+q(x)}= - x{ g(x)(1- y)2+q(x)}
do,.(V,N) G,’s B G.*ME -
= ey e} - gwa -y |
1: :%0.8
R e e
oprs(vN) ~ 0.67 x IO_SSE,,[GQV] cm? gic— % - _
opis(ZN) ~ 0.34 x 10738 E, [GeV] em? =i
. < :%%ﬁ Prpiin it A nie g LI
Tk i'.“-(:‘:'f'“sm oS wE W AT 1,
= X e’ Wocy e |3
: IR, P T

E, [GeV]



Neutrino nu cleon scattering

Perkins, Introduction to High Energy Physics

: : v, +tNo> 7+ X
“Perhaps the most dramatic demonstration of the ‘

constituent nature of hadrons is provided by the <E, E, <5TeV
fotal cross section, as a function of energy, for -
neutrino-nucleon scattering [ ... ] the result is simple- «E™ E >5TeV

an almost linear rise of o with the neutrino energy*.
This is exactly the result we expect if we replace the

complicated process of hadron production by the ‘°-3°;""'“"""""" R
elastic scattering of the neutrino by a single point 107y — g'fﬂi';ﬁ
like particle, which can depend only on the FERMI 10” ........ CTEQ-DLA
coupling constant G and th92 phase space. > 103 o ﬁ; D-.GA’

o~G°E B ab 3
“[...] In this discussion we have neglected any g = _f
possible spread of the weak interaction due to the g” 10 :
effects of a propagator term associated with the W ° 1°'°°_{
boson, which would multiply the cross-section by 107" g ,;
(q2+M2)_2. 10-% L. ot i el el sl sccd sl s il ]

10 1001000 10* 105 10 107 1o° 1o° 1o'° o“ olz

Indeed the linearit of the cross-section with energy ey
E, |GeV

up to 200 GeV can be used to set a lower limit M,

>30 GeV” At high energy : extrapolation
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Preliminary Earth model
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FiG. 1.17: Effet moyen de [’absorption de
neutrinos d’énergie de 1, 10 et 100 TeV

en fonction de leur angle zénithal.
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FIG. 1.18: Absorption moyennée pour les
neutrinos montants (en noir) et pour les
deur hémaspheres (en rouge) en fonction
de l'énergie.



Finalement.,.
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En résumé...
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Bruit de fond mais source d’étalonnage
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S¢paration des v atmosphériques et cosmiques

« Exces a haute énergie

& Bon étalonnage en charge

DETECTEUR

| ; - L : 1 h i

log (dN/dE)

» Recherche d’anisotropies

& Bonne résolution angulaire

» Confirmation par d’autres messagers

[

vuatm q. E-3,7

vucosm q. E-Z

Coupure en énergie

n
»

~ TeV Energie

& Programme multi-messagers : alertes GRB, suivi optique, coincidences GW, ...



Les autres cannaux de détection”

So-called “cascade” events

Generic reconstruction:

. - ‘.
_ cascade Bri g ht
S0 0 point

spherical Cherenkov front

_/

+ Meilleure estimation de |'énergie
Evénements contenus (~10m) - Moins bonne résolution angulaire

+ Identification des saveurs

- Moindre volume effectif

Flux diffus



Les gerbes sont yues par lceCube

14 événements IceCube de type « cascade » passent les coupures (7 attendus)
= v, (atmosphériques?) de UHE ?




» Neutrinos cosmogéniques

* Pour le moment des limites seulement

Gerbes induites par les neutrinos tau
Observables par détecteurs de surface (AUGER, ...)

2 sr.s]
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w £ w

From D. l.ebrup, Workshop y—v Marseille 2911

12 14 16

muonic component of the shower

=

3) down-going shower
initiated by v,

2) double-bang shower
initiated by v,

E-M component of the shower

regular shower

initiated by prV

first interaction

1) deep shower
initiated by v

18 20
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Néutrihos de ultra haute énergie *

» Ces limites + coupure GZK défavorisent les modeles « Top-Down »
RC UHE issus de la désintégration de particules supermassives

« Défavorisé également par la fraction AUGER arXiv:0906.2347

IceCube arXiv:1103.4250
de photons UHE (Auger)

o
« Contraintes aussi par le flux diffus One flavour neutrino Emits (90% CL)

10° ¢
de photons GeV (Egret, Fermi) - Preliminary oo HiROS
* Neutrinos de plus hautes energies 45|
Détection radio (effet Askaryan) | Downgoing
, . £ Auger 0.8 yr
canal prometteur pour I'avenir 210°E
Q -
, . . Y -
 Détection acoustique? =
20Tev§ tu: )
oo | WO
i ki -~ Upgoingt
Cherenkaj; LA\ ey : Auger 2.0 yr lceCube 2011 ANITA 2010
Cone : \\ 1C Shoy, Disg 8 GZK VS
18- bfﬁ: r\2 - 10 \
8. e 10" 10" 10" 107 107 10*' 107
S} Cherenkov vV energy (eV)
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Ex de'R&D pour-la détection acoustique
AMADEUS : un sous-ensemble du télescope ANTARES
(ou SPATS au pole sud...) NIM A 626-627 (2011) 128-143

Reconstruction de la direction par triangulation
Tout type de signal transitoire: animaux, bateaux...
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Plan de I'exposé .

Astronomie neutrino
Rappels historiques
Motivations scientifiques
Sources de neutrinos

Les télescopes a neutrinos
Premiers neutrinos extraterrestres
Principes de détection

Les télescopes actuels
Le télescope ANTARES

Antares 260742008 proliminary

Sélection choisie de quelques études
Etalonnage

Flux diffus

Recherche de sources ponctuelles

Analyses multi-messagers

Le projet KM3NeT




